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1 Uvod
1.1 Definice

Proménné hvézdy jsou takové objekty, jejichz jasnost se v case méni. Proménné
hvézdy tvori mimoiadné pestrou skupinu osamocenych hvézd, dvojhvézd a vicenasobnych
hvézdnych soustav, velice rozmanité jsou i projevy pozorovanych zmén a jejich pticiny.
Proménnost hvézd je pomérné ¢asty jev, odhaduje se, ze asi 10 % hvézd jsou hvézdy
zjevné proménné. Cim vice se zjemnuji diagnostické metody, tim vyssi je zastoupeni
odhalenych proménnych hvézd v ndhodném vzorku hvézd.

Rozpéti pozorovanych svételnych zmén je siroké: od 1 milimagnitudy (0,001 mag = 1
promile) do desitek magnitud (10 mag = 1 : 10*,15 mag = 1 : 10%). Rozli¢né jsou ¢asové
skaly: od 107* s az do ¢asovych méfitek zmén, k nimz dochézi v dusledku hvézdného
vyvoje. Pokud tyto vyvojové zmény souviseji s jadernym vyvojem v centralnich oblastech
hvézdy, probihaji velice pomalu, v zavislosti na hmotnosti objektu v tzv. jaderné casové
skdle 109 az 10° let. Rédové rychlejsi jsou tehdy, pokud jsou disledkem vnitin{ prestavby
jadra i obalu hvézdy. Piestavba se zpravidla déje v tzv. Kelvinove-Helmholtzové skdle
(fadove statisice let), pricemz stale je hvézda ve stavu takika presné hydrostatické
rovnovahy. Dojde-li v§ak v prubéhu vyvoje k jejimu naruSeni, méni se hvézda v tzv.
dynamické c¢asové skdle (podle typu hvézdy az desitky minut). K rychlym zméndm to-
hoto druhu dochdzi bud na pocdtku hvézdného vyvoje nebo v pozdnich vyvojovych
stadiich.

1.2 Vyznam studia proménnych hvézd

Proménné hvézdy jsou zajimavé nejen tim, Ze se na nich, v nich nebo kolem nich néco
déje, ale i tim, ze se rozborem jejich proménnosti muzeme néco dozvédét o objektech
samotnych. VSeobecné plati, Zze proménné hvézdy na sebe prozrazuji vice nez hvézdy
s konstantni jasnosti.

Vyzkumem proménnych hvézd ziskavame ¢asto unikatni informace o vykonech, hmot-
nostech i o vnitini stavbé hvézd, které bychom jinak jen stézi dokazali ziskat (zakrytové
dvojhvézdy, pulzujici hvézdy aj.). Navic mohou hodné prozradit i o své poloze. Super-
novy typu la, pulzujici proménné hvézdy nebo zakrytové dvojhvézdy mohou velmi dobte
poslouzit i pro urcovani vzdélenosti ve vesmiru.
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2 Historie a soucasnost vyzkumu
proménnych hvézd

2.1 Prehistorie sledovani proménnych hvézd

Ptestoze by se mezi hvézdami viditelnymi pouhyma oc¢ima nasla fadka hvézd, které
meéni svou jasnost neprehlédnutelnym zpusobem, jejich pozorovani byla v pocatcich
astronomie velmi vzacné a nesystematicka.

Hlavni zabranou sledovani proménnych hvézd v zemich, ovlivnénych starovékou
feckou a fimskou kulturou, byla predpojatost ucencu, kteii ve shodé s tehdy nejvétsi
autoritou — Aristotelem — nepocitali s tim, ze by se jasnost hvézd méla a mohla néjak
meénit. Vyplyvalo to z aristotelského nahledu na svét, kde se za sférou Mésice zadné
zmény nepiipoustély. Hvézdna obloha tak byla jen statickou kulisou, definovanou jed-
nou provzdy v jednom jediném definitivnim tvaru.

Pokud se piece jenom néjaké zmény pozorovaly, pak muselo jit o proménné hvézdy s vyji-
mecnou amplitudou svételnych zmén — o vzplanuti nov ¢i supernov. Potiz je v tom, ze tyto jevy
byly aristotelovskou fyzikou odmitany bud’ jako nedopatfeni nebo se soudilo, Ze tu jde o n&jaké
meteorologické jevy, nejspis komety. O téch astronomové zdznamy nevedli, nebot komety, coby
jev souvisejici s lokalnim pocasim, spadaly do kompetence meteorologu ¢i kronikaiu.

Cinsti a japonsti astronomové a astrologové touto predpojatosti netrpéli a neobvyklé jevy
na obloze, véetné ,navstév hvézdnych hostu“, peclivé zaznamenavali. Od nich pak pochézeji
dulezité informace napiiklad o vSech supernovéch, jez v poslednim tisicileti vzplanuly (viz
tabulka 2.1). Bohuzel, vzhledem k tomu, Ze vzplanuti supernov byla vyznamna podle jejich
astrologie, jsou jejich zdznamy nepiesné a nékdy i tcelové zabarvené a pozménéné.

Jedno z nejstarsich uvédomélych pozorovani proménnych hvézd se pry podle asyrologa
Schaumbergera uskutecnilo ve starovéké Babylénii. Na jedné z klinopisnych tabulek tudajné
nasel idajné dikaz toho, ze starovéci pozorovatelé védéli o svételnych zméndch Algolu.

2.2 Prvni védecka pozorovani

Tycho Brahe (1546-1601) objevil roku 1572 pobliz k Cas ,novou* hvézdu. Presné ji za-
kreslil do hvézdné mapy a urcil jeji souradnice. Jeji ménici se jasnost srovnaval s jasnosti
ostatnich hvézd a ziskal tak prvni ¢asovou fadu proménné hvézdy. Z ni pak bylo mozno
sestrojit vibec proni svételnou krivku' proménné hvézdy a soucasné i prvni svételnou
krivku zachycujici pokles jasnosti supernovy. Tutéz supernovu sledoval jesté dvanact
dalgich ucencu, a je tfeba poznamenat, ze po Brahovi byl nejpfesnéjsim pozorovatelem
Tadeds Héjek z Hajku (1525—1600).

7 hlediska vyzkumu proménnych hvézd jde o prulom v pohledu na tento typ hvézd.
Ostatni ucenci Tychonova pozorovani zhusta znevazovali, oznacujice novou hvézdu za
atmosféricky jev: za kometu ¢i meteor. Tycho Brahe vsak peclivym rozborem vlastnich
i Hajkovych méreni prokézal, Ze ona nova je nejméné Sestkrat dal nez Mesic. V té dobé
to byla jedna z poslednich ran aristotelskému svétovému nazoru.

ITerminem svételnd kiivka oznacujeme zavislost jasnosti, hvézdné velikosti hvézdy na ¢ase. Piesnd
definice bude uvedena v kapitole 5.
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IMAGO CASSIOPE A,

Obrazek 2.1: SN 1572.

Periodicky proménna hvézda byla poprvé uvédoméle
pozorovana v 1été roku 1596, kdy si David Fabricius
(1564—-1617) povsiml zmény jasnosti omikron Ceti. Znovu
ji pozoroval v roce 1609 a nazval ji Mira — ,Podi-
vuhodna“. Znovu ji objevilo nékolik dalsich pozorovatelu,
v 1638 i holandsky astronom Holwarda® (1618-1651),
ktery hvézdu studoval systematicky po cely rok — to je
prvni ptripad systematického sledovani proménné hvézdy.
Periodicitu svételnych zmén Miry jako prvni zjistil [smael
Boulliau (1605-1694). Periodu stanovil na 333 dny, coz
je v az dojemné shodé s dnesnimi urcenimi (332 dny).
V roce 1715 Edmond Halley (1656-1742) uvadi v ¢lanku
o historii ,novych“ hvézd za poslednich 150 let Sest
objektu — vesmés napadné se ménici dlouhoperiodické
proménné a (super)novy - SN 1572 (Tychonova), SN 1604
(Keplerova), omikron Ceti (Mira), P Cyg (N1600 Cyg),
Nova 1670 Vul, x Cyg. Nejde vsak o katalog v pravém
slova smyslu, protoze rozhodné neobsahuje vsechny tehdy
znamé proménné hvézdy. Pripomenme alespon novodoby

objev proménnosti Algolu Geminianem Montanarim v roce 1669.

2.3 Zacatky systematického studia

Iniciatory systematického vyzkumu proménnych hvézd se stali Anglicané Edward Pigott
(1753-1825) a John Goodricke (1764-1786). Ten v letech 1782-3 objevil svételné zmény

Znékdy téz Jan Fokkens (Johann Phocylides) Holwarda

Tabulka 2.1: Historické supernovy

Rok  Typ Soufadnice Dnesni Maximalni  Doba pozorovani Pozorovatel(é)

ahm] 4[] oznacen{ hv.vel. pouhyma ocima

[mag]

-134 7 5 54 -13 ? ? Hiparchos,Cinané
185 SN 14 12 -60 -8 7.12.185-Cervenec 186
369 ? 0+ 460+ ? 6 mésicu
386 SN 18 30 -25 +1 3 meésice
393 SN 16 48 -38 -1 8 mésicu
1006 SN 15 13 -45 -8 az -10 28.4.1006 -13.8.1006 arab.,jap.,¢in.,jihoevr.poz.
1054 SN 530 +22 CM Tau -4 az -5 4.7.1054 -17.4.1056 Jang Wej-Te aj.
1181 SN -1 cervenec 1181 -7
1203 N 16 48 -38 -2
1230 N 16 20 +20 fijen 1230 - biezen 1231  S. Fujivara aj.
1430 N 724 +7 1 mésic
1572 SN 019 +64 B Cas -4 6.11.1572-4nor 1574 Schiiller,Brahe,Héjek aj.
1600 N7 20 12 +38 P Cyg +3 8.8.1600-16267 Blaeu, Kepler(?)
1604 SN 17 25 -21 V843 Oph -2,5 9.10.1604-podzim 1605 Kepler,Fabricius, Brunowski
1667 N 6 +20 V529 Ori
1670 N 19 42 +28 +2,7 20.6.1670-7 Anthelme,Picard
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Algolu a hvézdu sam téz systematicky pozoroval. Prokazal, ze se méni s periodou ne-
celych ti1 dni a spravné vysvétlil pticinu jejich svételnych zmén.

Tyz Goodricke objevil jesté dalsi dvé periodické proménné hvézdy: S Lyrae a § Cephei,
shodou okolnosti tu jde o predstavitelky dalsich dvou typu proménnosti hvézd. Pigott
roku 1784 objevil dalsi cefeidu n Aquilae a v roce 1795 R Coronae Borealis a R Scuti.

V roce 1786 Pigott publikoval pruni katalog promeénngch hvézd, ktery obsahoval
téchto 12 exemplaru:

Nova Cas (SN 1572)  Algol R Leo
Mira Nova Vul 1670 7 Aquilae
P Cygni x Cygni B Lyrae
Nova Oph (SN 1604) R Hya 0 Cephei

Zajem o vyzkum proménnych hvézd se zvysil az po roce 1844, kdy Friedrich Arge-
lander (1799-1875) publikoval jednoduchou metodu odhadovéni jasnosti proménnych
hvézd - relativnim srovnavanim promeénné hvézdy s hvézdami srovnatelné jasnosti, jez se
nachézely v bezprostiednim okoli. Tato vseobecné dostupna pozorovaci metoda slouzila
po Tadu desetileti jak profesiondlnim astronomum, tak i astronomum amatérum, jimz
koneéné slouzi doposud. Ale i zde se dnes diky dostupnosti moderni detekéni techniky
(hlavné CCD) postupné prechazi od subjektivnich pozorovacich metod k metodam ob-
jektivnim.

V roce 1844 mél Argelanderuv soupis znamych proménnych hvézd 44 polozek. Jako
autor zndmého bonnského katalogu (Bonner Durchmusterung) si Argelander uvédomil
nutnost jednoznac¢ného oznacovani proménnych hvézd a zacal je v jednotlivych souhveéz-
dich oznacovat postupné pismeny R, S, ...Z* a nasledné kombinacemi RR, RS, RT,....,
RZ, SS, ST, ..., SZ, TT,...ZZ. Argelander tak prispél také k systematizaci vyzkumu
proménnych hvézd. *

V roce 1880 byla znama uz stovka proménnych, coz umoznilo Edwardu C. Pick-
eringovi (1846-1919) provést jejich zakladni klasifikaci, jiz se pridrzujeme doposud.
Presto poznani pricin proménnosti bylo stale obtizné zejména pro velké mnozstvi typu
skupiny proménnych hvézd s podobnym chovanim.

Spektroskopie ukazala, ze vétsina ze zndmych proménnych hvézd mé syté oranzovy
nddech (miridy) se spektrem s molekuldrnimi pdsy. Soudilo se, Ze proménnost je tu
vlastnosti rozsahlych chladnych a hustych atmosfér. Pravé zména spektra se zménou
jasnosti vedla k tomu, ze byla definitivné opusténa myslenka Wiliama Herschela, ktery se

3Casto se tvrdi, ze pocateéni pismeno R bylo zvoleno podle némeckého ,rot“ nebo francouzského
,rouge “ Cesky cerveny, coz mélo vychazet z toho, ze vétsina tehdy zndmych proménnych hvézd byla
¢ervend. Tento rozsiteny nazor vyvratil sém Argelander, ktery naopak uvadi: ,, Aby se zamezilo zdméndm
s Bayerovych abecednim oznacenim, zvolil jsem posledni pismena abecedy psand verzalkami.“ Arge-
landeruv navrh na oznacovani pochézi z roku 1855, ale oficidlné byl piijat az roku 1867.

4Pozdéji byl tento systém oznagovani novych proménnych hvézd doplnén Ristenpartem a nisledné
Andrém. Dnes platné ,definitivni“ oznaceni proménné hvézdy ma tedy nasledujici podobu: Pred
latinskym nézvem souhvézdi ve 2. pddu, respektive jeho tiipismenovou zkratkou, se uvadi puvodni
Argelenderova kombinace pismen, piipadné dalsi kombinace pismen nebo ¢islic, a to v tomto poradi:
R,S,T,...Z, RR, RS, RT, ...RZ, SS, ST, ..., SZ, TT,...ZZ, AA, AB, ...QQ, QZ, V 343,V 344 ...,
pricemz se nepouzivaji kombinace s pismenem J. Mohlo by se totiz snadno poplést s pismenem I.
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domnival, ze tyto hvézdy jsou posety tmavymi skvrnami a ke zméndm dochazi v dusledku
rotace. Zachovéana ale zustala u nékterych polopravidelnych proménnych hvézd, jejichz
svételna kiivka pripominala prubéh vyskytu slune¢nich skvrn.

Zcela jinym piipadem byl bily Algol: V roce 1880 Pickering oprasil jiz skoro sto
let starou Goodrickovu domnénku o dvojhvézdné povaze proménné hvézdy a dokazal,
ze vyborné odpovida pozorovani. 7Z tvaru svételné kiivky odvodil proménnost i rela-
tivni rozméry obou slozek. O potvrzeni domnénky se postaral v roce 1888 Hermann
Vogel (1834-1898), kdyz zjistil, ze Algol je jednoslozkova spektroskopickd dvojhveézda,
jejiz krivka radialni rychlosti pfesné odpovida dvojhvézdnému modelu. Bezpecéné tak
byl kombinaci fotometrickych a spektroskopickych pozorovani prokazan mechanismus
proménnosti tzv. zdkrytovijch dvojhvézd®.

Po tspéchu u Algolu zkouseli astronomové §tésti u cefeid. § Cephei sice objevil uz Goodricke,
ale fadné ji zkoumala az V. K. Ceraski roku 1880. I kdyz se jedna o piisné periodickou hvézdu,
pokus o vysvétleni zdkryty ve dvojhvézdé selhal. Hvézdy jsou v minimu jasnosti ¢ervenéjsi nez
v maximu, svételnd kfivka je asymetrickd, vzdy méa pomaly pokles, rychly narast. Radidlni
rychlost je proménnad, coz dava moznost vypoctu fiktivni trajektorie dvojhvézdy. Bohuzel, jak
v roce 1914 ukdzal Harlow Shapley (1885-1972), trajektorie neviditelné slozky by v mnoha
ptipadech zasahovala do jasnéjsi hvézdy — jedna hvézda by obihala v druhé.

Béhem 19. stoleti vzrostl pocet znamych proménnych hvézd az na nékolik stovek.
Pticinou a predpokladem byly: a) zvyseny zajem o hvézdy, b) spolehlivé hvézdné mapy,
¢) fotometrické prehlidky, d) na konci stoleti i harvardské fotografické prehlidky a e) za-
pojeni astronomu amatéru do vyzkumu proménnych hvézd, coz jim v podstaté umoznila
Argelanderova stupnova metoda odhadu jasnosti.

2.4 Vyzkum proménnych hvézd v 19. a 20. stoleti

Devatenacté stoleti a zejména jeho druha polovina byla epochou ptrekotného vyvoje
astronomie a nékterych oblasti fyziky (napiiklad spektroskopie); pfinesla fadu objevi,
které vedly ke vzniku nového védniho oboru — astrofyziky. V tadé publikaci se toto obdobi
oznacuje jako éra vznikajici ,,nové astronomie”. Ta se navic mohla stale vice spoléhat na
objektivnéjsi metody vyzkumu, kdy oko prestavalo byt zakladnim detektorem svétla.

Pomyslné vlady se ujala fotografie, ktera si svou pozici drzela az do konce dvacatého
stoleti. To pfineslo nejen otevirani oken do vesmiru v podobé detekce i jinych ¢asti elek-
tromagnetického spektra zareni nez svétlo, ale také presnéjsi detekéni metody vyuzitim
fotoelektrické a CCD fotometrie. Zejména CCD technika na konci 20. stoleti prak-
ticky zcela vytlacila z astronomickych observatoti klasickou fotografii i fotoelektrickou
fotometrii. Po nesmélych pocatcich na balénech a raketach prisla v druhé poloviné
minulého stoleti ke slovu i druzicovéa astronomie.

Pripomenme si tedy tento prekotny vyvoj nikoli chronologicky ale dle jednotlivych
metod sledovani proménnych hvézd a mista pozorovani.

5Teprve na sklonku 20. stoleti ukézala interferometricks pozorovani radiového zdroje v misté dvo-
jhvézdy, ze zdroj kmita v ramci usecky o délce 0.004“ s periodou 2.87 dne, kterd odpovida orbitalni pe-
riodé Algolu B. Nové byla zjisténa i orientace obézné trajektorie dvojhvézdy v prostoru. (J.-F. Lestrade
et al., 1999).
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Tabulka 2.2: Defini¢ni stupné rozdilu slabosti dvou hvézd.

Odhadni
stupen (os) | Definiéni popis rozdilu slabosti srovnavanych hvézd ZApis
0 Hvézda a se jevi stejné slaba jako hvézda b nebo se | a0b

chvilemi zda stiidavé nepatrné slabsi a nepatrné jasnéjsi
nez hvézda b.

1 Pti bedlivém pozorovani se hvézda a jevi castéji jasnéjsi | alb
nez stejné jasna jako hvézda b a jen vzacneé se jevi hvézda
b jasnéjsi nez hvezda a.

2 Hvézda a se jevi takika vzdy o malo jasnéjsi nez hveézda | a2b
b. Jen zridka se zd4, Ze se jejich slabosti rovnaji.

3 Hvézda a se jiz na prvni pohled jevi jasnéjsi nez b. a3b

4 Hvézda a je vyrazné jasnéjsi nez hvézda b. a4b

2.4.1 Vizualni fotometrie

Prvni pozorovatelé proménnych hvézd méli kazdy svij systém zapisu a vyhodnoceni
pozorovani proménnych hvézd. Jednalo se v podstaté bud o pfimé zafazeni hvézdy do
néekteré z ptolemaiovskych tiid hvézdné velikosti nebo o (vétsinou nepfesny) popis, jak
jasna je hvézda ve srovnani s okolnimi hvézdami.

Prvni jasné formulovanou pozorovaci metodu pouzival F. W. Herschel. Vysledky
srovnani jasnosti dvou hvézd vyjadifoval pomoci soustavu zvlastnich znacek a sym-
bolu, které lze slovné ¢éist jako: stejné jasné, jasnéjsi, slabsi, vyrazné jasnéjsi, vyrazné
slabsi. Herschel systematicky pozoroval hvézdy dle katalogu J. Flamsteeda a vysledky
pozorovani vSech priblizné 3000 hvézd publikoval ve ¢tytech katalozich v letech 1796—
1799. Jeho metodu uzivali pozorovatelé az do ¢asu Argelandera.

F. W. A. Argelander pouzival nejprve pii vlastnich pozorovanich Herschelovu metodu,
ale zahy si uvédomil jeji nedostatky. V roce 1844 pak publikoval Vijzvu k pratelim as-
tronomie(Argelander, 1844) v niz popsal, jak by se mélo vizuélni pozorovani promén-
nych hvézd provadét. Herschelovy znacky nahradil jasné definovanymi stupni s ¢iselnym
vyjadienim. Pozorovanou jasnost hvézdy vyjadienou ve stupnich dle definice v tabulce
2.2 oznacujeme jako slabost.

Argelander nezavrhuje ohodnoceni rozdilu slabosti dvou hvézd vyssim stupném.
Takové odhady ale mohou byt zatizeny vétsi chybou a zpravidla je pouzivaji jen zkuseni
pozorovatelé, kteri maji po letech praxe odhadni stupen pomérné maly. Zatimco u za-
¢atecniku totiz u prvnich pozorovani muze byt velikost jednoho odhadniho stupné
(os) az 0,5 mag, ti nejlepsi pozorovatelé ,v aktivni sluzbé“ dosahovali az 0,02 mag.
Takova presnost je ale vyjimecna, ze znamych pozorovatelu ji dosahovali ¢i dosahuji jen
napiiklad Sebastian Otero, Kamil Hornoch nebo Pavol A. Dubovsky. Bézna velikost
1 os pro zkuseného pozorovatele je kolem 0,1 mag.

Vizualni pozorovatelé pouzivaji Argelanderovu metodu dodnes, ale vétsinou v néjaké
ze dvou modifikaci. Bud pouzivaji pro stanoveni slabosti proménné hvézdy vzdy pouze
dvé srovnavaci hvézdy — jednu slabsi a jednu jasnéjsi a nebo pouziji vice srovnavacich
hvézd najednou.
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Jinou cestou nez Argelander se vydal N. R. Pogson. Zatimco Argelander nepotieboval
v principu védét nic o pouzitych srovnavacich hvézdach, Pogson svou metodu zalozil na
znalosti hvézdnych velikosti srovnavacich hvézd. Pii vlastnim odhadu pak pozorovatel
interpoluje hvézdnou velikost proménné hvézdy mezi zndmé hvézdné velikosti dvojice
srovnavacich hvézd. Pogson piimo predpoklddal, ze velikost jednoho odhadniho stupné
je 0,1 mag, takze pak pracoval s desetinami magnitudy stejné jako se stupni.

Ve svété je Pogsonova metoda pomérné rozsitend (napiiklad v rdamci spolec¢nosti
AAVSO). Jeji vyhodou je rychlost, odhady se vétsinou zapisuji piimo v magnitudédch
a neni potfeba dalsich vypoctu. Jenze jsou zde prinejmensim dvé uskali - ne vzdy jsou
srovnavaci hvézdy promeéreny dostatecné presné a ve vizualni oblasti spektra a navic
nejsou zpravidla uchovany informace o pouzitych srovnévacich hvézdach. Vysledkem
je jednak mozny vétsi rozptyl pozorovani a zejména znehodnoceni pozorovani, pokud
se pozdéji ukaze, ze jedna z pouzivanych srovnavacich hvézd je ve skutec¢nosti sama
proménna.

Americky vyznacny astronom konce 19. stoleti E. C. Pickering ale nebyl spokojen ani
s jednou vyse popsanou metodou a navrhl vlastni postup (Pickering, 1882, 1883) v ¢lanku
nazvaném ,,A Plan for Securing Observations of the Variable Stars®“. Jeho interpola¢ni
metoda vyuziva vzdy dvojice srovnavacich hvézd se znamymi hvézdnymi velikostmi.
Jejich rozdil vzdy rozdélil na 10 casti, takze pii vlastnim odhadu u dalekohledu bylo
nutné rozhodnout, kde v daném intervalu lezi proménnd hvézda. Tento piistup je z hle-
diska fyziologie smyslového vniméani lepsi nez absolutni porovnavani v Argelanderove,
respektive Pogsonové metodé. Ale opét je tu nezbytny predpoklad mit srovnavaci hvézdy
predem tadné promérené.

Jako posledni se objevila metoda vizualniho pozorovani proménnych hvézd, kterou
nezavisle na sobé navrhli A. A. Nijland (1901) a o par let pozdéji S. N. Blazko. Snazi se
spojit vyhody Argelanderovy stupnové a Pickeringovy interpola¢ni metody. Pro odhad
jasnosti proménné hvézdy se vyuzije vzdy dvojice srovnavacich hvézd. Proménna hvézda
se pak zafadi mezi né do intervalu, rozdilu hvézdnych velikosti nebo slabosti. Interval
slabosti mezi srovnavacimi hvézdami rozdélime na tolik ¢asti, kolik bychom mezi nimi
vlozili odhadnich stupnu. Nasledné uréime o kolik téchto ¢asti je proménnd slabsi, re-
spektive jasnéjsi nez srovnavaci hvézdy. Tato metoda vyzaduje urcity cvik a neni vhodné
pro zac¢inajici pozorovatele.

Vizuélni pozorovani je dnes jednoznacné na tustupu. Provozuje se jen tam, kde
zejména z materialnich duvodu si pozorovatelé nemohou potidit CCD kamery a pocitace.
Nicméné i v konc¢inach, kde vizualni pozorovatelé vymieli, je nutné védét vice o téchto
pozorovanich, protoze ¢asto predstavuji jediné informace o zkoumané hvézdé z obdobi
pred desitkami nékdy i stovkami let. Pokud uz vizudlni pozorovani pouzije je vsSak
nutné k nim pristupovat obezietné a detailné je prozkoumat. Jsou totiz subjektivnim
vysledkem pozorovatele nikoli objektivnim méfenim. Pricinou jsou fyziologické a psy-
chologické vlivy, které se na vysledku vizualniho pozorovani podepisuji. Podrobnéji si
o nich lze preéist napiiklad v publikaci Pozorovéni proménnych hvézd I (Zejda et al.,
1994).
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2.4.2 Nevizualni fotometrie
2.4.2.1 Fotograficka fotometrie

Jakmile se astrofotografie ,zabydlela“ na observatotich, doslo k prekotnému objevovani
novych proménnych hvézd. Astronomové uz prestali spoléhat na nahodu, a pustili se do
systematického vyhledavani novych proménnych hvézd pomoci fotografickych prehlidek
oblohy. Porizovaly se snimky stejnych oblasti hvézdného nebe a na nich se prostym
porovnanim daly nové proménné hvézdy odhalit relativné snadno. Vznikaly rozsahlé
sklenéné archivy.®

Desky také bylo mozno promérovat a méreni i po letech znovu opakovat. Astronomové
tak po nékolika staletich zacali opoustéli subjektivni metody zkoumani hvézd. Nicméné
bylo tfeba vyvinout korektni a pfesné metody zpracovani a promérovani fotografii
hvézdnych poli. Prukopnikem v oblasti fotografické fotometrie se stal Karl Schwarzschild.

2.4.2.2 Fotoelektricka fotometrie

Prvni elektrickou detekci slabého svétla hvézd uskutecnil roku 1892 v Dublinu William
Monck, kdyz pouzil jako svétlocivny prvek fotonku zkonstruovanou Georgem Minchinem.
Americ¢an Joel Stebbins zacal pouzivat seleniovy odporovy fotoclanek v roce 1907. Avsak
skutecny pocatek fotometrické fotometrie je spojen s konstrukei fotoclanku, kde se méri
elektricky proud vznikly fotoefektem v hydridu drasliku. Ten vyrobili Julius Elster
a Hans Geitel v Némecku a kratce poté Jakob Kunz v USA.

Hlavnimi prukopniky fotoelektrické fotometrie byli Paul Guthnick a Richard Prager
v Berliné a Joel Stebbins a jeho kolegové v USA. Pravé oni povysili puvodni fyzikalné
technické pokusy na metodu, ktera zacala davat védecké vysledky i mimo laboratof.
Béhem let 1912-1940 néasledovalo postupy pozorovatelu z Berlina a Illinois (nebo Wis-
consinu) mnoho dalsich pozorovatelu. Uvadi se az 38 pozorovatelu na 22 observatorich
ale s rozdilnymi dspéchy. Samoziejmé doslo k vylepsenim a vyvoji, ale nutno fici, ze do
prvni komercéni vyroby fotonasobici, vlastné béhem celé zminované epochy byla fotoelek-
tricka fotometrie spise jistym druhem uméni nez rutinnim meétenim. Do toho obdobi,
piesnéji do roku 19307 spada i objev fotondsobice, jehoz autorem je L. A. Kubetsky.

Fotondsobice (PMT - z anglického “photomultiplier tube”) jsou vlastné elektronky,
kde ve vakuované trubici na zaporné nabitou katodu dopada zatreni hvézdy. Fotoefektem
vznikly proud elektronu je pak zesilen v soustavé nékolika dynod vyuzivajicich efekt
sekundarni elektronové emise. Je to kiehké zarizeni, které l1ze znicit i tim, ze je vystavite
prilis jasnému svétlu.
schopnym detekovat jednotlivé fotony. Mezi jejich dalsi prednosti patii velky dynamicky
rozsah, ktery typicky dosahuje fddu 107, a také linearita, kdy vystupni signdl se méni
s rozdilnou intenzitou dopadajiciho svétla ve velkém rozsahu linearné. Navic jde o velmi
rychly mérici ptistroj, ktery muze pracovat i na skélach kratsich nez milisekundy. Pti
spravném zpracovani namétenych dat poskytuje velmi ptesné realné hodnoty v fadech
milimagnitud.

6Vétsinou byla fotograficka emulze nanesena na sklenénou desku.
"Mnoho praci uvadi za datum vzniku fotondsobic¢e rok 1936 a za jeho vyndlezce kolektiv kolem
V. K. Zworykina.
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V dnesni dobeé jsou méteni provedéna fotoelektrickym fotonasobicem spise vyjimecna.
Vétsina observatoii vymeénila tyto pristroje za modernéjsi a citlivejsi CCD kamery.
Bohuzel tim vétsinou také ukoncila casové rady presnych fotometrickych pozorovani
jasnych hveézd.

2.4.2.3 ,Kremikova*“ fotometrie

Prvni prvek CCD (z anglického Charged Coupled Device) vznikl v roce 1969 v Bellovych
laboratotich. Willard Boyle a George E. Smith tehdy vyvijeli elektronovou poéitacovou
pamét. Nicméné prvni CCD kameru piedstavili uz o rok pozdéji. Prvni komeréni CCD
zobrazovaci prvky byly vyrabény firmou Fairchild Electronics v roce 1974 o rozméru
100 x 100 pixelu. Schopnost prenosu naboje byla tehdy méné nez 0,5 % (o trochu méné
nez dobrd fotografickd deska). Prvni pouziti v astronomii a skuteény pocatek nového
veku v pozorovaci technice nastal v roce 1979, kdy na metrovém dalekohledu na Kitt
Peak National Observatory pouzili chlazeny ¢ip RCA 320x512 LN,.

Jiz prvni pozorovani ukazala prednosti vyuziti CCD prvku namisto fotografickych
desek. Kvantova ti¢innost byla brzy 50 a vicekrat vyssi (v ¢ervené barvé). Cipy samotné
byly na rozdil od fotografickych desek velmi linedrni, takze kalibrace byly snadné a bylo
mozné snadno detekovat i slabé, malo kontrastni mlhoviny. Nicméné ve srovnéani s fo-
toelektrickych fotometrem CCD kamery nemaji takovy dynamicky rozsah, citlivost a ty-
picky nejsou tak presné. CCD kamery jsou vynikajici pro sledovani slabych hvézd, kdy
se na snimku najednou nachazi fada zhruba stejné jasnych hvézd. Naopak pro jasné
hvézdy vétsinou neni na snimku pouzitelnd srovnavaci a kontrolni hvézda a navic je pro
jasné hvézdy tieba zpravidla volit velmi kratké expoziéni ¢asy a pfesnost méfeni pak
nemusi byt velika. CCD kamery jsou nejcitlivéjsi v ¢ervené oblasti spektra, dnes uz jsou
po upravach vice citlivé i v modré barve. CCD systémy zpravidla dosahuji presnosti 0,01
mag, prestoze fada programu na zpracovani CCD pozorovani poc¢ita s milimagnitudami.
Maximalni ¢asové rozliSeni u béznych komercénich kamer byva kolem 0,1 sekundy. Dy-
namicky rozsah CCD kamer je ddn analogové digitalnim pfevodnikem ADC?®, ktery
v dobé vzniku skript byvé vétsinou Sestnacti bitovy, coz znamena zhruba 65000 urovni
signalu.

Jednou z prednosti pouziti CCD kamer v astronomii je soucasné zachyceni rady hvézd
na jediném snimku, tedy soucasné meéteni jejich jasnosti. Navic jsou snimky uchovavany
v digitalnich archivech a je mozné se k nim po Case znovu vratit, promérit a zpracovat
a to vse efektivnéji nez u sklenénych desek.

CCD kamery jsou dnes masové rozsiteny a jsou v dosahu i movitéjsich amatérskych
astronomu. Znamena to, ze od zavedeni CCD kamer v astronomii nebyvale vzrostl pocet
fotometrickych dalekohledu, schopnych prométrovat jasnosti i slabych objektu, které
byly jesté pred nékolika desitkami let v dosahu jen nékolika mélo velkych dalekohledu.
Pocet ziskanych dat i nové objevenych proménnych hvézd tak rostou nevidanym tem-
pem. Piispivaji k tomu, jak jiz zminovani amatérsti astronomové, ale zejména pak
velké prehlidkové projekty, napiiklad ASAS, OGLE, MACHO, ROTSE, NSVS a dalsi.
V soucasné dobé jsou zejména diky zminovanym prehlidkovym projektiim masivné ob-
jevovany nové proménné hvézdy.

8Zkratka vychézi z anglického analog-to-digital converter.
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Zéakladni katalog proménnych hvézd, tzv. General Catalogue of Variable Stars, vy-
davany od roku 1948 v Moskvé, uz rozhodné neni ,generdlni“ - vSeobecny. Posledni
4.vydani katalogu (4.2 v elektronické verzi) lze najit na internetu a obsahuje 40215
objektu (stav ke konci roku 2009). Nové jsou do néj zarazovany jen individudlné ob-
jevené proménné hvézdy. Proménné hvézdy objevené v ramci prehlidkovych projektu
pozemnich observatoii jako ASAS, ROTSE, OGLE, NSVS a dalsi, podobné jako promén-
né hvézdy, které byly odhaleny jako rentgenové nebo radiové zdroje z druzic byvaji
oznacovany zkratkou piislusného katalogu a polohou na hvézdné obloze, vétsinou v rov-
nikovych soutradnicich. Kompletnéjsi a aktualnejsi prehled o proménnych hvézdach dnes
poskytuje napiiklad server Americké asociace pozorovateli proménnych hvézd AAVSO
(http://www.aavso.org/vsx).

2.4.3 Spektroskopie

V 19. stoleti bylo publikovano nékolik zasadni praci, které polozily zaklad hvézdné spek-
troskopii. Pfipomenme si alespon nékteré z protagonistu rozvoje spektroskopie.

Brit William Hyde Wollaston objevil roku 1802 temné ¢ary ve slune¢nim spektru.
V roce 1818 Joseph Frauhofer pozoroval a popsal 576 temnych ¢ar ve slune¢nim spektru
a ty nejvyraznéjsi oznacil pismeny A az K. David Brewster ukazal roku 1832, ze chladny
plyn vytvaii temné ¢ary ve spojitém spektru. O 15 let pozdéji John W. Draper zjistil,
ze horkd pevna latka emituje spojité spektrum zatimco horky plyn ¢arové spektrum.
V roce 1859 Gustav Robert Kirchhoff a Robert Bunsen objevili, ze kazdy chemicky
prvek nebo sloucenina mé charakteristické spektrum car, které maji stejnou vlnovou
délku v emisnim i absorpénim spektru. To byl prevratny objev, ktery v podstaté umoznil
studovat slozeni alesponn povrchovych vrstev hvézd na dalku pouhym rozborem jejich
svetla. Prvni fotograficky zaznam spektra, tzv. spektrogram hvézdy, konkrétné Vegy,
ziskal roku 1872 americky amatér Henry Draper.

Christian Doppler (1803-53) ve svych pracich predpovédél, ze pohybujici se objekt
bude vykazovat zménu polohy spektralnich car, takze bude mozné rozborem spektra
urcit radidlni slozku rychlosti s velkou pfesnosti. Nicméné poprvé se to ve spektru
konkrétni hvézdy podarilo ukazat az Williamu Hugginsovi v roce 1868. Prvni méreni
a sestaveni kiivky radidlnich rychlosti pro dvojhvézdu pak provedl o dvacet let pozdéji
Hermann Carl Vogel (1841-1907).

Na konci 19. stoleti jiz patrilo spektroskopické pozorovani hvézd k béznym metodam
vyzkumu. Prestoze uz roku 1867 se Angelo Secchi (1818-1878) pokusil o prvni klasifikaci
spekter 316 hvézd, teprve na pielomu 19. a 20. stoleti byl ziskdan dostatecné bohaty
pozorovaci material, aby bylo mozné udélat dukladny rozbor a néaslednou klasifikaci
hvézdnych spekter. Pii tvorbé HD katalogu s témér 230 tisici hvézdami vytvorili Ed-
ward Pickering a zejména Annie Cannonova zaklad systému klasifikace spekter, ktery
se pouziva dodnes.

Systematické sledovani spekter nékterych hvézd ukazalo, Zze se tato spektra méni,
a to v fadé ohledu. Kromé jiz zminénych radidlnich rychlosti systému spektralnich ¢ar ve
spektrech dvojhvézd a vicenasobnych hvézdnych systémi, byly nalezeny zmény v pro-
filech nékterych spektralnich ¢ar, zejména pak téch, které vykazuji emisi (nejcastéji
Ha, rezonanéni ¢dry ionizovaného vépniku Can — H a K). U magnetickych chemicky
pekuliarnich hvézd pozorujeme cyklické zmeény ekvivalentni sitky ¢ar nékterych prvku, s
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periodou rotace se méni i jejich rozsiteni zpusobené silnym magnetickym polem. U fady
hvézd byly nejdiive zjistény jejich spektroskopické zmény a teprve pak se ukazalo, ze
jsou doprovazeny i zménami jasnosti.

2.4.4 Druzicova pozorovani

Novou éru ve vyzkumu proménnych hvézd zapocala ¢innost astrometrické druzice Hip-
parcos, pomoci niz bylo objeveno na 12000 novych proménnych hvézd a byla potvrzena
proménnost 8 200 hvézd. Dnes je fotometrie této druzice z hlediska pfesnosti a casového
rozliseni uz prekondna. Z fotometrickych druzic pocatku 21. stoleti uvedme alespori
druzice COROT, MOST, BRITE, Kepler nebo pfipravovany satelit GAIA.

e COROT - odstartovala v roce 2006. Na palubé je dalekohled o prumeéru 28 cm
(f=1200 mm, FoV 3,8°), dvé CCD 2k x 2k — kazda na jeden zdkladni projekt -
astroseismologie (objekty 5,7 < V < 9,5 mag v 5 oknech) a exoplanety (objekty
11,5 < V < 16,5 mag v 6000 oknech). Druzice potizuje tiibarevnou fotometrii
a spektroskopii s velmi malym rozliSenim. http://corot.oamp.fr

e MOST - Kanadskd vesmirnd agentura (CSA) vypustila roku 2003 mikrosatelit
Microvariability and Oscillations of Stars (MOST) urceny ke studiu zmén jas-
nosti hvézd a ke studiu extrasolarnich planet. Dalekohled o pruméru 15 cm do-
plnény CCD kamerou (1024x1024) pracuje v intervalu 350-700 nm. MOST zkouma
malé zmény v jasnostech blizkych hvézd a urcuje jejich staii a slozeni. Dalsim po-
zorovacim programem je studium atmosfér extrasolarnich planet.
http://www.astro.ubc.ca/MOST/

e BRITE - Projekt BRight Target Explorer pocita se 4 nanodruzicemi, kazda s hlav-
nim dalekohledem, vlastné jen ¢ockou o pruméru 30 mm (FoV 24°). Druzice
maji slouzit k monitorovani zmén jasnosti hvézd s vizualni hvézdnou velikosti
do 4 mag. Kazdd ma mit fixni fotometricky filtr. http://www.univie.ac.at/
brite-constellation/spacecraft.html

e Kepler — Hlavnim cilem druzice Kepler (start v roce 2009) je detekovat exoplan-
ety o hmotnosti 30-600krat mensi nez Jupiter. Dalekohled o pruméru 0.95 m s
FoV vétsi nez 10 ctvereénich stupni nepfretrzité monitoruje jasnost 100000 hvézd
jasnéjsich nez 14 mag v souhvézdich Labut a Lyra. Aby byl schopen splnit vytéeny
cil, musi detekovat pokles jasnosti 1/100 procenta. http://kepler.nasa.gov/

e GAIA - Nejocekavanéjsi druzice stelarni astronomie poslednich let mé planovany
start v roce 2013. Béhem péti let ma doslova ,prosmejdit“ oblohu do 20 mag.
Hlavni zrcadla 1,45x0,5 m maji soustfed ovat zachycené zareni na 106 CCD prvku
a tak ziskdvat vicebarevnou fotometrii, astrometrii (pro objekty do 15 mag dle
barvy s presnosti 12-25 pas, do 20 mag 100-300 pas) a spektrometrii (spektrofo-
tometrii s nizkym rozliSenim v rozsahu 330-1000 nm, radialni rychlosti s pfesnosti
1-15 km/s pro v8echny objekty do 17 mag). http://www.rssd.esa.int/Gaia
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2.5 Typy proménnych hvézd

Vyuziti CCD techniky a jeji zpristupnéni amatérskym pozorovatelu spolu s pokrokem
druzicové astronomie znamenaly doslova boom v poc¢tu proménnych hvézd. Prudky
rust jejich poctu je mozné sledovat i v prehledu katalogu proménnych hvézd v tabulce
2.3. Zatimco prvni katalog z roku 1786 obsahoval pouhy tucet proménnych hvézd, ne-
jobsdahlejsi katalog soucasnosti Variable Star Index (VSX) americké spole¢nosti AAVSO
obsahuje ptes 200 000 proménnych a kazdy mésic v ném pribyvaji dalsi tisice hvézd.

Je ziejmé, ze jak v historii rostl pocet zndmych proménnych hvézd, vyvstavala
i potieba rozclenit je podle jejich chovani a pricin jejich zmén. Hlavnim rozliSovacim
znakem vzdy byl a stale zustava podoba zmény jasnosti, tedy vzhled jejich svételné
krivky. S rozvojem pozorovaci techniky pres vizualni odhady, fotografii, fotonasobice
az po CCD prvky, se neustéle zlepsuje presnost pozorovani (v soucasnosti standardné
fadove milimagnitudy) i jeho ¢asové rozliseni (az 10~* s). Casem nabyly na dilezitosti
dalsi rozlisovaci znaky prislusnosti k urcitému typu proménnosti: vzhled spektra, spek-
tralni zmény (zmény intenzity, ekvivalentni sitky a profilu spektralnich car), zmény
radialni rychlosti.

Oficidlni Generalni katalog proménnych hvézd (GCVS) uz ddvno neni generalni,
obsahuje ,jen“ 40000 hvézd. Najdeme v ném ale generacemi astronomu vytvarenou
typologii proménnych hvézd. Dnes uzivand klasifikace vychazi z Generalniho katalogu
proménnych hvézd (Durlevich et al., 2006). Je v ni zastoupeno 119 typu proménnych
hvézd.

Na Valném shromézdéni IAU v roce 2006 v Praze byla diskutovéna nova klasifikace
navrzena vedoucim tymu GCVS Nikolajem Samusem. Kromé fady zmén v typologii
proménnych hvézd bylo navrzeno, aby se mimo jiz pouzivaného znaménka "+ (pro
koexistenci dvou typu) uzival také znak ”|”, znamenajici “nebo”— pro mozné klasifikace
téhoz objektu, napiiklad EC|Ell, EC|RR. TAU navrhy dosud nepfijala, fadu z nich ak-
ceptovali tviirci VSX a uvedli je v zivot. Jejich klasifikace typt proménnych hvézd véetné
charakteristik jednotlivych typu je k dispozici na http://www.aavso.org/vsx/index.
php?view=about.vartypes.

V zasadé muzeme rozdélit proménné hvézdy podle mechanismu proménnosti na dveé
skupiny:

A) geometrické (anglicky extrinsic), kde se svételny tok z hvézdy nebo hvézdné sous-
tavy neméni, méni se vSak jeji svitivost. Déje se tak nejcastéji v dusledku rotace
hvézdy se skvrnami na povrchu nebo obéhu slozek dvojhvézdy kolem spolecného

B) fyzické (anglicky intrinsic), neboli skutetné proménné hvézdy, u nichz se redlné
meéni jejich zafivy vykon v daném spektralnim oboru. Sidlo jejich zmén muze byt
jak v okoli hvézdy, tak v jejich povrchovych vrstvich (nejcastéji tu jde o ruzné
projevy hvézdné aktivity), v podpovrchovych vrstvéch (pulzace véeho druhu) a ko-
necné i samotném jadru hvézdy, které byva ohniskem vzplanuti supernov vseho

druhu.

Tyto skupiny se dale déli na t¥idy a jednotlivé typy (viz obr. 2.2). Casto se jednotlivé typy
proménnych hvézd oznacuji podle prvni nebo nejlépe prozkoumané hvézdy dané skupiny:
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Tabulka 2.3: Katalogy proménnych hvézd v minulosti a dnes.

Rok Autor Pocet
hveézd

1786 Pigott )T 12
1840 Argelander )? 18
1850 Argelander )3 24
1856 Pogson )* 53
1865 Chambers )® 113
1866 Schonfeld )8 119
1868 Schénfeld, Winnecke )7 126
1875 Schonfeld )8 143
1877 Chambers )? 147
1884 Gore )10 191
1887 Gore )11 243
1893 Chandler )'2 260
1896 Chandler )3 393
1903 Pickering )14 701
1907 Cannonov4 )® 1425
1918 Miiller, Hartwig )16 1687
1920 Miiller, Hartwig )7 2054
1922 Miiller, Hartwig )'8 2233
1926 Prager )1? 2906
1930 Prager )20 4581
1935 Prager )2! 6776
1940 Schneller )22 8254
1942 Schneller )23 9476
1948 Kukarkin, Parenago )4 10912
1958 Kukarkin aj. )25 14711
1969-70 | Kukarkin aj. )26 20437
1972 Kukarkin aj. )27 22731
1974 Kukarkin aj. )28 25221
1985-87 | Cholopov aj. )29 28277
1985 Cholopov, Samus aj. )3¢ 28924
1987 Cholopov, Samus aj. )31 29587
1989 Cholopov, Samus aj. )32 30099
1990 Samus, Kazarovetsovd )33 30264
1993 Samus, Kazarovetsovd, Goranskij )34 30702
2012 Samus, Durlevich et al. )35 45835
2012 VSX )36 214287

Publikace: 1) Philosophical Transaction of the Royal Society of London 76, for the year 1786, s. 189; 2) Schumachers
Jahresbuch fiir 1844, s. 214, 1844; 3) Abgedruckt von A. v. Humboldt im Kosmos Band III, s. 243, 1850; 4) Astronomical
and Meteorogical Observations made at the Radcliffe Observatory, Oxford, in the year 1854, XV, s. 281-298; 5) Monthly
Notices 25, 208; 6) 32. Jahresbericht des Mannheimer Vereins fiir Naturkunde. Mannheim 1866; 7) Vierteljahrschrift der
Astronomischen Gesellschaft (Leipzig) 3, 66; 8) 41. Jahresbericht. . . (viz 6) Mannheim 1875; 9) A handbook of descriptive
astronomy. 3. vyd. Oxford 1877, s. 578; 10,11) Proceedings of the Royal Irish Academy — Ser. II, Vol. IV, s. 149-210 a Ser.
III, Vol. I, s. 97-150; 12) Astronomical Journal (AJ) s. 300, 1893; 13) AJ s. 379, 1896; 14) Annals of the Observatory of
Harvard College (Harv. Ann.) 48, s. 91-123; 15) Harv. Ann. 55, s. 1-88; 16) Geschichte und Literatur des Lichtwechsels
der bis Ende 1915 als sicher verénderlich anerkannten Sterne (GuL), 1. dil, Leipzig, 1918; 17) GulL, 2. dil, Leipzig, 1920;
18) Gul, 3. dil, Leipzig 1922; 19) Kleinere Verdffentlichungen der Universitétssternwarte zu Berlin-Babelsberg (KVBB)
1, 1926; 20) KVBB 9, 1930; 21) KVBB 15, 1935; 22) KVBB 22, 1940; 23) KVBB 26, 1942; 24) GCVS, 1. vydéni; 25)
GCVS, 2. vydani; 26) GCVS, 3. vydani; 27) 1. doplnék ke 3. vyddni GCVS; 28) 2. doplnék ke 3. vydani GCVS; 29)
GCVS, 4. vydéni; 30) IBVS 2681, 1985; 31) IBVS 3058, 1987; 32) IBVS 3323, 1989; 33) IBVS 3530, 1990; 34) IBVS
3840, 1993; 35 CDS GCVS k 15.4.2012, 36) CDS VSX k 30.12.2012.
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Obrézek 2.2: Rozdéleni proménnych hvézd. Pievzato z http://outreach.atnf.csiro.au/.

tak napiiklad hvézdy typu W Ursae Majoris jsou zakrytové dvojhvézdy s vlastnostmi
podobnymi jejich hlavni predstavitelce W UMa, miridy hvézdy typu Mira Ceti atd.
Existuji i proménné hvézdy které vykazuji soucasné hned nékolik typu proménnosti,
patii tedy soucasné do nékolika skupin proménnych hvézd.

Aplikace spektroskopie, vyzkum kinematiky proménnych hvézd v Galaxii, méfeni
paralax novymi astrometrickymi metodami (HIPPARCOS) a dalsi néstroje umoznily
odhadnout vzdalenosti fady jednotlivych proménnych hvézd a vypocitat jejich abso-
lutni hvézdné velikosti. Tim bylo umoznéno znazornit jednotlivé typy proménnych hvézd
v plose HR diagramu (viz obr. 2.3). Tento zcela novy pohled na problematiku vyzkumu
proménnych hvézd ukazal, ze urcité typy proménnych hvézd zde zaujimaji své specifické
misto. Poloha konkrétni hvézdy na HR diagramu je dana jeji hmotnosti a vyvojovym
stadiem. Z tohoto pohledu se hvézdna proménnost zacala vykladat jako jista ,nemoc”,
kterou si hvézda v prubéhu svého vyvoje chté nechté musi prodélat (obdoba tzv. détskych
nemoci).

Ale ani tento vyssi stupen poznani nepiindsi odpovéd na zdkladni otdzky: ,Jak
a pro¢ se jasnost proménnych hvézd méni?“ K tomu je zapotiebi nejprve vytipovat
nekolik zdkladnich mechanismi hvézdné promeénnosti a pomoci nich a teorie hvézdné
stavby zkonstruovat soubor zakladnich modeli promeénnosti. Pak je mozné rozebirat
vlastnosti a chovani redlnych proménnych hvézd, jejichz proménnost lze zpravidla vylozit
spolupusobenim nékolika mechanismu proménnosti. O modelech i mechanismech pro-
ménnosti si povime v dalsich kapitolach.
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Obrézek 2.3: Proménné hvézdy v Hertzsprungové-Russellové diagramu. Zdroj:
http://webs.mn.catholic.edu.au/physics/emery /.

2.6 Brno a proménné hvézdy

Astronomie ma na Masarykové univerzité dlouhou tradici. Je zde vyucovana uz od
dvacatych let minulého stoleti. Kratce po druhé svétové valce zalozil profesor Josef
Mikulds Mohr univerzitni astronomicky ustav, ktery vyrazné piispél k rozvoji stelarni
astronomie v byvalém Ceskoslovensku. Mohriv nejlepsi zak — Lubos Perek, pozdéjsi séf
ustavu si ptrivezl z pobytu v Leidenu plany na stavbu reflektoru, kterou pak v Brné real-
izoval v univerzitni kopuli hvézdarny na Kravi hote v roce 1954. Na astronomickém
ustavu pracovalo mnoho vyznamnych ¢eskych astronomu, kromé vyse jmenovanych
napiiklad Vladimir Vanysek, Jiti Grygar, Zdenék Kviz nebo Lubos Kohoutek.

V padesatych letech se dafilo brnénské astronomii nejen na akademické pudé, ale
vznikla i lidova hvézdarna s planetariem, v jejimz cele stanul prof. Oto Oburka. Ten na
konci padesatych let minulého stoleti inicioval vznik pozorovaciho programu kratkope-
riodickych proménnych hvézd pro astronomy amatéry, zejména z fad mladeze. Pozdéji
tento program pievzala pod své kifdla Ceskoslovenské a posléze Ceskd astronomickd
spolecnost a jeji obnovend Sekce pro pozorovatele proménnych hvézd. Sekce, jeji po-
zorovaci program, ziskana data, organizované zacvikové akce i védecké konference pak
proslavila brnénskou hvézdarnu v komunité pozorovateli proménnych hvézd a stelarnich
astronomu po celém svété. V éele Sekce se po Oburkovi vystifdali Jindfich Silhdn,
Zdenék Pokorny, Zdenék Mikulasek, Miloslav Zejda a od roku 2005 Lubos Brat. Se
zménou vedeni brnénské hvézdarny na pocatku 21. stoleti se zménily i podminky pro
¢innost Sekce. Symbidza s Hvézdarnou a planetariem M. Kopernika v Brné byla preruse-
na, Sekce zmeénila své sidlo, reorganizovala se, rozsitila svuj program. Podrobnosti lze
najit na strankdch Sekce na http://var.astro.cz. Soucasné vedeni brnénské hvézdérny
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usiluje o navraceni odborného pozorovaciho programu na pudu této instituce. Mohutna
prestavba budovy v letech 2010/2011 k tomu vytvorila predpoklady.

Univerzitni astronomii se v Brné dafilo se stfidavymi tspéchy. Po skvélém zacatku
v padesatych letech se v poloviné 80. let dostalo univerzitni pracovisté pod tvrdy
tlak dékanatu prirodovédecké fakulty, jenz tehdy astronomii vylozené nepial. Po od-
chodu L. Perka a V. Vanyska do Prahy se stal vedoucim pouhého oddéleni astrofyziky
prof. Miroslav Vetesnik, ale jeho pracovisté se muselo nékolikrat prestéhovat do stale
stisnénéjsich prostor a persondlni stav se neustdle snizoval. Pfesto se na observatofi na
Kravi hote zasluhou prof. Miroslava Vetesnika a zejména RNDr. Jitiho Papouska stale
konala soustavna a homogenni fotoelektrickd méfeni.

Po prichodu Zdenka Mikuléska v roce 2002 byl zatraktivnén obsah studia, zvysil se
pocet studentu a také pracovniku astronomického oddéleni. V soucasné dobé patii mezi
hlavni védecka témata, kterym se zaméstnanci oddéleni vénuji, horké hvézdy a hvézdné
systémy s horkou slozkou, a dale pak proménné hvézdy vsech typu. Vénujeme se kom-
plexnimu studiu chemicky pekuliarnich hvézd, spojitosti mezi geometrii jejich magnet-
ickych poli a tvarem a rozlozenim fotometrickych a spektroskopickych nehomogenit na
jejich povrchu. Dalsi oblasti vyzkumu jsou atmosféry a hvézdny vitr horkych hvézd,
a to jak z teoretického tak i z pozorovatelského hlediska. V ptfipadé proménnych hvézd
se zaméfujeme na vyvoj a testovani novych sofistikovanych metod pro zpracovani a in-
terpretaci napozorovanych dat, které jsou aplikovany zejména na zakrytové dvojhveézdy
a miridy. Nezanedbatelnou pozornost vénujeme i vyukovym metodam v astronomii a his-
torii astronomického vzdélavani.

Astronomické oddéleni Ustavu teoretické fyziky a astrofyziky spolupracuje s dalsimi
ceskymi a slovenskymi institucemi, jmenovité jde o Astronomicky ustav Akademie ved
CR v Ondiejové a Astronomicky tstav Slovenské akademie véd, zejména pak s jejich
stelarnimi oddélenimi, se kterymi pracujeme na nékolika spoleénych projektech. As-
trofyzici z téchto pracovist rovnéz zastituji diplomové a dizertacni prace naSich stu-
dentu jako skolitelé. Pracovnici astronomického oddéleni se podileji na teSeni rady
dvoustrannych projektu a spolupracuji s partnerskymi institucemi naptiklad v Pol-
sku, Rakousku, Turecku, Recku, Mad'arsku, Ciné, Némecku a jinde (vice na strankach
oddéleni http://astro.physics.muni.cz). Prikladem prestize a dobrého jména brnénského
pracovisté byla mezinarodni konference o dvojhvézdach BINKEY, na které prednaselo
fada astronomu svétového jména (http://astro.physics.muni.cz/binkey/).
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3 Pozorovani proménnych hvézd

Proménné hvézdy jsou objekty, jejichz pozorovatelné vlastnosti se prubéhu ¢asu meéni.
Probereme si ted ve struénosti ty charakteristiky, jichz si u proménnych hvézd véimame
nejcastéji.

3.1 Astronomicka fotometrie

Hlavnim zdrojem informaci o proménnych hvézdach jsou ¢asové zmeény jejich jasnosti.
Zavislost jasnosti na Case, tzv. svételnd krivka ukazuje nejen na typ promeénnosti, ale
prinasi i fadu dalsich podstatnych informaci o objektu samotném, napiiklad o jeho
rozmeérech a mechanismech proménnosti a jejich parametrech.

3.1.1 Zakladni pojmy a vztahy

Zéareni prichazejici k nam od zvoleného objektu lze nahlizet jako proud fotont o ruzné
vlnové délce \ & frekvenci v pohybujicich se rychlosti svétla ¢ = 2,99792458 - 108 ms ™1,
z nichz kazdy nese energii Fy a hybnost pg, pricemz plati:
E v

NI YR B V) o)
kde h = 6,626069 - 1073* Js. VInova délka zaieni A\ se méfi v metrech, ¢ v mensich
jednotkéch, jako jsou nanometry 1nm = 10~%m nebo v angstromech, 1A = 107 m,
zatimco frekvence v pocitd v hertzech, 1 Hz = 1s7 1.

Zékladni fotometrickou veli¢inou je tzv. hustota zdrivého toku F nebo téz bolomet-
rickd jasnost, coz je mnozstvi energie zareni, které projde plochou kolmo nastavenou
smérem k prichdzejicimu zdieni o vyméfe 1m? za 1s. Dulezité je vSak zduraznit, Ze
tato plocha musi byt umisténa za hranicemi zemského ovzdusi. Jednotkou bolometrické
jasnosti nebo hustoty zarivého toku F' je watt na metr ¢tverecni (W m 2 =Jm> s71).
Zakladni spektrofotometrickou veli¢inou je tzv. spektralni hustota zdrivého toku fx(\)
nebo f,(v), coz je hustota zarivého toku v uréité vinové délce A nebo frekvenci v,
piipadajici na jednotku vlnové délky (1m, 1nm, 1 A) nebo jednotku frekvence (1 Hz).
Jednotkami téchto moznych vyjadreni spektralni hustoty zarivého toku jsou watt na
metr krychlovy (Wm™?), respektive joule na metr ¢tverecni (Wm 2Hz ! = Jm™?).
Mezi témito velicinami plati tyto vztahy:

F:/fydy:/fAdA:/fAd<§>:/)\;J"’Adu, - fV:)\;fA. (3.2)

Zéavislost spektralni hustoty zatrivého toku na vlnové délce nebo na frekvenci urcuje
rozdéleni energie ve spektru, oznacované casto zkratkou SED (Spectral Energy Distri-
bution), nebo také obyc¢ejné spektrum objektu.

Rigorézni uréovani prubéhu spektralni hustoty zarivého toku fy(A) redlnych objektu z po-
zemnich observatoii je velice ndroénym méfenim, takze bylo provedeno jen u nékolika malo
nejjasnéjsich hvézd. Jako etalon, z néhoz se pak odvozuje SED pro ostatni objekty, se uziva
méfeni fy(A\) Vegy. Rovnéz tak méfeni bolometrické jasnosti F' je dosti ndroénym tikolem
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mj. i proto, ze zemskd atmosféra prakticky nepropusti zafeni s vilnovou délkou kratsi nez 300
nm. V minulosti se proto takovd méfeni vedla z vysokych hor, pfipadné vyskovych letadel,
i ze stratosférickych balént, v soucasnosti se takovd pozorovani provadéji z paluby umeélych
druzic ¢ kosmickych sond. Ale i tam zustdvaji problémy se samotnym méfenim, s propustnosti
piistroju, citlivosti detektoru, coz je i pfic¢inou, ze praktickd fotometrie i spektroskopie si
vypracovala jiné metody a pracovni postupy.

Pti bézné astronomické fotometrii se jasnost dotycného objektu zpravidla méti fo-
tometrem, coz je pristroj schopny detekovat svétlo s tcinnosti, kterda obecné zavisi na
vinové délce Rq(A). Pred fotometr se vkladaji standardizované filtry ¢ s definovanou pro-
pustnosti Re.(A). Sada pouzitych filtru ¢ pak definuje tzv. instrumentdini fotometricky
systém, kde index ¢ oznacuje jednotlivé filtry nebo také fotometrické barvy. Fotometr
s filtrovym kolem byva pfipojen k dalekohledu se svou specifickou propustnosti Ry(\).
Signél od hvézdy ale musi jesté predtim projit nékolikakilometrovou vrstvou vzduchu se
stopami vodni pary a rozptylenymi opticky aktivnimi ¢asticemi prachu. Propustnost této
dalsf prekdzky stavici se postupujicimu zéreni A(t, \), nazyvana bézné atmosférickd ex-
tinkce, silné zavisi na vinové délce. Hodnota atmosférické extinkce se béhem pozorovani
navic velice vyrazné méni a to jak co do amplitudy, tak i co do profilu funkce A(t, A).
Skutecné mérend hustota toku energie zéreni Fy () je pii tomto usporaddni rovna in-
tegralu soucinu vSech zminénych funkei a spektralni hustoty zarivého toku fy(\) pfes
vSechny vlnové délky podle vztahu:

Faclt) = [ A 3) [Rie) Ra) ROV AV A= [ At 3) R () fi0)
(3.3)

Soucin tif funkci souvisejici s instrumentaci naseho fotometru ptipojeného k dalekohledu
R.(N\) = Ric(\) Ry(M\) Ry()\) podle vieho mélo z4visi na ¢asu a vyrazné na volbé konkrét-
niho filtru ¢, nezavisi na momentalnim stavu zemské atmosféry ve sméru pozorovaného
objektu, protoze ta je zohlednéna specidlnim ¢lenem — extinkei A(¢, A). Pomoci funkce
R.()\) 1ze definovat instrumentdlni jasnost F, prislugnou k filtru ¢ a pouzivanému ptistroji’,
nebo také jasnost v odpovidajici fotometrické barvé c. Méfenim jasnosti vybranych
hvézd zvanych fotometrické standardy 1ze pomoci jednoduchych transformaci dojit k jas-
nostem F, v uréitém mezindrodné uzndvaném fotometrickém systému?:

SAR(N) frdh [AR(N)dX
F.= [ R.(\) fudX, At = o~

/ ) 1 “T TR HdN ROV
Velmi informativni charakteristikou jasnosti v ur¢ité fotometrické barveé je tzv. efektivni

vlnova délka dané barvy Ag., kterda ndm vpodstaté zaradi data zmérend v dotycné
oblasti do spektra hvézdy i do kontextu s méfenimi v jinych fotometrickych systémech?.

(3.4)

'Pokud si sviij fotometr neodvezete za hranice zemské atmosféry, musite se smifit s tim, ze piimo
vzdycky budete méfit hustotu zdfivého toku Fa.(t), nikoli F.. Nicméné pii zvoleni vhodné metody
pozorovani lze vliv atmosférické extinkce docela dobie odhadnout a eliminovat. Bude to pfedmétem
kap. 3.1.4.3.

2Problematikou pievodu instrumentalnich jasnosti na jasnosti mezindrodni se zabyvéme v kap.
3.1.3.5, mnohem vice se ale o ni dozvite v pracich Harmanec et al (1977) a Harmanec et al. (1994).

3Jak je patrno z rovnice 3.4, hodnota efektivni vlnové délky nezdvisi pouze na pozorovacim piistroj,
ale i na rozlozeni energie ve spektru pozorované hvézdy. Plati, ze ¢im teplejsi hvézdu budeme studovat,
tim kratsi efektivni vlnova délka bude. Jde vsak o efekt druhého féddu, ktery téméf vymizi, pokud
prejdeme k stiednépasmovym nebo tzkopasmovym fotometrickym systémum.
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Dalsi dulezitou charakteristikou daného filtru je i tzv. sirka filtru v poloviéni vysce
jeho maximélni propustnosti FWHM (full width at half maximum), pomoci niz pak
rozliSujeme mezi Sirokopasmovymi fotometrickymi systémy, stfednépasmovymi a spe-
cializovanymi tzkopasmovymi systémy, jakymi jsou tfeba absolutni spektrofotometrie
stojici napul mezi klasickou fotometrii a spektroskopii.

Mezi mnozstvim pouzivanych fotometrickych ,barev® zaujimé zvlastni postaveni vizudlni
obor, definovany filtrem V s propustnosti, jez odpovida spektralni citlivosti lidského oka
v dennim (fotopickém) rezimu vidéni?.

Nékolik vhodné zvolenych filtri spojenych s detektorem o specifické spektralni citlivosti
dardni nebo mezinarodni) fotometricky systém a jeho dlouhovlnné rozsitent (viz kapitola 3.1.3).
Specidlni filtry zde vymezuji jasnosti v barvé U (centrum v 365 nm), B (440 nm), V (550
nm), R (700 nm), I (900 nm), J (1250 nm) atd.

Meéfenim jasnosti hvézd v fadé fotometrickych barev si lze u¢init uspokojivou pfedstavu
nejen o celkové hustoté zarivého vykonu F, ale i o rozlozeni energie ve spektru hvézd, které je
dano prevazné jeji povrchovou teplotou T, méné pak uz dalsimi charakteristikami hvézd jako
jsou chemické slozeni nebo povrchové gravitaéni zrychleni g.

Astronomové z tradi¢nich i praktickych duvodu vyjadiuji jasnost zdroje zafeni pomoci
tzv. hvézdné velikosti vyjadfované v jednotkach zvanych magnitudy. Hvézdna velikost m je
logaritmicka veli¢ina svazana s piislusnou jasnosti F, v barvé ¢ nebo bolometrickou jasnosti
F v celém rozsahu spektra tzv. Pogsonovou rovnici:®

me = —2,5log < Fe ) mag, Mpol = —2,5log <F> mag, (3.5)
Foc Fo
kde Fpy. je tzv. referencni jasnost, kterou ma zdroj s nulovou hvézdnou velikosti.

Veli¢inou je tedy hvézdné velikost, jednotkou 1 magnituda, kterd mé povolenou zkratku
mag.% Podle typu jasnosti rozezndvame napi. vizudlni hvézdnou velikost my, oznacovanou
nékdy piimo V, V = 3,18 mag, bolometrickou hvézdnou velikost mypo; aj.

Prevodni vztahy mezi bolometrickou jasnosti Fio a bolometrickou hvézdnou velikosti my,)
vychézeji z definice, podle niz hvézda s bolometrickou hvézdnou velikosti my, = 0 mag pusobi
mimo zemskou atmosféru hustotu zafivého toku Fy = 2,553 - 1078 Wm 2. Lze tedy psat:

F =2553-10"8 Wm™2 10704l ) = (—18,9824 — 2,5 log F') mag. (3.6)

V piipadé vizualni hvézdné velikosti my je referen¢ni jasnost pro my = 0 mag stanovena na
Foy =3,2-1079Wm™2.7

Hvézdy v aktivni ¢asti svého zivota o sobé davaji védét predevSim svym elektromag-
netickym zafenim. Mnozstvi elektromagnetické energie v dané fotometrické barvé ¢ vyslané

4Maximum propustnosti filtru V' lezi u 554,4 nm, §fika ¢inf 84,3 nm (Moro & Munari, 2000). Hustota
zarivého toku v barvé V se tak pfimo ztotoznuje hustotou svételného toku, nebo-li jasnosti 5. Jednotkou
jasnosti je i zde v principu Wm ™2, vizudlni jasnost lze ovéem téz vyjadiovat ve specidlnich jednotkdch
zavedenych pro svétlo: [j] = 1 lumenm ™2

SKonstanta 2,5 v Pogsonové rovnici byla z historickych diivodi vybréna tak, aby platilo, ze pii
rozdilu 5 mag je pomeér jasnosti 1:100 (log(100) = 2). Pro pomér jasnost{ dvou objektu, jejichz hvézdna
velicina je vzddlena pravé o 1 mag, plati: F.p/F. = 10%% = 2, 511886 Nezaméiiujte prosim s vyse
vzpominanou konstantou 2,5 v Pogsonové rovnici.

6Réeni jako: ,magnituda hvézdy je 4,7 mag® nemaji smysl. Rovnéz nedoporuéujeme psat do expo-
nentu malé m: 4™7, protoze ,m" v exponentu je jiz vyhrazeno pro vyjadien{ dhli v hom's,

"Ve specidlnich jednotkach platnych jen pro barvu V to pak vypada tak, ze jo = 2,54 - 1076
Imm~2 =2,54-1076 luxt.
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za 1 sekundu do prostorového dhlu 1 steradidnu (sméfujictho k pozorovateli) vyjadiuje tzv.
zdrivost zdroje, 1., jez ma rozmér Wm~2sr~!. ZaFivost tzce souvisi s tzv. absolutni jasnos-
ti v barvé ¢, Je, coz je hustota zafivého toku hvézdy F. = [ Rc(X) fa(A) dA ve vzdélenosti
ro = 10pc = 3,08568 - 1017 m, a absolutni velikosti M., coz je hvézdné velikost objektu sle-
dovaného v barvé ¢ rovnéz z 10 pc.

I

Je= =5 =1,050265- 105 Wm 2 I, I, =9,521406 - 10> m%sr~" J. (3.7)
To
= 27

I. 431-10" Wsr= 110704 Me - M. = (68,464 — 2,510g 1) mag, (3.8)

) = (n =2 (3.9)

Fo=le_y, (@)2, = mc—MC—5log<r

r r ro
kde r je vzdalenost hvézdy. Posledni ze vztahu je dusledkem toho, ze se svétlo §ifi piimocarte,
a plati tedy plné i pro méfeni v jakychkoli filtrech®. Veli¢ina (m — M)g se nazyva modul
vzddlenosti, a je tou vzdalenosti plné urcen.

V reélné situaci je tfeba jesté uvazovat tzv. mezihvézdnou extinkci, neboli zeslabeni svétla
zpusobené zpravidla rozptylem na prachovych ¢asticich mezihvézdné latky A., jejiz velikost
je zhruba nepiimo tmérna v efektivni vinové délce dané fotometrické barvy, takze pak pro
danou hvézdu plati:

1
me=M.+(m—M)o+A.=M.+5logr—5+A.=M.—5logm —5+A,, r=—, (3.10)
T
kde 7 je paralaxa v thlovych vtefinach, r je vzdalenost hvézdy vyjadiena v parsecich.
Za predpokladu, ze hvézda zaii do prostoru rovnomérné ve vSech smérech, tedy izotropné,

lze pfejit od zarivosti I, udavané v jednotkach watt na steradian, k zdfivému toku v barveé c
&... Pii izotropii® pak plati:

P, = /IC(Q) dQ = Ic/dQ —4nl, =473 J.=1,1965-10% J., (3.11)

Zarivy tok hvézdy v barvé ¢ @, méfime ve wattech, muzeme jej ale vyjadrit i pomoci absolutni
jasnosti J,.

V pripadé zdrivého viykonu hvézdy nebo také celkového zafivého toku ¢i luminosity L
se tato veli¢ina vyjadiuje téz ve vykonech nomindlniho Slunce Lg, Lo = 3,846 - 1026 W,
Mypeoie = 4,750 mag.

L =3,055- 102 W 1004 Mool — 79 431, 10794 Mbor, (3.12)
L

Mo = 71,2125 — 2,5log L = 4,750 — 2, 5 log <L> : (3.13)
©

8Pokud bychom dokdzali svétlo detekovat v celém rozsahu spektra stejné dobie, pak by platilo
R.(A\) =1, atedy F. = F. Jasnost F. by byla rovna jasnosti bolometrické F. Z formalniho hlediska je
tak bolometricka jasnost zvldstnim piipadem jasnosti v néjaké fotometrické barvé, coz znamenad, Ze na
ni muzeme aplikovat vSechny vztahy platné pro F,.

974Fivy tok fady proménnych hvézd, jako jsou tfeba rotujici hvézdy se skvrnami na povrchu nebo
zakrytové dvojhvézdy se v Case neméni, a pfesto pozorujeme jejich proménnost. Uvédomme si, ze
proménnost hvézdy primérné souvisi s jejich zarivosti I., kterd se muze z duvodu rotace nebo obéhu
cyklicky ménit.
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3.1.2 Rozlozeni energie ve spektru hvézdy
3.1.2.1 Zaieni ACT. Efektivni teplota. Spektrofotometrie

Hvézdy jsou télesa o hmotnostech od nékolika setin hmotnosti Slunce do nékolika desitek
Slunci drzend pohromadé vlastni gravitaci. Tvofena jsou hustym vysokoteplotnim plazmatem
o teploté nékolika miliéni kelvinu ve stavu blizkém termodynamické rovnovéaze. Pfirozenou
soucasti hvézdného materidlu jsou i fotony, které v ném neustdle vznikaji a zanikaji. Veskeré
tyto procesy jsou v takika dokonalé rovnovaze, stav plazmatu i fotonového plynu lze velice
presné popsat vztahy a rovnicemi odvozenymi pro stav tzv. termodynamické rovnovahy (TR).
Zde je hlavnim parametrem, ktery popisuje statistické vlastnosti systému v TR a jejich slozek
termodynamickd teplota T, po¢itand v kelvinech. Tak naptiklad pro hustotu energie fotonu w
v joulech na metr krychlovy, jejich koncentraci n¢ a zafivy tlak P, v pascalech nebo v Jm™3

plati:
4o

1 4
w= T o =2,029-10'T°, R=jw= o4
C

R
kde o je Stefanova-Boltzmannova konstanta, o = 5,67051 - 1078 Wm™2K~*. RozloZeni en-
ergie ve spektru fotonového plynu urcuje tzv. Planckuv vyzatovact zdkon vyjadiujici zdvislost
spektralni hustoty zarivého toku (mnozstvi energie vyzaiené jednotkovou plochou télesa v jed-

notkovém intervalu frekvenci nebo vinovych délek za jednotku ¢asu) tzv. absolutné cerného
telesa (ACT) B,, By:

(3.14)

212 h 21hc? 1
B,(n,T) = = . B\AT) = B\ T) = 5° - . (3.15)
¢ exp (g7) — 1 A A exp (gx7) — 1

kde k je Boltzmannova konstanta, k = 1,3806505 - 10~23J K~!. Pokud plati, ze hc > kAT,
Ize jednicku ve jmenovateli zanedbat a Plancktv zdkon se pak zméni na jednodussi Wiendv
vyzarovaci zdkon, s nimz pro spoustu astrofyzikalnich aplikaci dobfe vystacime.

2rhy? 21hc?
B,(wT)=F——~ B\(AT)= 6 oxp (1) (3.16)
c?exp (1) exp (757)

Stav termodynamické rovnovahy se velmi brzy rozhosti v dokonale izolované soustaveé,
kterd si s okolim nevymeénuje ani ¢astice, ani energii. Pokud by vSak hvézdy skutecné byly
v TR, asi bychom o nich nevédéli, protoze by nezafily. Redlné hvézdy vsak v izolaci nejsou,
s okolnim chladnym vesmirem sousedi povrchovymi vrstvami, nazyvanymi hvézdné atmosféry.
V téchto atmosférach se pak hvézdné fotony vymanuji z tésného kontaktu s ¢asticemi hvézdné
latky a rychlosti svétla se vyddvaji na dlouhou pout do vesmiru. Kromé energie a hybnosti si
sebou do svéta nesou i informaci o stavu hvézdné atmosféry, v niz se zrodily. Veskeré rozbory
vlastnosti svétla hvézd nas tak neinformuji o hvézdach samotnych, ale o jejich fotosférach —
tenouckych, fidkych a chladnych povrchovych vrstvach hvézd, odkud k nam prichazeji hvézdné
fotony.

Hvézdné fotosféry v principu nejsou a ani nemohou byt ve stavu termodynamické rovnovahy
popsané termodynamickou teplotou T, tak, jak tomu je ve vrstvach pod nimi. Projevi se to mj.
i na spektralnim rozlozeni energie vystupujictho zafeni. V hvézdném spektru rozlisujeme emisni
spojitou slozku, na jejimz pozadi pak pozorujeme ruzné intenzivni spektralni ¢dry svédéici o
povaze interakce zéafeni s latkou v atmosféfe. Analyza profili spektralnich ¢ar ndm umoziuje
stanovit chemické slozeni fotosfér, jejich hustotu, excitacni a ionizatni poméry, pohybovy stav
latky ve fotosfére, velikost magnetického pole i frekvenci srazek mezi ¢asticemi. Témito tkoly
se zabyva zejména hvézdnd spektroskopie. Pro svétlo hvézdy, a tim i pro hvézdnou fotometrii
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kontinua pak umoziuje urcit globalni charakteristiky hvézdy, jako je jeji zatrivy vykon, obsah
tézsich prvku a tieba povrchové gravita¢ni zrychleni g.

Rozlozeni energie ve spektru redlnych hvézd je komplikovanou funkei vinové délky,
navic pro kazdou hvézdu je specifické, podobné jako otisk palce pro lidského jedince.
Nicméné v hrubych rysech je mozné jej aproximovat zarenim absolutné c¢erného télesa
o teploté nékolika tisic kelvint. Pro ndzornéjsi popis tohoto rozlozeni zavadime parametr
nazyvany efektivni teplota T, ktery je Ciselné roven termodynamické teploté, kterou by
méla koule o poloméru fotostéry hvézdy R, zéarici jako absolutné cerné téleso, jez do
prostoru vysila zarivy zarivy tok L, stejny jako zkoumand hvézda. Zarivy vykon hvézdy
L, i jeji polomér R lze v principu piimo zmérit. Efektivni teplota hvézdy T je s nimi
svazana prostrednictvim Stefanova zdkona tak, ze plati:

L. (Ta\' (R
L=oTi4r R}, = = (=-4 ) (3.17)
Lo \Tuo) \Rs

kde o T4 je z&fivy vikon 1 m? plochy o termodynamické teploté rovnajici se Ty, a 4 m R?
je plosnd vymeéra koule o poloméru R. Sluneéni zafivy vykon je Lo = 3.864 - 10*° W,
efektivni teplota Tue = 5780K, a polomér Ro = 6,969 - 108 m. Je zjevné, Ze vykon
hvézdy zavisi predevsim na jeji efektivni teploté, a teprve v druhé radé na jeji velikosti.
To je i pricinou skutecnosti, ze se na hvézdné obloze tak casto setkdvame s hvézdami
teplejsimi nez Slunce, i kdyz v Galaxii jsou ve vyrazné pocetni mensiné.

Efektivni teplota hvézdy T.¢, ovSsem nepopisuje jenom celkovy zarivy vykon hveézdy,
ale informuje nds téz o rozlozeni energie ve spektru (SED). Toto rozlozeni ndm udava
zavislost spektralni hustoty zatrivého toku f, ¢i fy na frekvenci v, piipadné na vlnové
délce A (viz rov. 3.2). Jisté by bylo vyteéné, pokud bychom méli pro kazdou hvézdu
tyto veliciny k dispozici, protoze pomoci nich si uz muzeme vypocitat, co potiebujeme,
a muzeme je téz srovnavat s teoretickymi pifedpovédmi SED a meditovat nad pficinami
moznych rozdilu mezi teorii a skutecnosti. Tak tomu vsak neni. Absolutni kalibrace
fotometrie. Nastésti je mozné postupovat tak, ze velmi dukladné a odpovédné promérime
rozlozeni energie ve spektru jedné, kalibracni hvézdy, vuci niz uz pak budeme ostatni
sva pozorovani ostatnich hvézd vztahovat.

Za kalibracni hvézdu byla vybrana « Lyrae neboli Vega, jiz byl prisouzen nominalni
spektralni typ A0V, a hvézdna velikost v barvé V' = 0 mag. V nasledujici tabulce
jsou uvedeny namétrené hodnoty spektralni hustoty zarivého toku fy(A) v jednotkach
107" Wm™2nm™~"! pro efektivni vlnové délky fotometrickych barev nejuzivanéjsich foto-
metrickych systému — Sirokopasmového rozsiteného mezinarodniho systému Johnsonova
a Stromgrenova uzkopasmového systému uvby:

filtr m U v | B | b y | V] R | I J H | K L M
Ner [#m] | 0,35 | 0,365 | 0,41 | 0,44 | 0,46 | 0,55 | 0,55 | 0,7 | 0,9 | 1,25 | 1,65 | 2,2 | 3,5 18
fx(\) 3,25 422 | 7,18 6,40 | 5,81 | 3,70 | 3,75 | 1,70 | 0,83 | 0,307 | 0,12 | 0,041 | 0,0064 | 0,0019

Pozorovatelsky jednodussim prostfedkem pro posouzeni rozlozeni energie ve spektru hvézdy je
absolutni spektrofotometrie, kde se poméfuje prubéh spektralni hustoty zarivé energie F\(\)
vztazené k spektralni hustoté zarivé energie v néjaké referencni vinové délce, nejcastéji Ay, =
500 nm (jde tedy o jisty barevny index vztazeny k A,). Pro tento ucel se zavadi specialni
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diferencialni spektrofotometrickd hvézdnd velikost m(\):

m(A) = —2,5 log <£;((:\T))> . (3.18)

Z definice plyne, ze spektrofotometrickd hvézdnd velikost m(X) je pro referenéni vinovou délku
vzdy rovna nule.

Prakticky se absolutni spektrofotometrie provadi méfenim jasnosti hvézdy tzkopdsmovou
fotometrii vymezenou filtry s velmi malou sifkou spektrélni propustnosti (mensi nez 1 nm)
v nékolika desitkach vybranych vinovych délek. Méfeni jsou to i tak dosti ndrocénd, opiraji se
vzdy o velmi peclivou kalibraci méficiho piistroje a dukladné ocisténi o vliv atmosférické a téz
mezihvézdné extinkce.

Vzhled zavislosti m(\) na vlno¢tu (pfevracené hodnoté vinové délky) u konkrétni hvézdy
je slozitou funkci parametria popisujicich vlastnosti jeji atmosféry, dané zejména jeji efektivni
teplotou Ty¢, chemickym slozenim a gravitaénim zrychlenfm pii povrchu hvézdy ¢* (v ms™2),
které se obvykle vyjadiuje veli¢inou log g, log g = log g* + 2 (logaritmus gravita¢niho zrychleni
v soustavé CGS). Odchylky od idedlniho prubéhu daného zafenim absolutné ¢erného télesa
téze efektivni teploty jsou zvlast markantni pro hvézdy spektralni tiidy A, kde intenzita car

Absolutni spektrofotometrie popisujici relativni rozlozeni energie ve spektru je jisté
velmi komfortni zalezitost, bohuzel k dispozici je pozorovani jen nékolik stovek téch
nejjasnéjsich hvézd. Je totiz ndroéna na svétlo, na pozorovaci podminky a na piistrojové
vybaveni, které ma jen nékolik observatoii na svété. Naproti tomu studii, kde se rozlozeni
energie ve spektru studuje prostrednictvim tzv. barevnych indexu, jsou tisice.

3.1.2.2 Barevné indexy

Barevny index hvézdy CI (z angl. colour index) je rozdilem hvézdnych velikosti téze
hvézdy urcenych ve dvou rozdilnych barvach ¢; a co (vinovych délkéch), pro jejichz
efektivni vlnové délky A\, a A, plati: A\, < A,.

Vétsina pouzivanych fotometrickych systému pfitom respektuje imluvu, podle niz by mély
mit referen¢ni hustoty toku zafeni Fp. (viz rovnice 3.5) vSech fotometrickych barev takové
hodnoty, aby méla hvézda spektralniho typu AOV nedotéend mezihvézdnou extinkei stejnou
hvézdnou velikost ve vSech barvach. Pro takovou hvézdu by pfirozené by byly vSechny barevné
indexy nulové.

K vypoctu barevného indexu pouzijeme vztahy 3.4 a 3.5

F)\cl F)\OC2:| -9 510g |:f Rclf)\()\)d)\ F)\OC2:| ~
F)\CQ F)\Ocl ’ f Rch)\()\)d)\ F)\Ocl B

~ f)\()\efcl):| |:F)\002 chld)\:| } _ |:f)\<)\efcl):|
B 2’ 510g { |:f/\()\ef02) F)\Ocl f RCQd)\ 2’ ° log f)\<)\ef02) * KdCQ’ (319)

kde K. je pro dany barevny index konstanta s jednotkou magnituda. Podil uvedeny
v hranaté je funkci teploty. Pro jeho odhad pouzijeme Wienuv zdkon, podle néhoz je
HT) ~ X Sexp (—]KT), kde k je Boltzmannova konstanta. Dosadime-li znovu do
rov.3.19 dostaneme po chvili algebry takovouto funkéni zavislost barevného indexu na

teploté:

/\5 he 1 1 Cl
I(T)=—-2.51 cfc2 — — Ko = — — 2
cIT) = Og{/\gfcl P [’fT <>\efc2 Aefcl)} } T Rae =7 G (3:20)

CI(T) =mg —me = —2,51og [
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Obrazek 3.1: Zévislost barevnych indexu (B-V) a (U-B) na pievrdcené hodnoté efektivni
teploty Tes. Je patrno, ze zavislosti nejsou zdaleka piimkové, jak by vyplyvalo ze zareni ACT,
ale zvlnéné, coz plati zejména pro zavislost (U-B). Duvodem je zjevné odchylka zéreni hvézdy
od zareni ACT s toutéz efektivni teplotou. Cerchovanou ¢arou je naznacena predpoved (B-V)
podle vztahu (3.21), pokud zaménime barevnou teplotu za efektivni.

kde C, C5 jsou slozité, le¢ konstantni funkce vSech vstupnich parametri. Vzhledem
k tomu, ze tato teplota byla odhadnuta pomoci barevného indexu, mluvi se o ni, jako
o barevné teplote Ty,. Forma zavislosti pak tfeba opraviuje nasledujici priblizny empir-
icky1? vztah mezi indikdtorem teploty — barevnym indexem B-V a efektivni teplotou

7300
(B—V)+0,52°

T, = (3.21)

Barevna teplota se obecné odlisuje od efektivni teploty T.¢, navic pro kazdy jiny barevny
index obecné dostaneme jinou barevnou teplotu. V oblasti efektivnich teplot kolem
10000 K kdy vodikové cary nabyvaji své maximalni intenzity, jsou odchylky rozlozeni
energie ve spektru hvézdy od zéieni ACT téze efektivni teploty velmi vyrazné. Piesvedéit
se o tom muzete na modelovém piipadu demonstrovaném na obr. 3.2. Barevné teploty
jsou navic silné ovlivnény mezihvézdnou extinkei, kterou je nutno predem odecist (viz
kap. 3.1.4.2).

binace namérenych hvézdnych velikosti v rdmeci uréitych fotometrickych systému, v nichz
jsou méfeny hvézdné velikosti pro ruzné barvy ¢; : CI; = > a;; m(c;). Pitkladem muze
poslouzit astrofyzikalné dulezity Stromgrenuv systém wvby (viz kap. 3.1.3.3), kde se

0Tento vztah byl odvozen na zdkladé skuteéné pozorovanych barevnych indexii B-V a efektivnich
teplot, ACT poslouzil jen jako inspiraci.
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Obrazek 3.2: Rozlozeni energie ve spektru hvézdy s efektivni teplotou T,y = 10000K s at-
mosférou slozenou pouze z vodiku a hélia. Ve spektru hvézdy dominuji silné vodikové cary
v oblasti volné-vézanych pfechodi (Balmertiv skok). Rozlozeni energie pro ACT s teplotou
10000 K, By(T), se od hvézdného nejvice odchyluje v oblasti ultrafialového zareni. V optické
oblasti je zesileno kontinuum za Balmerovym skokem az po barvu V, coz je pak pfic¢inou
mensiho barevného indexu, nez by mél byt — hvézda se zde jevi jako objekt s vyssi teplotou.

VVVVVV

indext: y =V, (b—y),mi=@w—-0—(b—y), c1 = (u—v) — (v—=0>).

Zvlastnim ptipadem barevného indexu je tzv. bolometrickd korekce BC dand rozdilem
mezi bolometrickou hvézdnou velikosti hvézdy a jeji vizualni hvézdnou velikosti, takze
BC = my, — my. Bolometricka korekce, rovnéz vyjadiuje rozlozeni energie ve spektru
objektu, jez je v piipadé hvézd urceno v prvé tadé efektivni teplotou T,¢. Bolomet-
ricka korekce byla definovana tak, aby byla nulova u hvézd o povrchové teploté kolem
7000 K, jejichz zarfeni m& nejvétsi svételnou ucinnost (hvézdy spektralniho typu F).
Smérem k vyssim i nizsim teplotam bolometrické korekce klesa, v extrémnich ptipadech
dosahuje az nékolika magnitud! (viz obréazek 3.3). Tento fakt je vyjddfenim skutecnosti,
ze u hvézd relativné vysoké ¢i nizké teploty se maximum vyzafované energie presouva
do ultrafialové, respektive infracervené oblasti spektra, kde jiz neni lidské oko citlivé.

3.1.3 Fotometrické systémy

V astronomické praxi se pro méteni jasnosti kosmickych objektt pouziva jasné defino-
vand soustava specialnich fotometrickych filtru, které spolu tvori fotometricky systém.
Filtry, které se vkladaji do optické cesty pri fotometrovani, propoustéji svétlo v defi-
novaném intervalu elektromagnetického spektra a urcuji tak barvy fotometrického systé-
mu. V soucasnosti vybeér filtri fotometrického systému jiz neni nahodny, dosti ¢asto byva
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Obrazek 3.3: Bolometricka korekce BC v zavislosti na logaritmu efektivni teploty hvézd.
Prevzato z Flower (1996).

§it na miru povaze rozlozeni energie ve spektru zkoumanych objektt!. Vybér padsem toho
kterého fotometrického systému je ovsem diktovan jak astrofyzikalnimi, tak ryze i prak-
tickymi duvody, jako jsou cena filtru a jejich pfistupnost na trhu, spektralni citlivost
dostupnych detektoru, nutnost vyhnout se nékterym spektralnim oblastem apod.

Sitka pésma propustnosti pouzitych filtrii déli pozivané fotometrické systémy do
tii tiid: jednak jsou to Sirokopdsmové systémy (napiiklad Johnsonuv systém UBYV')
pokryvajici nejméné 30 nm v kazdém z filtru, dale pak strednépdsmové systémy, jako
wvby s pasmy od 10 do 30 nm, a konecné viceméné monochromatické uzkopdsmouvé
systémy s kfivkou propustnosti nékolika méalo nm, které propoustéji jen velice tizkou
cast spektra hvézdy, nebo dokonce vydéluji jen nékteré vybrané spektralni ¢ary.

V soucasné dobé existuje uz pres dvé sté nejriznéjsich fotometrickych systémii'?, ale
jen nékolik z nich se dockalo vétsiho rozsiteni.

U vetsiny systému je mozné provést standardizaci, tedy prepocitat vysledky namérené
urcitym dalekohledem na urcitém misté a s ur¢itym detektorem na standardni podminky
(vice v kap. 3.1.3.5). K tomu je nezbytné mit s dostatetnou presnosti proméfené napf.
propustnosti uzitych filtru a citlivosti detektort. Bohuzel spousta origindlnich a neopako-
vatelnych méfeni ztratila svou vypovédni hodnotu pravé proto, ze tato korekéni méreni
nebyla provedena nebo byla provedena neptesné a jediné originalni fotometrické filtry
daného fotometrického systému byly zniceny. Nastésti se jedna jen o nékolik viceméné
historickych pripadu.

Se standardizaci fotometrickych méteni se zacalo viceméné az po zavedeni John-
sonova systému UBV. Od padesatych let minulého stoleti lze tedy pro vétsinu systému

HUTYks se to zejména objektd s atypickym SED, jako jsou tieba extrémné ¢ervené uhlikové hvézd,
Wolfovy Rayetovy hvézdy, chemicky pekulidarni hvézdy, novy ¢i komety

12Pjehled systémii pod nizvem Asiago Database on Photometric Systems, ktery sestavili Ulisse Mu-
nari, Massimo Fiorucci a Dina Morolze, lze najit na strance http://ulisse.pd.astro.it/Astro/ADPS/.
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standardizaci méfeni provadét. Ruzné observatore koneéné mohly zacit porovnavat své
vysledky a pracovat na spolec¢nych projektech. Tato unifikace prinesla své ovoce zejména
pri vyzkumu proménnych hvézd.

Polositka fotometrickych barev by méla byt co nejmensi, aby se potlaéil vliv ¢lent druhého
a vy§siho fadu. Soucasné by méla byt limitni hvézdna velikost co nejvyssi. Takovyto optimélni
fotometricky systém by se hodil pro co nejpiesnéjsi stanoveni spektralniho typu, luminozitni
t¥idy, typu hvézdné populace, velikosti mezihvézdné extinkce, coz by bylo mozné odvodit pouze
pomoci téchto parametrii nebo barevnych indext. Zadny takovy idealni fotometricky systém
ale v principu nemuze existovat, vSechny jsou jen jistym kompromisem, pfiblizenim se k tomuto
idedlu.

Prakticky fotometricky systém musi pocitat s odliSnostmi instrumentéalniho vybaveni
a stavu atmosféry, takze kromeé definice propustnosti idealizovanych fotometrickych filtru
musi obsahovat i dostatecny pocet dobfe prométrenych peclivé vybranych neproménnych
hvézd, hvézdnijch standardu. Bez tohoto kroku neni mozny prevod z hvézdnych velikosti
zmeérenych ve vlastnim — instrumentdlnim fotometrickém systému na systém standardni.

3.1.3.1 Historické fotometrické systémy

Vizudlni hvézdné velikosti myiy,

Lidské oko, jakozto detektor svétla, je nejcitlivéjsi ve zlutozelené oblasti spektra, maximum
citlivosti je kolem 550 nm pro vidéni denni (fotopické), 480 nm pro vidéni noéni (skotopické),
které se uplatni jen pii velice nizkém osvétleni adaptované sitnice.

Prvni vizualni odhady jasnosti uvedl ve svém katalogu Hipparchos, ktery kodifikoval systém
hvézdnych velikosti. Vizualni odhady jsou tabelovany také v nékolika velkych hvézdnych kat-
alozich z 19. stoleti, napi. HD katalogu. Pfesnost téchto odhadt je nevelkd — desetiny magni-
tudy, navic je skdla hvézdnych velikosti v oblasti nizkych jasnosti silné deformovana.

Fotografické hvézdné velikosti mpg

Po vynalezu svétlocitlivych fotografickych emulzi zacaly byt velmi brzy jasnosti hvézd promé-
fovany na fotografiich. Tento postup podstatné zvysil objektivitu méreni a téz jejich dosah
do oblasti velmi slabych hvézd. Protoze bézné nesenzibilované fotografické desky byly citlivé
spiSe na kratkovlnné zareni, liSily se fotografické hvézdné velikosti od hvézdnych velikosti
vizualnich v zavislosti na barvé hvézd, ktera je zase funkci jejich efektivni teploty. Astronomové
velice brzy zjistili, ze existuje velice dobie definovana korespondence mezi spektralnim typem
hvézd a barevnym indexem (mpg — Mmyiy). Vzhledem k tomu, ze takovy barevny index bylo
mozné zjistovat i u hvézd, které pro jejich malou jasnost nebylo tehdy mozné spektroskopicky
zkoumat, zastupoval barevny index parametr vyjadiujici teplotu hvézdy.

Fotometrie s pronimi fotocitlivymi diodamsi

Prvni fotoelektrickd méfeni jasnosti hvézd provadeéli Stebbins (1916) na Lickové observatofi
v USA a Guthnick a Prager (1918) v Potsdamu v Némecku. Pfresnost méfeni vzrostla az
na nékolik setin magnitudy. Maximum citlivosti diody pouzivané Stebbinsem se nachézelo
v modrozelené barvé kolem 500 nm. Naproti tomu diody uzivané v Potsdamu byly nejcitlivéjsi
v modré oblasti spektra.

Fotometrie s fotondsobic¢i a barevnymi filtry
V obdobi mezi dvéma svétovymi valkami se postupné zacalo pouzivat fotometru, jejichz de-
tektorem byl fotondsobi¢ se zdrojem vysokého napéti. ZvySend citlivost fotondsobictu dovolila
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pouzivat i riizné barevné filtry vymezujici sledovanou oblast elektromagnetického zareni. Exis-
tuji v té dobé i méfeni v nékolika barvach, méfeni v8ak nebyla nikdy dusledné standardizovéna,
takze jsou nyni jen tézko vyuzitelna.

3.1.3.2 Johnsonuv mezinarodni systém a jeho rozsireni

Nejznaméjsim a nejrozsitenéjsim hvézdnym fotometrickym systémem zalozenym na tiech
Sirokopasmovych filtrech je systém UBV zavedeny Johnsonem!? a jeho spolupracovniky
Johnson & Morgan (1953) v poloviné minulého stoleti. Ten je realizovén tfemi filtry:

U: propustnost od 300 nm do 420 nm s maximem propustnosti kolem 358 nm;
B: propustnost od 360 nm do 500 nm s maximem u 439 nm,;

V. propustnost od 460 nm do 740 nm s maximem u 545 nm.

Standard UBV system Energy distribution of
response curves

an AQ star

=
o

e
[

Relative response or intensity

o

Obrazek 3.4: Propustnost filtru v systému UBV

Johnson a jeho spolupracovnici proméfili pomoci amerického fotonésobice IP21 mno-
ho tisic hvézd a svd méteni v UBV publikovali. Diky tomu a diky jasné definovanym
vztahum mezi urcitymi fyzikalnimi vlastnostmi hvézd a barvami ur¢enymi barevnymi
indexy (U-B) a (B-V) se jejich systém stal nejuzivanéjsim hvézdnym fotometrickym
systémem.

V nékterych aplikacich se s oblibou pouziva diagram zavislosti barevného indexu (U-B),
ktery odrazi specifické vlastnosti hvézdnych fotosfér, na barevném indexu (B-V'), jez je mirou
efektivni teploty. Na obrazku 3.5 je zndzornéna zavislost (U-B) na (B-V') pro hvézdy hlavni
posloupnosti neovlivnéné mezihvézdnou extinkci. V§imnéte si dohodnuté orientace os tohoto
diagramu — v levém hornim rohu jsou hvézdy namodralé s vysokou efektivni teplotou, v levém
dolnim pak pozdni nacervenalé hvézdy s nizkou teplotou. Naznacena je i témér piimkova
zévislost pro absolutné cCerné téleso. Nejvétsi odchylka od tohoto prubéhu je pozorovana
u spektralniho typu A0, s maximem Balmerova skoku a pro hvézdy chladné, kde rozlozeni
energie silné modifikuji molekuldrni spektralni pésy.

Pro hvézdy jinych luminozitnich tiid (jinych povrchovych gravitac¢nich zrychleni) vyhlizi
tento diagram dost odlisné. V zasadé tak lze pomoci polohy hvézdy na tiibarevném diagramu

13Systém je oznacovéan jako Johnsoniiv, ale nékdy téz jako Johnsontiv-Morgantv.
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Obréazek 3.5: Diagram (U-B) — (B-V) sestaveny pro hvézdy hlavni posloupnosti neovlivnéné

mezihvézdnou extinkei. Sikmé ¢ara naznacuje prubéh diagramu za predpokladu, ze by hvézdy
skutecné zarily jako ACT.

odvodit jak jeji efektivni teplotu Ter a tim i spektralni t¥idu, tak i luminozitni tiidu, tedy
zafivy vykon L. Zname-li Ty a L, muzeme odhadnout i polomér hvézdy R. Neplati to oviem
obecné (v nékterych piipadech poloha objektu na diagramu neurcuje hvézdné charakteristiky
jednozna¢né). Velmi negativné se zde ovsem projevuje vliv mezihvézdného zéervendni, které
zeslabuje svétlo hvézdy vice v modré oblasti spektra nez v ¢ervené (vice v kap. 3.1.4.2).

Tiibarevny systém UBYV byl zahy rozsiten (Johnson, 1965) do cervené a infracervené
oblasti spektra pouzitim sirokopdsmovych filtru R (700 nm), I (900 nm), J (1250 nm),
K (2200 nm) a L (3400 nm)'. Johnson volil filtry v infracerveném oboru tak, aby
pasmo jejich nejvétsi propustnosti lezelo mimo oblasti se zvySenou atmosférickou ex-
tinkei, pusobenou zde predevsim molekuldrnimi pasy vody (J — 1,25 pm, H — 1,62 pm,
K —22 pum, L - 3,4 pm, M — 5,0 um). Filtr H se objevil az roku 1967 a o jeho profilu
se vedly dlouhé diskuse, tabelovan byl az v préci Bessell & Brett (1988).

3.1.3.3 Stromgrenuv systém uvby(S)

Nevyhodou Sirokopdasmového Johnsonova systému je to, ze filtr U se prekryva s filtrem
B a zasahuje tak i do oblasti za Balmerovym skokem, coz v podstaté znemoznuje vyuzit

~ v

systém uwvby, ktery navrhl Bengt Stromgren (1956). Systém obsahuje ¢tyfi filtry s témito
parametry:

u: polositka 30 nm, efektivni vlnova délka 350 nm;
v: polositka 19 nm, efektivni vlnova délka 411 nm;
b: polositka 18 nm, efektivni vinova délka 467 nm;

y: polositka 23 nm, efektivni vlnova délka 547 nm.

1R ozsffenému Johnsonovu systému se obcas fika Arizonsky systém.
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Diky uz$im pasum je tento systém lépe definovan a poskytuje téz srozumitelnéjsi in-
formaci o vlastnostech zkoumanych hvézd. Kalibrovana hvézdnd velikost y se ptfimo
navazuje na johnsonovskou hvézdnou velikost V', coz je umoznéno diky klidnému prubéhu
rozlozeni energie ve zluté oblasti spektra. Pro astrofyzikalni aplikace se nejcastéji pouzi-
vaji barevné indexy (b-y) a (u-b), dale pak jiz zminéné indexy velmi maélo zavislé na
mezihvézdné extinkei:

aq=@w-v)=—(v=">), m=@wW=>b)—(b—y), (3.22)

z nichz prvni index pfimo souvisi s velikosti Balmerova skoku, a druhy s obsahem
kovovych prvka (odtud metalicky index), ktery se projevuje zvysenym vyskytem spekt-
ralnich ¢ar kovu v oblasti tésné za Balmerovym skokem. Vyssi metalicky index (vétsi v)
tak zpravidla znamend vyssi obsah kovii. V nékterych zdrojich byvaji misto hvézdnych
velikosti v wwby uvedeny veliciny: V', (b — y), ¢; a my. Zbyvajici veliciny lze dopocitat
podle vztahu:

b=V +(0b-y); v=V+2(b—y)+m; u=V+3(b-y)+2m +ec. (3.23)

Stromgrenuv fotometricky systém byva casto doplnén dvéma filtry centrovanym na
stted vodikové ¢ary Hg (486 nm): stfednépasmovym filtrem (polositka 15nm) a tzko-
pasmovym filtrem (polositka 3nm). Rozdil hvézdnych velikosti v téchto dvou filtrech

1.6
Cy

1.2 —

Obrazek 3.6: Diagramy zdvislost{ indexu barevnych ¢; a m; na barevném indexu (b-y) ve
Stromgrenové fotometrickém systému wwby. Nepferusovana ¢ara ukazuje polohu hvézd hlavni
posloupnosti neovlivnénych mezihvézdnou extinkci. Index c¢; vyjadiuje velikost Balmerova
skoku, kterd dosahuje své maximdlni hodnoty pro hvézdy tiidy AO s barevnym indexem
(b-y). Ten se bézné pouziva jako mira efektivni teploty, jeho velikost ale byva silné zkreslena
mezihvézdnym zcéervendnim — smér jeho pusobeni naznacuje Sipka. Naopak index ¢; je proti
ucinkim mezihvézdné extinkce takika imunni, a proto muze slouzit jako indikdtor teploty
hvézdy mnohem lépe. Metalicky index m dobfe koreluje s obsahem tézsich prvki, takze napf.
pro CP hvézdy byva anomalné zvysSen. Nicméné u normalnich hvézd jej lze jako indikator
teploty rovnéz lépe pouzit nez index (b-y). Zdroj: Dave Kilkenny: Photometry — I. ,All sky*
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urcuje tzv. index (. Pozorovani v obou filtrech jsou vedena simultanné, coz potlacuje
atmosférické vlivy, navic zminény index nezavisi na mezihvézdné extinkci. Index 3 je
linedrné imeérny ekvivalentni sifce ¢ary Hgz. Pro teplé hveézdy (O az A) tak predstavuje
parametr souvisejici s luminozitou hvézdy, pro hvézdy chladnéjsi je pak nezavislym

meéiitkem efektivni teploty.
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Obrazek 3.7: Srovnani nékolika fotometrickych systému. Pievzato z Bessell (2005).
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3.1.3.4 Dalsi soucasné fotometrické systémy

Systém druzice Hipparcos

Na astrometrické druzici Hipparcos se u jednotlivych hvézd provadéla téz solidni fo-
tometrie s presnosti dosahujici u téch nejjasnéjsich hvézd i nékolik milimagnitud. Hlavni
pristroj druzice méfil ve velice sirokém (instrumentdlnim) pasmu Hp. Navic bylo zéreni
prichézejici do mapovaciho zafizeni rozdéleno na dva svazky a ve dvou fotonasobicich
se simultanné mérilo ve filtrech Bt a Vi zhruba odpovidajicich svym johnsonovskym
predlohdm. Pro zjistovani proménnosti se nejlépe hodi prvni barva, protoze méfen{ v ni
jsou nékolikandsobné presnéjsi a spolehlivéjsi, nez ve zbyvajicich dvou barvéach. Nulovy
bod byl definovan tak tak, ze Hp = Bt = Vi = 0,000 mag pro Viohnson = 0,000 mag
a (B —V)=0,000.

Obor At [nm] FWHM [nm]

Br 435 72
Hp 510 220
Vr 550 95

Harmanec (1998) publikoval nésledujici prevodni vztah mezi hvézdnou velikosti V' a hippar-
covskou hvézdnou velikosti Hp ve tvaru:

V = Hp — 0,2964(B—V) 4+ 0,0050(U — B) + 0,1110(B—V)* 4 0,0157(B—V)? + 0, 0072.

CCD fotometrické systémy

CCD dnes prakticky vytlacily fotondsobice z pozice hlavniho detektoru zateni hvézd.
Nevyhodou tohoto prechodu na CCD techniku je ale v naprosté vétsiné pripadu snizeni
fotometrické presnosti zejména pro standardizovanou fotometrii. Duvodu je nékolik — ne-
soulad pouzitych filtru, nedostatek vhodnych standardnich hvézd pro CCD, nedostatek
standardnich hvézd s dobrym rozsahem barev, neochota pozorovatelu vénovat se po-
zorovani standardu.

Vétsina uzivatelu CCD kamer pouziva pro fotometrii Sirokopasmové filtry BVRL
Filtry B a V' zpravidla vyhovuji prvotni definici, zavedeni Johnsona, i kdyz i tady se
nékdy pouzivaji trochu odlisné filtry Bessellovy. Nejvétsi rozdily jsou ale v barvach R
a I. Zpravidla se nejedna o Johnsonovy filtry, ale ¢asto o filtry R¢, Ic v Cousinsové
rozsifeni Johnsonova systému Cousins (1976), pfipadné v modifikaci Bessellové (1990)
nebo Landoltoveé (1983). Zejména A. U. Landolt publikoval rozsahld méfeni standardnich
hvézd vhodnych pro CCD fotometrii. Jeho pole standardu se pouzivaji dodnes.

Fotometrické systémy prehlidkoviych projekti

Prehlidkovych projektu jsou dnes desitky. Bohuzel jejich autofi ¢asto ,,objevi“, ze potie-
buji pro své ucely novy fotometricky systém. Pocet fotometrickych systému narustd, ale
ne vzdy je bohuzel vénovana péce i promérovani standardu pro kalibraci a standardizaci
méfeni. V nésledujicim ptrehledu uvedeme jen nékolik malo ptiklad.

Projekt WASP (Wide Angle Search for Planets), respektive Super WASP je ptehlid-
kovy projekt zaméfeny na hledani transitu exoplanet. Bézi od roku 2004 na dvou
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stanicich na La Palma a v Jizni Africe. Kazdou noc se monitoruje hvézdné nebe po-
moci série CCD kamer 2048 x 2048. V prvnich dvou letech nepouzivali zadny filtr, takze
spektralni propustnost byla definovana optikou, detektory a atmosférou. Od roku 2006
byly instalovény sirokopasmové filtry s sitkou pasma 400 az 700 nm (viz obr. 3.8).

SW transmission features
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Obrazek 3.8: Pdsmo propustnosti filtru prehlidky SuperWASP (nahote) vykreslené soubézné
s atmosférickou propustnosti, citlivosti CCD a propustnosti pouzitych ¢ocek. Spodni cést
ukazuje originalni nefiltrovany systém spolu s SWASP filtrem a filtrem Tycho-2 V. Pievzato
z Pollacco et al. (2006).

Projekt digitalni prehlidky pojmenovany podle nadace A. P. Sloana (Digital Sky
Survey, SDSS) byl zahdjen v roce 2000. Jde o jeden z nejrozsahlejsich piehlidkovych
projektu. Data jsou ziskdavana pomoci specidlni kamery slozené z tticeti CCD cipu,
usporadanych do péti radku, z nichz kazdy ma pred sebou jiny barevny filtr. Byly zvoleny
filtry w, g, r, 4, z (Fukugita et al., 1996)(viz obr. 3.7). Tyto filtry se staly v podstaté stan-
dardem pro nové budované vétsi prehlidkové projekty. Nékdy se setkame s oznacenim
u’, g’,r’ i, 2’ Autori projektu poskytli identickou sadu filtru i pro dalsi dalekohled, ale
tam nebyly filtry umistény ve vakuu jako u hlavniho piistroje projektu. U filtri ve vakuu
se totiz mirné smrstila povrchova inferferencni vrstva a to zpusobilo zménu charakteris-
tik o zhruba jedno procento. Ze dvou sad jediného fotometrického systému tak de facto
vznikly soustavy dveé.

3.1.3.5 Standardizace fotometrickych systému

Stézejni soucasti analyzy fotometrickych dat je tzv. standardizace fotometrickych barev.
Pokud se nam uz podaii pozorovani ocistit o vliv zemské atmosféry a ziskame hvézdné
velikosti objektu takové, jaké bychom namérili vné ovzdusi, je zdhodno tyto vysledky
transformovat tak, abychom je mohli porovnat i s daty, kterd jste poridili pred dvéma
tiemi lety, nebo s daty ziskanymi z jinych pozorovacich stanovist, jinymi filtry a detek-
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tory. I kdyz méfime v néjakém dobfe definovaném systému, jakym je UBYV, ptipadné
uvby, nikdy se nam nepodaii dosahnout toho, aby nase zarizeni mélo relativni spektralni
citlivost, ktera presné odpovida definici. I kdyby se nam to nakrésné povedlo, nebudeme
se z této skutecnosti tésit déle nez jednu sezdénu, protoze vlastnosti dalekohledu (napf.
spektralni odrazivost vsech zrcadel), spektralni propustnosti filtr, citlivosti detektoru
apod. s casem méni. Normdlni transformace jsou ty, pfi nichz se od instrumentalnich
barev prechazi do standardniho fotometrického systému. Obcas vsak potiebujeme piejit
od jednoho fotometrického systému na druhy, abychom mezi sebou mohli porovnavat
hvézdné velikosti, ¢i barevné indexy ziskané v ruznych fotometrickych systémech. Témto
transformacim se tika transformace specidlni.

Pokud predem nezndme rozlozeni energie ve spektru hvézdy F'()), pak je v principu
nemozné prevést hvézdné velikosti ziskané v jedné (zpravidla instrumentalni) barvé na
hvézdné velikosti v barvé druhé!®. Chceme-li tuto transformaci provést, musime jas-
nost hvézdy zjistovat alespoii ve dvou odlisnych barvach. Plat{ to prosim i v tom nej-
jednodussim piipadé, kdy by sledovany objekt zaril jako absolutné cerné téleso o jisté
efektivni teploté. Lze ukéazat, ze v tomto piipadé vystacime s jednoduchou linedrni
transformacni rovnici typu

m(c1) bir bz m(c)) ] [ ay }
B + : 3.24
[ m(cz) } { ba1 Do } [ m(ch) as ( )
kde b;; jsou koeficienty barevného systému. To znamend, Ze plati

m (c2) —m (e1) = Bay [m (ch) — m (c})] + Aa. (3.25)

Vice se o transformacich dozvite napiiklad z pojednani Harmanec et al (1977); Har-
manec et al. (1994).

3.1.4 Extinkce a jeji eliminace
3.1.4.1 Opticka tloustka a extinkce

Prostor mezi zkoumanym objektem a méricim piistrojem neni dokonale pruhledny, ma
nenulovou opacitu k. Vyslané svételné kvantum se na své cesté dlouhé i miliony parseku
muze setkat s ¢asteckami mezihvézdné latky nebo se shluky molekul vzduchu ¢ prachem
v zemské atmosfére. Tato setkani mohou dotyéné kvantum pohltit a nebo, a to vyjde
na stejno, odchylit z puvodniho sméru. Jak absorpce, tak rozptyl zareni pak zpusobi to,
ze se tok zareni zdroje zeslabuje, dochazi k tzv. extinkci.

Predpokladejme, ze studujeme extinkci svétla o puvodni hustoté zarivého toku vstupujiciho
do prostiedi, v némz jsou rovnomeérné rozptyleny ¢dstice s koncentraci n o iéinném prufezu <.
Necht zafeni o ptivodni hustoté toku Iy vstoupi do prostiedi a urazi zde malou dréhu ds. Souéin
(n¢ds) je bezrozmérnd velicina, kterd vyjadiuje jakd ¢dst prostupujiciho zafeni je na draze
ds ,odstinéna® ¢asticemi (pohlcena nebo odchylena z puvodniho sméru — tj. ,rozptylena“.

5Toto je casté situace, kdy pozorovatelé nadsené pozoruji néjakou slabou hvézdu v tzv. integralnim
svétle bez pouziti jakéhokoli filtru. Rezignuji tak zcela na moznost vypovédét cokoli o charakteristikach
svételné kiivky s vyjimkou stanoveni ¢asovych okamziku situaci, o nichz se predpoklada, ze na barvé
svétla nezdvisi (okamzik minima jasnosti zdkrytové dvojhvézdy).
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Odstinénim, neboli zeslabeni ¢i extinkci ubude z prochazejiciho toku I jistd mald ¢dst dI:

dI =-I(ng¢ds), = # =-n¢ds=-dr, = I=Ie , 7= /ncds, (3.26)
kde 7 je bezrozmérnd veli¢ina zvand optickd tloustka. Je-li optické tloustka 7 < 1, fikdme, Ze
vrstva je opticky tenkd, u 7 > 1 mluvime o vrstvé opticky tlusté.

Z rovnic 3.26 také plyne, Ze optickd tloustka je velicina aditivni — rozdélite-li si napiiklad
cestu zaieni na dva libovolné tseky a vyéislite-li si jejich diléf optické tloustky, pak optickd
tloustka obou tsekil je soucet jednotlivych optickych tlousték. Dale plati, Ze pokud existuje
pro zeslabeni svétla nékolik mechanismi, pak vyslednd optickd tloustka bude rovna prostému
souc¢tu jednotlivych prispévku. Jsou-li optické vlastnosti prostiedi podél drahy svétla stejné
(véude stejny soucin ¢n, pak bude optickéd tloustka celé trajektorie pifmo imérna jeji délce.
Pokud z&visi i¢inny prufez rozptylujicich nebo absorbujicich ¢astic na vinové délce, pak je
zfejmé, Ze i optickd tloustka bude funkei efektivni vinové délky nebo pouzitého filtru c.

Extinkci svétla v barvé ¢, A. lze oviem téZ popsat i piirustkem hvézdné velikosti vyjadienym
v magnitudach. K tomu pouzijeme Pogsonovy rovnice (viz rov. 3.5) a ddme do souvislosti
s optickou tloustkou v dané barvé 7, :

I
A. = 2,5 log <IC> mag = —2,5 log (e ™) mag = (2,5 loge) 7. mag = 1,086 7. mag (3.27)
Oc
Extinkce je tedy pifmo imérnd optické tloustce, pii orienta¢nich ivahdch muZzeme dokonce
brat, Ze obé veliciny jsou si ¢iselné rovny. Vse, co jsme psali vySe o optické tloustce (aditivnost
apod.) plati stejnou mérou i pro extinkci A..16
O mechanismu, ktery zpusobuje extinkci A., hodné vypovida jeji zdvislost na vinové délce.

pfitom jde o rozptyl svétla:

1. Mieuv rozptyl na mikroskopickych ¢asticich prachu - uplatiiuje se jak v mezihvézdném
prostiedi, tak v zemské atmosfére. Extinkce A, tu je pfimo imérnéd koncentraci rozpty-
lujicich ¢astic a nepiimo imérna vlnové délce, tedy A, ~ n/\e_fi Mietv rozptyl je mj.
i pficinou toho, pro¢ je cigaretovy dym namodraly a disk Mésice pii jeho iplném zatmeéni
okrovy az médény.

2. Rayleighuv rozptyl na ndhodnych shlucich molekul plynu - setkdvame se s nim v zemské
atmosfére. Extinkce A. tu je pfimo imérnd hustoté plynu a nepiimo imérnd 4. moc-
niné vinové délce, tedy A, ~ p)\e_f‘i. Tento rozptyl je zodpovédny za blankytnou modf
bezmracéné oblohy.

3.1.4.2 Mezihvézdna extinkce

Pokud se zrovna nezabyvame vyzkumem rozlozeni a optickych vlastnosti mezihvézdného prachu,
pak asi budeme povazovat mezihvézdnou extinkci za pritéz. Pro badatele v oboru promén-
nych hvézd to ale nejsou problémy piilis velké. Prvni sdéleni je to, Ze az na vyjimky'” se

16pokud by tedy byla mezihvézdna latka rozlozena podél drahy svétla rovnomérné, byla by extinkce
imeérnd vzdalenosti objektu, v ptipadé stejnomérné atmosférické extinkce by pak platilo, ze extinkce je
imérnd vzdusné hmoté X.

" Témi vyjimkami mohou byt proménné hvézdy obklopené relativné hustymi, nehomogennimi oblaky
mezihvézdné latky, jako jsou tfeba Herbigovy hvézdy nebo uhlikové hvézdy. Tam muze dochézet
k variacim jasnosti i v rozsahu nékolika magnitud v ¢asové skéle mésicu ¢i let, tim Ze hvézda obcas vyk-
oukne dirou ve svém obalu. Charakteristikou takové situace je abnormalné vysoky a nékdy i proménny
barevny index hvézdy.
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velikost extinkce A. v ¢asové Skale kratsi nez desitky let neméni. Vzhled svételnych kiivek
v ruznych barvach tak neni extinkci dotéen, dotéeny jsou pouze stiedni hodnoty jasnosti
v jednotlivych barvach. Nicméné, chceme-li pozorovanou hvézdu néjak zaradit mezi ostatni, je
nanejvys zadouci zjistit, jaké by byly jeji fotometrické charakteristiky, pokud by mezihvézdného
zapraSeni nebylo. Zcela nezbytné to je tehdy, chceme-li pomoci proménnych hvézd urcovat
vzdalenosti hvézdnych agregatu, k nimz piislusi. Eliminaci mezihvézdné extinkce lze v prin-
cipu provést z toho duvodu, ze jeji velikost citelné zdvisi na vinové délce, na niz dotycnou
hvézdu zkoumame. Znamend to jediné — je naprosto nezbytné, abychom hvézdu pozorovali
alespon ve dvou, ¢i radéji hned ve tfech nebo étyfech barvach, protoze jediné pak bude mozné
extinkci spolehlivé odeéist.

Zmame-li velikost extinkce v barvé ¢, A., jsme schopni pomoci skutetné pozorované
hvézdné velikost m,. vypocitat hvézdnou velikost hvézdy mg., kterou by méla, pokud
prostor mezi nami a ni byl perfektné pruhledny, podle vztahu mg. = m. — A.. Protoze
plati, ze A. > 0, je zjevné, ze extinkce zpusobuje zeslabeni pozorované hvézdy, nékdy
o mnoho magnitud. Fakt, ze valnou vétsinu mezihvézdné extinkce lze ptipsat na vrub
rozptylu na prachové slozce mezihvézdné latky v optické, infracervené a blizké ultrafi-
alové oblasti spektra, tedy v oborech, kde se bézné fotometricka pozorovani proménnych
hvézd vedou, znamend, ze toto zeslabeni je vétsi v kratkovinné oblasti nez dlouhovinné.
Prachové extinkce tak zptusobuje mezihvézdné zéervendni'®. Znamens to mj., Ze na
barevné indexy C'I, jakozto indikatory efektivni teploty, se nelze spolehnout, ponévadz
jsou zvétseny o tzv. barevny exces E(CI) = C1 — Cly. Pro velikost barevného excesu
lze v ptipadé prachové extinkce psat:

Ac
E(OI) :C'I—C[():mcl —mCQ —mocl +m002 :A01 —ACQ gACQ ()\2 —1) ZO,

C1

A A
A, > —"2 R, A, ~|1+—22 | B(CI), . =m.— A, (3.28
2 )\62_/\61 ( ) 1 |: + )\62 _)\CI:| ( ) mo m ( )

Pokud bychom tedy nevzali v potaz barevny exces, obdrzeli bychom systematicky vétsi
odhady povrchovych teplot. Ale naopak, jestlize bychom dokézali odhadnout teplotu
jinak, napt. ze zndmého spektralniho typu, mohli bychom v tabulkach najit odpovidajici
hodnotu nezéervenalého barevného indexu C'I a pomoci néj a pozorované hodnoty C'1
pak odhadnout nezéervenalé hvézdné velikosti v obou barvach podle vztahu uvedenych
v (3.28). Co si vsak pocit, nemame-li k dispozici spolehlivé urceni spektralntho typu?

Resenim je vyuziti méfeni ve fotometrickém systému s nejméné tfemi barvami. Jako
priklad si zde uvedeme klasicky Johnsontv systém UBYV.

7 pozorovani velkého mnozstvi hvézd vyplyvd, pomér excesu v barevnych index-
ech (U-B) a (B-V) zpusobenych mezihvézdnou extinkei je viceméné konstantni, a ze
¢ini E(U — B)/E(B — V) ~ 0,72. Soucasné vime, ze pomér mezi hodnotou extinkce
v barve V., Ay existuje relace: Ay = 3,2 E(B— V). Zpusob, jak zjistit nezc¢ervenalé hod-
noty obou barevnych indext znazornuje obr. 3.9. Zde se vyuziva skutec¢nosti, ze obrazy
nezcervenalych hvézd na plose (U-B)—(B-V') vytvareji dobie definovanou zavislost. Z po-

8Tento termin je ovéem ponékud zavadéjici, nebot v nds vzbuzuje pocit, jakoby nékdo do svétla
extinkci zeslabenych hvézd pridaval cervené svétlo. Skutecnost je jind, extinkce jenom ubira svétlo,
méné v dlouhovinné oblasti a vice v kratkovinné oblasti. Nejde tak o zcervenani, ale spis o ,,odmodrani“
svétla hvézdy.
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Obréazek 3.9: Na schématu je zndzornéna zdvislost mezi johnsonovskymi barevnymi indexy
(U-B) a (B-V) pro nezcervenalé hvézdy hlavni posloupnosti. Prédzdnym koleckem je naznacena
poloha zkoumané hvézdy, pokud by nebylo mezihvézdné extinkce. Ta posune obraz hvézdy ve
sméru Sipky v dusledku tzv. barevného excesu o E(U — B) a E(B — V), plnym koleckem je
vyznacena skuteéné pozorovand poloha obrazu hvézdy. Vzhledem k tomu, ze smérnici Sipky
posunu zndme, muzeme najit polohu obrazu nezéervenalé hvézdy a souc¢asné i hodnotu extinkce
ve vSech tfech barvach. Problémy nastavaji tehdy, nemé-li tiloha jediné feSeni. Tam je tieba
si vypomoci fotometrii v jiném vicebarevném systému.

zorovaného obrazu hvézdy lze ziskat polohu bodu neovlivnéného extinkei a pomoci ex-
tinkce F(B — V) vypocitat extinkci a o ni opravit jasnost hvézdy ve Vy = V — Ay
a soucasné nezcervenalé barevné indexy (B — V) a (U — B)g a pomoci nich i Uy, By.

Také je mozné postupovat tak, ze si pro hvézdy mérené v systému (UBV') zavedeme
zvlastni barevny index, ktery je nezévisly na mezihvézdné extinkei @, kde Q = (U — B)—
0,72(B — V). Zminény index se pomérné dobte hodi jako indikétor teploty u horkych
hvézd.

Dalsi moznosti, jak do znacné miry omezit vliv mezihvézdné extinkce je pouzivani
slozenych barevnych indexu ve ¢tyt a vicebarevnych fotometrickych systémech. Jejich
prikladem mohou byt balmerovsky c¢; a metalicky index my v Stromgrenoveé fotometrii
uvby.

3.1.4.3 Atmosféricka extinkce

Pro pozorovatele predstavuje zemska atmosféra jakysi filtr propoustéjici (nebo také
nepropoustéjici) zareni zkoumanych objektu, jehoz vlastnosti se v prubéhu pozorovani
nepretrzité méni. Atmosférickd extinkce v barvé ¢ se definuje jako rozdil mezi po-
zorovanou hvézdnou velikosti m. a hvézdnou velikosti téze hvézdy pozorované za hran-
icemi zemské atmosféry mg.. Pro pozorovanou hvézdnou velikost m,. v prvnim ptiblizeni
plati:

m(c, z) = mo(c) + k(c) X(z), (3.29)
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kde z je zenitové vzdélenost, k(c) je tzv. linedrni extinkcnd koeficient v piislusné barve
vyjadieny v magnitudach a X je bezrozmérna veli¢ina nazyvana vzdusnd hmota, kterd
vyjadiuje relativni vysku sloupce vzduchu v zemské atmosfére vztazenou k vysce sloupce
vzduchu v zenitu, kde X (0) = 1. Pro planparalelni atmosféru plati, ze vzdusna hmota
je nepiimo tmérna kosinu zenitové vzdalenosti. Ve skutecné zemské atmosféte je pro
rozsah zenitovych vzdalenosti, v nichz se bézné pozoruje, mozno pouzit aproximaci ve
tvaru:

X = (1-0,0012tan” z) sec z. (3.30)

Vyneseme-li si pozorovanou hvézdnou velikost m (imérnou napt. velikosti vychylky
méfictho piistroje) ve stabilni atmosfére v zdvislosti na vzdusné hmoté X sledovaného
konstantné jasného objektu, pak bychom méli obdrzet polopiimku (1 < X)), jejiz sklon je
roven extinkénimu koeficientu a prusecik s osou y pak udava vnéatmosférickou hvézdnou
velikost objektu mg. Problém ovsem je, Ze celou tuto Bouguerovou poloptimku nelze
obdrzet z daného mista v jeden okamzik, takze zde bude hrat znacnou roli proménnost
extinkéniho koeficientu béhem pozorovani. Ten se muze béhem noci vyznamné meénit,
zejména pii prechodu front. Jinak je noc v tomto ohledu prece jenom klidnéjsim ob-
dobim, ve dne se extinkce méni daleko rychleji a vyraznéji.

Dalsi komplikaci pfinasi skutecnost, ze i citlivost aparatury se béhem pozorovani muze
ménit (tzv. zména nulového bodu). Vlivy tohoto druhu lze alespon zcasti omezit diferencidlnim
méfenim s vhodné zvolenou srovnavaci hvézdou (hvézdami) podobného typu a vhodnou strategii
pozorovani. Vzdy by mél pozorovatel do pofadu pozorovani zafadit meéfeni jasnosti stan-
dardnich hvézd a hvézd extinkénich. Oprava o extinkci se zpravidla vztahuje k dotyéné noci.

Extinkce zemské atmosféry je zpusobena jednak Rayleighovym rozptylem, jehoz ex-
tinkcni koeficient zavisi jen na poc¢tu molekul v zenitovém vzduchovém sloupci. Je tedy
umeérny okamzité velikosti atmosférického tlaku. Vzhledem k tomu, ze zmény tlaku
v daném misté o nadmotské vysce h nikdy nebyvaji prilis dramatické, 1ze pro stiedni hod-
notu extinkéni koeficient Rayleighovy slozky extinkce kr.(\, k) pséat vyjadieni vychéazejici
z modelu izotermické standardni atmosféry s vyskovou skalou 7996 m.

)\efc - P(h) )\efc - —h
— 0,107 | —¢fe _n . (331
550nm} po) M8 = 0107 mEn | P | Togg | e (331)

Ptedlozeny vztah jasné ukazuje na vyhodu vysokohorskych observatoii a pozorovani
v dlouhovlnnych oblastech spektra.

Dalsi vyznamnou a navic silné proménnou slozkou atmosférické extinkce je rozptyl
na aerosolech o velikosti srovnatelné s vinovou délkou svétla kp.(t), kde plati

)\efc :| -

kr. = 0,107 {

(3.32)

kpe(t) = kpv (1) {m

Pravé zmény zaprasenosti zemské atmosféry mohou znamenat vyrazné zmény celkové-
ho extinkéniho koeficientu. Vseobecné plati, Zze v nizko polozenych a méstskych obser-
vatofich je vliv prachové extinkce ¢asto pfevysuje i Rayleighovu slozku extinkce.!”

9Prachovd extinkce jevi silné sekuldrni a sezénni variace. Na observatofich vysokohorskych je
zaprasenost minimalni v zimé, kdy je vrstva inverze pod tdrovni hvézdarny, v 1été, kdy se dostava
nad pozorovaci stanovisté, byva zaprasenost znacnéa. V Brné byva nej¢istsi vaduch pocatkem fijna, tam
poprvé pronikne relativné Cisty arkticky vzduch. Pak zaprdsenosti viceméné monoténné pribyva, aby
se pak pocatkem fijna vzduch opét vyrazné vycistil.
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Vzhledem k tomu, ze extinkci nikdy neméiime pfesné monochromaticky, ale v urcitém
intervalu vinovych délek, bude situaci komplikovat skuteénost, ze extinkce je zavisla na vl-
nové délce. Diusledkem pak bude, ze extinkéni koeficienty urcené prostiednictvim teplejsich
hvézd budou vzdy o néco vétsi nez koeficienty zjisténé pomoci hvézd pozdéjsich spektralnich
t¥id. Bude-li proto hvézdné pole béhem pozorovéani klesat k obzoru, relativné rychleji v ném
budou sldbnout vlivem atmosférické extinkce hvézdy ranéjsich spektralnich tiid. Tento efekt
muze vyznamneé ovlivnit i ta pozorovani, kde jasnost proménné hvézdy vztahujeme k vétsimu
mnozstvi hvézd rozlozenych kolem ni, jak je to v piipadé CCD pozorovéni. Rada pozorovateli
se CCD vychéazi z toho, ze u CCD pozorovani jsou oproti pozorovani fotometrem vsechny
hvézdy zaznamenané na snimku k sobé dhlové blizko. To znamend, ze jsou zachyceny za
prakticky identickych atmosférickych podminek (stejnd zenitové vzdalenost, stejnd vzdusnd
hmota) a navic ve stejném ¢ase. To jsou jisté idedlni podminky pro diferencidlni fotometrii,
kde se jasnost proménné hvézdy vztahuje k blizkym srovnavacim hvézdam. Jenze to neplati
zcela obecné.

V fadé piipadu je na CCD snimku zaznamendna oblast o rozmérech 1° a vice a pak je
nezbytné s extinkci pocitat. A brat v ivahu ji musime i tehdy, jsou-li mezi hvézdami vyznamné
rozdily v barvé srovnavacich hvézd. Pak se totiz za¢nou uplatnovat i extinkéni ¢leny druhého
fadu. Jejich vliv je znaény hlavné u sirokopdsmové fotometrie. Skody dané ignorovanim vlivu
atmosférické extinkce jsou vSak dosti potlaceny faktem, ze se tu pozoruje zejména v Cervené
barvé, kde atmosféra jiz tolik nevadi. Ale i zde se doporucuje vést pozorovani tak, aby vzdusna
hmota piilis nepiekrocila bezpeénou hranici X = 2.

Pti praktické fotometrii je tieba vliv atmosférické extinkce minimalizovat a co nejvice
se priblizit idealu pozorovani mimo atmosféru. Tomu se musi podridit i metodika po-
zorovani tak, ze se jako srovnévaci hvézdy prednostné pouzivaji co nejblizsi konstantni
hvézdy co nejblizstho spektralniho typu i hvézdné velikosti. Za téchto okolnosti bude
diferencialni extinkce minimalni. Solidni pozorovani je zadouci prerusovat za tcelem
proméfeni vybranych tzv. extinkénich hvézd - zpravidla jde minimélné o fotometrii
vzdy nejméné dvou dvojic hvézd s extrémné odliSnym barevnym indexem a to tak, aby
jedna dvojice byla pobliz zenitu, zatimco druha dvojice zase co nejniz nad obzorem.
Tato méfeni je vhodné opakovat po dvou trech hodindch, vétsinou i s jinou ctvefici
extinkénich hvézd.

Ke koneénému zpracovani pak pouzivame specialni software, kde se k eliminaci ex-
tinkce uziva i vysledku extinkénich méreni v dané pozorovaci sezoné. Cela procedura se
zacatecnikum muze jevit jako zdlouhava a samoucelnd, jeji opravnénost se ale projevi
zejména tehdy, jde-li ndm o co nejpresnéjsi a nejspolehlivéjsi pozorovani a tehdy, kdy
minime spolecné zpracovavat pozorovani ziskana v riznych nocich, ruznymi ptistroji
a v odlisnych astroklimatickych podminkach.

3.2 Astronomicka polarimetrie

A7z doposud jsme mlcky predpokladali, ze zareni, které k nam z vesmiru pfichazi, neni
polarizované nebo ze jeho polarizace vznika az teprve po vstupu do zemské atmosféry,
a tudiz v sobé nenese zadnou informaci o povaze zariciho objektu. Toto by byla pravda,
ale jen tehdy, pokud bychom se na obloze setkavaly jen s objekty zaricimi jako abso-
lutné cernd télesa. Tak tomu vSak neni, zafici vesmir je dynamicky, navic je vyplnén
i mezihvézdnou latkou, kterd se muze o polarizaci postarat. Zareni takového vesmiru
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je nutné polarizované, coz je dobie, protoze ona polarizace v sobé nese dalsi dulezitou
informaci o stavu fady objektu vcetné proménnych hveézd.

Prostfednictvim polarimetrie se muzeme ziskat dodateéné informace o geometrickém
uspotradani vyvinutych astronomickych zdroju, které bychom jinak nezjistili. Ve hvézdné
astronomii napriklad muzeme studovat geometrii a dynamiku hvézdného vétru, disku
a vytrysku a tak zkoumat procesy ztraty hmoty, hvézdny vyvoj a nasledné i mezihvézdné
prostiedi. Polarimetrickd méteni pomdahaji pii studiu tésnych dvojhvézd (umoznuji
urceni sklonu obézné roviny vuci sméru k Zemi) nebo magnetickych poli bilych trpaslika
nebo chemicky pekulidrnich hvézd.

Prvni zdznam v historii astronomické polarimetrie patii Aragovi, ktery si v roce 1811
v8iml, ze sluneéni svétlo odrazené od mésicniho povrchu je polarizované. Pfestoze k tomuto
objevu doslo pred etablovanim spektroskopie v astronomii, astronomické polarimetrie byla po
dlouhé desetileti zcela opomijena. Na konci 40. let 20. stoleti ale William Hiltner a John S.
Hall objevili nezavisle polarizaci svétla hvézd pusobenou mezihvézdnou latkou (Hiltner, 1949;
Hall, 1949). Od té doby polarimetrie i v astronomii dospéla a stala se jednou ze zdkladnich
metod astrofyzikalniho vyzkumu.

Nejprve byly vyvinuty pokrocilé metody v optické a radiové oblasti spektra. Dalsi oblasti
— ultrafialové, infracervené nebo submilimetrové, piipadné rentgenové jsou v tésném zaveésu.
Duvodem, pro¢ trval vyvoj astronomické polarimetrie o poznéni déle nez napiiklad spek-
troskopie, je to, ze stupen polarizace je v astronomickych situacich obvykle maly, zpravidla
méné nez jedno procento, maximalné nékolik procent. Pfesnd méfeni takovych malych signédla
v sobé zahrnuje urcovani malych rozdili u velkych intenzit. A kromé toho, kvuli povaze vektoru
polarizace je nezbytné provést nékolik pozorovani za pokud mozno stejnych podminek, aby-
chom ziskali o polarizaci iplnou informaci. Stabilita pfistroje a ptistrojova polarizace musi byt
mensi nez zhruba 0.1 - 0.05 %. Polarimetrickd méfeni jsou také mnohem obtiznéjsi. Protoze
je polarizace Casto mensi nez jedno procento, je tieba, aby pomér signal Sum byl alespon
10krat vétsi nez u spektroskopie. To ale vyzaduje stokrat az tisickrat delsi expoziéni casy.
Dalsim problémem je to, Ze polarimetrické pozadi ve viditelném svétle muze byt snadno kon-
taminovano svételnym znecisténim, zodiakalnim svétlem mezihvézdnou polarizaci a podobné.

3.2.1 Stokesuv vektor

Elektromagnetické vinéni lze charakterizovat pomoci dvou slozek — vektoru intenzity
elektrického pole E a vektoru magnetické indukce B. Tyto vektory jsou pfitom navzajem
kolmé, kmitaji kolmo ke sméru §iteni viny a maji souhlasnou fazi. Polarizované zareni
vznika omezenim kmitu vektoru intenzity elektrického pole E.

Pokud pti pohledu proti sméru siteni viny kmita v jedné piimce, jedna se o linedarni
polarizaci. Jestlize vSak koncovy bod vektoru E opisuje elipsu, pripadné kruznici, jde
o eliptickou, respektive kruhovou polarizaci. Obecné muze byt piijimané zareni kom-
binaci linedrné a kruhové polarizovaného zareni. Polarizaci muzeme popsat pomoci
Stokesova vektoru

1 1 intenzita

- Iy — 1 linedrni polarizace 0°/90°

G| Qo Dot | |1 1 poTart / . . (3.33)
U 15 — I35 linedrni polarizace 45° /135
V L -1, kruhové polarizace leva /prava
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Tabulka 3.1: Ptiklady normalizovaného Stokesova vektoru.

(Q/I,U/I, V/I) popis

(0,0,0) nepolarizované zatent; Iy = lgg, Is5s = I135, 1 = I,,p =0
(1,0,0) zcela linearné polarizované v kladném smeéru @)

Io = I,Ig() = 0, I45 = 1135, Il = Ip,p: 1, 0 =0°
(0,-1,0) 100% linedrni polarizace ve sméru 135°;

IO = [90,]45 = 0,]135 = ]7Il = ]p7p = 1, 0 = 135°
(0.15,0.26,0)  30% linearni polarizace ve sméru 30°
(0.001,0,0.01) 1% kruhova polarizace s 0.1% slozkou

v linearni polarizaci

Casto se pouzivd normalizovany Stokestv vektor
Q/1
U/l |, (3.34)
V/I

kde parametry Q/I,U/I,V/I 1ze chapat jako slozky vektoru, jehoz délka vyjadiuje miru
castecné polarizace nebo chcete-li stupen polarizace

p= QI+ (U1} + (V/I)* < L. (3.35)

Je-li zareni polarizované jen linearné, pak je stupen polarizace

Piin = \/(Q/I)2 +(U/I)? (3.36)
a orientaci polarizovaného vektoru E lze vyjadrit jako
0= %arctan(U/Q), pricemz Q/I =pcos26, a U/I=psin26. (3.37)

Jestlize naptiklad méiime prichézejici fotony od néjakého zdroje zareni, pak métreni
polarizace znamenad provést méreni poctu zcela polarizovanych fotonu ve dvou opaénych
polarizacnich mdédech:

- Ny a Ny pro urc¢eni Stokesova parametru (),
- Ny5 a Ni35 pro uréeni Stokesova parametru U,

- Ny a N, pro urceni Stokesova parametru V.

Je-li pozorovany objekt izotropné zaiicim tepelnym zdrojem, vyzaiuje nepolarizované
zéreni a oba mérici kandly by mély ukdzat stejné pocty fotont (v rdmci presnosti Pois-
sonovy statistiky), to znamend pro @) bude Ny = Ngg = N/2 a obdobné pro parametry
UalV.
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3.2.2 Polarizace zareni kosmickych objekti

Jak jsme jiz uvedli, je polarimetrické méreni velmi obtizné zejména proto, ze ,stopa po-
larizace“ v astronomickych datech byva zpravidla velmi slaba. Astronomicka polarime-
trie ma zatim ,jen“ nékolik, ale velmi dulezitych aplikaci. V nasledujicim stru¢ném
projevy u astronomickych objektu.

Nejbézneéjsi polarizované svétlo z vesmiru je vysledkem rozptylu. Procesy rozptylu se
objevuji prakticky vSude v astronomii, ale k tomu, abychom dostali ¢isty a silny polar-
izacni signal, je zapotiebi silnd asymetrie v geometrii rozptylujiciho objektu. Zdrojem
takového linearné polarizovaného zareni je napiiklad rozptylené slunecni svétlo z Mésice,
planet a jejich satelitu, planetek, komet a dalsich objektu Slune¢ni soustavy (polari-
zovéno na trovni 0,1 - 50%), plyn a prach v okoli hvézd, které ztraceji hmotu nebo
dochéazi teprve k jejich formovani (linedrné polarizované zareni az do ~ 50%), piipadné
rozptyl v okoli aktivnich galaktickych jader na materidlu pobliz akreujici obii ¢erné diry.

Pro emisi a absorpci atomu a molekul v magnetizovaném plazmatu je charakter-
isticky Zeemanuv jev. Urovné energii atomu a molekul jsou rozdéleny kvuli orientaci
jejich thlovych momenti. Rozdilné ,magnetické” podirovné pak produkuji emise a ab-
sorpce s opa¢nymi polarizacnimi signaly. Typicky polarimetricky profil ¢ary se Zee-
manovym efektem je pak modré kridlo ¢ary s kruhovou polarizaci a cervené kiidlo
¢ary s opacné orientovanou kruhovou polarizaci. Linearni polarizace je zpravidla o
rad slabsi nez kruhova polarizace. Zeemanuv efekt lze pozorovat naptiklad ve sluneéni
atmosfére, v oblasti slunec¢nich skvrn, u magnetickych hvézd se silnym a rozsahlym
magnetickym polem v podobé globédlniho dipdélu (bili trpaslici, magnetické chemicky
pekulidrni hvézdy) nebo u rychle rotujicich hvézd sluneéniho typu s velmi kontrastnimi
skvrnami na povrchu, piipadné muzeme z polarizace emisnich ¢ar detektovat magneticka
pole i v mezihvézdném prostiedi.

Pokud se v magnetickém poli budou velmi rychle pohybovat ¢éstice (vétsinou elek-
trony), pak budou generovat synchrotronové, pripadné cyklotronové zareni s linedrni
a kruhovou polarizaci, jejiz orientace zavisi na orientaci magnetického pole. S timto
typem zafeni se setkame naptiklad v koronach hvézd, kde vznika silné proménné po-
larizované synchrotronové radiové zafeni. S relativistickymi elektrony se ale potkame
také u vytrysku z kvasaru a u gama zablesku, které produkuji polarizované emise az
do 30% linearni polarizace a nékolika procent kruhové polarizace v radiové ale i ve
vizualni oblasti. Relativistické elektrony v mezihvézdném prostiedi a mezigalaktickém
prostiedi se pak vyskytuji v oblastech srazek, razovych a podobné jako u pozustatki po
supernovach.

Pro tiplnost jesté uved'me polarizaci absorpci nebo dvojlomem, které se v astronomii
vyuzivaji pti studiu mezihvézdného prostiedi.

3.2.3 Polarimetricka pozorovani

Pozadavky na astronomicka polarimetricka pozorovéani jsou diktovany tim, co vlastné
chceme zkoumat. Méli bychom zvazovat, zda linedrni nebo kruhovou polarimetrii, zda
polarimetrii nebo spektropolarimetrii. Pro polarimetrii jednoho objektu muze byt misto
fotometrickych métreni v nékolika filtrech vyhodna spektropolarimetrie. Spektrum i s niz-
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kym rozlisSenim totiz poskytne polarizacni signal v Sirokém rozsahu vlnovych délek v jed-
nom pozorovani. Spektropolarimetrickda data mohou byt velmi uzitecna pii vyzkumu
a odliseni polarizace ruznych emisnich slozek a prispévku mezihvézdné polarizace. U spek-
troskopie pro polarimetricka méteni je ale nezbytné zvazit, zda je rozliseni spektrografu
dostatecné.

Pozorovatel by mél také rozhodnout, zda je nezbytnd absolutni polarimetrickd kali-
brace a jaka je pozadovand polarimetricka citlivost pro normalizovanou polarizaci. Pfesna
polarimetricka pozorovani relativné slabych objektu jako aktivnich galaktickych jader,
supernov nebo gama zablesku je jednoduse limitovano statistikou fotonu. Takze jed-
noznacny pozadavek pro lepsi polarimetrickd data je jednoduchy a ziejmy — prosté vice
fotonu.

Dalsi otazkou ke zvazeni pred polarimetrickym pozorovanim je prostorové rozliseni
pro obrazovou polarimetrii, zejména pro prostorové rozsahlé objekty. Polarizace totiz
u neroziesenych zdroju muze mit kladnou i zapornou hodnotu signalu s opacnou polar-
izaci, takze se slozky vzajemné vyrusi a zadna Cista polarizace nezustane. Takze i objekt
s velmi silnou polarizaci s kladnymi a zapornymi znaky se muze jevit jako cil s velmi
slabym polarizaé¢nim signalem pii pozorovani s nizkym rozliSenim. Lepsi situace je pti
Zeemanovée spektropolarimetrii, kde se ¢asto jako referenc¢ni hodnota pro polarizaci bere
kontinuum. Pak je mozné dosdhnout i velmi vysoké polarimetrické citlivosti, i kdyz
v té chvili odsuneme do pozadi otdzku absolutni kalibrace dat. Protoze ale spektralni
cary jsou slozeny z kladné a zaporné polarizac¢ni slozky, je nutné dostatecné rozliseni
spektrografu, nebot jinak se signdl vyrusi.

U polarimetrickych méteni ale vice nez u jinych plati, ze samotny dalekohled a detek-
tor vyrazné ovliviiuje prichézejici zateni a jeho polarizaci. Je tedy nezbytné vzit v ivahu
vSechny komponenty této soustavy a vysledky méteni patiiéné kalibrovat. V zasade
kazdy sklonény povrch vnasi do signalu novou, ptistrojovou polarizaci. Napiiklad rovinné
zrcatko (M3) u dalekohledu typu Nasmyth s hlinikovym pokovenim, sklonéné vuci
prichazejicim paprskum o 45°, priddva polarizaci zhruba 5% a zpusobuje retardaci
signalu zdroje, kterd priblizné 10% Stokesovy linearni slozky U konvertuje do slozky
kruhové polarizace V.

Zékladni princip polarimetrickych méteni spociva v uréeni normalizovanych Stokeso-
vych parametru Q/I,U/I a V/I, coz jak vime jsou rozdily intenzit signalu ve dvou
opa¢nych polarizacnich médech. V podstaté muzeme intenzity méfit dvéma zpusoby.
Pomoci jednoho svazku paprskiu méfime postupné dva polarizacni médy (napiiklad Iy
a Igp) néjakym polarimetrem. Muzeme ale také svazek paprsku rozdélit a mérit oba po-
larizacni moédy soucasné. Jestlize ale mérime vice nez jeden Stokesuv parametr, musime
mérit vicekrat, alespon tiikrat pro ziskani /I a U/I a nejméné ¢tyii méteni, jestlize
urcujeme i V/I (Schmid, 2012).

3.3 Astronomicka spektroskopie

Spektroskopie je stézejni metodou poznavani okolniho vesmiru. Historicky vlastné stéla
u zrodu astrofyziky. Bez spektroskopie bychom nyni méli k dispozici jen zlomek soucas-
nych informaci o vesmiru. Staci si pripomenout zakladni astrofyzikalni, HR diagram
nebo Hubbluv vztah pro extragalaktickou astronomii.
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Nastrojem studia spektroskopie je analyza spektra, respektive jeho zaznamu. Spek-

trum muzeme definovat jako funkei spektralni hustoty zarivého toku f,(v) = ’\72 HN)
(viz kap. 3.1.1) prichazejictho k ndm od zkoumaného objektu?’.
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Obrazek 3.10: Relativni rozlozeni energie ve spektru hvézd ruznych spektralnich typu vztazend
k spektralni hustoté toku zareni o vlnové délce 550 nm.

3.3.1 Charakteristiky spekter

Spektrum predstavuje jakousi vizitku, kterou nam posilaji vesmirné objekty. Lze z néj vycist
opravdu rozsahlé mnozstvi informaci. U hvézd jsou to napiiklad tdaje o jejich efektivni
teploté, tlaku, chemickém slozeni nebo turbulencich ve hvézdnych fotosférdach, rotaci nebo
pulzacich hvézd, pfitomnosti souputniki, magnetickém poli, u galaxii pak jejich vzdalenost,
vnitini strukturu a pohyby a jiné. Spektroskopie se dnes vyuzivé i ke studiu dalsich objektt —
(exo)planet, komet, mlhovin aj. V dalsim vykladu se ale zaméfime na spektroskopii hvézd.
Hvézdna spektra, jez vznikaji ve hvézdnych fotosférach, jsou typicky spojité s ab-
sorpénimi, obéas i emisnimi ¢arami. Cérové spektrum vznikd vazané-vézanymi prechody
mezi jednotlivymi energiovymi hladinami atomu nebo molekul. Ve spektru vodiku cary
tvori tzv. série, jez jsou mnozinou car vznikajicich ptfi pfechodech z libovolné vyssi
hladiny do nékteré pevné zvolené hladiny. Lymanova série v ultrafialovém oboru tak
odpovida prechodum do prvni, cili zédkladni energetické hladiny, Balmerova série ve

20Spektralni analyze se podrobnéji vénuji kurzy Fyzika hvézd a hvézdnyjch soustav, Hvézdné atmosféry
nebo Fyzika horkych hvézd.
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viditelné oblasti spektra zahrnuje prechody do druhé energiové hladiny, infracervena
Paschenova série do tieti, Brackettova do ¢tvrté, Pfundova do paté atd. Spojité zareni
kontinua naproti tomu muze vznikat prechody volné-volnymi, vazané-volnymi nebo
rekombinaci.
né-volnymi prechody, pfi nichz dochazi k prechodu elektronu z nékteré z nizsich ener-
giovych hladin do prostoru nebo naopak k zachyceni kolem leticiho elektronu vodikovym
iontem na nékterou z nizsich hladin. Rozeznavame tak napi. Balmerovo kontinuum
v blizké ultrafialové oblasti nebo Paschenovo kontinuum ve viditelné oblasti spektra.
Nejvyssi pravdépodobnost maji ty prechody, kdy kineticka energie uniknuvsiho nebo
polapeného elektronu je co nejmensi. Znamena to, ze nejvice vyzarenych a pohlcenych
fotonu v kontinuu je tésné za hranami spektralnich sérii, coz je dobte patrno na obr. 3.2.
V pripadé chladnéjsich hvézd, jako je tfeba nase Slunce, hraje pii vzniku kontinua
rozhodujici roli ionizace a deionizace tzv. negativniho iontu vodiku — atomu vodiku se
dvéma elektrony.

3.3.2 Zakladni pojmy

»Spektroskop (vidmojev) jest piistroj pro pozorovani a srovnavéani spekter...“ tolik Ottuv
slovnik nauc¢ny. Prvni spektroskop, tedy ptistroj, ktery vytvoii obraz spektra a umozni jeho
vizualni pozorovani, vyrobil Joseph von Fraunhofer v roce 1817. Pozdéji s vynalezem a vyvojem
fotografie byla ¢ast pro vizudlni sledovani nahrazena Gdsti pro zdznam sledovaného spektra
(spektrogram) a vznikl spektrograf.

Spektrografy rozliSujeme podle disperzniho ¢lenu a vzhledu tzv. disperzni funkce, coz je
vztah mezi polohou ve spektru x a vinovou délkou A:

1. hranolovy (1 az 3 hranoly) — hranolovy spektrograf je historicky starsi; vyuziva rozdilu
v indexu lomu materidlu hranolu pro riuzné vinové délky svétla. Standardné byva pfipojen
k dalekohledu v mistech, kde se tvoii obraz. Poloha spektralni ¢ary ve spektru x ziejmé
zévisi na vlnové délce svétla A, které ji tvori. Disperzni funkce m& nejcastéji tvar:
A= X+ (z — xo)™ % kde ¢ je libovolné zvoleny pocatek, A9, C, a « jsou kon-
stanty prolozeni. Nevyhodami hranolového spektrografu je silné nelinearni disperzni
funkce, ztraty svétla prichodem jednim nebo i vice hranoly, a nemoznost pozorovani
ultrafialové ¢asti spektra, kterd je sklem hranolu pohlcovana. To vSe nahrava vétsimu
roz&iteni miizkovych spektrografii, pravé na tikor hranolovych. Nicméné v historii sehraly
hranolové spektrografy velkou roli. Uplatnily se zejména objektivové hranoly, které
umoznuji ziskat zaznamy spekter najednou pro vSechny hvézdy v poli. Hodi se tak
vyborné pro spektralni klasifikaci hvézd. S jejich pomoci byly také vytvoreny spektro-
gramy pro HD katalog.

2. miizkové spektrografy — K rozlozeni svétla se vyuziva difrakce na mfizce a nésledné
interference. Na rozdil od hranolového spektrografu je disperze stejnd pro vsechny vl-
nové délky. Predpokladejme, Zze na miizku s typicky 600 vrypy na mm dopadd svétlo
pod thlem «. Po ohybu je paprsek odchylen od kolmice o dhel 5, pficemz plati mA =
d(sin 8 + sin a), kde d je vzdalenost sousednich vrypu miizky, tzv. miizkova konstanta,
m je Tad spektra. Ziskany zdznam spektra na detektoru je tedy tvofen celou fadou spek-
ter odpovidajicich ruznym Fadum spektra (hodnotdm m). Aby nedochézelo k prekryvu
sousednich spekter, zuzuje se rozsah vlnovych délek dopadajictho zafeni specialnimi fil-
try.
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Obrazek 3.11: Vrypy na miizce.

3. eseletové, nékdy téz echelle (z angl. echellette) spektrografy — Pouzivaji se zde dvé
difrakéni miizky pootocené vuci sobé o 90°. Prvni disperzni élen (zpravidla miizka
s malym poctem vrypi) soustfeduje zafeni do vysokych Fadu spektra, které se vsak
vzajemné piekryvaji. Proto se vyuzije druhého disperzniho ¢lenu (znovu mfizka nebo
i hranol), ktery vysoké fady opticky nasklada nad sebou. Na vysledném snimku (zpravidla
CCD je pak zachyceno velmi dlouhy tusek spektra v mnoha fadech.
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Obrazek 3.12: Schéma zachycuje klicové komponenty moderniho $térbinového spektrografu.
Zdroj: upraveno z diagramu Jamese B. Kalera, v knize ”Stars and their Spectra,” Cambridge
University Press, 1989.
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Obrazek 3.13: Schéma usporddéni a cinnosti eseletového spektrografu. Prevzato ze stranky
http://pleione.asu.cas.cz/ slechta.

Spektrograf muze pro potizeni spektrogramu pouzivat ruzné detektory. Kdyz odhlédneme od
oka jako detektoru u spektroskopu, pak se v astronomii setkavame v podstaté s dvéma typy
detektoru. Fotografickym detektorem muze byt fotografickd deska, folie nebo papir. V praxi
se dnes nejcastéji setkavame s elektronickym detektorem v podobé CCD ¢ipu. V minulosti se
pouzivaly i linedrni CCD prvky tzv. Reticon.

Od konce 90. let minulého stolet{ jsou vyuzivany stale ve vétsi mife spektrografy s optickymi
vldkny (multifibre spectroscopy). Jejich princip spoc¢ivéa v tom, zZe svétlo je z ohniskové roviny
dalekohledu rozvedeno soustavou optickych vldken do spektroskopu, kde vznikaji simultanné
spektra pro ruzné objekty ze zorného pole dalekohledu. Soucasné porizovani spekter pro vice
objektu je obrovskou vyhodou a velice zvysuje vyuziti pozorovaciho ¢asu dalekohledu.

Dulezitou charakteristikou spektrografu je tzv. linearni disperze W — bezrozmérny parametr
vyjadiujici, jak velky usek spektra v jednotkéch vlnové délky pripada na jeden délkovy element
na pouzitém detektoru spektrografu

A\

W = A (3.38)
Pro fotografickd spektra se udavd v Amm~! nebo nmmm~'. U elektronickych detektoru je
bézné udavat disperze i v nanometrech na pixel. Ale pozor, ¢im je disperze numericky mensi,
tim veétsi detaily v profilu ¢ar muzeme pozorovat. O spektrografu s numericky mensi disperzi
se pak fika, ze ma vétsi disperzi. Podle disperze rozdélujeme spektra na nizkodisperzni s 2
nmmm ™! a vice a vysokodisperzni spektra, kde je disperze 2 nm mm ™' a mensi. Nizkodisperzni
spektra se hodi vice pro spektralni klasifikaci. Nicméné i zde je lepSim feSenim vysokodisperzni
echelle spektrum.

O kvalité spektrografu vypovida rozliSovaci schopnost R, ktera je definovéna jako

A A
R= nA\N nWs’

kde A je vlnové délka spektra v nm, W linedrni disperze v nmmm™', d\ je rozdil vlnovych
délek mezi dvéma sousednimi detekénimi elementy zobrazeného spektra (zrny emulze nebo
pixely elektronického detektoru) v nm, s je vzdélenost stfedu dvou detekénich elementu v mm
a konecné n udava, kolikrat je promitnutd sitka stérbiny v poloviéni hloubce (FWHM) vétsi nez
d\. Zpravidla se n pohybuje mezi 2 az 3. Obvykl4d hodnota parametru s ¢ini pro fotografické
emulze 0,020 az 0,025 mm a 0,010 az 0,025 mm pro elektronické detektory (Harmanec &
Mayer, 2008).

(3.39)
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2dF 400 fibres 27/%

Obrazek 3.14: Vlevo: 400 spekter z dalekohledu 2dF. Kazd4 z dvojice CCD kamer zazna-
menava 200 spekter hvézd, jejichz svétlo je z ohniskové roviny vedeno na miizku pomoci
optickych vlaken. Vpravo: Detekéni deska spektrografu 2dF na Anglo-Australian observatory
pripravovand pro pozorovani robotem. Optickd vlakna jsou osvétlena Cervené. Zdroj: The 2dF
Galaxy Redshift Survey

Pro fadu astrofyzikélnich 1loh je nezbytna vysokd kvalita spekter. Ta je vétsinou dana
pomérem signdlu k sumu S/N, nékdy SNR (z angl. signal to noise ratio). V minulosti byla
limitujicim faktorem citlivosti fotografickych desek, respektive zrnitost fotografickych emulzi.
Sum elektronickych spekter je tvoren zejména vlastnim sumem detektoru, ktery lze ochlazenim
detektoru vyrazné snizit. U spekter uréenych pro védecké tcely se vzdy snazime dosdhnout co
nejvétstho poméru signal/sum pii co nejkratsi expozici. Dnes je mozno dosahovat i pomérné
vysokych hodnot, které umoznuji provadét diagnostiku i velmi jemnych efekti.

Z praxe lze pomeér signdl/sum pro dané spektrum jednoduse odhadnout jako pomér pru-
mérného signalu a jeho stfedni kvadratické chyby urcené pro vhodné zvoleny tsek spektra, o
kterém vime, ze neobsahuje zadné spektralni cary.

m—1

S/N = ES/ (E5-x9°/m) (3.40)

kde S je signal odpovidajici dopadajicimu toku z hvézdy v dané vinové délce, N je viceméné
nidhodny Sum a m je pocet bodu rektifikovaného spektra, ve kterych byl uvaZzovan signél
S tmeérny toku zafeni z kontinua hvézdy (Harmanec & Mayer, 2008). Elektronickd spektra
dosahuji bézné poméru signal/sum vice nez 100, s detektorem Reticon a s nejkvalitnéjsimi
CCD detektory lze dosahovat i hodnot 2000.

Pti vyhodnocovani spekter z daného spektrografu je nutné brat v dvahu i tzv. instru-
mentalni profil. V idedlnim piipadé by spektralni ¢ara méla prakticky nulovou sitku, ale
v dusledku aberace a difrakce vznikne po pruchodu zafeni optickym systémem spektrografu
¢ara deformovand. Pii uréovani skuteénych profilu ¢ar musime instrumentalni profil odecist.

Spektrografy obecné potiebuji hodné svétla, jsou proto piipojovany k velkym daleko-
hledim s prumérem alesponi 60 cm. Nicméné s vyvojem detektoru se i tento limit zmensuje.
Dulezité je vyuziti spekter a pozorovaci program. Velice zdlezi na pozadované mezni hvézdné
velikosti, kterd se odviji od konstrukce spektrografu, jeho t¢innosti. Naptiklad 2m dalekohle-
dem v Ondfejové lze ziskat po hodinové expozici spektrum hvézdy 10. velikosti. Obdobné
velké dalekohledy napt. v Tauntenburgu v Némecku vSak ziskdvaji spektra pro hvézdy az do
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13. velikosti. Pokud nepotiebujeme vysokou disperzi lze potizovat spektra i hvézd 18., 19.
velikosti.

3.3.3 Vzhled spektra

Na vyslednou podobu spektra ma vliv mnoho faktoru. Zalezi nejen na pozorovaném
objektu, tedy mistu vzniku zatreni, ale svuj vliv muze mit jakékoli z mist, jakym zareni
prochazi, nez se dostane az na zdznamové médium detektoru ve spektrografu. Musime
tedy pocitat s vlivem mezihvézdného prostiedi, zemské atmosféry i pouzitého spektro-
grafu, detektoru a zaznamového zarizeni, véetné zaznamového média.

Zaznamenané spektrum kosmického objektu je zavislost mérené veliciny nazyvané
tradicné jako intenzita I(\) (nebo jen I(\), kterd souvisi s fyzikalné jasné definovanou
spektralni hustotou zafeni fy(\), uddvanou v jednotkidch Wm ™2 nm~" nésledujici relaci:
I(A) = ¥(N) fa(N), kde ¥ (A) je slozitd bezrozmérnd funkce nejen vinové délky, ale i ¢asu,
kterou vsak pii feseni vétsiny uloh spektralni analyzy muzeme v ramci kratkych useku
spektra povazovat za konstantu, takze pak plati, ze I(A) ~ fy()).
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Obrazek 3.15: Spektralni ¢dry. Vlevo: absorpéni ¢ary ve spektru Algolu s dominantn{
carou H,, v jejimz kratkovlnném kiidle vidime mnozstvi ¢ar vodni pary vznikajicich
v zemském ovzdusi; vpravo: vyrazna emise v misté ¢ary H, u hvézdy ¢ Tauri; dole: rekti-
fikovany profil spektra hvézdy P Cyg (Ondiejov, 6. 7. 1995). Pievzato z webu M. Slechty
http://pleione.asu.cas.cz/ slechta/spektra.

Ve spektru se kromé kontinua nachézeji i drobnéjsi detaily, zjasnéni nebo naopak
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pokles intenzity v podobé spektralnich car. Zatimco spojita slozka spektra se méni po-
malu, ¢arova rychle s vlnovou délkou A. Protoze v ziskanych zaznamech spektra (spek-
trogramech) maji kontinua obecné ruzny prubéh pro ruzné typy hvézd (viz obr. 3.10),
rektifikuji se tyto zdznamy na kontinuum I.(A)=1. Pak je mozné studovat rozlozeni
spektralnich ¢ar a jejich vlastnosti. Spektralni ¢ary muzeme rozdeélit na temné absorpéni
(I < 1) ajasné emisni (I > 1). Jejich kombinaci vznika napt. ¢éra s tzv. profilem typu
P Cygni (viz tieti z obrdzku v obr. 3.15).

Energiové hladiny vazané-vazanych prechodu, které davaji vznik spektralnim ¢ardm,
jsou velice pfesné definovany. Dalo by se proto ocekavat, ze i sitka pozorovanych spektral-
nich ¢ar bude dana jen instrumentalnimi moznostmi pouzitého spektrografu. Nicméneé
uveédomime-li si, ze vlastné takovy pteskok elektronu mezi jednotlivymi hladinami je
fyzikdlnim meérenim rozdilu energii probihajici v jistém casové intervalu, musi platit
mezi presnostmi obou velicin (AE, At) zndmé Heisenbergova relace neurécitosti, ktera
je pak pricinnou nenulové piirozené sitky kazdé ze spektralnich car. Polositka je urcena
zejména frekvenci srazek nabuzeného atomu s jinymi ionty, tedy tlakem.

Sitku a obecné i cely jeji profil spektralni ¢dry urcéuji i dalsi vlivy jako Doppleriv
jev (rotace, turbulence, teplotni pohyb), Zeemanuv efekt (rozstépeni ¢ar v dusledku
piitomnosti magnetické pole). Pro ziskdni detailnich informaci z profila ¢ary je tieba
provést komplexni spektralni analyzu a srovnani s vypoctenymi modelovymi spektry
hvézdy.

A (vzdalenost od stiedu éary)
et v,

mtenzita !

kiidlo ¢ary

intenzita

spojitého
spektra intenzita
: e zatreni
rezidualniy_!
intenzita ' T
; : )
s z ~
AL=0 vlnové délky

stifed Cary

Obrazek 3.16: Profil spektralni ¢ary v absorpénim spektru. Prevzato z Kleczek (2002).

U spektralnich ¢ar rozeznavame jadro ¢ary (oblast v bezprostiednim okoli stfedu
cary) a kiidla, jak je vidét na obr. 3.16. Intenzitu nebo chcete-li mohutnost cary se
nékdy oznacujeme jako ,sila cary®, pricemz ¢im vice svétla bylo absorbovano, tim je
¢éra hlubsi a Sirsi a tedy silnéjsi. Silné ¢ary absorbuji vice jak 25 % zéreni v dané ¢ére
(viz obrézek 3.19). Mohutnost ¢ary muzeme numericky vyjadrit pomoci tzv. ekvivalentni
sitky ¢ary EW,. Jeji méreni je jednim ze zakladnich ndstroju analyzy spektralnich car.
Nejdiive spocteme plochu vymezenou studovanou spektralni ¢carou a nasledné spocitame
sitku obdélniku (o jednotkové vysce) stejné plochy (viz obréazek 3.18). Plochu vymezenou
spektralni ¢arou spocteme ze vztahu

EW, = /: (1 - #A&O)) d, (3.41)
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Obrazek 3.17: Spektrum jasné veleobii hvézdy 41 Cygni spektrdlniho typu F5Iab. Prevzato
z http://www.astro.washington.edu/.

kde I()) je zavislost intenzity na vinové délce zateni v ¢are, Ixons.(Ao) je otekavand inten-
zita kontinua ve stiedu studované ¢ary. Integrujeme pres sitku ¢ary, vymezené vinovymi
délkami Ay, Ao. Ekvivalentni §itka cary se udava se v nanometrech nebo angstromech
(1A=0,1 nm).

Dalsi charakteristikou spektralni ¢ary je jeji centralni hloubka, respektive intenzita
ve stiedu cary I., vyjadrena v jednotkach trovné intenzity spojitého zafeni v daném
misté. Pro absorpéni ¢ary je tato veli¢ina vzdy mensi nez jedna. Cim silnéjsi je dand
absorpéni Céara, tim je hodnota I. mensi ¢islo v rozsahu 0 az 1. Veliciné 1 — I, se fikd
zbytkova nebo také rezidualni intenzita. U emisnich ¢ar muzeme ovSsem kromé centralni
intenzity méfit i intenzitu fialového Iy a ¢erveného Ir vrcholu emise (pokud je emise
dvojitd) a studovat i jejich pomeér. Lze samoziejmé méfit i ekvivalentni sirku emisni ¢ary

Iq FWHM EW I

kontinuum

kridla

g

Obrazek 3.18: Schematické zndzornéni zdvislosti relativni intenzity spektralni ¢dry I =
I(X)/Ixont.(Ao) profilu spektralni ¢ary s vyznacenim centralni relativni intenzity I., centrdlni
vinové délky A, sitky ¢ary v poloviéni hloubce (FWHM) a také ekvivalentni sitky (EW, equiv-
alent width). Vpravo je komplikovany profil ¢dry, na kterém lze rozlisit absorpce a dvojitou
emisi. Relativni intenzity emisnich komponent oznacujeme Iy, (posunutou do fialova) a I (do
¢ervena). Pfevzato z Harmanec & Broz (2011).
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a obvykle se pouziva konvekce, ze je-li ve vysledné ekvivalentni Sitce emisni ptispévek
dominantni, udava se ekvivalentni sitka numericky zaporna.

V obrézku 3.18 je vyznacen i parametr FWHM (z angl. full width at half maximum),
ktery zndme z fotometrie. U spektralni ¢ary jde o §itku ¢ary mérenou v poloviéni hloubce
cary, mezi centrem cary a urovni spojitého zareni.

3.3.4 Co lze vycist ze spektrogramu

Spektra hvézd nam poskytuji mnozstvi informaci o studovaném objektu, zejména o jeho
svrchnich vrstvéch, tedy pokud je umime v ziskaném spektrogramu ¢ist. Analyza spekter neni
vubec jednoduchou zélezitosti. V pozorovanych spektrech hvézd se velmi ¢asto prekryvaji rizné
cary a i zdanlivé ,¢isté® ¢ary mohou byt ve skutec¢nosti vysledky takového prekryvu, tedy tzv.
blendy. Autofi modernich metod spektralni diagnostiky jsou si toho védomi. Nesnazi se proto
o detailni identifikaci car, ale o pfipodobnéni modelového spektra realnému pomoci vhodného
astrofyzikalniho modelu. Realnd, napozorované spektra srovnavaji se spektry vypoctenymi,
tzv. syntetickymi. Vyzkumniktm jsou k dispozici celé sité modelti hvézdnych spekter.

Podle vzhledu hvézdnych spekter lze uréit spektralni typ véetné luminozitni tiidy. Mimo
jiné lze téz urcit nebo alespon odhadnout: 1. Teplotu a tlak (z intenzity a sitky spektralnich
car ruznych prvku). 2. Chemické slozeni (z $itky spektralnich ¢ar s pfihlédnutim k teplo-
té). 3. Zarivy vykon (z spektralnich ¢ar obvykle vodikovych nebo ze srovnéni intenzity
nékterych spektralnich ¢ar). 4. Rotaci hvézdy a turbulentni pohyby plynu v hornich vrstvach
atmosféry (z Dopplerova jevu, tyto pohyby rozsifuji ¢dry a soucasné zplostuji jejich profil).
5. Radidlni pohyb hvézd (z Dopplerova jevu). 6. Nasobnost hvézdy (z periodického posunuti
nebo rozstépeni ¢ar). 7. Pfitomnost piipadné polarita magnetického pole (vede k rozsireni
¢ar, u silnych poli az k rozstépeni, vse jako dusledek ze Zeemanova jevu).

Nenulova radidlni rychlost RV (z anglického: radial velocity) je nejéastéjsi pri¢inou toho,
proc je jind pozorovana vinova délka A. Objekt i pozorovatel jsou ve vzdjemném pohybu napf.
v dusledku rotace Zemé, jejtho pohybu kolem Slunce, obéhu Slunce kolem stfedu Galaxie, po-
hybu objektu vici Galaxii, rotaci a orbitalnim pohybu objektu. RV je pak prumét rychlosti ob-
jektu do sméru k pozorovateli, kterou ziskame porovnanim vlnovych délek znamych spektralnich
car ve spektru objektu s nepohyblivym laboratornim zdrojem; kladna RV znamen4, Zze se od
nas objekt vzdaluje, jeho ¢éry jsou v dusledku Dopplerova jevu posunuty smérem k delsim
vinovym délkdm (Eerveny posuv).

Rozbor radialni rychlosti se dfive provadél pomoci dobte definovanych ¢ar nebo jejich sous-
tavy a urcovala se vlnova délka centra ¢ary (SPEFO, Splat). V soucasnosti se vyuziva vlastné
posun celého tseku spektra, kde nezavislou proménnou neni vinova délka A ale jeji ptrirozeny
logaritmus z = In A. Posun v z: Az = A(In\) = AXN/A = ARV/¢, coz umoznuje rychle hledat
zmény radialni rychlosti a vyuzivat pfitom celou délku spektra, které mate k dispozici. Timto
pristupem lze Uplné vyuzit veSkerou informaci o pifipadnych zménéch radialni rychlosti, ktera
je ve spektru obsazena, coz vyrazné ptispiva ke snizeni nejistoty vysledku.

Pti¢inou zmén radialni rychlosti muze byt jakykoli kiivocary pohyb, nejcastéji jde o projev
dvojhvézdnosti. Pokud ve spektru pozorujeme ¢ary obou slozek podvojné soustavy, mluvime
o dvojhvézdy typu SB2 (double line spectroscopic binary), jestlize je svétlo jedné ze slozek
piilis slabé, najdeme ve spektru jen jeden systém spektralnich ¢ar a hovofime o dvojhvézdeé
typu SB1 (single line spectroscopic binary).
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3.4 Zdroje pozorovacich dat o proménnych hvézdach

Kazda studie proménné hvézdy nebo néjaké tiidy proménnych hvézd vyzaduje ziskat
pokud mozno co nejvice informaci, zpravidla pozorovacich dat. V nékterych pripadech
postaci vlastni pozorovani, dnes ziskana nejpravdépodobnéji se CCD kamerou, ale mo-
hou to byt i fotoelektricka fotometrie. Méné casto ziejmé budete v dnesni dobé provadét
vizudlni pozorovani piipadné fotograficka pozorovani na klasicky film. Ale pozorovani
vSech typu muzete najit v dostupnych zdrojich a archivech a ptipadné pouzit pro
vasi praci. Pujde o nérocny tkol, zejména v piipadé, ze se rozhodnete vyuzit také
data ze starsich fotografickych pozorovani, fotografickych prehlidek, sklenénych archivu,
pripadné vizualni pozorovani. V kazdém piipadé je ale dobré védét, na co si davat pozor
a jak s takovymi daty zachézet.

3.4.1 Vlastni, prevzata a archivni pozorovani
3.4.1.1 Vizualni odhady

Vizualni pozorovani proménnych hvézd uz ve vyspélych zemich takika nikdo neprovadi.
Vyjimkou jsou chudsi regiony, kde pozorovatelé nemaji prosttedky na zakoupeni lepsiho
vybaveni, CCD kamer ¢i digitalnich fotoaparatu. Zdalo by se tedy zbyteéné, se tomuto
typu pozorovani vénovat. Jak uz jsme uvedli, jde o pozorovani zatizené ruznymi sub-
jektivnimi vlivy, jehoz ptresnost znacné pokulhédva ve srovnani s modernimi metodami.

Jenze, vizualni pozorovani a odhady jasnosti proménnych hvézd byly provadény od
dob Tychona Braheho. Maji tedy nejdelsi casovou zakladnu a pro zkouméani dlouhodo-
bych zmén proménnych hvézd jsou tak casto jedinym zdrojem informaci. Muzeme jim ale
duveérovat? Ve svéteé existuje fada i vyhranénych nazoru pro a proti vyuzivani vizualnich
pozorovani ve studiich proménnych hvézd. Obecné lze tici, ze s jistou obezfetnosti
lze tato data pouzit. Nez ale vizudlni pozorovani pouzijeme, méli bychom je podro-
bit detailnimu zkouméni. Je dobré védét néco vice i o pozorovateli. Ukazuje se, ze
naptiklad urceni okamziku minima jasnosti zéakrytovych dvojhvézd jsou u nékterych
pozorovatelu zalozena jen na tfech az péti odhadech jasnosti. Takovato data jsou krajné
neduvéryhodna. A pokud je produkuje néjaky pozorovatel programové, udélate nejlépe,
kdyz je nepouzijete. Je tieba peclivé zkontrolovat uvadény cas pozorovani, zda jde
o svétovy, pasmovy nebo dokonce pasmovy letni ¢as. Velmi dobré je tedy mit k dispozici
detailni zdznam (protokol) pozorovani a ne jen napiiklad vysledny okamzik minima nebo
maxima néjaké periodicky proménné hvézdy.

Vzhledem k tomu, ze vizualni pozorovani je silné subjektivni zalezitosti, byva dosti
silné zatizeno tim, ze zejména zkuSeni pozorovatelé jiz predem veédi, jak by mél vypadat
vysledek jejich poc¢inani, tedy jaky tvar ma mit svételnd kiivka v okoli extrému (mé
byt hladkd, symetrickd a s extrémem nékde hodné blizko predpovedi). Pak je to spis
otazka, jakou efemeridu okamziku extrému ten ktery pozorovatel pouzival. Detailni roz-
bor vyuzitelnosti vizualnich pozorovani zakrytovych dvojhvézd pro studium zmén jejich
periody je ukazan v ¢lanku Mikulasek et al. (2013).
opravdu jedni z nejlepsich na svété. Ke kazdému publikovanému pozorovéani zakrytové dvo-
jhvézdy existuje protokol v papirové nebo elektronické podobé. Z néj je mozné ziskat jednotlivé
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odhady jasnosti a revidovat napiiklad uréeni okamziku minima jasnosti hvézdy. Déle naprosta
vétsina z nich vyuzivala predpovédi okamzikt minim zaokrouhlené na pul hodiny, takze se sice
védélo, ze béhem této noci by mélo hlidané minimum nastat, ale kdy, to védélo jen téch par
organizatoru, ktefi tyto pfedpovédi vydédvali.

3.4.1.2 Fotografickd pozorovani

Klasicka fotografie je dnes v astronomii na ustupu. Nicméné je nutné pripomenout, ze
stale jsou k dispozici velké archivy sklenénych fotografickych desek. Jmenujme alespon
archivy na observatorich na Harvardu, Mt. Palomaru, Sonnebergu, Asiagu, Moskveé,
Petrohradu, Odése a jinde. V téchto archivech je ulozeno skuteéné obrovské mnozstvi
informaci o proménnych hvézdach. Uz fadu let se majitelé téchto sklenénych desek snazi
archivy zdigitalizovat a tim je i zpfistupnit Siroké védecké obci. Méli bychom tedy prece
jen védeét néco malo i o fotografickych procesech, kiivce zCernani a podobné. Tyto otazky
vSak Tesi jiny kurz. Zde uz na né neni misto. Ptipomenme si ale néktera tskali prevzatych
fotometrickych dat pochazejicich z fotografickych prehlidek.

Bézné expozicni casy pii ziskavani téchto snimku byly minuty, ale spiSe desitky
minut, takze je nelze vyuzivat pro studium velmi rychle proménnych hvézd. Navic
snimky stejného hvézdného pole byly porizovany s urc¢itym odstupem az nékolika dni.
Naprostou vyjimkou jsou fady snimku téhoz pole potizené béhem jediné noci. Takova
data jsou tedy vhodna pro studium dlouhoperiodickych nebo nepravidelnych proménnych
hvézd.

U zakrytovych dvojhvézd byl v minulosti misto standardniho uréeni okamziku min-
ima casto publikovan jen ¢as pofizeni snimku, na némz sledovana proménnd hvézda byla
slabsi nez obvykle, tedy v té dobé, kdy hvézda bud’ sestupovala nebo naopak vystupovala
minima. Tento velice hruby odhad okamziku minima byval uveden jako ,priblizny® ¢as
minima a v seznamu okamziku minim vétsinou oznacen dvojteckou. Tato usance ovsem
zcela ignoruje informace z ostatnich snimku, a jeji vypovidaci hodnota je velice nizka.
Spravné bychom méli vyhodnotit vSechny snimky a ziskat soubor hvézdnych velikosti
nasi proménné hvézdy. Ten pak pfipojit k ostatnim individudlnim méfenim pro dalsi
zpracovani, o némz je pojednano dale. Takovy postup umoznuje ziskat fazovou kiivku
z fotografickych méreni, presny sezénni okamzik nebo okamziky minima jasnosti véetné
nejistot jejich urceni. Vysledkem je tak mnohem vice presnéjsich dat nez pouhé nejisté
okamziky zeslabeni jasnosti.

Je tfeba rovnéz vénovat zvysenou pozornost ¢asovym tudajum, které fotografické
desky provazi. Protoze byly zfejmé porizovany pred tfadou desitek let, budou se lisit
zvyklosti zapisu casovych idaju, bude se lisit i pouzity ¢asovy standard a to, zda jde
o zacatek nebo stied expozice.

3.4.1.3 Fotoelektricka pozorovani

Na rozdil od fotografickych nebo vizualnich pozorovani jsou fotoelektrickd méteni vét-
sinou standardizovana (alespon ta, provadéna od 50. let minulého stoleti). Znamend to
mj., ze pfi prvotnim zpracovani uz byly nalezeny a odstranény hrubé chyby, chybné
identifikace pfi méreni a podobné. Badatel tak dostava do ruky vétsinou velmi kvalitni
material pro dalsi studium. Jenze prilisna duvéra se ani zde nemusi vyplatit. Problémy



3.4. Zdroje pozorovacich dat o proménnych hvézdéach 65

lc_N2312220105_all.col.p=1.092943.fold
L L L
t

Period = 1.092943 Days

Magnitude

o

Obrazek 3.19: Vysledky projektu digitalizace desek Harvard Observatory v projektu DASCH.
Svételna kiivka zakrytové proménné hvézdy RY Cnc s periodou 1,092943 dne. Na obrazku
jsou dva cykly zmén. Do prvniho jsou zobrazena vSechna méfeni véetné chybovych tsecek.
V druhém jsou taz méfeni. Pfevzato z http://hea-www.harvard.edu/DASCH.

jsou zejména s casovymi udaji. Nékdy se zde objevuji opravdu nevidané véci, kdy se
pozorovatel splete o jeden den nebo dokonce cely rok. Takové chyby ale snadno odhalite,
pokud si pozorovani zakreslite naptiklad do O-C diagramu. Jenze, pokud se chystéte
prevzit tato data naptiklad ze starsi publikace, doporuc¢ujeme velmi peclivé procist infor-
mace o méfeni casu, casovém standardu. Pti detailni analyze, naptiklad pro tcely studia
jemnych posunu okamzikti minim nebo maxim proménnych hvézd oproti predpovédi,
mohou i na prvni pohled zanedbatelné odchylky mit zavazné dusledky. Ukazuje se navic,
ze pro takové presné analyzy je nezbytné provadét prevod uvedenych ¢asu na barycen-
tricky (podrobnéji v kapitole 5.1.2).

3.4.1.4 CCD pozorovani

S nastupem CCD techniky a jejim rozsitenim mezi amatérské pozorovatele doslo k obrovskému
narustu fotometrickych dat proménnych hvézd. Bohuzel tento boom prinesl také urcité
problémy. Fotoelektricka fotometrie byla takika vyhradné doménou profesionalnich in-
stituci, kde byla jista zaruka kvality zpracovani dat. I kdyz i tam se vyskytly vyjimky,
CCD pozorovani jsou jednoznacné razena k objektivnim metodam studia proménnych
hvézd. Bohuzel ruzné metody zpracovani dokazi i docela dobré surové snimky znehod-
notit.

Prvnim problémem zpracovani CCD snimku jsou korekéni snimky. Zejména tzv.
flat snimek rovnomérné osvétleného pole (napiiklad soumrakové oblohy bez hvézd) je
casto Spatny a tak po jeho aplikaci klesd presnost ziskané fotometrie. V tadé piipadu
jsou publikovany pouze okamziky minim a maxim jasnosti ze CCD pozorovani. Jenze
vétsinou se uz nezkoumad, kolik méfeni bylo k urceni okamziku extrému jasnosti pouzito.
A je samoziejmé velky rozdil, pokud to bylo 10 nebo tfeba 200 bodu. K tomu se pridava
casto chybnd metoda urceni okamziku extrému a vysledkem je uméle vyrobend nejistota
publikovaného okamziku az nékolik minut. Nejlepsim feSenim je tedy shromézdit vSechna
dostupna individualni CCD méfeni a v piipadé nejistoty ohledné zpracovani, dokonce
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i puvodni CCD snimky.

Opét musime apelovat na pozorovatele a zpracovatele, aby vénovali velkou pozornost
casovym udajum. Vzhledem k tomu, ze CCD kamery jsou fizeny osobnimi pocitaci,
zpravidla z nich také prebiraji cas. Tento pocitacovy ¢as je zalozen na casovém standardu
UTC, ktery je synchronizovén pfes Network Time Protocol (NTP) server. Ale ne vzdy
probiha synchronizace tak casto, jak je tteba. Nékteré starsi programy pro obsluhu CCD
kamer dokonce zastavovaly ¢as v pocitaci po dobu vycitani snimku. Béhem noci se tak
¢as v pocitaci stale vice a vice opozdoval. Takovou chybu vsak nezjistime jen z okamziku
extrému, ale porovnanim prubéhu svételné kiivky s jinymi pozorovanimi.

Dalsim problémem CCD pozorovani je to, ze vétsina pozorovatelu se spokoji s tzv.
diferencidlni fotometrii a neprovadi dalsi zpracovani, které by vedla k navazani ziskanych
hvézdnych velikosti na mezinarodni systém. Vyuziva se predpokladu, ze pii malé ve-
likosti zorného pole jsou rozdily zpusobené ruznymi barevnymi indexy pozorovanych
hvézd a ruznou vzdusnou hmotou zanedbatelné. Zkusenost ale ukazuje, ze tim se do po-
zorovani, respektive vysledné fotometrické rady dat vkladaji rizné trendy, které mohou
ovlivnit naptiklad urcované okamziky minim nebo maxim jasnosti. V pripadé, kdy je na
CCD ¢ipu zaznamenéno velké zorné pole (nékdy az o rozmeéru nékolika stupnu) muze
dojit k vyznamné deformaci ziskané svételné krivky, pokud nepovedeme standardizaci
meéfeni a pfevod do mezinarodniho systému.

3.4.2 Soudobé prehlidkové projekty

Ptehlidkovych projektiu, kde je monitorovana alespon ¢ast hvézdné oblohy, je dnes nékolik
desitek. Neni mozné zde uvést kompletni piehled. Navic fada opravdu velkych projektu se
teprve chystd, napiiklad Large Synoptical Survey Telescope (LSST) (Ivezic et al., 2008),
Panoramic Survey Telescope and Rapid Response System (PanSTARRS) (Hodapp et al.,
2004) nebo SkyMapper (SEKBO) (Keller et al., 2008). Vybereme tedy jen nékteré z nich,
kde je mozné ziskat dobra data pro studium proménnych hvézd.

3.4.2.1 Pozemské projekty

ASAS

All Sky Automated Survey (ASAS) je polsky projekt, ktery bézi od roku 1997. Cilem je
provadét automatickou fotometrii zhruba 20 miliont hvézd jasnéjsich nez 14 mag na celé
hvézdné obloze. Dalekohledy projektu mohou nyni pozorovat jizni objekty do deklinace
+28°, takze pokryvaji tii ¢tvrtiny hvézdné oblohy. Stanice ASAS-jih je umisténa na ob-
servatori Las Campanas v Chile a ASAS-sever na hawaiiském ostrové Maui na Haleakala
Observatory. Strujcem napadu byl Bohadan Paczynski. Prvni prototyp a néstroje na
prenos a zpracovani dat vytvoril Grzegorz Pojmanski.

V rdmci projektu bylo objeveno jiz nékolik desitek tisic novych proménnych hvézd.
Pozorovani jsou provadéna ve filtrech V' a I a jsou k dispozici v prehledné formé na
webovskych strankach projektu http://www.astrouw.edu.pl/asas/. Popis projektu
a zpracovani dat je uveden v prvnim ze série ¢lanku o vysledcich projektu Pojmanski
(2002).
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NSVS

Prehlidka Northern Sky Variability Survey (NSVS) vznikla vlastné jako docasny pro-
dukt projektu Robotic Optical Transient Search Experiment (ROTSE-I). Ten spocival
v monitorovani oblasti hvézdné oblohy s deklinaci vétsi nez -38° pomoci ¢tyT sprazenych
dalekohledt (teleobjektiv se CCD kamerou) v Los Alamos (New Mexico, USA). Databdze
NSVS obsahuje svétlené kiivky zhruba 14 milionu objektu v rozmezi 8 az 15.5 mag.
Data jsou nefiltrovand, takze vzhledem k profilu citlivosti kamer budou blizka mérenim
ve filtru R. VSechna fotometrickd data jsou k dispozici pres Sky Database for Objects
in Time-Domain (SkyDOT) v Los Alamos National Laboratory http://skydot.lanl.
gov/nsvs/nsvs.php.

Pti pouziti dat je tfeba davat pozor na format casu. Je totiz uveden v podobé
(MJD-50000), tedy modifikované julidnské datum zmensené o 50000. Navic autofi v in-
formativnim ¢lanku (Wozniak et al., 2004) neuvadéji ani presny ¢asovy ramec (spokoji
se chybné jen s UT) ani to, zda byla aplikovana heliocentricka korekce.

OGLE

Optical Gravitational Lensing Experiment (OGLE) je dalsi polsky projekt, ktery je
fizen z varsavské univerzity. Jeho vedoucim je Andrzej Udalski. Zaméfuje se na hledani
temné hmoty s pomoci mikrococek. Projekt byl zahdjen v roce 1992 na observatoti Las
Campanas v Chile. Od té doby se jako vedlejsi produkt mimo jiné podafilo objevit
nékolik exoplanet. Hlavnim cilem pozorovani jsou Magellanova oblaka a vydut nasi
Galaxie.

Fotometricka data pro zvoleny objekt jsou k dispozici ve filtrech BVI na webovské
strance projektuhttp://ogle.astrouw.edu.pl/, respektive http://ogledb.astrouw.
edu.pl/~ogle/photdb/. Detaily struktury dat jsou popsany v préaci Szymanski (2005).
Projekt probiha v nékolika fazich: OGLE-I (1992-1995), OGLE-IT (1996-2000), OGLE-
IIT (2001-2009). V roce 2010 byl proveden upgrade technického vybaveni a odstartovala
faze OGLE IV. Diky vyuziti 32¢ipové mozaikové CCD kamery je mozné nyni zvysit
kadenci snimku pfi zachovani stejné oblasti monitorovani. Hlavnim tkolem této faze je
nyni detekce exoplanet.

SLOAN

Sloan Digital Sky Survey (SDSS) je velmi ambiciézni projekt. Podili se na ném 25
instituci z celého svéta. V soucasné dobé (od r. 2008) probiha tieti faze. Behem osmi let
prvnich dvou ¢éasti (SDSS-1, 2000-2005; SDSS-1I, 2005-2008) byly ziskdny snimky v péti
fotometrickych filtrech. Z nich byla mimo jiné vytvofena trojrozmérna mapa vice nez
¢tvrtiny hvézdné oblohy obsahujici pres 930 000 galaxii a 120 000 kvasaru.

Potizend fotometricka a spektroskopicka data jsou postupné zverejnovana. V da-
tovém balicku 8 uvolnéném pocatkem ledna 2011 je fotometrie pul miliardy hvézd
a galaxii a spektroskopie dvou miliont objektu. V datech zvefejnénych v roce 2012 je
k dispozici prvni ¢dst spektroskopie z Baryon Oscillation Spectroscopic Survey (BOSS),
coz predstavuje pres 800000 spekter. Podrobnéjsi informace k projektu a zverejnénd
data jsou k dispozici na http://www.sdss.org/.
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Pi of the Sky

Tento projekt je dalsim z fady polskych prehlidkovych fotometrickych projekta. Jde
o fadu plné automatickych soustav se CCD kamerami s velkymi zornymi poli. Jeden
systém je umistén v Chile (od roku 2004) a druhy (od roku 2010) ve Spanélsku. Projekt
je zameéren na hledani kratkych optickych transientu, zvlasté optickych dosvitu gama
zableskt, monitorovani aktivit blazari a obecné sledovani vSech proménnych hvézd
v pozorované oblasti. Detaily jsou popsany v praci Burd et al. (2004).

Pozorovani byla provadéna bez filtru, jen nejnovéjsi detektory maji rovnéz predrazen
fotometricky filtr. Nefitrovand pozorovani byla kalibrovana na filtr V' Opiela et al. (2012).
Data jsou k dispozici na http://grb.fuw.edu.pl. Cas je uddvan ve formé heliocen-
trického julidnského data HJD, od néhoz je odecten ¢as T5=2453250. Cely systém vyh-
ledavani je trochu neohrabany, ale vzhledem k tomu, Ze probéhl upgrade a rozsiteni
hardwaru, muzeme snad ocekavat zlepseni i na softwarové strané a uvolnéni dalsi varky
dat. Zatim jsou k dispozici data, fady fotometrickych méteni zejména pro jizni hvézdy
v rozmezi zhruba 6 az 10 mag.

2MASS

Prehlidkovy infracerveny projekt Two Micron All Sky Survey ve filtrech JHK je v provozu
od roku 1997 (severni ¢dst na Mount Hopkins, Arizona, USA), respektive 1998 (jizni
¢ast na Cerro Tololo, Chile). Projekt byl navrzen pro vyzkum rozséhlych struktur nasi
Galaxie a mistni skupiny galaxii, ale také jak pripravny a podpurny pro infracervené

kosmické projekty HST/NICMOS, Spitzer a James Webb Space Telescope. Méfeni ve

filtrech JHK jsou ziskavana soucasné tfemi ruznymi HgCdTe detektory. Limitni hvézdné

velikosti jsou 15.8 mag (J), 15.1 mag (H) a 14.3 mag (K). Pozorovani bylo ukon¢eno

v roce 2001 a prvni data byla zvefejnéna v roce 2003 na http://www.ipac.caltech.

edu/2mass/.

V pouzité infracervené oblasti spektra jsou efekty spojené s mezihvézdnou extinkei
zhruba desetkrat mensi nez je tomu ve filtru B. I kdyz je prehlidka cilena na galaxie,
protoze vétsina z nich nejsilnéji zaii prave v blizké infracervené oblasti, jsou data z této
prehlidky velmi dobfte vyuzitelnd i pti studiu proménnych hvézd. K dispozici jsou totiz
nejen jednotliva méfeni pro dany objekt, ale fadu proménnych hvézd i celé série méreni
postacujicich ke konstrukci kompletni svételné kiivky periodicky proménnych hvézd.

V ramci 2MASS bylo ziskano 4 121 439 snimku s rozlisenim zhruba 2” /pixel. V kata-
logu Point Source Catalogue (PSC) je 470,992,970 objektu. Jenze 2MASS PSC obsahuje
vzdy jen jedno méfeni v kazdém filtru. Casovou sérii méfeni lze ziskat z 2MASS Cali-
bration Point Source Working Database vyuzitim serveru NASA /TPAC TRSA GATOR
lze nalézt napiiklad v praci Skrutskie et al. (2006). Fotometrickym datum projektu,
jejich kalibraci a barevné transformaci se vénuje fada publikaci, naptiklad Cohen et al.
(2003). Informace o rozsifeni projektu jsou napiiklad na http://www.ipac.caltech.
edu/2mass/releases/allsky/doc/secal_1.html.

CRTS
Catalina Real-Time Transient Survey (CRTS) se zaméiuje na hleddni optickych tran-
sientu s zménami v délce od minut po roky. Primarné je urc¢eny na vyzkum blizkozemnich
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objektu NEO. Pristroje projektu pokryvaji 26 000 stupnu ¢tverecnich hvézdné oblohy
v deklinacich od -35° do +65°, ale vyhybaji se oblasti (10 az 15 °) kolem galaktického
rovniku. V katalogu projektu také nenajdeme objekty jasnéjsi nez 12 mag (V'), kde uz je
prilis mala presnost fotometrie. Pro objekty jasnéjsi nez 13 mag by fotometrie projektu
meéla byt vyuzivana obezietné. Pro slabsi cile je presnost vyslednych hvézdnych velikosti
ve V filtru pfiblizné 0.06 az 0.08 mag. V ramci projektu, ktery bézi od konce roku 2007,
se uz podarilo detekovat desitky supernov, kataklyzmickych proménnych hvézd, ak-
tivnich galaktickych jader dalsich transientu, nékteré dosud neznamé povahy. Data pro-
jektu jsou dostupna na http://nesssi.cacr.caltech.edu/cgi-bin/getcssconedb_

s~/

3.4.2.2 Kosmické prehlidky

Hipparcos

Druzice Hipparcos (zkratka z High Precision Parallax Collecting Satellite) byla soucésti
astrometrické mise Evropské kosmické agentury (ESA), zamérené na méfeni hvézdnych
paralax a vlastnich pohybu hvézd. Projekt byl pojmenovan na pocest starovékého as-
tronoma Hipparcha, konkrétni nazev vznikl ze zkratky z High Precision Parallax Collect-
ing Satellite. Druzice pracovala ve vesmiru od 8. srpna 1989 do 15. srpna 1993. Cely pro-
jekt byl rozdélen na dveé c¢asti. V ramci samotného experimentu Hipparcos se mérilo pét
astrometrickych parametru u zhruba 120 000 hvézd s presnosti 2 az 4 tisiciny obloukové
vtefiny (mas) a jejich hvézdnd velikost ve filtru H,. Druhy experiment Tycho se vénoval
méfeni astrometrickych parametru a hvézdnych velikosti ve filtrech Bt a Vi u dalsich
400 000 hveézd s o néco mensi presnosti. Vysledné katalogy Hipparcos a Tycho byly pub-
likovany Evropskou kosmickou agenturou v ¢ervnu 1997 (ESA, 1997; Perryman& ESA,
1997). O deset let pozdéji byla publikovana nové redukce dat katalogu (van Leeuwen,
2007, 2008, 2009, 2010). Cas ve viech katalozich dat je uvddén v podobé (JD-2440000).

Corot

Sonda COROT (COnvection ROtation and planetary Transits) je projektem Fran-
couzské vesmirné agentury (CNES) a ESA. Jak vyplyva z plného nazvu, mé tato mise
dva primarni cile. Jednak ma patrat po tranzitujicich exoplanetach a jednak studovat
diky velmi presné fotometrii i oscilace hvézd podobné tém sluneénim, zaméfit se tedy
na astroseismologii. Sonda odstartovala v prosinci 2006 a predpokladalo se, ze bude
v provozu priblizné dva a pul roku. Pres technické potize, které v roce 2009 zmensily
zorné pole na polovinu, sonda pokracuje a jeji ¢innost byla prodlouzena az do roku 2015.
Dalekohled sondy o pruméru 27 cm snimé stiidavé pouze dvé pole — kruhové oblasti
o priméru 10° v roviné Galaxie se stiedy na rektascenzi 6" 50™ a 18" 50™. Vysledkem
k dispozici na http://smsc.cnes.fr/COROT/. Casy jsou v pifpadé této sondy uvadeény
v podobé CJD (CoRoT Julian day) a jsou uvadény i v heliocentrické podobé. Mozna
zaludnost je zde v tom, ze uvadény okamzik je konec 32sekundové expozice (u snimku
s uddvanou expozici 32s), piipadné konec prvni z 16 dvaatiicetisekundovych expozic (u
snimku s expozici 5125).
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Kepler

Zemeé ji vyslala NASA v roce 2009 s cilem méfit soustavné jasnosti hvézd ve vybraném
poli na rozhrani souhvézdi Lyry a Labuté. Dalekohled o pruméru 95 cm (s hlavnim
zrcadlem 1.4 metru) je doplnén matici 42 CCD ¢ipu, coz je v soucasnosti nejvétsi CCD
detektor ve vesmiru. Hlavnim tkolem druzice je patrat po transitujicich exoplanetach

u hvézd ve vybraném zhruba 12 stupnu velkém zorném poli. Do poc¢atku roku 2013
objevil Kepler pres 400 exoplanet a témeér 3000 kandidatu. Mimorddné presna fotome-
trie a zcela unikatni délka a ¢asové rozliSeni umoznuji i velmi presné a detailni studie
//www.nasa.gov/mission_pages/kepler/main/index.html. Data pro jednotlivé ob-
jekty je mozné vyhleddvat na http://archive.stsci.edu/kepler/data_search/search.

php.

Integral

Druzice INTEGRAL (International Gamma Ray Astrophysics Laboratory) je dalsi z rady
védeckych druzic ESA. Jejim cilem je ziskani mapy hvézdné oblohy v oboru v zareni.
Na obézné draze pracuje od roku 2002. Pozorovatele proménnych hvézd ale vice zajima
maly podpurny projekt na palubé — Optical Monitoring Camera (OMC). Kamera se
zobrazovacim polem 1024 x 1024 pixelu je nainstalovana na dalekohledu o pruméru 50
mm a opatfena Johnsonovym filtrem V. Data z této kamery jsou dostupna na https:
//sdc.cab.inta-csic.es/omc/secure/form_busqueda.jsp?resetForm=true a jsou
prubézné zverejnovana. Pii vyuziti je tfeba dukladné procist popis dat.

Casy pozorovéni jsou uklddény v geocentrické a barycentrické podobé a znaéf zacétek
expozice. Délka expozice se pritom méni. Navic mohou byt jednotlivé hvézdné velikosti
vysledkem sklddanych expozic, které jsou uvedeny v ¢asovém rozliSeni 10 minut, ale
jejich délka se muze ménit od zhruba 4 minut do 15 minut. Blizs{ informace lze najit
napiiklad v Zejda & Domingo (2011). Po deviti letech prace jsou v databazi OMC
svételné kiivky (o vice nez 50 bodech) zhruba 70 000 objektu. Kolektiv autoru (Alfonso-
Garzén et al., 2012) publikoval souhrnné vysledky o 5263 proménnych objektech, je-
jich data jsou dostupnd i na serveru CDS (Strasbourg Astronomical Data Center)
(http://cds.u-strasbg.fr/).

GAIA

Kratky prehled kosmickych prehlidek jsme zacali astrometrickou druzici Hipparcos a skon-
¢ime jejim néstupcem — sondou Gaia (Global Astrometric Interferometer for Astro-
physics). Také GAIA je evropsky projekt (ESA). Jeji start je planovan na ijen 2013.
Mezi zakladni cile sondy patii shroméazdéni astrometrickych a fotometrickych dat priblizné
jedné miliardy hvézd do 20 mag. Kazdou hvézdu by pritom béhem predpokladané zivot-
nosti sondy (5 let) méla zmérit 70krat. Presnost uréeni polohy by méla byt pro hvézdy
do 15 mag kolem 20 miliéntin thlové vtetiny a pro hvézdy 20 mag pak desetkrat mensi.

Na palubé budou tfi hlavni pristroje: kamera Astrometric Field pro astrometrii,
modry a c¢erveny fotometr pro nizkodisperzni spektroskopii a Radial Velocity Spec-
trometer na méreni radidlnich rychlosti. O zpracovani dat blize pojednava Busso et al.
(2012). Pokud vse pujde, jak ma tak bude vysledny katalog s daty k dispozici kolem

cvv s
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index.cfm?fareaid=26.

3.4.3 Virtualni observator

Jak napovida i predchozi kapitola, je soucasna astronomie postavena pred zavazny
problém — zaplavu dat. Data se vali skutecné ze vSech stran v takové mife, Ze jejich
objem se zdvojnasobuje kazdych Sest mésicu. Samoziejmeé, jak uz to byva, zrovna pro
vami studovany objekt je téch dat malo a potfebujete najit vSechna dostupna méteni.
V oblasti proménnych hvézd vam pro prvotni prehled dobte poslouzi katalog americké
spolecnosti pozorovateli proménnych hvézd AAVSO Variable Star Index, o némz uz
jsme se zminovali. Na adrese http://www.aavso.org/vsx/ najdete totiz nejen samotny
katalog proménnych hvézd, ale pro zvolenou hvézdu také odkazy primo na data hvézdy
v ruznych fotometrickych prehlidkach a databazich. Samoziejmé muzete data hledat
také pres SIMBAD Astronomical Database (http://simbad.u-strasbg.fr/simbad/)
a nebo vyuzit sluzeb virtudlni observatore (VO).

Virtudlni observatoi vznikla na zakladé iniciativy astronomické komunity. Jejim
cilem je poskytnout globalni elektronicky pfistup ke vSem astronomickym datovym
archivam z prehlidkovych projektu pozemskych i kosmickych, ale i archivam jednotlivych
observatoii nebo i pozorovatelu. Ruku v ruce s otevienim archivu je i poskytnuti efek-
tivnich nastroju pro zpracovani téchto dat a praci s nimi. Ve svété existuji ruzné narodni
virtualni observatoie nebo jejich mezinarodni sdruzeni, napiiklad Evropska virtualni ob-
servatof EURO-VO (http://www.euro-vo.org/). Vsechny zajemce pak sdruzuje IVOA
(International Virtual Observatory Alliance, http://www.ivoa.net/).
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4 Regresni analyza

4.1 Uvodem

Objekty s proménnymi charakteristikami jsou predmétem soustiedéného zajmu astro-
fyziku, protoze svou proménnosti toho o sobé prozrazuji vice, nez objekty neproménné.
Zjisténi a matematické vyjddieni povahy ¢asové proménnosti métenych veli¢in (jas-
nost, magnetické pole, intenzita spektralnich ¢ar, polarizace apod.), hledani trendu,

~ s

s

regresni analyza a zejména jeji nejstarsi a nejpropracovanéjsi disciplina — metoda nej-
mensich ctverci (MNC, anglicky least square method - LSM).

Diive nez pristoupite ke zpracovani pomoci regresni analyzy, doporucuji abyste
si celou situaci nejprve zevrubné obhlédli, coz mj. znamend, ze si do nejruznéjsich
grafu ¢i schémat vynesete vzajemné zavislosti vsech moznych veli¢in dotycného ob-
jektu, at uz vdmi naméfenych nebo pievzatych z literatury. Véite, Ze tyto ,obrdzky*
vam o povaze vzajemnych souvislosti mezi jednotlivymi charakteristikami povédi vice
jistou ¢asovou zavislost, zfejmé téz pocitite neodolatelné nutkani tuto zavislost prolozit
(fit) néjakou elegantni hladkou kiivkou. Pro¢? Nejspis proto, abyste vidéli, jak se dand
veli¢cina doopravdy méni, tedy jak by to asi vypadalo, pokud byste doty¢nou veli¢inu
dokazali mérit nepretrzité a pritom navic absolutné presné. K tomuto idealu samoziejmeé
nedospéjete nikdy, 1ze se mu vsak alespon priblizit. Metoda nejmensich ¢tvercu pritom
naznacuje osvédcenou cestu, jak toho dosdhnout.

Doporucuji vam, abyste ale predem zvazili, zda je vubec tfeba néco proklddat a poci-
grafu zadnou krivku nevkreslovat, staci jen zvolit vhodna meétitka na osédch a obrazek
prezentovat v jeho originalni podobé. Pouze tehdy, chceme-li s vysledky prolozeni déle
pracovat a néco z nich vyvozovat, je zdhodno pustit se do matematického zpracovani.

4.1.1 Regresni model

Vysetifujme nejprve ¢asovou zavislost vybrané mérené veliciny y na zakladé casové rady,
coz je soubor n trojic {t;, y;, 0;}. Predpoklddejme pfitom, Ze ¢as méfeni ¢ zndme
naprosto presné, 1ze jej tedy pokladat za nezdvislou velicinu, zatimco jednotliva méreni
zavisle proménné veliciny vy, y;, jsou zatizena urcitou nejistotou, feknéme o;.

Nasim zdmérem nyni bude najit takovou skaldrni funkei ¢asu ¢, f(t), kterd optimélné
prochazi mezi namérenymi body a co nejlépe vystihuje redlnou ¢asovou zavislost po-
zorované veli¢iny.

Trividlnim feSenim této tlohy v piipadé casové zavislosti je pospojovani vSech po ¢asové
sobé nasledujicich bodu lomenou édrou {¢;,y; }, piipadné néjakou sice hladkou, ale dostatecné
zvlnénou ¢drou (napf. polynomem stupné n — 1), kterd by prochézela dusledné vSemi namére-
nymi body'. Takovyto postup by mél své opodstatnéni pouze tehdy, pokud bychom jak ¢as,
tak zavisle proménnou veli¢inu znali absolutné presné, coz je nerealné. Mnohem hodnovérnéjsi

ITimto polynomem stupné n — 1 miize byt tieba Lagrangetv nebo Newtontv interpolaéni polynom.
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vysledky déva prosté grafickd metoda, kdy mezi body vynesenymi do grafu tdhneme od ruky
hladkou kiivku, ktera dle naseho presvédéeni co nejlépe vyjadiuje pozorovanou zavislost. Tento
zpusob prolozeni vSak neni obecné reprodukovatelny (i vy sami nakreslite tu svou optimaln{
kiivku pokazdé trochu jinak), navic se s timto grafickym feSenim potom dosti §patné pracuje.

Bézné se proto dava prednost takovym metodam, které vedou k analytickému vyjad-
feni prokldadané funkce a k objektivnimu, reprodukovatelnému stanoveni kritéria nejlepsi
shody. Obvykle si hned na poc¢atku definujeme tzv. regresni model (regression model).
Regresnim modelem si z nekonecného mnozstvi funkei, jimiz by bylo mozno pozorovanou
zavislost prolozit, vybereme jen jistou omezenou mnozinu funkci, pricemz kazda z funkci
této zvolené mnoziny modelovych funkci bude plné definovana g predem neznamymi
volnymi parametry, které si pracovné oznacime 1, B2, B3, ...3,. Veli¢ina g pak vyjadiuje
pocet stupni volnosti (degree of freedom) zvoleného modelu. Na tom, jak si dokdzeme
zvolit ten spravny regresni model, ktery v sobé obsahuje funkce co nejpodobnéjsi realné
zavislosti y(t) a pouzit pritom co nejmensi pocet volnych parametru, pak zavisi ispéch
celého naseho dalstho pocinani.

Pokud nevime o fyzikalni podstaté zavislosti jedné z pozorovanych veli¢in na druhé vibec
nic, pak jako regresni model volime soubor co nejjednodussich funkci - polynomy, harmon-
ické funkce - s nimiz lze snadno pracovat. Pokud vSak jiz predem vime, jakou modelovou
funkci by méla byt pozorovand zavislost popsdna, méli bychom ji dat prednost, protoze ji-
nak si zpusobime zbytetné problémy pii interpretaci zjisténé zdvislosti. Spravnou a citlivou
volbou regresniho modelu 1ze ze souboru dat vytézit spoustu informaci, naopak zvolenim nead-
ekvatniho modelu, lze snadno dospét i ke zcela mylnym a faleSnym vyvodum.

Regresni model predstavuje mnozinu podobnych funkci, které se od sebe lisi jen
jinymi hodnotami volnych parametru 8y, B2, ...0, © f(t) = f(51, Ba, ... B4, ). Uspofadanou
g—tici parametru j3; je vyhodné zapisovat jako g-rozmérny vektor nebo sloupcovou
matici B8 o rozmérech g x 1 (g fadku a 1 sloupec): B = (51, B2, ...BQ)T.

Ptredpokladejme nyni, ze jsme v rdmci regresniho modelu zvolili néjakou konkrétni
hodnotu vektoru parametru pro i-té méteni {t;, y;} pak lze vyjadiit odchylku e; tohoto
meéreni od dané zavislosti vztahem

e; =y — f(t:, B). (4.1)

Je zjevné, ze ¢im mensi budou odchylky méfeni od modelové predpovédi, tim lepsi bude
prolozeni.

Je vsak tfeba navic uvazit, ze jednotlivd méfeni maji ruznou kvalitu, ¢ chcete-li
vahu, kterd bude néjak souviset s nejistotou jejich urceni o;. Je uzitecné zavést si tzv.
modifikovanou odchylku é;, kde é; = e;/o;, a tu pak brét jako rozhodujici pii posuzovéani
uspésnosti modelovani néjakych pozorovanych zavislosti, tedy:

8 = G _ L(t“ﬁ) (4.2)

a; 0;

Nasim tkolem nyni bude vybrat z mnoziny funkci, které pripousti zvoleny regresni
model, f(t,3) popsanych vektorem (3, takovy vektor 3 = b, pro néjz budou modi-
fikované odchylky {€;} minimalni. Onu podminku minimélnosti je ovSem tieba nejprve
matematicky precizovat. Nejcastéji pouzivanou, a z mnoha duvodu nejoblibenéjsi (nikoli
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vsak jedinou?), je podminka, aby soucet ¢tvercti modifikovanych odchylek pro vsechna
méfeni, oznacovany bézné jako velicina 2, tedy

n n 2
=) E=> <z—) (4.3)
i=1 i=1 v

byl minimalni. Z této podminky pak vychazi moderni varianta, jinak jiz letité metody
nejmensich ¢tvercu, které se budeme nadéle vénovat.

Metoda nejmensich ¢tvercu je nastroj, pomoci néhoz lze pomérné jednoduse stanovit
hodnoty parametru zvoleného regresniho modelu tak, aby tento model co nejlépe sou-
hlasil s tim, co jsme napozorovali. Pokud jsme méli stastnou ruku pii vybéru modelu,
budeme moci i predpovédét, jak se zkoumany objekt choval, a to i v dobé, kdyz jsme jej
neméli pod dohledem. Budeme moci predpovédét, co by se s nim mélo dit v budoucnosti.
Vsechny tyto predpovédi zname i s jistou davkou neptesnosti, kterd je dana jednak
tim, ze zvoleny model nemusi uplné presné odpovidat realité, ale zejména proto, ze
vSechna pozorovaci data jsou zatizena jistou nepiesnosti danou zpusobem meéfeni a fadou
neznamych faktori, které vysledky pozorovani ovliviiuji. Velkou prednosti MNC je, ze
umoznuje nejen predpovidat, ale i odhadnout nejistotu téchto predpovédi.

4.1.2 Zdbtvodnéni metody nejmensich ¢tverci

MNC vychézi ze skuteénosti, ze naprostd vétsina odchylek od hodnoty, kterou jsme
meli v dané chvili namérit, ma tzv. normdlni rozdéleni. To znamend, ze histogram
téchto nahodnych odchylek mé zvonovity tvar, vyjadirujici skutecnost, Ze prevazna
vétsina méreni se kupi kolem té ,realné“ hodnoty, najdou se vSak i méreni, ktera se
od tohoto zadouciho idedlu vice ¢i méné odchyluji. Nejistota méfeni pak znamena, ze
pravdépodobnost rozloZeni zméfeni dané hodnoty je dobie popsdna Gaussovou funkei?,
jejiz sfika - tedy mira rozmazanosti - je uréena tzv. rozptylem o?. Pii¢iny oné roz-
mazanosti jsou mnohé, souviseji jak s kvantovou povahou méreni (napi. statistika fo-
tonu apod.), turbulenci atmosféry, zménami atmosférického tlaku i stavem pozorovatele,
kolisanim napéti elektrické sité apod. Nékteré z téchto vlivu sice lze potlacit, nicméné
uplné je odstranit nelze. Nastésti nam vychazeji vstiic tim, ze jsou predvidatelné a tim
i eliminovatelné.

Kromé nich v8ak existuji i takové vlivy, které do nasich méfeni vnaseji hrubé chyby. Mo-
hou to byt napi. vlety kosmickych ¢astic, nestabilita vlastniho pozorovaciho pfistroje, prudké
zmény pocasi, chyby ode¢tu pozorované velic¢iny tieba z duvodu nepozornosti (zdména ¢&islic,
chybny format) apod. Nékteré z hrubych chyb lze uz ve vypisu naméfrenych hodnot snadno
identifikovat, nebot se vyrazné odchyluji od ostatnich méreni. Takovéto chyby je zdhodno ne-
milosrdné eliminovat. Pokud se vSak méfeni zatizend hrubymi chybami od ostatnich méteni
ceni celé pozorovaci série. Dosti zdludné mohou byt c¢asové proménné systematické odchylky
¢i kolisani, kdy lze vysledovat zjevnou korelaci odchylek.

2Jinou takovou podminkou miize byt minimalnost souétu absolutnich hodnot modifikovanych od-
chylek nebo jejich ¢tvrtych mocnin. Nicméné takto definované podminky se pouzivaji jen ziidka, a ve
zcela odiivodnénych piipadech. Naopak ¢asto se pouzivaji jisté modifikace MNC, které dokézi elimino-
vat hrubé chyby. Témto modifikacim se pak #ika robustni regrese.

vvvvv
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My se ted vsak soustfedime jen na ty odchylky, které vznikaji souhrou ndhodnych
procesu a jejichz pravdépodobnost lze dostateéné popsat tzv. normalni rozdélovaci funkei.
Predpoklddejme nyni, ze modelujeme zavislost n métenych veli¢in y; na case t;. f(t;, 3)
necht je modelova predpovéd v ¢ase t; s modelovymi parametry 3. Dilezitym parame-
trem je nejistota (rozptyl) o; kazdého méten.

Soustfedme se nejprve na libovolné vybrané i-té méfeni s naméfenou hodnotou y;
a jeji modelovou predpovedi f(t;, B). Za predpokladu, ze rozdéleni odchylek je normélni,
pak plati, ze hustota pravdépodobnosti této situace P(y;|f(t;,3),0;) bude ddna poveé-
domym vztahem:

P(yi|f(t:,B8),0:) = ﬁexp [—% <%€t“ﬂ)> ] : (4.4)

vvvvv

dou mit pozorovani a piedpovéd. Vyse uvedenou hustotu pravdépodobnosti lze pro
dany model a zvolenou sadu parametru vypocitat pro vSechna pozorovani. Jsou-li jed-
notliva pozorovani ziskdna nezavisle, pak vysledna hustota pravdépodobnosti toho, jak
vérné zvoleny regresni model f(¢, 3) popisuje realitu, bude ddna souc¢inem diléich hustot
pravdépodobnosti. Ten soucin, ktery si oznacime L£(3), ¢iselné vyjadiuje vérohodnost

zvoleného modelu:
_ Hn 1 L (m—ftB)Y
L(B) = 1 gi\/ﬂexp [ 5 ( p ) ] : (4.5)

Budete-li si nyni vybirat mezi jednotlivymi regresnimi modely, vyberete si jisté ten,
ktery ma maximélni vérohodnost (likelihood) £(8). Tomuto postupu se iikd metoda
maximdlni vérohodnosti a lze ji pouzit misto metody nejmensich ¢tvercu, s niz ovSem
intimné souvisi. Staci totiz vztah pro vérohodnost (4.5) zlogaritmovat a trochu upravit

—2InL(B) + Zln[Qw COREDY {M} => & =x*P). (4.6)

O'A
i=1 v i=1

Nabyva-li vérohodnost modelu £(3) svého maxima, pak v8echny vyrazy v rovnicich
(4.6) dosahuji svého minima, pficemz suma na levé strané rovnice je konstanta. Suma
¢tvercu podilu odchylek a jejich nejistot se bézné oznacuje jako x%(3). Minimalizaci této
bezrozmérné veliciny? x?(3) pak lze hledat ty nejleps{ z regresnich modeli. Od metody
nejmensich ¢tvercu néas déli uz jen docela maly krucek.

4.2 Metoda nejmensich ¢tvercu

4.2.1 Hledani reSeni metodou nejmensich ¢tverca

Suma x?(3) je bezrozmérna skaldrni funkce vektoru parametra 3:

B =Y [L@ﬁ)} =YL S =S i S B s (4T)

O'.
i=1 v i=1 ! i=1 i=1

4Srovnejte prosim s intuitivnim tvarem x? v (4.3).
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jez je imeérna zaporné vzatému logaritmu pravdépodobnosti daného feseni. Misto indi-
vidudlnich nejistot o; lze z vypocetnich divodi pouZit i individudini vdhy® dané vzta-
hem: w; = o, -2,

Hledejme nyni takovy vektor B, (8 = b) pro néjz je tato suma x? = x*(8 = b)
minimélni. Funkei x?(3) si lze predstavit jako zprohybanou plochu v (g + 1) rozmérném
prostoru, kde g rozméru je vyhrazeno pro slozky vektoru 3 a g plus prvni rozmér je
rezervovan pro funkéni hodnotu x?(83). Obecné mize mit takova plocha dosti kompliko-
vany vzhled. Nicméné vétsinou na ni muzeme najit jedno nebo i vice lokalnich minim,
z nichz ovSem jen nékterda budou mit néjaky dobry fyzikalni smysl.

P1i hleddni extrému (minima nebo maxima) skalarni funkce je vhodné si zavést
pojem gradient funkce. Gradient v daném bodé je vektor orientovany v opacném smeéru
nez spadnice, pricemz délka vektoru je tim vétsi, ¢im strméji v daném bodé funkce
probiha. Ciselné jsou slozky vektoru gradientu funkce x?2, kterd je funkei g proménnych
parametru, rovny parcialnim derivacim podle téchto parametru

5 oy (O O O

Gradient lze takto podle potieby chépat jako bud jako vektor o ¢ slozkach nebo fadkovou
matici s g sloupci. Pomoci gradientu souctu ¢tvercu odchylek 1ze podminku pro nalezeni
extrému funkce nebo jeho sedlového bodu lze pak elegantné zapsat

Vi(b) =0, (4.9)

kde 0 je radkovy vektor o g slozkach, jez jsou vSechny rovny nule. Podminka tak tiké,
ze extrém (sedlovy bod) skalarni funkce nastava v takovém bodé, kde vsechny slozky
gradientu funkce jsou rovny nule. Nas ovSem zajimaji pravé jen minima této funkce.
Velikost vektoru gradientu je v minimu nulova, jsme totiz na dné — hloubéji se v okoli
tohoto bodu dostat nelze. Popisované metodé hleddni minima skalarni funkce se proto
iika téz gradientni metoda (gradient method).

Dosadime-li nyni vyraz pro véhovanou sumu ¢tvercu odchylek do (4.9) po kratkych
upravach dojdeme k jediné vektorové podmince

n

Xi f(ti,b) = Xiyi

nebo Z f(ti,b)w Z X; U; Wi, (4.10)

=1
sy (9f(;b) 8f(ti,b> df(t;,b)
_Vf(tz,b)—< (b oftkb) ol )

Vektor prislusny k ¢-tému méteni x; s g slozkami je tedy gradientem podle slozek
parametru proklddané funkce v daném bodé. Slozky tohoto vektoru tak lze pokladat

(4.11)

5U téchto vah je viak tieba mit na paméti, Ze to nejsou bezrozmérné velic¢iny, ale ze maji individudlni
rozmér dim(w;) = [dim(y;)] 2.
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Obrazek 4.1: Na téchto ¢tyrech po sobé nasledujicich obrdzcich si muzete ovérit silu metody
nejmensich ¢tvercu. Predpokladejme, ze zdvisle proménna (méfend) veli¢ina y je linedrné
zavisld na nezdvisle proménné veli¢iné x (typicky na ¢ase). Déale predpoklddejme, ze kazdy
z 1000 naméienych bodu je zatizen nejistotou o;, kterd bude pro jednoduchost pro vsechny
body stejnéd. Nyni si z téchto 1000 bodi ndhodné vybereme 20, které jsou na druhém obrazku
zvyraznény krouzky. Z téchto reprezentantii té ptivodni velké mnoziny bodi vypocéteme odhad
zavislosti y(z). V obrazku vlevo dole si zndzornime onu zavislost definovanou nyni jen témi
20 body. V grafu je pro informaci vynesena i vysledna zavislost, ovsem s védomim, ze tuto
zévislost v té chvili jesté nezndme. Nyni jde o to, zvolit spravny model pro tuto zavislost. I kdyz
by v téchto 20 bodech bylo mozné vidét i usek paraboly, dosta¢ujicim modelem zavislosti tu
bude pifmka obecné neprochézejici pocitkem definovana dvéma parametry. Pouzitim MNC
Ize tyto dva parametry vypocitat a do grafu je vynést. Tato piimka se zjevné dobie shoduje
se skutecnou zavislosti definovanou padesatkrat vice body, nez kolik jich mame k dispozici.
Ukazuje se tedy, ze MNC je skuteéné mocnym néstrojem, ktery ale nenf hned tak pro kazdého.

za nezavislé proménné. Soustavu g obecné nelinearnich rovnic o g nezndmych, slozek
parametru b pak fesime béznym zptisobem.b

6Trividlnim piikladem regrese fesené pomoci MNC je nalezeni stredni hodnoty n namérenych hodnot
{yi} se stejnou nejistotou o. Model regresni funkce f(t) = B8, x; = Vf; = 0f;/08 = 1, x*(B) =
a7 (yi — B)*.

Minimum funkce x?(3) nastava v bodé 8 = b, v némsz plati, ze Ox%/08 = —20~2> (y; —b) = 0, tedy
b= % > y; = gy hledanym stifedem je aritmeticky prumeér. Suma kvadréti modifikovanych odchylek é?
prob=7, X*(B=79) =02 X (yi —9)* =023y} —25:7+7* =no (2 - 7).

Pouény je i pritbéh funkce = 072 (y; — B)2 =0 2> y? —2Byi+ B2 = x2(b) + no2(B —7)? — jde
o parabolu, kiivku s minimem v 3 = b = 4 s minimdln{ hodnotou x?(8)min = x2(b).
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4.2.2 Kritéria uspésnosti modelovani

4.2.2.1 Statistika modifikovanych odchylek ¢;
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Obréazek 4.2: Histogramy rozlozeni modifikovanych odchylek jasnosti v barve I: é; = e;/o;
dvou hvézd ve Velkém Magellanové mraé¢nu méfenych v ramci pfehlidky OGLE-III. Jejich
svételné kiivky byly prolozeny modelem pfedpoklddajicim konstantni jasnost. Konstatujeme,
ze u prvni z hvézd, kterd je oby¢ejnym neproménnym oranzovym obrem tiidy K, zminény
model vcelku vyhovuje. Rozlozeni odchylek se kvalitativné shoduje s o¢ekavanim, ale lisi se
v detailech, specidlné: n = 531, é = 0,01,s2 = &2 = 1,25; x2 = 662. Suma x? je viditelné
vétsi nez n — g, kde g = 1. Pric¢inou nejspiS jsou podcenéné hodnoty nejistot o;, které by
meély byt o cca 12% vétsi. Zcela jinak je tomu u druhé z hvézd, nadobra spektrdlniho typu
G:n =437, ¢ = 0,18,s2 = &2 = 25,7; x2 = 11230! Suma x? je mnohondsobné vétsl nez
n — g, x> = 25,8, rozptyl je téz 26krat vétsi, nez by se dalo ocekdvat. Zavér je ten, ze model
této hvézdy je vadny, hvézda neni konstantni, ale proménné. Nasvédcéuje tomu i vyslovené
bimodalni rozdéleni s vyraznéjsim vrcholkem v kladné ¢asti €;, coz je priznaéné pro periodicky
proménné hvézdy s ostiejsimi maximy. Podrobnéjsi rozbor ukaze, ze tu jde o trpasli¢i cefeidu.

Predpokladejme, Ze se nam pro danou situaci a dany datovy soubor podafilo po-
moci MNC najit adekvatni regresni model f(t,b), ktery je funkcf ¢asu a g-tice volnych
parametru b. Pomoci tohoto modelu muzeme vypocitat pro vSechna nase pozorovani in-
dividualni odchylky e; = y; — f (¢, b) i modifikované odchylky é; = e;/0;. Pfedpoklddejme
jesteé, ze nase odhady nejistot jednotlivych méteni {o;} skutecné rigorézné vyjadiuji miru
rozptylu nahodné veli¢iny. Pak ovSem plati, ze stfedni hodnota modifikované odchylky
€ = 0 a rozptyl s :é_?—é_iz —é&2 = (n—g)/n.

To vse je dobré otestovat, zejména pak vyse uvedenou podminku pro rozptyl s*(é).
Pokud bude roven (n — g)/n, pak je nejspis vse v poradku. Vyjde-li vétsi nez (n — g)/n,
pak to muze znamenat dvé véci — bud muze byt v nepoifddku nalezeny model, ktery
dostatecné nerespektuje prubéh realné zavislosti mérené veli¢iny na case, nebo to muze
byt téz znamka toho, ze je nejistota jednotlivych méreni systematicky podcenovana, ze
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nam ziejmeé unikd n&jaky duvod jejich rozptylu. V opaéném pifpade, kdy je s*(é) <
(n — g)/n, jsou nejistoty jednotlivych méfeni precenovéany. I zde je dobré se zamyslet,
proc¢ k tomu dochézi.

Pro klid duse bychom meéli jesté prezkoumat, zda je rozlozeni modifikovanych od-
chylek vskutku gaussovské, tak jak by to mélo byt, to znamend, je-li &; = e;/0; ndhodnou
proménnou. Velmi rychlym zpuisobem je sestrojeni histogramu s touto veli¢inou. Bude-
li mit vsechny atributy gaussova rozdéleni, pak jsme se modelem ziejmé strefili a nase
vysledky lze interpretovat néastroji MNC. V opaéném piipadé, pokud je jadro rozdéleni
prilis stihlé vzhledem ke kiidlum, byva to znamkou toho, ze zfejmé nejsou dosti dobte
urceny nejistoty jednotlivych pozorovani nebo ze se v materidlu objevuje dost odlehlych
bodu. Za téchto okolnosti je zdhodno data zpracovat metodami tzv. robustni regrese
(napt. 4.5.1). Pokud zjistime, Ze je profil histogramu zjevné asymetricky nebo se v ném
objevuji i ndznaky bimodalniho rozdéleni, byva chyba v neadekvatnosti zvoleného mod-

elu’.

4.2.2.2 Sumy Y?, Xi a rozptyl proloZeni s?

Uvézime-li, ze suma x* = > €7, pak lze odhadnout, ze x> ~ n — g. Rovnitko v tomto
vztahu neni, protoZe suma y? je rovnéz ndhodnd proménnd, piicem? jeji smérodatnou
odchylku lze odhadnout na 0,2 = /2 (n — g). Takze mame-li tfeba n — g = 450, lze
cekat, ze x? = 450 + 30.

Ukazuje se, ze je vyhodné si kromé sumy x? zavést i jeji modifikovanou podobu Xi
a rozptyl prolozeni zvolenym modelem s? podle vztaht:

n 2 n
yi — f(ti,b) <
N D e 1T
i=1 ! i=1
2 9 2
=21, = o= 2= 2 (4.12)
n—g . n—g o2

Modifikovand suma Xi je tak rovna jednicce s nejistotou +4/2/(n — g). Polozime-li tedy
n — g = 450 bude Xi = 1,00 4+ 0,07. Chceme-li porovnat dva konkurenc¢ni modely, pak
by mél zvitézit ten, jehoz hodnota Xﬁ bude mensi. Pokud ovSsem bude rozdil mezi obéma
konkurujicimi si modely mensi nez 0x2, pak to vypada spiSe na plichtu.

Rozptyl proloZen{® casové zdvislosti pozorovanych velicin 52_by se zase mél limitné
blizit predpovédi s? = (0-2)~!. Obecné by mélo platit s > (0=2)~!. I pomoci tohoto

kritéria by bylo mozno mezi dvéma modely rozhodnout.

4.2.2.3 Testovani regresnich modelid pomoci O-C diagramii

Jak uz bylo Fe¢eno vyse, modelovani skutecnosti pomoci MNC stoji a padd se spravnosti
volby regresni funkce. Nejnazornéjsim kritériem adekvatnosti zvoleného modelu je gra-
ficky vzhled tzv. O-C diagramu (viz 5.3), ktery vznikne vynesenim odchylek pozorované
veliciny (Observed) od modelové predpovedi (Calculated), tedy O-C v zdvislosti na

"Problematiku stanoveni normality rozdélovaci funkce zevrubné fesf text Z. Mikulasek, 2012, Popisnd
statistika 2, dostupny na http://astro.physics.muni.cz/study/courses/£7581/.
8Tato veli¢ina mé rozumny fyzikalni vyznam pouze tehdy, maji-li méfené veliiny stejny rozmeér.
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nezavislé proménné, coz nejcastéji byva cas nebo jeho funkce, napt. epocha. Prelozeno
do nasi tec¢i — je to zdvislost odchylky e; = y; — f(t,b) na case t;. Vysoce zadouci
je v tomto diagramu vhodnym zpusobem vyznacit nejistoty o;, jednotlivych mérenych
hodnot e; = O-C;; zpravidla se tak déje formou svislé tsecky? se stiedem v (O-C);
a délkou 2 ;.

Pii prohlidce O-C diagramu se nejprve zaméfime na to, zda nalezeny model po-
zorovanou zavislost v globale popisuje nebo zda se tam objevuji néjaké systematické
odchylky od idealniho prubéhu kolem O-C = 0. Jakékoli trendy ¢i dobfe viditelné viny
ukazuji, ze zvoleny model je ptilis hruby, Ze by mohl byt zdokonalen ptidanim dalsich
¢lenu do regresni funkce nebo jeji zaménou jinym, adekvatnéjsim modelem, ktery bude
skuteénost 1épe vystihovat. Zvlast pékné by pak bylo, kdyby se touto ndhradou podafilo
i redukovat pocet stupnu volnosti.

Vzdy je vSak tfeba se pii hodnoceni miry ndhodnosti nebo nendhodnosti ur¢itého
vzhledu O-C diagramu drzet spiSe pfi zemi a svij vizudlni dojem vzdy doplnit jesté
néjakym jinym, ,objektivnim® testem. Zcela nahodné seskupeni mohou obcas budit do-
jem vysoké usporadanosti, kterd se pak v prubéhu ¢asu muze naprosto ztratit. Zejména
tehdy, chceme-li své modely pouzit k predikci chovani objektu v ¢asovych intervalech,
které nejsou pokryty pozorovanim, je tfeba byt hodné rezervovany a davat prednost
modelim s co nejmensim poctem volnych parametria. K tomu nas konecné nabadaji
i tzv. informacni kritéria pojednand v nasledujici podkapitole.

4.2.2.4 Informacni kritéria AIC, AICc a BIC

Obcas se nam ptihodi, ze se nemuzete rozhodnout mezi dvéma modely s ruznym poctem
o néjaky aditivni ¢len, protoze pak zarucené plati, ze x? toho s vétsim poctem stupiii
volnosti je mensi, nez ten jednodussi. Jiné to muze byt, porovnavame-li Xﬁ (viz rovnice
4.12). Byly vsak vyvinuty jesté spolehlivéjsi indikdtory spravného poctu stupnu volnosti.
Z mnozstvi informac¢nich kritérii zde uvedeme jen tti: Akaikeho informacni kritérium
AIC, Akaikeho korigované informaéni kritérium AICc!® a hodné pifsné bayesovské in-
formacni kritérium BIC, ktera jsou definovana takto:

AIC=x*+2g; AlCc=»%+2g———; BIC=*+glnn. (4.13)
n_

g—1

Vsechna tato kritéria se pouzivaji obdobné: hodnotu kritérii vypocitame pro oba konku-
ren¢ni modely aplikované na zkoumany datovy soubor. Ten z modelu, ktery ma mensi
hodnotu zvoleného informacniho kritéria, by mél dostat prednost.

9Toto tradiéni oznaceni neni moc §fastné, protoze nas zrak upoutajf spise ty body s delsf tseckou
a tedy i nizs{ kvalitou. Alternativné se uzivé jiné oznaceni, kdy vyznamnost pifslusného méreni (véha)
se znazorni plochou piislusného symbolu, pficemz jeho linedrni rozmér by mél byt nepiimo dmérny
nejistoté ~ o~ 1. Bohuzel pak se zase ztrici informace, kam aZ sahd ona tsecka nejistoty. Resenim je
pak kombinace obou zptusobu - tedy jak usecka, tak ruznd velikost symbolu - viz obr. 4.3.

0AICc je zahodno pouzivat v pifpadé, kdy pocet méfeni n neni mnohokrat vétsi nez pocet stupili
volnosti g. Pro n > g pak kritéria AIC a AICc splyvaji.
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Obrazek 4.3: Simulace mozného vzhledu zavislosti y = t tficeti ndhodné vygenerovanych
méfeni, z nichz na polovinu byl aplikovan Sum s ¢ = 0,2 a na druhou polovinu Sum s ¢ =
0,4. Rozhodnout se ma mezi piimkou ((1) — spravné feseni) a parabolou (2). Zde jsou pro
porovnani jednotlivé charakteristiky obou modelu X% = 35,0, X% = 31,7, X;%l =1, 25, X;%Q =
1,17; AIC; = 39,0; AIC, = 37,7; AlICc; = 39,5; AlCc, = 38,6; BIC; = 41,8; BIC, =41,9.
Odtud vyplyva jasné doporuceni: pokud mozno vyuzijte posledni, nejpiisnéjsi z informacnich
kritérii — ‘bayesovské’.

4.2.3 Odhad nejistot jednotlivych méreni

Vys8e uvedena informacni kritéria ovSsem obcas selhdvaji z toho duvodu, Ze v praxi nemame
vzdy spolehlivou informaci o nejistotdch {o;} pro jeden kazdy bod méfeni. Pfitom vétsinou jde
o méfeni provedend v minulosti, tedy neopakovatelna a tudiz unikatni. Nékdy o nejistotach vs-
tupnich tidajit nevime zhola nic. Jenze ony nejistoty k vypoctu x? nutné potiebujeme. Nebylo
by poctivéjsi oprasit starou dobrou prostou metodu nejmensich ¢tverct se sumou Ctvercu od-
chylek v podobé: S(b) = >_[y; — f(t;,b)]?, v niz neni ani nejistoty o; ani vahy w; zapotieb{?
Lze to ale vubec takto udélat?

Lze to ucinit, ale jen v tom piipadé, kdy mame co do ¢inéni s daty stejného druhu, o nichz
vime, Ze vSechna maji zarucené stejnou nejistotu o; = o. Pokud by tato podminka splnéna
nebyla, neméli bychom MNC pouzivat nebo alespon bychom neméli tvrdit, ze jsme k néjakym
zavérum dospéli pomoci této metody. Vysledky, které bychom dostali, by byly nutné zkreslené,
zejména by nebylo mozné se spolehnout na odhady nejistot.

Ptipustime-li, Ze v souboru zpracovavanych dat se nachazeji data nebo skupiny dat
s rozdilnym rozptylem, s rozdilnou kvalitou!!, je nasi povinnosti vSe udélat pro to,
abychom ony nejistoty ¢i vahy néjak odhadli a pouzili vztahy zohlednujici rozdilné
nejistoty, respektive vahy jednotlivych méteni.

Jak tedy onu nejistotu méreni veliciny o; odhadnout? Predné je tieba se smifit

7de tplné staéi, kdyz pouzivdme data od rtiznych pozorovatelil, ziskang riiznou pozorovaci tech-
nikou, v ruznych fotometrickych filtrech, v ruznych klimatickych podminkach atp.
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se skutecnosti, ze onu nejistotu individualniho méreni nikdy nedokazeme urcit presneé:
kazdé méreni je jedinecné, neopakovatelné a nikdy zpétné nebudeme znat vsechny okol-
nosti, které v tu chvili mohly vlastni méfeni ovlivnit. Jistym voditkem nam sice muze byt
uddvana vnitini nejistota (chyba), kterd ovsem zpravidla predstavuje jen dolni odhad
skutecné nejistoty. Zde je tfeba si uvédomit, ze ona nejistota by se méla vztahovat
k pravé pouzitému regresnimu modelu, ktery nemusi realitu popisovat idealné.

Vychodiskem tu muze byt pouziti prosté metody nejmensich ¢tvercu s jednotkovymi
vahami a s néslednou analyzou kvality prolozeni jednotlivymi podskupinami v celém
datovém souboru. ZlepSeny odhad nejistot pak lze ucinit za predpokladu, Ze presnost
méfeni v ramci uréité relativné homogenni podskupiny dat bude nejspis zhruba stejna
(napt. méfeni z ur¢ité noci v ur¢itém filtru atp.). Tato nejistota pro j—tou podskupinu
méieni — o je pak ddna rozptylem méfeni podskupiny vzhledem k modelové pfedpovedi.
Plati tedy: oj; = 0;. Takto 1ze upfesnit vahy vSech méfeni ve zpracovavaném souboru
a celou regresi zopakovat. Po nékolika iteracich dojdeme k ustalenému stavu, kdy se jiz
vysledky nebudou dale ménit.

Odhadujeme-li nejistoty jednotlivych pozorovani takto, musime se smitit s tim, ze se
vazou na dany regresni model. Pti volbé jiného modelu, muzeme dostat ponékud odlisné
hodnoty odhadu oj; = 0; a tim i vah jednotlivych méfeni. ZkuSenost vSak ukazuje, ze
tyto rozdily povedou jen k marginalnim zméndam ve vysledku, takze je muzeme zanedbat.

4.3 Linearni regrese

Redeni soustavy rovnic (4.10) v jejich obecnosti byva dosti komplikované, takze nenf
divu, ze se vyhledaji takové regresni modely, s nimiz by se dalo zachézet jednoduseji.
Pi{jemnd préace je s tzv. linedrnimi regresnimi funkcemi f(t, 3), které je mozné vyjadrit
jako linearni kombinaci ¢ funkei ¢asu {z1(t), z2(t), ..., z4(t)}, které tvoii vektorovou
funkci x(t) = (21,22, ..., x,). Hovoifme pak o linedrni regresni funkei nebo o linedrnim
regresnim modelu. Plati tedy

F(t,8) = Bray(t) + Bowa(t) + ... + Bya,(t) = Z Bix;(t) = Bx(t)  (4.14)

5 _(9f of af \ _

Dosadime-li nyni do rovnice (4.10) za f(t,3) dostaneme

n n

Z x(t;) w; Zbﬂj(tz‘) = Z x(t;) yi wi, (4.16)

i=1 i=1

kde vdha w; = o; % k-tou slozku piedchozi soustavy rovnic lze po rozndsobeni sum

prepsat do tvaru
g n

Z bj Z o (t;) xj(t) w; = Z v x(t;) w;. (4.17)
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Celou soustavu g linearnich rovnic o g neznamych, jimiz jsou slozky hledaného vektoru
b lze zapsat takto:
‘/Ilbl + ‘/121)2 + ...+ ‘/191)9 = U1

‘/2151-1—‘/2252—1—:..—1-‘/2959 = U, (4.18)

Virby + Vigaba + -+ - + Vyyby = Uy,
kde

= Vik = Z zk(ti) zj(t) wi; Uy = Z Yi Ti(t (4.19)

Soustavu g rovnic o g neznamych (b;) pak lze standardmm zpusobem fesit. Nalezenim
vsech hledanych koeficientu je pak nalezena i regresni funkce, kde 8 = b. Pokud nés
dale nezajimd presnost méreni, hodnovérnost prolozeni, chyby parametru a neurcitost
predpovédi, pak jsme hotovi.

4.3.1 Linearni regrese uzitim maticového poctu

Linearni regresi 1ze elegantné fesit pouzitim maticového poctu. Ten budeme pirednostné
pouzivat i v nasledujicim textu.

Pozorovany vztah mezi zavisle proménnou (nepiesné méfenou veli¢inou, nejcastéji
hvézdnou velikosti, ale i tteba radidlni rychlosti, teplotou aj.) y a nezdvislou proménnou
(presné mérenou veli¢inou — typicky casem) ¢t muze byt prolozen vhodnou modelovou
funkci f. Matematicky model zavislosti nechf je uréen uspoifadanou g-tici volnych
parametru f3;, ve formé sloupcového vektoru 8 = (f, fa, .. ., ﬂg)T. Pokud je mozné
modelovou funkci f zapsat jako linedrni kombinaci g ruznych funkei casu xy(t), tak
hovorime o tzv. linedrni modelové funkci a lze psat

X = (21, g, ..., 24), [f(x, B):Zﬁkxkzxﬁ. (4.20)

k=1

Zaved me sloupcovy vektor zavislé veliciny y s délkou n a matici X s rozmérem n X g

n 11 Ti2 - Tig X1
Y2 To1 T2 Xy Xa

y= : ;X = : : .. : - : ! (4'21)
Un Tn1 Tp2 " Tnpg Xn

kde y; je hodnota i-tého pozorovani, x;; je funkéni hodnota k-té funkce pro i-té po-
zorovani, f(t;) je hodnota tédkového vektoru definovaného v (4.15)?

J1 X1 wy 0 -+ 0

fo X2 0 wy --- 0
f(X.8)=| " |=| . |B=XB W=| . . . | (422

fn Xn 0 0 - w,

128tandardné pouzivanymi modely linedrnich regresnich funkef jsou bézné nebo trigonometrické poly-
nomy vhodnych stupnu. Jako piiklad lze zvolit parabolicky model, jenz je nejjednodussim modelem
¢asti svetelné kiivky s extrémem. Parabolicky model lze predpoklddat ve formé: f(t) = By t2 + Ba t + B3,

£(t) = %, ¢, 1], X = [{£7} {t:} {1}].
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kde W je diagonélni matice n X n s vahami jednotlivych méteni v diagondle, f(3) je
sloupcovy vektor s jednotlivymi hodnotami modelové funkce f;(x;) pro i-té pozorovani
pro zadané 3.

Jako objektivni miru ispésnosti prolozeni modelovou funkei s parametry 3 pouzijeme
soucet vdhovanych étverc odchylek pozorovanych hodnot od predpovédénych x2(3)

XB)=ly—f@B)"Wly—f(B8)]=F"-8"X"HW(y-Xg) = (4.23)
yIWy-pBTU-U"B+8"'VB=y"Wy—28TU+8"V3.

U je radkovy vektor s délkou g, V je ¢tvercova matice g X g, jejiz inverzni matice H je
tzv. kovariancni matice:

U=X"Wy; V=XTWX; H=V'=XTWX)" (4.24)

P1i prolozeni modelovou funkei f(t, 3) metodou nejmensich ¢tvercu se bere za optimalni
takové, pro néz je suma x* = x?(3 = b) minimalni. V ptipadé linedrni modelové funkce
f(t, B) plati, ze takové minimum je jen jediné. Pro feseni v podobé sady parametru b a
sumu kvadrdti odchylek x?(b) plati:

b) 2
X | —0=-2U+2Vb = b=HU=XTWX)'XTWy. (4.25)
B | a-p
Piedpovéd hodnot modelové linedrni funkce pro 3 = b, y,, je ddna nésledujicim vzta-
hem:

yp=Xb=[XXTWX)'XTW]y =Ey. (4.26)

Vyraz v hranaté zavorce — symetrickd matice = o rozméru n x n, ktera zde vystupuje
jako operétor ktery kazdé hodnoté pozorovémm’ pﬁfadi jejt 7,Vyhlabzenou“ hodnotu. Toto

vvvvvv

Minimalni sumu kvadratu odchylek y? lze pro linearni regresi zapsat rizné
X' =(y—Xb)'W(y —Xb)=y"Wy —-bTU =y"Wy -y Wy, (4.27)

V poslednich dvou variantach vystupuje i vdhovana suma ctvercu funkénich hodnot,
coz je veli¢ina vstupni, vyplyvajici z pozorovani, tudiz zcela nezavisla na modelovani.
Metodu nejmensich ¢étvercu tak lze alternativné chépat i jako metodu nejvétsich ¢tvercu
modelovych predpovédi. Tento pohled 1ze s vyhodou vyuzit napt. pti hledani nejlepsich
period, tedy pii tvorbé LSM periodogram.

Sumu étverciit odchylek x2(3) pro linedrni regresni model lze po uréitych tipravach zapsat
v nésledujicim instruktivnim tvaru:

X(B) = x* Z (Bk — br) Z

k=

(4.28)

- M‘ww

Ze z4pisu je okamzité patrné, ze funkce x?(3) m4 tvar paraboloidu s minimem v bodu 3 = b.
M3 tedy jediné a tudiz absolutni minimum.
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4.3.2 Nejistoty parametri modelu a predpovédi

V réamci feseni tilohy linedrni regresi 1ze téz odhadnout stiedni rozptyl méreni™® s, dale
odhad nejistoty predpovédi jednotlivych vstupnich dat dy, a odhad nejistot parametri
modelu éb

2

2
X . . X
st = %“; oyp = \/X,% diag (XHXT); db = /x2 diag(H), kde x} = r— (4.29)

Xi je pomocné bezrozmérna funkee, jejiz velikost zavisi na adekvatnosti volby regresniho
modelu a spravnosti odhadu nejistot pouzitych dat. Operator ,diag“, aplikovany na
¢tvercovou matici, vytvoii sloupcovy vektor sestaveny z prvkiu nachazejicich se na jeji
diagonale; operator muze fungovat i v opa¢ném smeéru, aplikaci na sloupcovy vektor
obdrzime ¢tvercovou matici, jejiz diagonalu tvoii prvky vektoru v odpovidajicim potadi.
Je-li vse v porddku, pak plati x2, = 1+ /2/(n — g).

11
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Obrazek 4.4: Na obrazku jsou ¢tverecky znazornéna simulovand pozorovani proménné hvézdy
v okoli jejtho minima jasnosti. Vnitini pfesnost jednotlivych méfeni je zndzornéna Sedymi
chybovymi tseckami. Prolozend parabola je naznac¢ena ¢ernymi teCkami s chybovymi tdseckami
odpovidajicimi nejistoté predpovédi pomoci zvoleného parabolického linearniho modelu.

Slozky sloupcového vektoru b se ¢asto uvadeéji jako rigorézni odhad nejistot jed-
notlivych parametri modelu. Bohuzel, tento vyznam maji jen vyjimecné, nicméné na
nich obcas trvaji recenzenti odbornych clanku a oponenti diplomovych praci. Naproti

13Tato veli¢ina m4a ovsem fyzikdlni vyznam pouze tehdy, zpracovdvdme-li méfeni stejného druhu
(se stejnou fyzikalni jednotkou - mag, km/s apod.). V opacném pifpadé je vyznam veliciny s? éisté
formalni.
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tomu velmi cenny je nésledujici odhad predpovédi modelu ¢ f(t,b)

5/(t,b) = \/x2x Hx" = Vst x HxT = \/ 2 Y/ H(V /)", (4.30)

Odhady nejistoty jednotlivych parametru obsazenych ve vektoru reseni b, db se zdaji
byt dulezité, nebot piece pomoci nich lze odhadnout i nejistotu libovolného vyrazu
Q(B, 1), a to podle notorického zdkona o Sireni chyb

0Q(B,1) = Z <§i 5bk) , (4.31)

ktery lze prepsat do elegantnéjsiho tvaru zahrnujiciho i vypocet vektoru chyb db

) =/ 2 VQdiag(H) (VQ)T, kde VQ(B) = (ggl gg ,;%Q), (4.32)

kde 6@(,@) je radkovy vektor gradientu funkce ) podle jednotlivych parametru.

Jenze vyrazy (4.31,4.32) plati pouze tehdy, je-li kovarianéni matice H diagonalni,
jinymi slovy — jednotlivé parametry v daném vyrazu nejsou korelované. V obecném
pripadé takto dostaneme jen horni hranici nejistoty. Chcete-li postupovat korektné, méli
byste pouzit nasledujici, jisté jesté elegantnéjsi vztah

5Q =/ 2 VQH(VQ)T. (4.33)

Funkei () muze byt i prvni nebo druhd derivace modelové funkce podle casu f , f , COZ jsou
veli¢iny nezbytné napt. k vypoctu nejistoty urceni okamziku extrému svételné kiivky:

\/x ViH (V)T = /2 xHXT; (4.34)
)=/ @VIH(VHT = [ RHT, (4.35)

kde X(t) = (&1(t), da(t), . .., iy(t) & %(t) = (E1(t), da(t), ..., 7y(t)).

4.3.3 Ziakladni regresni modely - aplikace linearni regrese

Nasleduje nékolik praktickych piikladu aplikace linedrni regrese metody nejmensich
¢tvercu, které maji ilustrovat zpusob, jak lze metodu linearni regrese v maticové podobé
pouzivat. Pokud tyto pifklady nékomu piipadnou jako trividlni, pak se nemyli, nebot
jde o zameér. Pokud ovsem zvladnete toto, muzete si troufnout na slozitéjsi modely.

V tadé prikladiu budou s vyhodou pouzity nékteré stiedni veli¢iny, nezavislych i za-
vislych velicin ¢ a y:

tmyl = Z yiw;/ Z w;, (4.36)

=1
Uy = 2 — 52; St = A/ Ust, Uyy = y - y y o Sy = \fUyy, Uty = ty — fg, (437)
ty —tt u?
p=Y T T My (4.38)

St Sy Utt Uy St Sy
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Korelacni koeficient r je bezrozmérnd veli¢ina nabyvajici hodnotu mezi -1 a 1, pticemz 0
je roven tehdy, kdy mezi velicinami ¢ a y neexistuje zadna linearni korelace, +1 je roven
tehdy, kdy jsou vsechny hodnoty {t;, y;} vyskladdny na jediné piimce. Individudlni vdha
souvisi s nejistotou takto: w; = o,

4.3.3.1 Prumérna hodnota

V piipadé, ze mezi n dvojicemi t a y datového souboru {¢;, y;, 0;} neexistuje zaddna zavislost
(korelaéni koeficient je blizky nule), bude hodnota y(¢) v mezich chyb nejspis konstantni.
Regresni model pak muzeme sestavit takto: y; = 8 + e;, f(8) = . Optimalni hodnotu 3, pfi
niz je vazena suma ¢tvercu modifikovanych odchylek é; = e;/0; minimélni, b, nazveme vazenou
stiedni hodnotou. Miizeme ji najit pifmo minimalizaci vyrazu x2(3):

n n L 2 n n
(B =) &= <y’a,ﬁ> = ;—252 y; +82) % (4.39)
. i—1 (2

=1 = =1 ? =1 9
dx?(b) =y < Syioy?  SYyiw  _
=-2Y L +4+2bY =0 = b= - = =y, (440
0B o2 ; of ot w0
2 ] 2 2 2 . 2
@ =D " O =@+ B9 ) o’ (4.41)
=1 g =1

Grafem funkce x?() je parabola s minimem v 3 = ¢ a funkén{ hodnotou x?(y) (viz (4.41)).
I kdy# minimalizaci funkce x?(3) Ize stiedni hodnotu vypoéitat pifmo, zkusme si nyni ze
cviénych duvodu v8echny potfebné vztahy odvodit pomoci maticovych vztahu.

X=[11,....10% Y =(y,u,...,un%, W:diag[af2,052,...,0;2]; (4.42)

V=XTWX=) 0;% H=V'= Z;” (4.43)

U=> yo; 7 b:HU:ZZy;?;Q:y, (4.44)

CH =YWY BTU=Y ) = JX(SQU —2 " )
Xi = nX_21, 6b = /X2 diag(H) = % Syp=s \/X diag (x HxT) =s.  (4.46)

Za povsimnuti jisté stoji, Zze vztahy pro b,o,0b a 0y, jsou formalné stejné jako v piipadé bez
vah. Rozdil ovsem je v tom, jak jsou definovany stfedni veli¢iny, z nichz se pfi vypoctu vychézi.

4.3.3.2 Primka jdouci pocatkem

Obcas se muzeme setkat se situaci, kdy je jeden nebo vice bodu zavislosti pevné fixovano.
7 této skutec¢nosti musime pii volbé regresniho modelu vychazet. Nejjednodussim piikladem
toho druhu je nase ocekdvani, ze n bodu o soufadnicich [¢;, y;] se stejnymi véhami lze prolozit
piimkou jdouci bodem o soufadnicich [0, 0], neboli po¢atkem. Regresni model je pak: y; =
Bti +e;, f(B,t) = ft. Optimalni hodnotu 8 = b, pfi niz je vazend suma kvadratu odchylek e;
minimalni, nazveme tentokrat koeficientem tmeérnosti.
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I zde budeme predpokladat, ze kazdému z bodu méfeni bude pfisouzena uréité individudlni
védha w; = 1/02.

X =[t1,to, ..ttt y = v0, - unt, W = diaglwy, wa, ..., wy), (4.47)
_ 1 n o
V=XT"WX=nwt?, H=V!'= =, U=X"Wy=> yt;=nwly, (4.48)
nw t2 P
; 1 Y1 Wy t
b:HU:ZZTf#:jy (4.49)
Zz ltz Wi t?
T T R e 3 (@)2
yp=0t, R=y Wy—b Uzn@(gﬂ—bty):nﬁ yQ—tT2 , (4.50)
2 n [t2y2 — (ty) 2]
2=_X __ 1 5= svVH = 57’ (4.51)
w(n—1) (n—1)t2 Vn

of 12
95 ;o Oyp = sy/ux(t)Hx(t nt2 (4.52)

4.3.3.3 Prolozeni obecnou piimkou

Pii zpracovani casové proménnych pozorovacich dat se muzeme casto setkat s ilohou nalezeni
parametrii Casové trendu, pricemz se v prvnim piiblizeni nejcastéji predpokldda, ze mezi
zavislou veli¢inou y a nezavislou veli¢inou ¢ (standardné Casem méfeni) existuje linedrni
zavislost. Jinymi slovy body v grafu lze prolozit pfimku. Regresni model pro takovou situaci
je ziejmy: y; = 1+ B2t + €.

Piimka necht je prokldddna n body o soufadnicich [t;,y;], pfitemz kazdému z bodu je
piisouzena jeho individuélni véha w;. Resenim tlohy je nalezeni vektoru b se slozkami by, by,
pro néz je suma x2(/31, B2) minimélni:

61762 sz Y 62 ti)Z, (453)

8—&——22101 ; —bat;) =0, %——QZU& i —br—bat;)t; = 0. (4.54)

Soustavu dvou rovnic o dvou nezndmych (4.54) fesime prostiedky maticového poétu:

1t il wy 0 0
O B EEE T B P O PR
1t " 0 0 - w,
V:XTWX:nw[ ;] U:XTWy:nw[tZ}; (4.56)
2y

Hovlo_1 [tz_ Et}; b:[bl]:HUzl[t _”y] (4.57)
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Piesveédcte se, ze plati: y, = ¥, tedy, Ze regresni piimka prochdzi tézistém.

- o 2
x?zyTWv—bTUzn@QP—mﬂ—hﬂy» xizn{Q, (4.58)

2 Xlzt . T (t_EQ

5= x=[1,1; y,=xb, dyp=4/x2ZxHx —T 1+ 3 (4.59)

s
by = (/X3 Hao = PV 6by = (/X% Hi1 = \/7 = (562 (4.60)

Nejistota smérnice pfl’mky 0by tedy nezzivisi na uml'sténi poéétku zatimco chyba absolutniho
Nejistota pak bude §b; = s//n. Absolutni ¢len b1 lze geometricky interpretovat jako tsek na
ose y, ktery na ni vytind regresni piimka. Neurcitost polohy tohoto pruse¢iku udava chyba
pfedpovédi 0y, (t = 0) v bodé 0. Ciselné je tato chyba rovna chybé absolutniho ¢lenu b, tak
jak je uvedeno v (4.60).

Korelac¢ni koeficient r je dobrou mirou toho, jak dobfe pravé pfimka vystihuje pozorovanou
casovou zavislost

’r‘:t —tt: uty' (461)

St Sy St Sy

4.3.3.4 Prolozeni ¢asovych fad polynomem

Pti zpracovéani delsich casovych fad casto aproximujeme vyvoj pozorované veli¢iny y poly-
nomem fadu fadu g — 1. Linearni regresni model predpokladame ve tvaru: y; = 81 + B2 t; +
.+ Bg t‘?_l +e;.

Polynomidln{ zdvislost necht je prokladédna n body o soufadnicich [t;,y;], pFicemz kazdému
z bod je piisouzena jeho individuéln{ vdha w;. Resenim tlohy je nalezeni sloupcového vektoru
b s g slozkami by, by, ..., by, pro néz je suma vdhovanych ¢tvercti odchylek x2(B1, B2, - - - Bg) =
x?(B) minimélni. Resfme pomoci maticového poctu. Definice matic W a y je taz jako v (4.55),
jediny rozdil je v matici X:

-1
1t ti st 1
1 ty t2 -t

X=|_ 7 2, (4.62)
1ot 2 -0 97!

nazyvané téz matice Vandermondova.

4.3.3.5 Prolozeni ¢asovych fad harmonickym polynomem

VVVVV

periodicity, lze si zavést tzv. fazovou funkci ¥, kterou dostanete Jako soucet bézné faze ¢

a epochy E. Pokud je perioda P konstantni, lze si fazovou funkci vypocitat jednoduchym

vztahem:

t — My
P )

kde t je julidnské datum pozorovani, My je julidnské datum pocatku pocitani fazové funkce,

P je fixni perioda ve dnech.

9 =

(4.63)
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Pozorované periodicky se ménici veli¢iny y (jasnosti, radidlni rychlosti, intenzity spektralnich
¢ar, indukce magnetického pole aj.) vytvéreji fdzovou krivku, kterou nejcastéji zndzornujeme
jako zavislost proménné veli¢iny na fézi ¢ = frac(¥). Fazové kiivky zpravidla prokladdme
harmonickym polynomem stupné g = (g — 1)/2, kde g je pocet stupnu volnosti. Matematicky
model s harmonickym polynomem stupné ¢ lze zapsat: y; = B1 + > 1_; Borcos(2kmV;) +
Boks1sin(2k m ;) + e;.1* Odpovidajici matice X:

1 cos(2mv1) sin(27d1) cos(4wdy) sin(4mwdy) .-+ cos(2gmdy)  sin(2gmdy)
< 1 cos(2m2) sin(2wde) cos(4dmde) sin(4mdy) --- cos(2gmds)  sin(2gmda)
1 cos(2md,) sin(2md,) cos(4mdy,) sin(4nd,) -+ cos(2qmdy,) sin(2gmdy,)

(4.64)

4.3.4 Zobecnéni linearni regrese I - vektorova zavisla proménna

Obcas se stane, ze méfend veli¢ina neni skaldr, ale m-rozmérny fadkovy vektor nebo uspofadana
m-tice nékolika veli¢in: y; = (y;1,¥i2, - - -, Yim), veSkerd métfeni bude predstavovat matice Y
s rozmérem n X m ReSenim regrese bude

g
£(t,8) = By (1) + By alt) + .+ By g(t) = 3 By5(1) = x()B,  (4.63)
j=1

yi Y1 Y12 Yim f
yo | o el e | P | Zxs (4.66)
y.n y;u y;a yq;m f;m
U=XTWY; B=HU=X"WX)"'XTWY; y,=x()B. (4.67)

4.3.5 Zobecnéni linearni regrese II - vice nezavisle proménnych

Az doposud jsme jako jedinou nezavislou proménnou brali ¢as a vSe jsme nahlizeli
z hlediska ¢asové proménnosti. Slozky vektoru x = (z1,z9,...,2,) pak byly funkcemi
casu. To vSak metoda nejmensich ¢tverct vibec nevyzaduje. Jednotlivé polozky mohou
byt tieba funkcemi prostorovych soufadnic, rychlosti nebo to mohou byt jen indikace
popisujici povahu méfeni (zda Slo tieba o fotometrické méreni ¢i méteni radidlnich
rychlosti nebo intenzity spektralnich ¢ar). Ve to jsou nezavislé, nendhodné veli¢iny
charakterizujici konkrétni méreni v ramci zvoleného komplexniho modelu. Proto m&a
smysl divat se na cely soubor veli¢in obsazenych ve vektoru x; = (21, Tz, ..., Tig)
piimo jako na soubor g nezavislych veli¢in, které mohou nabyvat ruznych hodnot. Pro
urcity typ meéteni mohou byt nékteré z nezavislych proménnych rovny 0, pro jiny typ
méieni mohou byt nulové jiné nezdvislé proménné. Ve vektoru y; = (y1, %2, .-, Yn) "
s namérenymi veli¢inami jsou pak jednotlivé polozky tazeny casto v potadi, v jakém
byly naméieny.

147de je tfeba mit na paméti skutecnost, ze fazové funkce je funkef periody, ktera se miize v priubéhu

az prostiedky nelinedrni regrese.
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Piiklad: Takovym linearnim modelem muze byt funkce se dvéma stupni volnosti popisujici
méfeni Sitky a délky néjakého obdélniku. V piipadé, ze v i-tém méfeni méiime sitku, je
x; = (0,1), jde-li naopak o méreni délky, pak je x; = (1,0), y; je ona naméfend veli¢ina.
Modelova funkce pro i-té méfeni pro f; = 51 x;1 + B2 xi2 = x; 3, f1 je délka, Bo je sitka. Cilem
zpracovani je najit stfedni velikost téchto parametri b na zdkladé n méfeni. Pii vypoctu
budeme pfedpoklddat, ze vahy vSech méreni jsou jednotkové - tedy ze je méfime se stejnou
chybou.

3.16 | 3 3.16 0 1

2.15|d 2.15 10

2.18 | d 2.18 10 1

313 |s:;y=| 313 |; X=]| 0 1 ,H:<é ?);b: g'iigig'ggg.m.ﬁg)
2.15|d 2.15 10 3 ' '

2.19 | d 2.19 10

313§ 3.13 0 1

Vyhodou tohoto pfistupu je, ze muzeme solidné odhadnout smérodatnou odchylku a tedy
i nejistotu urc¢eni hledané délky a §itky. Vzhledem k tomuto zobecnéni se takto mohou pod
sebe dostat i velmi odlisné typy méfeni s velmi odlisnym rozsahem métfenych veli¢in. Proto je
dulezité, aby byly jednotlivé typy méfeni spravné ocenény svou vahou w; nepiimo tmérnou
své disperzi.

Nalezeni okamziku minima ze dvou sad pozorovani - domaci tiloha
Cilem této doméci ulohy je aplikace zobecnéné linearni regrese na problém, ktery simu-
luje situaci, do niz se pozorovatelé proménnych hvézd ¢asto dostavaji.

Predstavme si, ze dva pozorovatelé v odliSnych ¢asovych pasmech spolupracovali pfi po-
zorovani minima jasnosti urcité dlouperiodické proménné hvézdy, ptricemz spolupracujlclmu
Cfianovi (¢ = 1) se podafilo provést celkem 15 pozorovéni, vesmés na sestupné vétvi. Cesky
pozorovatel (¢ = 2) zachytil az vystup svételné kiivky z minima v 30 pozorovéanich ov§em
s ponékud horsi kvalitou. Samotné minimum zadny z pozorovatelil nezachytil.

V obou piipadech se pozorovani vedla ve filtru V', hvézdné velikosti se vztahovaly k vybrané
srovnavaci hvézdé, pozorovatelé se vSak neshodli na jeji volbé, takze svételné kiivky na sebe
nenavazovaly. Svételné kiivky byly simulovany parabolou

az

Am(t):al(t— mm) +a551+a652fa1t + ast + az d;1 + aq dio, tmin:_ﬁa (469)
1

kde a; je koeficient parabolického ¢lenu (pro simulaci zvoleno a; = 1), tyin je okamzik minima
(zvoleno tyin, = 0,350), a5, ag jsou rozdily hvézdné velikosti v minimu jasnosti pro ¢inského
a Ceského pozorovatele (zvoleno a; = 0,000, ag = 0,400). Funkce §;; = 1, pokud jde o po-
zorovéni Cifiana, jinak §;; = 0, naproti tomu &;» = 1, pokud jde o pozorovéni Cecha, jinak
dio = 0. ay je linedrni ¢len, ag, ag jsou hodnoty Am(t = 0) pro jednotlivé pozorovatele.
Okamziky pozorovani jsou udavany ve dnech od zac¢atku urcitého julianského dne. Jednotlivé
okamziky t¢; byly voleny ndhodné v intervalu 0 az 0,3 (¢ = 1) a 0,4 az 0,8 (¢ = 2). K simulo-
vanym hodnotdm rozdilu hvézdné velikosti Am(¢;) uréenym vztahem (4.69) pro dané hodnoty
¢asu t; byl pficten ndhodny gaussovsky sum o standardnich odchylkach postupné: s; = 0.005
mag a sp = 0.007 mag. Tabulka s takto nasimulovanymi ¢asy t; a hodnotami Am(t;) véetné
piiznaku ¢ nésleduje.
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ti Aml q tl' Amz q ti Aml q
0,013 0,117 110,428 -0,037 20,596 0,014 2
0,039 0,093 1] 0,455 -0,035 20,609 0,015 2
0,063 0,086 110,473 -0,042 20,623 0,026 2
0,100 0,058 110,486 -0,036 20,623 0,002 2
0,112 0,054 110,488 -0,031 20,634 0,033 2
0,114 0,055 110,489 -0,024 20,672 0,049 2
0,120 0,056 11 0,502 -0,035 20,672 0,056 2
0,131 0,041 110,502 -0,032 20,681 0,063 2
0,132 0,051 1} 0,543 -0,017 210,697 0,086 2
0,206 0,014 110,549 -0,005 20,739 0,102 2
0,220 0,020 1/ 0,561 0,005 2|0,740 0,095 2
0,248 0,019 110,568 -0,005 20,743 0,097 2
0,252 0,006 1] 0,572 0,006 20,743 0,101 2
0,264 0,006 10,573 0,005 20,761 0,123 2
0,294 -0,006 10,587 0,007 20,772 0,133 2

Vasim ukolem bude:

Nakreslit graf pozorovanych svételnych kiivek.

Pomoci linedrni regrese se stejnymi vahami jednotlivych méfeni vypocitat zvlast pro
1. a 2. sadu pozorovani hodnotu koeficientu a1, ae, as, ptipadné a4, véetné odhadu je-
jich nejistot, hodnoty standardni odchylky. Vysledné hodnoty mezi sebou porovnejte
a srovnejte je se zadanymi parametry simulace.

Vypocitejte dale okamziky tnin, véetné nejistoty jejich urceni, pticemz vyuzijete vztah
uvedeny v (4.69) a vztah pro vypocet odhadu chyby funkce koeficientu (4.33) a funkéni
hodnotu v minimu prolozené paraboly as a ag, véetné nejistoty. Vysledné hodnoty mezi
sebou porovnejte a srovnejte je se zadanymi parametry simulace.

Spojte obé pozorovani dohromady a predpokladejte, ze absolutni ¢leny linearni regrese
jsou ruzné. Predpoklddejte nejprve, ze vahy vSech pozorovani jsou identické, rovné 1.
Vypoctéte koeficienty a1, as, as, a4, véetné odhadu jejich nejistot, hodnotu standardni
odchylky. Vysledné hodnoty mezi sebou porovnejte a srovnejte je se zadanymi parametry
simulace.

Vypocitejte standardni odchylky vzhledem k predpovédi viiéi tomuto modelu zvlast pro
¢inské a Ceské pozorovani. Pomoci nich vypoctéte normalizovanou vahu jednotlivych
¢inskych a ¢eskych pozorovani. S témito vahami pak opakujte vypocet parametri ay, as,
as, a4, véetné odhadu jejich nejistot, hodnotu standardni odchylky. Vysledné hodnoty
mezi sebou porovnejte a srovnejte je se zadanymi parametry simulace.

Vypocitejte okamzik tnin, véetné nejistoty jeho uréeni, a funkéni hodnotu v minimu
prolozené paraboly as a ag, véetné nejistoty. Vysledné hodnoty mezi sebou porovnejte
a srovnejte je se zadanymi parametry simulace.

Pro spojené sady pozorovani piredpovézte funkéni hodnoty a jejich nejistoty pro obé
sady pozorovani. Diskutujte, vyneste do grafu.
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4.4 Nelinearni regrese

Je tfeba se smifit se skutecnosti, ze naprosta vétsina regresnich modelu dobfe popisujicich
reélné astrofyzikalni situace prosté neni linedrni a ani ji nelze na linedrni prevést. Reseni
nelinearni regrese uz neni tak piimocaré, mj. i proto, ze takova regrese muze mit i vice
feSeni, z nichz jen néktera jsou fyzikalné prijatelna. Nicméneé, lze ukazat, ze ve vétsiné
fyzikalné akceptovatelnych feseni 1ze v okoli minima plochu sumy kvadratu x?(83) nahra-
dit paraboloidem — lze tedy nelinearni model v okoli minima nahradit jeho linearizo-
vanou aproximaci. K tomu ovSem musime mit dobry odhad feseni, v jehoz okoli budeme
skutecné teseni hledat. K odhadu se lze dopracovat tfeba pouzitim tdaju z literatury
spolu se zjednodusenim modelu, tak abyste pomoci néj k odhadu feseni dospéli.

4.4.1 Linearizace nelinearnich regresnich modelt

Pfipustme nyni, Ze se ndm podafilo se k takovému odhadu v podobé vychoziho vektoru
parametru by dopidit. Minimum pak budeme hledat v bezprostfednim okoli tohoto
startovniho odhadu. Jakmile se nam podafii vychozi regresni model linearizovat, hned
se muzeme zacit tésit z vymozenosti poskytovanych linearni regresi.

Pri linearizaci modelu zpravidla pouzivame jeho Tayloruv rozvoj prvniho fadu podle
parametru, v nichz je model nelinedrni.

0. 38) = f(bo) + Y 8 2120 = 1(bg) + A (4.70)
k=1

Takto prepsana modelova funkce je pak linearni vzhledem k nové zavedenym parametrum
A, pricemz vektor nezavisle proménnych x je dan vztahem:

af of 8f>
op 0B, 0By )

Vidime, zZe situace je velmi podobna té, co zndme u linearni regrese, rozdily tu ale
jsou, a to vyznamné. Vektor x; prislusejici :—tému méreni je opét gradientem, a proto se
této metodé feseni nelinedrni regrese také iikd metoda gradientni (viz 4.11). Z vektoru
x; si vytvorime matici X (viz rovnice (5.81)), Ay =y —f, W a vypocteme feseni v
podobé diferenéniho vektoru Ab.

= Vf = ( (4.71)

V=XTWX;, U=XTWAy; H=V!, Ab=HU. (4.72)

Tento korigujici vektor pricteme k poc¢atecnimu odhadu vektoru volnych parametru ag
modelové funkce a obdrzime tak dalsi, zlepSeny odhad uspordadané g-tice parametru
b; = by + Ab. S novou hodnotou parametru pak muzeme cely popsany postup znovu
opakovat. V prubéhu iterativniho procesu se absolutni velikost vektoru Ab zpravidla
rychle zmensuje a jiz po nékolika krocich se pftiblizi nule, coz znamend, Ze jsme jiz
nalezli hledané teseni celé tlohy.

A jesté poznamka: neni tieba linearizovat vSechny parametry, nékteré z nich byvaji
linedrni a lze je tak pocitat pfimo. Lze to ukazat na nasledujicim prikladu.
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Piiklad — linearizace parabolického modelu
N&s kvadraticky model muzeme linearizovat podle rovnice (4.70), vychézejice z naseho
pocatecniho odhadu parametru ag

f = |:a02 (t — a01)2 + 6103] + Aa1 2@02 (t — aOl) + Aag (t — a01)2 + Aag. (473)

Je zjevné, ze modelova funkce je v parametrech ay, a3 linedrni. Znamena to, ze tyto dva
parametry neni tfeba linearizovat, ale pocitat ptimo, pouze prvni parametr, a; je tfeba
hledat iterativne, tedy:

f(t, a) = Aal 2 a9 (t — CLOl) + as (t — a01)2 + as. (474)

2as (t1 —ap1) (t1—ae)® 1

o | 2 (tQ:_CLOl) (t2 —2001)2 1 (4.75)

2@2 (tn — a01) (tn — &01)2 1

Parametry ao, az popisujici vzhled svételné kiivky neiterujeme.

4.4.1.1 Odhad nejistoty okamzika extrému

Nejistota volnych parametru véetné okamziku extrému je dédna vztahem

Ay =y —f(t,b); x* = AyTW Ay: s = VX2/(n—g); 0b = sy/diag(H).  (4.76)

Jakkoli je vysledny soubor korekénich parametru témér c¢isté nulovy, jejich nejistota
nulova neni a odpovida nejistoté jednotlivych parametru. To nam umoznuje ucinit
spolehlivy odhad neurcitosti, s niz zndme okamzik, kdy prolozena funkce nabyva svého
extrému.

4.5 Robustni regrese

Metoda nejmensich ¢tverct je vyteénym nastrojem pro modelovani skutecénosti na zakla-
dé méteni ¢i pozorovani s mnozstvim aplikaci, ale to jen tehdy, jsou-li splnény zdkladni
predpoklady, na jejichz zakladé byla metoda odvozena. Zde je na prvnim misté premisa
norméalniho rozdéleni v odchylkéch pozorovani od modelovych oc¢ekavani, zejména pak
neexistence tzv. odlehljch bodu (outliers) ¢i hrubych chyb. Jediné takové pozorovéni,
pokud by se dostalo az do kone¢ného zpracovani, dokaze naprosto znehodnotit celou
analyzu.

Resen{ se zd4 byt nasnadé — stacf prece viechna takovd méfeni identifikovat a vyloucit
ze se tu jedna o nedopatieni, vadné méreni. Problém vsak nastane, pokud takovych
odlehlych bodu mame v pozorovaci sérii vice a zejména tehdy, kdyz se tyto odlehlé
body zacnou misit s témi body, co se poslusné tidi zakony normélniho rozdéleni. Jak
potom rozhodnout, které z téch méreni, jez se hodné odchyluji od centra je spravné
a které jiz nikoli?
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Obrazek 4.5: Simulace vysledku 25 méfeni pro normélni rozdéleni s centrem v 0 a stan-
dardni odchylkou 1. Jednotliva méfeni jednotlivych sad jsou zndzornéna nad sebou plnymi ko-
toucky, prumér s jeho nejistotou je naznacen vétsim prazdnym krouzkem a chybovou useckou.
Povsimnéte si, jak odlisné muze byt rozlozeni téchto bodu v jednotlivych sadach, rovnéz tak,
ze body s odchylkou 3 o jsou pomérné bézné — v tomto ptipadé tedy nejde o odlehlé body.

Zastanci tvrdého postupu obvykle nelitostné ofezavaji vsechna méreni odchylujici se
o vice nez 3 o, domnivajice se, ze timto krokem metodé nejmensich ctverct prospivaji.
Ale jediné, c¢eho tak dosahnou, je to, ze zejména odhady nejistot modelovych vysledku
budou zbyteéné podcenény'®. Body odchylujici se o 3¢ a vice jsou kofenim normélniho
rozdéleni a likvidovat by se rozhodné nemély. Jina véc je, kdyz je pokrm piekofenén
a téchto odchylenych bodu je ptresprilis.

V zasadé je mozné se uplné rozloucit s metodou nejmensich ¢tvercu a zacit pra-
covat napiiklad s absolutnimi hodnotami. Piikladem takového postupu je naptiklad
nasledné zjisténi stfedu a miry rozptyleni urcitého souboru. Jde o velmi robustni metodu,
ktera na pritomnosti odlehlych bodu zavisi jen okrajové. Stfedni hodnotu lze odhad-
nout prostiednictvim medidnu funkénich hodnot § ~ median(y) a standardni odchylku
o znamou z MNC lze nahradit jeji robustni variantou o, pomoci medidnu absolutni
odchylky takto:

o, = 1.482mad(Ay) = 1.482 median(|Ay — median(Ay)|). (4.77)

Nevyhodou zminéného postupu je mensi presnost urceni stiedu souboru a velikosti
rozptylu v pfipadé normalniho rozdéleni. Vyskytnou-li se ale v souboru néjaké odlehlé
body, je vyse uvedend metoda mmnohem jistéjsi. Mimoradné vhodnd je pro zjisténi
prvniho odhadu pro dalsi sofistikovanéjsi metody zalozené na metodé nejmensich étvercu.

5Takze af jsme konkrétni: v pifpadé normélniho rozdéleni tak pfijdeme o cca 0,27% méieni a, coz
je horsi, standardni odchylka se ndm tak ,sniz{“ o 1,33%!
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4.5.1 Vlastni metoda robustni regrese

Nyni si popiseme néazornou a obecné pouzitelnou metodu robustni regrese, kterd vychazi
z metody nejmensich ¢tvercu. Tato robustni regrese byla jiz mnohokrat odzkouSena
a plné se osvédcila i v pripadech, kdy odlehlych bodu bylo v souborech 5 a vice pro-
cent. Zatimco v obecné metodé nejmensich ¢tvercu velikost vahy na velikosti odchylky
nezavisi, v této varianté robustni regrese je vaha funkei odchylky. Pro body silné odchylené
od predpovédéné hodnoty tato vaha klesa az nule, coz mirné preferuje body v blizs§im
okoli predpovédi. Je pravda, ze zmensenim vahy vzdalenéjsich bodu mirné poklesne
formalni presnost metody, ale to je dan, kterou se hodi zaplatit, pokud se rozdéleni
odchylek 1isi od normalniho.

Predpokladejme, ze nejistoty jednotlivych méteni {o;} jsou v mezich moznosti urceny
korektné a lze se na né spolehnout. To neplati o odlehlych bodech, které se od prolozené
funkce vzdaluji vice, nez by bylo zdravo. Upravime si proto hodnoty nejistot {o;} tak,
ze je vynasobime skalarni funkci ¥(Ay/o) > 1. S takto upravenymi nejistotami o,; pak
pracujeme stejné, jako piedtim. Definujme si téz robustni sumu x?(3)

T (4%) — o; exp (?52)4 . (B = i {wr (4.78)

g; 1 Ori
Nyn{ pomoci standardni metody nejmensich ¢tvercii minimalizujeme sumu x?(3) a na-
jdeme novou sadu parametru b a vypocet opakujeme, dokud se nalezena sada parametru
b neustali. Pak je na case spocitat i dalsi veliciny, jako napt. robustni pocet métreni n,,
vahovanou sumu ¢tverci odchylek x? a pomocnou veli¢inu Xf#

1,06 > o, " [y — f(x,b 2 1,23 x:
R ] LB
) i=1 e

Koeficienty 1,06 a 1,23 vyskytujici se ve vztazich (4.79) jsou voleny tak, aby pfi normalnim
rozdéleni byl robustni pocet méfeni n, roven poctu méreni n, stejné jako X?u je roven
veli¢ineé XZ. Bézné plati, ze robustni pocet méteni n, neni vétsi nez n, prosté proto,
ze v souboru byvaji néjaké odlehlé body. V praxi se ale setkdme s opacnou situaci, a
to tehdy, kdyz byl soubor jiz pfedem ,oc¢istén“ o odlehlé body a ptritom byla ofezana
i redlnd méreni. I zde je na misté pouzit robustni regresi, kterd tento neopravnény zasah
do zna¢né miry eliminuje.

Stredni robustni standardni odchylku s, nejistotu predpovédi dy, a nejistotu sady
parametru vypocteme prostiednictvim nasledujicich vztahu:

2
2= :*; Syp = /X2 (XHXT); b = ,/x2, diag(H). (4.80)

T

Ke konectnému vysledku se ovsem nedostaneme hned, ale postupnymi iteracemi. To
je prirozené, nebot vlastné upfesiiujeme individudlni velikosti vah, které mj. zaviseji
i na poméru individudlni odchylky e; a predpokladané nejistoty urceni o;. K tomu je
ovSem nezbytné pro zacatek znat alespon hruby odhad oné odchylky. Zde rozlisujme dva
pripady. V tom prvnim, jednodussim, budete znat predem nejistoty jednotlivych méreni
o; a budete jim davérovat. Pak v prvnim kole mizeme urcit hodnotu by pifimo MNC a
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postupovat podle naznac¢eného schématu a postupné ménit hodnoty b a individudlnich
robustnich vah. Po tfech, ctyfech iteracich dospéjeme k viceméné neménnému odhadu
vSech velicin, které néds zajimaji.

3 5

151

y [mag]

-5 -2 -1.5 -1 -0.5 0 0.5 1 1.5 2
Nylo t [d]

Obrazek 4.6: Na obrazku vlevo je naznacena zdvislost poméru vah u bodu upravovanych ro-
bustni regresi a poméru robustni nejistoty o, a nejistoty o v zavislosti na odchylce vyjadiené
v jednotkach o. Na obrdzku vpravo je ukdzka toho, jak se v prubéhu robustni regrese zméni ne-
jistota jednotlivych bodii. Patrné je to zejména u odlehlého bodu vlevo. Cérkované je naznacen
vysledek linedrni regrese bez robustni regrese a plnou carou je vykreslena tdz linedrni regrese
po ¢tvrté iteraci robustni regrese.

V pripadé, ze nejistoty o; pro jednotliva méfeni predem nezname, coz je dosti bézné,
vypocteme prvni odhad sady parametrii by pomoci MNC, kde vahy vsech méfeni bu-
dou stejné, a pro jednotlivé podskupiny méreni vypocteme jejich robustni standardni
odchylky o,; podle vztahu (4.77), a vSechny individudlni nejistoty ¢lent podskupiny
s touto robustni standardni odchylkou ztotoznime: 0;; = o,;. Pak uz muzeme postupo-
vat podle vyse uvedeného postupu.
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5 Analyza ¢asovych rad
5.1 Zakladni pojmy a tivahy

5.1.1 Svételna krivka

Povahu proménnosti néjakého objektu na hvézdné obloze zpravidla posuzujeme podle
vzhledu jeho tzv. svételné krivky, coz je zavislost hvézdné velikosti ¢i jasnosti sledovaného
objektu na case udavaném nejcastéji v julianskych dnech. Hvézdna velikost se udava
v magnitudach, nékdy téz v jejich zlomcich (milimagnituddch — mmag). Hvézdnou ve-
likost proménné hvézdy urcujeme zpravidla relativné pomoci pomeéru jasnosti zkoumané
hvézdy j, a jasnosti jiné, vhodné zvolené srovndvaci hvézdy j., o niz predpokladame, ze
je hvézdou s konstantni jasnosti. Na vertikalni osu pak vynasime veli¢inu Am:

Am = —2,5log ¥, (5.1)

C

bézné vsak v opa¢ném smeéru tak, aby pii vzrustu jasnosti sla svételna kiivka vzhuru.
Pokud je zndma hvézdna velikost srovnavaci hvézdy (tu muzeme uréit i fotometrickym
méfenim vuéi tzv. standardnim hvézddm se zndmou hvézdnou velikosti), pak muzeme
vynaset piimo hvézdnou velikost proménné hvézdy v zavislosti na case.

Vzdy bychom ale méli také uvadét, v jakém spektralnim oboru jsme jasnosti obou
hvézd porovnavali. Méfeni sice muzeme provadét v instrumentalnim fotometrickém
systému, kde je spektralni citlivost urc¢ena jen vlastnostmi zemské atmosféry, piistroje
a detektoru, mnohem lepsi je vSsak métreni jasnosti vést ve vhodneé zvoleném mezinarodnim
fotometrickém systému (napt. UBV, uvby aj.).

U proménnych hvézd vSsak nemusi byt zavisle proménnou veli¢inou jenom jasnost nebo
jasnosti pribuznd veli¢ina, ale i jind veli¢ina, naptiklad radidlni rychlost, indukce magne-
tického pole, intenzita néjaké spektralni ¢ary nebo vyska Balmerova skoku. Postup zpracovani
takovéhoto pozorovani byvéa velmi ¢asto podobny jako zpracovani klasické svételné kiivky.
Hlavnim duvodem, pro¢ jsou svételné kiivky preferovany pied jinymi ¢asovymi radami, je
skutecnost, ze relativni presnost fotometrickych zmén vzhledem k jejich amplitudé zpravidla
byva mnohem vétsi nez u jinych typu proménnych velic¢in (napi. radidlni rychlosti, intenzity
spektrélnich ¢ar nebo indukce magnetického pole).

Pomoci vzhledu a amplitudy svételnych kiivek proménnych hvézd lze urcit o jaky
typ proménnosti se u ni jedna, mnohé se dozvime i o hvézdach samotnych. Optimalni
by jisté bylo, kdybychom meéli k dispozici co nejdelsi, souvisly tsek svételné krivky,
protoze pak budeme mit moznost realisticky celou hvézdu zhodnotit a popsat. To-
muto idealu se ovSem lze priblizit jen tehdy, budeme-li mit k dispozici takova po-
zorovani vedena z paluby specidlnich astronomickych druzic. I kdyz takovych méreni
v posledni dobé piibyva, valna vétsina proménnych hvézd byla, je a bude pozorovana
z povrchu rotujici Zemé obklopené atmosférou navic nedokonalymi piistroji, vnésejicimi
do pozorovani vétsi ¢i mensi rozptyl. Toto vSe limituje povahu pozorovani proménnych
hvézd, ktera typicky jsou jen utrzkovita, navic slozena z mnozstvi kratickych useki,
kdy se skutecné piislusné meéreni provadi. Kompletni svételnou kiivku astronomové
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sice dokazou vytvorit, ale rozhodné to nebyva jednoducha tloha s jedinym feSenim.
Zakladem pro konstrukci svételnych kiivek jsou tzv. casové rady pozorovani néjaké
vybrané veli¢iny zkoumaného objektu.

Ptipomenme, ze za ¢asovou fadu budeme povazovat soubor usporadanych dvojic ob-
sahujici okamzik i-tého méteni jistého druhu, ¢;, a namétfenou veli¢inu y;. Velmi zadouci
je doplnit kazdou z téchto dvojic i odhadem nejistoty ptislusného méteni o;, piipadné
jeho vahou w;, ktera se standardné voli tak, aby byla rovna ¢tverci prevracené hodnoty

nejistoty, tedy w; = o; 2,

5.1.2 Cas pozorovani

Vétsina publikaci o pozorovani proménnych hvézd se vénuje technikam, jak zvysit
presnost méfeni jasnosti ¢i hvézdné velikosti, ale velmi ¢asto se zapomina na druhou
velicinu, kterd presnost a hodnovérnost meéreni ovliviuje zcela zasadnim zpusobem,
a to je cas. Abychom mohli zaradit a popsat v case néjakou udélost, naptriklad méteni,
opatfujeme ji ¢asovou znackou (v angli¢tiné ,time stamp*). Ta definuje ptresnost s jakou
je udalost zaznamenana a je urcena kombinaci tzv. referenéniho ramce a ¢asového stan-
dardu.

Referenc¢ni ramec (v anglictiné ,reference frame*) se vztahuje ke geometrické poloze
udalosti, v nasem ptipadé k mistu pozorovani. Je tedy zfejmé, ze ruzné referenéni ramce
se lisi o dobu, kterou potfebuje svétlo na cestu mezi nimi. Casovy standard (time stan-
dard) se pak vztahuje ke zpusobu chodu uré¢itych hodin pouzitych pro méreni casu
a jejich nulového bodu definovaného mezinarodnimi standardy.

Mezi nejstarsi casové standardy pouzivané v astronomii patit GMT (Greenwich Mean
Time), jehoz zdkladem byl stfedni slune¢ni ¢as na observatofi v anglické Greenwichi.!
V roce 1884 byly zavedeny pasmové ¢asy a greenwichsky polednik byl ustanoven nultym
polednikem, na némz se méii UT (Universal Time). Termin UT byl ale zaveden az roku
1928 (po zméné definice poc¢atku astronomického dne od 1. 1. 1925). Na zédkladé rozhod-
nuti AU se tento c¢as UT od 1. ledna 1956 prejmenoval na UT0 a znamena ¢as odvozeny
z rotace Zemé pro konkrétni misto pozorovani, prepocitany pomoci znamé zemépisné
délky na greenwichsky polednik. Postupné byly zavadény ruzné opravy, napriklad o vliv
pohybu péli na zemépisnou délku mista pozorovani (¢as UT1), o kratkodobé odchylky
s periodou kratsi nez 35 dni (UTR1), sezénni zmény v rychlosti rotace Zemeé (UT2). Jako
zéklad pro obcanské méteni ¢asu a mezindrodni standard dnes slouzi ¢as UTC (Coordi-
nated Universal Time), ktery je definovan pomoci atomovych hodin tak, ze se ale nesmi
odchylit od ¢asu UT1 o vice nez 0,9 sekundy. Z toho ovsem vyplyva velmi nepiijemné
vlastnost UTC. Tento ¢as neni plynuly! Ptiblizné kazdych Sest mésicu je korigovan
zatazenim tzv. prestupné sekundy. Od doby, kdy se tento institut zacal pouzivat, uz doba
korekei ¢ini priblizné pul minuty a takovy rozdil uz se projevi v fadé astronomickych po-
zorovani. Musime s nfm tedy poéitat. Casu UTC vyuziva vétsina pozorovateli, kteif casy
ve svém pocitaci, z néhoz 1idi CCD kameru, synchronizuji se standardem pomoci Net-
work Time Protocol (NTP). Casovych standardi je celd fada, od standardu atomovych
hodin TAT (International Atomic Time), pres ruzné varianty terestrického casu TT (Ter-

LGMT byl roku 1847 pfijat na britskych ostrovech zelezniéni spoleénosti Railway Clearing House
jako ,zelezni¢ni cas® (,railway time“). Oficidlnim ¢asem pro Velkou Britdnii se stal v r. 1880.
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restrial Time) az po barycentricky dynamicky ¢as TDB (Barycentric Dynamical Time),
ktery opravuje T'T na barycentrum Slunecni soustavy. V kazdém piipadé by pozorova-
tel mél vzdy uvadét jaky casovy standard pro svd méteni pouzil. V astronomii se cas
zpravidla prevadi a publikuje v julidnském datovani. Jedna se o volné plynouci casovy
udaj odpovidajici poc¢tu dnu, které uplynuly od jistého, casové dostatecné vzdaleného
pocatku. Jeho uziti v astronomii navrhnul John Herschel v Outlines of Astronomy (1849)
a poprvé v praxi pouzil Pickering (1890). Jenze i tady je tfeba si uvédomit, ze na
julianské datovani prechéazite z urcitého casového standardu. Doporucujeme zasadné
nepouzivat pasmové casy, letni ¢asy a podobné. Pokud budete vychazet z UTC, vzdy je
tfeba to zaznamenat a uvést pii publikaci dat. Ale nezapominejme na referencni ramec.
Udany c¢as pozorovani vychazi z polohy pozorovatele. Pokud bychom chtéli byt zcela
presni, méli bychom vyjadfovat ¢asovou znacku métreni v barycentrickém dynamickém
¢ase a prepocitat jej na aktualni polohu barycentra Sluneéni soustavy. Spravna casova
znacka by pak méla obecny tvar

BJD1og = JDure + ARy + ACy + ASe + AE, (5.2)

kde BJD znaci barycentrické julianské datovdni, A R. Rgmerovo zpozdéni, AC, korekci
hodin, AS. Shapirovo zpozdéni, AE., Einsteinovo zpozdéni?. Pokud nepozadujeme
presnost vétsi nez 1 sekunda, muzeme posledni dvé relativistické korekce zanedbat.
Rgmerovo zpozdéni je dano konec¢nou rychlosti svétla. Jak Zemé obihd kolem Slunce,
meéni se jeji vzdalenost od sledovaného objektu a v dusledku toho muze dojit ke zpozdéni
signalu az o 8,3 minuty. Bézné se setkdme s tzv. heliocentrickou korekci, ktera tesi
Rgmerovo zpozdéni ,posunutim® Zemé do stfedu Slunce. Takova korekce vsak nestaci
pokud pozadujeme presnost lepsi nez 8 sekund. Pak je tieba provést prepocet na barycen-
trum Sluneéni soustavy®. Navic si musime uvédomit, Ze ke stejnému zpozdéni signdlu
muze dochézet i v pozorovaném objektu, pokud je jim napiiklad vzdédlend planetarni
soustava, vicenasobny hvézdny systém a podobné.

7 praktického hlediska je tfeba casovym tudajum opravdu vénovat pozornost, kterou
si zaslouzi. At uz v budeme v odborné praci uvadét julidnské datovdni geocentrické
JDgeoc, heliocentrické JDye nebo barycentrické JDy,,, vzdy je tieba uvést také pouzity
casovy standard, nejcastéji UTC a piipadnou korekci hodin. Pro vypocet barycen-
trické korekce muzeme napiiklad vyuzit kalkulator na http://astroutils.astronomy.
ohio-state.edu/time/utc2bjd.html. Ale nesmime v naSich zdznamech a vypoctech
zapominat ani na to, ze expozic¢ni nebo integra¢ni ¢as neni nulovy. Je tedy treba uvadét,
zda ¢asova znacka prislusi zacatku, stfedu nebo konci expozice a také délku pouzité
expozice. Naptiklad u snimki kamery OMC druzice Integral je uvadén cas zacatku ex-
pozice a pritom kazda expozice ma obecné ruznou délku, které se lisi v radech minut.
Nepozorny uzivatel dat tak muze prostym opomenutim silné ,zaSumét® jinak velmi
kvalitni data.

2Detailn{ informace 1ze nalézt v ¢lanku Eastman et al. (2010).

3Heliocentrické julidnské datovani HJD bylo formdlné odmitnuto rezoluci A4 Mezindrodni astro-
nomické unie v roce 1991, kterd doporucuje nadale pouzivat BJD vztazené k barycentru Slunecni
soustavy
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5.2 Periodicita promeénnosti

U rady typu proménnych hvézd se pozorované svételné i jiné zmény opakuji se znaénou
pravidelnosti. Proménnost hvézdy urcuje néjaky periodicky déj, jehoz perioda pak odpo-
vida periodé svetelnych zmen piislusné proménné hveézdy. V nékterych piipadech se
muzeme setkat i s kombinaci nékolika periodickych déju, pripadné periodického déje
s néjakymi aperiodickymi zménami ¢i trendy.

V pozorovatelské praxi se 1ze setkat s rozlicnymi modifikacemi i stupni periodicity proménnosti:

a) idedlni proménnost — svételné kiivky ziskané v ruznych cyklech jsou v rdmci presnosti
meéfeni zcela identické;

b) sekuldrni (dlouhodobé) zmény — tvar svételné kiivky nebo délka periody se dlouhodobé
meénf;

c¢) vice period — svételnd kiivka je vysledkem superpozice nékolika periodickych zmén,
probihajicich nezavisle a s ruznymi, zpravidla nesoudélnymi periodami nebo frekven-
cemi;

d) aperiodické (neperiodické) zmény, trendy — pies periodické zmény se prekladaji aperi-
odické zmény a trendy, které periodické zmény moduluji a méni jejich droven.

Ukazuje se, ze vétsina proménnych hvézd méni svou jasnost (ale také i radidlni rychlost,
intenzitu spektralnich ¢ar nebo indukci magnetického pole) vice ¢ méné periodicky,
s jednou periodou P nebo chcete-li frekvenci v (v = 1/P) nebo wdhlovou rychlosti w,
w=2mv = 27/P. Dale plati, Ze tvar i amplituda svételnych kiivek vétsiny proménnych
hvézd zustavaji po mnoho cyklu konstantni, zatimco jejich periody P(t) se mohou z rady
pric¢in pozvolna ménit.

Studiem téchto zmén se zabyva tzv. periodovd analyza, ktera zmény periody zkouma
prostiednictvim vice ¢i méneé slozitych a sofistikovanych modelu. Vysledovani period-
icity proménné hvézdy a nalezeni délky periody* hodné vypovidd o fyzikdlni podstaté
pozorovanych zmén i o proménné hvézdé samotné. Navic umoziiuje stanovit piedpoved
chovani hvézdy smérem do budoucnosti i do minulosti.

5.2.1 Priciny zmén periody periodicky proménnych hvézd
5.2.1.1 Pulzujici hvézdy

Periodicky proménné hvézdy se podle mechanismu jejich zdkladni proménnosti déli do tii
hlavnich skupin. Predevs§im jsou to fyzicky proménné pulzujici hvézdy, kde pfi¢inou promén-
nosti jsou kmity vnéjsich a podpovrchovych ¢asti hvézdy. Perioda proménnosti je dana okamzi-
tym stavem téchto vrstev, jejich rozmérem, hustotou a teplotou, zpusobem buzeni a tlu-
meni pulzaci a jejich celkovou amplitudou. Pulzace mohou soucasné probihat i v nékolika
médech, jejichz perioda je obecné ruznd. V souvislosti s postupnou piestavbou vnéjsku hvézdy
danou vnitinim (nukledrnim) vyvojem pulzujici hvézdy se méni napiiklad jeji rozmér, coz se
pak odrazi v postupné zméné periody. V prubéhu zmén muze téz dojit k pomérné nahlym
udélostem, jako je tfeba podstatné utlumeni pulzaci ¢i nasazeni novych pulza¢nich médu.

4Jevi-li hvézda periodické zmény s periodou P, pak jsou tyto zmény periodické i v celistvych
ndsobcich této periody (2 P, 3P, —P,...). Periodou zmén proménné hvézdy budeme myslet tu nejmensi
kladnou z mnoziny takovych period.
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Nicméné lze ocekavat, ze zminéné zmény periodicity pulzujicich proménnych budou probihat
v tzv. nukledrni casové 8kéle, kterou lze podle typu hvézdy odhadnout na miliény let. Jsou
ovSem etapy vyvoje hvézdy, kdy se i zmény periody pulzaci zna¢né urychli. Naptiklad u cefeid
je to tehdy, kdyz pravé prochézeji hranicemi pasu nestability. Tak tfeba Berdnikov & Turner
(2010) zjistili rozborem pozorovani klasické cefeidy 11 Car (P = 64,4d), zZe se jeji perioda
soustavné prodluzuje tempem dP/dt = 719(15) s/rok.’

5.2.1.2 Rotujici hvézdy

Dalsi skupinou jsou rotujici hvézdy s neizotropnim vyzafovanim do prostoru. To byva stan-
dardné zpusobeno bud vyskytem fotometrickych skvrn ve fotosféfe nebo zptisobem generace
elektromagnetického zareni, jak je tomu v pfipadé magnetosfér pulsari. Paklize hvézda rotuje
jako tuhé téleso, pak jeji ihlova rychlost w souvisi s celkovym momentem hybnosti L a mo-
mentem setrvacnosti J vztahem L = J w. Ke zménam hlové rychlosti rotujiciho tuhého télesa
muze dojit ze dvou divodi — muze se ménit moment hybnosti L nebo moment setrvaénosti
J, ktery je dan rozlozenim hmoty v téle hvézdy.

Jako piiklad rotujici proménné hvézdy si vezméme tieba chemicky pekulidrni hvézdu
hlavni posloupnosti s fotometrickymi skvrnami na povrchu. Pfedpokladejme, Ze zvolena hvézda
o hmotnosti M a poloméru R jevi sférickou symetrii, takze hustota p(r) v ni je funkei je
vzdalenosti 7 od centra hvézdy. Uziteéné je jesté zavést bezrozmérnou velicinu v = r/R, kde
R je polomér hvézdy. Zavislost hustoty latky p(u) na u ndm uddva jind bezrozmeérna funkce
Q(u) = p(u)/p, kde stiedni hustota p = M/37R* a M je celkovd hmotnost hvézdy. Pro
moment setrvacnosti sféricky symetrické hvézdy pak obdrzime vztah

R
J= /M h2dM :/O 202 4p(r) r2 dr = [2 o) ut du} MR® =aMR?,  (5.3)

kde h je vzdalenost vybraného elementu o hmotnosti dM od osy rotace hvézdy. Omezime-li se
nyni jen na hvézdy hlavni posloupnosti, pak vychazi, ze bezrozmérnda konstanta « souvisejici
s rozlozenim uvniti hvézdy je zhruba a = 0,05. Béhem vyvoje hvézdy hlavni posloupnosti
dochézi ke dvéma protichtidnym procestim — pfedné se neustdle zahustuje centralni jadro ob-
sahujici stale vétsi podil hélia, ¢imz klesd ,konstanta“ «, ale souc¢asné roste polomér hvézdy R.

Z modelu odborniki na hvézdny vyvoj Meyneta a Maedera plyne piiblizny vztah «(t) ~
R(t)71, takze moment setrva¢nosti bude s ¢asem riist imérné poloméru, J(t) ~ R(t). Budeme-
li predpokladat, ze moment hybnosti hvézdy se béhem vyvoje na hlavni posloupnosti za-
chovavd, pak bude ihlové rychlost hvézdy w(t) nepifmo imérnd poloméru R(t), w(t) ~ R~1.
Rotaé¢ni perioda hvézdy P bude imérna poloméru P ~ R, takze by méla s ¢asem rust, naproti
tomu rovnikova rychlost hvézdy by méla béhem celého vyvoje hvézdy na hlavni posloupnosti
zustat konstantni: Voq = wR = konst..

Predpokladejme nyni, ze polomér hvézdy béhem faze na hlavni posloupnosti roste, a to tak,
zZe plati R/ R(t) = 7, kde v je kladna konstanta. Vyfesenim této diferencialni rovnice obdrzime
R(t) = Roexp(yt), kde Ry je polomér hvézdy na pocdtku jejiho vyvoje na hlavni posloup-
nosti, tedy v ¢ase t = 0. Vidime tedy, ze polomér hvézdy exponencialné roste, coz odpovida

5U tohoto zjisténi Je vsak zddouct se trochu pozastavit. Casové skala tohoto zpomalovéni 7, jez je
ddna pomérem 7 = P/P = 7700let, je o mnoho radu kratsi, nez by odpovidalo otekévani vyplyvajici
z tempa vyvoje hvézdy. Vysvétleni se nabizeji hned dvé — zjisténé zpomalovéani pulzace neni dusledkem
slozkou dvojhvézdy, nebo, coz je jesté pravdépodobnéjsi, pfi zpracovani se zanedbal néjaky efekt, tfeba
sekularni zména svételné kiivky...
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i vysledkim modelovani hvézdného vyvoje. Z modela pak vyplyvé, ze hvézda se béhem faze
hvézdy hlavni posloupnosti, ktera trva mgp, zvétsi zhruba e-krat. Takto pak dostaneme:

t : ;) P
R(t):Roexp<THP> > R == =g U= (5.4)

Dosazenim konkrétnich hodnot pro nejhmotnéjsi CP hvézdy: myp = 107 let by se dalo ocekavat,
7e relativni zména periody v dasledku vyvoje by mohla ¢init nejvyse P /P ~ 10" "rok™ L coz
je tésné na hranici detektovatelnosti.

U horkych hvézd je produkce hvézdného vétru pfimo dmérnd zarivému vykonu hvézdy,
maximalné dosahuje az 1079 Mg /rok, u CP hvézd vsak nikdy tak silny vitr nepozorujeme.
Hvézdny vitr vanouci z povrchu hvézdy je schopen velmi G¢inné odnéSet ze hvézdy moment
hybnosti a tim i brzdit rotaci hvézdy. Muzeme si vyjadfit ¢asovou zménu celkového momentu
hybnosti L. Je-li I' R%w specificky moment hybnosti pfipadajici na jednotku hmoty odchazejic
do prostoru, M zména hmotnosti hvézdy v dusledku hvézdného vétru a plati, ze M<0a tedy
L <0, pak

2 pochézi-li vsak z rozsahlé

: : r. . dUJw) . P W r\ M
R*w aJw, " Jw+Jw = 7= ( a> % (5.5)
I'=3

Pokud vystupuje hvézdny vitr rovnomérné z povrchu, pak je
magnetosféry, muze byt jesté mnohondsobné vyssi.

Magnetosféra hvézdy udrzuje hvézdny vitr v korotaci® s hvézdnym povrchem, a to az
do vzdalenosti r.. Protoze polomér korotace je vétsi nez polomér hvézdy r. > R, dochdzi
k prenosu momentu hybnosti z hvézdy na hvézdny vitr prostfednictvim magnetického pole
pevné spojeného s hvézdou. Tim pak by mélo dochézet k brzdéni celé hvézdy nebo alespon
jejich svrchni vrstev, do nichz je magnetické pole zamrzlé. Polomér korotace je omezen u oby-
¢ejnych hvézd indukci magnetického pole, u pulsart pak podminkou wr. < c.

Zévérem je tedy mozné tici, ze tnik latky z hvézdy ve formé hvézdného vétru je
docela tucinny prostiedek k brzdéni zejména téch hvézd s rozsahlou magnetosférou jako
jsou magnetické chemicky pekuliarni hvézdy a neutronové hvézdy.

5.2.1.3 Interagujici dvojhvézdy

Dalsim typem c¢asto studovanych periodicky proménnych hvézd jsou zakrytové dvoj-
hvézdy, kde periodou proménnosti je perioda obéhu sloZek dvo jhvézdy kolem Spoleéného
S mlmoradnou presnosti testovat pripadné zmény orbitalni periody v prubéhu mnoha
desetileti. Ukazuje se, ze orbitalni perioda fady z téchto zakrytovych dvojhvézd se sys-
tematicky prodluzuje nebo naopak zkracuje. Zpravidla se to tyka tzv. tésnych nebo také
interagujicich part, mezi nimiz dochazi k prenosu latky a momentu hybnosti. Pokud se
zadna latka nedostane ven ze soustavy tvorené dvéma hvézdami o hmotnostech M,
a My, pak se jedna o tzv. konzervativni prenos hmoty.

P1i konzervativnim prenosu zustdva konstantni celkovy orbitdlni moment hybnosti
soustavy L = L; + Ly a soucet hmotnosti obou slozek M = M, + M, takze M = L = 0.
Budeme pritom predpokladat, ze veskera hmotnost i veskery moment hybnosti je ulozen
v dvojici hvézd, mezi nimiz pfenos hmoty probiha. Dale budeme mit za to, ze slozky

6Uhlova rychlost tu nezavisi na vzdalenosti od centra, tedy w(r) = konst.
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hmotnych bodu plyne a;/as = My /M a tedy a; = CLMQ/M, a9 = aMl/M. Pro moment
hybnosti L lze pak psat

M1M2 2m 2M1M2
= —a .

L= L+ Ly = w(Ma} + Mya3) = wa? 7 - P 7

(5.6)

Vztah pro moment hybnosti nyni zlogaritmujeme a poté zderivujeme podle ¢asu (tomuto
postupu se 7ika ,logaritmicka derivace*)

InL =In27)—In(P)+ 2 In(a) + In(M;) + In(My) — In(M), =

L P _a My My M P _a My — M,

S Tyt s oy 2T g (57
AR R vAR VA v R v v (5.7)

Obdobné lze nalozit s 3. Keplerovym zakonem, ktery spolu vaze hmotnost soustavy M,
vzdélenost slozek a a obéznou periodu P, a sloucit jej s rovnici (5.7) do tvaru

GM G
3 _ 2 _
¢’ = P?, 31In(a) =1In (47r2> + In(M) 4+ 2 In(P), (5.8)
a _P P ” @ a M — M,
3-=2— e L gt By /) 5.9
o P T P v w2 T (5:9)

Budeme-li predpoklddat, ze M je hmotnost primarni, v tomto pripadé hmotnéjsi slozky”,
pak pozorované prodluzovéni periody (P > 0) znamend, ze (M; > 0) tedy, ze hmot-
nost primarni slozky jesté roste a vzdalenosti slozek se s ¢asem zvétsuji, takze se latka
sekundérni slozky prendsi na slozku priméarni. V pripadé, ze by se perioda naopak zkra-
covala (P < 0), musela by latka téct z primarni slozky na slozku sekundérni (M; < 0).
Slozky dvojhvézdy by se k sobé priblizovaly (@ < 0), coz by pokracovalo az do okamziku,
kdy by se hmotnosti slozek vyrovnaly, a slozky si vyménily role. V tom okamziku by
dvojhvézda méla nejkratsi periodu a slozky by k sobé mély absolutné nejbliz. Pak by
prenos latky pokracoval, latka by z nyni jiz sekundéarni slozky tekla smérem k slozce
primarni a perioda dvojhvézdy by rostla (P > 0), vzdalenosti mezi slozkami by rostly
taktéz (a > 0).

Tempo zmény periody P /P tak pifmo ukazuje na velikost toku hmoty mezi kompo-
nentami M1 = —Mg.

5.2.1.4 LiTE a apsidalni pohyb

Kromé vyse zminénych mechanismu, které méni periodu viceméné monoténné, zname
i mechanismy zmény pozorované periody, které méni periodu periodicky. Jedna se jak
o tzv. light-time efect (LiTE), jez je dusledkem ptitomnosti dalstho télesa (téles) v
soustave, tak i apsidalni pohyb, pti némz se cyklicky méni perioda zakrytové dvojhvézdy,
kterd je odrazem rovnomérného posouvani primky apsid (spojnice mezi periastrem a

"Takové volba neplati vzdy. Nékdy je jako primarni slozka oznacovana vétsi (rozmérnéjsi) hvézda,
nékdy ta, ktera je v primarnim minimu zakryvana. Oznaceni primérni slozka tedy rozhodné neni jed-
noznacneé.
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apoastrem). Tento pohyb zpusobuje jak zménu periody, tak i zménu vzhledu svételné
kiivky. Nejviditelnéjsim efektem je vzajemny pohyb primarnich a sekundarnich minim.
Pri LiTE zustava svételna kiivka neproménna.

Cilem nasledujicich kapitol bude sestavit modely periody a ukazat, jak souviseji
s pozorovanim. K tomu je vSak nezbytné zavést a definovat nékolik dilezitych pojmu.

5.2.2 Epocha, faze, fazova funkce a okamzita perioda

Stav periodicky se ménici proménné hvézdy se zpravidla popisuje dvéma funkcemi ¢asu ¢:
neklesajici schodovitou funkei, zvanou epocha E(t), jez vyjadiuje pocet cyklu, které uply-
nuly od okamziku zacatku pocitani epochy t = My, a pilovitou funkei (), zvanou fdze,
jez nabyva svého minima (¢(t) = 0) v okamziku zacatku nového cyklu, pak monoténné
roste aby nabyla svého maxima v okamziku konce prislusného cyklu (o(t) = 1). Faze se
uziva pro sestrojeni tzv. fazové krivky nejruznéjsich veli¢in charakterizujicich okamzity
stav proménného objektu. Casovy interval mezi po sobé nasledujicimi okamziky nulové
faze pro vybranou epochu E nebo jinak feceno délka trvani této vybrané epochy je pak
tzv. okamZzitd perioda P(E).

Misto téchto dvou, ,,matematicky nepéknych* funkci, je lepsi pracovat s tzv. fdzovou
funkei - 9(t) definovanou néasledujicim zptusobem

W) = E(t) +o(t);  o(t) =frac[d(t)]; E(t) = floor[d(t)]. (5.10)

Operator ‘frac’ odstranuje z realného ¢isla jeho celou ¢ast, zatimco ‘floor’ zaokrouhluje
toto ¢islo smérem k nejblizsimu nizsimu celému ¢éislu.

Fézova funkce proménné hvézdy ¥(t) je monoténné rostouci hladkd funkce casu
prochéazejici poc¢atkem v okamziku t = My; ¥(My) = 0. Uzitim rovnic (5.10) lze z fdzové
funkce 9(t) vypocitat jak epochu, tak fazi v libovolny okamzik. Derivace fazové funkce
podle ¢asu 9(t) je pak rovna okamzité frekvenci v(t), kterd je rovna prevracené hodnoté
okamzité periody P(t), takze plati 9(t) = v(t) = 27 w(t) = P(t)~*, kde w(t) je thlova
rychlost v case t.

Fézova funkce ¥(t) a okamzitd perioda jsou pak svdzdny nésledujici diferencidlni
rovnici (detaily poprvé zavedeny v Mikuldsek et al., 2008) a pocatecni podminkou,
takze plati

%it):u(t):%; ot =) =0 = o) = [ wryar= [ %- (5.11)

Mo Mo

Je uzitecné si zavést mimo fazovou funkei ¥(t) i jeji inverzni funkci 7'(1), kterou muzeme
pouzit napt. k vipoctu okamziki nulové faze® O(F) = T(E). Funkci T'(¥) vypocteme
bud tak, Ze najdeme inverzni funkci k 9(¢), nebo ji muzeme odvodit ze vztahu

TV _ ) = y(119); T(0) = My; = (5.12)
Y 9
T(ﬁ):MO+/O P(C)dC=M0+/O %.

80bvykle jde o okamziky minima ¢ maxima jasnosti.
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5.2.3 Zakladni dvouparametricky model — linearni efemerida

Nejjednodussi myslitelny model periody, ktery budeme pouzivat jako prvni aproximaci,
predpokladd, ze perioda zmén je konstantni: P(t) = Fy. Pak uzitim rovnic (5.11) a (5.12)
obdrzime pro fazovou funkeci 94 (¢), jeji inverzi Ty (d) a predpovéd okamziku nulové faze
() t — M,
191(t) - P 0; T1(7,91) :MQ—I—P0191; @1(E):MD+POE (513)
0
Fézova funkce 1 (t) 1 jeji inverze pro piipad konstantni periody jsou piimky se smérnice-
mi 1/Py = vy a By = 1/ a k jejich iplnému popisu staci dva zakladni parametry tzv.
linedrni efemeridy — zakladni okamzik nulové faze M, a perioda Py, respektive frekvence
vp. Tyto parametry lze urcit napfiklad z grafu zévislosti okamziku nulové faze (zpravidla
maxima nebo minima jasnosti) na epose.
Linearni dvouparametricky model, nazyvany téz linearni efemerida, ma v praxi kazdého,

kdo se zabyva vice vyzkumem jakychkoli vice ¢ méné pravidelné se ménicich objektt, zcela
zékladni vyznam. Nalezeni periody zmén a zdkladniho okamziku, od néhoz se pocitaji faze,
nové objevenych objektu ¢i nasledné zpiesnovani nebo tiprava téchto elementt byva nejcastéjsi
uloha, jiz se proménaii zabyvaji. K slozitéjsim analyzam piipadnych zmén periody je mozné
sahnout zpravidla az poté, kdy je prislusny objekt fadu let monitorovan.

Féazova funkce 9, () narustd rovnomérné s asem, takze ji lze s vyhodou pouzit misto

vvvvvv

W) v) PR . Y o I A
W= = py 0=0 900 = [T 50— [T ahdn 610

d,(9)  PW)  w | N PO, 7w
R M IURT m(m_/o X dc—/0 A (519

5.2.4 Modely s pozvolnymi zménami periody proménnosti

Stézejnim cilem analyzy ¢asovych zmén periody proménnosti vybranych objektu je
nalezeni mechanismu téchto zmén a jeho parametru, které pak zpétné mohou prozradit
mnohé o fyzikalni podstaté samotného objektu. Téch zdkladnich mechanismu je nékolik,
pricemz zvlastni skupinu mezi nimi tvofi ty, u nichz dochazi k pozvolné monoténni zméneé
frekvence proménnosti v podle mocninného zdkona v zavislosti na okamzité hodnoté pe-
riody P, kde lze psat

v(t)=—-Kv! = P(t)=KP>" (5.16)

kde q je tzv. deceleracni parametr, charakteristicky pro dominujici mechanismus zmény
periody a K je konstanta imeérnosti vlastni danému objektu. Je-li K > 0, jde o pokles
frekvence a prodluzovéani periody.
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K:_ﬁ__z_g_%_zqu (5.17)
P=F (P%)zq, j—i_POPO (P%)zq, (5.18)
. 2 ..
B=(2-q) (;) R

Pomineme-li zakladni, tedy dvouparametricky model popsany dvéma veli¢inami (viz
rovnice 5.13), zpravidla zdkladnim okamzikem nulové faze M, a konstantni periodou

VVVVVV

podle zékona (5.16). Probereme si postupné piipady, kdy parametr ¢ bude nabyvat
celociselné hodnoty od 0 do 3.

5.2.4.1 Piiklady

=0

Pouzitim vztaht uvedenych v rovnicich (5.17) lze pro piipad g = 0 psat

d ' ' P Py dP P,P? P,
U =1y, —V:@7 = V(ﬁ1)=@v“1+l/o7 : == P -
dvi )

ﬁzpigjdiﬁl_ P07 :1—P0191'

(5.19)

Zde tedy je casova zména frekvence konstantni, perioda se méni komplikovanéji. Nasim cilem
je vypocitat fazovou funkei 9(1) a jeji inverzi.

" y(r) 1 vy 1P, L
= ——dr = e ———dr =19, — 3 Py9? 2
o0 = [ “lar g mit= [ pldr=n - G
1—V1-2Py :
01 = T s L2 IR (5.21)
Py
O(E) = My+ R E PPE—Q szEj 5.22
= Mo + Fo +002+002---- (5.22)

Zde jsou téz zapotiebi tii parametry modelu proménnosti My, Py, % nebo My, vy, g.
0

g=1
Voo P Py dv v 01
v P Py d¥ iz v=r exp( Vg )7 (5.23)
dP . .
-_— = P() P, P = P[) eXp(Po 191), (5.24)

ddy
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g 1 : 1 1
19:/ eiPOTdT:.—<1—67PO§1>; 9 =—1In (), (5.25)
0 PO P() 1 — P019
0= — 5 Py 4+ LP2OY 01(0) =0+ 1Py 9?+ Lpg 9l (5.26)
. E? E3
OE)=My+ P E+ R Py =+ R P} — 3 (5.27)

Zde jsou téz zapotiebi tii parametry modelu proménnosti My, Py, P /Py.

q=2
V tomto piipadé je perioda linearni funkci ¢asu, takze plati
. . v d /1 vy
0 v2 o dt ( ) Vg (5.28)

Nejdiive si pomoci rovnic (5.11) cely problém vyfesime exaktné.

P(t) = Py 4 Py (t — My) = Py(1 + Pythy), (5.29)
dP_dP _dPdY dP1 _ . b
A~ dar ~agdr ~ agp T PW) =FRens (5:30)
1 : Po (B
()= 5 (1 Podn)s T0) = Mo+ (™7 =1) (5:31)

Protoze ¢asova zména periody P byvé zpravidla pomald, muzeme nahradit skute¢nou fazovou
funkei ¥(t) a jeji inverzni funkei jejich Maclaurinovym rozvojem

1 : , V2 5 U3
V() = —In(1+ Pydh) =91 — Po—+PO— - (5.32)
B 3
Py 92 93
T(W) = My + —= (ePoz?_l) = Mo+ Py (19+P0 + Py ) , (5.33)
P 3!
TW)—My 1/ py e
V=22 = (1) =9+ R B ... 5.34
1 PO PO (6 ) + 05y 2 + 0 91 3| ) ( )
Py ¢ E? E3
O(E) = My + =2 (ePOE—1> Mo+ RyE + PyBy = + PyB2 = ... (5.35)
Py 2! 3!

K popisu fazové funkce, respektive jejf inverze, potfebujeme celkem tfi parametry: My, Py, Pp.
=3
Je-li soucin PP konstantni, dostaneme jiné FeSen:

v dv g P Py dP

— =, —=——, — ==, —— =konst; 5.36
) VS” dv 1) 1/8’ Py P’ dv Onst ( )
dP . T
@ = konst.; P =F, (1 + Py 19) = Py\/1+2PFPy9; (537)
1 .
I(0) = B (\/1+2P0191—1) _191——192+—0193 ; (5.38)

9 2 2
. .9 . B
191(0):/0 (1+ Pyr)dr =0+ Py O(E)=My+ PyE+ PPy (5.39)

Zde jsou zapotfebi tii parametry modelu proménnosti: My, Py, ByP,.



5.2. Periodicita proménnosti 111

5.2.4.2 Diskuse. Prosty tiiparametricky model periody

Porovnejme nyni vysledky v8ech téchto, jinak odlisnych modelu predpokladajicich, Zze zménu
periody lze popsat jednim parametrem. Predné jsme diskutovali vyvoj period/frekvenci tiidy
modelt, u nichz plati, bud 7 = konst. nebo P P7~2 = konst., kde ¢ je bezrozmérny dece-
lera¢ni parametr popisujici dany mechanismus zmény periody/frekvence. Pokud se omezime
ve vztazich pro fazovou funkci 9(1;), respektive na predpovéd okamziki nulové faze O(E) jen
na prvnich nékolik ¢lentt Maclaurinova rozvoje, véetné kubického ¢Clenu, lze psat obecné pro
libovolné ¢

Py Py o (3—q) PyP? Ioc

=2 . (5.40)

. I 042 , 9 I o2 3

I(h) =01 — 7191-# ??9 . OE)=My+RE+
Vsimnéte si prosim, ze na decelera¢nim parametru ¢ zavisi pouze posledni, kubické ¢leny

Maclaurinova rozvoje. Odhadnéme jak velké, a tudiz dulezité tyto ¢leny jsou.
Vezméme si jako piiklad extrémni pripad kratkoperiodické dvojhvézdy BS Vulpeculae
s vyménou hmoty mezi slozkami (Zhu et al., 2012) pisobici zménu periody P = 6.7 x 10711
pii periodé Py = 0.476d%. Za 100 let od pocatku méfeni zde kubicky élen POPOQE?’ naroste
na nékolik setin sekundy! Je tedy neméritelny a lze jej zanedbat. Hvézda V 901 Ori ma mezi
chemicky pekulidrnimi hvézdami nejvétsi hodnotu brzdéni rotace P = 1.0 x 1078, Pii periodé
Py = 1.538 d naroste za 100 let kubicky ¢len na necelou minutu. Pfesnost uré¢ovani okamziku
maxima u CP hvézd u jedné série méfeni ale dosud nepresdahla 10 minut. Vzhledem k tomu, Ze
pro naprostou vétsinu hvézd s proménnou periodou plati, ze PAt < P, kde At celkova doba
sledovani hvézdy, mohou byt vSechny ¢leny rozvoje obsahujici P02 a vysSsi mocniny zanedbany.

To je mozné dobré zprava pro vypocty, horsi zprava je to pro ty, ktefi by z rozboru plynule
se ménici hodnoty (O-C) veli¢iny chtéli usuzovat na mechanismus zmény periody — ti se musi
smifit s tim, ze k tomu, aby se jemné nuance souvisejici s ruznym ¢ projevily, museli bychom
proménnou hvézdu sledovat nékolik stoleti a jesté navic trnout, zda je onen mechanismus
dostatecné cisty.

Na vétsinu pripadu objektt s proménnou periodou tak lze aplikovat nasledujici
prosty tiiparametricky model periody:

t—My Py [t—My\> .92
I(t) = 0——0( 0) + T(9) = Mo+ Rod + PoPoy

Py 2 \ By
P(t) = Py+ Py (t — Mo);  P(9) = By (1 + P 19> . (5.41)
. 19% 92 E2

I(h) = b — Fo 191(19)279+P0? (—)(E):M0+POE+P0PO7. (5.42)

Je tfeba se smifit s tim, ze pozvolné monoténni zmény periody fidici se mocninnym
zakonem probihaji zpravidla natolik pomalu, zZe mezi modely popsanymi ruznymi de-
celaracnimi parametry ¢ nelze jen na zakladé pozorovani rozhodnout. Z pozorovani ale

9Dobrou mirou tempa, v ném# se ony zmény periody odehrévaji, je ¢asova skala 7 = P/ P, kterd
ukazuje, za jak dlouho dojde pfi soucasném tempu zmén k vyraznéjsi zméné periody. Dosadime-li sem
hodnoty pro BS Vul, dojdeme k velmi vysoké hodnoté 20 miliénu let. To je doba dostateéné dlouh4,
aby se v i nitru hvézdy odehrély zcela zédsadni pfemény. Jediné pozorovani provadéna ve srovnatelné
dlouhé dobé by byla s to odhalit rozdily v chodu O-C diagramu a tim i mechanismy zmén periody.
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1ze pomérné spolehlivé uréit parametr P, a ten pak srovnat s predpovéedmi pro rizné
mechanismy periodovych zmén, které se mohou i fadové lisit, a mezi nimi rozhodnout
na zakladé znalosti fyziky té které proménné hvézdy.

5.2.5 Modely s marginalnimi zménami periody

V naprosté vétsiné piipadu predstavuji zmény periody periodicky proménnych hvézd
jen nepatrnou odchylku od néjaké stiedni, linearni periody, vlastni zakladnimu mecha-
nismu proménnosti (rotace, obéh slozek ¢i pulzace). Okamzité periody se mohou ménit
i skokové, pripadné u nich lze vysledovat i dlouhodoby trend. Odchylky od stiedni
periody vsak nejcastéji maji povahu oscilaci, které mohou byt jak nepravidelné, tak i
prisné periodické, jak je tomu tieba v pripadé tzv. light-time efektu pusobeného obéhem
rusiciho télesa kolem proménné hvézdy nebo dvojhvézdy.

Marginalnost (malickost) zmén zakladni periody se promitd do vlastnosti fazové
funkce ¥(t) ¢ (1) a inverzni fazové funkce T'(J) ¢i ¥1(1F), které se jen nepatrné odlisuji
od piimky a pfechod mezi nimi je tak pomérné snadny. Inverzni fazovou funkci zapiseme
nyni ve tvaru 91(d) = 9 + (), kde ¥(¥) vyjadiuje malou odchylku od dokonalé
linedrnosti. Chci-li vyjadrit fazovou funkci J(d;) pomoci ¥, dostanu

9 =0 — p(0) = 9y — (P — P(©)) = Iy — () (1 ) ¢> =9, — (). (5.43)

Vzhledem k tomu, ze v piripadé marginalnich zmén periody je splnéno, ze Py 1/1 < 1, plati

vvvvvv

nez které byly uvedeny v predchazejici podkapitole.
Modelem s marginalnimi zménami periody je i vySe uvedeny prosty tiiparametricky model
periody. Pro néj plati

., 0 . . 03
Y(0) = Pogy = =11 - Y1) =01 — Po~s (5.44)

coz je ve shodé se vztahy (5.42).

5.2.5.1 Kubicky model zmén periody

Zjistime-li, ze se pfi popisu fazové funkce bez kubického ¢lenu neobejdeme, musime
pripustit, Zze mechanismus pozorovanych zmén periody je slozitéjsi, ze obsahuje déje,

které nepopisuje zdkon = —K 1%, nebo P = K P?~7 diskutovany vyse.
Nejjednodussi takovy model periody predpoklada, ze perioda je kvadratickou funkci
casu'®
. . 92 . dP dv . .
1

Uzitim vztahu (5.11) muzeme najit pro fazovou funkci J(t) exaktni feseni. Bohuzel,
vztah pro tuto funkci je natolik slozity a neptehledny, ze je témér nepouzitelny. Proto

10P§fsné vzato, i v pifpade, kdy plati, ze P = K P>79, je P = (2 — q) P? P39* P3=24 obecné riizna
od nuly. V tomto piipadé ndm ovSem jde o situace, kdy druhd derivace periody je mnohem vétsi, nez
tato, viceméné zanedbatelnd veli¢ina.
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se jiz od pocatku omezime jen na prvni tii cleny Maclaurinova rozkladu.

03 03 03 03

I(t) =10, — Py~ — (Py Py —2P))L =0, — Py2 — PP, 5.46
() 1 02 (O 0 )3 1 02| 0 03'7 ( )
92 93
T() = My+ P9+ Py Py — o + (P2 Py + P, P2)3'
> 93
_M0+P019+P0P02 +P2P03 (5.47)

2 2

. .. . . .9
P(9) = Py + PyPy9 + (P3P + POJ_D(?)a =P+ PRy 9 + P(?Poa. (5.48)

Ve vyrazech v zédvorkach v rovnicich (5.46), (5.47) a (5.48) mizeme zanedbat cleny s P2
z jiz. vySe uvedenych duvodu.

K popisu fdzové funkce tak v pripadé kvadraticky se ménici periody potrebujete
celkem ¢tyfi parametry: My, Py, Py, FPy. K tomu, abyste zejména ten poslednf z élent
urc¢ili s dostatecnou presnosti (doporucuji nejméné 4,5 o), musite mit k dispozici vy-
nikajici pozorovaci materidl pokryvajici nékolik desitek let.

5.2.5.2 LiTE

Jako efekt rozdilné drahy svétla (Light-Time Effect) se zpravidla oznacuje vliv obézného
pohybu periodicky proménné hvézdy nebo hvézdné soustavy kolem spolecného tézisté s
dalsim clenem systému (napt. v pripadé pulsaru druhého télesa, v ptipadé zakrytové dvo-
jhvézdy tietiho télesa). Cely problém lze sice fesit zcela exaktné, ale pro tcely stanoveni
efemeridy v naprosté vétsiné pripadu vystacime s fenomenologickym modelem zmén
periody.

T = My+ Py(9+); ¢ = %0 by sin 3 + by sin 203 + bg(cos 203 — COS’ﬁg)/\/é] , (5.49)

kde by, bo, bg jsou koeficienty ve dnech. 93 a 19 jsou pak dany vztahem:

t— Ms
Py

9y = . 0 =0, — (5.50)

kde Mj je okamzik, kdy ¢ = 0, a P3 je obézna perioda tietiho (druhého) télesa v sou-
stavé. Pro tento fenomenologicky model zmén periody je zapotiebi celkem 7 parametri,
které je mozno najit podstatné snaz nez pti exaktnim feseni problému.

5.3 Periodova analyza okamziku extrému

Jednou z 1loh, kterou badatel v oboru vyzkumu proménnych hvézd musi opakované
fesit, je zjistovani a pripadné zptesiovdni parametri modelu proménnosti (tedy fazové
funkce J(t,a) a jeji inverzni funkce ¥;(¥,a) nebo O(F,a)), piipadné jeho zdokon-
alovani ¢i modifikace. Spolehliva znalost téchto zakladnich parametru je totiz zdkladnim
predpokladem pro dalsi ivahy o fyzice objektu a mechanismu jeho proménnosti, even-
tualné k zobecnénim, ktera by bylo mozné vztahnout na hvézdy jako na celek.
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Vektor a chapeme jako usporadanou g-tici volnych parametru popisujicich model
proménnych hvézd. K jeho hledani ptrikro¢me az tehdy, budeme-li mit k dispozici po-
zorovani dotycné hvézdy porizend v co nejdelsim ¢asovém intervalu. Vseobecné plati,
ze presnost urceni linearniho ¢lenu je nepiimo imérnd délce intervalu sledovani hvézdy,
kvadratického ¢lenu s P kvadratu této délky a kubického ¢lenu s P dokonce tiet{ mocniné
této délky.

Nejcastejsi zpusob, jak diagnostikovat pripadné zmény periody a vytipovat vhodny
model jeji proménnosti, stanovit, pripadné zlepsit jeho parametry, je zalozen na analyze
tzv. O-C diagramu. V zdsadé tu jde o urceni parametru inverzni fazové funkce T'(¢, a),
respektive ©(FE, a) na zdkladé dat, ktera uddvaji okamziky urcitych specidlnich hodnot
fazové funkce 9 (vétsinou jde o okamziky extrému jasnosti — tedy O(E)).

Predpokladejme, ze u vybrané periodicky proménné hvézdy alespon zhruba zname
jeji svételné elementy, tedy zakladni okamzik nulové faze My, ktery zpravidla klademe
do okamziku extrému jasnosti, a stfedni periodu svételnych zmén F,. Pro libovolnou
epochu!! E pak lze vypocitat odpovidajici piedpoved nulové faze podle vztahu: O(E) =
Mo+ E x Py. Rozdily mezi ¢asem, kdy urcité faze Tix (F) skutecné nastala, a vypoctenym
okamzikem téze faze ve stejné epose O(FE) se nazyvaji hodnoty O-C(E). Jejich zavislost
na epose nebo obecné case je pak nazyvéana jako O-C diagram. Tento diagram slouzi

zmén periody P(t).
V piipadé, ze grafem O-C je:

1. vodorovna piimka prochézejici O-C = 0, pak je to indikace skutecnosti, ze hvézda ma
jen jednu periodu svételnych zmén a ze pouzité svételné elementy jsou v poradku. Tyto
,bezproblémové*“ hvézdy je mozno bez obav na nékolik let opustit a vénovat se jinym.

2. vodorovna ptimka neprochazejici O-C =0. To znamen4d, ze perioda je jedind, urcena je
spravné, zato okamzik zakladniho minima nebo maxima si opravu vyzaduje.

3. sikma piimka prochdazejici bodem E = 0, O-C = 0, ukazuje, ze okamzik zakladniho
extrému je uréen spravné, periodu je nutno opravit o smeérnici piimky prolozené zavislosti

O-C na epose E, AP = d(Text(E) — O(E)/dE.

4. parabola svédéi o tom, ze se perioda linearné zkracuje nebo prodluzuje (parabola oteviena
vzhuru — napiiklad pfi tzv. pomalém prenosu latky mezi slozkami algolidy.)

5. polynom vyssiho stupné. Zmény periody jsou komplikovanéjsi, do vzorce pro piedpovéd
okamziku extrému nutno zavést dalsi ¢leny, jde v podstaté o Tayloruv rozvoj se stiedem
v epoSe E = 0. Viz posledni ¢ast podkapitoly 5.2.4.

6. sinusoida nebo podobnd funkce. Zde je nejpfirozenéjsim vysvétlenim fakt, ze proménna

né nebo i svételné nemusi projevovat. Jde o tzv. light-time effect.

Je tieba si ale uvédomit, ze bézné jsou i kombinace vySe uvedenych jevi, jak je vidét i na obr.

vvvvvv

H7zpravidla je tato epocha vyjaddiena celym ¢&islem, v pifpadé zékrytovych dvojhvézd s nulovou
vystfednosti, se epose pridava 0,5, vztahuje-li se dotyéné pozorovani k okamziku sekundarniho minima.
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Je tfeba si uvédomit, ze pro samotnou periodovou analyzu, zalozenou na okamzicich
extrému svételnych krivek proménnych hvézd, v zasadé zadny O-C diagram nepotie-
bujeme. Staci, kdyz budeme vysetfovat jen zavislost naméfenych okamziku extrému
Text(F) na epose. Nicméné, pravé k uréeni oné epochy FE(t) tu pocatecni efemeridu
potiebujeme. Pti periodové analyze pak zjistujeme vlastnosti T..(F), kterd se vzdy
jenom minimalné bude lisit od idealni pfimky se smérnici Fy. Pravé tato skuteénost nas
vede k zavedeni O-C diagramu, ktery je osvédcenou vizualizaci celé situace.

5.3.1 Reseni metodou nejmensich ¢ctverca

vvvvv

z katalogu nebo z literatury) jeji linedrni svételné elementy Py, My a ddle méame k dis-
pozici soubor celkem n odhadu okamziku jejich extrému {7;}, dejme tomu primérnich
minim, jde-li o zadkrytovou dvojhvézdu.

V prvnim kroku pro nalezené hodnoty okamziku minim {7;} najdeme odpovidajici
epochy, a to jednoduchym pfedpisem E; = round[(T; — My)/Py]. Na takto urcené
epochy {E;} budeme nahlizet jako nezavisle proménnou (z-ovou soufadnici) a okamziky
{T;} jako zdvisle proménnou (y-ovou soufadnici). Predpoklddame, ze okamziky min-
ima lze vystihnout modelem O(F,a), popsanym g parametry usporadanymi do sloup-
cového vektoru a = [ay; as;. . . ; a4]. Tyto parametry lze ur¢it pomoci metody nejmensich
¢tverci, podle nichz mé platit, Ze vdzend suma ¢tvercu odchylek y?(a) je minimalni,
takze

) n e; 2 n E—@(El,a) 2 n )

@) =3 (;) -y [f] —S - 6w (551)

i=1 ! i=1 ! i=1

kde o; je nejistota urc¢eni okamziku extrému T;, pricemz plati, ze vaha w; je ddna vztahem

W; = 0';2.
Minimum funkce x2(ax) nastane, bude-li splnéna vektorova podminka Vy2(a) = 0.

Dosadime-li tam za y?(a) z rovnice (5.51) dostaneme g rovnic ve tvaru:

in(Eua) w; :iwﬂwi- (5.52)

o)’ )"
i=1 F i=1 k

Regresni funkce ©(FE,a) s parametry a je pak onou modelovou funkei, pomoci niz lze
mj. i odvodit, jak se méni perioda. Rovnice (5.52) plati obecné pro jakykoli model ©(FE)
a je tfeba je Tesit iterativné s tim, Ze na pocatku musite mit pomérné dobry odhad
feseni, ktery pak v dalsich krocich doladujete. Podrobny popis, jak si pfi tom pocinat,
lze najit v kapitole 4.4.

Podaii-li se nam prolozit zavislost okamziku extrému na epoSe predem zadanym
modelem, méla by nésledovat etapa zhodnoceni, sebereflexe. Pozornost je pritom nutné
vénovat jak kvalité pouzitého datového souboru a zejména pak hodnovérnosti pouzitych
nejistot okamziku extrému, tak i adekvatnosti pouzitého modelu regresni funkce O (F, a),
zejména v tom, ze si vykreslime zavislost jednotlivych odchylek zadanych hodnot oka-
mziku extrému a jejich predpovedi AT; = T; — O(FE;,a). V piipadé, ze tyto odchylky
budou odpovidat jen nadhodnému rozptylu a budou tedy stejnomérné rozprostieny kolem
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kolem piimky AT = 0, jsme u cile. V opacném piipadé je nutno se zamyslet, zda ne-
jsou nékteré hodnoty okamziku zatizeny hrubou chybou. Téch je pak lépe se zbavit,
pripadné zda by nebylo na misté zménit nebo zdokonalit prokladany model proménnosti.
Zde je zapotiebi velmi kriticky posoudit zejména to, zda pocet volnych parametru zv-
olené regresni funkce vskutku odpovida kvalité a pocetnosti dat, kterd zpracovavame!?.
V opacném pripadé by nas to vedlo k falesnym zavérum a hlavné k chybnym predpovédim
budouciho vyvoje. Rovnéz je tireba prehodnotit nejistoty, které jednotlivym hodnotam
prisuzujeme a ptripadné znovu celé prolozeni zopakovat.

5.3.1.1 Nejistoty jednotlivych okamzikt extrému

Zkusenost ukazuje, ze jen malo véci je pri analyze ¢asovych fad okamziku T; extrému
proménnych hvézd tak nejistych, jako prévé nejistoty jejich urceni o;. 1) Ze své dlou-
holeté praxe se zpracovanim prevzatych vysledku vime, ze zatimco na publikované
okamziky extrému se lze jakz takz spolehnout (u vysledku vizudlnich pozorovani je
tfeba byt ostrazity neustale), odhady jejich nejistot byvaji témér vzdy citelné podcenény,
casto mnohondasobné, takze byvaji takika nepouzitelné. Navic u rady pozorovani neni
ona nejistota uréeni vycislena vubec. 2) I kdyby odhady urceni okamziku extrému o;
byly signifikantni, muze byt jejich ,rozptyl* o dost vétsi, nez by vyplyvalo z presnosti
jejich nalezeni, prosté z toho duvodu, Ze zvoleny model proménnosti periody nemusi
onu promeénnost periody popisovat adekvatné, a teprve v prubéhu vypoctu je budeme
diverzifikovat.

Vyplati se proto v prvni iteraci pocitat s tim, ze nejistoty uréeni okamziku veskerych
extrému, respektive jejich vahy w; jsou si rovny, feknéme jednotkové. Po nalezeni parametriu
modelové fazové funkce J(E,a) pak spocitdme odchylky pro jednotlivé okamziky po-
zorovani AT;. Pak si vSechna data rozdélime do h skupin podle typu pozorovani (vizudlni,
fotografické, CCD, fotoelektrické), pripadné podle jednotlivych pozorovatelu nebo jinych
atributu, pricemz je tfeba dohlédnout, aby v kazdé z téchto ad hoc vybranych skupin
bylo nejméné 5 okamziku extrému. Pro kazdou z téchto skupin vypocteme standardni
odchylku z AT, Z; = sdv{AT;}. Clentm kazdé skupiny pak prisoudime nejistotu
oi; = Zj. S témito novymi nejistotami, piipadné vahami, provedeme vypocet znovu
a znovu pak zopakujeme evaluaci nejistot pro jednotlivé skupiny pozorovéani a iteru-
jeme dokud se takto urcené nejistoty neprestanou ménit. V prubéhu vypoctu muzeme
jednotlivé skupiny spojovat nebo rozdélovat.

Upornym nesvarem je zadavat vahy pfedem, jen podle zvykového prava — napt. CCD a fo-
toelektrickd minima w = 10, fotografickd w = 3 a vizudlni w = 1. Takovéto vahovani k nicemu
neposlouzi, jen zpusobi to, Ze nejistoty vysledku uz vubec nebude mozné néjak rozumné inter-
pretovat. Maximalné lze toto vdhovani pfijmout jako prvni odhad, ale ke spravnému ovahovani
je tfeba vychdazet z nové zjisténych nejistot, tak jak jsme to popsali vyse.

12Pokud si nejsme stoprocentné jisti, Ze nami zvoleny regresni model m4 ten spravny tvar a adekvatni
pocet stupniu volnosti, a zda by se nedalo uvazovat i o jiném modelu s mensim arsendlem volnych
parametri, muzeme pouzit tfeba bayesovské informaéni kritérium BIC definované v (4.3).
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5.3.1.2 Urcovani parametra linearnich regresnich modeli

Pokud je regresni model linearni ve vSech svych parametrech, pak se systém rovnic
(5.52) vyrazné zjednodusi a lze jej fesit jednoznacné a navic bez iteraci. Vsechny mod-
ely ©(F,a) diskutované v oddilu 5.2.4 linearni jsou (jde o polynomy), takze je radost
je pouzivat. Jejich regresi lze elegantné provést pouzitim maticového poctu. Popsana
je dostatecné podrobné v kapitole 4.3.

5.3.2 Standardni urcéovani okamziku extrému

Spolehlivost modeli proménnosti jednotlivych proménnych hveézd kriticky zavisi na
presnosti nasi znalosti ¢asového vyvoje pozorované periody P(t) a tedy na presnosti
a spolehlivosti casové fady okamziku extrému nebo chcete-li na hodnovérnosti vychoziho
O-C diagramu. Ta priméarné zalezi na spolehlivosti pouzitych urcéeni okamziku extrému
a dobré znalosti jejich nejistoty.

Zachyceni realného okamziku extrému jasnosti proménné hvézdy neni zrovna trivialni
pozorovatelska tloha. Chceme-li urcit moment extrému vskutku spolehlivé, musime
hvézdu pozorovat nejen v samotny okamzik extrému, ale i v jeho Sirokém ¢asovém okoli.
Musime zachytit dostacujici ¢asti vzestupné a sestupné vétve svételné kiivky. Takto je
ovSsem urceni polohy jednotlivych bodu v ploge grafu O-C vysledkem obvykle nékolika,
desitek pozorovani v okoli pozorovaného okamziku Ty (E), pficemz hodnota pozorovani
v bezprostiedni blizkosti okamziku extrému je paradoxné nejmensi.

Urceni skuteéného okamziku extrému a stanoveni jeho nejistoty je tak v principu
mlhavé a sporné. Existuje fada vzdjemné si konkurujicich metod urcéeni okamziku mi-
nima/maxima svételné kiivky, jejichz vysledky jsou az prekvapivé ruzné a jesté horsi je
to s odhadem nejistoty urc¢eni hodnoty Tey (E). Nicméné je vhodné se sezndmit s béznymi
postupy pri urcovani okamziki minima nebo maxima svételné kiivky, protoze tak byla
urcena naprosta vétsina vysledku, s nimiz se v praxi setkate.

Nejbéznéjsi metodou uzivanou pro urcovani okamzikii minim dosud byla Kweeova-
van Woerdenova metoda Kwee & van Woerden (1956), kterd je vlastné jen lehce in-
ovovanou verzi, jiz publikoval uz Hertzsprung (1928). Tato metoda vsak davé korektni
vysledky jen pfi spravném pouziti. Je-li pouzita napt. na asymetrické svételné kiivky,
krivky se zjevnym trendem nebo nestejnou délkou sestupné a vzestupné vétve, nejsou
ziskané vysledky a ani jejich nejistota v poradku. Bohuzel pravé nespravné pouziti je
jednou z nejcastéjsich pti¢in chyb v urceni okamziki minim jasnosti u zakrytovych dvo-
jhvézd.

Obecné byvaji techniky urcéovani okamziku extrému zpravidla dosti podezielé, nej-
castéji jsou zalozeny na prolozeni paraboly nebo jiné symetrické funkce v bezprostrednim
okoli extrému jasnosti. Takto ur¢ené okamziky extrému dévaji spolehlivé vysledky jen
vyjimecneé, zpravidla vsak byvaji deformovany z fady duvodu. Predné, zminéné metody
selhavaji v pripadé netplnych nebo asymetrickych svételnych kiivek. Nejistoty naleze-
nych okamziku extrému jsou bézné neduvéryhodné, protoze prokladané kiivky vétsinou
nejsou podobné skuteéné pozorovanym svételnym ktivkam. Hlavni nedostatek téchto
standardnich metod tkvi ve skutecnosti, ze zcela opomijeji ten fakt, ze svételné kiivky
jsou periodické funkce!
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5.3.3 Prosté modely svételnych krivek

Dalsi metody periodové analyzy jsou zalozeny na vyuziti pifimo pozorovanych zmén,
nejcastéji svételnych zmeén, cili svételnych krivek. Zde je nezbytné umét reprezentovat
pozorovanou svételnou kiivku periodické proménné hvézdy jejim vhodnym fenomenolo-
gickym modelem, jehoz parametry obecné nemusi mit vztah k fyzickym charakteristikam
hvézdné proménnosti.

Dosti casto staci predpokladat, ze tvar svételné kiivky periodicky proménného ob-
jektu lze aproximovat kosinusovkou ptripadné harmonickym polynomem tadu r, kteryzto
model lze aplikovat napt. na chemicky pekulidrni hvézdy (tam staci r = 2), zakrytové
dvojhveézdy s plynulou zménou jasnosti jako jsou hvézdy typu W UMa, RR Lyr apod.
Svételnou kiivku v urcité barveé pak lze vyjadrit ve tvaru

F(ﬁ, bo, bl, ...b27~) = bo + Z bgjfl COS(2 7Tj 19) + sz Sin(2 7Tj 19) (553)

Jj=1

Vektor parametru b ma g, = 2r + 1 slozek a model svételné kiivky tak ma g, stupnu
volnosti. ZvySovanim fadu pouzitého polynomu lze stéle pfesnéji vyjadiovat tvar po-
zorované svételné nebo obecné fazové kiivky. Je vsak zadouci nepodlehnout tomuto
lakadlu a zastavit se v aproximovani na takovém stupni, ktery dostatecné dobte popisuje
vzhled svételné krivky, zejména v oblastech, kdy dochazi k nejrychlejsim zménam jas-
nosti. Zvétsovani poc¢tu volnych parametru ve vseobecnosti vede k nestabilitam v prokla-
dani a zhorsuje interpretovatelnost nalezenych vysledku a jejich nejistot.

Uvedeny zpusob prostého modelovani svételnych kiivek ovSem narazi u klasickych
algolid, jejichz jasnost se vyrazné méni jen relativné kratce, a to jen tehdy, probiha-
li u nich zrovna zékryt slozek. Sestup do minima a pak nasledujici vzestup je pritom
viceméné linearni, svételné kiivky kolem minima lze v prvnim pfiblizeni povazovat za
symetrické funkce. V minimu se algolidy zpravidla dlouho nezdrzuji, existuje vsak fada
algolid, u nichz muzete pozorovat tzv. zastavku v minimu, kdy se jasnost hvézdy méni jen
minimalné. K vyjadieni takovych kiivek bychom potiebovali pouzit harmonicky poly-
nom nejméné 13. fadu, coz by ovSem Slo proti nasemu pozadavku vyjadrit pozorované
svételné krivky modelem s co nejmensim poctem parametru.
jasnost hvézdy méni nejrychleji, tedy ¢asti kolem tzv. inflexnich bodi'?, zatimco na déni
v bezprostiednim okoli minima uz tolik nesejde. Nejjednodussi matematickou kiivkou,
ktera tyto pozadavky spliuje, je Gaussova krivka, kterd ovSem ma tu nevyhodu, ze to
neni kiivka periodickd, ale jistym trikem ji muzeme periodickou funkei uéinit. Prvnim
priblizenim pro svételnou kiivku zakrytové dvojhvézdy s kruhovymi orbitami slozek je
nasledujici funkce se ¢tyfmi volnymi parametry bg, by, bo, b3

F(9,b) = by + by ¥, (0, bg) + by W (V, bs), (5.54)

1 2
V12 = exp [—5 (%) ] , kde 1 =9 — round(¥9); 2 = (J — 1) — round(d — 1).
3

13V inflexnich bodech funkce je druh4 derivace rovna 0, takze rychlost zmény dana absolutni hodnotou
prvni derivace zde nabyva svého maxima.
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Parametry maji ndzorny vyznam: by je hvézdna velikost dvojhvézdy mimo zakryty, by
je hloubka primarniho minima kolem faze 0, b, je hloubka sekundarniho minima kolem
faze 0.5 a b3 je parametr vyjadiujici polositku zakrytu.

Pokud bychom chtéli svételnou kiivku zékrytové dvojhvézdy modelovat vérnéji,
muzeme pouzit fadu néktery z dalsich fenomenologickych modelu svételnych kiivek
nabizenych v kapitole vénované specialné modelovani svételnych kiivek zakrytovych
dvojhvézd (viz kap. 5.5.2).

5.3.4 Precizni urcovani okamzika extrémiu svételnych krivek

Pokud mate k dispozici pozorovaci fady v okoli extrému jasnosti ur¢itého proménného ob-
jektu, jeho piiblizné svételné elementy (staci linedrni, tedy My, P) a znéte jeho vzorovou
svételnou kiivku, muzeme provést precizni odhad okamziku extrému pomoci fazovych posunu
pozorované svételné kiivky vuéi vzorové svételné kiivce. Pouzitim této metody se presnost
urceni jednotlivych okamziku extrému vyrazné zlepsi. Tento piistup poprvé nastinény v pub-
likaci Mikuldsek et al. (2006) a pozdéji precizovany v Mikulasek et al. (2011) se osvédcil
nejen v pripadé, ze mame co do ¢inéni s nepferusenou casovou fadou méfeni v okoli extrému
svételné kiivky, ale hlavné tehdy, kdyz zpracovidvame jednotlivd pozorovani pochézejici z
ruznych ptehlidek jako jsou pozorovani z druzice Hipparcos nebo projektu ASAS, poiizenda
v Casech, které nijak nesouvisi s okamziky extrému piislusnych objektu.

Pustme se do periodové analyzy proménné hvézdy na zdkladé rozboru jejich n jednotlivych
fotometrickych pozorovani rozdélenych do N libovolnych skupin. Je vyhodné popsat prislusnost
jednotlivych méteni k jednotlivym skupindm matici o rozméru N x n slozenou z nul a jednicek,
s ¢lenem matice 7. Jestlize i-té méfeni, kde (i = 1,2,...n) patii ke k-té skupiné, kde (k =
1,2,...N), pak n; = 1, jinak je ny = 0. Necht ¢; je julidnské datum okamziku i-tého po-
zorovani, y; je naméfend veli¢ina (nejcastéji hvézdna velikost nebo jejich rozdil) a w; je vaha
1-tého métend.

Pozorované hvézdné velikosti vynesené v zavislosti na Case vytvaieji svételnou kiivku,
kterou vyjadiuje funkce F. Pfedpovédéna (vypoctend) hvézdnd velikost ypi pro i-té méfeni
je pak dana funkéni hodnotou F'(b,?;), kde b = [by, b, ...b;,...bs] je g parametru urcujicich
model svételné kiivky v okoli extrému. 1; je pak individudlni fazova funkce v case t; dand
vztahem

ti — Mo — 3oy it AT
Py ’

kde My a P, jsou pocatecni odhady pro parametry linedrni efemeridy proménné hvézdy a AT,
je konkrétni casova korekce okamziku extrému pro k—ty extrém svételné kiivky vzhledem
k predpovédi dané linearni efemeridou My a Fp.

Vsech (g + N) volnych parametru b a {ATy,;} hleddme simultdnné standardni metodou
nejmensich étvercii, kde hleddme volné parametry modelu minimalizaci sumy >

X2(b,Tm)=i[MMr=Zﬂ:<A%>2? V=0 = (5.56)

0; = (5.55)

kde Ay; = y;—F(b,9;), j = (1,2, ...9) a 0; jsou odhady nejistoty jednotlivych métreni. Soustava
g a N (viz 5.55) rovnic se Fesi zpravidla iterativné pouzitim zobecnéné Newtonovy-Raphsonovy
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Obrazek 5.2: O-C diagram zékrytové dvojhvézdy AR Aurigae sestaveny pomoci okamziku
minim jasnosti zjisténych metodou precizniho uréovani okamziku extrémii. Chybova tsecka
naznacuje nejistotu uréeni daného okamziku. Pti vypoctu se vSechny okamziky vypocitavaly
simultdnné spolu se zjistovanim parametrii svételné kiivky. V modelu se piedpoklddal i jisty
linedrni trend béhem noci. Je zjevné, ze hodnoty O-C se kupi kolem jisté periodické kiivky,
ktera svédéi o tom, ze zakrytova soustava je ve skute¢nosti trojhvézdou, kde zakrytova dvoj-
demonstrujici LiTE je jednim z nejlépe takto dolozenych piipadu prokazéni existence treti
slozky v soustavé.

nebo Levenbergovy-Marquartovy metody. Celd procedura vede k uréeni g parametru a popisu-
jicich vzhled svételné kiivky (nebo soustavy svételnych ¢i obecné fazovych kiivek) a souboru
N hodnot AT,,. Okamzik k-tého extrému je dan vztahem T, = Mo+ Py By + ATk, kde Ey,
je stfedni epocha pozorovani z k-tého intervalu zaokrouhlend na celé ¢islo. Nejistota stanoveni
0AT je pak i rigoréznim odhadem nejistoty uréeni T .

Funkci F'(9) volime tak, aby byla periodickd s minimem nebo maximem ve fézi ¢ = 0.
V tdvahu pripadaji jak harmonické polynomy (5.58), tak i symetrické zvonovité funkce (5.59)
ve tvaru:

F(9) = by + by cos(2m9) + by cos(470) + by [sin(279) — 5 sin(470)] ; (5.58)

F(9) = by + by exp [_; (iﬂ . F(9) = by + by exp [1 — cosh (%)} . (5.59)

kde ¢ = 9 — round(?). Prvni funkce je vhodna i pro asymetrické profily, posledni dvé (5.59)
veelku dobfe vystihuji vzhled minim jasnosti vétsiny zakrytovych dvojhvézd (bez totality)
i tvar svételné kiivky hvézd s jednou viceméné symetrickou fotometrickou skvrnou.
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Celé situace se znacéné zjednodusi, pokud jiz zndme tvar svételné kiivky (svételnych kiivek),
lovou kfivku odvozenou z fyzického modelu proménnosti hvézdy. V tomto pripadé muzeme
zcela vynechat g rovnic (viz 5.56) a piimo fesit jen soustavu N rovnic (viz 5.57). Takto
ziskdme soubor s N hodnotami AT,,; a dobfe definované odhady jejich nejistot 67Ti,x

noope A ok —2
Ty =~y i1 ¥ 5.60
mk — 0 n OF\2 9’ mk — n OF\2 9’ ( . )
Z¢:1 Nik (W) g, nzz‘:1 Nik (W) 0;

kde s je smérodatna odchylka jednoho méfeni.

Vyse uvedeny postup s vyhodou pouzijeme tehdy, mame-li k dispozici fadu odhadi okamzi-
ki extrému a pak i ngjaké ¢asové fady pozorovani jasnosti a cheete-li toto vSe zpracovat néjakou
jednotnou technikou, tedy ¢isté pomoci okamziku extrému. Lze vSak postupovat i jinak a me-
zikroku urceni okamziki minima ¢éi maxima se vyhnout.

5.4 Prima periodova analyza

V minulosti byla vétsina periodovych analyz provedena uzitim okamziku extrému své-
telné kiivky. Historické ¢asy Ty, a nékdy i jejich nejistoty lze najit bud pifmo v li-
teratufe nebo i ve specialnich databdzich. Hodnovérnost takovych periodovych analyz je
odvisla od spolehlivosti urc¢eni okamziku extrému a jejich nejistot. Vétsina publikovanych
okamziku extrému proménnych hvézd byla ziskana pomoci notoricky znamé Kweeovy-
van Woerdenovy metody a jejich modifikaci. Bohuzel, tato metoda je casto uzivana jako
magicka skiinika na libovolna pozorovaci data, tedy i pro ptripady, kdy predpoklady, za
nichz byla odvozena, neplati. Navic viibec nelze pouzit odhad nejistoty urceni okamziku
extrému, ktery poskytuje — byva totiz oproti skutecnosti silné podcenén.

Rozhodujici nedostatek bézného zpusobu uréovani okamziku extrému vsak tkvi v tom,
ze nezohlednuje fakt, ze svételnd kiivka je periodicka funkce. Pfitom znalost tvaru
svételnych kiivek odvozend z pozorovani uc¢inénych v minulosti muze zcela zasadnim
zpusobem zlepsit hodnovérnost urcéeni hodnot 7},,. Pak 1ze okamzik extrému urcit meto-
dou fazového posuvu pozorované svételné kiivky vzhledem k ocekdvané, vzorové svételné
kiivce, kterd zajistuje mnohem spolehlivéjsi tidaj o okamziku extrému a jeho nejistoteé.
Bohuzel, tato dlouho znama metoda se dosud pouziva jen vzacné.

Jak zlepsit spolehlivost periodovych analyz? Muzeme zdokonalit vstup vyse diskuto-
menty extrému s vyuzitim vzorovych svételnych kiivek (viz. kapitola 5.3.4). Nebo 1épe,
muzeme mezikrok s vypoctem okamziki extrémi zrusit tplné. Casovy vyvoj periody
totiz lze sledovat primo a jesté pritom zpracovavat pozorovani nejruznéjsiho druhu! Je
zde pouze jediné omezeni — k pouziti oné nize popsané metody je nezbytné znat puvodni
data, ziskana pozorovanim. V nékterych ptipadech ale nejsme schopni puvodni méreni
dohledat a pak nam nezbude, nez se spolehnout na pouze na nespolehliva publikovand
data v podobé okamziku T},.

Postupy pouzivané k analyze dat jsou zalozeny na rigordézni aplikaci nelinearni,
vahované metody nejmensich ¢tvercu uzivané nardz pro vSechna relevantni data ob-
sahujici fazovou informaci. NaSe technika vibec nevyuzivda O-C diagram jako mezi-
stupen pii zpracovani dat. O-C diagramy se ovSsem s vyhodou pouzivaji pro vizualni
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kontrolu adekvatnosti pouzitych modeli. Metoda se muze uspésné aplikovat jak pro
casoveé seviené casové tady, tak i na pozorovani prehlidek oblohy.

5.4.1 Popis metody

Predpokladejme, ze veskeré pozorované fazové krivky proménné hvézdy lze uspoko-
jivé popsat jedinou obecnou modelovou funkei F(¥,b), popsanou zde g, parametry
tvoricimi tzv. vektor parametri kiivky b, kde b = (by, ..., bj, ..., b, ). Pti nasich vypoctech
predpokladame, ze tvar vSech fazovych krivek je konstantni a casova proménnost je
zcela dana fazovou funkei 9(t,a), jejiz vlastnosti byly probrany v podkapitole 5.2.2
i pro piipad proménné periody. Budeme predpokladat, ze fazova funkce (¢, a) bude
popsana néjakym vhodnym modelem uréenym usporadanou g,-tici parametru a =
(a1,..., a4, ..., aq,).

Pro realistické modelovani fazovych zmén pro data vSech typu potiebujeme g, volnych
parametru pro popis modelové funkce F'(J,b) a g, volnych parametra pro popis fazové
funkce ¥(t,a). Vypocet volnych parametru je iterativni a to se zdkladni podminkou
MNC, ze suma x?(a,b) kvadratu podilu (Ay;/0;)? je minimélni, pficemz o; je indi-
viduélni nejistota i-tého méfeni, zatimco Ay; = y; — F(¢;, b) je rozdil i-tého méteni y;
a jeho modelové predpovedi F(v;). Tedy

n Ay 2 N
A — v — F(0.): 2 — iy 2 _ - 61
yi=y— F(0;); x ;(J) V’=0; = (5.61)
" Ay; OF(¥;,b "~ Ay; OF(9;,b) 09(t;,
Z ?2J ( ):O; Z fg ( ) ( a):O.
P o; 8bj ag; 6191 aak

Celkem ziskdme g = g, + g, rovnic s g nezndmymi volnymi parametry. Systém rovnic
je nelinearni, coz m.j. znamend, ze parametry modelu nelze urc¢it primo, ale pomoci
iteraci. Nejcastéji postupujeme tak, ze si funkci F'(1J, a, b) linearizujeme tak, Ze ji nahradime

jejim Taylorovym rozvojem kolem odhadu parametri a a b, ag a bg. Pak plati:

F[Y(t,a),b] ~ F[I(t,a0), bo] + ﬁbF(ﬁ, b) Ab + g—g 6319(75, a)Aa, (5.62)
kde Vi, a V, jsou oznaceni gradientii skaldrnich funkei F(9,b) a 9(a) podle vektorii a a b.
V rovnici (5.62) se misto g parametri a a b objevi novych g parametru Aa a Ab, v nichz
ovSem je rovnice pro funkci F(t, Aa, Ab) jiz linedrni a umime ji tedy Fesit maticovymi meto-
dami linedrni regrese. K novému odhadu hodnot hledanych parametri a a b dojdeme tak,
ze k predchizejicim odhadim korekci Aa a Ab korekci prosté pticteme!?, tedy a; = ag +
Aa, by = by + Ab. S témito novymi odhady parametri vypocet znovu a znovu opakujeme az
se priblizime k hodnotdm sady parametru, které se uz v dalsich iteracich neméni (vektory Aa a
Ab se blizi k nulovym). Ukazuje se, ze mate-li pro vektory parametru ag a by k dispozici dobry
pocatecni odhad, konverguji tyto iterace rychle. Bézné potiebujeme pouze nékolik iteracnich
cykla, abychom celou itera¢ni proceduru dokonéili.
Nejistoty nalezenych parametri jsou tytéz jako nejistoty odpovidajicich korekénich ¢lentu
Aa a Ab. Podrobnéjsi popis celé procedury najdete v kapitole 4.4.

14 Ukazuje se, ze neni zdhodno pfi¢itat hned celou korekei, staci, kdyz korigujeme sadu parametri
jen o polovinu vypoctené korekce. Zvysi se tim sice pocet nutnych iteraci, ale podstatné se tim zvysi
stabilita feseni, které by jinak mohlo i divergovat.
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5.4.2 Virtualni O-C diagram

Jakkoli k vlastnimu vypocétu hodnot parametri modelu O-C diagram nepotfebujeme, bylo
by nerozumné zbavovat se jej nadobro. O-C diagram ndm totiz muze 1u¢inné pomoci, a to
zejména ve fazi, kdy se snazime najit adekvatni modely pro pozorované zmény periody. V tomto
ptipadé pouzijeme tzv. virtudlni O-C hodnoty pro libovolny podsoubor pozorovacich dat. Navic
muzeme snadno sestrojit diagram ilustrujici ¢asové zmény okamzité periody P(t).

0.02f et .
o A, PRI
! :* "+ o
g a
oF a8 __.%_
-0.02- *
S -0.04- *
ﬂ):
O -0.06- N
-0.08- *
-0.1- *
-0.12- b
BS Vul
_014 | | | | | | |
1900 1920 1940 1960 1980 2000 2020

Obrazek 5.3: Virtudlni O-C diagram tésné, témer kontaktni zdkrytové dvojhvezdy BS Vul-
peculae sestaveny pomoci veskerych dostupnych pozorovacich dat. Ruznymi znaky jsou zde
vynesena pozorovani ruznych typu. PovSimnéte si, ze pomérné silné se od stiedni kiivky odchy-
luji vizualni pozorovéani (+ a x), coz prokazuje subjektivni charakter a tudiz i nespolehlivost
tohoto typu informace o svételném chovani zdkrytové dvojhvézdy. Periodova analyza jasné
nasvédcuje tomu, ze perioda soustavy se zkracuje, coz je dusledkem stacionarniho pretoku
latky smérem od primarni slozky k slozce sekundarni. Soustava se ziejmé v blizké budoucnosti
stane kontaktni. Blizs{ informace v Zhu et al. (2012).

Pouzitim rezidui pozorovanych dat vzhledem k piedpovédi pozorovanych hodnot Ay;
muzeme vytvofit jednotlivé fazové posuny vyjadiené ve dnech (O-C); s individudlni vahou
W; pro kazdé pozorovani. Vahovany aritmeticky prumér fazovych posunu pak definuje pro

libovolné sestavenou diléi skupinu méfeni stfedni hodnotu (O-C); nebo odchylku okamzité
periody pro danou skupinu méfeni od okamzité periody predikované modelem A Py (t)

OF\ OF\?* _
(0-C); = —P(t;) Ay, <8ﬂ) ;o W= <819> o; 2 (5.63)
255 (0-C); W >k (0-C);0; W
Z;Lil Wj 7 Z;Lil 1932' Wj

(0-C), AP, =
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Vypocty (O-C), a AP nasleduji az po nalezeni modelovych parametri; tedy nemaji, a ani
nemohou mit zadny vliv na feSeni modelu. Pouzivaji se pouze pro vizualizaci feSeni. Obdobné
muzeme vypocitat virtudlni ‘pozorované’ hodnoty okamzité periody ze skupiny pozorovani,
které lze s vyhodou pouzit pro vytvaieni pusobivych obriazku zmén periody.

5.5 Fenomenologické modely fazovych krivek

Teorie proménnosti hvézd se pokousi s vétsim ¢i mensim uspéchem vytvéaret tzv. fy-
zické modely proménnych hvézd. Cilem fyzickych modelu je poznat ptic¢iny proménnosti
a najit fyzické vlastnosti proménnych objektu. Pomoci modelu ¢asto dokazeme docela
vérohodné predpovédét tvary svételnych kiivek. V astrofyzice je ovsem velice dulezita
i obracena loha, kdy se snazime z tvaru pozorovanych svételnych ktivek urcit fyzické
parametry proménného objektu. Tato uloha obcas nemad teseni, pokud dotyény model
nezohlednuje veskeré priciny proménnosti, dosti ¢asto pak nemd jednoznacéné feseni,
zejména pokud samotné pozorovani neni extrémné presné. Duvodem je skutec¢nost,
ze nejruznéjsi kombinace parametru dokazi zhruba stejné dobfe popsat pozorovanou
skutecnost.

Jak jsme jiz ukazali, pro periodovou analyzu nepotiebujeme znat jaké jsou skutecné
fyzické parametry proménného objektu, postaci jen najit takovy model svételné kiivky,
ktery by pozorovanou realitu dostatecné presné vystihl, a to s nejmensim poctem para-
metri, pricemz vubec nesejde na tom, jaké jsou priciny toho, ze ona kiivka vyhlizi tak,
jak vyhlizi. Cilem tedy neni feSit otazku proc?, ale jak? Zajima nas nyni jen jevova
stranka véci, jde nam o fenomenologicky popis skutecnosti, o vytvareni tzv. fenomeno-
logickych model.

5.5.1 Rotujici hvézdy s fotometrickymi skvrnami

Existuje velkd skupina rotujicich proménnych hvézd, které méni svoji jasnost, protoze se na
jejich povrchu vyskytuji rozsdhlé tzv. ‘fotometrické’ skvrny, jasnéjsi nebo tmavsi nez okolni
povrch. ZkuSenost ukazuje, ze pokud zrovna neanalyzujete data pofizend s presnosti 0.0003 mag
a lepsi, postaci k popisu jejich svételné kiivky harmonicky polynom 2. stupné. Doporucujeme
pritom pocatek pocitani fazové funkce ¥ v okamziku My umistit do jednoho z extrémii nasledu-
jictho modelu svételné kiivky rotujici skvrnité hvézdy v urc¢ité barvé

Fc(’ﬁ) = A, WC(’lg, bic, bgc) + mgc, pricemz (5.64)
v.(v) = MCOS(Q ) + by cos(4dmd) + %bgc [sin(27 ) — Lsin(dw9)],

kde my. je stiedni hvézdna velikost, ptipadné rozdil hvézdné velikosti vzhledem ke srovnéavaci
hvézde, A, je v tomto piipadé efektivni semiamplituda (poloviéni amplituda) a ¥.(y) je nor-
movanad funkce vyjadrujici tvar svételné kiivky, pro niz plati, ze fol P2dyp = % Parametr funkce
¥, b1 vyjadiuje spicatost fazové funkce v okoli zdkladniho extrému, zatimco by, kvantifikuje
miru jeji asymetrie. Takto zapsany model m& vyhodu v tom, Ze vzajemné oddéluje amplitudu
a tvar svételné kiivky. Dosti ¢asto se totiz stava, ze existuje jen jeden dominantni mechanis-
mus zpusobujici kontrast fotometrickych skvrn, které tak budou kontrastni stejnou mérou ve
vSech studovanych fotometrickych filtrech. Z hlediska blizkého pozorovatele to znamena, ze
struktura povrchu nebude mit vyrazné barvy, vzdaleny pozorovatel odkiazany na pozorovani
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celkovych zmén jasnosti pravé viditelného hvézdného disku to pak pozna podle toho, ze tvary
svételnych kiivek ve vSech fotometrickych barviach budou v ramci pozorovacich chyb totozné.

Za téchto okolnosti bude v modelu svételné kiivky v libovolné barvé normovand funkce
tvaru svételné kiivky totoznd, tedy ¥.(¢) = ¥(p), kde

W (9, b1,by) = /1 — b3 — b2 cos(27mVI) + by cos(4 V) + %bQ [sin(27 ) — 1 sin(479)], (5.65)

kde koeficienty by, bo, popisujici tvar svételné kiivky, budou stejné pro vsech pouzité filtry.
Tim se vyrazné snizi pocet volnych parametri, coz zlepsi hodnovérnost vysledku.

Pokud se asymetricky élen by bliZi nule, znamen4 to, Ze bud je na povrchu piitomna jen
jedind dominantni viceméné symetricka fotometrickd skvrna nebo jsou tam dvé symetrické
dominantni fotometrické skvrny se stfedy na polednicich s délkou odlisnou o 180°.

V. (9) = /1 — b2, cos(2m ) + byccos(4md)nebo ¥(9) = /1 — b2 cos(27w V) + by cos(4 V).
(5.66)
U chemicky pekulidarnich hvézd se casto setkdvame s tim, ze se tvary jejich svételnych
krivek lisi, jejich skvrny jsou pestrobarevné. Znamena to, ze se zde uplatnuji srovnatelnou
mérou dva i vice mechanismii vytvofeni jasovych kontrast. U naprosté vétsiny CP hvézd ale
lze vystacit s modelem, kde pozorovany tvar svételné kiivky predpokladame ve tvaru linearni
kombinace dvou tvarovych funkci

WC(Q” = dic Y1 (19) ~+ dac 1o (19), kde (5.67)
() = /1 — b%j - bgj cos(2m ) + byjcos(4m ) + %bgj [sin(27 ) — Lsin(479)].

Bazi funkei 11 a 19 lze pootocit tak, ze tyto funkce budou vzdjemné ortogonélni. Automaticky
to tak vyjde, pokud zminované elementarni funkce hleddme metodou hlavnich slozek (PCA).
V tom pripadé bude i vysledna funkce tvaru svételné kiivky normovana.

Bazi v8ak lze pootocit i tak, ze elementarni funkce budou symetrické, s centry ve fazich

@ol a po2:

P = /1 = b5 cos[2m (I — poj)] + bj cos[dm (I — po7)], kde j = (1, 2). (5.68)

Takovy model lze velmi snadno interpretovat jako vysledek existence dvou viceméné syme-
trickych skvrn s fotocentry v piislusnych fazich pg1 a ¢g2. Jisty problém nastavéd pfi inter-
pretaci hrbolku v protilehlych fazich, které jsou zjevné artefaktem zvoleného, ptili§ jednoduchého
modelu harmonické funkce. Zde je vychodiskem zvoleni jiného, ‘fyzikdlnéjsitho’ fenomenolog-
ického modelu pro elementarni tvarové funkce. Dosti se ndm osvédcila prosta gaussova funkce

1 /0 \2
(9, bj,p05) = exp [—2 <§j> ] , kde ¢ = (¥ — po;) — round(d — @o;). (5.69)
J

Model svételné kiivky za téchto okolnosti vyhlizi odligné, odliny je vyznam parametru v ném:

F.(9) = Ac1 ¥1(9, o1, b1) + Aca 1(V, o2, b2) + maoc, (5.70)

kde A1, Aeo jsou amplitudy zmén jasnosti v piislusném fotometrickém filtru pro prvni a druhou
skvrnu, parametry by, b jsou polositky téchto skvrn vyjadiené ve zlomcich periody, mg. je
hvézdné velikost hvézdy v barvé c¢ ve chvili, kdy zadna ze skvrn neni viditelnd. Pti urcitych
konfiguracich skvrn se ovSem zhusta stava, ze tuto hodnotu nedosahne hvézda nikdy, protoze
vzdy byva aspon kousek ze skvrny viditelny.



5.5. Fenomenologické modely fazovych kiivek 127

[mag]

uvby magnitudes

-0.2 0 0.2 0.4 0.6 0.8 1 1.2
rotational phase @

Obrazek 5.4: Fédzova kiivka svételnych zmén chemicky pekulidrni hvézdy CU Virginis podle
pozorovani Diany Pyperové provedenych ve Stromgrenové stiedné-pasmovém fotometrickém
systému uvby. Prolozeni svételnych kiivek bylo realizovano jako soucet dvou gaussovych kiivek
s centry kolem féze 0.4 a 0.6 (viz 5.69). Stejné dobrého prolozeni bychom dosahli, pokud bychom
svételné kiivky v kazdém z filtrti zvlast prolozili harmonickym polynomem 2. stupné. Problém
by ovSem byl s interpretaci takového fitu. Poznamenejme, ze i v tak perfektnim materidlu,
jakym toto pozorovani bezesporu je, se najde nékolik odlehlych bodu.

A jesté dulezitou poznamku. Je tfeba se rozhodnout, které parametry vlastné budeme
hledat. Kdyz pujdeme po dvojici fazi centra skvrn g1 a g2, pak je tfeba zafixovat pocatek
pocitani fazové funkce Mj. Lze postupovat i tak, ze si poc¢atek My ztotoznime s centrem jedné
z skvrn, dejme tomu s tou prvni. Pak ovSem fixujeme parametr ¢g; = 0. Pokud bychom
tohoto doporuéeni nedbali, pak by hledani parametri modelu nezadrzitelné divergovalo.

5.5.2 Zakrytové dvojhvézdy

Vétsina studii tykajicich se studia zmén obéznych period zakrytovych dvojhvézd je zalozena
na technice rozboru O-C diagramu, i kdyz nékolik nejpropracovanéjsich programu feseni
svételnych kfivek jako jsou napt. PHOEBE, FOTEL nebo Wilsonuv-Devineyho program nabizi
primou periodovou analyzu ve smyslu vyse nastinéné metody. Doporucuji véem pouzit tyto
utility, kdyby uz k ni¢emu jinému, tak aspon k simulovani svételné kiivky, kterou pak lze
pouzit jako vzorovou svételnou kiivku prislusné zékrytové dvojhvézdy.

Ovsem mnohem jednodussi je pouzit k jeji reprezentaci fenomenologicky model svételné
kiivky zékrytové dvojhvézdy. Vypracovali jsme soubor modelt svételnych kiivek zakrytovych
soustav, ktery je schopen popsat vétsinu pozorovanych svételnych kiivek s pouzitim minimal-
niho poc¢tu volnych parametri. Napi. nasledujici fenomenologicky model muze byt aplikovan
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Obrazek 5.5: Obrézek ukazuje jak odlisné normalizované typy svételnych kiivek ¥(Ap/d, C)
v okoli stfedu zakrytu nds fenomenologicky model nabizi. Piedélova kiivka s C = 1 je
zvyraznéna tuénéjsi carou. Pro hodnoty parametru C' < 1, mé modelova kiivka v nule skok
v derivaci, jinak se vSude chova mravné. Pomoci modelu lze realisticky modelovat i svételné
kiivky se zastdvkou C > 1. Pii srovnani redlnych a modelovych svételnych kiivek vyplyva,
ze nejvétsi odchylky nachazime v centru zékrytu a na vzdalenych kiidlech. Pro periodovou
analyzu jsou zcela rozhodujici oblasti kolem inflexnich bodu, a tam naSe modelova svételnd
kiivka modeluje skutecnost velmi dobfte.

na vétsinu tésnych dvojhvézd s kruhovymi drahami (minima ve fézich ¢ = 0;0,5). Model dobfe
popisuje vzhled obou minim jasnosti zpusobenych zékrytem, véetné minim se zastavkou, efekty
blizkosti slozek (elipticita slozek, efekty odrazu a gravita¢niho ztemnéni) lze popsat zavedenim
dalgich fenomenologickych ¢lenti.

bra(d) =1 - {1 —exp [1 — cosh (*;“)] }CLQ : (5.71)

1,2
Fc(ﬁ) = Mo + blc wl (797 Clw dlc) + b20 ¢2 (797 CQCa d20)7 (572)

kde

¥ = (t— M) /P; o1 =0 —round(9); g2 = (¥ — 5) — round (¥ — 3). (5.73)

bic a by jsou hloubky primarniho a sekundérniho minima v barvé ¢, di2 jsou parametry
popisujici sitku zédkrytu, C} 2 vyjadiuje Spicatost minim svételné kiivky béhem zakrytu.

V prvni aproximaci lze kfivku minim vyjadfit jednoduseji, napt. pomoci Maclaurinova
rozvoje 4. fadu funkce cosh

P1o(p1o) =1—-<1— L (e ? L (o1 N (5.74)
a2l = P19\ ds) " 24 \drs '
1 97 C1,2
Pro(p12) =1 — {1 — exp [—2 <§17Q> ] } (5.75)
1,2

nebo
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piipadné

P12(p12) = exp [1 — cosh <§11§>] : (5.76)
. 1 ©1,2 2 )
P1,2(p1,2) = exp [—2 <d1 2) ] ; (5.77)
1 /1,22
P12(p1,2) = exp [—2 (7) ] . (5.78)

Obecné to vse plati jen pro urcitou vlnovou délku, ale ¢asto Ize model funkce %,2(%,2) svételné
kiivky pouzit i pro ruzné filtry. Nestejnd teplota zakryvajicich se slozek a tim i ruzné hloubky
primérnich a sekundarnich minim v rtznych barvich se dobte vyjadii nestejnymi hloubkami

bic, bac ve vztahu (5.72).
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Obrazek 5.6: Svételné kiivky témér kontaktni zdkrytové dvojhvézdy RW Com ve filtrech
BVRI. Je zjevné, ze svételné kiivky v riznych barvach jsou si dosti podobné, tedy i v tom, ze
jasnost dvojhvézdy se neméni jen pii zékrytech, ale neustale. Z toho duvodu je potieba zavést
jesté harmonické kiivky, jimiz lze tzv. “proximity effect” pomérné obstojné reprezentovat.
Povsimnéte si, ze vysky maxim jasnosti se od sebe lisi, nejvice v modré oblasti spektra, nejméné
v infracerveném oboru. Jde o tzv. O’Connelluv jev, ktery se nejcastéji vysvétluje vyskytem
temnych fotosférickych skvrn. Pomérné vysky obou maxim se béhem ¢asu méni.
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5.5.3 Spektroskopicka proménnost

Dalsi dulezitou soucédsti komplexni fazové informace, kterou nam proménné hvézdy poskytuji,
predstavuji zmény spektra. Obecné vzato i dosud probirané svételné zmény jsou zménami
spektroskopickymi, s tim, ze rozhodujici zde jsou variace spojitého spektra. Nicméné, napf.
u hvézd se silnymi spektralnimi ¢arami a spektrdlnimi pasy ¢i hranami, mohou fotometricky
dilezitou roli hrat zmény v intenzité téchto car. Zde zéalezi jak na typu hvézdy, tak i na
spektralnim oboru. Zatimco v optickém oboru lze zminéné efekty tohoto tzv. ‘line blockingu’
zpravidla zanedbat, v blizkém a zejména vzdileném ultrafialovém oboru mohou byt zmény
intenzit ¢ar velmi dulezité a prostfednictvim pferozdéleni energie mezi jednotlivymi ¢astmi
spektra mohou zpusobovat zmény irovné spojitého spektra. Tato poznamka se tykd predevsim
CP hvézd, ale také i hvézd chladnéjsich s molekuldrnimi pasy ve spektru.

Spektroskopickou proménnosti se bézné mysli proménnost profilu vybranych spek-
tralnich car, specialné pak néjakych kvantitativnich charakteristik zminéné ¢ary, s nimiz
se pak pracuje, jako jsou napft. radidlni rychlost ptislusné ¢ary, zmény centralni inten-
zity ¢ary nebo jeji ekvivalentni sitky. Pfi¢iny zmén byvaji rozlicné, muze jit o zmény
vlastnosti prave privracené ¢asti hvézdné atmosféry, dulezitou roli zde sehrava i hvézdna
rotace, ktera v podstaté urcuje tvar profilu vétsiny absorpénich ¢ar vétsiny proménnych
hvézd. Ze zmén profilu spektrdlnich ¢ar ve vysokodisperznim spektru lze pomoci tzv.
Dopplerovy tomografie odvodit napt. rozlozeni chemickych prvku na povrchu hvézd.
Tyto techniky patii k vrcholim v interpretaci spektroskopickych zmén a k jejim vysled-
kum je dobré se vzdy stavét s urcitou rezervovanosti, vyplyvajici z celého procesu zpra-
covani spektroskopické informace.

Naopak studie zmén radialnich rychlosti zmétenych zpravidla z polohy dobte defi-
novanych car ¢i vSech car v pozorovaném spektru, jsou vétsinou dosti spolehlivé, navic
techniky zmén radialnich rychlosti dozravaji do svého zlatého véku, protoze se jejich
prostiednictvim jednak urcuji hmotnosti v hvézdnych systémech, jednak se jimi de-
tekuje pritomnost dalsich, zpravidla temnych slozek nasobnych systému tvotenych ne-
jen hvézdami, ale i planetami. V ptipadé, ze nepozorujeme zadné zmény svételné, byva
spektroskopicka proménnosti velmi solidni nahrazkou fotometrické proménnosti.

Dalsi informaci poskytuje polarizace svétla a jeji zmény v ruznych tsecich spektra,
které davaji informace o zménach magnetického pole, piipadné alespon jeho konfiguraci
vzhledem k pozorovateli.

5.6 Simultanni modelovani nestejnorodych zdrojua
fazové informace

Vyhodou piimé metody periodové analyzy je, ze dokdaze vyuzit a zkombinovat veskeré
zdroje fazové informace, a to bez ohledu na jejich faktickou odlisnost a rozdilnou kval-
etapou periodové analyzy pomoci piimé metody. VSechny dalsi casti se daji zautomati-
zovat, ale modelovani proménnosti vzdycky zustane ukazkou toho, jak dokazete vyteézit
z dat, kterd mate k dispozici, maximum informaci, jak dokazete byt kriti¢ti, predvidavi
a pruzni ve vasem pohledu na dany objekt. A protoze data jsou pokazdé jina a jiny je i
objekt zkoumani, nemohou byt vypocetni programy nikdy stejné, musi se lisit ptipad od
pripadu. Nemoznost algoritmizace prace je pak hlavnim duvodem, pro¢ primou metodu
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periodové analyzy pouziva jen zlomek poctu astronomu zabyvajicich se vyzkumem
proménnych hvézd.

Zasadou je, ze se veskerda métfeni daného objektu y;, tykajici se jednoho objektu
zpracovavaji simultanné, a ze kdykoli je mozné do zpracovani pridat nova data libo-
volného puvodu. Vtip toho pristupu spociva v tom, ze pro modelovani pozorovanych
casovych zmén daného objektu nejruznéjsiho druhu pouzijeme jedinou specidlné ses-
tavenou modelovou funkci F[¢(t,a), b], kterd ale popisuje fdzové zmény vSech typu
pouzitych dat!®. Modelovou funkci zaddoucich vlastnosti muzeme vytvorit jako skaldrni
soucin sloupcového vektoru diléich modelovych funkei pro i-té méteni s ¢ slozkami: F'; =
[Fiis Foi, ..., Fri(D(t;,a),b), ..., F;|T a vektoru piepinaci n; = 01, Mias - -, Miks - - - » Mig)
se slozkami nabyvajicich hodnot 0 nebo 1. Prolozena fazova funkce pro i-té méfeni v ¢ase
t; a jeji gradient podle parametru a a b pak budou dany vztahem:

Fi[9(ti,a),b] = n,Fy = 3751 i Fri[9(t, ), b, (5.79)
VE[9(t:),a),b] = n,VF; = (5.80)

kde vyrazem VF; je myslena matice ¢ X g, kde g je pocet stupnu volnosti (pocet volnych
parametrﬁ), 6Fz = [6}?11', ey 6Fqi]T.

dil¢ich modelovych funkei, jejich matematickd formulace, kde je tieba hledét napt. i na
to, aby se v jejich vyjadreni nevyskytovaly linearné zavislé parametry a spravneé sestaveni
matice pfepinacu pro kazdé z méfeni. Ostatni kroky a spusténi iteraci je uz pak jen véci
rutiny.

Vhodnou formulaci modelu proménnosti 1ze napiiklad v jednom vypoctu soucasné
zpracovavat informace skryté v primém pozorovani ptislusné proménné hvézdy a zpro-
stredkované informace dané napt. okamziky extrému svételnych kiivek. Jednotliva ,,mé-
feni“ se zpracovavaji prostfedky metody nejmensich ¢tvercii ve tvaru se sumou y2.
Rozhodujici roli zde ovSem hraje nutnost odhadu nejistoty ptislusné veliciny, coz lze
standardné zvladat pomoci iteraci, kde pfisuzujeme konkrétni nejistotu definovanym
skupinam méteni - pozorovani od jednoho pozorovatele, nebo tieba podle metody po-
zorovani. Zminéné piistup ma znacnou vyhodu v tom, ze dokéze zpracovat simultanné
takika vse, co mame k dispozici. Dulezité ovSem je, abychom si takto do nasich kalkulaci
nezanaseli prilis mnoho odlehlych bod, s nimiz si samotna metoda nejmensich ¢tvercu
neporadi. V této situaci je dobré sdhnout po nékteré z variant robustni regrese, treba
po té, co je popsana v 4.5.1.

5.7 Hledani period. Periodogramy

Hledénim periodickych jevi v ¢asovych faddch se zaobird fada védnich disciplin. Tam se
zpravidla daii ziskdvat souvislé pozorovaci fady s konstantnim rozestupem po sobé nésledujicich
méfeni. V takovych piipadech se s velkou vyhodou k rozbortim periodicity vyuziva klasické

15Tak t¥eba pro jistou nejmenovanou proménnou hvézdu mame k dispozici fotometrii UBV od dvou
ruznych pozorovatelt, dale pozorovani v CCD v R a I, déle kiivku radidlnich rychlosti a tfeba magnet-
ického pole. Viechny fazové kiivky se vzajemné lisi, ale tykaji se jednoho objektu, byt pozorovaného
v ruznou dobu.
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Fourierovy analyzy. V piipadé studia hvézd se s podobnou situaci prakticky nesetkame, proto
o ni ani nebudeme mluvit.

V astronomické literature najdeme celou fadu matematickych, zpravidla pocitacovych
metod k hledani periodicity, a nové se stdle objevuji. Jsou vsak vzdy obménou dvou
zakladnich principti, pomoci nichz lze v datech s nepravidelnym casovym rozlozenim
hledat:

1. Metody, které pro kazdou zkusmou periodu setiidi data do fazového diagramu
a v jednotlivych malych fazovych intervalech (binech) pak zkoumaji miru rozptylu
bodu. Za nejlepsi se povazuje ta perioda, pro niz je rozptyl ve vsech fazich inter-
valu minimalni. Tyto metody minimalizace fazového rozptylu maji tu vyhodu, ze
o tvaru svételné kiivky se toho predpoklada velice malo, a jsou tedy vhodné pro
situaci, kdy o dotycné proménné hvézdé nevime prakticky nic.

2. Metody, které predem predpokladaji urcity tvar svételné kiivky, zpravidla ve formé
jejtho modelu, a pak hledaji takovou periodu, pro niz je shoda modelové funkce
s pozorovanymi daty nejlepsi. Ona shoda se hledd nejcastéji regresnimi meto-
dami zalozenymi na metodé nejmensich ¢tvercu. Vyhodou tohoto pristupu je, ze
dostaneme kromé odhadu periody i odhad nejistoty jejiho urceni, jakoz i matem-
aticky popis tvaru prolozené kiivky zmén, coz se muze pro dalsi zpracovani hodit.
Musime se vSak strefit do tvaru svételné kiivky. Kdybychom tieba pro zakrytovou
dvojhvézdu predpokladali svételnou kiivku ve tvaru sinusovky, coz je jinak docela
bézny predpoklad, asi bychom se k redlné obézné periodé tak snadno nepropraco-
vali.

Doporuceny postup je tedy jasny: nejprve pouzit nékterou z variant metody minimali-
zace fazového rozptylu, najit periodu, ze tvaru svételné krivky odhadnout typ proménné
hvézdy a pro model jeji svételné kiivky uptesnit nalezenou periodu a zjistit dalsi charak-
teristiky svételné kiivky a ziskat piedpovéd svételného chovani hvézdy.

Pti hledani periody zcela neznamé proménné hvézdy metodou minimalizace fazového
rozptylu je nezbytné zadat minimélni a maximalni predpokladanou periodu zmeén. Zde
se nejcastéji klade za nejdelsi moznou periodu délka celé ¢asové rady, za minimalni pak
minimalni casova vzdédlenost mezi po sobé nésledujicimi méfenimi. Stézejni ovSem je
spravnd volba kroku prohledavéani, s nimz ménime zkusmou periodu. Pokud bychom
zvolili ten krok prilis velky, mohlo by se stat, ze bychom spravnou periodu mohli
pfeskocit. Na druhou stranu nemd smysl volit tento krok pilis kratky, nebot bychom si
tak zbytecné prodluzovali cely vypocet. Pokud ocekdvame sinusoidalni svételnou kiivku,
pak staci volit tak velky krok, ze se rozdil fazi na zacatku a na konci ¢asové tady
zméni pravé o desetinu periody. Je zfejmé, ze za téchto okolnosti je rozumné od pe-
riod prejit ke frekvencim, kde prohledavaci krok je linearni. Je-li T délka casové rady
a Ay pozadovany krok ve fazi (v piipadé sinusovky 0.1), pak krok pro prohledavéni ve
frekvencich je Af = Ap/T.

Je potfeba si uvédomit, jaké naroky tato podminka klade. Jestli napf. médme pozorovani
pokryvajici 100 dni s miniméln{ vzdédlenosti 0,1 dne, pak pro Ay = 0, 1 musime zvolit frekvenéni
krok 0,001 d~! (cykli za den) v intervalu moznych period od 100 dnf do 0,1 dne to bude (1/0,1
- 1/100)/0,001 = 9990 zkusmych frekvenci. Budou-li ale data pokryvat 1000 dnf (3 roky), bude
zapotiebi zkusmych frekvenci desetkrat vic. Existuji-li v datech vyrazné sezénni prestavky, je
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ucelné casovou fadu rozdélit na mensi skupiny. Je-li v datech periodicita, méla by se projevit
i pfi zpracovani v mensich skupindch. Pak se muZeme opét vratit k hromadnému zpracovani
ale interval prohleddavanych frekvenci lze vyznamné zazit.

5.7.1 Metody minimalizace fazového rozptylu

V literatute se setkdme s mnozstvim metod, z nichz ovsem vétsina je dosti naro¢na na
¢as, a proto se pouzivaji jen ztidka. Jsou vsak i vyjimky. ..

Dosti zndmou variantou metody minimalizace fazového rozptylu je Morbeyho varianta
z roku 1973 (Morbey, 1973). Spociva v tom, ze se data znormuji a zkvantuji na celo¢iselné hod-
noty od 1 do 11. Pro kazdou zkusmou periodu se pak znormuji faze do intervalu celo¢iselnych
hodnot 1 az 10 (napt. fdzim 0,0 az 0,1 se pridéli index 1, apod.). Fazovy rozptyl pro danou
periodu se pak definuje jako soucet rozdili maximélni a miniméalni hodnoty proménné pro
kazdou skupinu dat se stejnym indexem normované féze. Idedlné by pak mél byt celkovy
fazovy rozptyl nulovy, pro nesetiidéna data pak dostdavdme hodnotu 10 x (11-1) = 100. Vtip
metody spoCivd v tom, ze data neni nutno pro kazdou zkusmou periodu fadit vzestupné podle
faze, coz je naro¢né na vypocetni Cas.

Dnes nejrozsitenéjsi a nejznaméjsi je metoda navrzend Stellingwerfem (1978), kterd
spocCiva v minimalizaci bezrozmérného parametru @, charakterizujictho miru kvality
prolozeni stfedni svételnou kiivkou. Rozsitenou a pouzivanou metodou z této skupiny
je 1 metoda, kterou publikoval Jurkevich (1971).

5.7.2 Periodogramy jako aplikace metody nejmensich ¢tvercti

Periodogramy jsou vyhleddvanymi nastroji periodové analyzy, které velmi rychle ukazou,
zda jsou zmény studované proménné hvézdy ¢isté aperiodické, neptedvidatelné, nebo zda
jevi alespon naznak periodicity. Periodogramy jsou v podstaté grafy zavislosti urcité
veliciny charakterizujici tspésnost prolozeni modelu svételné kiivky pro fixni hodnotu
periody (nebo lépe jeji prevracené hodnoty, nebo-li frekvence) v zévislosti na této pe-
riodé, ¢i frekvenci. Zkusenost ukazuje, ze redlnd perioda (redlné periody) jsou blizké té
periodé, pro niz jsme nasli nejlepsi shodu se spravné zvolenym modelem.

Pti hledéni period na zékladé dat nerovnomérneé rozlozenych v ¢ase se nam osveédcily
periodogramy, k jejichz sestrojeni jsme vyuzili modelovani svételnych kiivek metodou
nejmensich ¢tvercu. Zde ovsem hodné zalezi na adekvatnosti volby modelu svételné
kiivky daného objektu a také na definici kritéria uspésnosti. To by mélo byt zvoleno
tak, aby bylo odolné proti ocekavané nerovnomérnosti rozlozeni pozorovanych dat v case,
aby respektovalo moznou rozdilnou povahu a kvalitu zpracovavanych dat, a zejména,
aby jeho vysledky byly invariantni vzhledem ke zméné pocatku casu.

5.7.2.1 Linearni regrese a jeji nastroje

Pro jednoduchost predpokladejme, ze dokazeme predpoklidanou svételnou kiivku pti fixni
periodé P aproximovat vhodné vybranym linedrnim modelem, tedy, ze plati:

y(t) = yP(t’ P) = 2:1 IBj xj(tvp) =xf3,
X(t, P) = [CEl(t, P), xg(t,P),. Cey .Tg(t, P)], ,3 = [51, 52, . ,,Bg]T,
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kde y(t) je pozorovand veli¢ina v konkrétnim ¢ase t, y, (¢, P) jeji predpovéd zvolenym modelem,
g je stupen volnosti tohoto modelu, (¢, P) jsou vhodné vybrané funkce, zavislé na case a také
na zvolené periodé, kterd zde zastdva funkci nezavislé proménné. 3 je pak vektor parametru
se k j-té zvolené funkci.

Nejjednodussim a nejcastéji pouzivanym linearnim modelem svételné kiivky periodicky
proménného objektu je regresni funkce popsana tfemi parametry:

yp(t, P) = B1 cos(2mt/P) + B2 sin(2wt/P) + B3 = x 3,
X(ta P) = [COS(QTFt/P), SiIl(QTFt/P), ]-]a /3 = [ﬂla 523 B3]T'

Model lze jesté vice zjednodusit, pokud pfedem upravime pozorovana data tak, aby jejich
stfedni hodnota byla rovna nule; tim nam odpadne absolutni ¢len Ss.

K dalsim vypoctim s vyhodou vyuzijeme maticového poctu, kde si zavedeme sloupcovy
vektor zavislé veli¢iny y s délkou n, matici X s rozmérem n X g a ¢tvercovou diagonalni W
matici s hodnosti n x n, déle pak pomocné matice U (g x 1), V (g x g), ¢tvercovou kovarianéni
matici H (g x g) a vektor pfedpovédi pro jednotlivd méfeni y, (n x 1):

Y1 Yip X1 01_2 o --- 0
-2
Y2 Y2p X2 0 09 ce 0
y= : v Yp = : ; X = : 3 W= : : .. : ’
Yn Ynp Xn 0 0 ng

U=X"Wy, v=XTWX, H=V y,=X3.
V metodé nejmensich ¢tverci hleddme vektor volnych parametrii modelu 8 tak, aby byla

splnéna podminka, ze suma véhovanych ¢tverci odchylek modelovych hodnot a hodnot po-
zorovanych x?(3, P) je minimdlni:

(B )=y -XB) "Wy -X8) =y"Wy-28"U+3"Vg,

%B:bzoz—QUJrQVb, = yp=Xb, b=HU. (5.81)

b je pak vektor fesSeni piislusné regrese.

5.7.2.2 Varianta I - suma ¢tverci odchylek

Periodova analyza vychézejici z metody nejmensich ¢tverct nabizi elegantni moznost jak
zkonstruovat periodogram, a totiz sledovat jako parametr tspésnosti prolozeni danym
modelem piimo onu veli¢inu, kterou se pii regresi minimalizujeme, a totiz sumu vazenych
kvadrati odchylek, ¢ili sumu x?(f). Ta bude funkei zvolené frekvence f ¢i odpovidajict
thlové rychlosti w ¢ periody P, vzdjemné svazanymi vztahem f = 27w = 1/P.
Miniméaln{ sumu védhovanych ¢tvercti odchylek x?(f), kterd je funkef frekvence, lze pak
pro pripad linearni regrese zapsat takto:

X*(f)
() =y"Wy -bTU=y"Wy -y, Wy, s(f) =4/ =7 (5.82)
w(n—g)
Pro zkonstruovani periodogramu lze pouzit bud pifmo sumu x?(f) nebo standardni
odchylku s(f), coz ma ndzorngjs{ vyznam!®. Redlné periody se zde hledaji v minimech
zavislosti.

16Nekdy se téz pouzivé ¢tverec standardni odchylky - zvyrazni se tim minimélni hodnoty.
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Prohlédneme-li si peclivéji vztah pro sumu ¢&tvercii odchylek x?(f) v prvni ¢dsti
(5.82), vidime, Ze se zde nachdzi vyraz yTWy, ktery souctem vdhovanych &tverci
méfené veliciny (jasnosti), takze nijak nezavisi ani na modelu, jimz svételné kiivky
prokladéme, ani na frekvenci - je to tedy konstantnf élen, ktery muizeme odecist. ,,Zivou“
¢asti vztahu je soucin b'U, ktery lze piepsat do mnoha zajimavych podob: b*U =
b'Vb = UTHU =yl Wy,, z nichz nejndzornéjsi je asi ta posledni, kdy jde o sumu
vazenych ¢tvercu predpovédi jednotlivych méteni.

Alternativné tedy lze periodogram pojmout jako zavislost této veli¢iny na periodé,
¢i frekvenci a jejich realné hodnoty hledat v maximech zavislosti. Pokud pracujeme
s pozorovacim daty, upravenymi tak, ze je jejich stfedni hodnota nulova, a svételné
kiivky modelujeme prostymi sinusovkami, pak plati, ze odpovidajici amplituda zmén
s periodou P, Ai(f) = \/8 YEW yp/ > W.IT

Vznika otazka, zda by nebylo lepsi vynaset do periodogramu piimo onu amplitudu
kiivky, kterou dostaneme prolozenim svételné kiivky. Predpokladame-li, ze modelem
budou opét sinusovky, pak by takova amplituda mohla byt vyjadiena velice elegantneé:
A(f) = 2vbTb. Bohuzel toto feseni, jakkoli i ono nezavisi na volbé pocatku ¢casu,
funguje dobte jen tehdy, budete-li mit velmi bohaty pozorovaci material. V opacném
piipadé se vam v periodogramu objevi fada falesnych period, takovych kde se pti dané
periodé shlukne vétsina bodu kolem jedné nebo dvou fazi.

Pokud byste prece jen chtéli takovy periodogram zkouset, doporucuji vam vzdy si
vykreslit fazovy obrazek pro nalezend maxima a hodné vazit, zda maximum v peri-
odogramu neni jen vysledkem nahodného shluknuti bodu, kde extrémy nalezené svételné
kiivky nejsou dostatecné pokryty pozorovanim. Vhodnym feSenim, které pomérné tispésnée
eliminuje takové situace, je nize popsand Lombova-Scargleova metoda

5.7.2.3 Varianta II - Lombova-Scargleova metoda

Lombova-Scargleova metoda se osvédcuje pii hledani period i v pripadech, kdy jiné
metody selhdvaji. Nejdrive se vypocte takovy posuv ¢asu, pfi némz se matice V a tim i
H stanou diagondlni. Veli¢ina Q(f) je volena tak, ze davé stejné hodnoty jako bychom

17Je tieba se jesté presvédcit, ze ani suma vazenych étvercii odchylek R(f), ani standardni odchylka
s(f), ba ani amplituda zmén Aj(f) nejsou zavislé na volbé pocdtku ¢asu. Budeme piitom predpoklddat,
7e modelem svételné kiivky bude y, = x b, kde x(f) = [cos(27 ft), sin(27 ft)], b = [b1, bo]*. Posuneme-
li pocatek casu o interval At, ¢’ =t — At, piejdeme k carkovanym velicindm: y;, = x'b’, kde x'(f) =
[cos(2m ft'), sin(2m ft')], b’ = [b}, b5]T. Model x’ Ize vyjadiit pomoci x takto: x'(f) = [cos(27ft —
g), sin(27 ft — €)] = [cos(e) cos(2m ft) + sin(e) sin(27 ft), cos(e) sin(27 ft) — sin(e) cos(2m ft)] = x O, kde
O je matice otoGeni o thel € = 2rA/P.

o= (@) —sinle)) LG0T g x-X0: XT—O0TXT = (5.83)
sin(e)  cos(e)

yp(f) = X' XTWX) I XTW]y = [XOOT(XTWX) 00T XT W]y =y,(f).

7 vySe uvedenych uprav plyne, to, co jsme nejspis ¢ekali, a totiz, ze ze hodnoty modelovych predpovédi
Vp(f) zjevné nezavisi na konkrétni poloze pocdtku pocitani ¢asu. Vzhledem k tomu, Ze jak suma
vézenych ¢tvercti odchylek R(P), tak standardni odchylka s(f), i amplitudy zmén A;(f) bezprostiedné
souviseji s témito predpovédmi, plati o nich totéz. Lze uzaviit, Ze periodogramy navrzené v této sekci
jsou matematicky korektni.
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dostali v pripadé zcela rovnomérného rozlozeni bodu.

1 rcton Sor, sin(dw ft;)
T T T ST cos(n r) (584
D wcosaf(t— DY {0 wsin 2rs(t - 7)Y
U= oot (589

S sin? 2a f(t — 7)]
Podrobné zduvodnéni najdete napi. v Press & Rybicki (1989).

5.7.2.4 Varianta III - signal/Sum

Mozny je i jiny piistup, jak potlacit ty frekvence, v nichZz nejsou dostatecné pokryty
vSechny faze. Amplitudy téchto frekvenci maji veétsi nejistotu. Tu dokédzeme odhad-
nout, zname-li standardni odchylku prolozeni s a kovarianc¢ni matici H. Dejme tomu,
vySetfujeme nejistotu amplitudy Q(f) = vbT b, kterou budeme chépat jako signal,
zatimco 0Q(f) zde bude zastupovat Sum. Jejich pomérem dostaneme bezrozmérnou
velicinu S/N.

Q(f) b™ b

S
Q) N 50(f)  svbTHB (5.86)

5.7.3 Slozitéjsi situace

Pozor, ani po opravé na heliocentricky ¢as obecné nemusi pozorovana perioda (frekvence) déju
souhlasit s periodou (frekvenci) tohoto déje, kterou by udal pozorovatel spojeny s pozorovanym
objektem, a to v dusledku Dopplerova jevu. V prvnim pfiblizeni je tu rozhodujici hodnota
radidlni rychlosti RV. Je-li P’ pozorovana perioda, f’ pozorovand frekvence a P vlastni perioda,
f vlastni frekvence, pak plati jednoducha relace:
!

LP_r_,_ RV (5.87)

P’ f c
Jestlize se k ndam objekt blizi, jevi se nam frekvence déji, které tam probihaji, vyssi, vzdaluje-li
se, je tomu naopak. Tento vztah je dulezity i v situaci, kdy se radidlni rychlost méni — t¥eba
v dusledku obézného pohybu Zemé nebo slozek dvojhvézdy.

V katalozich jsou v§ak vyhradné uvadény periody pozorované, a to z toho duvodu, Ze u fady
objektu velikost radialni rychlosti nezndme. Ta se standardné méii z posunu spektralnich car,
jejichz laboratorni frekvence (vlnové délky) zndme.

Redlna pozorovani je zpravidla obtizné hned spravneé rozsifrovat, a to hned z nékolika
duvodu:

— pozorovani jsou vzdy zatizena chybami, at uz ndhodniymi, s nimiz se dokaze dosti
dobte vyrovnat teorie chyb nebo tzv. vyrovndvaci pocet, nebo systematickymi, jez
nelze redukovat bez znalosti ptic¢in toho, pro¢ vznikaji;

— ziidkakdy se nam podari pozorovanim v jednom kuse ziskat celou svételnou kiivku
dostatecné dobte pokrytou body.

Jen vyjimecéné si muzeme byt hned od pocatku jisti, ze perioda svételnych zmén, kterou
se nam podarilo stanovit, je skutecné redlnd. Nejcastéji se dopustime téchto prehmatu:
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a) redlna perioda je ve skutecnosti dvojnasobnd, ve svételné kiivce jsou dvé na prvni pohled
nerozeznatelné viny. Zde je vhodné bud’ zpfesnit pozorovani (zvétsit jejich pocet), nebo
ziskat dodate¢nou informaci o periodicité zmén jinak nez fotometricky;

b) skutecnd perioda je s fiktivni periodou v poméru malych piirozenych ¢isel — to byl i
piipad periody Merkuru, o némz se puvodné soudilo, Ze jeho obézné perioda se shoduje
s rotaéni;

c¢) perioda muze byt zdanlivd v dusledku urcitého pravidelného rozlozeni okamziku po-
zorovani — hovotfime tu Casto o tzv. aliasech — vice viz kapitola 5.7.4.

5.7.3.1 Dlouhodoby trend

Je zcela bézné, Ze se na svételnych zménach konkrétni hvézdy uplatiuje vice mech-
anismu, z nichz jen jeden vede k periodickym zménam, dalsi se projevuji nejcastéji
systematickym poklesem nebo naopak vzestupem svételné kiivky, ktery je modulovan
periodickou slozkou. Pti hledani periody je vhodné tento sekuldrni ¢len odecist (tyka se
to zejména metod minimalizace fazového rozptylu) (a) nebo jesté lépe — piimo vtélit do
modelu svételné kiivky (b).

V piipadé (a) lze velikost sekuldrniho ¢lenu odhadnout tak, ze hodnotami celé ¢asové
fady prolozime vhodnou funkci — nejéastéji polynomem, jehoz funkéni hodnoty pak odecteme.
Nevyhodou tohoto postupu je, ze je dosti héklivy na rozlozeni okamziku pozorovani v case.
V pripadé pouziti modelu svételné kiivky lze tento model doplnit o ¢len odpovidajici dlouhodobému
trendu napt. takto:

k p N\ !
. t—1
y(B, P,t) = Ap + Z [Ajcos(2mt/P) + Bjsin(2nt/P)] + ZCl ( ; ) ,
j=1 =1 s
kde t je aritmeticky primér okamzikli pozorovani, ts je standardni odchylka okamZiku po-
zorovani (vétsinou v JD). Polynom v tomto tvaru nevnese v dalsim zpracovani problémy
v préci s piflis velkymi ¢fsly — hodnota zlomku (¢ — t)/ts i jeho mocnin byvé rozumné velika.

5.7.3.2 Multiperiodické zmény

Neékteré proménné hvézdy méni své charakteristiky v nékolika periodach (napt. hvézdy
typu d Sct). Za téchto okolnosti nejéastéji postupuje tak, ze se pro vyraznéjsi z nich najde
sttedni periodicka svételna ktivka a jeji hodnoty se odectou od ptislusnych pozorovanych
hodnot a hledaji se dalsi periody. Tento postup ale byva obcas nestabilni a piinasi
rozporuplné vysledky.

5.7.4 Zdanlivé periody (aliasy)

Budeme-li prohledavat periodicitu v urcitém rozsahu frekvenci, lze ocekavat, ze se
nam nabidne vice period. V zasadé to muze znamenat, ze zkoumand velicina vykazuje
ovsem k takovému zavéru dojdeme, méli bychom se presvédcit, zda tyto nabizené pe-
riody nejsou ve skutecnosti periody jen zdanlivé, které jsou vysledkem urcitého ro-
zlozeni zkoumanych dat v prostoru frekvenci. Je tedy nutno predem identifikovat vsechny
ocekavané zdanlivé, falesné a pridruzené (konjugované) periody.
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Vznik falesnych period si muzeme demonstrovat na nasledujicim piikladu. Predstavte se,
ze sledujeme proménnou hvézdu, kterd mé periodu presné P = 10/11 dne, pravidelné kazdy
den pfesné o pulnoci svétového ¢asu. Fazi v den 0 si ozna¢me 0,0. Pfistiho dne, ¢t = 1,00 d,
bude faze t/P = 1,10, ¢ili 0,10, dalsi den pochopitelné 0,20 atd. Bude-li ovsem perioda 10
dni, pak dostaneme tyz vysledek, stejné jako v piipadé, kdy perioda bude 10/21 dne, 10/31
dne nebo dokonce —10/9 dne(!) (svételna kiivka je zde casové obrécend). Co maji vSechny
tyto periody spoleéného? Vypoctéme si kolik cyklt uplyne po jednom dni u zdkladni periody:
1,100, u prvni z falesnych (spurious) period (desetidenni) je to pak 0,100 cykla, u dalsi 2,100
cyklu, piipadné 3,100 cyklu nebo —0,900 cyklu. Lisi se tedy od zakladniho cyklu o celé ¢islo k.

Predpokladejme, ze méfeni provadime s néjakou obecnou vzorkovaci periodou Pv
(tFeba jednoho hvézdného dne: 365,2442/366,2442 = 0,99727 tropického dne), pak béhem
néj hvézda vykond ¢y cykla: ¢g = P,/P. Pro falesné periody Py sprazené (konjugované)
se vzorkovaci periodou P,, pak plati: ¢, = P,/Py = co+k = P,/P+k, kde k = +1, +2.
Upravou pak dostaneme pro hodnoty falesnych period znamy Tanneruv vztah ve tvaru:

1 1 k
E—’F—FE, k=41, 42 ---.
Pokud je svételnd kiivka se dvéma vlnami (eliptické proménné, nékteré dvojhvézdy
typu W UMa), je to efektivné totéz, jako by byla polovicni, a pro k tedy plati: k =
+1/2, £1, £3/2, ... Snad kazd& pozorovaci fada pozemskych pozorovani je vzorkovéna
s frekvenci jednoho hvézdného dne P, = 0,99727 d, pti pozorovani slabych hvézd, kdy se
pozorovatelé vyhybaji uplikum by se mohlo projevit vzorkovéani s periodou synodického
meésice P, = 29,5 d a pravidelné se projevuje sezénni vzorkovani s periodou tropického
roku P, = 365,2442 d.

Jak se branit proti vzniku zdanlivych period? Duslednym narusovanim vzorkovani.
V pripadé hvézdného dne je ucinné sledovani hvézdy i v dobé nékolika hodin pred a
po jeji horni kulminaci nebo jesté 1épe sledovanim hvézdy z jiné zemépisné délky ¢i
z kosmického prostoru!®. Se sezénnim vzorkovanim je to horsi, zde plati, Ze hvézda by
se méla sledovat souvisle po co nejdelsi obdobi v roce, a navic nezavisle na fazi Mésice.

5.7.4.1 Falesné periody

Je dobré odlisovat zdanlivé periody vzniklé pritomnosti urcité periodicity v casovém
rozlozeni jednotlivych pozorovani a mezi faleSnymi periodami, které rovnéz lze rozborem
materidlu nalézt. Ty vznikaji jako dusledek urcité periodicity v systematickijch chybdch
meéfeni, nejcastéji posunech. Falesna perioda o délce jednoho hvézdného dne se naprt.
projevi tehdy, pozorujeme-li celou noc hvézdu a nekorigujeme-li jeji jasnost (Spatné
korigujeme) o extinkci. Stejné tak obcas v materidlu najdeme falesnou periodu o délce
1 roku. Obecné bychom méli byt vzdy ostraziti, objevi-li se nam v analyze periody
jednoho dne, roku a jejich zlomku. Jinak test na falesné periody je prosty — mély by se
totiz stejnou mérou projevit i v mérenich kontrolnich neproménnych hvézd podobnych
vlastnosti a polohy na obloze.

18V3elékem na problémy se zdanlivymi periodami je pouziti fotometrie z druzice Hipparcos, kde
okamziky pozorovani zadnou periodicitu nejevi.
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Obréazek 5.7: Na téchto ¢tyfech obrazcich si muzete prohlédnout, jak vypadaji aliasy v pe-
riodogramu. Prvni t#i obrazky byly vytvofeny matematickou simulaci skutecnosti, ten ¢tvrty
obrazek je ze zivota - zachycuje periodogram jedné z hvézd ve Velkém Magellanové mracnu
podeztelé z prislusnosti k tzv. chemickym pekulidrnim hvézdam, jez jevi nevelké sinusovité
zmény. U zminéné hvézdy byly nalezeny periodické zmény o frekvenci f, = 0.8075d~! a am-
plitudé necelé 0,02 mag. Na prvnim obrazku je simulace situace, kdy objekt vykazuje pfesné
sinusovité zmény s frekvenci f;, = 0.8075d !, piicemz doby pozorovani jsou v intervalu 8 let
rozesety zcela nahodile (tj. ve dne i v noci, kterykoliv den v roce). Sum je roven nule. V peri-
odogramu bezkonkurenéné dominuje vrcholek o zadané frekvenci, zadné dalsi aliasy tu nejsou
ani naznaceny. ,Sum* v periodogramu je dén skutecnosti, ze doby pozorovani jsou rozlozeny
nahodile. Pokud by byla pozorovani rozlozena zcela rovnomérné, zmizel by i ten a v grafu by byl
viditelny pouze ten zdkladni pik. V piipadé, ze tentyz signdl pozorujeme z povrchu Zemé, a to
tedy v noci, pokud je objekt dostatetné vysoko nad obzorem, pak dostaneme daleko zajimavéjsi
periodogram s fadou aliasu, pro jejichz frekvenci plati Tanneruv vztah, ze fa(k) = |fy, + & fu|,
kde k je celé ¢islo kolem 0, fy je tzv. vzorkovaci frekvence, u pozemnich pozorovani nejcastéji
pievrdcend hodnota délky hvézdného dnef, = 366.2442/365.2442 = 1.00274d~!. V tietim
obrazku kromé sinusového signalu uvazujeme navic i jisty nahodily sum, ktery pak v obrazku
vytvori fadu dalsich falesnych piki a také muze zménit relativni intenzitu ,pravych® aliasu.
Neékteré z nich mohou v Sumu zcela zaniknout. Posledni obrazek znézornuje skute¢nou situaci,
kde vse muze byt jesté komplikovanéjsi. VSimnéte si prosim, ze na rozdil od hlavniho vrcholku
byvaji aliasy rozdvojeny, coz je zpusobeno dalsi vzorkovaci frekvenci, rovnou pievracenou hod-
notou délky tropického roku ve dnech.
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Kapitola 6. Proménnost periodicky proménnych hvézd

6 Proménnost periodicky
proménnych hvézd

6.1 Rotujici proménné hvézdy

Mezi geometricky proménné samoziejmeé patii i rotujici proménné hvézdy, kdy ke zménam
geometrie (ithlu pohledu) proménné hvézdy vuci pozorovateli dochézi ze dvou zékladnich

duvodu:

a) sledovand hvézda rotuje, coz je ovSem zcela standardni situace;

b) hvézda je ¢lenkou podvojné soustavy, coz je rovnéz velmi casté.

Ma-li se pii téchto zméndch jasnost pozorovaného objektu (hvézda nebo dvojhvézda)
meénit, musi jeho zareni vykazovat jisté odchylky od ptisné osové symetrie. Fakt, ze
nékteré rotujici hvézdy a dvojhvézdy viditelné svételné variace nevykazuji, je dan skutec-
nosti, ze zareni téchto hvézd je nesmirné izotropni, jejich fotosféry jsou fotometricky
znacné homogenni a jejich tvar je velmi presné osové symetricky. V pripadé dvojhvézd
také nesmi dochazet k vzajemnym zakrytum.

Tvary svételnych kiivek nékterych rotujicich proménnych hvézd a mozné zmény
periody rotace byly jiz diskutovany v kapitolach 5.5.1, resp. 5.2.1.2

6.1.1 Asférické hvézdy

1.7

a

1.9

248

4.3

L L
o 0.5 1 1.5
PHASE

Obréazek 6.1: Diferencidlni
UBV svételné kiivky elip-
soidalni  proménné  hvézdy
V350 Lac (2446599.82 +
17.755F) vuci hvézdé HR8541.
Prevzato z Sterken & Jaschek
(1996).

Tvar hvézd neni obecné presné kulové symetricky, ale
muze dochazet k deformacich tohoto idealniho tvaru.
Osamélé, rychle rotujici hvézdy budou mit tvar rota¢niho
elipsoidu, pricemz zplosténi na poélech muze byt i velmi
vyrazné. Piikladem muze byt Achernar (o Eri). Prove-
dend interferometrickd méteni pomoci Very Large Tele-
scope Interferometr (VLTI) ukazala, ze rychlost rotace
az 230 km/s zpusobuje silné zplosténi, kdy rovnikovy
prumér hvézdy je 1,56krat vétsi nez polarni prumeér
(Domiciano de Souza et al., 2003). Rota¢ni osa Achernaru
je vuéi sméru k Zemi sklonéna o 65°. Jenze pokud je
sklon rota¢ni osy staly, nebude pozorovana zadna zména
jasnosti hvézdy v dusledku zmény velikosti plochy orien-
tované smérem k Zemi. K takovym variacim jasnosti by
byl nutny néjaky precesni pohyb. Jinak budou piipadné
zmeény zpusobeny spiSe pritomnosti skvrn na povrchu, ale
o tom az v dalsi kapitole.

K deformaci idealniho kulového tvaru hvézd ale také
dochazi u slozek tésnych dvojhvézd. Nejenze maji slozky
elipsoidalni tvar deformovany gravitacnim pusobenim
souputnika (napiiklad b Per, a Vir), ale pokud slozka
vyplni svuj Rocheuv lalok, muze mit tvar jakési protahlé

kapky (viz kap. 6.2.1). Obéznd rovina dvojhvézdy muze byt orientovéna tak, ze pro
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pozorovatele ze Zemé nedochazi k zakrytum, ale méni se prufez slozek ve sméru k Zemi
a v dusledku toho dochazi k malym zménam jasnosti s amplitudou do 0,1 mag v barvé V.
Perioda zmén jasnosti piitom odpovidé orbitélni periodé, nebot slozky maji zpravidla
synchronni rotaci.

6.1.2 Skvrny na hvézdach

Hvézdy nejenom, ze nemusi mit obecné idedlni kulovy tvar, ale povrch hvézd neni ani
stejnorody. Vyskytujici se na ném nehomogenity v jasnosti, barvé, magnetickém poli
a jiné. Jednoduse fec¢eno, hvézda ma na povrchu skvrny. Co je ale zpusobuje? Pro vznik
velké skvrny v podstaté staci, aby hvézda rotovala dostateéné rychle a doslo k jejimu
zplosténi. Pak bude hvézda o néco teplejsi na polech a o néco chladnéjsi na rovniku.
Takova nerovnomeérnost povrchové jasnosti je ovsem symetricka vuéi rotacni ose, takze
pokud bude poloha osy vuci sméru k Zemi stald, zadné pozorované zmeény jasnosti tato
ostatni ¢asti povrchu hvézdy, mohou mit nejruznéjsi rozméry a mohou se vyskytovat se
na ni mohou v podstaté kdekoli. V principu jsou dvojiho druhu. U hvézd slune¢niho typu
a chladnéjsich se pravidelné setkavame s fotometrickymi skvrnami s odlisnou efektivni
teplotou, kterd je pak pricinou vzniku kontrastu skvrny vuéi jejimu okoli. Zpravidla
magnetickymi poli, kterda se generuji v podpovrchovych vrstvach hvézdy a postupné
vzlinaji na povrch, kde zvolna disipuji. Zivotnost jednotlivych skvrn zde zavisf na jejich
mohutnosti a také na typu hvézdy — pocita se na dny az na roky.

Zcela jinou povahu maji fotometrické skvrny v oblastech s odlisnym zastoupeni
nékterych chemickych prvkiu, nachazejicich se na povrchu vétsiny magnetickych chemicky
pekulidrnich (mCP) hvézd. Skvrny na nich maji stejnou efektivni teplotu jakou ma4 jejich
okoli, lisi se vSak stavbou atmosféry, ktera ovsem zavisi na lokalnim chemickém slozeni
na povrchu. Zareni vystupujici z takovych skvrn ma jiné spektralni slozeni nez zareni
zbytku hvézdy. Fotometrické na mCP hvézdach tak nejsou ani temné ani jasné, jsou jen
jinak barevné.

V obou pripadech je proménnost hvézd relativné mald, jde fadoveé o setiny az desetiny
magnitudy. Periodicita pritom odpovida dobé rotace hvézdy. Je tieba si vSak uvédomit,
ze skvrny mohou byt samy zdrojem proménnosti ale mohou také prispivat k proménnosti
jiného druhu.

Kromé jiz zminénych velkych skupin rotujicich skvrnitych proménnych hvézd lze
podle spoleénych charakteristik rozdélit hvézdy se skvrnami do nasledujicich skupin:

e Slunce a hvézdy slune¢niho typu

Hvézdy typu FK Com

Hvézdy typu BY Dra

Hvézdy typu RS CVn — skvrniti psi

Magnetické chemicky pekulidrni hvézdy (mCP)
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6.1.2.1 Slunce a hvézdy slunec¢niho typu

Lidé si Slunce v§imali uz od usvitu déjin, ale jako k vesmirnému télesu, které by se mélo system-
aticky a dlouhodobé sledovat, k nému zacali pristupovat teprve nedavno, vlastné az s nastu-
pem spektroskopie v astronomii. Eberhard & Schwarzschild (1913) objevili emise v ¢ardch
H a K vapniku Call u hvézd slune¢niho typu, ¢imz dokdazali existenci jejich rozsahlych chro-
mosfér. Prekvapenim vsak bylo, Ze oproti o¢ekdvani ma fada hvézd nesrovnatelné vyssi aktivitu
nez Slunce. V té dobé se navic predpokladalo, ze mohutnost projevu hvézdné aktivity je pouze
funkei jejich spektralniho typu. Ale tento predpoklad byl uvedenou praci vyvracen. O 65 let
pozdéji ptisel Olin C. Wilson (1978) se studii chovéani vapnikovych ¢ar u nékolika desitek hvézd
slune¢niho typu (tj. hvézd hlavni posloupnosti spektralniho typu G a K), v niz popisuje dva
typy zmén v intenzitdch pozorovanych centralnich emisi:

a) kratkodobé, v casové skéle nékolika dni, které nepochybné souviseji s pohybem aktivnich

oblasti na disku rotujici hvézdy;
b) dlouhodobé, s periodou od 8 do 12 let, které jsou obdobou slune¢niho zékladniho je-

denéctiletého cyklu.

HD 129333 (b+y)/2 photometry
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Obrazek 6.2: Svételnd kiivka hvézdy slunecéniho typu HD 129333 ve fotometrickych filtrech
b,y Stromgrenova systému. Zdroj: Lockwood et al. (2007).

Kromé O. C. Wilsona se v 70. a 80. letech minulého stoleti studiem hvézd slune¢niho typu
zabyvali téz George Preston a Arthur Vaugham (napfiklad Vaughan et al. 1978; Vaughan &
Preston 1980), ktef{ proméfili celkem jeden a pul tisice hvézd sluneéniho typu v hvézdokupéach
a asociacich ruzného stéii a dospéli k nékolika charakteristikdm hvézd slune¢niho typu, které
pozdéji potvrdily dalsi studie.

Messina & Guinan (2002, 2003) ve svém dlouhodobém projektu , The Sun in Time*
charakterizovali prubéh aktivity hvézd sluneéniho typu takto:

e intenzita hvézdné aktivity souvisi s rychlosti rotace, protoze rotace hvézdy je
odpovédna za magnetické pole hvézdy. Hvézdy s rychlou rotaci vykazuji vysokou,
spise chaotickou, nepravidelnou aktivitu.

e noveé se rodici hvézda, ktera se priblizuje do stadia hvézdy hlavni posloupnosti, se
smrituje a v dusledku zachovani momentu hybnosti svou rotaci zrychluje;

e hvézdy slunecniho typu maji po svém zrozeni relativné vysokou rotacni rychlost,
ktera klesa, s tim, jak hvézda starne. V prvnich miliénech let je brzdéni pomérné
rychlé v dusledku magnetického pole a pozustatku puvodni latky v akrecnim disku.
Pozdéji je moment hybnosti odnasen hvézdnym vétrem.
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e hvézdy s periodou rotace delsi nez 20 dni, maji aktivitu podobnou Slunci. Délka
cyklu je zhruba 10 let nezavisle na jinych vlastnostech hvézdy.

Mirou aktivity hvézd je mnozstvi skvrn na povrchu. Byly vsak pozorovény i hvézdy
slune¢niho typu, u nichz se neprojevoval ani nédznak aktivity. Za pftijatelné se poklada
vysvétleni, ze tyto hvézdy praveé prochazeji stadiem jisté deprese hvézdné aktivity, ob-
dobné Maunderovu, resp. Sporerovu minimu sluneéni aktivity.!

Vzhledem k tomu, ze jsme u Slunce velmi blizko, sledujeme jeho aktivitu doslova
»z prvni fady“. Na povrchu jsou jasné patrné slunecni skvrny. Vzdalenému pozorovateli
by se naSe Slunce jevilo jako hvézda se zménami do 0,01 mag ve V' a periodou zhruba 30
dni. Amplituda zmén by se podle faze slune¢niho cyklu mohla mirné ménit, ale perioda,
ktera je vlastné rotacni periodou, zustava ptiblizné stejna.

6.1.2.2 Typ FK Comae Berenices

V 80. letech minulého stoleti si astronomové pii rentgenovych prehlidkach oblohy po-
vsimli skupiny hvézd pozdnich spektralnich typu, které vykazovaly vysokou aktivitu.
Jedna se o obry spektralniho typu G a K se silnou chromosférickou a koronarni ak-
tivitou. Zpocatku byly vymezeny jako samostatné hvézdy s podobnou aktivitou jako
tésné dvojhvézdy typu RS CVn, ale v soucasnosti jsou v této skupiné i dvojhvézdy
(napt. UZ Lib). Hvézdy typu FK Com velmi rychle rotuji, samotné predstavitelka je
z nich zatim nejrychlejsi (vsini ~ 160 km/s). Dusledkem rychlé rotace je samoziejmeé
zplosteéni, elipsoidédlni tvar hvézd, ale mozna i vysoka aktivita téchto hvézd. Perioda
svételnych zmén odpovida dobé rotace hvézdy, radové dny. Amplituda svételnych zmén
¢ini az nékolik desetin magnitudy.

Nevyteseny zustava dosud puvod téchto hvézd a jejich vyvojovy status. Nejvice
uznavana teorie poklada hveézdy typu FK Com za mozny vysledek splynuti dvojhvézdné-
ho kontaktniho systému typu W UMa. Objevily se ale i nazory, ze jde o velmi mladé
hvézdy s neobycejné rychlou pocatecni rotaci, pripadné, ze je hvézda roztacena pretokem
hmoty z neviditelného pruvodce.

6.1.2.3 Typ RS Canum Venaticorum — skvrniti psi

Prvni studie jednotlivych hvézd typu RS Canum Venaticorum se objevily v poloviné
Sedesatych let minulého stoleti. Astronomy upoutaly zejména neobvyklé zmény mimo
zékryty. V poloviné 70. let byly objeveny dalsi zvlastnosti téchto hvézd: emise v rddiové
oblasti, radiové zablesky, tepelnd emise v rentgenové oblasti svédcici o teplotach az
107 K, silné a proménné emisni ¢ary ionizovaného vapniku H a K, vodiku a hoi¢iku. Hall
(1976) definoval hvézdy typu RS CVn jako dvojhvézdy s orbitalni periodou jednoho dne
az dvou tydnu, s teplejsi slozkou spektralniho typu F az G IV-V a silnou emisi v ¢arach
H a K mimo zakryt. Nicméné nyni uz je ziejmé, ze existuji i dvojhvézdy podobného
chovéni s kratsi a delsi periodou. Hvézdy typu RS CVn dnes tvoii pocetnéjsi skupinu s
péti podskupinami:

!Maunderovo minimum sluneéni aktivity nastalo v letech 1645-1715. Pfed nim je potvrzeno
i Sporerovo minimum z let 1400-1510.
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Obrazek 6.3: Vysledky pozorovani a modelu hvézdy FK Com. Tmavsi barvy vyznacuji vyskyt
aktivnich oblasti se skvrnami. Sif v mapach ukazuje rovnik a étyfi délky oddélené po 90°. Na
svetelnych kiivkach kiizky znac¢i pozorované hodnoty ve V', ¢ary jsou spoctené hvézdné velikosti
podle modelu. Zdroj: Korhonen et al. (2009).
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1. Normélni systémy: Orbitdlni periody mezi 1 az 14 dny. Teplejsi slozka je spektral-
niho typu F nebo G tiidy V nebo IV. Silné emise v ¢arach Cail H a K je patrna
vidét mimo zakryty.

2. Krétkoperiodické systémy: Slozky jsou oddélené. Orbitalni periody kratsi nez
1 den. Teplejsi slozka je spektralnitho typu F nebo G tfidy V nebo IV. Emise
Ca1r H a K jsou u jedné nebo obou slozek.

3. Dlouhoperiodické soustavy: Orbitalni periody jsou delsi nez 14 dni. Slozky mohou
byt spektralniho typu G az K a t¥idy od II az po IV. Silné emise v ¢arach Ca1r H
a K jsou vidét mimo zakryty.

4. Eruptivni systémy: Teplejsi slozka je spektralniho typu dKe nebo dMe. Emise se
vztahuje k silnym ¢ardm Ca1r H a K.

5. Soustavy typu V471 Tau: Teplejsi slozka je bily trpaslik. Chladné;jsi slozka spektralni
tiridy G az K vykazuje silné emisni cary Ca1l H a K.

Svételné kiivky hvézd typu RS CVn jsou zpravidla kombinaci nékolika zmén. Jsou zde
patrné periodické zmény vznikajici v dusledku orbitalniho pohybu slozek tésné dvoj-
hvézdy (muze jit i o zékryty). Pfes né se prekladaji polopravidelné nebo nepravidelné
zmény s amplitudou az 0.2 mag na casové Skdle dni az let zpusobované skvrnami na
povrchu slozek. Skvrny jsou dusledkem podobné aktivity jako u naseho Slunce, jen
jsou mnohem rozsahlejsi a intenzivnéjsi. Také proto si tato skupina hvézd vyslouzila
prezdivku ,skvrniti psi“. Fotosférické skvrny spolu s aktivitou chromosféry a koronalnich
magnetickych smycek zpusobuji vznik ,deformacni viny“, ktera se preklada pres or-
bitalni kiivku (se zékryty), jak ukazuje obrézek 6.4. Deformaé¢ni vlna se ptitom v ¢ase
posouva vuci orbitalni fazi, respektive zakrytum, jak je vidét na obrazku 6.5.
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Plane Center of
gravity
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Obrazek 6.4: Svételnd krivka a schematicky model RS CVn v porovnani se Sluncem. Na
svételné kiivce je kromé zakrytu patrnd i deformacni vina, kterd se piekladd pies celou kiivku.
Zdroj: Percy (2011).
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Obrazek 6.5: Svételné kiivky a modely skvrn proménné hvézdy BE Psc, aktivniho elip-
soidalniho, zdkrytového, trojného systému typu RS CVn v letech 1988-2006. (a) Pozorované
svetelné kiivky ve V' a prolozené modelové kiivky. (b) Rozlozeni skvrn podle modelu pro jed-
notlivé sezény. (c) Vyvoj parametra skvrn v ¢ase. Levy panel ukazuje délku sttedu kazdé skvrny
(severni jako kolecka, jizni krouzky) v jednotkach rotacni faze vyjadiené jako povrchové délka
ve stupnich. Posun odrdz{ prumeérny rozdil 0,5 % mezi orbitdlni a rota¢ni periodou primdrni
slozky. Vpravo je velikost skvrn v jednotkdch povrchu hvézdy. (d) Amplituda zmén ve V
vyvolana skvrnami, minimum a maximum jasnosti (Strassmeier et al., 2008).
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6.1.2.4 Typ BY Draconis
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Obréazek 6.6: Svételnd kiivka BY
Dra v letech 1979-89 ve V, perioda
P = 3.8285 dne (Pettersen et al.,
1992).

6.1.2.5 Chemicky pekulidrni (CP) hvézdy

Povrchové vrstvy hvézd hlavni posloupnosti, v nichz vznika jejich spektrum, maji chemické
slozeni odpovidajici slozeni zarodeéného mracna, z néhoz se ptred lety zformovaly. Jasné
zde dominuji vodik a hélium, v mensi mife jsou tu pak pritomny i tézsi prvky s obsahem
do 5%. Relativni zastoupeni prvku tézsich nez hélium zhruba odpovidé jejich zastoupeni
ve sluneéni atmosfére. Vzhled spekter hvézd hlavni posloupnosti je urcen zejména efek-
tivni teplotou jejich atmostér. Spektralni klasifikace takovych je pak viceméné rutinni
zalezitosti, kterou lze i automatizovat.

Nicméné uz na sklonku 19. stoleti, si fada spektroskopistu povsimla, ze zhruba 10%
spekter horkych hvézd spektralnich ttid B2V az F' 5 nelze jednoznacné spektralné klasi-
fikovat. Tato spektra byla oznacena jako neobvykla — pekuliarni a odhadnuté spektralni
typy byly oznaceny pridomkem p. Mluvi se pak o Ap, Bp a Fp hvézdach. Podrobnéjsi roz-
bor téchto pekuliarnich spekter nas privadi k presvédceni, ze pri¢inou jejich anomalniho
vzhledu je neobvyklé, tedy pekulidrni chemické slozeni atmosfér téchto hvézd. Od té
doby se hovoii o tzv. chemicky pekuliarnich hvézddch (CP hveézdach). Slozeni jejich
atmosfér se lis{ v relativnim zastoupeni jednotlivych prvku, nékteré jsou vzhledem ke
sluneé¢nimu slozeni v deficitu, jiné naopak v nadbytku, ktery se od normalu muze lisit
az o nékolik radu. Dalsim znakem chemicky pekuliarnich hvézd je celkové pomalejsi ro-
tace téchto hvézd, coz ve svych dusledcich znamenad, ze svrchni vrstvy téchto hvézd jsou
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o poznani klidnéjsi nez hvézd rychleji rotujicich. Na fadé chemicky pekulidrnich hvézd

bylo objeveno silné globalni magnetické pole? s dipdlovou strukturou, kde osa dipdlu

urace magnetickych poli. Vseobecné se soudi, ze magneticka pole jsou fosilnitho puvodu

a ve hvézdeé pretrvavaji asi po celou dobu jejich zivota na hlavni posloupnosti. Hvézdy

s magnetickym polem vytvareji mezi CP hvézdami svébytnou skupinu tzv. magnetickijch

chemicky pekulidrnich hvézd (mCP hvézdy), které se vyznacuji mj. i tim, ze chemické

prvky na jejich povrchu se shlukuji do kontrastnich spektroskopické skvrny, jsou zde
patrné i rozsahlé fotometrické skvrny, které jsou pricinou fotometrické proménnosti tak-
tované periodou jejich rotace.

Chemicky pekuliarni hvézdy se od sebe vzajemné lisi natolik, Ze jen stézi bychom
mohli najit dvé CP hvézdy, o nichz bychom mohli prohlasit, ze jsou podobné. Nicméné
se ukazuje alespon to, ze chemické odlisnosti atmosfér CP hvézd silné koreluji s efektivni
teplotou a pritomnosti ¢i nepiitomnosti silného globalnitho magnetického pole, a z toho
také vychazi jejich klasifikace.

Pro roztiidéni chemicky pekulidrnich hvézd se v soucasnosti nejcastéji pouziva tato vari-
anta Prestonovy-Maitzenovy klasifikace verze
CP1 — metalické hvézdy nebo téz Am (metallic-line) hvézdy, jejichz spektra vykazuji slabé

¢ary Call a/nebo Sclli, a soucasné vykazuji zvySenou abundanci Fe, Cr, Ti, Ni a Co.
kovu. Zpravidla se jednd o pomalu rotujici hvézdy, ¢asto slozky dvojhvézd s teplotou
mezi 7000 K az 10000 K, tedy spektralniho typu A az ¢asné F. Magnetické pole slabé
nebo zadné. Mezi CP1 hvézdy se fadi i hvézdy typu A Bootis.

CP2 —klasické mCP hvézdy nebo téz Ap a Bp hvézdy, jsou charakterizovany silnym globdlnim
magnetickym polem, jehoz intenzita dosahuje typicky 0,1 T, ale nékdy az 1 T.? Povr-
chové teploty jsou v rozmezi zhruba 7200 K az 15000 K (F6-B8). Jejich rotace je také
pomald. Ve spektru jsou znamky zvyseného obsahu iontu jako Siii, Feir a Fel, Felr,
u chladnéjsich CP2 hvézd pak i Crii, Sri1, Eull a dalsich vzacnych zemin.

CP3 - tzv. rtutovo-manganové, HgMn hvézdy se vyznacuji zesilenym obsahem téchto dvou
chemickych prvki. Lze je chépat jako prodlouzeni CP1 hvézd do oblasti vyssich teplot.
Maji pomalou rotaci a zpravidla nemaji silné globalni magnetické pole. Patii mezi
chladnéjsi hvézdy tiidy B, jejich efektivni teploty spadaji do rozmezi 10 000 K az 15 000 K.

CP4 — oznacované téz jako He-weak hvézdy patii mezi magnetické CP hvézdy. Typicky
vykazuji pfebytek kiemiku a naopak deficit nuklidu He?, a zvySeny pomér abundance
nuklidit He /He*. Spektralni typy bézné B5-BS, jde o teplotni prodlouzeni CP2 hvézd.

CP6 — oznacované téz jako He-strong hvézdy patii mezi magnetické CP hvézdy. Typicky
vykazuji prebytek He? normalni pomér He?/He?. Spektralni typy bézné B2-B4, jde o
teplotni prodlouzeni CP2 hvézd a CP4 hvézd.

Pticinou pozorované anomadlie v chemickém slozeni povrchovych vrstev CP hvézd
je nejspis zariva difize (Michaud, 1970), kterd v mimofadné klidnych atmosféréch,
stabilizovanych nékdy i magnetickym polem, vynéasi nékteré ionty s velkym tcinnym
prufezem smérem nahoru, zatimco jiné ionty zvolna sestupuji na dno vrstvy, kde k

2Silné magnetické pole Ap hvézdy objevil Babcock (1947) u CW Vir (78 Vir). K detekci pouzil
Zeemanova jevu, ktery rozstépi spektralni ¢ary na tii skupiny slozek, s odlisnou polarizaci. Tak lze
z polarimetrickych méfeni urc¢it nejen intenzitu, ale i periodicitu zmén magnetického pole.

3Pro srovnéni, globélni pole Slunce m4 indukci desettisickrat mensi. O nékolik f4di silnéjsi magnet-
icka pole se vyskytuji jen lokalné v tzv. aktivnich oblastech.
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Obréazek 6.7: Nahote vlevo: Zména rozlozeni obsahu kiemiku na disku hvézdy HD 37776 pro
ruzné rotacni faze podle Khokhlova et al. (2000). Kolem faze 0 je abundance kiemiku nejveétsi.
Nahote vpravo: Srovnani predpovézenych svételnych zmén HD 37776 spoctenych podle povr-
chového rozlozeni kiemiku a hélia (viz Khokhlova et al. 2000) a pozorovanych svételnych kiivek
v barvach uwvby Stromgrenova fotomoetrického systému (Adelman & Pyper 1985, Adelman
1997b). Dole: vypoctené toky zareni z atmosféry HD 37776 s ruznym zastoupenim kiemiku.
Skvrny s vétsim zastoupenim kfemiku jsou v wwby jasnéjsi nez oblasti s malou abundanci
kiemiku. Pfevzato z Krticka et al. (2010).

takovéto chemické separaci dochazi. Teorii jesté zbyva vysvétlit nékteré detaily, napt.
jak je role hvézdného vétru pti vzniku chemické pekuliarity hvézd ttidy CP6 nebo z
jakého duvodu dochézi ke vzniku spektroskopickych skvrn.

Jak jiz bylo feceno, magnetické chemicky pekuliarni hvézdy jsou hvézdy proménné,
meéni se s periodou rotace ve své jasnosti, spektru i magnetickém poli. Vse lze vysvétlit
konceptem tuhé rotujici hvézdy s persistentnimi spektroskopickymi a fotometrickymi
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skvrnami a globdlnim magnetickym polem vmrazenym do plazmatu hvézdy, s nimz jako
prvni prisli Stibbs (1950) a Deutsch (1958).

Spektroskopicka proménnost, pti niz se méni profil jednotlivych spektralnich car, byla
odhalena az spektroskopii s vysokym rozlisenim. Z profili spektrélnich ¢ar lze odvodit
nejen prumérnou abundanci jednotlivych chemickych prvku, ale i jejich rozlozeni po
hvézdeé, a to pomoci tzv. Dopplerovy tomografie. Z analyz vyplyva mj. i to ze zejména
ty prvky, jez jsou v prebytku, jsou po hvézdé rozlozeny krajné nerovnomérné - jejich
zastoupeni se zde muze lisit az o 2 rady.

Fotometricka proménnost byla objevena az po spektroskopické, a to proto, ze ampli-
tudy svételnych zmén jsou takika vzdy mensi nez dvé desetiny magnitudy, typicky setiny
magnitudy. Analyza svételnych zmén je proto docela naroénou disciplinou, detailnéji je
popséna v podkapitole 5.5.1. Krticka et al. (2010) ukézali, ze pticinou vzniku fotomet-
ricky kontrastnich skvrn je nejspis prerozdéleni energie ve spektru zpusobené zesilenou
absorpci ve spektralnich ¢arach nebo pasech volné-vazanych prechodu chemickych prvku,
které jsou v dané spektroskopické skvrné v prebytku.

6.1.3 Magnetické pole

(Ne)piitomnost magnetického pole a piipadné jeho podoba a intenzita hraje velmi
dulezitou roli ve vyvoji hvézd. U rotujicich proménnych hvézd byva pri¢inou osové
asymetrie pritomnost silného magnetického pole. Je-li magnetické pole zhruba dipélové,
musi jeSté platit, Ze osa tohoto dip6lu nesmi souhlasit osou rotacni, coz je vSak vétsSinou
splnéno. Pozorované zmeény jsou piisné periodické, perioda odpovida rotaéni periodé
objektu. Ta byva velmi rozmanitd: od 10~* s u téch nejrychlejsich pulsari az po nékolik
let u zvlast pomalu rotujicich chemicky pekulidrnich hvézd. V proménnych hvézdéach
bychom mohli vymezit vliv magnetického pole zejména na:

e magnetické chemicky pekulidrni hveézdy,
e hvézdy typu a? Canum Venaticorum,

e pulsary.

6.1.3.1 Pulsary

Prestoze samotné slovo pulsar vzniklo z anglickych slov ,pulse* a ,star”, nejedné se
o pulzujici hvézdu. Zdrojem pulsu je velmi rychle rotujici neutronova hvézda vysilajici
do prostoru zejména radiové zareni v uzkém kuzelu. Jakmile se pozorovatel ocitne ve
sméru kuzelu pozoruje kratky, intenzivni zablesk (tzv. majiakovy model). Doba mezi
zablesky tak odpovida periodé rotace hvézdy. Pulsar je tedy rotujici proménnd hvézda.

Pulsary byly objeveny nahodou pfii ptehlidce extragalaktickych radiovych zdroju
na frekvenci 81 MHz. Pii vyhodnocovani zéznamu si zvlastnich periodickych signéla
povsimla Jocellyn Bellova (dnes Burnellovd). Spolu s tehdejsim skolitelem a dalsimi
kolegy pak publikovali objevovy ¢lanek (Hewish et al., 1968)%. Pulsary byly nejdifve

4Antony Hewish obdrzel v roce 1974 se Sirem Martinem Rylem Nobelovu cenu za fyziku za
prukopnicky vyzkum v oblasti rddiové astrofyziky, predevsim za rozhodujici tlohu pii objevu pulsaru.
Jocelyn Bellova pfisla zkratka.
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znaceny podle zkratky observatote, kde byly objeveny, a rektascenze (napiiklad Cam-
bridge pulsar CP1919). Pozdéji se zacala pouzivat zkratka PSR (Pulsating Source of
Radio) a soutfadnice PSR0531+21, dnes PSR B1919+-21, resp. PSR J1921+2153.
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Obréazek 6.8: Svételnd kiivka pulsaru v Krab{ mlhoviné s ¢asovym rozliSenim 3us ve filtrech
U+B+V+R, B, R, U (odshora dolt). Pfevzato z Komarova et al. (1996).

V soucasnosti zndme pies dva tisice pulsari® s periodami od 1.4 ms do 8.5 s. Vétsina
z nich zari zejména v réddiové oblasti, ale nékolik i ve viditelném svétle. Pro vSechny
pulsary je typické extrémné silné magnetické pole dosahujici az 10'° T, resp. 101t T
u magnetaru. Nicméné zdroje energie se lisi. Podle nich rozliSujeme v principu tfi druhy
pulsaru.

e Pulsary dotované z rotacni energie, vyzarujici v dusledku ztraty rotacni energie
hvézdy.

e Pulsary pohdnéné piirustkem hmoty (to plati pro vétsinu, ale ne vSechny rentgenové
pulsary), kdy je zdrojem energie akrece.

e Magnetary, jejichz zdrojem energie je rozklad extrémneé silného magnetického pole.
Rotac¢ni energii pulsaru muzeme vyjadrit vztahem

22T
P2’

1
Eror = 5 I190? = (6.1)
kde €2 je tihlova rychlost, P perioda a I moment setrva¢nosti. Perioda pulst se ¢asem
prodluzuje, rotace pulsaru zpomaluje, takze plati

o= — >0, 6.2
7 (6.2)
Dosazenim vztahu (6.1) a ipravou dostaneme zavislost zmény energie rotace na periodé
a zmeéneé periody '
dE. —4n*IP

dt P3

5Pro aktudlni pocet zndmych pulsarti navitivte jejich katalog na http://www.atnf.csiro.au/
people/pulsar/psrcat/.

(6.3)
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Obrazek 6.9: Zavislost dekadického logaritmu zmény periody na periodé pulsaru je ekviva-
lentem HR diagramu pro pulsary. Na diagramu jsou vyznaceny vSechny znamé pulsary v nasi
Galaxii. Pomoci pozorované periody pulsu a jejich zmény muzeme odhadnout fadu parametri
jako vék pulsaru, silu magnetického pole B a zménu rota¢ni energie E. Mladé pulsary jsou
v levém hornim rohu a postupné se s vékem presouvaji v diagramu dolt a doprava az zhruba
po 1019 let zesldbne magnetické pole natolik, ze pulsar prestane vysilat a skonéf na , hibitové“.
Zajimavé je zjisténi, ze témér vSechny pulsary s kratkou periodou jsou soucasti binarniho
systému.

Pro nejznaméjsi pulsar v srdci Krabi mlhoviny z toho naptiklad vyplyva, ze jeho rotac¢ni
energie se méni rychlosti —4 - 103! J/s. Porovndnim vztahu (6.3) s mnozstvim vyzéiené
energie podle Larmorova vztahu muzeme odvodit jak minimalni{ intenzitu magnetického
pole na povrchu pulsaru, tak i tzv. charakteristicky vék pulsaru

P

2

T

(6.4)

Charakteristicky vék pulsaru nezavisi ani na velikosti pulsaru R, momentu setrvac¢nosti
I nebo sklonu a intenzité magnetického pole Bsin«a. Vztah plati, pokud je pocateéni
perioda pulsit mnohem mensi nez soucasné (Py < P) a P- P, resp. B je konstantni. Pro
jiz zminény pulsar v Krabi mlhoviné je charakteristicky vék zhruba 1300 let. Vzhledem
k zaznamum vime, ze vznikl v r. 1054, takze je aktudlni vék v dobé vydani téchto skript
je 959 let.
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6.2 Dvojhvézdy

6.2.1 Zakrytové proménné hvézdy

Zakrytové proménné hvézdy jsou dalsim nepominutelnym ptredstavitelem geometricky
proménnych hvézd. V zakryvajici se soustavé musi byt alespon dva objekty, ale nemusi jit
jen o hvézdy, druhym télesem muze byt i exoplaneta. Pro snazsi vyklad budeme nadéle
pouzivat soustavu slozenou ze dvou hvézd. Anizotropie ve dvojhvézdach, zejména téch
tésnych, je pak ddna jejich vzédjemnym zastinovanim a vzajemnym ovlivnénim (interakef)
jejich slozek, pricemz perioda pozorovanych zmén souhlasi s periodou obéhu. Zmény
period uz byly diskutovany v kapitole 5.2.1.3.

Obrazek 6.10: Trojrozmérné zobrazen{ Rocheova potencidlu ve dvojhvézdé s pomérem hmot-
nosti slozek ¢ = 2 v korutujici soustavé souradnic. Kapkovité utvary zobrazené na spodni ¢asti
obrazku se nazyvaji Rocheovy laloky. L, Lo, L jsou Langrangeovy body. Kdyz jedna hvézda
vyplni sviij Rocheuv lalok, muze jeji hmota piechézet do sféry vlivu druhé hvézdy pies oblast
bodu L;. Zdroj: http://hemel.waarnemen.com/Informatie/Sterren

Vysettujme nyni déje v tésné dvojhvézdeé, jejich slozky o hmotnostech M; a M,
konstantni. Obéh slozek se déje s ihlovou rychlosti w. Za téchto okolnosti je vhodné za
vztaznou soustavu zvolit korotujici soustavu pevné spojenou s obéma hvézdami. V ni
ovsem musime zavést kromé gravitacni sily pusobici mezi slozkami zavést téz ,nein-
ercialni silu® — silu odstiedivou. V bodé o souradnicich x,y,z, ktery je ve vzdalenostech
r1 od stfedu hmotnosti prvni hvézdy a ry od stfedu druhé slozky dvojhvézdy, je pak
potencidl @(z,y,z) dan souctem gravitacnich potencidli vzhledem k obéma slozkam
dvojhveézdy a potencialu, ktery odpovida puisobeni odstiredivé sily v této korotujici sous-

tave \ \ 5
oot P

1 T2 2

D(z,y,2) = — ; (6.5)
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kde p je vzdalenost vybraného bodu od normély k orbitalni roviné prochazejici tézistém
soustavy a thlova rychlost w je

w= 2T |G (6.6)
P a’
kde P je orbitalni perioda.

Ekvipotentencialni plochy nebo téz ekvipotencidly, jsou plochy tvorené body se
stejnym potencidlem danym (6.5). V soustavé dvojhvézdy se o nich hovoii jako o
Hillovych plochach . Hmotny bod pohybujici se po ekvipotencidlni plose nekond praci,
protoze vykonava pohyb ve sméru kolmém na pusobici sily. Tvar soustavy Hillovych
ploch silné zavisi na poméru hmotnosti slozek dvojhvézdy. Hillova plocha spolecné pro
obé hvézdy prochézejici navic libraé¢nim Langrangeovym bodem L; se zpravidla oznacuje
jako Rocheova plocha, piipadné Rocheova mez (viz obr. 6.10). Kolem kazdé slozky
dvojhvézdy tak definuje prostor tzv. Rocheova laloku. Jeho velikost lze samoziejmé
presné spocitat, ale v fadé pripadu vystacime s aproximaci, kterd definuje velikost koule
stejného objemu, napf. dle Eggleton (1983)

N 0,49 ¢5
@ 0,6¢% +1n (1+q%>

, (6.7)

kde a je poloosa soustavy, J8; polomér Rocheovy plochy kolem hvézdy o hmotnosti M,
a q = M;/M,. Podle price Plavec & Kratochvil (1964) lze také spocitat ptibliznou
vzdalenost [; Lagrangeova bodu L od stfedu slozky 1:

I = (3 +0,227logq) . (6.8)

Mira vyplnéni Rocheovych laloku hraje zdsadni tilohu v jedné z nejpouzivanéjsich
tfidéni tésnych dvojhvézd. Byl to jiz Kuiper (1941), kdo si pravdépodobné jako prvni
roli vyplnéni Rocheova laloku u tésnych dvojhvézd uvédomil. Na jeho praci navazal
Kopal (1955), ktery zavedl nésledujici zakladni klasifikaci (viz obr. 6.11):

e oddélené systémy (detached) — ani jedna ze slozek nevypliiuje sviij Rocheuv lalok,
e polodotykové (semidetached) — jen jedna ze slozek sviij Rocheuv lalok vypliuje,

e kontaktni (contact) — obé slozky vyplauji nebo spiSe presahuji Rocheovu mez,
proto se dnes spise pouziva anglicky termin overcontact, coz bychom mohli prekla-
dat pravé jako ”presahujici”.

Pozdéji Wilson (1979) tuto klasifikaci doplnil o soustavy s dvojim kontaktem (double
contact), kdy obé slozky dvojhvézdy pravé presné vyplnuji Rocheovy laloky, ale ne-
dotykaji se navzdjem. Navic alespon jedna slozka rotuje vétsi rychlosti nez je rychlost
synchronni rotace.

Pro popis konstituce samotné dvojhvézdy se kromé Kopalovy klasifikace pouziva
v katalozich také doplnkova klasifikace, ktera uptresnuje charakter slozek systému, napt.
v GCVS je to clenént:

SPoprvé je definoval George William Hill na zakladé praci Edouarda Rocheho.
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Rochel lalok P Rochel lalok

kontaktni (pFesahujici)

oddélena soustava polodotykova soustava

Obrazek 6.11: Kopalova klasifikace tésnych dvojhvézd. Zdroj: Dan Bruton. Upraveno.

GS Jedna nebo obé slozky systému jsou obii nebo veleobti; jedna ze slozek muze byt

i hvézda hlavni posloupnosti.
PN Aspon jedna ze slozek je jadrem planetarni mlhoviny (napfiklad UU Sge).

RS Soustavy typu RS Canum Venaticorum - viz kapitola 6.1.2.3
WD Systém, kde slozkami jsou bili trpaslici.
WR Slozkami soustavy jsou Wolfovy-Rayetovy hvézdy (napiiklad V 444 Cyg).

Vyse uvedené klasifikace tedy berou v ivahu polohu slozek hvézdy v HR diagramu a
stupen vyplnéni Rocheova laloku. Pokud neni k dispozici detailni studie soustavy, je typ
systému odhadnut vétsinou na zakladé jednoduchych kritériich publikovanych v praci

Svechnikov & Istomin (1979).

6.2.2 Sveételné krivky zakrytovych dvojhvézd

Tradicéni klasifikace zékrytovych dvojhvézd vychézi ze vzhledu jejich svételnych kiivek.
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Obrazek 6.12: Svételné kiivky zdkrytovych dvojhvézd. CCD pozorovani M. Zejdy. a) Algolida
typu II — hvézda TW Dra. b) Hvézda typu 8 Lyrae — ST Tri. ¢) Hvézda typu W UMa — GZ And.

Pozorovatelé sice tuto klasifikaci preferuji, ale je tfeba si uvédomit, ze o pomérech

v dvojhvézdném paru nékdy jen malo vypovida.
EA typ Algol (algolidy) — jsou zakrytové dvojhveézdy, v jejichz svételné kiivce nachdzime
vyrazné a relativné uzké primarni minimum, v opa¢né fazi pak zpravidla po-
zorujeme mélci, ale rovnéz tzké sekundarni minimum. Tyto poklesy jasnosti jsou
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zpusobeny vzajemnymi zakryty slozek. Mimo zakryty je jasnost viceméné kon-
stantni, proménnost tu souvisi s asféricnosti jedné nebo obou slozek a s efektem
odrazu. U algolid typu I jsou minima jasnosti srovnatelné hluboka, ptricemz jejich
hloubka nepiesahne 0,8 mag. Jde zpravidla o oddélené dvojhvézdy se slozkami
viceméné kulového tvaru. Algolidy typu Il se vyznacuji vyraznym primarnim min-
imem o hloubce az nékolik magnitud, sekundarni minimum byva nevyrazné nebo
uplné chybi. Jedna se o polodotykové soustavy v pokrocilé stadiu vyvoje tvorené
takika sférickou primarni slozkou, ktera byva mnohonéasobné jasnéjsi nez kapkovité
protahld sekundarni slozka. Ta se ve svétle soustavy mimo zakryty skoro nepro-
jevuje. Vysledkem pak je, ze se v tzv. konstantni ¢asti jasnost systému prakticky
neméni. Periody algolid jsou mozné v Sirokém rozmezi 0,2 az 10000 dni

EB typ 8 Lyrae — ve svételnych kiivkach nachazime primarni i sekundarni minimum,
kdy zjevné dochazi k zékrytum slozek. Jasnost systému se vyrazné méni i mimo
zakryty, coz svedci o tom, Ze tu mame co do ¢inéni s tésnou soustavou se slapové
protazenymi slozkami a silnym efektem odrazu. Mezi slozkami dochézi k vyméné
latky, nachazime zde plynné proudy i disky. Hloubky primarnich minim dosahuji
az 2 mag ve V. Periody jsou zpravidla delsi nez 1 den. Jde o pomérné vzacné
systémy se slozkami spektralniho typu B az A.

EW typ W Ursae Majoris. Na svételnych kiivkach v podstaté neni mozné urcit presny
cas zacatku a konce zakrytu. Primarni a sekundarni minima jsou témeér stejné
hluboka. Amplitudy zmén jsou do 0,8 mag ve V. Jedna se vesmeés o kratkoperiodické
systémy s orbitalni periodou pod 1 den, sestavajici z elipsoidalnich slozek, které
jsou témeér v dotyku. Soudi se, ze slozky spektralni typy F az G a pozdéjsi maji
spole¢nou atmosféru.

Na vzhledu svételné kiivky zakrytovych dvojhvézd se podepisuje fada okolnosti, a to:

geometrie systému, tedy sklon trajektorie a relativni velikosti slozek;

rozlozeni jasu na kotoucich hvézd, ¢ili okrajové ztemnéni hvézd, jehoz parametry
jsou dany stavbou hvézdné atmosféry;

u tésnéjsich systému ovliviiuje vzhled svételné kiivky asféric¢nost slozek, které jsou
slapové deformovany, nékde hraje roli i existence spolec¢nych fotostér (hvézdy typu
W Ursae Majoris) a existence svitici ¢i absorbujici latky pochazejici z pretoku
hmoty mezi slozkami;

u tésnych soustav byva dulezity i rozptyl zareni druhé slozky v systému zpusobuji
tzv. efekt odrazu

Vse je ponékud komplikované, nicméné v soucasnosti existuje fada spolehlivych vypocetnich
programu naptiklad PHOEBE, Nightfall ¢ci FOTEL, které jsou s to potfebné informace
(v rizném stupni spolehlivosti) ze svételné kiivky vytézit.”

Pro ilustraci si vyberme znac¢né zjednoduseny pripad, kdy zkoumana zakrytova sous-
tava sestava ze dvou kulovych hvézd o polomérech R; a Ry, obihajicich kolem spole¢ného

"Ptrehled modelovdni svételnych kiivek dvojhvézd podéva napi. Wilson (1994), pifpadné
http://astro.physics.muni.cz/models.
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Obrazek 6.13: Zakryty ve dvojhvézdé. Zdroj: Jifi Krticka.

byt inklinace (iihel mezi smérem k pozorovateli a normélou k obézné roviné dvojhvézdy)
1> 90° — «a, kde
Ry + Ry

r

sino =

Pro nase dalsi ivahy vezméme idealni ptipad ¢ = 90°, coz znamend, ze v této soustavé
bude dochazet k tzv. centralnim zakrytum. Pro nase tvahy zvolime vétsi z hvézd o po-
loméru R; za centraln{ téleso (na volbé nezdlez)® a druhd mensi bude kolem ni stdlou
rychlosti obihat tak, Ze jeji stied opiSe kolem stifedu centralni slozky kruznici za dobu
obéhu P.

Piechod (transit)

Pozorujeme-li soustavu z velké vzdalenosti, vidime, ze k prvnimu kontaktu prechazeji-
ciho télesa s télesem v pozadi dojde ve chvili, kdy spojnice ke stredu druhé slozky bude
se smérem k pozorovateli svirat ihel ay (viz obrézek 6.13), pricemz plati

. R; + Ry ., Ry + Ry
sinay = ———  pro malé thly a3 ~ ——.
r

(6.9)
Pokud jde o pfechod mensiho télesa pres vétsi, pak budeme sledovat, jak se pred
kotouc vétsi slozky predsune mensi kotouc, ktery bude systematicky ukusovat stéale
vetsi ¢ast disku hvézdy v pozadi. Béhem této faze castecného zakrytu jasnost soustavy
takika linearné klesa v dusledku skutecnosti, ze vyzarujici plocha zakryvané hvézdy se
zmensuje. Ve svételné kiivce vidime pokles, nazyvany sestupna vétev minima jasnosti.
Rychly pokles se zastavi v momentu tzv. druhého kontaktu, kdy se na disku centralni
hvézdy zobrazi cely kotou¢ mensi slozky. V tom okamziku bude spojnice ke sttedu druhé
slozky se smérem k pozorovateli svirat tihel aw, pricemz plati

Ry — Ry Ry — Ry

sinag = pro malé dhly ag ~ (6.10)

8To, ze na volbé nezédlezi, je ale i ¢asto pii¢inou jisté libovile a tak se miizeme setkat v rtiznych
publikacich s tim, Ze jsou jako primérni definovany ruzné slozky! Nékdy je to hmotnéjsi, nékdy jasnéjsi
slozka, nékdy ta, ktera je ve fazi 0 blize pozorovateli.
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Obrazek 6.14: Vznik svételné kiivky zdkrytové dvojhvezdy. ¢1 az t4 oznacuji okamziky tzv.
prvého, druhého, tretiho a ¢tvrtého kontaktu.

Nyni bude kotou¢ mensi slozky putovat az do centra kotouce vétsi slozky, kdy nastane
stted zakrytu. Vzhledem k tomu, Ze naprosté vétsina hvézd jevi nezanedbatelné okrajové
ztemnéni, bude v této fazi jasnost hvézdy mirné klesat. Na svételné kiivce pozorujeme
meélké dno — v proménarském zargonu se pravi, hvézda je v tzv. ,,zastavce“. Po pruchodu
centrem cely ikaz symetricky pokracuje. Kdyz se okraj druhé slozky zevniti dotkne
okraje hvézdy v pozadi nastava tzv. treti kontakt, po némz se za¢ne zmensovat podil
zakryvané plochy a to az do momentu ctvrtého kontaktu, ktery ukoncuje vzestupnou
vétev svetelné kiivky a cely zakryt.

V pripadé, ze lze pristoupit na aproximaci sina = «, délka doby mezi prvnim
a ¢tvrtym kontaktem, ¢ili obdobi snizené jasnosti soustavy (doby tzv. minima jasnosti),
oznacovana zpravidla symbolem D, je dana vztahem

D_2a1_R1+R2

i = 6.11

P 2m T ( )
Pro trvani zastavky d v minimu jasnosti dostavame obdobné:

d 2 Ry — R

gz _ M7 (6.12)

P 27  nr
Pokud jsme schopni ze svételné kiivky odhadnout trvani obou fazi, dostaneme tak odhad
relativnich rozmeéru obou slozek:

&_WD—Fd; &ZKD—CZ‘ (6.13)
r 2 P r 2 P

Budeme-li mit navic k dispozici i kiivku radialnich rychlosti obou slozek, pak z ni

snadno vyc¢teme téz obéznou rychlost a tim i absolutni polomér trajektorie. Pomoci néj

vypocitame absolutni rozmeéry slozek. Upozornuji, ze jsme k tomu vSemu nepotiebovali

znat vzdalenost soustavy.
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Zikryt (okultace)

Presné po pul periodé dojde k opacné situaci, v poptedi bude centralni téleso a za néj se
bude postupné ukryvat téleso mensi. Po prvnim kontaktu se ¢ast kotouce mensi hvézdy
skryje za nepruhlednym kotoucem centralni hvézdy. Jasnost soustavy bude postupné
klesat a to az do okamziku druhého kontaktu, kdy kotou¢ druhé hvézdy zmizi nadobro.
Od té chvile zustava jasnost soustavy konstantni az do chvile tretiho kontaktu, kdy se
na opacné strané centralni hvézdy objevi ¢ast kotouce zakryvané hvézdy. Ta se nakonec
vynoii celd, pficemz obé slozky se od sebe oddéli v okamziku tzv. ¢tvrtého kontaktu.

V hlavnich rysech je vzhled svételné kiivky obdobny jako v pripadé prechodu (tran-
situ), jen s tim rozdilem, ze v zastavce svételné kiivky se jasnost systému neméni.

Pokud nejsou slozky zakrytové dvojhvézdy identické, pozorujeme rozdily v hloubce
obou minim (transit a okultace). Hlubsimu z nich fikdme primarn{ minimum, druhému
pak minimum sekundarni. Pokud je efektivni teplota mensi slozky nizsi nez teplota
slozky vétsi, pak pri transitu nastava hlubsi minimum nez pfi okultaci. Pokud je tomu
naopak, odpovida primarni minimum zakrytu mensiho télesa. Jestlize dochazi k uplnému
zakrytu, je mozné dokonce urcit pomeér teplot slozek dvojhvézdy dle vztahu

By — B, \*
— = | = 6.14

kde By, By, Bs jsou bolometrické jasnosti v maximu, primarnim a sekundarnim minimu
a Ty a T, teploty veétsi a mensi slozky.

V astrofyzikdlni praxi se bézné setkdvame s obéma piipady. Jsou-li slozky dvojhvézdy
hvézdami hlavni posloupnosti, pak plati, Ze hmotnéjsi slozka je vétsi a teplejsi nez slozka
méné hmotnd. Vezméme si hypoteticky piiklad zakrytu dvou hvézd: FO V (R; = 1,6Rg,
T = 7200 K) a F5 V (R2 = 1,4Rg, T = 6400 K). Zanedbdme-li vliv okrajového ztemnéni,
zvysi se pii centralnim transitu bolometricka hvézdna velikost o 0,78 mag, pti zdkrytu vzroste
jen o 0,43 mag.

Jiné je to s tzv. algolidami typu I, kde rozmérové vétsi z obou hvézd je podobr, jenz je ale
chladnéjsi a méné hmotny nez druhd slozka, kterd byva hvézdou hlavni posloupnosti. Zvolme
si modelovy piiklad: centralni hvézdou bude podobr o poloméru R; = 5Rg, Ter = 4500 K a
druhou slozkou hvézda hlavni posloupnosti A0 V (Re = 2,7Rg, Ter = 9250 K). Transit se
projevi nepatrnym zeslabenim o 0,05 mag, ale pfi zédkrytu, kdy primérni slozka zcela zmizi,
vzroste bolometrickd hvézdnd velikost o 1,99 mag! Je tedy ziejmé, ze algolidy typu II jsou
pozorovatelsky napadnéjsi, nez soustavy, kde jsou obé slozky hvézdami hlavni posloupnosti
(algolidy typu I).

Pokud nejsou splnény vyse uvedené podminky (kulové hvézdy, kruhové trajektorie,
i = 90°) setkavame se s komplikovanéjsimi svételnymi kiivkami, které se v nékterych
ohledech od naseho idealizovaného pripadu lisi.

Pro poiadek uvedme, Ze:

e Pii nenulové excentricité obecné nebyva sekundarni minimum umisténo presné ve fazi
0,5. Vyjimku tvoif situace, kdy je piimka apsid kolinedrni se smérem k pozorovateli. Na
svételné kiivce se to ale stejné poznd tak, Ze pozorovand zeslabeni maji ruznd trvani.

e Pii sklonu ¢ # 90° muze jit i v absolutnim minimu jen o ¢asteény zakryt, kdy nenastava
v minimu zastavka (d = 0). Z tvaru svételné kiivky lze na velikost sklonu 4 usoudit.
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e V piipadé tésnych dvojhvézd tvoficich kratkoperiodickou soustavu, jsou jejich slozky
vyrazné slapové deformovany. Béhem obéhu se méni jejich natoceni vuci pozorovateli,
a tim i jejich pramét. Proto se jasnost soustavy méni i mezi zékryty.

e Hvézdy se vzajemné osvétluji — ne prilis priléhave se tento efekt, ktery deformuje a kom-
plikuje pozorované svételné kiivky, oznacCuje jako efekt odrazu.

e Svételnou kiivku muze deformovat tzv. tFeti svétlo v soustavé, které muze byt zptisobeno
zafenim z dalsi hvézdy v soustavé nebo u tésnych soustav pritomnosti plynného proudu
mezi slozkami, akre¢niho disku kolem jedné ze slozek. Vyznamnym deforma¢nim prvkem
jsou také skvrny na povrchu slozek ¢i akreéniho disku.

vvvvv ’

Toto jsou ty nejdulezitéjsi okolnosti, které formuji svételnou kiivku. Lze najit samoziejmeé
i dalsi efekty ovlivinujici podobu svételné kiivky zakrytovych proménnych hvézd, vesmés
ale jde o jemnéjsi efekty druhého radu.
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Obrazek 6.15: Zmény radidlnich rychlosti hmotnostné jen mélo odlisnych slozek A a B dvo-
jhvézdy AR Aur s kruhovymi trajektoriemi. Tmavé jsou vyznaéena méfeni pro primérni slozku,
svétle pro sekundérni, tvar symboli odlisuje zdroj pozorovéni. Céry ukazuji prolozené kiivky
radialnich rychlosti — plnd pro primarni slozku, ¢arkovana pro sekundarni. Zdroj: Folsom et
al. (2010).

6.2.3 Krivky radialnich rychlosti

Kromeé fotometrickych pozorovani a tedy svételnych kiivek jsou dulezitym zdrojem infor-
maci pfi studiu zakrytovych proménnych hvézd i pozorovani spektroskopickd, zejména
pak kfivky radidlnich rychlosti (viz obr. 6.15). Pomoci nich muzeme urcit zejména pomér
hmotnosti ¢ slozek dvojhvézdy. D4 se totiz ukazat, ze plati

ai Ky

1 6.15
il o (6.15)

ma

amplitudy? kiivek radidlnich rychlost{ slozek dvojhvézdy. Podoba kiivky radidlnich
rychlosti silné zavisi na trajektorii slozek dvojhvézdy, jeji excentricité a orientaci vuci
pozorovateli (viz obr. 6.16).

9Hodnota K odpovidd poloviné rozsahu hodnot radidlnich rychlosti dané slozky dvojhvézdy, proto
se nékdy oznacuje jako semiamplutuda kfivky radidlnich rychlosti.
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Obrazek 6.16: Orbitélni trajektorie (vlevo) a kiivky radidlnich rychlosti (vpravo) pro hvézdy
o hmotnostech m; = 1 Mga ma = 2 Mgs obéznou dobou P = 30 dni. Radialni rychlost
tézisteé soustavy vissiste = 42 km/s. vy, vy jsou radidlni rychlosti slozek. V obou piipadech je
inklinace ¢ = 90°. Nahote je situace s kruhovou trajektorii, dole s excentricitou e = 0,4 a

délkou periastra w = 45°. Pfevzato z Carroll & Ostlie (2007) a upraveno.

Pokud jsou ve spektrech meéfitelné spektralni ¢ary obou slozek dvojhvézdy, ziskame
amplitudy K, Ky a lze piimo urcit projekci poloos trajektorii slozek

1 — e2
a2 sint = 2—6 KLQ P, (616)
(e

kde P je obézna perioda slozek a ¢ inklinace (sklon) a e excentricita trajektorie. Dosazenim
tretiho Keplerova zakona a tdpravami dostaneme vztah pro minimalni hmotnosti slozek
dvojhvézdy

(1—e?):?

27 G
Tento vztah dava skutecné hmotnosti slozek dvojhvézdy jen pro ¢ = 90°, pro vSechny
ostatni inklinace jde o dolni mez hmotnosti kazdé slozky. Pokud je ve spektru méritelnd
jen jedna slozka dvojhvézdy dostaneme po upravach tzv. hmotnostni funkci
my sin” ¢

f(m) = (ml +m2)2‘

Pro zpracovani spektroskopickych pozorovani se vyuziva fady metod od primého
(ruéniho) prométrovani poloh jednotlivych ¢ar, pfes metody kroskorelace, rozsifovaci
funkce (broadening function) az po metody rozplétani (disentangling) spekter (viz obr.
6.17) nebo dopplerovskou tomografii. Je t¥eba si ale uvédomit, ze napiiklad vysledkem
disentanglingu jsou pifimo parametry systému. Primarnim vysledkem jsou zde spektra
spektra jednotlivych slozek dvojhvézdy a parametry systému. Radidlni rychlosti zde uz
vlastné nejsou zapotiebi, ale lze je samoziejmé pro okamziky pofizeni spekter spocitat.

mio Sin3’i = (Kl —|—K2) KQ,l P. (617)

2 (6.18)
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Obrazek 6.17: Ukdzka metody rozplétdni spekter pro systém AR Aur. Body vyznacuji po-
zorovani a ¢ara ukazuji nejlépe odpovidajici spektrum. Vyslednd rozmotand spektra slozek
A a B jsou vykreslena ve spodni ¢dsti obrazku. Detaily viz Folsom et al. (2010).

6.2.4 Tésné interagujici dvojhvézdy

U tésnych dvojhvézdnych paru dochazi ke vzajemné interakci slozek systému. Muze jit
jak o ,pusobeni na dalku“, tak i bezprosttedni kontakt obou slozek s vyménou hmoty.

Anizotropie zareni vzhledem k ose orbitalniho pohybu muze byt v tésnych systémech
zpusobena slapovou deformact sloZek, kdy komponenty nabyvaji kapkovity tvar (viz
kapitola 6.2.1). Jak se soustava otdci, méni se jejich prurezy kolmé na smér k po-
zorovateli a tim i pozorovand jasnost. Dalsim momentem je zde fakt, ze jas slapoveé
deformovanych hvézd neni vSude stejny, mensi je v oblastech s mensim gravitacnim
zrychlenim. U tésnych zakrytovych dvojhvézd to pak znamend, ze se v dusledku slapové
deformace slozek jasnost soustavy meéni i mezi zakryty.

Jinym efektem, ktery u tésnych soustav hraje dulezitou roli, je tzv. efekt odrazu,
vyjadiujici fakt, ze se hvézdy navzajem osvétluji. Toto zareni se ve fotosférach jejich ko-
legyn dilem rozptyli a vyzaii do prostoru, dilem se absorbuje a slouzi k nahtati svrchnich
vrstev této hvézdy. V kazdém pripadé to vede ke skutecnosti, ze jas k sobé ptivracenych
casti hvezd je vétsi, nez jas ¢asti odvracenych. Pii obéhu nam pak hvézdy nataceji ruzné
casti svych fotosfér, coz se projevi periodickym kolisanim jasnosti soustavy.

Zvl1asté vyznamny je efekt odrazu v takovych soustavéch, kde jednu slozku tvofi normalni
hvézda a druhou je zhroucena slozka, ktera v dusledku akrece latky pochézejici z normélni
slozky vyzafuje do prostoru mocné rentgenové zafeni. To se v povrchovych vrstvach druhé kom-
ponenty zachyti a nahfeje jeji fotosféru az o 1000 kelvint. Vzhledem k tomu, Ze se rentgenova
slozka v optickém oboru neprojevuje a je velice malé, takze ani nic nezakryje, pozorujeme jen
svételné projevy natéceni normalni slozky. Jde tedy vlastné o svéraznou rotujici proménnou
hvézdu s nestejnymi polokoulemi.

V tésnych dvojhvézdach ¢asto dochdzi k vymeéneé latky mezi slozkami, v soustavé po-
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Obrazek 6.18: Schématicky ndcrt bindrniho systému s akrecnim diskem obklopujicim bilého
trpaslika. Zdroj: http://heasarc.gsfc.nasa.gov.

zorujeme plynné proudy, akrecni disky, horké skvrny. Tato latka a utvary v ni se projevuji
i vlastnim zareni nebo absorpci zareni slozek dvojhvézdy. Béhem obéhu se konfigurace
této latky méni, méni se i svételny prispévek latky mezi slozkami. Interpretace téchto
svételnych zmén je nesnadnd, protoze je obtizné sestrojit dobie fyzikalné fungujici mode-
ly zohlednujici vsechny dulezité procesy probihajici v soustavach s masivnim pretokem
latky.10

Nékteré tésné, interagujici systémy byvaji vyclenény do zvlastnich skupin. Jako
kataklyzmické dvojhvézdy se oznacuji soustavy obsahujici normalni hvézdu hlavni posloup-
nosti, kterd ztraci hmotu a predava ji akreci bilému trpaslikovi. Jsou zpravidla velmi
malych rozmeért, typicky srovnatelné velikosti se soustavou Zemé — Mésic, coz vede ke
obéznym dobam od 1 do 10 hodin. Projevuji se zejména v rentgenovské casti spektra.
Patii sem napiiklad novy, trpasli¢i novy, polary.

Dalsi skupinu tzv. symbiotickych dvojhvezd tvori dlouhoperiodické interagujici dvoj-
hvézdy, jejichz jednu slozku tvoii vyvinuty c¢erveny obr, zpravidla spektralniho typu M
I11, ktery prenasi hmotu na svého horkého a kompaktniho pruvodce, nejéastéji bilého tr-
paslika. Pfenos hmoty se v naprosté vétsiné pripadu uskutecnuje intenzivnim hvézdnym
vétrem vyvinuté slozky. Horky trpaslik pak tento hvézdny vitr obra ionizuje a kolem
soustavy vznika symbioticka mlhovina o teplotach 7000 K az 15000 K, ktera se proje-
vuje jako tfeti komponenta slozeného spektra dvojhvézdy. Symbiotické hvézdy se méni
nepravidelné az o 4 mag na casovych skalach stovek dni.

10V pifpadé horkych interagujicich dvojhvézd, projevujicich se jako hvézdy se zavojem, nalezli Kiiz
& Harmanec (1975) dukazy o zdkrytech hvézd plynnym proudem mezi slozkami.
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Obrazek 6.19: U, B, V, I svételné kiivky CI Cygni. Na hornim panelu jsou nejndpadnéjsi
hluboké zakryty a velky vybuch, ktery zacal v roce 1975. Béhem vybuchu a kratce po ném
byly zékryty tzké, dobie definované s jasnymi ¢asy kontaktu, zatimco v klidovém stavu se
vyskytuji velmi Sirokd minima a takika plynuld sinusoidélni zména (levy dolni panel). Elip-
soidalni proménnost cerveného obra je viditelna pouze v klidovém stavu a na vizudlnich nebo
infracervenych kiivkach (maly hrb pobliz faze 0,5 v pravém dolnim panelu). Prevzato z Miko-
lajewska (2001).

6.2.5 Vyznam vyzkumu zakrytovych dvojhvézd

Vyuzitim vSech dostupnych modernich metod pro studium dvojhvézd muzeme urcovat
parametry slozek dvojhvézdnych systému s relativné vysokou presnosti, s chybou mensi
nez 1 %, coz je i limit pfesnosti pro testovani vyvojovych modelu (Andersen, 1991).
Analyzou svételné kiivky lze, jak vime urcit fadu parametru, zejména inklinaci i, rela-
tivni rozméry slozek Ry, Ry a relativni zarivé vykony slozek vzhledem k celkové svitivosti
soustavy. Zmény polohy sekundarniho minima na svételné kiivce vypovidaji o excen-
tricité obézné trajektorie. Z poméru hloubek minim lze usuzovat na pomér povrchovych
teplot slozek. Pomeéry mezi jasnostmi v minimu a mimo zakryt v ruznych oborech spek-
tra vypovidaji o hodnotach mezihvézdné extinkce. PTi rozboru presnych fotometrickych
pozorovani pak lze odhalit i projevy efektu druhého fadu jako koeficienty okrajovych
ztemnéni slozek, tedy rozlozeni jasu na discich hvézd, efekty odrazu, pritomnost skvrn
na povrchu slozek a podobné.

Ptipojime-li k fotometrickym métfenim i rozbor spekter lze s pomoci kiivky radialnich
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rychlosti odvodit linedrni vzdélenost slozek a tak i absolutni rozméry slozek. Zejména
ale muzeme urcit hmotnosti slozek dvojhvézdy, s pfresnosti, jakou nam jiné metody
nedavaji. Dvojhvézdy v tomto hraji zcela dominantni a nezastupitelnou roli a udaje
z jejich vyzkumu jsou tak zasadni pro celou astrofyziku. Fotometricka i spektroskopicka
pozorovani navic prinaseji i informaci o efektivnich teplotach slozek. Nasledné tak lze
stanovit i zarivé vykony hvézd a jejich absolutni bolometrické hvézdné velikosti. Z nich
a z pozorovanych hvézdnych velikosti je pak mozné odvodit i vzdalenost soustavy. Je
dulezité si uvédomit, ze takto uréené vzdalenosti jsou velmi presné a zejména nezavislé
na jinych technikach a slouzi tak jako opora pro jiné metody urceni vzdalenosti i pro
skalu efektivnich teplot vSech hvézd. Od konce minulého stoleti se podobny pristup
aplikuje i pro méreni extragalaktickych vzdédlenosti (Giménez et al., 1995; Hilditch,
1996 aj.).

Zakladni parametry hvézd zjisténé pro slozky dvojhvézd umoznuji pitimé testy vyvo-
jovych modelt hvézd riuzné hmotnosti. Ale nemylte se. Prestoze zakrytovych dvojhvézd
zname mnoho tisic, takovych, kde jsou dostatecné piesné urceny absolutni parametry
soustavy je jen nékolik desitek. Nase informace o vyvojovych procesech a jednotlivych ak-
tivnich stadiich vyrazné obohacuji také nové techniky zpracovani spekter jako mapovani
zakrytu, Dopplerovska tomografie ¢i rozmotavani (disentangling) spekter. Vsechna zjis-
ténd data ale prispivaji i k ovéreni nasich predstav o specifikdch ve vyvoji dvojhvézd
samotnych.

Konecné studium dvojhvézdnych soustav, jejichz cleny jsou novy, trpasli¢i novy,
rentgenovské zdroje, polary, supernovy, neutronové hvézdy, ¢erné diry, slouzi kromeé jiz
vyse zminénych moznosti k ziskavani informaci i o téchto, reknéme extrémnich, objek-
tech svéta hveézd. Ziskana data lze vyuzit také k ovérovani nasich znalosti o zakladnich
fyzikalnich zakonech, testovani platnosti obecné teorie relativity a podobné.
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Obréazek 6.20: Zména dvojice spektrdlnich ¢ar spektroskopické dvojhvézdy HD 80715 v z4-
vislosti na orbitalni fazi. Pfevzato z http://csepl0.phys.utk.edu/astr162.

6.2.6 Nezakrytové dvojhvézdy

Rovina obézné trajektorie dvojhvézd muze byt samoziejmé orientovana zcela nahodné.
Jen u ¢ésti systému tak muzeme pozorovat zdkryty. Vétsi pocet soustav (z hlediska
orientace roviny obézné trajektorie slozek) muzeme pozorovat spektroskopicky. Uplatni
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se Dopplertuv jev a my muzeme ve spektru, kde je slité svétlo obou slozek pozorovat
systematické, periodické posuny spektralnich ¢ar. V idedlnim ptipadeé jde o dva systémy
spektralnich car, které se posouvaji v antifazi. Takové spektroskopické dvojhvézdy ozna-
¢ujeme jako dvoucarové (double-line spectroscopic binary) SB2. Bohuzel velmi ¢asto
je rozdil zarivych vykonu obou slozek tak markantni, ze slabsi slozka se ve spektru
dvojhvézdy prakticky neprosadi a dominuje tam jen primarni slozka. Pak se ve spektru
periodicky méni poloha car jen jednim zpusobem. Mluvime o single-line binary SB1.

Pravidelné vychazi katalog parametru spektroskopickych dvojhvézd (Pourbaix et al.,
2009).

6.3 Pulzujici proménné hvézdy

Hvézdné pulzace jsou velmi ¢astou pri¢inou hvézdné proménnosti. Na obloze mezi pro-
meénnymi hvézdami zcela prevazuji, v katalogu proménnych hvézd GCVS tvoii celych
70 % vsech uvedenych hvézd (zndmé zékrytové dvojhvézdy jsou az na druhém miste).
Je vSak dobré si uvédomit, ze tuto statistiku silné zkresluje vybérovy efekt, ktery
zvyhodiiuje hvézdy s velkym zafivym vykonem. ' Pomér mezi stabilnimi a pulzujicimi
hvézdami v Galaxii se odhaduje na ~ 10° : 1.

Pric¢inou svételnych zmén pulzujicich hvézd jsou zmény povrchovych charakteristik
— zejména poloméru u radidlnich pulzaci, tvaru hvézdy u neradialnich pulzaci a tomu
odpovidajici zmény povrchové efektivni teploty, k nimz v dusledku periodickych pulzaci
dochazi. Nejvétsi amplitudu svételnych zmén jevi proménné hvézdy pulzujici radialne,
tedy hvézdy kulového tvaru, jejichz polomér se cyklicky méni. Ani u nich vSak nejsou
zmény rozmeéru hvézdy nijak napadné. Interferometrickd méreni ukazuji u nejznaméjsi
cefeidy & Cephei zmény poloméru cca 8 %.

V Hertzsprungové-Russellové diagramu se setkavame s pulzujicimi proménnymi hvéz-
dami predevsim v tzv. pdsu nestability, ktery se zde tahne z oblasti veleobru tridy G,
protina hlavni posloupnost v oblasti pozdnich typu A a ranych F, zasahuje az do oblasti
bilych trpasliku pozdniho typu B a raného typu A. V pasu nestability nachazime kla-
sické cefeidy typu 0 Cephei, cefeidy typu W Virginis, kratkoperiodické cefeidy populace
IT — hvézdy typu RR Lyrae, dale pulzujici hvézdy hlavni posloupnosti — hvézdy typu
0 Scuti a konecéné pulzujici bilé trpasliky typu ZZ Ceti. V oblasti ¢ervenych veleobru
a nadobrii se setkdvame dlouhoperiodickymi proménnymi hvézdami, at uz pravidelnymi
nebo polopravidelnymi, na horni ¢asti hlavni posloupnosti pak s pulzujicimi hvézdami
typu [ Cephe:i.

6.3.1 Radialni pulzace

Hvézda je gravitacné vazany utvar ve stavu hydrostatické rovnovahy: v kazdém bodé

hvézdy jsou v prisné rovnovaze sily dostiedivé (gravitace) a sily odstiedivé (gradient

tlaku). Jde pfitom o rovnovéhu stabilni'?, coz znamend, Ze pii jejim naruseni dojde

Pokud bych studovali zastoupeni riiznych typti proménnych hvézd ve vzorku hvézd v okoli Slunce,
musime konstatovat, ze nejcastéji se zde setkdme s eruptivnimi ¢ervenymi trpasliky, hvézdami pozorova-
telsky zna¢né znevyhodnénymi svym nizkym zafivym vykonem.

12pjiklad s labilni rovnovahou je uveden ve skriptech UFHaHS.
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vzdy k posileni té silové slozky, ktera se snazi systém navratit do rovnovazné polohy.
P1i navratu do rovnovazného stavu se ale hvézda v rovnovazné poloze nezastavi a bude
setrvacnosti pokracovat ve svém pohybu na opacnou stranu. Proti tomuto pohybu se
postavi stéle rostouci rozdil mezi silami odstfedivymi a dostfedivymi. Pohyb se zastavi
a zmeéni se v opacny. Paklize takto pulzuje cela hvézda, hovorime o radialnich pulzacich.
Lze ukazat, ze u nevelkych rozkmit nezavisi perioda déje na jeho amplitudé a odpovidé
periodé vlastnich kmitu hvézdy. Pro vznik a udrzeni pulzaci musi byt splnény patiicné
podminky.

Uvazujme element hmoty, jehoz stav se cyklicky méni. Pro rozvinuti pulzaci musi byt
celkova prace vykonana na tkor tepla kladnéd. Na zakladé 1. a 2. véty termodynamiky
lze dojit ke vztahu:

W :74 %OT@ > 0, (6.19)

v némz Ty je vzdy kladné. Takze aby platila zminéna nerovnost, musi byt pii kladném
0@ kladné i 0T'(t), coz znamend, ze pii zvySovani teploty musi dochézet k pohlcovéni
tepla! Celkovou energetickou bilanci hvézdy lze popsat pomoci véty o viridlu jako

U= (E)+ (E,) < 0. (6.20)

V gravita¢né vazaném ttvaru je absolutni hodnota potencidlni (gravitacni) energie rovna
dvojnasobku jeji vnitini (kinetické) energie

2(E) + (E,) = 0. (6.21)

Uvazime-li, Ze ve hvézdé je tato energie ddna souctem kinetickych energii chaotického
pohybu vSech ¢astic, lze souhrnné psét

B =1 M2, (6.22)
kde vy je stfedni kvadratickd rychlost c¢astic, kterou je mozné vyjadrit pomoci véty
o viridlu. Potencialni energie je

2

M
EpwaG7:2Ek:Mv§, (6.23)

kde «a je koeficient souvisejici s rozlozenim hmoty ve hvézdé, zpravidla blizky jedné
(standardné 1,6). Pak stfedni kvadratickd rychlost ¢astic

M
2
v, =aG —. 6.24
= aG o (6.24)
Stredni rychlost castic zhruba odpovida i rychlosti zvuku. Zékladni periodu radialnich
pulzaci P,, lze pak zhruba ztotoznit s ¢asem, ktery je zapotfebi k preneseni informace
o zméné tlaku z jednoho ,konce* hvézdy na druhy. Tento ¢as je pak roven 2R /vs a tedy:

2R | 4R3 1
P,~— = = . 2
P aGM Gp (6.25)
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Perioda vlastnich kmitta hvézdy, nebo téz zdkladni perioda pulzaci, je tedy funkei stredni
hustoty hvézdy a v prvnim pfiblizeni plati, zZe perioda pulzaci hvézdy P je neptfimo
umérna odmocniné z jeji stredni hustoty p

Pt (6.26)

ey

Vyse uvedeny teoreticky zavér se shoduje i s nasi zkusSenosti, Zze rozmérné a velmi ridké
dlouhoperiodické proménné typu o Ceti (miridy) pulzuji s periodou nékolika stovek dni,
zatimco hustéjsi cefeidy desitky dnu a extrémneé husti bili trpaslici maji periody pulzaci
kratsi nez jednu hodinu. Relace (6.26) stoji téz v pozadi povédomého vztahu zdrivy
vykon — perioda u klasickych cefeid.

Amplituda kmitu v nitru radidlné pulzujici hvézdy silné zavisi na vzdalenosti od
centra. V centru hvézdy nutné musi byt nulovd nulovd — zde totiz lezi uzel (jeden
z uzli) stojatého vlnéni, zatimco na povrchu hvézdy je kmitna. Pokud hvézda osciluje
v tzv. zdkladnim mddu, pak pulzace v ramci celé hvézdy probiha ve stejném sméru —
v témze okamziku se celd hvézda bud rozpind nebo smrstuje.

Hvézda vsak muze radialné kmitat i ve vyssich harmonickych frekvencich, ve vyssich
modech, pricemz stale musi byt splnéna podminka, ze na povrchu hvézdy je kmitna a ve
stfedu uzel. Ve hvézdé ale navic existuje jedna nebo vice uzlovych kulovych ploch, tedy
mist ve hvézdeé, které se béhem pulzaci nehybou. Latka hvézdy v sousedicich mezikoulich
se pohybuje v daném okamziku v opa¢ném sméru.

————— Nodal line

——> Motion of gas
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Obrazek 6.21: Stojaté zvukové viny v pistale a ve hvézdé a) zdkladni méd, b) prvni harmon-
icky méd, ¢) 2. harmonicky méd. Prevzato z Carroll & Ostlie (2007).

Radialni pulzace hvézd lze zjednodusené ptirovnat k zékladnimu rezonané¢nimu ténu
v polouzavfenych linedrnich rezondtorech (obr. 6.21) — tzv. pistaldch (klarinet, varhann{
pistala). Zakladni tén (n = 0) m4 vlnovou délku )y odpovidajici ¢tyfndsobku délky
pistaly I, \g = 41. Vys§{ modus (n = 1) odpovidd stojatému vInéni, v némz kromé
povinného uzlu na uzavieném konci najdeme jesté jeden uzel uvniti vzduchového sloupce,
pricemz na otevieném konci trubice zustava kmitna. Uzel se nachazi ve dvou tretinach
délky trubice a vinovéa délka tohoto vInéni je tudiz A\; = %l , Ao/A1 = 3. Dalsi modus
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(n = 2) obsahuje ve vzduchovém sloupci dva uzly nachdzejici se ve % a % jeho délky
(pociténo od uzavieného konce pistaly). Vinova délka vinéni Ay = 21, Ao/ = 5. V aku-
stickém spektru zvuku, ktery z polouzavieného rezonatoru vychéazi, najdeme kromé
zékladni frekvence, uréené délkou rezonatoru, jesté tény o frekvenci (2n + 1)krat vetsi

nez je frekvence ténu zakladniho!s.
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Obrazek 6.22: Radidlni médy pulzujici hvézdy hlavni posloupnosti o hmotnosti 12 M. Tvar
kazdé viny byl preskalovan tak, aby dr/R = 1 na povrchu hvézdy. Ve skute¢nosti je maximaln{
hodnota poméru dr/R piiblizné 0.05 az 0.10 pro klasické cefeidy. Pievzato z Carroll & Ostlie
(2007).

Tak, jako v pistale, jsou i u hvézd povoleny pouze nékteré frekvence (médy pulzaci).

1. hvézda neni linedrnim, ale prostorovym (kulové symetrickym) rezonatorem,

2. rychlost zvuku neni v ramci rezonatoru konstantni. Vzhledem k tomu, ze teplota
ve hvézdeé s rostouci vzdalenosti klesa, kleséd v ni i rychlost zvuku.

Dusledky jsou pak opravdu zasadni.

e Uzly vyssich harmonickych médu nachdzime obecné jinde nez u pistal. U 1. médu
je polomér uzlové koule 0,6 R (nikoli 2), u 2. médu 0,5 a 0,85 R (nikoli 2 a 7).
e Pomér mezi periodou zdkladnitho moédu a periodou vyssiho médu neni 3:1, jak je

to v pripadé polouzavieného linearniho rezonatoru, ale podstatné mensi, asi 1,5:1.

e Na rozdil od vInéni v linedrnim rezonétoru, jehoz amplituda ma sinusovy prubéh,
je prubéh zavislosti amplitudy na vzdalenosti od centra hvézdy mnohem kompli-
kovanéjsi. Pulzace se prakticky netykaji centrélnich ¢ésti hvézdy — amplituda je
s ohledem na amplitudu pulzaci povrchovych ¢asti takrka zanedbatelnd. Radidlni

13Pryni harmonicky tén mé tedy vzhledem k zakladnimu ténu tiikrat vétsi frekvenci, coz odpovidd
hudebnimu intervalu zvanému duodecima - tedy oktéva + kvinta (1 : 3 = 1: 2x3/2). Druhy harmonicky
tén mé vzhledem k prvnimu pomér frekvenci 5:3, coz je velkd sexta, doplikovy interval mollové malé
tercii. Vzhledem k zakladnimu ténu jde o pomér frekvenci 1:5, coz odpovidd dvéma oktavam a velké
tercii, matematicky 1:5=1:22 x 5/4.
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pulzace, tfebaze postihuji celou hvézdu, jsou zalezitosti jen vnéjsiho, velmi fidkého
obalu hvézdy, ktery obsahuje jen procenta jeji celkové hmotnosti. Pulzace tak
nemohou ovlivnit stav hvézdného nitra, zejména nemaji zadny vliv na produkci
hvézdné energie.

Naprosta vétsina klasickych cefeid a hvézd typu W Virginis pulzuje radialné, a to
v zékladnim mdédu. Existuji vsak i vyjimky, jakou je tfeba Polarka, kterd kmitd v 1. har-
monické. Proménné typu RR Lyrae pulzuji jak v zékladnim médu, tak v 1. harmonické,
nékteré z nich v obou moédech soucasné. Miridy pulzuji rovnéz v zakladnim médu, situ-
ace je u nich vsak komplikovanéjsi nez u pulzujicich hvézd péasu nestability, protoze
pulzace zde vedou ke vzniku razové viny, ktera pii svém pruchodu atmosférou vyrazné
meéni jeji pruzrac¢nost.

6.3.2 Mechanismus pulzaci

Pozorovani velkého poctu pulzujicich proménnych hvézd prokézala, ze amplituda jejich
pulzaci se dlouhodobé neméni. Z energetického hlediska to znamena, ze pulzace jsou
neustdle dotovany nové prichozi energii. V nitru kazdé realné pulzujici hvézdy hraje
dulezitou roli tfeni, které prevadi usporadany pohyb pulzaci na neuspoiradany pohyb te-
pelny. Kdyby v pulzujicich hvézdach neptsobil mechanismus, ktery neustale tyto ztraty
uhrazuje, pulzace hvézd by se zahy zatlumily a hvézda by pfesla do stavu dokonalé
hydrostatické rovnovahy.

Radidlni pulzace vyuzivaji jako energeticky zdroj tok z&afrivé energie prostupujici
hvézdou z centra na povrch, ktery je stale k dispozici v kterékoli ¢asti hvézdy. Nicméneé
k tomu, aby se ve hvézdé pulzace udrzely, je nezbytné, aby zde existovaly dostatecné
rozsahlé oblasti hvézdy, které by ve fazi nejvétsiho smrsténi dokazaly zadrzet potiebné
mnozstvi prochazejici zarivé energie a tuto naakumulovanou energii v okamziku nasledu-
jici expanze opét vyzarit. Uz z toho, ze valna vétsina hvézd viditelné nepulzuje, je ziejmé,
ze uvedend podminka byva splnéna jen ziidkakdy. Hvézdna latka se tak totiz nechova.
Kdyz ji adiabaticky stlacite, zvysi se nejen jeji hustota, ale i teplota, jez zpusobi, ze
opacita latky x poklesne dle Kramerova zdkona: k oc pT~3® | takze latka zpruhledni
a pro prochdzeji zarivy tok znamend mensi prekazku. Takovéto chovani hvézdné latky
ovSem hvézdné pulzace potlacuje a stoji tak na téze strané barikady jako disipace me-
chanické energie v dusledku tfeni.

Presto Eddington (1926) pro vysvétleni pulzaci navrhl tzv. zaklopkovy mechanismus,
podle néjz by v pulzujici hvézdé méla existovat vrstva materialu, jehoz opacita bude
pii stlacovani (ohfevu) naopak narustat. Takova vrstva by pak byla schopna béhem
smrsténi absorbovat dostatek energie, prehradit jeji tok z nitra a pfi nasledné expanzi
ji zase uvolnit. Slo jen o to, zda takovd vrstva v redlnych hvézddch vibec existuje.

Ptesné podminky pro rozvinuti a zachovani pulzaci odvodil az v 50. letech minulého
stoleti Zevakin (1953) a pozdéji je detailné propocitali R. Kippenhahn, N. Baker a J.
P. Cox. Zjistili, ze zaklopkovy mechanismus, jak jej navrhl Eddington muze uspésné
pracovat v oblastech s ¢astecné ionizovanou latkou.

A jak tedy vlastné zminény zaklopkovy mechanismus (k-mechanismus) funguje? Pii
smrstovani se ¢ast energie prochézejici ,,aktivni“ vrstvou spotiebovava spise na ionizaci
prvku, nez na zvysSovani teploty, coz vede k rustu opacity vrstvy vzhledem k okoli.
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Nepruhlednost vrstvy zpusobuje rust tlaku plynu a zatreni, ktery naroste do takové sily,
ze vyzvednou vrstvu vysSe. Vrstva se pohybuje vzhuru, smérem od stfedu hvézdy do
mist s mensi hustotou a teplotou. Béhem tohoto pohybu se vrstva rozpind, dochazi
k houfné rekombinaci atomu a k uvolnovani naakumulované energie. Teplota vrstvy ale
neklesa tak rychle jako v okoli, coz spolu s klesajici hustotou vede ke snizeni opacity
vzhledem k okoli. V urc¢itém okamziku ale tiha vyse polozeného materialu prevazi nad
silou smérujici vzhuru a cyklus zacind znovu.

Nékdy je popsany x-mechanismus posilen tim, ze do stlacované ,,aktivni* vrstvy s ¢asteéné
ionizovanym materidlem prostupuje teplo, jednoduse proto, ze je tato vrstva chladnéjsi nez jeji
okoli. Diky narustajicim tepelnym kapacitam Cy a Cp je vrstva schopna pojmout tohoto tepla
vice. Tento efekt se nékdy podle poméru v = Cp/Cy oznacuje jako y-mechanismus.

Ve vétsiné hvézd jsou dvé hlavni fidici vrstvy pulzaci. Prvni je Siroka vrstva, v niz
se nachazi jak ionizovany vodik, tak i jednou ionizované hélium. Zpravidla se oznacuje
jako oblast ¢astecné ionizovaného vodiku a vyskytuje se v hloubkéach s teplotou mezi
10000 az 15000 K. Tato vrstva ma u vétsiny pulzujicich hvézd jen okrajovy vyznam.
Uplatnuje se vSak u mirid a pulzujicich trpasliku typu ZZ Ceti. Pro ostatni typy radialné
helia s teplotou cca 40000 K. Vedle sebe se tam ve srovnatelném zastoupeni nachazeji
jedenkrat ionizované atomy helia (Helr) a zcela ionizované atomy téhoz prvku (He1ir).

Ale pozor, aby byl zminény tepelny stroj pattfiéné tcinny, musi byt aktivni vrstva
He1r/He1r ulozena v optimélni hloubce pod hvézdnym povrchem. Ve hvézdach s nizsi
efektivni teplotou je tato vrstva ulozena ptilis hluboko ve hvézdeé, cili v mistech, kde je
amplituda pulzaci tak nicotna, ze se jimi vlastnosti vrstvicky takika neméni a zadrzené
teplo je jen nepatrné. Naopak pulzujici hvézdy nesméji byt prilis horké, protoze v nich
je aktivni vrstva ulozena ve vyssich, relativné velmi fidkych a mélo hmotnych pod-
povrchovych vrstvach hvézdy. Mald hmotnost aktivni vrstvy znamend i nedostacujici
mnozstvi zadrzené energie, které pak neni s to dotovat tepelné ztraty pii pulzacich
hvézdy. To znamend, ze hloubka ulozeni vrstvy ve hvézdé urcuje, v jakém modu bude
hvézda pulzovat. U teplejsich hvézd je vrstva nize a vznikaji pulzatory pulzujici v prvnim
harmonickém moédu, u chladnéjsich vznikaji pulzatory se zakladnim modem. Teplota
hvézdy a tim i ulozeni aktivni vrstvy He11/He 111 také vymezuji hranice pasu nestability
v HR diagramu, takika svislého pruhu o sifce 600 az 1000 K pro hvézdy v rozmezi teplot
5500 az 7500 K. Sfika pasu nestability se mirné méni v riiznych oblastech HRD.

Vyse zminéné vrstvy ionizovaného materidlu hélia a vodiku jsou zodpovédné za
pulzace hvézd v pasu nestability. Ale za pulzaci hvézd v horni ¢asti hlavni posloup-
nosti s teplotami kolem 10° K stoji vrstva ¢dsteéné ionizovanych prvki skupiny zeleza.

6.3.3 Pas nestability a jeho interpretace

Jak jsme jiz ukazali, radialné pulzujici hvézdy musi spliovat podminku, Ze se v nich
v patficné hloubce vyskytuje dostatecné mohutna vrstva materidlu, ktery je schopen
v sobé akumulovat a poté opét uvolnovat zadrzeny zarivy tok energie prichazejici z cen-
tra. Je to tedy otdzka stavby hvézdy, a hvézdy s podobnou stavbou zejména pod-
povrchovych vrstev se v HR diagramu vyskytuji pospolu. V piipadé hvézd splnujicich
podminku pulzacni nestability tyto hvézdy v HR diagramu vytvareji tzv. pas nestability.
Pokud se hvézda pti svém vyvoji dostane do pasu nestability, pak se v ni zahy rozvinou
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Obrazek 6.23: Vrstvy ve hvézdé na pocatku horizontdlni{ vétve v HR diagramu. Prevzato
z Iben (1971).

a udrzi radialni pulzace. Kdyz oblast nestability v prubéhu dalstho vyvoje opusti, silné
radialni pulzace se v ni zase utlumi. To jak rychle bude hvézda pulzovat a jaky typ
proménnosti ji prisoudime pak bude zaviset predevsim na jeji stfedni hustoté, a tedy na
hmotnosti hvézdy a stupni jejiho vyvoje.

Nejhmotnéjsim a nejzariveéjsim osazenstvem pasu nestability jsou klasické cefeidy —
veleobti typu Ib pulzujici s periodou dnu az desitek dnu. Tyto proménné hvézdy téz jevi
nejveétsi amplitudy svételnych zmén, velmi vyrazné jsou i pozorované zmény radialnich
rychlosti (rozkmit az 50 km/s) i zmény efektivni povrchové teploty. Vsechna pozorovani
do sebe dobte zapadaji a potvrzuji nasi zakladni predstavu o cefeidach jako o radidlné
pulzujicich hvézdach, jejichz oscilace jsou dotovany zadrzovanim zatrivé energie ve vrstve,
v niz je srovnatelnou mirou zastoupeno jednou a zcela ionizované helium.

Kratsi periody, nizsi vykony a mensi amplitudy svételnych kiivek maji po radé
hvézdy typu W Virginis, RR Lyrae, § Scuti a konecné bili trpaslici typu ZZ Ceti, kteti
kmitaji s periodou 100-1000 s (zpravidla v 1. harmonickém maédu).

Hvézdy typu RR Lyrae jsou obii hvézdy s hmotnosti kolem 0.7 My, které jsou ve
velmi pokrocilém stadiu svého vyvoje. Bézné se s nimi setkavame v kulovych hvézdoku-
pach a v galaktickém halu, kde se vyskytuji ty nejstarsi hvézdy v galaxiich. Jedna se
tedy vesmés o hvézdy prvni generace. Kvuli jejich nizké povrchové teploté se dlouho
nedarilo stanovit zastoupeni hélia v jejich vnéjsich vrstvach, které svym chemickym
slozenim odrazeji slozeni materialu, z néhoz tyto hvézdy vznikly.

Nicméné uz sam fakt, ze hvézdy typu RR Lyrae existuji a pulzuji, ukazuje, ze museji od
svého zrodu obsahovat helium, a to v zastoupeni, které odpovidéd soucasnému. Toto zjisténi m&
mimofddnou dulezitost pro teorie raného vyvoje vesmiru, nebot jim ukldda za tikol vysvétlit
téz, kde se ve vesmiru vzalo prvotni helium, a to jesté pred érou vznikani prvnich hvézd.
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Obrézek 6.24: Pulzujici hvézdy v HR diagramu. Srafovéni jednotlivych oblasti znaci typ
pulzaci, jak ukazuje vlozeny obrézek vpravo dole. Pés nestability je vyznacen barevné silnymi
carami. Carkovand Gdra vyznacuje polohu hlavni posloupnosti nulového stéif ZAMS. Na ni
kondf linie vyznacujici vyvojové cesty hvézd o hmotnostech 1, 2, 3, 4, 7, 12 a 20 M. Cerchovans
¢ara znaci horizontalni vétev a teCkovand krivka je kiivka chladnuti bilych trpaslika. Pirevzato
z http://astro.phys.au.dk/~jcd/HELAS/puls_HR/ a upraveno.

Hvézdy typu & Scuti jsou vubec nejpocetnéji zastoupenymi pulzujicimi hvézdami
pasu nestability, coz je dano tim, ze se jedna o prislusnice hlavni posloupnosti, na niz
hvézdy béhem svého vyvoje stravi nejdelsi dobu. Pozorované svételné krivky téchto
hvézd jsou velmi komplikované a lze je vysvétlit superpozici fady pulzaci, z nichz nékteré
ani nejsou radidlni. Navic amplitudy svételnych zmén jsou nevelké, 1072 i 1073 mag, coz
je k jejich §kodé odsouva z oblasti zajmu vétsiny pozorovatelit proménnych hvézd. '

14Vyjimkou jsou HADS (High-amplitude delta Scuti stars) s amplitudami vétsimi nez 0.1 mag (V).
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Obrazek 6.25: Vievo: Historicky diagram zdvislosti perioda — svitivost pro cefeidy pievzaty
z prace Leavitt (1908). Na vodorovné ose je log P, na svislé pak hvézdné velikosti v magni-
tudéch. Vpravo: Graf pro vztah perioda-svitivost pro cefeidy i hvézdy typu RR Lyrae. Zdroj:
http://outreach.atnf.csiro.au/.

6.3.4 Zavislost perioda—zarivy vykon a jeji vysvétleni

Zéavislosti mezi periodou a absolutni hvézdnou velikosti klasickych cefeid si povsimla jiz Hen-
rietta Swan Leavittovd (¢ti levitovd) (1868-1921). Na snimcich systematické prehlidky Mag-
ellanovych mracen potfizovanych na observatori Harvard College v Peru u Arequipa v letech
1893 az 1906 objevila 1777 proménnych hvézd!®. Do roku 1908 uréila periody nékolika cefeid
a povsimla si, ze jasnéjsi z nich maji delsi periody (viz obr. 6.28).

Protoze hvézdy z Malého Magellanova oblaku (SMC) jsou od nds vsechny rela-
tivné zhruba stejné daleko (cca 60 kpc), indikuje to, Ze i absolutni hvézdné velikosti
téchto hvézd jsou funkci periody. Tento fakt umoznil s nebyvalou spolehlivosti mérit
vzdalenosti cefeid a tim i vzdalenosti soustav, v nichz se tyto cefeidy nachazeji. Cefeidy
jsou k tomu tcelu zvlast vhodné, nebot jsou to jedny z nejsvitivéjsich hvézd, které ve
vesmiru nachazime — jsou tedy viditelné do veliké dalky.

Zatimco sklon zavislosti absolutni hvézdné vizualni velikosti cefeid My na logaritmu
jejich periody zname s vysokou presnosti a spolehlivosti, se stanovenim polohy tzv.
nulového bodu — absolutni hvézdné velikosti fiktivni cefeidy o periodé 1 den — je to o dost
svizelnéjsi. V minulosti byla hodnota nulového bodu zavislosti My — log P klasickych
cefeid nékolikrat korigovana, a to vzdy smérem k vétsim absolutnim jasnostem. Kazda
takova rekalibrace méla zavazné dusledky na nas nahled na vzdélenosti ve vesmiru, na
jeho stéari a vyvoj.

Zde je totiz nezbytné znat spolehlivé vzdéalenost alespon jediné z cefeid. Tu jsme vsak
az donedavna neznali, i ta nejblizsi z cefeid, Polarka, byla prilis daleko, nez aby bylo
mozné stanovit jeji paralaxu. Navic, konkrétné u Polarky nejde o typickou cefeidu, takze
neni pro kalibraci vhodna. Situace se ponékud zlepSila po misi astrometrické druzice

15 Jen pro srovnéni, posledni verze katalogu z prehlidky OGLE III uvadi 3361 klasickych cefeid v LMC
(Soszynski et al., 2008) a 4630 v SMC (Soszynski et al., 2010).
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Hipparcos, z niz vyplynula nasledujici relace!®,!7:

My = —2,811og P — 1,43(10), (6.27)

kde hvézdna velikost je uvadéna v magnitudach, a perioda ve dnech.

Pti uzivani vztahu zarivy vykon—perioda ale musime mit na paméti, ze plati pouze
pro ty cefeidy, které pulzuji v zakladnim moédu. Cefeidy, oscilujici v 1. harmonickém
modu, maji pti tomtéz vykonu kratsi periodu. Nastésti lze oba pripady snadno rozlisit
jiz pouhym pohledem na svételnou kiivku — zatimco u cefeid kmitajicich v zakladnim
moédu je tato kiivka vyrazné asymetrickd, cefeidy pulzujici v 1. harmonickém moédu maji
svetelné krivky docela symetrické.

V soucasnosti se v literature uvadi vztah perioda - absolutni jasnost ve tvaru, kde vystupuji
veli¢iny nezavislé na mezihvézdné extinkci. Takovou velic¢inou je t¥eba funkce W (v angl.
Wesenheit function), v niz vystupuji skuteéné pozorované hvézdné velikosti v barvé napt. V a I
a jista konstanta Ry odvozend zpravidla z pozorovani. Odpovidajici funkci W zkonstruujeme
takto: W=V—-Ryy(V-I)=Vo—Ry;(V—-1I)g+[Ay — Ryt E(V —I)] = Wy, kde (6.28)

Vo=V =Av, (V=Do=(V=D=EV -1, Rv= g
kde veli¢iny oznacené nulou jsou veli¢iny korigované o mezihvézdnou extinkei, Ay je extinkce
v barvé V a E(V —I) barevny exces piislusny k barevnému indexu (V' —I) a Ry; je konstanta
dand vlastnostmi mezihvézdného materialu nezavisla na konkrétni hodnoté Ay . Jeji velikost
ocenili napf. Freedman et al. (2001) na 2,45.

Obecné lze zavislost perioda — zafivy vykon, s absolutni funkci W zapsat

Waps = a+b(log P —1). (6.30)

(6.29)

Nejpresnéjsi ur¢eni hodnot parametra a = —5.86 + 0.04, b = —3.34 + 0.17 vychézi z méfeni
HST (Benedict et al., 2007). Jedna z poslednich studii vzdalenosti LMC pomoci fotometrie je
pak naptiklad Inno et al. (2013).

Teoretické objasnéni pozorované relace mezi periodou cefeid a jejich zarivym vykonem
spociva ve faktu, ze klasické cefeidy jsou hmotnymi veleobry, ktefi se pii svém vyvoji
dostali do oblasti pasu nestability. Vzhledem k tomu, Ze pés nestability je relativne
uzky, zavisi poloha cefeidy v tomto pasu predevsim na jejim zarivém vykonu, a ten
opét hlavné na hmotnosti piislusné hvézdy. VSeobecné plati, ze v ramci té ¢asti pasu
nestability, kde se setkavame s cefeidami, smérem k vyssim zarivym vykontm:

a) roste absolutni jasnost hvézd (tj. klesa jejich absolutni hvézdnd velikost);
b) klesd povrchové teplota hvézd,;
¢) roste jejich hmotnost a polomeér;
d) vyrazné klesa jejich sttedni hustota.
S ohledem na to, ze vnitini stavba cefeid rtizné hmotnosti je dosti podobnd, lze
uplatnit zakladni relaci pro vlastni kmity hvézdy, podle niz je perioda pulzaci
nepiimo imérna odmocniné jeji stiedni hustoty, a tedy musi platit, ze

e) perioda hvézdy roste.

Spojenim bodt a) a e) pak dospivame k objasnéni pozorovaného vztahu mezi peri-
odou pulzaci a zarivym vykonem, absolutni hvézdnou velikosti hvézdy.

16Feast M. W., Catchpole R. M.: 1997, MNRAS 286, L1
17 Je tieba piipomenout, ze absolutni hvézdna velikost My se béhem pulzaci ziejmé méni. Ve vztahu
6.27 M~ se proto uvadi stiedni absolutni hvézdna velikost
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6.3.5 Pulzace radialni i neradialni. Mody pulzaci

Hvézdné pulzace maji povahu podélného vinéni, které se siti i vzduchem a kapalinami
(na rozdil od vlnéni piitného, které se §iii jen v tuhych télesech). Podélné vinéni pros-
tupuje télesem hvézdy a interferuje samo se sebou — vznika tzv. stojaté vinéni. V pros-
torovych rezonatorech jsou pro vznik stojatého vlnéni, jez vznika interferenci, nepostra-
datelné odrazy na sténach rezonatoru. Pokud je timto rezonatorem tieba téleso Zemé,
pak k nezbytnym odrazim seismickych vin dochézi na povrchu Zemé. Kde vsak muze
dojit k odrazim v télese Slunce, ¢i jiné hvézdy, u nichz zddnou podobnou diskontinuitu
nenajdeme? Vypada to tak, ze v plynnych, neohrani¢enych hvézdach se mohou ustavit
jen radialni oscilace, kde pevnym koncem (uzlovym bodem) je stied hvézdy. Uvazime-li
viak, Ze tu mame co do ¢inéni s akustickymi vlnami o délce 10* az 10° km, je zfejmé, Ze
touto diskontinuitou, ¢ili povrchem muze byt hvézdnd fotosféra, jejiz tloustka je proti
vinové délce zanedbatelna. Vina prichazejici z nitra se tak na povrchu hvézdy odrazi
podle klasickych zakonu pro odraz vlnéni. Kromé odrazu akustickych vin od fotosféry
hraje pri sifeni téchto vin dulezitou roli i jejich lom dany tim, ze smérem dovniti hvézdy
roste teplota, a tim i rychlost zvuku, cili klesa index lomu. VIna postupujici sikmo do
hvézdy se tak lame smérem od normaly. Sledujeme-li pak smér postupu takové viny,
kterd se pravé odrazila od povrchu, vidime, ze se trajektorie viny neustale zakfivuje
smérem k povrchu. Vlna tak pti svém postupu dosahne jisté maximalni hloubky, pak
zaCne opét symetricky vystupovat nahoru. Takovato vina muze interferovat sama se
sebou, ve hvézdé muze vzniknout stojaté vinéni (viz obrézek 6.26).

Nejvétsi amplitudu ma stojaté vinéni odpovidajici urc¢itym médum, které spliuji jisté
specialni podminky. Protoze se ve hvézdé jednd o vinéni v tfirozmérném rezonatoru, jsou
pulzace popsany usporddanou trojici vinovych ¢isel {n,l,m}.

Obrazek 6.26: Zvukové viny ve hvézdé. Prevzato z Kurtz (2006).

Ve hvézdé se totiz naprosta vétsina vinéni vlastni interferenci zrusi, zbudou jen
takova, ktera splnuji urcité podminky. Pro jednoduchost predpokladejme, ze hvézda
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pulzuje jen v jediném pulzacnim modu. Pak na jejim povrchu najdeme oblasti, které
pulzuji ve fazi i v antifazi. Tyto plochy od sebe oddéluji uzlové kruznice. V rotujici
hvézdeé, kde zédkladni symetrii pulzaci urcuje osa rotace hvézdy, jsou uzlové kruznice
obdobou systému polednikt a rovnobézek na zemském glébu. Prislusny pulzaéni modus
je popsan dvojici celych ¢isel [ a m, kde | vyjadiuje celkovy pocet uzlovych kruznic.
Pokud [ = m = 0, pak je to ptipad cisté radiglnich pulzaci, ktery jsme jiz diskutovali.

Je-li m rizné od nuly, lze si predstavit ptislusny modus jako postupnou vinu, ktera
bézi kolem hvézdy rovnobézné s rovinou rovniku bud ve sméru rotace (m > 0) nebo
proti sméru rotace (m < 0). Cas, ktery tato vlna cestujici kolem hvézdy potfebuje
k celému obéhu je |m|ndsobek piislusné pulzaéni periody. Vina po hvézdé postupuje,
aniz by se horizontélntho pohybu tcastnily redlné ¢éstice. (V tom se lis{ od radidlnich
pulzaci, kde ¢édstice pulzaéni pohyb skutecné vykondvaji.) Po povrchu hvézdy putuje
i |m| pomyslnych azimutdlnich uzlovjch kruznic, prochézejicich rota¢nimi poly, které
povrch hvézdy déli na 2 |m| stejnych dili (jako duznina pomerance).

Oscilace maji jesté dalsi stupen volnosti — hvézda kmita vzhledem k ekvatorealni
roviné, pricemz [ — |m| vyjadfuje pocet uzlovych rovnobézek (|m| udava pocet uzlovych
poledniku). Je-li [ = 1, pak lezi tato kruznice na rovniku, pii [ = 2 jsou tu dvé uzlové
rovnobézky ulozené symetricky vzhledem k rovniku. Hodnota m se pohybuje vzdy
v rozmezi od -1 do +1, takze pro kazdé cislo [ existuje 21+1 m-moédu. Vseobecné také
plati, ze ¢im vysSsi je cislo [, tim méné hluboko tyto mdédy do nitra hvézdy zasahuji.
Dalsim parametrem je pocet uzlovych sfér uvniti hvézdy popsany cislem n, které nabyva
celo¢iselnych kladnych hodnot véetné nuly. V zakladnim mdédu neni zadny uzel (n=0),
v 1. harmonické jeden (n=1), v 2. harmonické dva (n=2) apod.

Stejné jako u radialnich pulzaci je amplituda vyssich harmonickych v nitru vyrazné
mensi nez relativni amplituda zakladniho médu.'® Pokud hvézdy neradidlné pulzuji,
pak se tak vétsinou déje soucasné ve velkém poc¢tu moédu, jejichz tucinky se navzdjem
prekladaji. Vysledkem je neobycejné komplikovany pohyb, ktery bychom mohli popsat
nespise jako chvéni. Nicméné pravé toto chvéni nam ptindsi o vlastnostech hvézd zcela
neocenitelné informace.

Matematicky lze 3 D oscilace ve hvézdé popsat v soustaveé sférickych soutadnic (r, 6, )
pomoci sférickych harmonickych funkei Y™ (0, ¢). r popisuje polomér soustfednych
radialnich obdlek, 6 vyjadiuje sitkovou soutadnici a zna¢i ¢ poledniky na hvézdé, [, m
jsou vyse uvedend modalni ¢isla. Pro sféricky symetrickou hvézdu muzeme vychyleni
z rovnovazné polohy & v ¢ase t zapsat jako

& (r.0t) = alr) V" (0.¢) ™ (6:31)
ay,™ (0, P
& (r0.0,0) = bir) D gome (6:32)

b(r) 0Y" (0, )
sin 6 Op

& (1,0, 0,1) e?mt. (6.33)

kde a(r),b(r) jsou amplitudy a v je frekvence oscilaci. Sférické harmonické funkce jsou

18Sfla, kterd se snazi vybuzeny stav navritit do rovnovazného stavu, souvisi s tlakem (pressure),
proto se témto typum oscilaci fikd p-mody. Existuji zifejmeé jesté tzv. gravitacni, ¢ili g-mddy.
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dény vztahem

(6.34)

Obrézek 6.27: Nékresy vrstevnic pro skuteéné sférické harmonické funkce Y;*(6, ¢) dle vztahu
6.34, kde byl pro jednoduchost potlacen fazovy faktor (—1)™. Kladné vrstevnice jsou vyznaceny
plnou ¢arou, zaporné prerusovanou. Osa 6 = 0 byla sto¢ena o 45° smérem ke Ctenéii a prislusny
pdl je oznacen hvézdickou. Rovnik je vyznacen sérif kiizku. V obrézku jsou nasledujici situace:
a)l=1m=0b)l=1m=1c¢)l=2m=0dIl=2m=1¢e)l=2m=2
)l=3,m=0,g)l=3m=1h)I1l=3m=21)1l=3m=23;j)1 =5 m=25;
k)l =10, m = 5; 1) I = 10, m = 10. Pfevzato z Christensen-Dalsgaard (2003).
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kde P"(cosf) jsou Legendreovy polynomy dané vztahy

_1)m dl+m

201! d costt™ 9

P (cosb) = ( (1 —cos®6)? (cos 6 — 1)l , (6.35)
kde 6 je mérena od pulzaéniho polu, osy symetrie. Hvézdy nepulzuji jen v jednom nebo
dvou modech, ale vétsinou v mnoha modech najednou.

Ve vétsiné hveézd osa pulzaci souhlasi s rotacni osou hvézdy. Vyjimkou jsou rychle
oscilujici chemicky pekuliarni hvézdy — tzv. roAp hvézdy, kde osa pulzaéni symetrie

souhlasi s osou magnetického pole.

6.3.6 Helioseismologie a astroseismologie

Az do 60. let 20. stoleti se vSeobecné soudilo, ze hvézdné pulzace postihuji jen hvézdy, které
jsou k pulzacim néchylné, ostatni, tuctové se zdaly byt vuci pulzacim odolné. Tento nazor byl
podporovéan i ,teoretickym zduvodnénim*, Ze pulzace hvézd se velmi rychle utlumi, pokud nej-
sou naro¢nym zpusobem energeticky dotovany zvlastnim mechanismem, ktery je stdle udrzuje.
Pifpadné pulzace svrchnich vrstev hvézdy méla zv1ast ti¢inné tlumit dynamicky rozharand kon-
vektivn{ vrstva se silnymi vertikalnimi pohyby zajisfujicimi pfenos tepla z nitra na povrch. To
v8e by ovSsem vedlo k tomu, Ze by pulzovalo jen nepatrné procento hvézd.

Byli to Leighton et al. (1962), kdo zjistil neocekavané oscilace Slunce, hvézdy velice vzdalené
od pédsu nestability, kterd by méla byt zaruc¢ené klidna. Pii spektroskopickém pruzkumu
vertikalnich pohybu zpusobenych konvekci, specidlné pii studiu déju spojenych se vznikem
a zanikem granuli zjistili uréité zakmity o amplitudé desitky ms—! s charakteristickou periodou
5 minut. Zpocatku se soudilo, ze tu jde o jakousi odezvu na naruSeni fotosféry vzestupnymi
konvektivnimi proudy. Celou zdhadu se podafilo rozlousknout az po 8 letech. Ulrich (1970)
a nezavisle Leibacher & Stein (1971) vysvétlili teoreticky zédhadné pétiminutové sluneéni os-
cilace jako vysledek superpozice obrovského mnozstvi stojatych akustickych vin, které putuji
Sluncem. Ukdzali, ze se jednd o globdlni jev, ktery postihuje jak povrch, tak i vnitiek Slunce.

Na prvni pohled chaotické chvéni sluneéniho povrchu s typickou amplitudou 0,1 ms=*
a mensf bylo rozlozeno do asi 107 rtiznych médi pulzaci, pfevdzné neradidlnich. Slunce je
tak rozmérnym akustickym rezondtorem, ktery osciluje, kmita v neuvéritelném mnozstvi
akustickyjch modu. Brzy nato se potvrdilo, ze podobné oscilace jsou zjevné spolecéné
vsem hvézdam slunecniho typu. Klasické pulzujici hvézdy a hvézdy bézné, ,nepromeénné*
odlisuje amplituda pozorovanych oscilaci a zdroj jejich energie. Hvézdné oscilace tak 1ze
rozdeélit do tii kategorii:

a) p-mddy — tlakové (akustické médy) s frekvencemi vétsimi nez 1 mHz a relativné
malymi horizontalnimi vinovymi délkami (I se méni od 0 do 1000, i vice). U Slunce
jsou nejsilnéjsi oscilace s frekvenci 2-4 mHz (s periodami od 3 do 8 minut). Nekdy
se jim tika pétiminutové oscilace;

b) gravitacni g-mddy, které maji gravitaci jako sily, kterd se snazi obnovit rovnovazny
stav. Maji malou frekvence do 0.4 mHz a vyskytuji v hlubokych vrstvach hvézdy,
pod konvektivni zénou. U Slunce se nékdy tyto g-moédy spojuji s oscilacemi o del-
sich periodach kolem 160 minut. Jejich vysvétleni je vSak ponékud kontroverzni.
Slunecni oscilace s periodou 160 minut byly pozorovany z pozemskych obser-
vatori, ale vice nez 690 dni trvajici pozorovani provadéna pristrojem GONG na



182 Kapitola 6. Proménnost periodicky proménnych hvézd

palubé druzice SOHO zadné podobné oscilace nezaznamenalo. Jedno z moznych
vysvétleni je, ze 160minutové zmény jsou vysledkem harmonickych procesu spo-

jenych se zemskou atmosférou. 160 min je presné 1/9 24hodinového sluneéniho

dne.??
¢) povrchové gravitaéni viny, tzv. f~mddy. Objevuji se ve fotosfére. Jejich frekvence

je mezi p-mody a g-mody.

Dlouhodobym pozorovanim ustaviénych zmén radialni rychlosti jednotlivych bodu na
sluneé¢nim povrchu je mozné rozlozit slunecni oscilace do jednotlivych modu a ziskat tak
spektrum slunecnich oscilaci. Ze vztahu mezi pozorovanou vinovou délkou jednotlivych
moédu a jejich periodou je mozné vypocitat, jakou stfedni rychlosti se ta kterd vina
sitila slunecnim nitrem. Vzhledem k tomu, ze kazdy z modu zasahuje do Slunce jinak
hluboko, je mozné stanovit funkci zavislosti rychlosti zvuku na vzdéalenosti od centra.
Presné stejnym zpusobem postupuje seismologie, ktera vySetiuje vlastnosti Zemé.
Protoze rychlost zvuku bezprostiedné zavisi na teploté hvézdného nitra v dané
hloubce, je mozné téz urcit, jak zavisi teplota na vzdalenosti od sttedu Slunce. Takto 1ze
testovat soucasné modely slune¢niho nitra a provadeét jejich opravy. To se jiz skutecné
stalo, naptiklad v tom, ze se ukazalo, ze konvektivni zéna zasahuje hloubéji, nez se
difve predpokladalo — az 30% pod povrch. Z rozdilu v pozorovanych perioddch mdédu
s opacnymi azimutdlnim ¢islem m zase bylo mozné odhadnout, jak se méni thlova
rychlost slune¢niho nitra. Puvodni predpoklad, ze Slunce rotuje jako tuhé téleso, musel
byt diky helioseismologii pfehodnocen. Nyni uz vime, ze Slunce uvniti rotuje rychleji.
Toto zjisténi hraje dulezitou roli pii vysvétlovani pricin slunecni a hvézdné aktivity.
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Obrazek 6.28: Ukdzka ,koncertu“ cervenych obru, jak je zaznamenala druzice KEPLER.
Zdroj: NASA.

Slunecni oscilace prostupuji celé Slunce, a jak se zda, podpovrchova konvekce jim
ziejmé prilis neprekazi. Ba co vic, je pravdépodobné, ze pravé z energie dosti usporada-

19Piehled problematiky slune¢nich oscilac v g-médu uvadi Appourchaux et al. (2010).
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ného konvektivniho pohybu cerpaji slunecni oscilace svou energii. Muzeme samoziejmé
zobecnovat a predpokladat, ze u jinych hvézd je to stejné. Je vSak ziejmé, ze z velké
vzdalenosti, kdy se nam kotoucek hvézd smrsti na jediny bod, neni mozné se soucasnou
pozorovaci technikou pozorovat vyssi médy oscilaci, které jsou u Slunce zvIast silné. Je
nutno se omezit jen na ty nejjednodussi. U vzdalenych hvézd tak lze zaznamenat jen
médy s nizkym [ (I < 4), protoze pak se médy pii pozorovani navzajem stiraji.

V soucasnosti se vyzkumu hvézdnych seismickych vin (astroseismologii) vénuje fada tymu,
které vyuzivaji i velmi presnd fotometrickd méteni z druzic WIRE (start v r. 1999), MOST
(2003), COROT (2007), KEPLER (2009). Posledné jmenovand druzice také ziskala fotomet-
ricka data pro hvézdu KIC 11026764, ktera je nyni jednou z nejpresnéji proméfenych hvézd ve
vesmiru (Metcalfe et al., 2010). Astroseimologickou analyzou pozorovani byl velmi pfesné urcéen
polomér hvézdy a jeji staii. S podobnou pfesnosti zndme v soucasnosti data jen u nékolika
hvézd! Pro hvézdu KIC 11026764 z analyzy napiiklad vyplyva, ze je ve vyvoji ddle nez nase
Slunce a uz zapalila vodik ve slupce kolem héliového jadra.

6.4 Typy pulzujicich proménnych hvézd

6.4.1 Klasické cefeidy

R S Cefeidy nebo téz klasické ceferdy, pripadné hveézdy
: typu 0 Cephei jsou radidlné pulzujici nadobii c¢i
veleobfi (luminozitni tiidy Ib — II) spektralniho typu
F-K (viz obr. 6.32). Periody pulzaci jsou od 1 dne
do 135 dni, amplitudy svételnych zmén az 2 mag.
Kfiivka radidlnich rychlosti je ve fazi se svételnou
kiivkou: maximum rychlosti expanze odpovidd ma-
ximu jasnosti hvézdy (viz obr. 6.31). Jde o hmotné
hvézdy v pokrocilém stadiu vyvoje, v jejichz ni-
tru se jiz zapalily héliové reakce. Jsou to typické
DA% 1 clenky plochého podsystému Galaxie, vyskytuji se
e e obcas v mladsich otevienych hvézdokupach. Dobte
vyjadrend zavislost mezi periodou pulzaci a zarivym
Obrazek 6.29: Klasické cefeidy vykonem je dusledkem skutecnosti, ze cefeidy jsou
v HR diagramu (viz obr. 6.24). ruzné hmotné a tudiz ruzné zarivé hvézdy, jez se pri
svém vyvoji pravé dostaly do pasu nestability.
Pii¢inou udrzeni pulzaci cefeid je akumulace tepla ziskaného pii prostupu zarivé
energie ve vrstve, v niz je srovnatelné mnozstvi jedenkrat a dvakrat ionizovaného hélia.
Vétsina pulzuje v zdkladnim modu, byly ale nalezeny i takové, které pulzuji v prvnim
harmonickém mdédu. Ty jsou pak oznaceny CEP-FO (first overtone).

log(L/Le)
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Pozorovana hvézdna velikost ve filtru V (mag)

Obrazek 6.30:

Obrazek 6.31: Pozorované

14.8
15.0

15.2

15.4
0

14.2
145
14.8
151

13.4
13.8
14.2
146

136

£6.0-ded

S

18¢0-ded

S

¥.g0-ded

S

138 3
%
; ) ; . ; 3

140 - . . B
oty F e sa, e, 3

PPy M \ A \ Lot
0 10 20 30 40 50 60 70 80 90 100
Cas (dny)

My

I S I i

Effective temperature (K)

r—R (10° m)

Surface velocity (km s
[=}

I A B B

=30 E PR R U SN RO SRS NI BN AU B
00 02 04 06 08 10 12 14 16 18 20
t/P

periody. Pievzato z Carroll & Ostlie (2007).

¢tyt cefeid v SMC z pfehlidky OGLE. Zdroj: M. Skarka.

vlastnosti typické cefeidy § Cephei v zavislosti na fazi pulzaéni
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6.4.2 Hvézdy typu W Virginis

6T T T T

log(L/Le)

Obrazek 6.32: Hvézdy typu W Vir
v HR diagramu. Popis a zdroj viz
obr. 6.24.

Pulzujici proménné hvézdy typu W Virginis jsou tzv.
cefeidy druhé generace. Proménnost Samotné W Vir
objevil Argelanderuv asistent Schonfeld v roce 1866.
Na skutecnost, ze se tato hvézda a ji podobné lisi
od klasickych cefeid upozornil ale az roku 1946 Wal-
ter Baade. Hvézdy typu W Virginis jsou radialné
pulzujici obfi staré diskové a sférické slozky Galaxie
(populace II). Perioda jejich pulzaci je 1 az 50 dni,
amplituda od 0,2 do 2 mag. Je u nich rovnéz po-
zorovana obdoba zavislosti perioda—zarivy vykon,
ktera plati u cefeid, jen s tim rozdilem, ze pro tutéz
periodu jsou hvézdy W Virginis o 0,7 az 2 mag slabsi.
Pravée smichani klasickych a cefeid a hvézd typu
W Vir pusobilo v prvni poloviné minulého stoleti
problémy v presném vymezeni zavislosti perioda—
zarivy vykon. Nyni uz vime, Ze proménné typu
W Virginis lze od klasickych cefeid rozlisit podle
tvaru jejich svételné kiivky (viz obr. 6.33).

| Carinae - DCEP -35.562 d. W Virginis - CW-17.274 d.
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Obrazek 6.33: Svételnd krivka klasické cefeidy 1Carinae a W Virginis v barvé V. Prevzato

z http://www.surastronomico.com.
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6.4.3 RR Lyrae

6T T T T VT L
\

log(L/Lo)

Obrazek 6.34: Hveézdy typu
RR Lyr v HR diagramu. Popis
a zdroj viz obr. 6.24.

Hvézdy typu RR Lyrae jsou nékdy oznacovany jako
kratkoperiodické cefeidy. Jednd se o radidlné pulzujici
obry a podobry slunec¢nich hmotnosti spektralniho typu
A az F, populace II s mensim zastoupenim tézsich prvku,
které se behem svého vyvoje pravé dostaly do pasu nesta-
bility. Periody svételnych zmén jsou v intervalu 0,2 az 1,2
dni (vétsinou ale do 0,8 dne), amplitudy 0,2 az 2,5 mag,.
Maximu jasnosti odpovidd maximum expanzni rychlosti
hvézdy. Rozborem svételnych kiivek lze také na zékladé
semiempirickych vztahu urcovat fyzické vlastnosti téchto
hvézd, napiiklad metalicitu [Fe/H].

Podle tvaru svételnych kiivek se rozlisuje nékolik pod-
typu, ale naprosta vétsina (pres 90 %) jich patii k typu
ab, které jsou charakterizovany rychlym nartustem jas-
nosti (viz obr. 6.35). U hvézd typu RR Lyrae se nékdy
v prubéhu casu méni periody pulzaci i podoba svételné
krivky. Zajimavym fenoménem je tzv. Blazkuv jev, kdy se

pres hlavni pulzacni kiivku preklada dalsi sekuldrni zména tvaru a amplitudy svételné
krivky. Ani jedno stoleti po objevu neni tento jev uspokojivé vysvétlen. Blazkuv jev
postihuje jen nékteré hvézdy typu RR Lyrae. Jejich katalog publikoval Skarka (2013).

<08 04 02 a 0z

04 08 08 0.4 02 [l 0z 04 05

Obrazek 6.35: Svételné kiivky hvézd typu RR Lyrae. Vlevo je podtyp RRab, vpravo RRec.

Zdroj: M. Skarka.

Tyto hvézdy lze pouzit jako standardy pri stanovovani vzdalenosti hvézdnych sous-
tav, nebot vSechny maji zhruba tutéz stfedni absolutni hvézdnou velikost (My =
0,6 mag)?®. S vyhodou se tak ¢ini zejména u kulovych hvézdokup a eliptickych galaxif,
v jejichz osazenstvu se klasické cefeidy nenachézeji.

20Soucasné studie ale ukazuji, ze bude v priméru jesté nejspise o néco mensi a zavisld na metalicité.
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6.4.4 Hveézdy typu ¢ Scuti

L L Hvézdy typu ¢ Scuti jsou radidlné i neradidlné
| | pulzujici hvézdy hlavni posloupnosti, piipadné obri
spektralniho typu A0 az F5. Jde o hvézdy z péasu
nestability, kde jsou kmity posilovany zadrzovanim
zalivé energie postupujici z nitra hvézdy v zoné
He1/He 111.2!

Pozorované amplitudy svételnych zmén jsou od
0,003mag do 0,9 mag s kratkymi periodami, jen
0,01-0,2dne. Hvézdy s amplitudami vétsimi nez 0,1
mag se oznacuji jako HADS (z anglického high-
amplitude delta Scuti stars). Tvar svételné kiivky
i amplituda se s ¢asem obvykle silné méni. Je to

2k
| Do

log(L/Le)

il DA% ] dusledek skutecnosti, ze se zde vedle sebe uplatiuje
¥ M hned nékolik pulzaénich period, hvézda pulzuje
08T soucasné v nékolika moédech. Vzhledem k tomu, ze se

Obrézek 6.36: tyto periody od sebe zpravidla prilis nelisi, muzeme

Obrazek 6.37: Hvézdy typu 6 Scuti ve svételné kiivce pozorovat razy, obdobi zvysené
v HR diag;“an'lu Pop?s Z 2droj viz amplitudy, nékdy naopak mohou svételné zmény na
obr. 6.24. cas vymizet.
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Obrazek 6.38: Svételnd kiivka FG Vir, hvézdy typu § Scuti ziskand z nékolika observatoii na
zdkladé pozorovaci kampané. Prevzato z Breger et al. (2004).

Zvlastni podtridou hvézd typu 6 Scuti jsou hvézdy typu SX Phoenicis. Zpravidla
maji vétsi amplitudy zmén jasnosti (az nékolik desetin magnitudy) s periodami mezi
0,03 az 0,08 dne. Nékteré pulzuji ve dvou moédech. Ale zejména se lisi fyzické parametry.
Maji malou metalicitu a jejich vlastni pohyb je fadi spiSe mezi hvézdy populace II.
Objevuji se v trpaslicich galaxiich a kulovych hvézdokupach mezi modrymi opozdilci
(v anglictiné ,blue straggler®).

21Ve stejném misté H-R diagramu se nachazejf i magnetické hvézdy typu Ap, z nichz u nékterych byly
pozorovany neradidlni pulzace. Jejich spektrum i amplituda se mén{ s periodou rotace. Kurtz (1982)
v nich odhalil tzv. magnetické pulzatory, hvézdy, u nichz je urcujici osou symetrie osa jejich mohutného
dipélového magnetického pole.
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Obrazek 6.39: Svételné kiivky hvézd typu SX Phe v barvé V' v poli kulové hvézdokupy M 55.
Prevzato z Pych et al. (2001).

6.4.5 Hvézdy typu v Doradus
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Obrazek 6.40: Vlevo: Hvézdy typu v Dor v HR diagramu. Popis a zdroj viz obr. 6.24. Vpravo:
Symetrické a multimodélni (pravy sloupec) svételné kiivky hvézd typu v Dor z pozorovani
druzice Kepler. Pfevzato z Balona et al. (2011).

Hvézdy typu v Doradus tvori pomérné homogenni skupinu trpasli¢ich pulzujicich
proménnych hvézd spektralniho typu FO az F2. Lezi tésné u cerveného okraje pasu nesta-
bility s hvézdami typu ¢ Scuti. Jako samostatny typ proménnych hvézd byla skupina
definovédna pomérné nedavno (Kaye et al., 1999). Hvézdy kmitaji s jednou az péti peri-
odami o délce 0,4 az 3 dny, amplitudy svételnych zmén dosahuji 0,1 mag (V). Jednd se
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o neradialni pulzace v g-moédu. V pozorovanich druzice Kepler byly objeveny i hybridy
— hvézdy typu v Dor s pulzacemi § Scuti.

6.4.6 Rychle oscilujici pekuliarni hvézdy
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Obrazek 6.41: Hveézdy typu
roAp v HR diagramu. Popis
a zdroj viz obr. 6.24.

Am [mmag]

Am [mmag]

L
3.5

Rychle oscilujici pekulidarni hvézdy jsou oznacovany jako
roAp hvézdy. Do této skupiny patii hvézdy spektralniho
typu B8 az F2 na hlavni posloupnosti nebo v jeji blizkosti.
RoAp hvézdy jsou podtypem rotujicich proménnych
hvézd typu a? Canum Venaticorum. Perioda svételnych
zmén s amplitudou faddové milimagnitudy je od 5 do 15
minut. Pozorovand svételnd kiivka je vysledkem skladani
zmén zpusobenych rotaci hvézdy a pulzaci. Z hlediska
pulzaci jde o neradidlné pulzujici magnetické hvézdy,
u nichz osu pulzaci neurcuje rota¢ni osa, ale osa magnet-
ického dipolu. Pulzace o periodé fadoveé 0,01 dne a ampli-
tudé fadové 0,01 mag se preklddaji pres rota¢ni zmény
jasnosti. Tomuto typu proménnosti, ktery je kombinaci
rotace a pulzace Tizené magnetickym polem, se iika mag-
neticky pulzdtor (viz obr. 6.44).
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Obrazek 6.42: Svételna kiivka hvézdy typu roAp a Cir z druzice WIRE a africké observatore
SAAOQ, kde byly roAp hvézdy objeveny. Spodni panel ukazuje tfidenni simultanni pozorovani
z WIRE a SAAOQ. Prevzato z Bruntt et al. (2009).
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6.4.7 Hveézdy typu [ Cephei

Nékdy se hvézdy typu [ Cephei oznacuji i jako hvézdy
R o e T B typu B Canis Majoris. V kazdém pripadé jsou to jsou
} pulzujici horké hvézdy horni ¢asti hlavni posloupnosti
v tzkém rozmezi spektralnich typu B0 az B2, které
vykazuji svételné zmény o amplitudé 0,01 az 0,3 mag
a zmény radialnich rychlosti, vSe s periodou 0,1 az 0,6
dne. Kiivky svételné a ktivky radialnich rychlosti jsou
proti sobé posunuty o ¢tvrt periody: maximélni jasnost
odpovida miniméalnimu poloméru a maximalni teploté.
Vse je to dusledek pulzaci, které byvaji jak radialni,
tak mneradialni. Nékdy mivaji i vice period. Pokud
je pritomno vice period, pak jedna zpravidla prislusi
radialnim pulzacim a jedna nebo vice neradidlnim. Pe-

log(L/1.0)

R
A

L
5.0 4.5 4.0 3.5

log riody jsou ¢asto nepiilis odlisné a jejich zéznéje (v angl.
Obrazek 6.43: Hvézdy typu  beat effect*) vytvéieji charakteristické vzedmuti a pok-

B Cep v HR diagramu. Popis

lesy amplitud.
a zdroj viz obr. 6.24.
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Obrazek 6.44: Model magnetického pulzatoru. Pievzato z Percy (2011).

Mechanismus pulzaci je podobny jako u cefeid, jen s tim rozdilem, ze zde k zadouci
akumulaci prostupujici zarivé energie dochazi v dusledku fotoionizace prvku skupiny
zeleza. Ty jsou v podpovrchovych vrstvach téchto horkych hvézd hlavni pficinou opacity
hvézdného materidlu.

6.4.8 SPB

SPB je zkratka z anglického ,slowly pulsating B stars® a znamena pomalu pulzujici B
hvézdy. Jedna se hvézdy spektralniho typu B2 az B9 o hmotnostech 3 az 9 M. Jako
zvlastni skupinu proménnych hvézd je popsal Waelkens (1991). Amplitudy zmén jsou
jen velmi malé, maximalné do 0,1 mag. Byvaji interpretovany jako vysledek neradialnich
pulzaci g-modu vysokych fadu. Period pulzaci je zpravidla vice v rozmezi od nékolika
hodin do nékolika dni.
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Obréazek 6.46: Vlevo: Poloha hvézd typu SPB v HR diagramu. Popis a zdroj viz obr. 6.24.
Vpravo: Svételné kiivky hvézdy typu SPB HD 123515. Prevzato z Waelkens (1991).

6.4.9 Pulzujici bili trpaslici

Nadpis této kratické kapitolky odhalil, o jaké hvézdy se jedna. Nékdy jsou podle svého
hlavniho predstavitele oznacovany jako proménné hvézdy typu ZZ Ceti. Jak je vidét
z HR diagramu na obrazku 6.47 nachazeji se v prodlouzeni pasu nestability v dolni casti
HR diagramu v oblasti spektralniho typu A. Pozorované zmény jasnosti o amplitudach
od mmag do 0,2 mag a perioddch od desitek po tisice sekund jsou dusledkem neradialnich
pulzaci. Vétsinou jich probiha hned nékolik najednou s pomérné blizkymi periodami.
Obvykle pulzuji soucasné v nékolika blizkych periodéach. I kdyz prvni piipad je zndm uz
vice nez ctvrt stoleti (Landolt, 1968), je celkové zndmo jen nékolik piipadu.
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(Days)

log(L/1.o)

Obrazek 6.47: Vlevo: Poloha hvézd typu ZZ Ceti v HR diagramu. Popis a zdroj viz obr. 6.24.
Vpravo: Pozorovani hvézdy EC23487-2424 béhem 6 noci. Prevzato z Stobie et al. (1993).

6.4.10 Dlouhoperiodické pulzujici proménné hvézdy

2t
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Obrazek 6.48: Miridy v HR di-
agramu. Popis a zdroj viz obr.
6.24.

Vyznamnou skupinu proménnych hvézd tvoii dlouhope-
riodické proménné hvézdy, znamé téz jako hvézdy typu
Mira, respektive miridy??. Jsou to chladné hvézdy
asymptotické vétve obri o hmotnostech Slunce. Tyto
hvézdy na sebe velice upozornuji zejména velkou am-
plitudou svych svételnych zmén (i pfes 10 mag),
ale 1 relativné vysokym zafivym vykonem — jsou to
jedny z nejzafivéjsich hvézd v Galaxii, viditelné i na
velkou vzdalenost. Kolem téchto hvézd se ¢asto pozoruji
ruzné vyvinuté okolohvézdné plynoprachové obalky (viz
napiiklad okoli samotné Miry na obr. 6.50).

Amplitudy svételnych zmén v optickém oboru jsou
veliké zpravidla mezi 2,5 az 11 mag, v modré a ultra-
fialové oblasti byvaji jesté vétsi, v infracerveném oboru
vsak neptrevysuji 2,5 mag. Rekordmankou mezi miridami
a vlastné mezi vSemi periodicky proménnycmi hvézdami

je x Cygni, ktera se ve vizualnim oboru méni v rozsahu 14 mag. Bolometricky ¢ini ale
amplituda zmén jen 3,3 mag. Tento rozdil je dan tim, ze v prubéhu cyklu dochézi k velmi
drastickym zménam v rozlozeni energie ve spektru.

Svételné kiivky mirid jsou ponékud asymetrické, pozorujeme zde rychlejsi vzestup
do maxima a pomalejsi pokles. Svételné kiivky jsou pomeérné stabilni, zmény probihaji
dosti periodicky. Pozorované periody v rozsahu 80 az 1100 dni dobie souhlasi s velmi
nizkou stfedni hustotou téchto ¢ervenych obru. Pulzace téchto rozmérnych chladnych

22Pfipomeiime, Ze prototyp téchto hvézd o Ceti byla také prvni zndmé periodicka proménnd hvézda.
Jeji zmény jasnosti si povsiml David Fabricius uz roku 1596.
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hvézd jsou radiadlni, spory se vSak vedou o tom, zda kmitaji v zékladnim modu nebo
v 1. harmonické. Pulzace mirid ¢erpaji svou energii ze stejného zdroje jako ostatni typy
pulzujicich proménnych, tedy ze zarivého toku vychéazejiciho z centralnich ¢asti hveézdy.
Rozdil je v tom, ze k akumulaci zarivé energie a k jejimu prevodu na energii kinetickou
dochazi zfejmeé ve vrstvé ionizovaného vodiku. Pulzace, jez se hvézdou §iti, brzy nabude
povahu razové viny, kterd se pak prodirad hvézdou z nitra na povrch.

Pozorované svételné zmény jsou pak predevsim vysledkem interakce horké razové
vlny, ktera prochazi rozmérnou atmosférou o nizké efektivni teploté. Latka zde, navzdory
své tidkosti, je opticky velmi malo pruhlednd, a to hlavné v dusledku absorpce vyvolané
molekulami oxidu titanu TiO. Pti stfedu razové viny dochazi k disociaci téchto molekul,
coz vede k prudkému poklesu opacity. V maximu jasnosti spektralni pasy TiO mizi,
objevuji se emisni ¢ary vodiku a ionizovaného vapniku, zcela neodpovidajici pozdnimu
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Obrazek 6.49: Svételna kiivka Miry. Zdroj AAVSO.
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spektralnimu typu. Zmény ve vzhledu a charakteru spektra jsou velmi prudké. Pulzace
hvézd jsou az sekundarnim efektem a na zmény jasnosti hvézd maji jen okrajovy vliv.

Obrazek 6.50: Nahoie: Snimek okoli hvézdy Mira Ceti v ultrafialové oblasti spektra jasné
ukazuje materidl, ktery za sebe hvézda zanechavéa. Dole: Stejna oblast v okoli o Ceti nic
zvlastniho neukazuje. Zdroj: Galex team, Caltech.

6.4.10.1 Polopravidelné proménné hvézdy

S klasickymi miridami jsou spiiznény tzv. polopravidelné proménné hvézdy (typ SR z an-
glického semi-regular) s mensi amplitudou svételnych zmén a s méné prisnou periodici-
tou. U nich nejsou efekty tak vyrazné, hlavné tu nemé pruchod razové viny atmosférou
tak devastujici ucinek. Pasy TiO ve spektru pozorujeme stale, coz se pak projevi po-
zorovanou mensi amplitudou svételnych zmén.

Hvézdy typu SR jsou obii a veleobii pozdnich spektralnich tiid s jistou periodou
pulzaci. Periodicita déju je zde obcCas naruSovana ur¢itymi nepravidelnostmi. Periody
svetelnych zmén o amplitudach 1-2 mag byvaji od 20 do 2000 dni. Prestoze jsou zde
spolecné znaky s miridami, celkové je svételné chovani této rozmanité skupiny hvézd
velice ruzné.

Muzeme je déle rozdélit do ¢tyt podtypu:

SRa — jejich svételné zmény jsou takika piesné periodické, periody v rozmezi 100 az 400 dn1,
amplitudy az 2 mag. Jednd se o obry a veleobry pozdnich spektrdlnich t¥id s emisemi
vodiku. Jsou ziejmé velice podobné miridam.

SRb - svételné zmény nejsou jiz tak piisné periodické, perioda vétsinou 80 az 120 dni. U fady
z nich se objevuje i dalsi, o fad delsi perioda. Amplitudy zmén jsou vesmés pod 1 mag.
Jednd se o obry a veleobry spektralnich typa M, C a S.
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SRc — svételné zmény urcuje vice period jedna byva fadové stovky, druhd tisice dni dlouhé.
Amplitudy kolem 1 mag. Vesmés jde o hmotné éervené veleobry tiidy M se silnou kon-
centraci ke galaktické roviné.

SRd - svételné zmény jsou pomérné piisné periodické, pticemz pro kazdou hvézdu lze vytipo-
vat soubor period, v nichz se stiidavé méni, v obdobi zmény periody se muze jasnost
hvézdy ménit dosti chaoticky. Amplitudy jsou v rozmezi 0,1 az 4 mag. Hvézdy tohoto
typu jsou teplejsi obii a veleobii typu G, K a M, vétsinou s emisemi ve spektru.

6.4.10.2 Hveézdy typu RV Tauri

Hvézdy typu RV Tauri jsou radidlné pulzujici veleobii, jejichz spektra se v cyklu pro-
ménnosti vyrazné méni. Zatimco v maximu jde o hvézdy spektralni tridy F-G, v min-
imu K-M. Periody svételnych zmén ¢ini 30 az 150 dni s amplitudami 3 az 4 mag. Ve
svételnych krivkach vedle hlavnich minim jasnosti pozorujeme i minima sekundarni,
pricemz pomeéry jejich hloubek se s casem méni, mohou se i prevratit. Hvézdy silné
zari v infracerveném oboru, kde se projevuje zafeni prachové obalky vymetené z hvézdy
pulzacemi. Emisni ¢ary svédci o pritomnosti rozsahlé atmosféry.

6.4.10.3 Hveézdy typu R Coronae Borealis

Hvézdy typu R CrB jsou staré veleobii hvézdy spektrdlni tiidy F az K s nizkym zas-
toupenim vodiku v atmosféte, ale s hojnosti uhliku. Pulzuji s periodou 30 az 100 dni
s amplitudou pozorovanych zmén 0,1 az 1 mag. Ptes pulzace se prekladaji aperiodicka
zeslabeni v rozmezi od 1 do 9 (!) magnitud. Tato minima jasnosti mohou trvat i celé roky
(viz obr. 6.51). Enormni pokles jasnosti se vykldda silnou absorpci svétla grafitovymi
zrnicky, kterd zde zkondenzovala z latky vyvrzené hvézdou.
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Obrazek 6.51: Svetelna kiivka R CrB v letech 1910-2010. Zdroj AAVSO.
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7 Fyzika aperiodickych proménnych hvézd

Aperiodické zmény jasnosti u proménnych hvézd zpravidla piimo souviseji se zménou
samotné hvézdy nebo jejiho okoli. V této kapitole tedy pujde zejména o fyzické proménné
hvézdy (v anglicky psané literatufe ,intrinsic variable stars®). Zmeény charakteristik
objektu ptritom mohou probihat:

e v okoli hvézdy. Mluvime o nejruznéjsich projevech akrece, pritomnosti akre¢niho
disku, o vlivu hvézdného vétru apod.

e v povrchovych vrstvéach, kde jsou to nejcastéji projevy hvézdné aktivity. Ale samo-
ziejmé sem muzeme zafadit i vzplanuti nov.

e v podpovrchovych vrstvach, které mohou byt zdrojem hvézdnych pulzaci. Ty sice
patii mezi striktné periodické jevy, ale jde o fyzické zmény hvézdy, proto je zde
uvadime pro uplnost také,

e v samotném jadru hvézdy, ke kterym dochazi pii zrodu hvézdy ve fazi rychlého
smrstovani i na konci vyvoje velmi hmotnych hvézd pii vybuchu supernov a hy-
pernov.

Jednotlivym mechanismum proménnosti se nyni budeme vénovat podrobnéji.

7.1 Proménnost hvézdy v diusledku zmén jejiho okoli

Kolem hvézd se ¢asto nachézi mnozstvi opticky aktivniho materidlu ruzného puvodu.
Mohou to byt tieba zbytky zarodecného materialu, ktery nebyl spotfebovan na stavbu
hvézd. Tak je tomu i v pripadé velmi mladych hvézd typu T Tauri, FU Orionis tésné
pred jejich vstupem na hlavni posloupnost. Do okolniho prostoru, ale naopak mohou
materidl dodavat samotné hvézdy. Hvézdy ztraceji svou hmotu nejcastéji hvézdnym
vétrem, ktery muze byt u nékterych typu hvézd i pomérné intenzivni. Ke ztraté hmoty
do okoli hvézdy dochéazi téz v dusledku pulzaci hmotnych hvézd a hvézd v pozdnich
stadiich jejich vyvoje. Nesmime zapomenout ani na vybuchy supernov nebo hypernov,
pii nichz je do prostoru odvrzena celd vnéjsi ¢ast hvézdy, ne-li hvézda cela. Vyskyt
okolohvézdného materialu je také dulezity naptiklad u zablesku zafeni gama. Ty jsou
ziejmeé zpusobeny razovymi vlnami ve vytrysku latky, ale jeho interakce s mezihvézdnou
latkou stoji za tzv. optickym dosvitem (v anglické literatuie ,afterglow®).

Zmacné procento hvézd se navic vyskytuje ve vesmiru v parech a tady vstupuji do
hry i dalsi mechanismy, které vedou k uniku latky do okoli jedné slozky dvojhvézdy
nebo i celé dvojhvézdy.

7.1.1 Hvézdy typu T Tauri

Pfestoze samotnou proménnost T Tauri objevil J. R. Hind uz roku 1852 (viz obr. 7.3), jako
specificky typ proménnych hvézd byly oznaceny az o témér sto let pozdéji (Joy, 1945). Ned-
louho poté Ambarcumjan vyslovil hypotézu, Ze jde o hvézdy podobné Slunci ale v raném stadiu
vyvoje.
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Obrazek 7.1: Infracervend klasifikace YSO vzhledem vyvojové fazi a pietoku hmoty. Prevzato
z Schulz (2005).

Hvézdy typu T Tauri jsou mladé, vétsinou rychle rotujici, a tudiz aktivni hvézdy
ve stadiu gravitaéniho smrstovani, jez predchézi jejich vstupu na hlavni posloupnost.
Jsou jednou ze skupin tzv. mladych hvézdnych objektu (YSO, z angl. Young Stel-
lar Object) (viz tabulka 7.1). Obvykle proto v jejich sousedstvi nachazime zbytky
zarodeéné mlhoviny. Vyskytuji se ponejvice v tzv. T-asociacich a v mladych otevienych
hvézdokupéch. Jejich hmotnost je stredni, lezi v intervalu 0,3 My az 3 Mg. Spektralni
¢ary (obcas i silné emise) profilu P Cygni jasné svédéi o rychlych pohybech v atmosfére,
o silné chromosférické aktivité. Ve spektrech nalézame nejen emise vodiku, vapniku Ca1r
(H a K cary), ale také emisni ¢éary zeleza (406,3 a 413,2 nm), zakdzané cary [O1] a [S11]
(406,8 a 407,6 nm) a silnou ¢aru lithia (670,7 nm), svédéici o tom, ze teplota v jejich
nitru jesté neptresahla zapalnou teplotu tohoto prvku.

Fotometrickd pozorovani provadéna v ruznych oblastech spektra ukazuji na ruzné
zdroje proménnosti téchto hvézd. Proménnost v infracerveném oboru pravdépodobné
vznika v chladném materialu akrec¢niho disku, zatimco ultrafialova proménnost byva
disledkem horkych skvrn vznikajicich v mistech dopadu materidlu z vnéjsku. Cést in-
fracervené a optické proménnosti je dale dusledkem hvézdné aktivity vyvolané dispipaci
lokalnich magnetickych poli vznikajicich v konvektivnim obalu pomérné rychle rotujicich
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Obréazek 7.2: Svételnd kiivka T Tauri urcend z 275 archivnich desek na Harvard College
Observatory (prevzato z Tracy L. Beck & M. Simon, AJ 122, 413, 2001).
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Obrazek 7.3: Snimek okoli hvézdy T Tauri (vlevo). Schéma hvézdy typu T Tau (vpravo).
Pfevzato z http://www.williams.edu/astronomy a Percy (2011).

hvézd. Hvézdna aktivita se projevuje vyskytem chladnych i horkych skvrn na povrchu,
erupcemi a chromosférickou aktivitou.

Pozorované svételné zmény byvaji povétsinou nepravidelné, chaotické, s amplitudami
od 1 mag do 4 mag na casové skale od minut po desitky let. Byly ale detektovany i pe-
riodické zmény v fadu dni spojené s rotaci hvézdy.

Material v okoli hvézd T Tauri je jednak pozustatek zarodecéné latky, z niz hvézda
vznikla a kterd se koncentruje zejména v akreé¢nim disku a jednak je dodavan hvézdou
prostfednictvim bipoldrnich vytryskia a hvézdného vétru. Stredni rychlost akrece se
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Obréazek 7.4: Svételné kiivky ti{ nejlépe studovanych fuoru. (Prevzato z Vittone & Errico,
2006, ChJAS Vol. 6, Suppl. 1, 132.)

uddva piiblizné 1078 M. Zaiivy vykon, ktery objekt ziskd akreci, je pfitom

M, hvézda M, akrece

L akrece — G R
hvézda

(7.1)

Zarivy vykon samotného akrec¢niho disku je poloviéni, tak jak to plyne z viridlového
teorému. Podle néj polovina energie ziskana akreci je tedy vyzarena a druhd spotifebovana
na zvyseni vnitini energie disku.

Zmacna cast T Tauri hvézd se vyskytuje ve dvojitych nebo vicenasobnych soustavach,
kde se mohou kromé vyse uvedenych uplatnovat i dalsi specifické déje.

7.1.2 Hvézdy typu FU Orionis

S pocatecnimi stadii hvézdného vyvoje jsou spojovany i hvézdy typu typu FU Ori,
oznacované téz jako fuory. Jsou to vibec nejmladsi pozorované proménné hvézdy. Jsou
nesmirné vzacné. Vzdyt kromé hlavni predstavitelky zndme dosud méné neZ tucet
dalsich podobnych hvézd. Charakteristickym projevem hvézd typu FU Orionis je ne-
predvidatelny nérust hvézdné velikosti hvézdy az o 6 mag (viz obr. 7.4). Ve stavu zvysené
jasnosti muze hvézda setrvat i nékolik desetileti a pak se opét navratit do puvodniho
stavu.

Mechanismus proménnosti zatim neni uspokojivé nalezen. Uvazuje se o procesech
souvisejicich s dosazenim rotacni stability hvézdy (Herbig et al., 2003), o vybusich
akreujictho materialu v disku (Vorobyov & Basu, 2010), vlivu magnetického pole a podobné.
Podle jedné z teorii je pozorované zjasnéni dusledkem prechodu hroutici se hvézdy z faze
rychlého smrifovani, kdy hvézda pifjima az 10~* Mg, /rok a zjevné nenf v hydrostatické
rovnovaze, do stadia pomalého smrstovani, kdy nitro jiz v rovnovaze je. V posledni dobé
je nejvice akceptovan model vybuchu FU Ori v dusledku nestability v akreénim disku.
Proces je podobny vybuchu trpaslici novy, ale na delsi casové skale, protoze se jednd
o disk kolem hvézdy hlavni posloupnosti a nikoli bilého trpaslika jako u zminovanych
trpaslicich nov. Béhem faze vybuchu prezaii disk hvézdu 100 az 1000krat. Je tu rovnéz
silny vitr s rychlosti dosahujici az 300 km/s. Na HR diagramu tato situace odpovida mo-
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mentu, kdy vyvojova stopa hvézdy praveé zprava protne Hayashiho ¢aru, resp. Hayashiho
mez.

7.1.3 Herbigovy-Harovy objekty

V okoli velmi mladych hvézd se vytvari plynoprachovy disk. Material z disku pos-
tupné klesd na hvézdu a obohacuje hvézdu, zvysuje jeji hmotnost. Cést materidlu je ale
vyvrhovana kolmo k roviné disku v polarnich smérech nadzvukovou rychlosti. Protilehlé
vytrysky se setkdvaji s okolni mlhovinou mezihvézdné latky (viz obr. 7.5). Vznikaji
razové viny, které latku ohiivaji a nuti ji tak zarit. Pravé tato zariva oblast se nazyva
Herbiguv — Haruv (HH) objekt na pocest astronomu George Herbiga a Guillerma Hara,
kteri pocatkem padesatych let minulého stoleti publikovali prvni studie téchto objektu
(viz obr. 7.5). Tyto objekty nejsou sice hvézdami (viz obr. 7.5), ale jsou u nich po-
zorovany zmeény jasnosti v rozsahu az o nékolik magnitud na ¢asovych skaldch 10 az 20
let. Jejich pricinou je pravdépodobné interakce mlhoviny HH objektu s razovou vinou,
kterd jimi obcas prochazi.

Obrazek 7.5: Vlevo: Obrézek Herbigova — Harova objektu HH30 ukazuje disk a vytrysk nové
hvézdy. Podobné mohlo na pocatku svého vyvoje vypadat i naSe Slunce. Zdroj: A. Watson
(UNAM Mexico) a NASA. Vpravo: Model hvézdy typu T Tauri s akreénim diskem a Her-
bigovymi — Harovymi objekty.

7.1.4 Latka ve dvojhvézdach

S mnozstvim okolohvézdného materialu se setkdavame i v okoli tésnych dvojhvézd, kde
dochézi k intenzivnimu pretoku latky mezi jejimi slozkami. Nejvice latky byvéa ulozeno
v akrecnim disku kolem slozky pftijimajici latku. Disk zde vznika proto, ze ptretékajici
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latka si s sebou nese jisty moment hybnosti a ten ji nedovoli dopadnout piimo na hvézdu-
prijemkyni. Akrecni disk muze absorbovat a rozptylovat svétlo slozek, miva vsak i vlastni
zdroj energie. Turbulentni tfeni dokaze zahtat material disku az na teplotu nékolika
tisic kelvinti a zajistuje v rdmci disku tok momentu hybnosti z vnitinich ¢dsti disku do
vnéjsich. Béhem tohoto procesu klesd material z vnitinich partii na hvézdu, uvolinuje
se potencialni energie, kterda se z veétsi ¢asti méni v energii neusporadaného pohybu
mikroc¢astic.

Zminény proces s ohledem na turbulentni povahu tfeni zpravidla neni spojity, v né-
kterych pripadech se ,zapne“ naraz a dojde k prudkému uvolnéni energie, ktera pak
vyvola ptimo explozi, vzplanuti. Takto si vysvétlujeme téz vzplanuti trpaslicich nov,
tésnych dvojhvézd sestavajicich ze zhroucené slozky — bilého trpaslika — a normalni
hvézdy. Vétsi slozka vypliuje svij Rocheuv lalok a neustédle dodava latku do akre¢niho
disku kolem bilého trpaslika. Pokud ale hustota disku pfevysi jistou kritickou mez,
rozvine se nahle turbulence, kterd je s to zpusobit, ze ¢ast disku spadne do gravita¢niho
jicnu bilého trpaslika. Rychlym sestupem c¢asti latky dovniti se uvolni znaéné mnozstvi
energie, coz se projevi i optickym zjasnénim o nékolik magnitud.

Svételnd kiivka je jistou miniaturou vzplanuti novy — pozorujeme zde nahlé zjasnéni,
trvajici desitky hodin. Po ném nasleduje pomalejsi, dny trvajici pokles. Poté soustava
prejde do klidového stavu a prenos latky z druhé slozky pokracuje. Vzplanuti trpaslicich
nov se opakuji s ¢asovou prodlevou nékolika mésicu.

Zdrojem nestability byva i plynny proud pfinasejici hmotu do akre¢niho disku.
Pretok nebyva obecné stacionarni, latka se ke druhé slozce dostava po jistych davkach.
Na styku plynného proudu, vystupujictho z Lagrangeova bodu, s akreé¢nim diskem vznikd
tzv. horkd skvrna, jez muze byt i nejvydatnéjsim zdrojem svétla v soustavé trpaslicich
hvézd. Jeji momentalni teplota i rozsah pak v rozhodujici mite ovliviiuje pozorovanou
jasnost soustavy. Nestaciondrnost prenosu se projevuje i tzv. mihotanim (flickeringem)
svétla horké skvrny.

7.2 Aktivita hvézd a jeji projevy

Projevy hvézdné aktivity byly objeveny i u dalSich hvézd, zejména u chladnych hvézd
hlavni posloupnosti tiidy M, ¢ili u tzv. éervengch trpasliku. Spektralni typ rady z nich
obsahuje pridomek e — naptiklad M5V e, ktery znaci, ze ve spektru jsou pozorovany
emisni ¢ary, nejcastéji vodiku a vapniku (¢ary H a K). Vzhledem k tomu, ze teploty
téchto ¢ervenych trpasliku jsou nizsi nez 3500 K, nemél by zde byt k zafeni vybuzen
ani ionizovany vapnik, natoz pak vodik. Vyskyt téchto car tak jasné dokazuje existenci
relativné mohutné chromosféry. Hvézdy tohoto typu jsou nezridka fyzicky proménnymi
hvézdami, pricemz nejcastéji se zde setkdvame z tzv. eruptivnimi trpasliky — hvézdami,
které vykazuji nékolik minut trvajici zjasnéni, pti nichz se ve vyjimeénych piipadech
muze vykon hvézdy zvysit az o dva tady. VSe se vysvétluje castymi bilymi erupcemi,
které jsou nejméné o fad mohutnéjsi a mnohem castéjsi nez slunecni bilé erupce.

1Je t¥eba dodat, ze mince pierozdélovani momentu v rdmci disku m4 i svou druhou stranu, jiz je tnik
latky do prostoru. Ze k tomuto déji vskutku dochézi, potvrzuji i nedavné t¥irozmérné hydrodynamické
vypocty skupiny D. V. Bisikala (Boyarchuk et al., 2002).
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Obréazek 7.6: Diagram zdvislosti emisivity na teploté pro sluneéni a hvézdné rentgenové
erupce. Pfevzato z Schulz (2005).

Silnou hvézdnou aktivitu jevi i hvézdy typu T Tauri, hvézdy, které jsou v posledni
fazi svého gravitacniho smrstovani, které piedchazi okamziku, kdy se hvézda stane
hvézdou hlavni posloupnosti. U hvézd tohoto typu pozorujeme hned nékolik projevu
mimofadné mohutné hvézdné aktivity: prudké zmény jasnosti dané castymi erupcemi,
proménné emise v ¢ardch vodiku a ionizovaného védpniku (H a K ¢éry), které dokazuji ex-
istenci chromosféry. Z hvézd vane hvézdny vitr o nékolik f4di mohutnéjsi nez sluneéni.?

U obri a veleobri byla rovnéz potvrzena existence mohutnych chromosfér, jakoz
i ocekavany vyron latky pusobeny hvézdnym vétrem. Ten obc¢as byva natolik mohutny,
ze ovliviiuje i prubéh vyvoje hvézdy. Zvlastnim pripadem jsou proménné hvézdy typu
RS Canum Venaticorum. Jedna se o slozky tésnych dvojhvézd. U nich lze vysledovat
nékolik projevu hvézdné aktivity:

1. fotosférické skvrny, které mohou opanovat az 50% pozorovaného povrchu hvézdy;
2. chromosférickou aktivitu;

3. mohutné erupce.

7 optickych pozorovani hvézd pozdniho spektralniho typu vyplyva, ze u téchto
hvézd chromosféry bézné existuji. Aktivita mnohych hvézd je vyrazné vyssi nez ak-
tivita slunecni, coz ptimo souvisi s jejich rychlejsi rotaci. Zavéry potvrzuji i pozorovani
mimo optickou oblast.

Hvézdné korény, horké miliony kelvinu, zafi nejvice v rentgenové oblasti, fotosféry
i chromosféry jsou prili§ chladné na to, aby se v tomto oboru vubec néjak projevily.
Chromosféry se pak projevuji spiSe v oboru ultrafialového zareni a nékterych inten-
zivnich spektralnich ¢arach. Vzhledem k tomu, ze veskeré kratkovinné zareni prichazejici
z kosmu je pii svém pruchodu hustéjsimi ¢astmi zemské atmosféry spolehlivé pohlceno,
je nutno toto zéfeni pozorovat nad nimi - z druzic nebo stratosférickych balont?.

2Sluneénim vétrem ztrati Slunce 4 - 10713 M.

3Nejvetsi pokrok v tomto sméru predstavovala pozorovani druzice Einstein, kterd se specializovala
na pruzkum mékkého rentgenového zéreni jednotlivych hvézd, a déle druzice IUE, kterd zkoumala
hvézdy v ultrafialové oblasti.
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Obrazek 7.7: Chromosféricky aktivni zékrytovd dvojhvézda SV Cam.

Pozorovani z paluby druzic jasné ukézala, ze valna vétsina hvézd (i kdyz ne vSechny)
spektralnich typu F az M jevi silné emise v ultrafialovém oboru spektra, coz svédci
o existenci atmosférickych vrstev s teplotami kolem 200000 K. Tyto hvézdy produkuji
rentgenové zateni, které svédéi o tom, ze ve svrchnich ¢astech atmosféry téchto hveézd
je piftomen Fidky plyn o teploté 10° az 10® K. Vykon hvézd v rentgenové oblasti byva,
zpravidla vétsi nez rentgenovy vykon Slunce, ve vyjimecnych pfipadech se setkavame
az se 100 000nésobkem tohoto sluneéniho vykonu. Z toho ovSsem plyne, ze vétsina hvézd
stfedni a dolni ¢asti hlavni posloupnosti ma horké korony. Hvézdam spektralniho typu
ranéjsiho nez F, ve shodé s nasim ocekavanim, rozsahlé horké korény chybéji. U téchto
hvézd totiz neni rozvinuta podpovrchova konvektivni vrstva.

Horké hvézdy spektralniho typu O a B naproti tomu rozmérné chromosféry maji, coz
ziejmé souvisi se silnym odtokem latky do prostoru, pusobenym mohutnym, zarenim
pohéanénym hvézdnym vétrem.

U obru a veleobru spektralniho typu ranéjsiho nez K2 pozorujeme silné emise v ul-
trafialové oblasti, doklddajici existenci chromosfér, i rentgenové zareni, svédéici o pii-
tomnosti korény. U chladnéjsich hvézd tohoto typu vSak pozorujeme uz jen chromosféry
spolu s masivnim odtokem latky do prostoru. Podobné chovani pozorujeme i u mladych
hvézd typu T Tauri. Zd4 se, ze vSeobecné plati pravidlo: Hvézdy se silnym hvézdnym
vétrem nemivaji korény.

7.2.1 Priciny hvézdné aktivity

Pricinou vSech projevu hvézdné aktivity je rozpad mohutnych lokalnich magnetickych
poli, ktera v podpovrchovych vrstvach chladnéjsich hvézd vzlinaji na povrch hvézd.
Pti vysvétlovani aktivity hvézd je tak treba vysvétlit, jak takova magneticka pole ve
hvézdach vznikaji. Zakladnim mechanismem generace magnetickych poli je tzv. dy-
namovy mechanismus, v dusledku néhoz dochazi k zesilovani slabych (ndhodnych) mag-
netickych poli. Ve hvézdach tento mechanismus funguje v soucinnosti jiz zminovanych
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vertikalnich konvektivnich pohybii a rotace!* Magnetické pole vzniklé v nitru zamrzava
do elektricky dobie vodivého plazmatu a vzestupnymi proudy je vynaseno k povrchu
hvézdy.

Zde tato latka chladne a stava se hufe vodivou. Elektrické proudy se zde tlumi
a méni se v ohmické teplo — pole sldbne, disipuje. Pritom se vytvareji mohutné mag-
netohydrodynamické viny, které se $iti vodivym prostfedim fotosféry i vyssich vrstev
hvézdy. Podobné, jako akustické viny, dokaze nezbytnou energii nad fotosféru trans-
portovat i samotné magnetické pole. Rozpadem magnetohydrodynamickych vin dochazi
k ohfevu plazmatu, a tim i k neustdlému vytvareni dynamicky nestdlé chromosféry
a korony.

Ditkazem ramcové platnosti naznaceného mechanismu je zajimavy fakt, ktery objevil
Robert Kraft (1967). Ten zjistil, Ze ¢im rychleji zkoumand hvézda rotuje, tim silnéjsi
mé ve spektru chromosférické emise v carach H a K. Velmi podobna souvislost byla
odhalena i v drovni rentgenové emise vyjadiujici velikost a mohutnost hvézdné korony.
Tam se navic ukazalo, ze rentgenovy vykon hvézdy je imeérny ¢tverci rovnikové rotacni
rychlosti hvézdy.

Ukazuje se tedy, ze mohutnost hvézdné aktivity silné zavisi na rychlosti rotace. Je
to ve shodé s nasi predstavou, ze lokalni magneticka pole jsou generovana dynamovym
mechanismem, jehoz i¢innost je pfimo imérna ¢tverci rotacni rychlosti. Rychle rotujici
hvézdy tedy vseobecné vykazuji vyssi aktivitu, nez hvézdy pomérné liné rotujici (takovou
je i nase Slunce). Jaké mohou byt duvody rychlé rotace hvézdy?

a) Jednd se o mladé hvézdy, jez, jak znamo, rotuji rychle. Jejich otdcky se vsak
pozvolna snizuji v dusledku interakce hvézdy s okolim. Mladé hvézdy jsou tak ¢asto
velmi aktivni. Tento fakt umoznuje i urcit stari hvézdy nebo hvézdné soustavy, jiz
je hvézda soucésti.

b) Jde o slozky tésné dvojhvézdy s vazanou rotaci (rota¢ni perioda je shodnd s obéz-
nou). Piikladem jsou proménné typu RS Canum Venaticorum.

Slunce rotuje pomalu, proto je jeho aktivita relativné nizka. Naznacenym mechanis-
mem lze dobte vysvétlit vlastnosti aktivity chladnéjsich hvézd. U horkych hvézd chybi
rozsahla konvektivni zéna, takze vysvétleni je tieba hledat jinde. Pozorovani zde zcela
jasné naznacuji, ze uroven aktivity horkych hvézd roste s rostouci teplotou.

U hvézd typu O a B jsou chromosféry, piipadné i korény vytvareny rychlym odtokem
latky do prostoru v dusledku tlaku ultrafialového zatreni. Hvézdny vitr neustale obrusuje
vnéjsi vrstvy hvézdy, atmosféry téchto hvézd jsou znaéné nepokojné. Naproti tomu
svrchni vrstvy hvézd tiidy A jsou mimotradné klidné a stabilni. Nedevastuji je ani ucinky
konvektivnich vrstev ani hvézdny vitr.

7.2.2 Vzplanuti nov

Nejcastéjsi vnejsi pricinou nestacionarnich procesu ve fotosférickych vrstvach hveézd je
dopad latky zvnéjsku. Zdrojem tu byva zpravidla pfenos latky v tésnych dvojhvézdach.
Ptikladem mohou byt tieba klasické novy, coz jsou tésné dvojhvézdy sestavajici z bilého

4Uplatiiuje se tedy zejména u hvézd pozdnich spektrdlnich typi, kde je konvektivni proudéni
dostatecné rozvinuto.
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Obréazek 7.8: Sveételnd kiivka Novy Sagittarii 2012 (PNV J17452791-2305213) z pozorovani
druzice STEREO. Zdroj: http://stereo.gsfc.nasa.gov/ thompson

trpaslika a normélni trpaslici slozky, jez vyplnuje sviij Rocheuv lalok. Latka bohata na
vodik, jez vytéka z této slozky, se pres zasobnik v akreénim disku kolem bilého trpaslika
postupné uklada na jeho povrchu.

Tiha prenesené latky stlacuje degenerovanou hvézdu, ktera se postupné mirné smrs-
tuje. Uvolnéna gravitacni energie se zcasti transformuje na vnitini energii, coz vede
k postupnému zvySovani teploty hvézdného nitra. Neohiiva se ovSem jen nitro, ale
i vrstva s pfenesenym materidlem bohatym na vodik. Vzroste-li v ni teplota nad urcitou,
tzv. zapalnou teplotu, dojde k zazehnuti prekotngch termonukledrnich reakci (CNO cyk-
lus), jejichz prostfednictvim se ve velmi kratké dobé uvolni znactné mnozstvi energie. Ta
zpusobi explozi vnéjsku hvézdy, ktery se do prostoru rozleti rychlosti nékolika tisic km/s.
Pozorujeme pak vzplanuti klasické novy, pfi némz se soustava nahle (fddové béhem dni!)
zjasni o 7 az 19 magnitud. Pak nésleduje pomalejsi, fadu mésicu trvajici pokles, pricemz
v maximu zafivy vykon hvézdy dosahuje az 10° L.

Poté nastupuje znovu klidné mezidobi o délce Ffadové 10° let, pii némzZ se na bilém
trpasliku, jenz predchozim vzplanutim nijak neutrpél, znovu ulozi kritické mmnozstvi
jaderné traskaviny a k explozi dojde znovu.

7.3 Komplexni prestavby, zhrouceni a vybuchy

Zvlastni kategorii proménnych hvézd, jejichz proménnost je spojena s déji probihajicimi
uvniti hvézdy jsou tzv. supernovy. Jsou to proménné hvézdy vyjimecné tim, ze jejich
proménnost je jednorazova. Jako supernova hvézda muze vybuchnout jen jedenkréat ve
svém zivoté. Vybuch supernovy je natolik drastickou udélosti, ze se se po ném hvézda
kvalitativné zcela zméni — bud piestane jako gravitacné vadzany ttvar existovat — roz-
plyne se, nebo se zméni v neutronové degenerovanou hvézdu, piipadné v ¢ernou diru.
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Pro vzplanuti supernov napsala pifroda hned nékolik scéndit®, setkdvame se s néko-
lika typy supernov, jez maji ruznou pri¢inu destrukce a ruzny dalsi osud. Z logiky véci
budeme o nich pojednavat v opa¢ném poradi, nez by se dalo podle jejich oznaceni
ocekavat.

7.3.1 Supernovy typu II, Ib a Ic

Supernovy typu II jsou vysledkem vyvoje mimotadné hmotnych hvézd, v nichz se behem
jaderné evoluce vytvorilo dostatecné hmotné jadro slozené predevsim ze zeleza a dalsich
prvku skupiny zeleza (nikl, chréom), jejichz jadra jsou velmi silné vazéna a jsou tak
jaderné nehorlava. Déni v centralnich oblastech hmotné hvézdy tésné pied explozi je
znacné dynamické, ve hvézdé existuje tada vrstvicek, nékteré z nich jsou aktivni —
probihaji v nich termonukledrni reakce, jiné jsou neaktivni, zadné energeticky vydatné
reakce v nich nehoti. V centru roste teplota i hustota, stale rychleji se zapaluji nové
a nové termonuklearni zdroje, vSe v casové skéle stovek let, pozdéji i dnu. Navenek se
hvézda jevi jako veleobr a neddvé na sobé nic znat.°

Po ptekroceni kritické hmotnosti elektronové degenerovaného zelezného jadra dojde
k prudkému kolapsu, kdy se za¢nou volné elektrony houfné spojovat s protony v jadrech.
Vznikaji tak neutrony a jadra se rozpadaji. Zhrouceni se az do okamziku vzniku neu-
tronové hvézdy déje prakticky volnym padem, latka pada dovnitt rychlosti desitek tisic
km/s. Uvolnuje se mnozstvi potencidlni energie, kterd z jadra unikd prostfednictvim
neutrin. V okamziku kolapsu pfevysi vykon hvézdy v oblasti neutrin jeji zarivy vykon
az o 7 radu.

Naprosta vétsina vzniklych neutrin bez odporu projde télesem hvézdy, nicméné
néktera se v ni zachyti. Svou kinetickou energii predaji hvézdné latce, ktera se tim silné
zahteje na velmi vysokou teplotu. V dusledku toho v nitru vznikne mohutna razova
vlna, kterd se nadzvukovou rychlosti §iii hvézdou smérem na povrch. M& dostatek en-
ergie k tomu, aby celou hvézdu rozmetala do prostoru. Na vodik bohaty obal hvézdy je
pak v podobé rychle se rozpinajici mlhoviny navracen do okolniho prostoru.

V maximu svého lesku dosahuji supernovy typu Il asi -18. absolutni bolometrické ve-
likosti. Vrchol je nasledovan postupnym poklesem vykonu, a to zhruba o 6 az 8 magnitud
za rok.

Pri kolapsu a néasledném pruchodu razové viny hvézdou vznikd mmnozstvi prvku
nejruznéjsich atomovych ¢éisel, vznikaji i radioaktivni izotopy, z nichz dulezity je izo-
top Ni*® s poloc¢asem rozpadu 6,1 dne, Co®” (270 dnt) a Na®? (2,6 roku). Pozvolny ra-
dioaktivni rozpad téchto prvku je totiz dodatecnym zdrojem energie supernovy v dobé
poklesu jeji jasnosti.

Po vzplanuti supernov typu II bychom na misté hvézdy méli najit jeji zhrouceny
zbytek — rychle rotujici neutronovou hvézdu projevujici se jako pulzar. Typickym piikla-
dem je SN 1054, v jejimz pozustatku, Krabi mlhoviné, takovy pulzar pozorujeme.
V mnoha jinych pripadech se to vSak nepovedlo a nazory na to, proc, se lisi.

5V posledni dobé se hovoif jesté o dalsim typu supernov — o tzv. hypernovéach, které by mély byt
dusledkem piimého zhrouceni velmi hmotné hvézdy na ¢ernou diru. Pii tomto kolapsu by se méla ve
zlomku sekundy uvolnit jesté mnohem vétsi energie nez v pripadé vzplanuti standardnich supernov
v podobé nic¢ivého zablesku zafeni gama. Takto se totiz tyto stale tajemné jevy téz vysvétluji.

6Viz piipad supernovy SN1987 A ve Velkém Magellanové oblaku.
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Supernova Classification Scheme
(spectra at maximum light)

Type II-P Type II-L

Type Ib Type Ic

Obrazek 7.9: Klasifikace supernov. Prevzato z Carroll & Ostlie (2007).

Vedle supernov typu II, které jsou teckou za vyvojem hmotnych hvézd s pocatecni
hmotnosti od 11 do 50 Slunci, pozorujeme jesté jasnéjsi supernovy typu I. Pro supernovy
tohoto typu je charakteristické, ze se v jejich spektru nevyskytuji ¢ary vodiku. Podle
spektralnich priznaku se tento typ déli na tfi podtypy: Ia, u néjz nachazime velmi
intenzivni ¢aru Sill na 615 nm, u typu Ib a Ic nikoli. Ve spektru supernov typu Ib
nachéazime silné ¢ary hélia, které ovsem u podtypu Ic nenajdeme.

Supernovy typu Ib a Ic jsou vSeobecné o 1,5 az 2 magnitudy slabsi nez supernovy
typu la, takze se podobaji spise supernovam typu II. Navic se zdd, ze i piiciny jejich
vzplanuti jsou v mnohém shodné s pricinami explozi supernov typu II. Podobné jako tyto
supernovy nachazime supernovy typu Ib a Ic vyhradné ve spiralnich ¢i nepravidelnych
galaxiich, prednostné pobliz mist, kde v soucasnosti vznikaji nové hvézdy. Jde tedy
o hmotné hvézdy, které ve svém jaderném vyvoji dojdou az do zelezného konce, po
némz nasleduje gravita¢ni kolaps jadra.

Soudi se, ze vzplanuti supernovy typu Ib, a zfejmé i typu Ic, je vysledkem slozitého
vyvoje tésnych dvojhvézd s hmotnymi slozkami.

7.3.2 Supernovy typu Ia

Tyto velice jasné supernovy se kromé mohutnéjsiho zafivého vykonu (v maximu svého
lesku dosahuje jejich absolutni vizualni hvézdna velikost -19,6 mag) vyznacuji i tim, ze
jejich svételné ktivky jsou prakticky identické. To je povysuje do role tzv. standardnich
svicek, objektu, pomoci nichz lze pomérovat vzdalenosti vzdalenych hvézdnych soustav.

Vzhledem k tomu, Ze je nachézime ve vSech typech galaxii (tj. i v takovych, kde
tvorba hmotnéjsich hvézd jiz ddvno ustala), je ziejmé, ze predchudci tohoto typu super-
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Obrazek 7.10: Schématické svételné kiivky ruznych typu supernov a supernovy SN198TA.
Pfevzato z http://ned.ipac.caltech.edu/.

nov museji byt méné hmotné hvézdy. Vseobecné se proto soudi, Ze supernovy typu la
vznikaji v dusledku jaderné detonace vzniklé zapalenim termonuklearnich reakei v elek-
tronové degenerovaném uhliko-kyslikovém bilém trpasliku.

Bezprostiedni pti¢inou vzplanuti je pozvolny narust hmotnosti uhlikokyslikového
bilého trpaslika, k némuz dochazi v dusledku prenosu latky z druhé slozky tésné dvoj-
hvézdy. Zvysovani hmotnosti vede k tomu, ze se rozméry trpaslika neustale zmensuji,
¢imz se v jeho nitru uvolnuje potencialni energie, ktera latku hvézdy stale vice nahtiva.
Prekroci-li hmotnost degenerované hvézdy jistou kritickou mez (asi 1,3 Mg), zvysi se
centralni teplota hvézdy natolik, Ze se zde zazehnou termonuklearni reakce, které brzy
rozhoif v celé hvézdé.” V dusledku toho se v nitru hvézdy zaéne dale prudce zvySovat
teplota, ktera nakonec preroste i teplotu degenerace. Sevieni krunyte elektronové de-
generace povoli, latka hvézdy se zméni v plyn, ktery divoce expanduje do prostoru.
Néasledny vybuch jaderné reakce uhasi a rozhodi veskery material hvézdy do prostoru
uhliku a kysliku z bilého trpaslika zménit na zelezo.

Tento pohled na véc dobte souhlasi se spektralnimi vlastnostmi supernov typu la, kde
prevladaji tézsi prvky. Odhaduje se, Ze jsou to pravé supernovy typu la, které vice nez
supernovy jinych typu obohacuji mezihvézdny material o prvky skupiny zeleza i o uhlik
a kyslik.

Podobné jako u supernov jinych typu je svételny vykon supernov typu Ia po maximu
lesku urcéen tempem radioaktivniho rozpadu nestabilnich izotopu niklu, kobaltu a dalsich
radioaktivnich prvku.

"Tato skuteénost je ziejmé piféinou, pro¢ se svételné kiivky supernov typu Ia tak podobaji — vy-
buchuji ndm tu objekty s navlas stejnou hmotnosti a vnitikem.
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