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1 Jednotky a veli¢iny pouzivané v astronomii

Patii k samotné povaze astronomie a astrofyziky, Ze naprostou vétSinu informaci o kosmickych objektech
nam zprostfedkovavad od nich prichdzejici elektromagnetické zafeni, af uZ jimi vyzarované nebo pouze
odrazené. Se zdkladnimi pojmy, které se zafeni tykaji, se proto budeme opakované setkavat a je dulezité se
s nimi dikladné obeznamit.

1.1 Soustavy fyzikalnich jednotek

Na samotny uvod je tfeba si stru¢né povédét néco o jednotkdch méfeni, které se v dneSni astronomii a
astrofyzice pouZzivaji.

Mezindrodni astronomicka unie jiz pfed delsi dobou rozhodla, Ze se maji pouZzivat jednotky SI soustavy,
vychézejici z nasledujicich zdkladnich jednotek:

kg (kilogram)... pro hmotnost,

s (sekunda) ... pro cas,

m (metr) ... pro délku a

K (kelvin) ... pro absolutni teplotu.

1 sekunda je v soucasnosti definovédna jako cas, ktery uplyne béhem 9 192 631 770 period ¢i ‘zavinéni’
zateni vznikajictho prechodem mezi dvéma hladinami velmi jemné struktury zédkladniho stavu atomu cesia
133, nachazejiciho se v klidu pfi teploté absolutni nuly. Pivodné byla ovS§em sekunda odvozena z astrono-
mického méfeni délky pozemského dne.

1 metr byl plivodné definovan jako jedna desetimiliontina (10~") vzdalenosti od geografického pélu
Zemé k rovniku méfend podél poledniku prochdzejictho PafiZzi. V soucasnosti je 1 metr definovén jako
vzdalenost, kterou ve vakuu urazi elektromagnetické zafeni za 1/299792458 = 3, 335640952 x 10~ sekund.
PovSimnéme si, Ze tim je zdroven definovana rychlost svétla ve vakuu jako neménnd konstanta o presné
zndmé hodnoté.

1 kilogram je definovan jako hmotnost konkrétniho mezindrodniho etalonu vyrobeného ze slitiny platiny
a iridia a uloZzeného v Mezindrodnim tradu pro miry a vahy v Seévres u PafiZe. Pivodné byl i 1 kilogram
definovan jinak a to jako hmotnost 1 litru = 1073 m? isté vody.

1 Kelvin ¢i 1 stupefi Kelvina je definovan jako 1/273,16 = 3,66086 x 10~3 termodynamické teploty
trojného bodu vody. Pfi teploté 0 K ustdva veskery pohyb atomi a molekul, voda mrzne pii 273,16 K a bod
varu vody odpovida 373,16 K. Kelvinova teplotni Skéla tedy odpovida Celsiové stupnici posunuté o 273,16
stupnd.

V SI soustavé jsou dovoleny pouze ty odvozené jednotky pro vétsi ¢i mensi mnozstvi, které jsou vici
zdkladnim jednotkdm soudélné tisicem, tedy napt. nanometr, milimetr nebo kilometr:

nm=10""m, mm=10"2m, km=10?m

a podobné.



Za zminku stoji i nékteré dilezit&jsi odvozené jednotky
N (newton) = kgms~2 ... pro silu,

J (joule) = Nm =kgm?s~2 ... pro energii & praci a

W (watt) =J s~ =kgm?s™3 ... pro vykon.

Je tfeba ovSem fici, Ze zminénd reforma “na povel” se pfili§ nevZzila a pravé v oblasti zafeni jsou ve svétové
astronomické literatufe i nadale pouzivany (a redakcemi ¢asopist tolerovany) jednotky starsi soustavy cgs.
Je to vcelku pochopitelné, nebof SI jednotky nejsou nékdy prili§ praktické a kromé toho existuje spousta
rozsahlych soubort dat, napf. modely hvézdnych atmosfér ¢i tabulky vinovych délek spektralnich ¢ar (jak
se o nich zminime pozd¢ji), které jsou uvedeny ve starSich jednotkach.

Zékladnimi jednotkami cgs soustavy jsou:

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

K (kelvin) ... pro absolutni teplotu,

a také odvozené jednotky jako
dyn=gcms=2=107°N ... pro silu ¢&i
erg=gecm?s™2=10"7J ... pro energii ¢i préci.

PouZivaji se 1 nékteré starsi tradi¢ni jednotky jako jednotka délky
A(angstrom): 1 A=10""m = 10"'nm.

V astronomii se béZné pouZzivaji jednotky odvozené ze zakladnich fyzikélnich vlastnosti Zemé, Slunce a
slune¢ni soustavy.

1.2 Astronomické jednotky casu

Je celkem prirozené, Ze astronomické jednotky casu byly historicky odvozovany z rotacni periody Zemé a z
doby obéhu Zem¢é kolem Slunce. V poslednich letech se ale s pfibyvajici pfesnosti méfeni zacaly prosazovat
Casové Skaly zalozené striktn€ na 1 sekundé SI soustavy.

Dosud se pouZivaji nasledujici jednotky:
o Stiedni slunecni den Ci jen den (zkratka d) = 86400 s.

e Sidericky rok je doba obéhu Zemé kolem Slunce viici inercidlni vztazné soustaveé (vzdalenym hvézdam).
Jeho délka je 365,256363 dne.

e Julidnsky rok je hodnota siderického roku s tou pfesnosti, jakd byla zndma tvirctim Julidnského
kalendére: 365,25 dne. Tato hodnota se dodnes pii nékterych ivahach pouZziva.

e Tropicky rok zvany téz slunecni ¢i astronomicky rok je doba mezi dvéma prichody Slunce jarnim
bodem. V soucasnosti je to 365,24219 dne.



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

e Hvézdny den je sidericka doba rotace Zemé (=doba rotace v inercidlni soustavé ¢ili viaci hvézdam).
Meéiena v jednotkach stfedniho slune¢niho dne ¢ini 365,24219/366,24219 = 0,997269566 dne.

o Julidnské dny, nékdy téZ Julidnskd data, zkratka JD se pouZivaji v astronomii vSude, kde je tieba
analyzovat souvislé ¢asové fady pozorovéni. Jsou to stiedni slunecni dny, které zacinaji vZzdy v poledne
svétového &asu (SC) (=lokalni Cas na poledniku prochazejicim observatoii v Greenwichi), piiemz
pocatek, tedy JD 0, pfipadd na stfedni poledne na Greenwichi 1. ledna roku 4713 pred nasim letopoctem
(coz je rok —4712 astronomického letopo&tu). Napf. Julidnské datum 1. ledna 2004 v 0 hodin SC je
JD 2453005,5.

e Modifikované julidnské dny, zkratka MJD se pouZivaji v nékterych oborech astronomie v poslednich
desetiletich. Souvisi to s tim, Ze po vétSinu doby, pro kterou existuji kvantitativni astrofyzikalni méfeni
jsou prvni dvé cifry Julidnského data 24. Modifikované Julianské datum zac¢ind o pilnoci daného dne
a je tedy dano vztahem

MJD = JD — 2400000, 5 . (1)

Velmi osobné doporucuji se pouziti MJD alesponi ve steldrni astronomii vyhnout, nebof to vede k fadé
chyb. Divodem je, Ze v mnoha piipadech se data publikuji ve tvaru JD—2400000,0 a pokud nékdo
tyto idaje omylem zkombinuje s MJD o piil den posunutymi, dospéje k chybnym vysledkiim pfi uréeni
periody proménné hvézdy a podobné. Posledni dobou se proto v astronomickych publikacich zacina
objevovat dosud neoficidlni redukované Julidnské datum

RJD = JD — 2400000, 0. )

e Heliocentricky Julidnsky den, zkratka HID se pouZziva vsude, kde je tieba vysoka pfesnost casového
udaje, napf. pfi studiu rychle proménnych objektii. Je to ¢asovy tdaj méfeny v Julidnskych dnech,
ale vztazeny k okamziku, kdy by zafeni studovaného objektu dorazilo do mista, kde se nachazi stfed
Slunce. Jeho okamzitd hodnota je pro kazdy pozorovany objekt riizna. To je dano konecnou rychlosti
svétla ve vakuu a obéhem Zemé okolo Slunce a jeji rotaci. Pfedstavme si tfeba, Ze pozorujeme zcela
periodicky se opakujici zjasfiovani a slabnuti néjaké hvézdy. Kdybychom okamZiky maxim jasnosti
méfili v Julidnskych dnech pfimo pro pozorovaci misto, pak zjistime zdanlivé prodluzovani a zkracovani
periody, protoZe svétlo z hvézdy putuje k Zemi rizné dlouho podle toho, kde se Zemé ve své obézné
draze kolem Slunce zrovna nachdzi. To je diivodem, pro¢ je pred vlastni analyzou Casovych fad
pozorovani nutné udat ¢as kazdého pozorovani v heliocentrickych Julidnskych dnech.

e Barycentricky Julidnsky den, zkratka BJD je pfesnéj$i analogii heliocentrického Julidnského dne. Pro

rozdil mezi JD a HID se projevi aZ na tfetim desetinném misté, rozdil mezi HID a BJD aZ na patém
desetinném misté.



S rostouci presnosti astronomickych a obecnéji fyzikalnich méfeni nartstaji i pozadavky na piesné
meéfeni Casu. Konkrétné v astronomii vyvstdvd takova potieba napf. pii analyze dlouhych Casovych fad.
Je totiz tfeba mit jistotu, Ze napf. néjaka mald zména periody pravidelné se opakujiciho déje je redlna a
neni jen disledkem ne zcela pfesného méfeni ¢asu pro jednotliva pozorovani. V soucasnosti je nejpresnéjsi
rovnomérné plynouci mezinarodni atomovy ¢as TAI definovan chodem souboru nejpiesnéjsich atomovych
hodin. Soucasnd presnost méireni atomového Casu je lepsi nez 1 nanosekunda. Z atomového Casu se odvozuje
terestricky ¢as TT pouzivany v geocentrickych efemeridach téles slunecni soustavy. Plati vztah

TT = TAI + 32,184s. 3)

Jako standardni referen¢ni epocha, oznacovand J2000.0 se pro soucasné astrometrickd data pouziva cas
1. ledna 2000 ve 12 hodin terestrického ¢asu vztaZeného ke stfedu Zemé (JD 2451545.0 TT).

Nejcastéji jsou ovSem okamziky stfedtl astronomickych pozorovani udavany ve svétovém case (Universal
Time) UT. Svétovy Cas je vztaZen k rotaci Zemé, kterd ale neni zcela rovnomérna. Priblizné tedy odpovida
lokalnimu stfednimu slune¢nimu ¢asu na zemépisné délce nula, tedy na greenwichskému poledniku. Mé&fi
se jako obCansky Cas od ptlnoci kazdého dne. Je ale dobife védét, Ze do konce roku 1924 pouzivali
astronomové greenwichsky stredni ¢as (Greenwich Mean Time) GMT, ve kterém zacinal den vzdy
v poledne. Konkrétni realizace svétového Casu se Casto v literatufe oznacuje jako UT1. Presné se otdceni
Zemé vztaZzené k Mezindrodni nebeské souradnicové soustaveé (International Celestial Reference Frame,
ICRF) urcuje pomoci radiové interferometrie 212 vybranych extragalaktickych radiovych zdroju, prevazné
kvasarQ. Resoluci B1.8 Mezindrodni astronomické unie z r. 2000 (s doplitkem v roce 2006) bylo rozhodnuto,
ze rovnomérné plynouci ¢as UT1 se ma urCovat z linedrni zdvislosti na thlu natoceni Zemé (the Earth
Rotation Angle 6) podle vztahu

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

Uhel natoéeni Zemé je piitom definovan jako geocentricky tihel mezi dvéma sméry v roviné zemského rov-
niku vii¢i mezilehlému zemskému pélu (Celestial Intermediate Pole, CIP): totiZ mezi mezilehlym nebeskym
pocatkem (Celestial Intermediate Origin, CIO) a zemskym mezilehlym pocatkem (Terrestrial Intermediate
Origin, TIO). Vypocet polohy téchto sméri je podobné vyloZen v praci Capitaine a kol. (2000). VSim-
néme si, Ze pii zdpise pouzitém v rovnici (4) udava veli¢ina € pocet otd¢ek Zemé od referencni epochy
J2000.0 ve dnech. Doba jedné takové idealizované (rovnomérné plynouci) otacky pii pouZzitych konstan-
tach ¢ini 86164.0989036903511 sekund ¢asu UT1. To odpovida stfedni thlové rotacni rychlosti Zemé
7,292115 - 107° radian s~!. Pro rlizné transformace soufadnicovych soustav se oviem thel natoceni Zemé&
vyjadiuje bud v radidnech nebo ve stupnich a dileZita je pak pouze zlomkova ¢ast otoCky a tu lze zpravidla
s ponékud vySsi presnosti ziskat ze vztahu

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

kde funkce frac oznacuje zlomkovou cast veli¢iny.

Svétovy Cas se pivodné odvozoval od rotace Zemé a nutné zahrnoval implicitni predpoklad, Ze rok trva
cely pocet sekund. To ov§em neni striktn€ splnéno a navic v rotaci Zemé dochazi ke zméndm. Pro civilni
pouziti byl proto zaveden t.zv. koordinovany universalni ¢as UTC, ktery je méfen v sekundach podle



soucasné definice, tj. atomovymi hodinami. UTC je ¢as, ktery je Sifen rozhlasovymi stanicemi. Elektronicky
1 nékterymi rozhlasovymi stanicemi je také Sifen aktualni rozdil mezi UTC a UT1. Plati také, ze UTC se od
atomového Casu TAI liSi vZdy o cely pocet sekund a to tak, aby rozdil mezi UTC a UT1 nebyl nikdy vétsi
nez 0,9 sekundy. V praxi to znamenad, Ze zpravidla jedenkrat za rok aZ rok a ptl vklada ¢i vypousti prestupna
sekunda. V poslednich nékolika letech vSak tato korekce nebyla nutn4.

Cely problém nicméné nartistd a i pro civilni pouziti by bylo vyhodnéjsi pouzivat skute¢né rovnomérné
plynouci ¢as. ZvaZzuje se proto i moznost prestat piestupné sekundy vkladat viibec. Rotace Zemé se totiz
dlouhodobé zpomaluje a soucasny systém meéteni Casu je fakticky zaloZen na ihlové rychlosti rotace Zemé
z poloviny devatendctého stoleti.

Pokud tedy potfebujeme analyzovat ¢asové fady s vysokymi poZadavky na ptesnost, je dobré prevést
universalni Cas na Cas terestricky, a to podle vztahu

TT = UTC + AT, (6)

kde AT je pravidelné zvefejniovana korekce, dosahujici zhruba 63 s na zacatku roku 1998 a 65 s na zac¢atku
roku 2007.

Detaily této problematiky jsou podrobné popsany napt. v pracech Seidelmanna a Fukushimy (1992) a
zejména Kaplana (2005) a Ize je také konsultovat s ing. Janem Vondrdkem, DrSc. z Astronomického tstavu
AV CR ¢&i s mymi kolegy Prof.Dr. Davidem Vokrouhlickym, DrSc. a Dr. Miroslavem BroZem. Dobry piehled
Ctenafi naleznou také v elektronické publikaci Hrudkova (2009).

Cela véc se zfejmé bude dale vyvijet a pro velmi pfesné méfeni Casu se jiZ nyni berou v potaz relativistické
efekty, které maji za nésledek to, Ze je tfeba rozliSovat Cas vztaZeny ke stfedu Zemé a Cas vztaZeny k teZisti
slune¢ni soustavy. Jak je podrobné vysvétleno v prici Seidelmana a Fukushimy (1992), resolucemi IAU
je stanoveno pouzivat casy zalozené na 1 sekundé€ SI soustavy ve vSech barycentrech né¢jakého uskupeni
slune¢ni soustavy a oznaCovany TCB (Barycentric Coordinate Time) a ¢as vztaZzeny ke stfedu Zemé TCG
(Geocentric Coordinate Time) shoduijf, byl stanoven 1. leden 1977 0"0™32:184 TAI v centru Zemé. Tyto dva
casy by mély nahradit diive pouzivany terestricky dynamicky ¢as TDT pfejmenovany r. 1991 na terestricky
¢as TT. Dusledkem relativistickych efektti je i to, Ze je tfeba rozliSovat hodnoty soucinu gravita¢ni konstanty
a hmoty Zemé ¢i Slunce vztazené bud k ¢asu TCB ¢i TCG. Situaci ilustruje obrazek (1) pfevzaty z prace
Seidelmana a Fukushimy (1992), ve které jsou uvedeny i podrobné prevodni vztahy mezi jednotlivymi Casy.

Velmi uzite¢nou sadu interaktivnich programi na konverze uidaji v riznych ¢asech lze nalézt na adrese
http://astroutils.astronomy.ohio-state.edu/time.

Uzite¢ny program HEC19, ktery vytvofil autor tohoto textu (zEasti s vyuzitim nékterych podprogramii
poskytnutych ing. Vondrdkem), umoziiuje pfevod z obcanského Casu (i pro starsi data tabelovanda v GMT)
do HJD. Program je zdjemctim se stru¢nym navodem k dispozici — viz

http://astro.troja.mff.cuni.cz:/ftp/hec/HECI9.

Jeden z patrné nejpresnéjSich programi na uréeni BJD je rovnéZ volné dostupny — viz Hrudkova (2009).
V tomto programu je BJD pocitano se zahrnutim aktudlni korekce na terrestricky ¢as podle vztahu (6).
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Obrazek 1: Tlustrace rozilu mezi riznymi uvaZovanymi Casy za obdobi let 1950 a 2020. Periodické ¢leny v ¢asech TCB a TDB jsou stokrat
zvétseny kvili nazornosti. Cas TAI je pouZit jako referenéni a Gasy ET, TDT a TT jsou viechny brany jako TAI+323184.



1.3 Astronomické jednotky vzdalenosti

e V pracech, zabyvajicich se objekty slunecni soustavy se Casto za jednotku vzdalenosti ptijima astro-
nomickd jednotka (zkratka AU = astronomical unit), coZ je stfedni vzdédlenost stfedu Zemé od stiedu
Slunce. Podle definice Mezindrodni astronomické unie se astronomicka jednotka chéape jako polomér
ni¢im neruSené kruhové drahy, po které obéhne télisko o zanedbatelné hmotnosti kolem Slunce za 1

sidericky rok. Jeji v soucasnosti nejpresnéjsi hodnota je stanovena resoluci Mezinarodni astronomické
unie z r. 2009:

1 AU = (149597 870,700+ 0,003) km = (149597 870700 £ 3) m.
e Astronomickd jednotka se nékdy uZiva i ve hvézdné astronomii. Z ni také vychdzi jednotka vzdalenosti

hvézd a dalSich kosmickych téles od nds, zvana parsek (zkratka pc). Je to vzdalenost, ze které by se
sttedni polomér zemské drahy kolem Slunce (=1 AU) jevil pod tihlem jedné obloukové vtefiny. Je tedy

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

Dutivodem zavedeni této jednotky bylo to, Ze trigonometricky uréovana hvézdna paralaxa p je pravé thel,
pod kterym je vidét z dané hvézdy polomér zemské drahy. Vzhledem k obrovskym vzdalenostem hvézd
od nds jsou jejich paralaxy velmi malé a udavaji se v obloukovych vtefinich. Plati tedy jednoduchy
vztah mezi vzdalenosti a paralaxou:

d(pc) = &)

p(")
e Pro dplnost jesté dodejme, Ze ve sdélovacich prostfedcich a pfi popularizaci astronomie se ¢asto uziva
jednotka vzddlenosti s ponékud matoucim ndzvem svételny rok. Rozumi se tim draha, kterou urazi
svétlo ve vakuu za 1 rok. Nejde o oficidln€ uznanou a faddné definovanou jednotku, takZe se Ize setkat
s hodnotami svételného roku odvozenymi jak od tropického, tak od siderického roku. Nejcastéji se ale

svételnym rokem rozumi drdha, kterou urazi ve vakuu elektromagnetické zafeni za 1 Julidnsky rok
(365,25 dne).

1 svételny rok = 9,4607305x10*m,
a tedy

1 pc = 3,26156 svételného roku.

1.4 Hmotnosti a rozméry hvézd

Hmotnosti arozméry hvézd se obvykle vyjadfuji v jednotkdch hmotnosti Slunce M, a rovnikového poloméru
Slunce R.,. To ale vzhledem k rostouci pfesnosti nasich pozorovéani za¢ind byt uréitym problémem, nebot
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znalost hmotnosti i poloméru Slunce se s postupem doby zpfesiuje a kazdy autor pouziva trochu jiné hodnoty.



Kromé toho je zifejmé, Ze nejde o konstanty v pravém slova smyslu: hmotnost Slunce se v disledku ztraty
hmoty dlouhodobé ponékud zmensSuje, zatimco jeho polomér se mirné méni napt. béhem jedenactiletého
slune¢niho cyklu (jak ukazuji pfesnd inteferometrickd méfeni) a sekularné z vyvojovych divodd zvolna
roste.

Velmi dlouho se uZivala hodnota R = 696260 km, zatimco novéjsi pozorovani vedla napf. na stiedni
hodnotu R = 695508 km — viz Brown a Christensen-Dalsgaard (1998); jejich urceni slune¢niho poloméru
bylo pfijato i v poslednim vydani tabulek Allena. Zdalo by se, Ze rozdil mezi obéma uvedenymi hodnotami
je zanedbatelny. Nemusi tomu ale tak byt. UvaZme napf., Ze rotacni rychlosti hvézd (o jejichz méfeni
se zminime pozd&ji) se uddvaji v absolutnich jednotkdch kms™! a pro pomaleji rotujici hvézdy je lze
snadno ur¢it s pfesnosti na 1 km s~1. Kdybychom uréovali rotadni periodu obfi hvézdy s polomérem 30 R, a
obvodovou rota¢ni rychlosti 5 km s 1, pak pro prvni vy3e uvedenou hodnotu slune¢niho poloméru dostaneme
3034801, zatimco pro druhou 303473. Rozdil mezi obéma hodnotami je jiZz po nékolika cyklech snadno
meéftitelny.

Dlouho pietrvaval i urcity rozpor v hodnotach slune¢niho poloméru uréovaného riznymi metodami. Ten
se — jak se zdd — podarilo vyfesit ve studii Haberreitera, Schmutze a Kosovicheva (2008), ktefi dospéli
k zavéru, zZe spravna hodnota slunecniho poloméru je Ro= (695658 £ 0.098) km.

Harmanec a PrSa (2011) proto navrhli, aby byla vSeobecné priijata jednd pevnd, nomindlni hodnota
slune¢niho poloméru, oznacovand RY, ktera by fungovala jako prevodni konstanta mezi poloméry hvézd
vyjadfenymi v jednotkdch poloméru Slunce a poloméry udanymi v SI soustavé, tedy napf. v km. Oni sami
navrhovali kvili kontinuité s existujicimi pozorovanimi hodnotu pfijatou v nejnovéjSim vydani Allenovych
tabulek, tedy Rg: 695508 km. Jejich iniciativu podpofila Komise 42 Mezindrodni astronomické unie,
vznikne ale pracovni skupina, kterd bude zvazovat vybér vhodné nomindlni hodnoty tak, aby byla pfijatelnd
pro astronomy z riznych obord.

Na prvni pohled by se zddlo, Ze 1ze analogicky definovat nomindlni hmotnost Slunce a pfijmout tieba
hodnotu

M, = (1,988435+0,000027)x 103 kg

vvvvvv

dvojhvézdu ve tvaru

G
a® =~ PA(M, + My) ©
4T
a upravme jej numericky tak, abychom mohli hmotnosti priméru M; a sekundaru M5 udédvat v hmotnostech
naSeho Slunce, obéZnou periodu P ve dnech a velkou poloosu drahy a ve slune¢nich polomérech. Dostaneme
uzite¢ny pracovni vztah
G M
3 _ 2 © p2
864007 - 1,988435 x 103 - (6,67428 + 00067) x 10711
— ( ) Pz(Ml _'_ MQ)
472 - 6955080003
= (74,5894 + 0,0075) P*(M, + M), (10)
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a mizZeme si snadno spocitat, Ze tieba ob&Zna perioda dvojhvézdy sestavajici ze dvou podobnych neutro-
novych hvézd o hmotnostech 1,4 M, a polomérech 10 km, které obihaji po kruhové draze tak, Ze se jejich
povrchy prakticky dotykaji, tedy, Ze vzdalenost jejich stiedl a = 20 km, by ¢inila pouhych 0,00092 sekundy.
PovSimnéme si, Ze pokud pouzijeme extrémni hodnoty pfevodni konstanty 74,59 v rdmci uvedenych chyb,
budou krajni odhady periody ¢init 0,00092186 a 0,00092196. Dosud pretrvavajici nejistota v ureni gravi-
tacni konstanty G (zde pouzitd hodnota byla doporucena resoluci Mezinarodni astronomické unie z r. 2009)
tedy znamend, Ze odhad obéZné periody z 3. Keplerova zdkona je spolehlivy pouze na 3 platné cifry.

Naproti tomu soucin gravitac¢ni konstanty a hmotnosti Slunce je zndm ze studia pohybu téles ve slune¢ni
soustavé s mimotrddné vysokou presnosti

GM,, = 1.32712442099(10) x 10?° m3s~2 (TCB)

pfi pouziti Casu TCB vztazeného k inercidlni soustavé se stfedem v barycentru slune¢ni soustavy. PouZijeme-
li tuto piesnou hodnotu, vzroste podstatnym zptisobem i presnost pfevodni konstanty ve 3. Keplerové zakoné

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

Stejnd je situace ve vztahu pro ureni hmotnosti slozek dvojhvézdy M;, (j=1,2) ze znalosti obéZné periody
P, vystfednosti a sklonu obézné dréhy e a 7 a polovi¢nich amplitud kiivek radidlnich rychlosti obou slozek
Ky a Ky:!

1
Mysin®i = o= Ky (K + K2) P(1 - e?)?. (12)

Pro hmotnosti vyjadiené v hmotnostech Slunce, periodu ve dnech a polovi¢ni amplitudy kfivek radidlnich
rychlosti v km s~! dostaneme numerickou konstantu v rovnicich (12) ve tvaru
86400 - 10003

= (1,03614 + 0. 00010) x 10”7 13
27 - (6,67428 4 0,00067) x 10-11 - 1,988435 x 1030 (1,0 0 ) X (13)

a tedy
M;sin®i = (1,03614 = 0,00010) x 1077 K3_;(K; + K3)2P(1 — )2, (14)

Pii pouziti vySe uvedené velmi pfesné hodnoty soucinu gravitani konstanty a slune¢ni hmotnosti dosta-
neme opét mnohem presnéjsi vztah

M;sin® i = (1,036149050206 + 0,000000000078) x 10~ 7 Ks_; (K, + K5)?P(1 — €%)3. (15)

Hmotnosti hvézd ziskané s pouzitim soucinu G2 M0 budou vyjadieny v jednotkdch MZ10. Az
se v budoucnosti podaii urcit presnéj$i hodnotu gravitacni konstanty G"°%, a pfi rozumném piedpokladu,
Zze soucasnd hodnosta souéinu G*'O M2 se nijak vyznamné nezméni, bude snadné hmotnosti hvézd
prepocitat podle vztahu

M M Gnew
Mgew M%Olo G2009

"Podrobnéji viz skripta NAST019 Harmance a Mayera: http://astro.mff.cuni.cz/predmety.html
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bez toho, aby bylo tfeba opakovat celé drahové feSeni.
Pro tcely tohoto textu tedy provizorné prijmeme jako konstanty tyto nomindlni hodnoty hmotnosti a
poloméru Slunce:

RY =6,95508 x 10° m a M210=1 988547 x 10* kg.

V tomto textu budu tedy vychdzet z SI soustavy, ale vSude, kde to bude vhodné, budu uvadét i jiné dosud
pouzivané jednotky. Pfehled jednotek a riznych zde pouzivanych konstant a jejich numerickych hodnot je
uveden v priloze na konci textu.

2 Elektromagnetické zareni

Jak je znamo z fyziky, mé elektromagnetické zafeni dudlni povahu: ma souc¢asné charakter vinéni a ¢asticovou
povahu.

Jako vInéni se mize §ifit i prazdnym prostorem a 1ze jej charakterizovat vinovou délkou (tedy délkou
jedné viny) X nebo frekvenci v (poctem kmitd na jednotku délky). Ob€ tyto veliCiny spolu souvisi znamym
vztahem

V= — (16)

kde ¢, je rychlost, jakou se elektromagnetické zareni $ifi v uvazovaném prostfedi. V prazdném kosmickém
prostoru se elektromagnetické zareni Sifi konstantni rychlosti ¢, které se nejcastéji fikd rychlost svétla a
kterd je vyznamnou fyzikdlni konstantou. ProtoZe pravé o zafeni §ifici se kosmickym prostorem se budeme
zajimat nejvice, budeme vztah mezi frekvenci a vinovou délkou uvazovat obvykle ve tvaru

v=—. 17
3 (17)
Z fyziky déle vime, Ze jedno kvantum elektromagnetického zarfeni o frekvenci v, tedy foton zéient,
s sebou nese energii

E, = hv (18)
kde h = 6,626.1073* Js je Planckova konstanta. Podle znamé Einsteinovy rovnice
E, = mec? (19)

1ze pak ov§em pohybujicimu se fotonu pfifadit i hmotnost my¢ a tedy i hybnost mgc.

Je tedy ziejmé, Ze energie fotonu je pfimo umérnd jeho frekvenci a nepiimo imérnd jeho vinové délce.
Jinak feceno, kvantum kratkovinného zafeni odpovida vyssi energii nez kvantum zafeni dlouhovlnného. To
neni ani intuitivné tak piekvapivé, nebof jaksi citime, Ze na to, aby se na dané délce zafeni zavlnilo vicekrit,
je tieba, aby mélo vétsi energii. Také si miiZzeme uvédomit, Ze ¢asticova povaha svétla se bude vice uplatiovat
na kratkovlnném konci elektromagnetického zéteni, zatimco jeho vlnové povaha na dlouhém.

Je také dobré si uvédomit, Ze je-li rychlost svétla ve vakuu nepfekrocitelnou mezi, pak se rychlost
elektromagnetického zafeni vysilaného i rychle se pohybujicim zdrojem jiz nemtize zvysit. Co se ale zménd,
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je energie fotond. Pokud se zdroj pohybuje ve sméru k pozorovateli, energie fotonu se zvysi o pfidanou
kinetickou energii a svétlo se posune k vySSim frekvencim, tedy do fialova. Naopak u zdroje leticiho
smérem od pozorovatele se energie fotonu snizi a svétlo se posune smérem do ¢ervena. Tento jev se nazyva
Dopplerovym jevem a pro elektromagnetické zareni jej 1ze v klasické fyzice (tj. pro vzajemnou rychlost
zdroje a pozorovatele, kterd je mnohem mensi, neZ rychlost svétla ve vakuu) popsat vztahem

c

RV = (A= ), (20)

>\lab
kde RV je radidlni rychlost zdroje vii¢i pozorovateli, tedy rychlost ve sméru zorného paprsku (zpravidla se
bere kladné pti vzdalovani zdroje), A je pozorovand vinova délka, \j,;, je laboratorni klidova vinova délka a
c je opét rychlost svétla ve vakuu.

Elektromagnetické z4feni maZeme vnimat bud’ globalné nebo podle jednotlivych vinovych délek. Casto
se pouziva termin spektrum elektromagnetického zareni. Tim se rozumi funkce vyzarovani néjakého zdroje
v zdvislosti na vinové délce i frekvenci. Redlné zdroje elektromagnetického zédreni totizZ obvykle nejsou
monochromatické, ale vyzafuji pres velky rozsah vinovych délek, a¢ pro rtizné vinové délky s rtiznou
vydatnosti.

Podle délky viny se historicky vyvinulo schematické déleni elektromagnetického zafeni na nékolik
plynule na sebe navazujicich oblasti. Je ovSem tfeba upozornit, Ze riizné prameny udavaji hranice oblasti
ponékud rizné, nékdy i s vzdjemnym prekryvem. Zde uvedené déleni je proto jen informativni:

1. Zdreni v Vlnové délky kratsi nez 0,1 nm.

2. Rentgenové (X) zdreni VInové délky mezi 0,1 nm a zhruba 4 nm.

3. Ultrafialové (UV) zdareni VInové délky mezi 4 nm a zhruba 370 nm.
4

. Optické zdreni = viditelné svétlo VInové délky v rozsahu asi 370—750 nm; s rostouci vinovou délkou
vnimdme toto zdreni jako svétlo fialové, modré, zelené, Zluté, oranzové a Cervené barvy.

)

. Infracervené (IR) zdareni VInové délky mezi 750 nm a zhruba 1 mm.
6. Mikrovinné zdareni VInové délky mezi 1 mm a zhruba 100 mm.

7. Rddiové zdareni VInové délky delsi nez asi 100 mm; v fad€ piipadi se lze setkat s tim, Ze Cast
mikrovlnného zéteni se povazuje za podskupinu radiového zéareni.

Vlnova délka elektromagnetického zafeni se méii ve zlomcich, pfipadné nasobcich zdkladni SI jednotky
jednoho metru. Frekvence se v zdsadé méfi v jednotkdch odvozené SI jednotky zvané Hertz (zkratka Hz) a
pfislusnych nésobcich:

1Hz = 1s7 1. (21)

Vzhledem k obrovskému rozpéti mnoha fadi se v riznych oblastech elektromagnetického zafeni vinova
délka a frekvence udavaji z praktickych divodi v riznych tradi¢né zavadénych jednotkach. V oblasti zafeni
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~ se vétSinou viibec nepouziva vinova délka ani frekvence, ale jednotky energie odpovidajici kvantu zareni
o dané frekvenci, nejcastéji udavané v elektronvoltech (zkratka eV):

leV = (1,602176462 + 0,000000063) x 10~ 2erg = (1, 602176462 & 0,000000063) x 10~7J. (22)
V UV oboru a v optickém oboru se nejcastéji pouziva vlnova délka, udana bud’ v nm nebo v A.

V infracerveném oboru se nejcast&ji udava vlnova délka v um = 1075 m.
Koneéné pro radiové viny se udava jejich vlnova délka v m, pfipadné frekvence v kHz ¢i MHz.

Priklad:
Spocitejte, jakou frekvenci a jakou vlnovou délku m4 foton o energii 1 eV.
Reseni:
Podle vztahu (18) je
E  1,602176462 x 10717
_ B _ 1602176462 X 10" ] _ 2,41798949 x 10*Hz. (23)
h  6,62606876 x 10=34J s
Podle vztahu (17) je odpovidajici vlnova délka
2 24 10%ms~!
Ao &2 29T X A0S Ty oa00)166 5 10-0m — 1, 23984186)m. (24)

v 2,41798949 x 104Hz

Na zdkladé pravé uvedeného jednoduchého piikladu tedy vidime, Ze 1ze napsat jednoduchy obecné platny
vztah mezi vinovou délkou zafeni v um a jeho energii £ na 1 foton udanou v eV:

he 1,23984186

A[pm] “F - BV

(25)

2.1 Intenzita

Monochromatickd intenzita I, je mnozstvi zafivé energie prochdzejici v daném misté prostoru v daném
sméru kolmo jednotkovou ploskou do jednotkového prostorového thlu v jednotkovém intervalu frekvenci
za jednotku ¢asu. MnoZstvi zativé energie d I, vychdazejici v daném sméru z plosky ds do prostorového thlu
dw pod thlem ¥ vici normdle k plosce ve frekven¢nim intervalu (v, v + dv) za Cas dt je pak ddno vztahem

dE, = I,(z,y, z, ¢, ¥, t)dvds cos ¥dwdt. (26)

Yy 2

Uhel ¥ mé&fime od osy z v intervalu od nuly do 7, tihel ¢ od osy z v rozsahu od 0 do 2. Rozmér intenzity na
jednotku frekvence se zpravidla udava v W.m2Hz !sr~! (abychom zdtraznili, jak je intenzita vyjddiena,
i kdyZ je ziejmé, Ze napf. 1 Hz = s~1). Daleko Castéji se viak v astronomické literatufe dosud setkdme
s rozmérem v soustavé cgs: erg.s ‘cm~2Hz !sr~!. Plati ziejmé&, Ze

I, (cgs) = 10731, (S).
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Obrézek 2: Intenzita zéfeni v riznych mistech prazdného prostoru.

Intenzitu Ize ovSem uddvat 1 na jednotku vlnové délky a oznacovat ji jako I, a vztah (26) psat ve tvaru
dE\ = I \(x,y, z, ¢, ¥, t)dAds cos ddwdt. 27
Maji-li vyrazy dF, a dE) v rovnicich (26) a (27) vyjadfovat stejné mnoZstvi energie, musi platit
Ld\ = [,dv (28)
a po diferencovani rovnice (17) dostdvame ziejmé vztahy mezi obéma veli¢inami:

2 )\2
L="1 a1,=2T1 (29)
C C

(zaporné znaménko z diferencovani se “ztrati”” v opa¢né orientaci kladnych diferenciald dv a d\).

UvazZme situaci, kdy zafeni v prdzdném prostoru prochdzi v daném sméru postupné dvéma elementdrnimi ploSkami ds; a ds», jejichZ
normaly sviraji se smérem zafen{ dva rtizné dhly 91 a 92, pfi€emz r je vzdédlenost mezi stiedy obou slozek — viz obr. 2. Energii zafeni jdouciho
z mista plosky dsi ve sméru plosky dss, které pravé prochazi ploskou dss je

dFE, = [,dvdsi cos ¥1dwidt, (30)
kde pro thel dw; zjevné plati
duy = 2520502 31)
r
Rovnici (30) Ize proto prepsat do tvaru
dE, = Ldvds; costy 22592 gy (32)
r
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Ploska ds; je vidét z plosky ds2 pod tdhlem dws, pro ktery analogicky plati

__dsicos?

dwa 2 — dsy cos 91 = ridwa, (33)

takZe rovnici (32) 1ze upravit do tvaru

dE, = I,dvdss cos ¥2dwadt. (34)

Intenzita I, je ovSem stejné mnozstvi energie v misté plosky dsi jak v rovnici (30), tak v rovnici (34), takzZe je zfejmé, Ze pokud v prostiedi

mezi obéma ploskami nedochdzi ani k pohlcovani ani k uvoliiovan{ zafivé energie, nezavisi intenzita na misté, kde ji uvazujeme.

Intenzita je tedy obecn€ funkci frekvence, mista a sméru. Nezavisi v§ak na tom, kde ji registrujeme.
Nékdy se misto a smér zareni popisuji vektorové; poloha vektorem

= (2,9, 2) (33)

a smér jednotkovym vektorem 77, ktery s kolmici na plosku ds svira thel ). Rovnici (26) lze pak psat ve
tvaru

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

kde skaldrni soucin 77.ds = ds cos ¥.

Casto se také pouzivd stfedni intenzita zdfeni J,, tj. intenzita stfedovand ptes cely prostorovy thel w,
mnohdy téZ nazyvand nulty moment intenzity:

47
J I, dw 14
J,=0 = / I, dw. 37)
47 47‘(‘
[ dw 0
0

V fadé piipadl — napt. v normdlnich hvézdnych atmosférach — lze pifedpokladat osovou symetrii, tedy
to, Ze intenzita zafeni nezavisi na thlu . Ozna¢me ji pro odliSeni symbolem I}. S uvdZenim toho, Ze

dw = sin ¥ddde, (33)

a po integraci pres thel ¢ lze pak ovSem psét

I = % / I® sin 9do). (39)
0

Nékdy je uzite¢né pouZzivat celkovou, integrdlni ¢i bolometrickou intenzitu [ zafeni ziskanou integraci
pres celé elektromagnetické spektrum:

I = / Ldy = / I,dA. (40)
0 0
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2.2 Tok

Celkové mnozstvi zafeni prochézejici ploSkou ds za ¢as dt ve frekvenénim rozsahu (v, v + dv) ze vSech
sméru je

dFE, = F,dvdsdt. “4n

Funkce F,(x,y, 2, t) se nazyva monochromaticky tok zafeni plochou a jak ihned vyplyne z dal§iho vykladu,
je to jedna z nejzaludnéjSich v astrofyzice pouZivanych veliCin, na kterou je tfeba si davat zvI4st velky pozor,
nebof ji rizni autofi pouZivaji rizné. Je ziejmé

Am
F, = /L, cos Ydw. (42)
0

Rozmér toku je W.m~2Hz ! (nebo erg.cm=2s~'Hz™1).

Stejné jako intenzitu lze i tok alternativné uddvat na jednotku vlnové délky, s pfevodnimi vztahy analo-
gickymi rovnici (29):
V2 A2
./—'.)\:?./T‘.Vafy:?f)\. (43)

V teorii hvézdnych atmosfér se velmi Casto pouZivd transformace |1 = cosV; prislusné integrace pres
interval (0,7) v tihlu ¥ se pak zméni v integrace pres interval (—1,1) v proménné . Zde se vsSak pro
ndzornost pridrzim explicitniho zdpisu.

Pokud budeme opét pfedpoklddat, Ze intenzita zdfeni nezédvisi na thlu ¢ a pfipomeneme si vztah (38),
dostavame pro tok vyraz

F, =2m / I7 sin v cos ¥dv. (44)
0

Pokud je intenzita zafeni do vSech sméra stejna tj. pokud nezavisi v daném misté ani na dhlu v, hovoiime
o isotropnim zafeni s intenzitou /,,. Je zfejmé, Ze pro isotropni zéfeni je celkovy tok plochou nulovy, nebot

Fl = 27rliy/sin19(:os Iy = 7l [sin? J]_, = 0. (45)
0

Naproti tomu tok isotropniho zafeni /,, do poloprostoru

14

%
FL=2rl} / sin ¥ cos ¥y = w1 [sin® V];_, = 71} (46)
0

Pozor! V tad¢€ publikaci se lze setkat s tim, Ze tok do celého prostoru je oznaCovan vyrazem 7F,, kde
F, je tzv. astrofyzikdlni tok souvisejici se zde zavedenym tokem vztahem

mF, =F,. 47)
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Astrofyzikdlni tok F\ je tabelovdn napt. ve velmi Casto uZivanych Kuruczovych modelech atmosfér hvézd
—viz Kurucz (1979).

Mnozstvi energie prochazejici celym povrchem sférické hvézdy o poloméru R v daném frekvencnim
intervalu dv je zfejmé ddno soucinem plochy povrchu hvézdy a toku v uvazovaném intervalu frekvenci,
tedy vyrazem 4w R2F,dv. Je-li uvazovand hvézda ve vzdilenosti d od nds a oznacime-li tok z hvézdy
registrovany na Zemi symbolem f,,, pak pro energii prochézejici sférou o poloméru d musi analogicky platit
vyraz 4md? f,dv a porovnanim dostaneme vztah

R2 R\?
fo= = (g> 7F,. (48)

Vidime tedy, Ze tok ubyva se ¢tvercem vzdalenosti od zdroje.

V teoretickych modelech se nejcastéji pouziva tzv. Eddingtoniiv tok neboli prvni moment intenzity

4
1
H,=— /[,, cos Ydw, (49)
4
0
ktery souvisi s tokem zde zavedenym vztahem
1
H,=—F,. (50)
4

Vzhledem k tomu, Ze v klasickych modelech atmosfér hvézd se uvazuji homogenni, ploché rovinné atmo-
sféry, kde intenzita nezdvisi na thlu ¢, je vystupujici tok dobfe popsan rovnici (44). Eddingtondv tok lze
pak psét ve tvaru

Y

1 17
H = —F = 5/13 sin 0 cos ¥dY. (51)
0

Je tedy ziejmé, Ze pri praktickych numerickych aplikacich je treba si ddvdt velmi dobry pozor na to, jaky
tok zdreni a v jakych jednotkdch ten ktery autor pouZivd.

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

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

Priklad:

Hayes a Latham (1975) publikovali absolutni kalibraci toku jasné hvézdy Vega (a Lyr). Pro vinovou
délku 550 nm udévaji tok F3=3,39x107? erg.cm 25 'A~!. Vypoctéte odpovidajici frekvenci tohoto zafeni
a odpovidajici tok na jednotku frekvence udany v SI soustavé.

Reseni:
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Frekvence zéreni o vlnové délce 550 nm je podle vztahu (17) rovna

_2,99792458 X 108ms !

=54 1 10Hz.
0 % 10 5,45077196 x 10*Hz (53)

Tok F) v SI soustavé je 3,39x 107 x 1077 Jx10*m~2%s"A~'=3,39x 10" 2Wm2A"1,
Protoze tok na jednotku frekvence musi oznacovat stejné mnozstvi zarivé energie za jednotku casu jako
tok na jednotku vlnové délky, plati zfejmé

Fydv = Fyd\ = Fy—dv, (54)
1%
a tedy
2,09792458 x 10%m.5~!
F,=—F=2 Y 3,39 x 107 2Wm ?10%m ! = 3,42 x 10" P Wm 2Hz"". (55)
v2 ) 5 450771967 x 102°Hz

2.3 Hustota zarivé energie

Hustotou zafivé energie rozumime mnoZstvi zafivé energie nachdzejici se v daném misté a Case v objemové
jednotce. MnoZstvi zarivé energie dFE, prochézejici ploskou ds ze sméru svirajictho s kolmici na plosku
uhel ¥ za Cas dt bude ziejmé

dE, = I, cos¥9dvdsdtdw. (56)

ProtoZe toto zéieni se pohybuje rychlosti svétla ¢, naplni za ¢as dt objem dV' = cdtds cos ¢J. Hustota zafen{
ptichdzejictho z daného sméru bude tedy

dE 1
=] .
S ydwdy (57)

Integraci ptes cely prostorovy thel dostaneme pak hustotu zafeni v daném intervalu frekvenci

47
1 4
uydy = = / Ldwdy = -2 7 dv (58)
c/ c
a integraci pres celé spektrum pak celkovou hustotu zafeni

0 47
1 4
u= /u,,du _ - /Idw _ Ty (59)
0 ¢ 0 ¢

2.4 Tlak zareni

Oznaéme hybnost zafeni v dané frekvenci, které pfichazi z ur¢itého sméru, symbolem dp,. Je-li celkova
hmotnost tohoto zafeni m,,, 1ze pro jeho hybnost psat dp, = m,c. S pouZzitim Einsteinovy rovnice (19)

dE, = m,c (60)
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je tedy vyraz pro piispévek hybnosti zafeni

dp, = (61)

takZe sila pasobici na plosku ds od uvazovaného piispévku zafeni je podle druhého Newtonova zdkona a
s vyuZzitim vztahu (56)
dp, 1dE, I,
df = (i =" - cos ¥dsdwdr. (62)
Slozka sily ptisobici kolmo na uvazovanou plosku bude ov§em d f* = d f cos ¢J. Tlak je vysledna sila ptisobici
na jednotkovou plochu ze vSech smért, tedy

1 4 d 4
v
P dv— — / af = / 1, cos? ddw 63)
’ ds c
0 0
Zavedeme-li jeSté¢ druhy moment intenzity K, vztahem
1 4
K, = [ 1 cos® o, (64)
47 J

miZeme pro tlak monochromatického zafeni psat

4
P, = %TK,,. (65)

Pro celkovy tlak zéfeni vSech frekvenci pak pfirozené plati

Am
P, = / Py = - / I cos? 9dw (66)
0 C
0

2.5 Koeficient opacity (absorpce) a opticka tloustka

Uvazme situaci, kdy zafeni o intenzité [, prochazi vrstvou plynu. V disledku rtiznych atomarnich procesi
se energie zafeni mlzZe zCasti pohltit a z¢asti rozptylit do jinych smérd. K popisu toho, kolik energie se
na drdze paprsku pohlti, se zavadi tzv. linedrni koeficient opacity &, predstavujici ubytek intenzity poté,
co paprsek urazi ve hmotném prostfedi jednotkovou vzdalenost. Jinak fecCeno, prochdzi-li zdfeni hmotnym
prostfedim, pak pii prichodu o délku dz dojde k tbytku intenzity d/,,, pro ktery plati

I(z+dz) = I,(2) =dl, = =&, 1,dz. (67)
Casto se téZ zavadi také hmotnostni opacitni koeficient dany vztahem
Ky = é (68)
p
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1 zatimco rozmér

kde p je hustota v uvazovaném prostfedi. Linedrni absorbcni koeficient ma rozmér m~
hmotnostniho absorb&niho koeficientu je m?kg—*.

Uvazujme nyni ubytek zafeni po prichodu vrstvou plynu o tloustce dx, jestlize predpokladame, Ze jde
o zareni, vstupujici ploskou ds do vrstvy pod thlem . Pfi priichodu vrstvou o tloustce dx urazi toto zafeni
ziejmé drdhu dx - cos™! ¥ a pro energii pohlceného zafeni tedy miiZeme psat

dE, = I,&,dz cos™ ! ¥ds cos vdwdrdt = Ik, pdedsdwdrdt. (69)

V teorii hvézdnych atmosfér se pouziva bezrozmérna veli¢ina nazyvand optickd tloustka 7,, zavedend
vztahem

dr, = K, pdx (70)

nebo integralnim vztahem
T, = /0m kypde, (71)
kde x je celkova tloustka vrsty plynu podé€l zorného paprsku. Vztah pro zménu intenzity pak lze psat ve tvaru
dl, = —-1,dm,. (72)

2.6 Mechanicka sila, kterou zafeni pusobi na vrstvu plynu

7 _zv

Uvazme nyni, jakou mechanickou silou piisobi zdfeni o intenzité /,, na vySe uvazovanou tenkou vrstvu plynu
o sile dz, na kterou dopada pod thlem ¥ z prostorového thlu dw. Jak vime jiZ z rovnice (61), bude piispévek
hybnosti dp, dén vyrazem

dp, = ; (73)

kde c opét oznacuje rychlost svétla a dF, je mnozZstvi energie pohlcené v uvazované tenké vrstvé, které je
dano rovnici (69). Prispévek mechanické sily ptisobici kolmo na uvazovanou tenkou vrstvu bude tedy
dp, kypdaxdsdy
cosY = ——
dt c

Celkovou mechanickou silu zdfeni f,, plsobici kolmo na plochu ds uvaZované vrstvy v jednotkovém
frekven¢nim intervalu tedy ziskdme integraci ptes cely prostorovy uhel:

I, cosvdw . (74)

47
ypdaxdsd
fro = W/L, cos ¥dw =
0
_ /ﬁypd:zdsdy}_y _ dydj’dﬂ, 7, (75)

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

oo

T dad
fr - / fr,z/ = & i i /Hlez/dy- (76)
0 0
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2.7 Emisni koeficient

Emisni koeficient je mnozstvi zaiivé energie emitované jednotkovou hmotou za jednotku ¢asu do jednotko-
vého prostorového tihlu. MnozZstvi zafivé energie vysilané z elementarniho vileCku o podstavé ds a vysce
dx, tedy z objemu dx - ds o hustoté p do prostorového dhlu dw za Cas dt je pak

dF, = j,pdrdsdrvdwdt, 77

kde 7, je emisni koeficient na jednotku hmoty.
Pro zménu intenzity zafeni podél zorného paprsku miiZzeme tedy psat

dl, = j,pdx. (78)

Rozmér emisniho koeficientu ziejmé je W kg~ *Hz tsr—!.

2.8 Rovnice prenosu energie

Uvazujme o energetické bilanci infinitesimalniho valecku s podstavou ds a vyskou dz. Za Cas dt vstoupi do
véalecku z prostorového thlu dw ve frekvencnim rozsahu dv zarfeni

I, dsdwdrdt. (79)
Na druhém konci bude z vilecku vystupovat zéreni
(I, + dI,)dsdwdrdt. (80)
Ve vélecku se pohlti
k1, pdrdsdwdrdt, (81)
kde x, je absorp¢ni koeficient na jednotku hmoty. Valecek sdim bude do daného sméru vyzatrovat energii
Jypdadsdwdrdt. (82)
Mi-li byt zachovédna energetickd rovnovaha, musi tedy platit
(I, + di,)dsdwdrdt =
I, dsdwdvdt + j,pdxdsdwdvdt — K, I, pdrdsdwdrdt. (83)
Po tpraveé dostdvame obecnou rovnici prenosu zédreni ve tvaru
ii" = Jup = Kuply. (84)
Pro sférickou atmosféru lze jesté psat
dr,(r,v9) = %I: dr + 8@% dv, (85)

coZz lze upravit pomoci geometrickych vztaht

dr =dz.cos?¥ add = —r~tdx. sind
do tvaru

+ K/l/p[l/ —Jup = 0. (86)



2.9 Termodynamicka rovnovaha

Termodynamicky systém je ve stavu rovnovahy, jestlize
1. vSechny veli¢iny, které jej charakterizuji, jsou nezavislé na misté a Case, a
2. jeho stav by se nezménil, kdybychom jej dokonale isolovali od okoli.

V takovém pripadé zdvisi intenzita zafeni pouze na teploté a frekvenci a od mista k mistu se neméni. Jestlize
tuto intenzitu oznacime B, (T") a uvazime-li, Ze vyraz % v rovnici (84) bude v daném piipadé nulovy,
dostavame pro stav tepelné rovnovahy z rovnice (84) Kirchhoffiv zdkon
Jv
— =B,(T). (87)

Ky

2.10 Zareni absolutné ¢erného télesa

Absolutné cerné téleso je takové téleso, které veSkeré dopadajici zareni pohlcuje, Zddné nepropousti ani
neodrazi.

Obecné 1ze definovat koeficienty absorpce k., odrazivosti R, a propustnosti D, jako tu ¢ast zafeni, kterd se z dopadajiciho zéfeni I,, pohlti,

resp. odrazi nebo projde, atedy I, = #v I, atd. Zfejme musi platit

Ky + R, + D, =1. (88)

Zateni, které vysila néjaké téleso, zavisi pouze na jeho teploté. Uvazme, jaké vysledné mnoZstvi zafeni pfechdzi mezi dvéma télesy o
teplotdch 71 a T%, kterd Zadné zéfeni nepropoustéji, tj. pronéZ plati D; = OQatedy R =1 —kj,j =1,2.

Té&leso 1 vysle v dané frekvenci zéfeni E1, z n&j t€leso 2 pohlti k2 E1 a odrazi (1 — k2) E1. Z toho téleso 1 odrazi (1 — k1) (1 — k2) E1 atd.

Celkem putuje od télesa 1 k télesu 2 zafeni

E1(1—|—(1—,‘ﬁ:l)(l—KQ)+(1—H1)2(1—H2)2+.4.)4 (89)

Oznadime-li jesté k = (1 — x1)(1 — k2), lze pfedchozi vyraz zapsat jako soudet geometrické fady

Ei(l+k+KE +E+..)= ilk. (90)
Zafteni, které se vrati na téleso 1, je ziejmé
E1(17n2)(1+k+k2+k3+....):%_]:2). 1)
Protoze pro zafeni druhého télesa musi platit zcela analogické vztahy, 1ze dhrnné pro zéreni jdouci z télesa 1 na téleso 2 psat
1€1k n Es (11_—]:1) _Eit fi; Erra 7 ©2)
zatimco dhrnné zafeni jdouci naopak z télesa 2 na téleso 1 je
F1+ Es — Ehke . ©93)

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

B _ B o1

K1 K2
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Pokud obé télesa budou absolutné cernd, plati, Ze k1 = k2 = 1 a ze vztahu (94) plyne, Ze dvé absolutné Cerna télesa o stejné teploté vysilaji
identické zafeni.

Oznadime-li monochromatickou intenzitu zdfeni absolutné Eerného télesa o teploté 7' symbolem B, (T') a symbolem 3, (T") vyzafovani
né&jakého necerného télesa, které je v rovnovdzném stavu, plyne z rovnice (94) opét Kirchhoffiiv zdkon

3T _ B.(T), (95)

ktery jsme odvodili bez pouZiti rovnice pfenosu.

Z aplikace Bose-Einsteinovy statistiky na fotonovy plyn plyne pro monochromatickou intenzitu absolutné
¢erného t€lesa, nazyvanou téz Planckova funkce, vyraz

2hv3 1
B,(T)="—"—, 96
(T) R Ta— (96)
kde
h = (6,6260693 & 0,0000011) - 1073*Js, (97)
k= (1,3806505 % 0,0000024).10"*J K, (98)
2,99792458.10%m s~ (99)

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

Integraci Planckovy funkce (96) pfes celé elektromagnetické spektrum dostdvame integralni intenzitu
zafeni Cerného télesa

B(T):/B 2}‘/#:

c p e —1
_ 2h (kT / 3dx _ 2t o (100)
2\ h J ef — 1 15¢%h3
(Integrace uvedeného vztahu nenf trividlni. Plat{
oo 3 oo
/ vdr lim /(eﬂ”:p?' +e 23 4 )de =
er —1 e—0
0 €
1,1 1 6
protoZze
/ e tdr= 3. (102)
0
V aplikaci na rovnici (100) je
x:Z—;%V:kTT:E, (103)



atedy
4
Wy = (_) 2z, (104)

Jelikoz zareni Cerného télesa je isotropni, nezavisi jeho intenzita na sméru a misto integralu hustoty
energie pro integrélni hustotu zafeni ¢erného télesa dostdvame

A 8okt

u(T) . B(T) = mT“ =aT*, (105)
kde a je konstanta hustoty zéfeni dané nasledujicim vztahem
a= % =7,56577.1071 Jm 3K 4. (106)
Zavedeme-li jeSté Stefanovu-Boltzmannovu konstantu o vztahem
o= % = (5,670400 £ 0,000040).10 ¥Wm 2K, (107)
dostavame pro Planckovu funkci vyraz
B(T) = %T‘*. (108)

Jak jsme si jiz fekli v tvodu, v optickém a v dlouhovIngjSich oborech spektra se vétSinou nepouziva
frekvence, ale vlnova délka zafeni. Je proto uZzite¢né znat 1 vyraz pro Planckovu funkci vyjadfeny pomoci
vinové délky A

2hc? 1

By(T)=22
A( ) AP ekhTC/\—l

(109)

ktery plyne z Planckovy funkce zapsané pomoci frekvence zareni (96) s vyuZitim vztaht (17) a (29).
Muzeme se také zajimat, u které vinové délky dosahuje pro danou teplotu funkce B, (7') maxima. Jestlize
vyraz (109) prepiSeme do tvaru

]{?1 ko

BAT) = yglem™ = 1)7%, (110)
kde
h
k1:2hc2ak2:f (111)
jsou konstanty, 1ze podminku maxima funkce psat jako
dB)(T k k k
7£§ ) _ —555(e™ — 1)+ e — 1) et 22—, (112)
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ko

Zavedeme-li novou proménnou x = 7%,

lze tuto podminku pfepsat do tvaru

—5 4 ze”(e” — 1) =0, (113)
coZ vede na rovnici
xr=>5—"5e". (114)

Jeji itera¢ni feSeni vede k hodnoté x = 4,96511.., coz s pfihlédnutim k definici proménné = a hodnoty k-
vede kone¢né na podminku

A T = 2897768, 6 , (115)

kde teplota je uddna v K a vlnova délka A v nm. Vztah, ktery jsme si pravé odvodili, se nazyvd Wienovym
posunovacim zdkonem a plyne z néj, Ze maximum vyzaiovani absolutné ¢erného télesa se s rostouci teplotou
posouva ke krat$Sim vlnovym délkam, coZ odpovida i béZné lidské zkuSenosti: barva zahtfivaného télesa se
meéni od Cervené k bilé aZ namodralé, jak roste jeho teplota. A jak uvidime, Cervené hvézdy jsou skutecné
chladnéjsi, nez hvézdy bilé ¢i namodralé.

Priklad

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

Reseni

Jednoduchym dosazenim do Wienova zdkona (115) dostdvame vlnové délky 965,9 nm, 483,0 nm,
289,8 nm a 96,59 nm. Vidime, Ze vyzafovaci maximum se pro tento rozsah teplot posouva od infracer-
vené do ultrafialové oblasti spektra.

Pozor ale! Kdybychom podobné, jako jsme to pravé ucinili, vySetfovali, kde dosahuje maxima Planckova
funkce B, (7T") definovand vztahem (96), zjistili bychom, Ze nikoliv pro frekvenci odpovidajici vinové délce
maxima funkce B,(7), ale nékde tplné jinde. Pokud budeme funkci B, (7") vySetfovat také jako funkci
vlnové délky, odvodime pro jeji maximum podminku

AT = 5099437,0 , (116)

kde je opét teplota uddna v K a vinova délka A v nm. Pro teplotu 6000 K dosahuje tedy tato funkce maxima
az u vlnové délky 849,9 nm. Vidime tedy, Ze funkce B, (T") a B)(T) vySetfované ob& soucasné pro danou
teplotu bud jako funkce vinové délky nebo frekvence zéieni jsou dvé rizné funkce s riiznym pribéhem.

V kratkovlnné oblasti spektra je errx >> 1, takZe 1ze Planckovu funkci B A(T) aproximovat vztahem

2hc? c
= )\56 e_kfil“A_ (117)

B\(T)
To se obvykle nazyva Wienovou aproximaci.
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hc

Naopak v dlouhovinné oblasti spektra je =

YV

zanedbanim vyssich ¢lent

<< 1 a miZeme tedy exponencielu nahradit rozvojem se

he

hc
e T T

(118)
takZe dostavame pro Planckovu funkci pfiblizny vyraz

2kcT
\

B\(T) = . (119)
Tomuto vztahu se fikd Rayleightv-Jeanstuv zakon.
Protoze se tyka dlouhovinné oblasti spektra, miZzeme jej numericky pro vinové délky udané v metrech
zapsat ve tvaru

T
B\(T) = 8,27817 x 10 “’ﬁ. (120)

Priklad

Radioteleskop zméfil na vlnové délce 1 m intenzitu tepelného rddiového zdroje na jednotku frekvence I,
=10"22W m~2Hz !sr~!. Odhadnéte teplotu zdroje za pfedpokladu, Ze zéfeni zdroje v této oblasti odpovid4
dobfte zafeni Cerného télesa.

Reseni

Intenzita zafeni na jednotku vlnové délky I, bude podle vztahu (29)

2
L=275=-°

c A2
Pokud plati, ze I, = B,, dostdvdme z rovnice (120) teplotu zdroje 7' = 3,62 K .

ProtoZe v radioastronomii se Casto pouZziva frekvence zafeni, je uZitecné uvést si Rayleightiv-Jeanstiv
zékon i pro funkci B, (T'). Stejna piibliznd aproximace jako (118) vede na vztah

B,(T) = i—fﬁT. (122)

I, = 2,99792458 x 107, (121)

Je dobre si uvédomit, Ze af uz v dlouhovlnné oblasti uvazujeme frekvence nebo vlnové délky, je zavislost
toku zéareni tepelného zdroje na vlnové délce ¢i frekvenci prostou mocninou vlnové délky nebo frekvence.
Pokud tedy budeme v dlouhovinné oblasti studovat spektrum néjakého zdroje, projevi se tepelny zdroj tim,
Ze logaritmus toku zafeni z néj bude linedrni funkci vinové délky ci frekvence.

2.11 Lokalni termodynamicka rovnovaha

Hvézdna latka zcela ziejmé ve stavu dokonalé termodynamické rovnovahy byt nemize, nebof existuje tok
zafeni z nitra smérem k povrchu a z povrchu do okolniho prostoru. S vyjimkou vnéjsi atmosféry hvézdy
muiZeme vSak s velkou piesnosti predpokladat, ze hvézdna latka je ve stavu termodynamické rovnovahy
lokdlné, tj., Ze v daném misté 1ze pole zafeni charakterizovat Planckovou funkei odpovidajici néjaké lokalni
(od mista k mistu jiné) lokalni teploté. Lokalné plati také Kirchhoffv zakon (87).
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2.12 Efektivni teplota hvézdy

Z rovnic (46) a (108) plyne pro tok zafeni absolutné c¢erného télesa do poloprostoru vztah
mB(T) = oT*. (123)

Absolutni méfeni rozloZeni energie elektromagnetického zéfeni v zavislosti na vinové délce ve spektrech
hvézd vedlo ke zjisténi, Ze zafeni hvézd se v hrubém pfibliZzeni svym priibéhem podoba zafeni absolutné
¢erného télesa. Vzhledem k tomu je pro mnohé tvahy uzitecné zavést parametr, kterym lze popisovat celkovy
(bolometricky) zativy vykon hvézdy L, tj. celkovy tok zateni z povrchu hvézdy do okolniho prostoru. Za tento
parametr byla zvolena efektivni teplota hvézdy, definovana rovnici

L =4rR*nB(Tyg) = AnR*0 Ty, (124)

kde R oznacuje polomér hvézdy. Efektivni teplota je rovna teploté absolutné cerného télesa o stejném
rozméru jako uvazovand hvézda a vysilajicim do vnéjsiho prostoru stejny tok zareni jako doty¢né hvézda.

3 Klasické zpusoby pozorovani hvézd

Elektromagnetické zafeni prichazejici z hvézd lze zkoumat v zdsadé dvojim zpisobem:

1. Bud se zajimame pfimo o spojité zaireni hvézdy, tedy o integrdlni tok zafeni v n€jakém rozsahu
vinovych délek a jeho zmény od jedné oblasti vinovych délek ke druhé (tedy jeho “barvu’), ptipadné
o Casové zmeény pozorovaného integralniho toku v dané oblasti vinovych délek. Pak hovotime o hvézdné
fotometrii.

2. Druhou moznosti je, Ze studujeme svétlo rozlozené na barvy n€jakym disperznim elementem jako je
hranol ¢i miizka neboli spektrum hvézdy. V atmosférach hvézd, které jsou obvykle chladnéjsi, nez vrstvy
pod nimi, dochdzi k pohlcovani svétla urcitych vilnovych délek odpovidajicich zméndm energetickych
stavi atomu ¢i molekul v atmosférach. Spojité spektrum hvézdy je tedy obvykle pferuseno temnymi
prouzky v odpovidajich vlnovych délkach a toto cdrové spektrum nam poskytuje velké mnoZzstvi
informaci, jak o tom bude feC pozdéji. Pravé popsany typ pozorovani se nazyva hveézdnd spektroskopie.

3. Oba popsané zpisoby lze kombinovat: Mizeme svétlo miizkou rozloZit na barvy a poté n&jakym
detektorem zjiSfovat monochromaticky tok v kazdé vinové délce. Podle toho, bude-li pouZzity detektor
kalibrovén v absolutnich jednotkach toku nebo ne, hovoifime pak o absolutni ¢i relativni spektrofoto-
metrii.

V nésledujicim vykladu si o hvézdné fotometrii a spektroskopii, metod4ch prvotniho zpracovani i o tom,
co se lze pomoci fotometrie a spektroskopie o hvézdach dozvédét, povime podrobnéji.

3.1 Spektralni klasifikace hvézdnych spekter

N 24

Soustavnéjsi pozorovani spekter hvézd byla zapocata v devatenictém stoleti, nejprve visudlné pomoci spek-
troskopu a pozdéji ve spektrografech, se ziznamem na fotografickou desku. Vyznamna byla prace Josepha
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Fraunhofera, ktery roku 1814 studoval slune¢ni spektrum a popsal v ném asi 600 absorb¢nich car. William
Huggins v roce 1864 prokdzal, Ze absorb¢ni ¢ary pozorované u Slunce 1 jinych hvézd odpovidaji absorbénim
spektrim rtuznych pozemskych latek. Byly ¢inény rizné pokusy spektra podle vzhledu klasifikovat (pater
Secchi v Itdlii, prof. Vogel v Némecku na observatofi v Potsdamu), ale nakonec se ujala klasifikace, kterou
postupné za zakladé mnoha tisicti spekter vypracovala na Harvardové observatori v USA v letech 1918-1924
sle¢na Annie J. Cannonova. Spektra hvézd se podle svého vzhledu déli do nésledujicich spektralnich tfid:

e tfida O Jsou pritomny ¢ary ionizovaného helia He II, neutrdlniho helia He I a neutrdlniho vodiku H I
a téz ¢ary dvakrat ionizovaného kysliku, uhliku a dusiku O III, C III a N III.

e t7ida B Dominuji ¢ary neutrdlniho helia He I a neutrdlniho vodiku H I a pfitomny jsou téz Cary O II,
CIL NI Fe Il a Mg II.

cr v 2

e tFiida A Chybi ¢ary neutrdlniho helia He I a dominuji ¢ary neutrdlniho vodiku H I, ndpadné jsou jednou
ionizované Cary kovi skupiny Zeleza jako Fe II, Ti II, V II ¢i Cr I1.

e tiida F Céry neutrdlniho vodiku H I jsou vyrazné slabsi, i kdyZ stdle dominuji a ve spektru pfibyva
¢ar kovt.

e tfida G Céry H a K ionizovaného véapniku (Ca II 393,3 a 396,9 nm) jsou ve spektru dominantn,
objevuji se prvni molekuldrni pasy.

e tFida K Spektrum je bohaté na ¢ary neutralnich kovu.
e triida M Ve spektru prevladaji molekularni pasy TiO a VO.

e tFida L Tato tfida byla zavedena az pomérné neddvno v praci Kirkpatricka a kol. (1999) v souvislosti
s hledanim tzv. hnédych trpasliki. Ve spectrech hvézd tfidy L miz{ molekularni pasy TiO a VO a

z ¥z

objevuji se silné ¢ary neutrdlniho drasliku K I a také ¢ary Rb I, Cs I a CrH.

e t7ida T 1tato tfida byla zavedena az neddvno a vyznacuje se zejména ¢arami methanu CH, a Sirokymi
spektralnimi pasy vodnich par H,O — viz prace Burgassera a kol. (1999).

Je nutno si uvédomit, Ze laboratorni analyza carovych spekter se rozvijela soub€zné se studiem spekter
hvézd a zpocatku nebylo viibec jasné, Ze ve hvézdach musi existovat stejné chemické prvky jako na Zemi.
Vyrazné spektrdlni ¢ary byly oznacovany velkymi pismeny a teprve postupné byla nachdzena jejich identifi-
kace s pozemskymi prvky Mendélejevovy tabulky. Proto byl zdsadnim zjiSténim fakt, Ze hvézdy spektralnich
typt O a B se jevily jako modré a namodralé, hvézdy A a F jako bilé, G zluté, K oranzZové a M Cervené.
Ve dvacdtych letech 20. stoleti bylo jiZ jasné, Ze existuje uzka vazba mezi spektralnimi typy a povrchovymi
teplotami piisluSnych hvézd.

Soucasné se ale ukazovalo, Ze pii stejné spektrdlni tfidé se vyskytuji rozdily ve vzhledu nékterych
¢ar. V okamziku, kdy bylo dostatek idajti o vzdalenostech jednotlivych hvézd, vyslo najevo, Ze tyto rozdily
souvisi s rozdily v jasnostech hvézd stejného spektralniho typu, tedy s jejich tfidou svitivosti neboli s rozdilem
jejich polomért.

To se stalo zdkladem dvourozmérné spektrélni klasifikace, kterd je uZivdna dodnes.
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3.2 Hvézdna fotometrie

3.2.1 Jasnosti hvézd, Pogsonova rovnice, hvézdné velikosti v riaznych meziniarodné p¥ijatych systémech

Asi 150 let pred zac¢atkem naSeho letopoctu publikoval Hipparchos katalog poloh a jasnosti asi 800 hvézd.
Jasnosti hvézd v ném rozdélil do Sesti kategorii, pficemz v prvni byly hvézdy nejjasnéjsi. Ptolemaios pozdéji
tento katalog rozsitil o dalSich 200 hvézd. To se stalo zdkladem postupné se vytvorivsi skaly hvézdnych
velikosti, coz jsou jasnosti hvézd sefazené sestupné, tj. hvézda druhé hvézdné velikosti je méné jasna,
nez hvézda prvni velikosti, atd. Vyznamné v té€chto rannych stadiich hvézdné fotometrie prispeli zkuseni
pozorovatelé Herschel a Argenlander. Ukézalo se, Ze pro empiricky se vyvinuvsi §kdlu hvézdnych velikosti
velmi pfiblizné plati, Ze rozdilu péti hvé€zdnych velikosti odpovidd stondsobny rozdil jasnosti. Jasnosti
zde rozumime veli¢inu imérnou mnozstvi zafivé energie z uvazované hvézdy, které prochazi jednotkovou
plochou v misté pouzitého detektoru. Jinak feceno, veli¢inu umérnou toku zireni z hvézdy jednotkovou
plochou v misté naseho detektoru. Lidské oko vnima linedrné se ménici osvétleni na logaritmické Skale.
Na zédkladé tohoto zjisténi byla zavedena moderni Skdla hvézdnych velikosti na ndvrh Pogsona (1856) tak,
Ze zminény pfiblizny vztah byl pfijat jako platici presné.

Chceme-li tedy zapsat definici hvézdnych velikosti v matematickém tvaru, je to tak, Ze hleddme loga-
ritmicky vztah, ktery zdrovenl pfevraci smér Ciselné osy tak, aby vétSimu toku odpovidala mensi hvézdna
velikost, tedy

Mo — My :alogﬁ, (125)
F
kde m; a F;, i« = 1,2 oznacuji hvézdné velikosti a na Zemi méfeny tok zafivé energie, pro hvézdu 1 a
hvézdu 2. Konstantu a zjistime z ptijaté definice $kaly hvézdnych velikosti, nebof musi platit, Ze

5 = alog100.

Pracovni vztah pro vypocet hvézdnych velikosti, nazyvany dnes Pogsonova rovnice, je tedy

f’
me — My :2,5log—1. (126)
Fa
MuZeme napsat i vztah opaény
F1_ ygotmam) — 1gg02imam), (127)
F

kde 100%2 = /100 = 2,511886431. Jak vidime, je pitd odmocnina ze sta numericky podobnd konstant&
umérnosti v rovnici (126) a proto miZe dochazet k zaméné. A¢ jde o jednoduchou véc, je dobie si praveé
fecené dobte promyslet a vyhnout se tak pii vypoctu hvézdnych velikosti zbyte¢nym chybam.

Hvézdné velikosti se udavaji v jednotkdch nazyvanych magnituda oznacovanych hornim indexem ‘m’
nebo zkratkou ‘mag.’ za ¢iselnou hodnotou. Jinak fec¢eno, hvézda tfeti velikosti je hvézda s magnitudou 370
nebo 3,0 mag. atd.

Zavérem této Casti jesté nékolik jednoduchych dvah o tom, jak se hvézdné velikosti sklddaji. Casto totiZ
stojime pied dlohou urcit hvézdné velikosti sloZzek dvojhvézdy, kterou pro velkou vzdalenost od nas vidime
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jen jako jediny svitici bod a pro kterou tedy pfimym méfenim mizZeme pozorovat pouze celkovou jasnost
zptsobenou souctem svétla obou sloZek. ProtoZe rovnice (126) je v diferenénim tvaru, je jasné, Ze nezalezi
pfi uddvani jasnosti na pouZzitych jednotkach. Z feseni svételnych kiivek zdkrytovych dvojhvézd 1ze obvykle
urcit pomér jasnosti obou slozek Ly /L4 a tedy i relativni jasnosti L; a Ly vyjadiené v jednotkach celkové
jasnosti v daném oboru vinovych délek (L, + Ly = 1). Hvézdné velikosti jednotlivych slozek proto miZeme
urcit z pozorované hvézdné velikosti dvojhvézdy m podle vztaht

Li+L L
my—m = 2,5log(Z"2) — 2 5log(1+ L—Q), (128)
1 1
Li+L L
me—m = 2,5log(Z"2) = 2 5log(1+ (L—Q)*l). (129)
2 1

Z téchto vztaht snadno odhadneme, Ze bude-li napf. dvojhvézda slozena ze dvou stejné jasnych slozek,
bude se dvojhvézda jevit o 2, 5log 2 =07"75 jasnéjsi, neZ by se ve stejné vzdalenosti od nds jevila kazd4 ze
sloZzek dvojhvézdy. Kdyby byla pfitomna tfi stejn€ jasna télesa, bude rozdil ¢init jiz 15*19.

Analogicky mtizeme odhadnout, jakou celkovou hvézdnou velikost m namétime, pokud se do zorného
pole naSeho fotometru dostanou dvé velmi blizké hvézdy o zndmych hvézdnych velikostech m, a ms. Podle

predchoziho plati zfejmé

m = my — 2,5log(1 + 107 %40m2=m))y, (130)

3.2.2 Ruzné druhy hvézdnych velikosti, fotometrické systémy

Je zfejmé, Ze rovnice (126) nedefinuje nulovy bod Skély hvézdnych velikosti. Navic je jasné, Ze zareni hvézd
je rozloZeno do celého elektromagnetického spektra, a proto musime pfi praktickém pouZivéani dodat, pro
jakou vlnovou délku hvézdnou velikost uddvame. Obvykle se hvézdné velikosti v riznych mezinarodné
pfijatych fotometrickych systémech, jak o nich zde bude fec, voli tak, aby nulovy bod $kdly odpovidal
historicky vzniklé skéle hvézdnych velikosti.

Z4dny detektor a 7adnd detek&ni soustava nedokdZe se stejnou Géinnosti registrovat tok zafeni v riiznych
vlnovych délkach. Vétsina detektord ma u urcité vinové délky maximum citlivosti a na ob¢ strany od ni
jejich citlivost klesa. Vyslednd funkce relativni citlivosti detekéni soustavy v zdvislosti na vinové délce se
obvykle oznacuje vyrazem spektralni propustnost R,. Mtizeme ji zdsadnim zptisobem ovlivnit, jestlize pii
pozorovani jasnosti hvézd zatfadime pred detektor néjaky barevny filtr propoustéjici zafeni pouze v uréitém
znamém intervalu vlnovych délek. Af uz pii méfeni pouZijeme filtr nebo budeme méfit bez filtru (v roli
velmi Sirokopasmového filtru pak stejné bude vystupovat spektralni propustnost celého systému), mizeme
obecné pro tok zafivé energie zaznamenany fotometrem JF, ktery méfi tok zdroje F (), psdt

F- 7;(»3(»&. (131)

Visudlni hvézdné velikosti m.;
Lidské oko je nejcitlivejsi ke zluté barve a proto je historicka Skdla hvézdnych velikosti vdzana na jasnosti
hvézd ve zluté Casti spektra. Visudlni odhady jasnosti jsou tabelovany jizZ v nékolika velkych katalozich
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z minulého stoleti, napt. v Henry Draper katalogu. Pfesnost takovych odhadid — pokud byly zaloZeny pouze
na pozorovani lidskym okem — je obvykle nékolik malo desetin magnitudy. Musim ovSem dodat, Ze pomérné
nedavno jsem se presvédcil, Ze existuji pozorovatelé, ktefi pro jasné hvézdy dosahuji pfesnosti asi 05°03. Je
to dano jednak osobni dispozici, ale také tim, Ze svd méfeni disledné vztahuji na fotoelektricky zméfené
visudlni jasnosti vSech pouZitych srovndvacich hvézd. Piikladem takového talentovaného pozorovatele je
Sebastian Otero z argentinské amatérské organizace Liga Iberoamericana de Astronomia — viz Otero (2000).
Podobnou presnost dosahoval ale jiz diive napt. Rigolet (1936).

Fotografické hvézdné velikosti my,,

Po vynalezu fotografickych emulzi zacaly byt jasnosti hvézd ziskdvany promérovanim fotografii hvézd.
Dosahovana piesnost uréeni hvézdnych velikosti ¢ini zhruba O1. Pfi velmi peclivé redukci mize byt i
lepsi. Protoze ale bézné fotografické desky maji maximum citlivosti v modré oblasti spektra, 1i8i se takto
ziskané hvézdné velikosti od velikosti visudlnich v zdvislosti na barvé (a tedy povrchové teploté) hvézdy.
Astronomové velmi brzo zjistili, Ze existuje dobfe definovany vztah mezi spektralnim typem hvézd (urceny
podle vzhledu jejich ¢arového spektra) a mezi barevnym indexem (1,5 — Myis)-

Fotometrie s prvnimi fotocitlivymi diodami

Prvni fotoelektrickd méfeni jasnosti hvézd provadéli Stebbins na Lickové observatofi v USA (viz napf.
Stebbins 1916, 1921) a Guthnick a Prager (1918) v Potsdamu v Némecku. Pfesnost méfeni tak vzrostla
na 07°01-07"02. Maximum citlivosti diody pouzivané Stebbinsem se nachézelo v zelené barvé kolem 500 nm.
Naproti tomu dvé rizné diody pouzivané v Potsdamu mély maximum citlivosti v modré barvé. Za zminku
stoji, Ze pozorovani se s Guthnickem a Pragerem jeden Cas ucastnil i znamy Cesky astronom Bohumil
Sternberk.

Fotometrie s fotondsobic¢i a barevnymi filtry

V obdobi mezi dvéma valkami se postupné zacaly pouZivat fotometry s fotondsobi¢em a zdrojem vy-
sokého napéti. Vzhledem k vyssi citlivosti fotondsobicli bylo mozné zacit pouZivat rizné barevné filtry.
Existuji i méfeni v Sesti barvach, ale Zddné z méfeni té€ doby nebylo disledné standardizovéno.

Z hlediska $itky pasma barevné propustnosti se rozlisuji filtry Sirokopasmové (propustnost v §ifi nékolika

malo stovek nm), sttedopasmové (nékolik desitek nm) a izkopadsmové (obvykle méné nez 20 nm).

Standardni barevné systémy

Johnsonitv UBV systém

NejzndméjSim a nejrozsifenéjSim standardnim systémem zaloZenym na 3 Sirokopasmovych filtrech je
UBV systém zavedeny Johnsonem a jeho spolupracovniky (Johnson a Morgan 1953, Johnson a kol. 1966).
Ten je definovan tfemi filtry:

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

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

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

Johnson a jeho spolupracovnici proméfili s pouZzitim amerického fotondsobice 1P21 mnoho tisic hvézd a
publikovali jejich UBV magnitudy. Diky tomu a diky jasn¢ definovanym vztahtim mezi uréitymi fyzikalnimi
vlastnostmi hvézd a barvami v UBV systému (ty lze charakterizovat tzv. barevnymi indexy (B—V) a (U—B),
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tj. rozdily méfenych hvézdnych velikosti ve dvou sousednich filtrech) se jejich systém stal velmi populdrni
a dodnes patii mezi nejuzivané;si.

Podarilo se jim rovnéZz nalézt velmi uZitecné zdvislosti mezi charakteristikami hvézd a jejich UBV
barvami, jak o tom bude fe¢ pozdéji.

Stromgreniiv uvby systém

Urcitou nevyhodou Johnsonova systému je to, Ze filtr U zahrnuje oblast vlnovych délek pred i za
Balmerovym skokem. Aby bylo mozno vySku Balmerova skoku z fotometrie urCovat, navrhl Strémgren
sttednépdsmovy systém s ndsledujicimi ctyfmi filtry:

u : polositka 38 nm, maximum u 350 nm;

v : polositka 20 nm, maximum u 410 nm;

b : polositka 10 nm, maximum u 470 nm;

y : polositka 20 nm, maximum u 550 nm.
Diky uz§im pasmim propustnosti poskytuje tento systém piesnéjsi a 1épe definovany odhad nékterych
zakladnich vlastnosti hvézd. Obsahly popis vlastnosti Stromgrenova systému byl publikovan Stromgrenem
(1966). Kalibrovand veli¢ina y magnitudy je pfimo navdzadna na Johnsonovu magnitudu V', coZ je mozné
diky obvykle hladkému pribéhu spojitého zareni hvézd ve Zluté oblasti spektra. Stromgren zavedl n€kolik
barevnych indexd: Kromé& indext (b — y) a (u — b), analogickych Johnsonovu systému, jsou to jesté

¢ = (u—v)—(v—">0)=u+b—2v, (132)
my = (v=b—(0b—y)=v+y—20b, (133)
které jsou citlivé na chemické pekuliarity a prekryvani spojitého spektra spektralnimi ¢arami. V nékterych

zdrojich byvaji uvedeny pro jednotlivé hvézdy pouze hodnoty V, (b — y), ¢; a m4. Jak je zfejmé z definice
indexti, miZeme v tom piipadé jednotlivé magnitudy a index (u — b) vypoclitat ze vztaht

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

Dalsi systémy

Johnsontiv UBV systém byl zahy rozsitfen do ¢ervené a infraervené oblasti spektra pomoci Sirokopasmo-
vych filtrd R (700 nm), I (900 nm), J (1250 nm), K (2200 nm) a L (3400 nm) — viz napf. obsahlou praci
Johnsona a spol. (1966), kterd obsahuje pozorovani velkého poctu jasnych hvézd.

Johnson a spol. (1975) publikovali méfeni 1380 jasnych hvézd ve 13-tibarevném stiednépasmovém
systému, jehoz filtry pokryvaji rozsah od 330 do 1110 nm a jsou kalibrovany i absolutné, takze lze pomoci
nich studovat rozlozeni spojitého spektra hvézd.

Mezi kanadskymi astronomy doséhl urcité obliby DAO systém (podle Dominion Astrophysical Observa-
tory ve Victorii), ktery pouziva tfi filtry, [55], [44] a [35] a je dosti blizky UBV systému. Zlutd magnituda
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Tabulka 1: Filtry systému Zenevské observatofe, vSechny udaje jsou v nm

Filtr: U B V B1 By i G

Aef.: 3458 4248 550,8 4022 448,0 540,8 5814
polositka: 17,0 28,3 29,8 17,1 16,4 20,2 20,6

je opét redukovana tak, aby plné odpovidala I magnitudé Johnsonova systému. V tomto systému bylo
proméfeno nezanedbatelné mnozZstvi hvézd — viz napf. Hill a spol. (1976) a citace tam uvedené.

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

Katalog informaci o méfeni jasnosti hvézd v téchto a nékterych dalSich systémech Ize nalézt na pocitacové
adrese

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

Existuji i rizné systémy pouZzivané na druzicich, které byly kalibrovany, napt. systém UV hvézdnych
velikosti ziskany pro fadu hvézd holandskou astronomickou druZici ANS nebo americkym satelitem OAO2.
V neddvné dobé€ se stala velmi popularni Sirokopdsmova a velmi presnd a dobfe standardizovand méfeni
jasnosti ziskdvana druZici Hipparcos v Sirokopasmovém H), filtru.

Situace bohuZel neni dosud takto pfiznivd v hodné kratkovinnych oborech rentgenového a gama zéreni.
Tam jednotlivé druzice méii v pasmech, ktera jsou dana konstrukci pouzitych detektorti druZzice. Jsou vSak
alespon kalibrovdna pomoci nékterého zndmého zdroje vyskoenergetického zareni na obloze.

3.2.3 Redukce fotoektrickych méreni jasnosti hvézd

Fotoelektrickd méfeni jasnosti hvézd jsou nejpresnéjs$i méfici technikou, kterd se pouZziva jiz od dob prvni
svétové valky. Trebaze by se zddlo, Ze postupy méfeni a zpracovani musi byt za takovou dobu jiZz zcela
standardizovany, je to pravda jen ¢astecné.

Jak jsme to jiz probrali vySe, je intensita svétla kazdé hvézdy funkci vlnové délky zafeni a ve velmi
hrubém pfibliZeni lze zéfeni hvézdy aproximovat zdfenim absolutné ¢erného télesa s teplotou odpovidajici
efektivni teploté hvézdy. Pro redlné hvézdy — stejné jako pro absolutné Cernd télesa — plati, Ze maximalni
intenzita jejich zafeni se s rostouci teplotou posouva smérem ke krat§im vinovym délkam.

Prechod od mérenych k mezindrodné srovndvatelnym hvézdnym velikostem

Osvétleni, které zaznamend detektor naseho fotometru (citliva dioda, fotondsobi¢ nebo CCD prvek),
ovSem neodpovidd barevnému rozloZeni jasnosti hvézdy, protoze dopadajici zareni je dvojim zplisobem
transformovano.

Prvnim transformaénim prostfedim je zemskd atmosféra. V optické oblasti spektra plati, Ze ¢im krats{ je
vlnova délka dopadajiciho zéfeni, tim vice je zemskou atmosférou zeslabovano. Tomuto zeslabeni se fik4
atmosfericka extinkce a je — stejné jako ve hvézdnych atmosférach — vyslednym efektem absorpce a rozptylu
dopadajiciho zéreni. Extinkéni koeficient v dané barvé pouzivany v praktické hvézdné fotometrii udava
procento zeslabeni dopadajiciho svétla v magnitudach po prichodu vrstvou atmosféry pro hvézdu v zenitu,
tedy na jakysi jednotkovy sloupec vzdusné hmoty. Je zfejmé, Ze svétlo hvézdy u obzoru prochazi daleko
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vétSim sloupcem vzdu$né hmoty. Bylo zjiSténo, Ze pro ekvivalentni sloupec vzdusné hmoty X v hvézdnych
veli¢indch zhruba plati, Ze je nepfimo imérny kosinu zenitové vzdélenosti z. Pro cely rozsah vzdusnych
hmot, ve kterych m4 jesté smysl provadét fotoelektrickd méfeni jasnosti, se dobfe osvédcuje aproximacni
vztah

X = (1-0,0012tan’z) secz. (138)

Je mozZné se o tom presvédcit, porovndme-li tento vztah numericky s pfesnéj$im vztahem, ktery odvodil
Bemporad:

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

Oznacime-li m a my méfenou hvézdnou velikost hvézdy a hvézdnou velikost, kterou bychom stejnym
pristrojem naméfili vné zemské atmosféry a k linedrni extink¢ni koeficient, plati tedy

m=mg + kX. (141)

Spravnd interpretace tohoto jednoduchého vztahu zasluhuje ur¢ity komentar. Stav zemského ovzdusi, jeho
prizrac¢nost i barevna propustnost se s ¢asem dosti rychle méni. Tyto zmény jsou — jak se da ocekavat
— tim vyrazné€j$i, ¢im hloubégji na dné vzdu$ného ocednu se nachdzime. Na horskych observatofich se
stabilnimi klimatickymi podminkami (La Silla v Chile, Sutherland v Jizni Africe, Maidanak ve stfedni Asii
¢i observatofe na Havaji) jsou tyto zmény relativné malé, ani zde je vSak nelze pro pfesnd méfeni prehliZet.
V piipadé proménlivého pocasi takové zmény nastavaji i v prub&hu noci a bézné jsou zejména od jedné noci
ke druhé, kdy se béhem dne atmosféra zahieje pfimym slune¢nim zafenim. V disledku zmén stavu ovzdusi
dochazi prirozené ke zménam extinkéniho koeficientu a jeho zdvislosti na vinové délce.

JestliZze je pristroj stabilni a méfi tok z pozorovaného objektu ve formé néjak kalibrované vychylky
méficiho piistroje ¢i jako pocet pulsii v piistrojich pocitajicich fotony, tedy néjakou veli¢inu, kterou budeme
oznacCovat N, pak plati

m=2,5log N + c, (142)

kde c je libovolné zvoleny nulovy bod Skdly pfistrojovych hvézdnych velikosti. Zde ovSem implicitné
predpokldddme, Ze métfend veliCina N je linedrni funkci dopadajiciho toku zédfeni. Tak tomu je pouze
v omezeném pracovnim rozsahu pouZitého detektoru. Zatizeni, kterd pocitaji dopadajici fotony zafeni,
obvykle prestdvaji byt linearni pro pfiliS jasné zdroje, kdy jiZ detektor “nestihd” spocitat vSechny dopadajici
fotony. Proto je tfeba u zafizeni pocitajicich fotony jako prvni krok zpracovani aplikovat korekci na tzv.
mrtvy ¢as (dead-time) podle nésledujiciho vztahu

N =n-e*h, (143)

kde N je skuteény a n pristrojem zaznamenany pocet fotomi a d je koeficient mrtvého Casu (dead-time
coefficient), ktery je tfeba pro dané detekcni zafizeni empiricky zjistit. Hodnota koeficientu mrtvého Casu
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na 1 s byvd zpravidla kolem 10~7-107%. Veli¢inu N, kterou je tieba pouZit v rovnici (142), vypofteme
ze vztahu (143) iteracné.

Méné zndmo je, ze i analogovy vystup fotondsobice se miZe pro hodné jasné zdroje chovat nelinearné,
ale v opacném smyslu: méfené vychylky jsou vétsi, nez odpovida skutecné jasnosti méfeného objektu.
Oznacime-li opét symbolem N spravnou vychylku, n vychylku zaznamenanou pfistrojem a V' vysoké napéti
zdroje fotondsobice ve voltech, plati

N:n(l—%), (144)

kde k je konstanta dand vlastnostmi ohmickych odpori na dynodach fotondsobice a jeho anodovym proudem.
Napft. pro star$i fotometr pouzivany na observatofi Hvar ¢inila hodnota této konstanty 37,5.

Zkusenost ukazuje, Ze velmi Casto neni detek¢ni aparatura béhem noci dokonale stabilni a Ze se tedy
méni nulovy bod méfené §kdly hvézdnych velikosti. Zmény pfistrojového nulového bodu mohou nastdvat
napft. v diisledku zmén vysokého napéti, ménit se miiZe i citlivost samotného fotondsobice (zejména pokud
neni temperovan na stdlou teplotu), a to jak s ménici se pracovni teplotou piistroje, tak se zménami teploty
ovzdus$i béhem noci. Jak vidime z rovnice (141), je extinkéni koeficient k£ smérnici pfimky udavajici, jak
rychle se v daném misté a v daném cCase méni hvézdnd velikost v zdvislosti na ménici se vzdusné hmot€.
Pokud budeme urcovat extink¢ni koeficient z naSich méteni v situaci, kdy dochazi ke zménam nulového bodu
pfistroje, pak se pfirozené mizZeme dockat toho, Ze nami uréeny extincni koeficient bude zcela nespravny.
Jinymi slovy, to co se pfi pozorovani béhem noci v nékterych piipadech méni, je nulovy koeficient c, nikoli
samotny extink¢ni koeficient k!! V nékterych pripadech se ovS§em miiZze ménit skutecny extinkéni koeficient,
nékdy dokonce na riznych mistech oblohy riizny. Pozoroval jsem takové zmény zejména v mistech, kde se
pruzracnost ovzdusi ménila v disledku proménné vlhkosti — napt. vlivem blizkosti mote. Stoji za zminku,
Ze jsem takové zmény zjistil 1 na vysokohorské observatofi San Pedro Martir v nadmotské vySce 2850 m.
Observatof se nachdzi na uzkém poloostrové Baja California, ktery oddéluje Tichy ocedn a Kalifornské
more.

Zkusenost ukazuje, Ze ¢asovou zménu nulového bodu 1ze obvykle dostate¢né dobie popsat jako linearni
nebo kvadratickou zavislost na ¢ase. Obecnd transformacni rovnice vyjadiujici pfevod mezi vnéatmosferic-
kou a mérenou hvézdnou velikosti tedy bude

m=mo+ kX + at? + bt + ¢, (145)

kde t je Cas méfeni. Jde-li skute¢né o Casovou zménu nulového bodu pfistroje, mély by koeficienty a, b a ¢
byt stejné pro mereni v kterémkoliv fotometrickém filtru.

Pokud dochazi ke skutecnym zméndm extinkce béhem noci, 1ze je docela dobie modelovat polynomickou
zavislosti, tfeba 1 patého stupné, tedy

m = mgy+ X(/{Zo + /ﬁt + ]i]gtz + k3t3 + ]i]4t4 + /{Z5t5), (146)

kde k; (:=0, 1, 2, 3, ...) jsou koeficienty polynomu ¢asové zdvislosti extinkce a mohou se pfirozené vyrazné
li§it od méfeni v jednom filtru ke druhému.

Mnoho - i velmi zkuSenych — pozorovateli zmény nulového bodu ¢i zmény extinkce béhem noci nebere
v potaz. Je ziejmé, Ze v tom se skryva velké nebezpeci. Zejména u pozorovacich programd, u nichz jsou
zmény jasnosti jedné hvézdy zaznamendvany po delsi dobu béhem noci, nastane nutné silna korelace mezi
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¢asem méfeni a vzduSnou hmotou. Pokud napft. pozorovatel ur¢i hodnotu extinkéniho koeficientu z rovnice
(141) a nikoliv (145) ¢i (146), projevi se piipadna ¢asova zména nulového bodu nebo prizracnosti v uréeni
chybné hodnoty extink¢éniho koeficientu k.

Ke druhé transformaci méfeného svétla dochazi ve vlastnim méficim pfistroji. VSechny optické ¢asti
dalekohledu a fotometru (zrcadla, ¢ocky, filtry) zeslabuji svétlo riznych vinovych délek rizné a rovnéz cit-
livost detektoru fotometru ke svétlu riznych barev je rizna. Méfena jasnost je proto obecné vzato sloZitym
integralem pies vSechny kiivky spektralni propustnosti jednotlivych optickych a detek¢énich elementl pou-
zitého pristroje. Pokud bychom tedy chtéli provadét absolutni méteni rozloZeni energie ve spektrech hvézd,
museli bychom vyslednou kiivku propustnosti pfistroje velmi peclivé proméfit. Zatim jen poznamenejme,
Ze pokud jsou jiz takova méfeni rozloZeni energie pro nékteré hvézdy k dispozici, miizeme problém vyfesit
tak, Ze méfeni provadime diferen¢né vici nékteré takové hvézde.

V této chvili budeme pojedndvat pouze o zpracovdni méteni jasnosti v nékterém mezindrodné defino-
vaném systému. Pro jednoduchost a ndzornost budeme vétSinu transformacnich vztahti psat pro Johnsontv
UBYV systém, zcela analogické rovnice vSak lze pouzit i pro systémy jiné.

Kdyby se ndm jednalo pouze o spolehlivé méfeni zmén jasnosti nékterého objektu v Case, vystacili
bychom pii diisledném pouZzivani stejného piistroje pouze s opravami o zdanlivé zmény jasnosti zptisobené
zemskou atmosférou a zménou nulového bodu pfistroje. Mnozi pozorovatelé to tak i délaji. Lze tak ovSem
s tspéchem Cinit pouze tehdy, mizeme-li si byt jisti, Ze optické vlastnosti pfistroje se s Casem neméni. Tak
tomu ale bohuZel nikdy neni. Cerstvé pohlinikované zrcadlo dalekohledu odrazi svétlo krat$ich vlnovych
délek 1épe, nez totéz zrcadlo vystavené rok vlivu zemského ovzdusi. S Casem se mize ménit i spektralni
citlivost pouzitého detektoru. Je proto Zddouci 1 béZnad méfeni jasnosti proménnych hvézd vzdy peclivé
redukovat na standardni systém.

Skutecnost, ze Zadny detektor neméfi monochromatickou hvézdnou veli¢inu, nybrz hvézdnou veli¢inu
integralni, kterd vznikd jako soucet piispévki pres urcitou oblast vinovych délek — viz rovnice (131)-
zpiisobuje, Ze vlastnosti p¥istroje maji viiv i na mévené zeslabeni svétla zemskou atmosférou. Pro¢? Rekli
jsme si jiz, Zze horké hvézdy vyzafuji vice svétla pro kratS$i vlnové délky nez hvézdy chladné. JestliZe tedy
méfime integralni hvézdnou velicinu pfes néjakou oblast vinovych délek, pak je ziejmé, Ze horkd hvézda
relativné vice prispiva v kritkovinné a chladna v dlouhovlnné ¢asti pAsma propustnosti. Zarovein ale vime,
Ze pohlcovani svétla zemskou atmosférou roste se zkracujici se vinovou délkou. V disledku toho bude
okamzity extink¢ni koeficient pro libovolnou integralni hvézdnou veli¢inu vzdy poné€kud vyssi pro horké,
nez pro chladné hvézdy.

Parametricka zavislost extinkéniho koeficientu na barvé hvézd byla dosti nesfastné nazvana extinkénim
koeficientem druhého fddu nebo barevnym extinkénim koeficientem. Na rozdil od stavu zemské atmosféry se
optické vlastnosti pfistroje a jeho spektralni citlivost méni jen zvolna s Casem, takze je béhem jedné sezony
méfeni mizeme povazovat za stdlé. TotéZ tim padem plati i pro barevné extinkéni koeficienty. Je proto
velice nerozumné urcovat je oddélené pro kaZzdou noc méfeni spolu s linedrnimi extinkénimi koeficienty,
jak se to doporucuje v klasickych navodech na fotometrické redukce, které byly vypracovény jesté pred érou
elektronickych pocitaci (viz napi. Hardie 1962).

Barevné extinkcni koeficienty jsou ddny vlastnostmi pouZitého pristroje, jsou proto béhem pozorovaci
sezony stdlé a musi byt urceny z co nejvétsiho poctu méreni za celou sezonu. Logicky proto patii mezi
pristrojové transformacni koeficienty. K jejich spolehlivému urceni je navic nezbytné pofidit méfeni jasnosti
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horkych i chladnych standardnich hvézd ve velkém rozsahu vzduSnych hmot, alespoii do vzdu$né hmoty 2.
Je tieba si rovnéZz uvédomit, Ze pokud bychom mohli méfit ¢isté monochromatické hvézdné veli¢iny, Zddné
barevné extink¢ni koeficienty by nebylo tfeba uréovat. Pro méfeni v izkopadsmovych filtrech je také skutecné
miZeme spolehlivé zanedbat.

Z toho, co jiz bylo feceno, vyplyva, zZe problém nastdva tehdy, chceme-li porovnavat méfeni jasnosti
ze dvou rtiznych piistroji nebo i z téhoz pristroje, ale z riznych let. To vedlo pfirozené ke snaze vytvorit
ruzné standardni, referenéni systémy hvézdnych jasnosti. K definici takovych systémt bylo obvykle pouZito
nékolika barevnych filtrti o znamé spektralni propustnosti a konkrétni pfistroj, pomoci kterého byly zméfeny
stovky ¢&i tisice hvézd po celé obloze. Uloha barevnych filtrii je, zhruba feceno, dvoj:

1. Jednak predstavuji dominantni ¢len urcujici spektralni priibéh dané integralni hvézdné veli¢iny. To
zajistuje, Ze tento spektralni pribéh bude pro riizné pfistroje a danou integrdlni hvézdnou veli¢inu
alespon pfiblizné podobny.

2. Druhym dulezitym poslanim barevnych filtrii je, Ze ndm umoziuji - jsou-li vhodné zvoleny - velmi
dobie méfit barvu hvézd a charakterizovat jejich spektralni vyzarovaci charakteristiky.

Predstavme si, Ze bychom konkrétni pfistroj, ktery bychom zvolili pro definici standardniho systému,
umistili vné zemské atmosféry a zméfili s nim pro né&jakou hvézdu standardni UBV hvézdné veliciny.
ProtoZe sama funkce logaritmus ma tendenci “linearizovat” nelinearni pribéh logaritmované veliCiny, a
protoZze v obdobi pied zavedenim pocitacl existovala snaha pouZivat co nejjednodussi funkéni zavislosti,
byl i pfi definici Johnsonova systému ucinén pfedpoklad, Ze obecné nezndmou a sloZitou funkcni zédvislost
mezi vnéatmosférickymi hvézdnymi veli¢inami a barvami z riznych pfistroji méficich s UBV filtry — ¢i
z riznych sezén méfeni tymz piistrojem - 1ze dostate¢né dobie popsat linedrnimi vztahy

V = U0+H1(B—V)+H2,
(B— V) = H3(b-U)0+H47 (147)
(U—B) = H5(u—b)0+H6,

kde indexem O jsou oznaceny vnéatmosférické hodnoty méfené nasim pfiistrojem. Koeficienty H jsou trans-
formacni koeficienty barevného systému fotometru na systém standardni a Ize je pro danou sezénu povazovat
za konstanty.

V domnéni, Ze Johnsonem pouZivané transformacni vztahy je tfeba dodrzovat, redukuje bohuzel dodnes
naprosta vétsina i velmi renomovanych autor sva méfeni pomoci transformacnich rovnic (147), tfebaZe jiz
Gutiérrez-Moreno a kol. (1966) a Harmanec a kol.(1977) ukézali, Ze zejména pro index (U — B) tak dochdzi

YV o w

bézné k chybam fadové 0,1 mag. a doporudili pouZit alespoti pro (U — B) index bilinearni vztah

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

V literatufe existuje nékolik teoretickych studii, které ukazuji, Ze rozdily v propustnosti filtri a dalSich
elementll riznych pouzitych pfistroji musi vést k nelinearité transformacnich zavislosti (King 1952, Golay
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1974, Young 1974, 1992, Beckert and Newberry 1989). Velmi presvédcive to bylo prokazdno i empiricky -
viz studii Cousinse a Jonese (1976) - ktefi ukézali, Ze k takovym nelinearitim dochdzi 1 pro sttednépdsmové
barevné systémy jako je Stromgrentv systém uwvby. V minulosti pouze Harris a kol. (1981) pouZili nelinearn{
vztahy, konkrétné polynomickou zévislost na indexu (B — V') pro veliéiny vy — V a (b — v)o a na indexu
(U — B) pro (u — b)o. Jako prvni rovnéZz upozornili na to, Ze vzhledem k tomu, Ze standardn{ jasnost hvézdy
je transformovdna atmosférou a pfistrojem, je spravné povazovat v transformacnich vztazich standardni
hvézdné veli¢iny za nezédvisle proménné. (Pro plivodni linedrni vztahy na tom ovSem nezéleZelo).

Harmanec, Horn a Juza (1994) empiricky zjistili, Ze pro spolehlivé a dostate¢né presné transformace
do standardniho systému je tfeba uvazovat polynomickou zavislost az do tfeti mocniny v (B — V'), ale i
linearni zavislost na indexu (U — B), a vytvorili pfislusny soubor zpracovatelskych programi, ktery je
nyni mezinarodné dostupny v pocitacové siti Internet (viz nize). Ukazali soucasné&, Ze druhou podminkou co
nejpresnéjSich redukci je postupné zptresnéni standardnich hvézdnych veli¢in vSech standardnich hvézd, které
se k transformaci pouZzivaji. Na zdkladé velmi pocetnych UBV méfeni mnoha jasnych hvézd ziskanych v
prubéhu 15 let na observatorich Hvar a Skalnaté Pleso zpresnili UBV hvézdné veliciny celé fady srovnavacich
a kontrolnich hvézd, pouzitych v dlouhodobém programu studia zmén jasnosti hvézd se zavojem (Be stars)
a hvézd chemicky pekulidarnich (CP stars). Vzhledem k tomu, Ze tyto hvézdy jsou zna¢né rovnomérné
rozlozZeny po celém severnim nebi, 1ze je zajisté vyuZit jako transformacnich standardii i v mnoha budoucich
pozorovacich programech.

Transformacni rovnice pouZité v redukénim programu HEC22 aZ do verze 13 maji nasledujici tvar:

A. Transformace zemskou atmosférou:

= vy + G1 4+ G5 Xy + Got + G3t?,
= by + Ga + GeXp + Grot + Guat?, (149)
u = ug+ Gs+ G Xy + Gut + G5t

kde koeficienty G jsou transformacéni koeficienty, které je tfeba urcit (nebo zafixovat) pro kazdou noc
pozorovani. Pro jednokandlové fotometry je mozné uvazovat okamZzitou vzduSnou hmotu X pro méreni
v kazdém filtru zv1ast.

Od verze 14 programu HEC22 je mozno modelovat i ¢asové proménnou extinkci a transformace zemskou
atmosférou m4 pro méfeni v az 4 barevnych filtrech? tvar

V=g + Gl + G5 X + Gg tXV + G13 t2X\/ + G17 t3XV + G21 t4X\/ + G25 t5Xv,

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

w = Wy + G4 + Gg X+ G12 tXW + G16 tQXW + G20 t3XW + G24 t4XW + G28 t5XW

(150)

Je také mozné modelovat linearni nebo kvadratickou zménu nulového bodu pfistroje béhem noci. V tom
pfipadé se ale koeficienty ¢asové zmény urci z méfeni ve Zluté barveé a fixuji se pro dalsi filtry. Casova
zména piistrojového nulového bodu by se totiz méla projevit ve vSech filtrech stejné. Pfislu§né transformacni

2Napt. pro Stromgrentiv uwby systém lze interpretovat v ndsledujicich rovnicich filtry tak, Ze Stromgrentv filtr y je oznaden symbolem v stejné jako v U BV
systému, zatimco Stromgrentv filtr v je oznaen symbolem w.
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rovnice proto maji tvar
v =1+ G1+ G5 Xy + Gyt + G312,
b=0by+ G+ G Xp+ Gyt + Gi3t?,
UZUQ+G3+G7XU+G9t+G13t2,
w:w0+G4+G8Xw+G9t+G13t2.

(151)

B. Sez6nni transformace do standardniho systému

Jak jiz bylo fe€eno, uvazuje se polynomicka zavislost v indexu (B — V') a linedrn{ zdvislost na indexu
(U — B) aje zahrnuta i barevnd extinkce podle vztahti Younga (1992). Piislu$né rovnice maji tvar

v=V + H(B—-V)+ Hy(U — B)+ HsQ + H,T +

+ H;XyCi(B—-V +0.5X,C1)+ Hg,
bo=B + H;(B-V)+ Hs(U — B)+ HoQ + H1oT +
+ Hy XpCi(B—-V +05XpCY) + Hia, (152)
UQZU + H13(B—V)+H14(U—B)+H15Q+H16T+
+ Hy7 XpC(U — B+ 0.5XyCs) + His,
kde
Q=(B-V)? T=(B-V)? C=Gs—Gs, Cy=Gr—G. (153)

Schema vypoctu pomoci téchto rovnic je podrobné popsano v praci Harmance, Horna a Juzy (1994) a cela
sada redukénich programii umoznujicich redukci dat, archivaci a vybirani dat z archivi (programy HEC22,
SORTARCH a VYPAR a pomocné programy) je volné dostupnd spolu s velmi podrobnym uZivatelskym
manudlem na webové adrese

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

UzZivatelé, ktefi se zaregistruji na emailové adrese P. Harmance hec @sunstel.asu.cas.cz, budou dostavat
upozornéni na vSechny budouci dpravy, opravy a vylepseni celé této sady programu.

Zavérem této Casti stoji za zminku, Ze z povahy véci vyplyva, Ze transformace analogické transformacim
(152) 1ze pouzit i k vzdjemnému prevodu dvou barevnych systémi mezi sebou, pokud jsou oba systémy
dobre definovany a vnitiné konsistentni.

3.2.4 Praktické aspekty fotometrickych pozorovani a redukci

Povézme si nyni néco o praktické strdnce pozorovani a redukce. Systémovy piistup, ktery je usnadnén poci-
taovym zpracovanim dat, dovoluje maximalni mérou optimalizovat napt. pozorovaci program proménnych
hvézd tak, aby bylo moZno ziskat data v mezindrodnim systému bez velké ztraty Casu na méfeni standarda.

Pozorovatelé proménnych hvézd budou zdsadné pouZzivat metodu diferencidlni fotometrie, to znamena,
Ze budou spolu se studovanou proménnou hvézdou méfit i dvé blizké neproménné hvézdy, obvykle nazyvané
srovnavaci a kontrolni hvézda. Zkusenost totiz ukazuje, Ze prizra¢nost ovzdusi se asto béhem noci cyklicky
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méni (typické cykly byvaji 10-30 minut). Pfi diferencidlni fotometrii se tyto zmény kompenzuji tim, Ze
meéfenou jasnost srovndvaci z métfeni pred a po méfeni proménné interpolujeme k okamziku méfeni proménné
hvézdy a okamZzitou jasnost proménné urcime tak, Ze rozdil mezi jeji méfenou jasnosti a interpolovanou
jasnosti srovndvaci pfi¢teme ke zndmé (neménné) jasnosti srovndvaci hvézdy. S kontrolni hvézdou pfi
zpracovani zachdzime stejné jako s proménnou. Jeji rozptyl hodnot vypovida o skute¢né piesnosti naSich
méfeni. Pokud se po zpracovani ukdZe, Ze jasnost kontrolni hvézdy se béhem noci nebo noc od noci méni,
miZe to znamenat jednu ze dvou véci:

a) chybu redukce - napft. Spatné ur¢ené extink¢ni koeficienty - nebo

b) proménnost kontrolni ¢i srovnavaci hvézdy.

Pokud jde o druhy pfipad, mizeme celou situaci zachranit tak, Ze redukce opakujeme s pouzitim kontrolni
hvézdy v tloze hvézdy srovnédvaci.

Uvedme si nékolik praktickych zasad, které se vyplati pfi pfipravé pozorovaciho programu, vlastnim
pozorovani a pii zpracovani dodrZet:

A. Priprava:

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

e Jasnosti a zejména barvou (spektrdlnim typem) by srovndavaci hvézda méla byt co nejbliZsi studo-
vané proménné. DodrZenim této zdsady omezime vliv moZnych chyb pfi transformaci do standard-
niho systému i piipadnych chyb zplisobenych mirnou nelinearitou pfistroje pres velky dynamicky
rozsah.

e Srovndvaci, proménnd a kontrolni hvézda by si mély byt na obloze co nejblize. Tim znacné
potlacime chyby plynouci z nepfesného uréeni atmosférickych transformacénich koeficienta.

e Idedlni je zvolit takovou srovndvaci a kontrolni hvézdu, pro kterou jsou zndmy dobré standardni
hodnoty v pouZitém systému méieni (UBV', uvby a podobné). Pfi dodrZeni této zdsady miiZzeme
vSechna méfeni srovndvacich a kontrolnich hvézd vyuZzit soucasné i k uréeni no¢nich a sezénnich
transformacnich koeficientlii. Zejména v piipadech, kdy béhem noci a sezény méfime vétsi pocet
riznych skupin hvézd, eliminuje tento postup prakticky nutnost ztracet ¢as na specialni méfeni

standardid nutnych k uréeni transformacnich vztahd.

2. Kromé srovnévaci a kontrolni hvézdy se vyplati k dané proménné zvolit jesté jeden transformacni
standard vyrazné€ odlisné barvy (Cervenou hvézdu k modré proménné a naopak). Takovou hvézdu staci
zméfit nékolikrdt béhem méfeni dané proménné a ziskdme tim dal$i opérny bod pro dobré urceni
transformacnich vztahd.

B. Méfeni:

1. Oznacime-li symboly P, S, K a ST proménnou, srovnéavaci a kontrolni hvé€zdu a barevné odliSny
standard, pak optimalnim zptisobem méfeni je sekvence

S-K-ST-P-S-K-P-S-K-P-S.... S-P-ST-K-S
Vsimnéme si symetricky obrdcené sekvence na konci méfeni. Takto volena sekvence zajisti, Ze i
v piipad€, Ze se nase srovnavaci ¢asem ukdZe jako proménnd, miZeme i vici kontrolni hvézdé, ktera
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nastoupi na jeji misto, v§echna méfeni linearné interpolovat. Ze stejného divodu se vyplati méfit
kontrolni hvézdu stejné Casto jako proménnou.

Mad to i druhy, stejné€ padny diivod: Netrpélivee, ktefi by to povazovali za ztratu ¢asu a Casové rozliSovaci
schopnosti upozortiuji, Ze jediné timto zptisobem se mohou spolehlivé presvédcit o redlnosti ptipadnych
rychlych zmén studované proménné — a presvédCit o nich i ostatni. Jinak se jim miZe snadno stat, Ze
za rychlou proménnost budou vydavat nahodné cyklicky pribéh v rozdilu zmén prizracnosti v misté
srovndvaci a proménné. (I takové piipady neni pfili§ nesnadné v astronomické literature nalézt.)

. Kazdou hvézdu méfime bezprostfedné po sobé ve vSech barevnych filtrech uzitého systému a méreni
ukon¢ime zméfenim jasnosti oblohy v oblasti méfené hvézdy ve stejnych filtrech. Vzhledem k po-
vaze transformacnich vztahl a jejich zavislosti na okamzité barvé hvézd je z hlediska transformace
do standardniho systému naprosto neprijatelné méfit napf. hodinu v jedné barvé, pak ve druhé, atd.

. Dulezitym faktorem je doba méfeni v kazdém filtru. ZkuSenost ukazuje, Ze integracni ¢as 10 sekund
byva obvykle postacujici. Pro velmi pifesnd méfeni malych zmén jasnosti je vhodné volit imérné delsi
Cas pro slabsi signdly (v zavislosti na jasnosti a barvé hvézd a propustnosti jednotlivych filtri), pred
zpracovanim je pak ale tfeba prevést vSechny signdly do jedné Skaly, napt. tak, Ze méfenou hodnotu
délime dobou méteni. Pro presnd métent je vSak tieba si uvédomit, Ze rovnice (152), dovolujici mnohem
presnéjsi prevod hvézdnych velikosti na standardni UBV systém, v sob€ z hlediska presnosti méfeni
skryvaji 1 urcité nebezpeci. PouZijeme-li pro méfeni ve vSech trech filtrech stejnou integra¢ni dobu,
pak vzhledem k nizké propustnosti filtru U budou mit méfeni v ném vyrazn€ nizsi pomér signal/Sum
nez méfeni ve filtrech B a V. Pokud bude mit pouZity systém propustnosti citelné odliSné od systému
standardniho, budou koeficienty Hy a Hg v rovnicich (152) nenulové a nizsi presnost méfeni ve filtru
U se promitne i do presnosti ve filtrech V' a B. To je tieba mit na paméti. Véc lze feSit napf. tak, ze
pouzijeme delsi integrani dobu pro méfeni ve filtru U.

Samostatny problém piedstavuji z tohoto hlediska fotometrickd méfeni pomoci CCD detektoru. Je
totiz tieba si uvédomit, zZe cely snimek tj. méfeni jasnosti vSech hvézd, které se na CCD detektoru
zobrazi, nevyhnutelné ziskame s jedinou expozi¢ni dobou. To zpiisobi, Ze pomér signal/Sum bude klesat
s klesajici jasnosti méfenych hvézd. Tento fakt je urc¢itou nevyhodou CCD fotometrie, kterd naopak
poskytuje vyhodu soucasného méfeni proménné, srovnavaci a kontrolni hvézdy a dovoluje tak ziskéavat
diferencialni fotometrii slu§né pfesnosti i v horsich povétrnostnich podminkach, kdy fotometrie pomoci
fotoelektrického fotometru jiZ neptichdzi v dvahu.

. Pro studium velmi rychle proménnych hvézd, napf. hvézd typu § Sct, je tfeba dosahnout co nejvetsi
Casové rozliSovaci schopnosti a pozorovatel je nucen se uchylit k méfeni v jediném filtru. Rad bych
upozornil, Ze 1 v tom piipad€ je nutné méfit soubézné i kontrolni hvézdu. Z povahy véci plyne,
Ze nejpresngjsi budou méfeni ve zluté barvé (nejmensi extinkéni koeficient, nejmensi transformacéni
barva studované hvézdy (a tato podminka byva pro § Sct hvézdy, hvézdy se zavojem a dalsi rychle
proménné obvykle splnéna), je mozné i méfeni v 1 ¢i 2 barvéach transformovat na standardni systém,
pokud ovSem v dané sez6né dostatecny pocet méfeni ve vSech barvich k definici transformacnich
vztaht ziskdme. Program HEC22 je i na tuto moznost zafizen.
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5. Je velmi dulezité uvazit celkovou strategii pozorovani béhem noci. Pokud bychom napf. pozorovali
jednu skupinu hvézd, postupné klesajici od zenitu k obzoru, nebylo by pfi redukci moZné odliSit linedrni
extinkci od plynulé zmény nulového bodu pfistroje, jak jsme se o tom jiZ zminili. Pokud takov4 situace
nastane, je Zddouci ¢as od ¢asu zméfit n€jaké standardni hvézdy v rozdilnych vzdusnych hmotéch, aby
nocni transformace popisujici stav ovzdusi a pristroje byla nélezit€ urCena. Pokud ale méfime béhem
noci jak vychdzejici, tak zapadajici hvézdy a pouzivame srovndvaci a kontrolni hvézdy se znamymi
hodnotami standardnich hvézdnych velikosti, nemusime Zadnd dodatecnd méfeni provadeét a nocni
transformacni koeficienty bude snadné pfi redukci urcit.

6. Pri méfeni jasnych hvézd je nékdy nutné kvili ochrané fotondsobice zafadit zeslabujici Sedy filtr.
Doporuéuji vyhnout se nazvu “neutralni filtr”, ktery se v literatufe Gasto vyskytuje. Zadny takovy filtr
totiZ neni barevné skute¢né neutrdlni a chceme-li ziskat standardni hvézdné veliiny, je tfeba zvlaStni
opatrnosti. V zdsadé lze postupovat dvojim zpisobem:

e Pokud to dynamicky rozsah fotometru a na$ pozorovaci program dovoli, pak je idedlni méfit
v§echny pozorované hvézdy se zarazenym Sedym filtrem, a pro tato méfeni urcit vSechny transfor-
macni koeficienty.

e Jestlize vySe uvedeny postup neni moZzny, pak je tfeba opakovanym métfenim vhodné volenych
hvézd se zafazenym Sedym filtrem a bez néj urcit presny koeficient zeslabeni pro kazdy barevny
filtr zvlast. V ultrafialovém oboru se tento koeficient zeslabeni mtize dokonce pro ¢ervené a modré
hvézdy lisit, vylou¢ena neni ani zména propustnosti od noci k noci.

C. Redukce

1. Pokud nezname - napt. z predchozi sezony — koeficienty sezénni transformace pouzitého pristroje —
je nejlepsi redukovat data z celé sezony nejprve v instrumentdlnim systému (vSechny koeficienty H
zvolime nulové a pro linearni extinkéni koeficienty zadame hodnoty odpovidajici primérnym stfedo-
evropskym podminkdm: napf. v systému UBV" je rozumné predpoklddat stfedni koeficienty 077, 0545
a 0725 v uvedeném potadi filtri).

2. Vysledky prvotni redukce je tfeba peclivé prozkoumat. Jednak opravime piipadné chyby a vylou-
¢ime chybna méteni, hlavné vSak posoudime kvalitu jednotlivych nocfi a jejich pouzitelnost k urceni
transformacnich vztahd. Zde 1ze vytknout nasledujici zdsady:

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

e Praktickd zkuSenost ukazuje, Ze extink¢ni koeficienty 1ze z dat dostateCné presné urcit, jestlize
rozdil nejvétsi a nejmensi vzdusné hmoty pro standardni hvézdy ¢ini alesponi 0,2; v opacném
ptipadé je 1épe pouZit stfedni extink¢ni koeficienty.

3. V nékterych nocech, kdy dochdzelo k velkym zméndm ve stavu ovzdusi, nejsme schopni systematicky
pribéh odchylek odstranit a jako lepsSi postup se jevi rozdélit takovou noc vhodnym zptisobem na dvé
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¢i vice ¢4sti a ty zpracovat oddélené. TotéZ je nezbytné udélat, pokud jsme ucinili prestdvku v métent,
b&hem niZ jsme piistroj vypnuli. Jestlize v nékteré Casti noci nelze extinkéni koeficienty urcit, je mozno
pouZit jejich hodnoty z ¢asti nasledujici ¢i predchozi.

4. Dobré a stabilni noci s malymi odchylkami (napf. do 05°03) oznacime jako vhodné k vypoctu transfor-

macnich koeficientd H. Program pak zpracuje cely soubor méfeni z dané sezony a urci transformacni
koeficient pouze z méfeni standardnich hvézd z téch noci, které jsme jako vhodné oznacili.

K dosazeni dobrého vysledku je tieba mit pomérné bohaty soubor méfeni z vétstho poctu noci a
s dobrym zastoupenim riznych standardnich hvézd. Je tfeba, aby nas soubor pouzitych standardnich
hvézd obsahoval nejen hvézdy riznych barev, ale také né&jaké hvézdy, které jsou zCervenalé a hvézdy
mimo hlavni posloupnost. Divodem k poslednimu vyslovenému pozadavku je, Ze pro hvézdy hlavni
posloupnosti existuje prakticky jednozna¢né pfifazeni mezi jejich barevnymi indexy (B—V') a (U — B),
takZe pouze pomoci nich by transformacni zdvislost na téchto dvou indexech jakoZto dvou nezdvisle
proménnych nebyla urCena. Pokud se ndim nepodafi méfeni dostatecné bohatého souboru standardnich
hvézd béhem dané sezény ziskat, je jistéjsi zvolit rezZim programu, ktery spocte pouze bilinedrni
tranformacéni vztahy. Pro orientaci lze uvést, Ze Zadny z transformacnich koeficienti H by nemél
dosdhnout hodnot vétsich nez 0,2, nejvyse 0,3 (pro ultrafialovy obor), jinak je s nasi transformaci
patrné néco v neporfddku a nezbyvd, nezZ znovu peclivé prozkoumat volbu noci, zjistit, zda jsme
neprehlédli trend nulového bodu, chybnd méteni a podobné.

Podobné je tfeba zvazit, zda je moZzno v dané sezoné urcovat barevné extinkcni koeficienty (Hs5, Hi1,
H,7). Pokud nemdme méfeni standardnich hvézd ve vzduSnych hmotéch 2 a vice z nékolika noci béhem
sezony, bude vypocet nepresny a je 1épe tyto koeficienty zvolit pevné. VSechny musi byt zaporné a
orientacné 1ze doporucit napt. hodnoty -0,03 az -0,05 ve zlutém a ultrafialovém oboru a -0,1 v modrém
oboru.

5. Ke kone¢nému zpracovani pouZijeme vypoctené transformacni koeficienty /1.

3.2.5 Prievody mezi fotometrickymi systémy

Z principu véci je zfejmé, ze transformace (152) pro prevod piistrojovych vn€atmosferickych instrumen-
tdlnich hvézdnych velikosti na standardni systém musi byt pouzitelné i pro pfechod mezi dvéma dobte
definovanymi fotometrickymi systémy. Navic je mozné na néktery standardni systém pievést i méfeni méné
dobie definovaného systému v piipadech, Ze pro hvézdy, o které jde, zname hodnoty barevnych indext
ve standardnim systému. To je velmi dobfe pouZitelné pro nékteré typy proménnych, u nichZ se barva se
zménami jasnosti méni jen maélo.

Uved'me si zde nékolik takovych pfevodu, které byly definovany v posledni dobé:

Bozi¢ a spol. (1995) zjistili, Ze stard méfeni Guthnicka a Pragera s Rb diodou lze diferen¢né velmi dobie
prevést na Johnsontv filtr B pomoci nésledujiciho vztahu

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

AV = Amggy — 0,64915 A (B — V) — 0,01603 A (U — B). (155)
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Hill a spol. (1997) nalezli nasledujici pfevod mezi DAO a UBV systémem:

vV = [59],
(B—V) = 1,1348X +0,02368Y, (156)
(U—B) = 0,24453X +0,74611Y — 0,37301X2 + 0, 50754.X?,

kde X = [44] — [55] a Y = [35] — [44].

Harmanec (1998) publikoval nésledujici pfevodni vztah mezi Johnsonovou V' magnitudou a Siroko-
pdsmovou [, magnitudou z druZice Hipparcos:

V = H,—0,2964(B — V) +0,0050(U — B)
+ 0,1110(B — V)*> 4 0,0157(B — V))* + 0,0072. (157)

Bozi¢ a spol. (1999) a Harmanec a spol. (2000) zvetejnili prevodni vztah mezi tfindctibarevnym systémem
a Johnsonovym systémem:

V= ms5 +0,019300v + 0, 01830ub — 0, 06538¢ + 0, 02411t + 0,01434
B = my3 —0,03528bv + 0, 01464ub — 0, 02837¢ — 0, 03429¢ 4 0, 00006 (158)
U = mg5+0,10478bv — 0, 15289ub + 0,11294¢ — 0, 06538t + 0, 01686,

kde

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

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

pfi¢emz Johnson tabeluje magnitudu ms;, a jednotlivé barevné indexy (33 — 52) atd.
Transformacni vztahy umoziujici transformovat méfeni v riznych fotometrickych systémech do John-
sonova systému UBV publikovali Harmanec a BoZzi¢ (2001).

3.3 Urcovani fyzikalnich vlastnosti hvézd z fotometrickych méreni

3.3.1 Modul vzdalenosti, bolometricka korekce a zarivy vykon hvézdy

Jak jsme si jiz uvedli diive, bylo velké mnozstvi hvézd proméfeno v Johnsonové UBV systému a téz
ve Stromgrenové uvby. Hvézdné velikosti méfené ve Zluté barvé Stromgrenova systému y jsou piimo
navazany na Johnsonovy hvézdné velikosti ve Zlutém filtru V' jeho systému, a totéz plati i o nékolika dalSich
pouzivanych systémech. I z dalSich praktickych divodi se pfi srovnavani dat z riznych zdroja jevi hvézdna
velikost méfend ve Zluté barvé jako nejvhodnéjsi: rozlozeni energie hvézd se v oblasti zZluté barvy kolem
550 nm méni jen zvolna s vlnovou délkou a také extinkéni koeficient nasi atmosféry je pii pozorovani
ve Zluté barvé nizsi, neZ v barvé modré ¢i fialové. (Za dobrych pozorovacich podminek zfidkakdy na
kterékoliv pozemské observatofi pfesahuje hodnotu 0,3 — 0,4; v dobrych podminkéch byva pouze asi 0,15.)
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Ze vsech téchto diivodi jsou méfeni ve zluté barvé zatiZena nejmensimi chybami a také se nejsnaze prevadéji
na standardni systém.

Chceme-li ovSem z méfeni jasnosti ve Zluté barvé ziskat pfedstavu o bolometrickém zafivém vykonu L,
(napf. proto, abychom jej mohli porovnat s néjakym modelem), musime provést nékolik krokd.

Nejprve musime naméfenou zdanlivou hvézdnou velikost pfepocitat na velikost absolutni, ktera je de-
finovana jako hvézdna velikost, kterou by hvézda méla ve vzdalenosti 10 pc od nés. ProtoZe tok zareni
v prazdném prostoru ubyva se ¢tvercem vzdalenosti d, je zfejmée

2

d
My —V = ~2,5log 15 =5 — 5logd. (160)

Vlivem mezihvézdné hmoty dochdzi vSak na velkych vzdalenostech k pohlcovani svétla hvézdy, coz se
obvykle popisuje absorpénim koeficientem ve Zluté barvé Ay . Po proméfeni fady hvézd, u nichz bylo
mozno ziskat urcitou predstavu o jejich vzdédlenosti od nds, bylo zjiSt€no, Ze absorpci ve Zluté barvé lze
vcelku dobfe popsat pomoci vztahu

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

kde veli¢ina F(B — V) = (B — V) — (B — V), oznaluje z&ervendni barevného indexu (B — V). Index
nula oznacuje ve fotometrickych systémech obvykle nez€ervenalé hodnoty, jaké bychom naméfili, kdyby
nebylo mezihvézdné absorbee. Z&ervenani F(B — V') se dd z méfeni v Johnsonové ¢i Stromgrenoveé systému
obvykle dobfe urcit pro hvézdy hlavni posloupnosti. Napf. pro UBV systém zjistili Johnson a Morgan (1953)
aJohnson (1958), Ze pro hvézdy spektralniho typu B s povrchovymi teplotami nad asi 10000 K 1ze definovat
veli¢inu

E(U — B)
=U-B)— =——H(B-V 162
ze které lze ptimo spocitat nez¢ervenalou hodnotu (B — V'), podle vztahu
(B—V)o=0,332Q. (163)
Soucasné zjistili, Ze ¢dra zCervendni v diagramu (U — B) vs. (B — V) je blizka piimce, konkrétné
E(U - B)
———==0,724+0,06E(B - V). 164
BB " + 0, 05E( ) (164)

Kombinaci vztaht (162), (163) a (164) dostaneme rovnici pro vypocet nez¢ervenalého indexu z pozorova-
nych UBV hodnot:

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

B —_ =
(B=Vlo 1-0,0166(B — V)

(165)

Pomoci ni a rovnice (164) tak miZzeme vypocitat nezervenalé hodnoty obou indext a z rovnice (161) pak i
zdéanlivou hvézdnou velikost ve Zluté barvé:

Vo=V —Ay. (166)
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Pro absolutni hvézdnou velikost ve Zluté barv€, zvanou obvykle velikost visudlni, tak dostdvdme jednoduchy
pracovni vztah

My =Vy+5—5logd =Vy+ 5+ 5logp, (167)

kde p = d~! je paralaxa, vyjadiend v obloukovych vtefinidch. Z toho, co bylo feeno vyse, vyplyvi,
Ze paralaxa je uhel, pod kterym je z dané hvézdy vidét astronomickd jednotka. Dodejme, Ze modulem
vzddlenosti byva oznacovan rozdil nez€ervenalé pozorované visudlni magnitudy a magnitudy absolutni. Pro
modul vzdalenosti tedy podle (167) plati

MODUL =Vy— My =V — Ay — My =b5logd — 5. (168)

Vztah (167) miZeme prirozené pouZit jen tehdy, zndme-li vzdalenost hvézdy od nés. Pro hvézdy do vzda-
lenosti asi 100 pc bylo moZno vzdalenosti jiZ od dob astronomického vyuZiti fotografickych emulzi uréovat
trigonometrickou metodou. V neddavné dobé se diky mimotddné uspéSné druZici Evropské kosmické agen-
tury Hipparcos, kterd méfila velmi pfesné paralaxy a téz jasnosti hvézd v obdobi let 1989-1994, podafilo
tuto hranici prakticky o jeden fad zvétSit. Kromé toho lze méfeni jasnosti druzice Hipparcos, pofizovana
ve velmi Sirokopdsmovém filtru a oznac¢ovand jako f,, v mnoha pifipadech velmi piesné pievést na John-
sonovu hvézdnou velikost ve Zluté barvé pomoci vztahu, ktery publikoval Harmanec (1998) — viz rovnice
(157). Jinou — i kdyZ podstatné méné presnou — moznosti je odhadnout absolutni visudlni magnitudu a
tedy 1 vzdalenost podle vzhledu spektra hvézdy. Tato metoda tzv. spektroskopické paralaxy byla navrZzena
Adamsem a Kohlschiitterem (1914).

Rozdil mezi bolometrickou a visudlni absolutni hvézdnou velikosti se nazyva bolometrickd korekce BC'.
Bolometrické korekce byly empiricky uréeny na zdkladé méfeni dhlovych priméri hvézd pomoci inten-
zitniho interferometru, méfeni jejich rozloZeni energie a s pouZzitim modeld atmosfér pro odhad prispévku
z kratkovinné ¢asti spektra. Souhrnné jsou jako funkce efektivni teploty tabelovany v praci Code a spol.
(1976) nebo v zavislosti na spektralnim typu hvézd v préaci Popper (1980). V soucasnosti jsou k dispozici
1 podrobnéji tabelované vztahy mezi efektivni teplotou, barevnym indexem B —V a bolometrickou korekei
publikované Flowerem (1996). Pri¢tenim bolometrické korekce k absolutni visudlni velikosti ze vztahu (167)
dostavame potfebnou absolutni velikost bolometrickou:

My = My + BC. (169)

Tuto bolometrickou hvézdnou velikost miizeme jiZ pfimo porovnat s bolometrickou hvézdnou velikosti
spoctenou ze zarivého toku hvézdy, udaného v jednotkach zafivého toku Slunce, ktery byva obvykle v pracech
s modely hvézdnych niter tabelovén:

L.
Myor — Myol, = —2,51og I (170)
©

Vv,

Protoze novéjsi studie ukazuji, ze zafivy vykon Slunce se ponékud méni béhem jedendctiletého slune¢niho
cyklu, a protoZe hodnota sama zavisi na sou¢asné presnosti naSich méteni, vyskytuji se v literatufe pro zafivy
vykon Slunce mirn€ odliSné udaje. To je ovSem nepiijemnost, kterd do naSich srovnani vnasi zbytecnou
nepiesnost navic. Proto Mezindrodni astronomickd unie piijala na svém 23. valném shromdzdéni r. 1997
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resoluci, kterd stanovi, Ze naddle se nebude nulovy bod $kély bolometrickych hvézdnych velikosti definovat
pomoci bolometrického zafivého vykonu Slunce, nybrz tak, Ze bolometrickd hvézdna velikost

Mo = 0,70 (171)
odpovida zafivému vykonu
L =3,055 x 102 W. (172)

To jinymi slovy znamend, Ze lze zavést absolutni Skdlu pro pfevod zafivého vykonu na bolometrickou
magnitudu ve tvaru

Mg = 71™2125 — 2. 51og L, (173)

kde zéfivy vykon je udan ve watech. Snadno si lze ovéfit, Ze tato definice dobfe odpovida ndsledujicim Casto
uvadénym hodnotdm pro bolometricky zafivy vykon Slunce
My, =+4775 a Lo, = 3,846 x 10%° W.

3.3.2 Efektivni teplota hvézdy

Efektivni teplotu hvézdy lze odhadnout pfimo z jejiho spektralniho typu. Existuji rizné skdly efektivnich
teplot od rtiznych autori, jako dobrou Ize doporucit napft. $kdlu publikovanou v praci Poppera (1980) nebo
novéjsi Skalu Flowera (1996). Idedlni ovSem je pouzit k urceni efektivni teploty spoctené detailni modely
hvézdnych atmosfér a srovnavat pozorované a spoctené profily fady spektralnich car, az nalezneme model,

z Y2z

jehoZ spoctené ¢ary nejlépe popisuji spektrum pozorované.

3.3.3 Hertzsprunguv-Russelluv diagram pro jednotlivé hvézdy a pro hvézdokupy

Kdyz se podarilo definovat spektrdlni klasifikaci v tom duchu, jak jsme ji zde popsali a t€Z zméfit trigo-
nometrické paralaxy pro dostatecny pocet hvézd, zacali astronomové zkoumat zavislost mezi spektralnim
typem hvézd a jejich skutec¢nou jasnosti. Konstruovali proto diagram, kde na osu x zobrazili spektralni typ a
na osu y hvézdnou velikost. Mezi prvnimi takové diagramy publikovali Hertzsprung (1911) a Russell(1914),
podle nichz se diagram nazyva Hertzsprungliv-Russeltiv (ddle HR). Nicméné viibec prvni takovy diagram
publikoval Rosenberg (1910). Rosenberg a Hertzspung konstruovali prvni HR diagramy pro hvézdy z ote-
viené hvézdokupy Plejady. ProtoZe vzhledem k velké vzdalenosti kupy od nés je rozdil ve vzdalenostech
jednotlivych hvézd kupy zanedbatelny, 1ze takto porovnavat jasnosti vSech pozorovanych hvézd kupy aniZ
bychom znali jejich vzddlenost od nds. Tento trik vyuzivaji astronomové pro rizné ucely dodnes. Navic je
tieba si uvédomit, Ze v dobfe definovanych barevnych systémech existuje spolehlivé ptifazeni mezi spekt-
ralnim typem a barevnym indexem, napf. barevnym indexem (B — V') Johnsonova systému, jak jsme o ném
jiz mluvili. Pro danou hvézdokupu pak staci provést méfeni jasnosti jejich ¢leni v néjakém standardnim fo-
tometrickém systému a poté zkonstruovat diagram barevny index versus zddnliva visudlni hvézdna velikost.
Takovy diagram je v zdsadé€ jen jinym provedenim HR diagramu.
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Tabulka 2: Vztah mezi spektrem, barevnym indexem, bolometrickou korekci a teplotou pro hvézdy hlavni posloupnosti podle
Poppera (1980); doplnéno o odhady efektivni teploty pro hvézdy tiid L a T

Spektrum B -V B.C. logTes

o7 -0,31 -3,6 4,585
08 -0305 -34 4,551
09 -0,30 -32 4,521
09,5 -0,295 -3,1 4,497
BO -0,285 -2,96 4,475
B0,5 -0,28 -2,83 4,455
B1 -0,26 -2,59 4,418
B2 -024 -236 4364
B3 -020 -194 4,280
B5S -0,16 -1,44 4,190
B6 -0,14 -1,17 4,149
B7 -0,12 -0,94 4,112
B8 -0,09 -0,61 4,063
B9 -0,06 -031 4,015
A0 0,00 -0,15 3,974
A2  +0,06 -0,08 3,943
A5 +0,14 -0,02 3,911
A7 +0,19 -0,01 3,890
FO +0,31 -0,01 3,844
F2 40,36 -0,02 3,826
F5 +043 -0,03 3,810
F8 +0,54 -0,08 3,785
GO +0,59 -0,10 3,772
G2 +0,63 -0,13 3,768
G5 +0,66 -0,14 3,762
G8 +0,74 -0,18 3,738
KO +0,82 -0,24 3,715
K2 +092 -035 3,690
K5 +1,15 -0,66 3,633
K7 +1,30 -0,93 3,604
MO +1.41 -1,21 3,589
Ml +148 -149 3,571

M2 - -1,75 3,556
M3 - -1,96 3,542
M4 - -2,28 3,528
M5 - -2,59 3,513
M6 - -2,93 3,497
M7 - -3,46 3,459
M8 - -40 3,418
LO - - 3,30

TO - - 3,11

T9 - - 2,98
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Tabulka 3: Vztah mezi spektrem, barevnym indexem, bolometrickou korekci a teplotou pro obif hvézdy podle Poppera (1980)

Spektrum B -V B.C. logTesm

¢erveni obri

GO +0,64 -0,13 3,763
G5 +090 -0,34 3,676
G8 +095 -0,38 3,662
KO +1,01 -0,42 3,636
K1 +1,09 -0,48 3,629
K2 +1,16 -0,53 3,624
K3 +126 -0,60 3,593
K4 +143 -090 3,591
K5 +1,51 -1,19 3,575
MO +1,57 -1,28 3,574
M1 - -1,36 3,566
M2 - -1,52 3,563

3.3.4 Poloméry hvézd

Jestlize néjakym zplisobem pro danou hvézdu ur¢ime jak efektivni teplotu, tak i jeji bolometricky zafivy
vykon, pak mtizeme z definice efektivni teploty (124) odhadnout také polomér hvézdy. Plati zfejmé

47TUR?D

Mbol — Mb01® = —2, 5 10g( ) ) lOg(R/RQ) —10 log Teﬁ‘7 (174)
coz po dosazeni numerickych hodnot konstant a piijatych hodnot pro Slunce vede na uziteCny pracovni
vztah

Mo = (42,3689537 & 0,0000077) — 5log(R/Rs) — 101og Tug. (175)

Tento vztah miZeme naopak napt. pro zdkrytové dvojhvézdy, u nichz uréime polomér z feSeni svételné
kiivky, pouZit k uréeni bolometrické magnitudy a tedy k odhadu vzdalenosti soustavy od nés.

Dnes, pii znalosti mnohem piesnéjsich paralax jasnéjsich hvézd z méfeni druzice Hipparcos miiZeme od-
hadovat poloméry jednotlivych hvézd s dobrou piesnosti. Kombinaci rovnic (167), (169) a (175) dostdvame

pracovni vztah pro vypocet poloméri hvézd
log(R/Rs) = 7,473791 — 2log Tog — 0,2BC — 0,2V — log p. (176)

Za zminku stoji, Ze napf. pro hvézdy O a B tj. pro rozsah efektivnich teplot od asi 10000 K do 40000 K, se
funkce 2log T.g + 0,2BC méni s efektivni teplotou jen dosti pomalu. To je pfiznivé, nebof z toho vyplyva,
Ze i pii pomérné nepresné znalosti efektivni teploty hvézdy miizeme z rovnice (176) dostat spolehlivou
hodnotu poloméru, pokud zname dobfe jasnost hvézdy a jeji pfesnou paralaxu.
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Pro nékteré jasnéjsi hvézdy byly pomoci intezitniho interferometru zméfeny thlové priméry ¢ v oblou-
kovych vtefinach. Pro tyto hvézdy je mozné urcit polomér nezévisle z pracovniho vztahu

0
R/R = (107, 5457584245 + 0.0000000022) —. (177)
p

kde uhlové jednotky uddvame v obloukovych vtefindch (konstanta uvedeného vztahu je tedy
(Ipc/Rg)(m/180)(1/3600)/2, nebof udavan byva obvykle thlovy primér a my pocitime polomér). Lze se
presvédcit, Ze pro tak malé dhly, o které zde jde (obvykle zlomky obloukové vtefiny) 1ze tan 6, ktery by se
spravné mél ve vztahu (177) objevit, spolehlivé nahradit pfimo dhlem. Porovnédni ukazuje, Ze v uvedenych
ptipadech vedou ob& metody k dobré shod¢ a Ze tedy miiZeme nalezenym polomériim divétrovat.

3.3.5 Absolutni vizualni hvézdna velikost z poloméru a monochromatického toku

Jako cviceni v zachdzeni s astrofyzikalnimi veli¢inami popisujicimi zafeni si mizeme také uvést, jak lze
absolutni vizudlni hvézdnou velikost urcit pro hvézdy o zndmém poloméru s pouzitim monochromatického
toku ze syntetickych spekter jako to ucinili napf. Schonberner a Harmanec (1995).

Podle novéjsi absolutni kalibrace pro Vegu (« Lyr), kterou publikovali Tiig a spol. (1977), je jeji méfeny
monochromaticky tok ve vlnové délce 545 nm (odpovidajici efektivni vlnové délce Johnsonova filtru V')

Vega

o2t = 3,678 10 %ergcm 25 'nm L.

Méfena jasnost Vegy ve filtru V' je Vyega = 07°03. Pro studovanou hvézdu miiZzeme tedy psat

f545

Vo — VVega =-2,5 log Vega ’ (178)
545
coz vede po dosazeni numerickych hodnot pro Vegu na rovnici
- log f545 = 0, 4% + 7, 4224. (179)

Pro zde pfijatou hodnotu slune¢niho poloméru 695508 km Ize rovnici (48) prepsat do logaritmického
tvaru

R
log fsu5 = 2log 7+ 2log R [km] — 21ogd[pc] — 2log(3, 085678 x 10'?[km]) + log p + log Fs45(180)
®
Po vyjadfeni numerickych hodnot a dosazeni z rovnic (179) a (167) dostdvame pracovni vztah

MV :23,4364—2,510gF545—510g£ (181)
Ro
Toto urceni absolutni vizudlni magnitudy samozfejmé neni zcela nezavislé na ur¢eni pomoci bolome-
trické magnitudy a bolometrické korekce, nebof teoreticky monochromaticky tok Fi45 musime zvolit pro
konkrétni efektivni teplotu. Pfesto predstavuje uzitenou kontrolu klasického postupu, nebot nezavisi ani na
bolometrické korekci, ani na méfené vizudlni jasnosti hvézdy opravené o z€ervenani.
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3.3.6 Blackwellova-Shallisova metoda urcéovani dhlovych praméra hvézd

OznaCme zafivy vykon sférické hvézdy o poloméru R neboli jeji bolometricky tok z celého povrchu
do okolniho prostoru za jednotku ¢asu symbolem Lg. Pak 1ze zfejmé& psat

Lg = 4rR*Fyg, (182)

kde Fs oznacuje bolometricky tok z jednotkové plochy na povrchu hvézdy do poloprostoru. Ten Ize ovSem
vyjadrit pomoci definice efektivni teploty (124), takze vztah (182) Ize psat jako

Ls = 4T R*0 T (183)

Nechf se studovana hvézda nachazi ve vzdalenosti d a jeji linearni primér oznaCme D = 2R. Vzhledem
k tomu, Ze vzdalenosti hvézd od nas jsou vici jejich rozmérim obrovské, 1ze funkci sinus zcela presné
nahradit prvnim ¢lenem Taylorova rozvoje a tihlovy rozmér hvézdy psat ve tvaru

D 2R
0 = — = —
d d

Uvazujme nyni monochromaticky tok jednotkovou plochou na povrchu hvézdy Fg ), a méfeny na Zemi Fg ».
Celkovy monochromaticky tok povrchem hvézdy a povrchem koule o poloméru d musi byt stejny a plati

tedy

(184)

AT R*Fs )\ = 4wd* Fg ». (185)
Z toho tedy plynou zfejmé vztahy
FEA
R=d¢—=- (186)
Fsa
¢i
FEx
0 =27 —=. 187
s (187)
Pro bolometricky tok z uvazované hvézdy méfeny na Zemi F Ize analogicky psat
R* 0* _,
neboli
4F
0T = —92E' (189)

ProtoZe v infracervené oblasti spektra se tok zafeni normélnich hvézd méni s vlnovou délkou jen pomalu
a z4visi jen velmi slabé na efektivni teploté hvézdy, je vyhodné méfit monochromaticky tok pravé v této
oblasti elektromagnetického spektra.

Urceni thlového rozméru provadime v praxi tak, Ze podle vzhledu spektra zvolime hruby odhad efektivni
teploty hvézdy. Pro ten z vhodného modelu atmosféry piijmeme pro studovanou infracervenou oblast spektra
hodnotu Fg » a s pouzitim méfeného toku v dané oblasti uréime prvni odhad thlového priméru z rovnice
(187). Pomoci néj a pomoci méfeného bolometrického toku hvézdy u Zemé F zpiresnime hodnotu efektivni
teploty z rovnice (189) a cely itera¢ni proces opakujeme.
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3.4 Redukce spektrogramu hvézd

Spektrogramy hvézd jsou bohatym zdrojem informaci a dovoluji ndm urcovat celou fadu udajt:

e radidlni rychlost hvézdy (ddle RV z anglického ‘radial velocity’) tj. rychlost do sméru k pozorovateli,
kterou ziskdme porovnanim vlnovych délek znamych spektralnich ¢ar s nepohyblivym laboratornim
zdrojem; kladnd RV znamen4, Ze se od nds objekt vzdaluje, jeho ¢ary jsou v disledku Dopplerova jevu
posunuty smérem k delSim vinovym délkam:;

e centrdlni intenzitu (1.), tj. intenzitu v jadru ¢ary vyjddienou v jednotkdch drovné spojitého zareni

7 ¥z

v daném misté; pro absorpcni ¢ary je tedy tato veli¢ina vZdy mensi neZ jedna;

s v

o ckvivalentni Sitku (EW), coz je plocha spektralni ¢ary méfend opét v jednotkach trovné spojitého zareni
v dané vlnové délce;

o Sirku ¢dry (FWHM) métenou v polovicni hloubce ¢ary mezi centrem Cary a urovni spojitého zarent;

e promitnutd rotacni rychlost hvézdy (ddle v sin i), tj. rovnikova linedrn{ rota¢ni rychlost v primétu do
sméru k pozorovateli (7 je uhel sklonu rota¢ni osy hvézdy viici nebeské sféfe); tato veli¢ina neni pfimo
méfenou veli¢inou, urcuje se z rotacniho rozsiteni profili spektralnich ¢ar; pro konkrétni spektralni
¢aru lze ptirozené nalézt dobrou korelaci mezi FWHM a v sin i.

Obecnéji vzato ndm spektra hvézd poskytuji informace o chemickém sloZeni jejich atmosfér a diky
zavislosti excitace a ionizace jednotlivych chemickych prvki na teploté také o povrchovych teplotich
hvézd.

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

e Stanovit funkéni zdvislost mezi linedrni polohou s na desce od néjakého zvoleného nulového bodu a
vinovou délkou A ve spektru.

e Zajistit, aby zobrazen{ spektra v relativnich intenzitich bylo imérné toku zafeni z hvézdy v kazdé
vlinové délce.

Kalibrace vinovych délek

Tento dkol je spolecny pro fotografické i elektronické spektrogramy a 1isi se pouze podle toho, zda
zpracovdavame spektrum z hranolového ¢i z miizkového spektrografu. Ke kalibraci se obvykle pouziva
¢arové emisni spektrum néjakého laboratorniho zdroje s Carami o zndmych vinovych délkach. B&zn4 byla
spektra Zelezného oblouku, pozdéji se zacaly pouZivat rizné druhy vybojek. Nyni je hodné rozsiteno pouZiti
Car thoria, protoZe tento prvek ma v celém optickém oboru velké mnoZzstvi Car, dosti rovnomérné rozlozenych
po celém spektru.

Pro hranolovy spektrograf se obvykle pouZiva formule navrzena Hartmannem (1906):

C

A= Do ——
O+(5—30)‘1’

(190)
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kde C' a « jsou pristrojové konstanty a index 0 oznacuje nulové body linedrni $kély a $kély vinovych délek.
Pro miizkovy spektrograf 1ze pouZzit formuli

D _
A= —(sina+sin(8 fSO

k
kde « je ihel miiZzky, f je ohnisko kamery, k je ¥ad spektraa D = 10°V ! je mifZzkovd konstanta (V' oznacuje
podet vrypi miizky na 1 mm a faktor 10° zajistuje, aby v piipadé, Ze viechny mé&fené tidaje budou v mm,
byla Skala vlnovych délek v nm). Rovnici (191) lze pro praktické vypocty prepsat do tvaru

+ o — 1)), (191)

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

a koeficienty a; urcit metodou nejmensich ¢tvercii z méfeni srovnavacich Car. ProtoZe pracovni oblast
miizky je obvykle v linedrni Casti funkce sinus, méni se disperze miizkového spektrografu jen madlo s
vlnovou délkou a je v principu mozné rovnici (192) nahradit polynomem tietiho stupné. PouZiti funkce sinus
vSak dava robustnéjsi vysledky a moZnost v pfipadée potieby i extrapolovat vné oblasti pokryté srovndvacimi
Carami. Kromé toho je mozné si z koeficientil a; zpétné spocitat parametry spektrografu (ohnisko kamery,
uhel miizky a pocet vrypu) a ujistit se tak, Ze prolozeni funkce neni zatiZeno vét§imi chybami.

Rozdil mezi fotografickymi a elektronickymi spektry spociva pfi této kalibraci pouze v tom, Ze srovndvaci
spektrum se na fotografickou desku zpravidla exponuje nad a pod hvézdné spektrum béhem expozice
hvézdného spektra, zatimco u elektronickych spekter se porizuje na stejné misto detektoru jako hvézdné
spektrum a to pred a po expozici hvézdného spektra.

Kalibrace intenzit

Fotografickd emulze reaguje jako nelinedrni detektor, to znamenad, Ze zCernani desky neni pfimo dmérné
dopadajicimu toku zéfivé energie. Chceme-li proto dostat potfebné informace z fotografického spektra,
stojime pfed ukolem kalibrace densit na intenzitu. K tomu tcelu se obvykle exponuje na fotografickou desku
tzv. kalibra¢ni spektrum, bud prouzky nebo krouzky, vzniklé prosvétlenim stupiiovitého Sedého klinu o
znamych odstuptiovanych propustnostech néjakym laboratornim zdrojem bilého svétla. Deska se proméii
na mikrodensitometru pomoci zdroje svétla a fotondsobice s linedrni odezvou, ktery méfi tzv. transparenci 7',
tj. tok zdroje svétla mikrodensitometru, které proslo v tom kterém misté deskou. Z prométeni kalibra¢nich
klinti se pak uréi vztah mezi densitou, coZ je zaporné vzaty logaritmus transparence, a intenzitou a tato
funk¢ni zavislost se pak pouZije na pfevod density hvézdného spektra do intenzit. Vyhodné je misto density

pouzit tzv. Bakerovu densitu Dp (poprvé navrzenou Bakerem 1925):

DB:10g<(%)7—1), (193)

kde T, je transparence v misté Cisté desky. Vyhodou Bakerovy density je to, Ze pti vhodné volbé v ~ 1 pro
dany typ fotografické emulze je intenzita téméf linedrni funkci Bakerovy density.

Klasické uc¢ebnice doporucuji méfit kalibracni funkci v zévislosti na vinové délce. Podle mych zkuSenosti
je ale tato zavislost slabad a pro typickd spektra pokryvajici asi 100 nm zcela zanedbatelnd. V dusledku
proménné citlivosti emulze v zdvislosti na vlnové délce odpovida kazdy fez jinému rozsahu densit a Zadny
sdm o sobé nedefinuje celou kalibra¢ni kfivku zcela uspokojivé. Je proto mnohem lepsi vSechny fezy
kalibra¢niho spektra na sebe posunout (intensity jsou totiz definovany pouze relativné, nulovy bod Ize volit
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libovolng) a ziskat tak pfesnéjsi popis transformacni funkce. Pravé to dovoluje program SPEFO, vytvofeny
zesnulym Dr. Jifim Hornem a vyrazn€ zdokonaleny jiZ rovnéZ zesnulym Jifim Krpatou.

S odliSnym problémem kalibrace se setkavame u elektronickych spekter. Elektronické detektory jsou
v Sirokém rozsahu osvétleni linedrni, ale kaZzdy element detektoru méd ponékud jinou citlivost na dopadajici
svétlo. To se fesi tak, Ze se cely detektor osvétli bilym svétlem, napt. halogenovou vybojkou, jaké se pouZivaji
v reflektorech soucasnych automobilii, a spektrum hvézdy se pak element po elementu déli takto ziskanym
kalibraénim spektrem. Zméni se tim pfirozené spektrdlni prubéh, ten je ale stejné ovlivnén barevnymi
vlastnostmi pfistroje a zemské atmosféry. Podstatné je, Ze timto postupem odstranime nespojité zmény
v citlivosti sousednich prvki detektoru. Ode vsech spekter se vZdy nejprve odecitd vlastni pozadovy signal
detektoru ziskany expozici na zakryty detektor, abychom pracovali s ¢istym signdlem.

Rektifikace spektra

K tomu, abychom ve spektrech kalibrovanych jak ve vinové délce, tak v toku mohli provadét kvantitativni
meéfeni, je tfeba provést jesté jednu operaci. Spektra je tfeba rektifikovat tj. normalizovat vici pribéhu spo-
jitého spektra, ktery je ovlivnén nejen zafenim hvézdy, ale také propustnosti zemské atmosféry a pouzitého
pristroje v zavislosti na vinové délce. V praxi to znamend, Ze musime zvolit dostate¢ny pocet bodii mimo
spektralni ¢ary a jimi prolozit néjakou hladkou kfivku. Tou pak spektrum d€lime, takze vysledné rektifiko-
vané spektrum bude mit relativni hodnoty toku mezi 0 a 1, pouze piipadné emisni ¢ary mohou dosahovat

vyS$Sich hodnot nez 1. V jiZ zminovaném programu SPEFO se k proloZeni kontinua pouZiva interpolacni
formule vyuZzivajici Hermitovy polynomy navrzena pro tento ucel Hillem (1982).

Linedrni disperze a rozlisSovaci schopnost spektrografu

Linedrni disperse W udava, jaka ¢ast elektromagnetického spektra v jednotkdch vinové délky se zobrazi
danym disperznim elementem podle rovnic (190) nebo (191) na jednotku délky na pouZitém detektoru. Pro
fotograficka spektra se zpravidla udéava disperze v Amm™. Je zfejmé, Ze ¢im je disperze numericky mensi,
tim vétsi detaily v profilu ¢ary mizeme pozorovat. Pozor ale, je to tak trochu jako s hvézdnymi velikostmi.
Zpravidla se o spektrografu s numericky mensi disperzi fikd, Ze ma véts7 disperzi.

RozliSovaci schopnost R je definovdna vztahem

B A B A
T n-dN n-W-s’

R (194)

kde ) je je uvazovand vlnova délka spektra v AW je linedrni disperze v Amm™1,d\ jerozdil vinovych délek
mezi dvéma sousednimi detekénimi elementy zobrazeného spektra (zrny emulze ¢i pixely elektronického
detektoru) v A, s je vzdalenost stfedd dvou detek¢nich elementti v mm a n udavd, kolikrat je promitnuta
Sitka Stérbiny v polovicni hloubce (FWHM ) vétsi nez d\. Zpravidla se n pohybuje mezi 2 az 3. Obvykla
hodnota parametru s ¢ini pro fotografické emulze 0,020 az 0,025 mm a 0,010 az 0,025 mm pro elektronické
detektory. Pro pfiklad: linearni disperze coudé spektrografu 2-m dalekohledu v Ondiejové se stfedni kamerou
o ohniskové vzdélenosti 702 mm m4d v obvykle uzivané cervené oblasti spektra disperzi 17,2 Amma

rozliSovaci schopnost 12700. Existuji ale i spektrografy s rozliSovaci schopnosti pes 100000.
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Pomeér signdl/sum

Jak fotograficka, tak elektronickd spektra obsahuji kromé signdlu S odpovidajictho dopadajicimu toku
zhvézdy v dané vinové délce také viceméné ndhodny Sum N (z anglického ‘noise’). U fotografickych desek je
tento Sum dén pfedevsim zrnitosti fotografickych emulzi, u elektronickych spekter je uréen vlastnim Sumem
pouzitého detektoru. Ten lze sice ochlazenim detektoru znacné sniZit, ale tplné potlacit jej také nelze. Pro
védecké zpracovani spekter je zddouci dosdhnout co nejveétstho poméru signdl/Sum pii co nejkratsi expozici.

Pro dané spektrum lze pomér signdl/Sum S/N jednoduse odhadnout jako pomér primérného signalu a
jeho stiedni kvadratické chyby urc¢ené pro vhodné zvoleny usek spektra, o kterém vime, Ze neobsahuje Zadné

spektrdlni Cary. Plati tedy
2 _ 2
siv=(Z5 %(zs (Z5) /m>), (19%)

m—1

kde m je pocet bodi rektifikovaného spektra, ve kterych byl uvazovan signal S imérny toku zaieni z kontinua
hvézdy. 3

Elektronicka spektra dosahuji bézZné poméru signal/Sum vice nez 100, s detektorem Reticon a s nejkva-
litnéjSimi CCD detektory 1ze dosahovat i hodnot 2000.

Promérovani spektrdlnich car v redukovanych spektrech

Jakmile jsme provedli obé vySe popsané kalibrace, je mozno fotografickd i elektronickd spektra dale
proméfovat jiZ zcela stejnym zptisobem. Rozdil je pouze v tom, Ze elektronickd spektra mivaji podstatné
lepsi pomér signdl/Sum.

Meéreni radidlnich rychlosti

Klasickym zptisobem pomoci komparatoru 1ze méfit pouze fotograficka spektra. Spektrum se vhodnym
zpusobem upevni (emulzi nahoru) na prithlednou desku komparatoru s pfesnym mikrometrickym Sroubem a
pres okuldr se postupné nastavuje do stfedu vldkna nebo té€sné dvojice rovnobéZnych vldken jedna srovndvaci
¢ara za druhou, pricemzZ (po predbézné justaci sklonu spektra) se nastavuje soucasné na horni a dolni
prouzek srovnavaciho spektra. Potom se stejnym zptisobem proméfi i ¢ary hvézdného spektra. Pak je
vhodné spektrum otocit na podlozZce tak, aby z dolniho srovnavaciho spektra se stalo horni a celé méfeni
opakovat. Nastavime-li né€kterou zvolenou srovndvaci ¢aru pobliZ stfedu spektra na zhruba stejné Cteni
mikrometrického Sroubu v obou smérech, je mozné rozdilové dopocitat méfeni z obracené polohy desky
a obé méfeni poté pred vlastnim vypoctem zprimérovat. Vlastni vypocet pak probiha tak, Ze se nejprve
definuje metodou nejmensich ¢tvercd funkéni zavislost vinové délky na ¢teni mikrometrického Sroubu —
napf. pomoci rovnice (192) nebo pomoci polynomu 3. ¢i 5. stupné. Podle odchylek je jest€ moZzné odstranit
meéfeni srovndvacich Car zatizend vétsi chybou a prolozeni opakovat. Poté se nalezena funkéni zévislost
pouzije k vypoctu vinovych délek hvézdnych Car a k nim se pro hvézdné Cary o zndmé laboratorni vinové
délce miize dopoditat jiZ i radidlni rychlost pomoci formule
c
Ao
kde c je rychlost svétla ve vakuu, A méfend a )\ laboratorni vlnova délka uvazované ¢ary. K takto ziskané

Vv,

radidlni rychlosti musime ovSem jeSté pficist heliocentrickou korekci rychlosti, kterd predstavuje opravy

RV = —(A =)o), (196)

3Pokud bychom méli oviem k dispozici pfimo mé&fené hodnoty signdlu z detektoru (pied rektifikaci), plati pro fotonovy Sum, 7e S/N = S/ VS = V8.
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Tabulka 4: Zména radidlni rychlosti A RV odpovidajici zméné vinové délky o 1 nm pro rtizné vinové délky

A ARV A ARV
(nm) (kms™1) (am) (kms™?1)

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

o pohyb Zemé okolo Slunce a o rotaci Zemé, ob& v primétu do sméru ke studovanému objektu. Pro velmi
presnd méfeni radidlnich rychlosti, napt. v piipadé hledani poruch zptsobenych obéhem planety kolem
zploSténi zemského télesa. Podrobné se o téchto efektech 1ze poucit v praci Hrudkova (2009), kde lze
ziskat 1 program na vypocet barycentrické korekce radidlni rychlosti pro objekt o zadanych rovnikovych
soufadnicich. O maximalni velikosti heliocentrickych korekci radialni rychlosti si snadno miZeme ucinit
predstavu nasledujicimi odhady. Pfi kruhovém obéhu ¢i rotaci plati mezi obvodovou linedrni rychlosti V/,
periodou jedné otocky P a polomérem kruhové drahy R ziejmy vztah
2R
V=— 197

5 (197)
ktery lze pro astronomické tucely upravit numericky tak, abychom polomér udavali v jednotkach poloméru
slune¢niho (Rs = 695508 km), ob&Zznou periodu ve dnech a linearni rychlost v kms™!. Dostdvame tak
uZzitecny pracovni vztah

V =50, 57877%. (198)

Zanedbame-li pro orientacni odhad malou vystfednost zemské drahy, pak mizeme za jeji polomér do vztahu
(198) dosadit astronomickou jednotku délenou polomérem Slunce a za periodu tropicky rok (365,24219
dne). Zjistime, Ze stfedni ob&zna rychlost Zemé kolem Slunce je 29,786 kms™1, coZ je tedy maximalni
moznd korekce pro hvézdy, které se nachdzeji pravé v roviné ekliptiky. Analogicky opravu na otdceni
Zemeé zjistime, pouzijeme-li ve vztahu (198) rovnikovy polomér Zemé (6378 km). Ta miZe ¢init maximalné
0,464 kms™1, je tedy mnohem mensi. VétSina reduk&nich programii jiz tyto korekce zahrnuje.

Je také dobfe si uvédomit, Ze pfi stejné linedrni disperzi daného spektrografu je pro méfeni radidlni
rychlosti z hlediska pfesnosti podstatné vyhodnéjsi pouZzit cervenou nebo dokonce infra¢ervenou oblast
spektra neZ oblast ultrafialovou. Z rovnice (196) totiZ plyne, Ze zméné vlnové délky o 1 nm odpovida
v ultrafialovém oboru mnohem vét$i zména RV nez v oblasti infracervené, jak to ukazuje tabulka 4.

V pripadé konkrétniho redukéniho programu SPEFO, o kterém jiz byla fe¢, je primér radialni rychlosti
pro skupinu ¢ar pocitan tzv. metodou robustniho priméru, ktery dava lepsi vysledky nez prosty aritmeticky
spektra ziskand v ¢ervené ¢i infracervené oblasti spektra 1ze jesté nulovy bod $kdly vinovych délek zptesnit
tim, Ze zmé&fime radidlni rychlosti vybraného souboru atmosferickych car, které jsou v téchto oblastech
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pozorovatelné, a pokud se vysledek 1isi od vypoctené heliocentrické korekce radidlni rychlosti, korigujeme
vyslednou radidlni rychlost o zjistény rozdil.

Vlastni méfeni polohy zejména hvézdnych car Ize provadét mnohem piesnéji, pokud je mozZno spektrum
zobrazit a srovnavat pfimy a zrcadlovy obraz profili méfené ¢ary. Jeste v éfe fotografickych desek se takové
pristroje na nékolika mistech pouZivaly. Na nékterych americkych a kanadskych hvézdarndch to byl komercné
vyrabény piistroj (Grant machine), ale na hvézdarnach ve Victorii v Kanad€ a v Potsdamu v Némecku si
vyrobili zafizeni vlastni, s lepSimi vlastnostmi. Obvykle se spektrum prosvitilo a snimalo na obrazovku
osciloskopu nebo televize a pfevraceny obraz se vytvarel elektronicky. Pro elektronicka spektra je nyni tato
metoda metodou zdkladni. Inverze obrazu se déje v pocitaci a k zobrazeni opét slouzi obrazovka pocitace.
Tak funguje 1 program SPEFO. Mimo to je ovS§em moZné néjakou matematickou metodou urcit stied ¢ary
pfimo. Je moZno napft. jadro ¢i vrchol ¢ary popsat parabolou a inflexni bod povaZzovat na stied. Jinou metodou
je pocitani momentu, tj. vlastné plochy ¢ary vahované lokélni radidlni rychlosti; stfed odpovida poloviné
celkového momentu. Piedpokladem udspéchu matematickych metod ur¢ovdni RV je pfirozené symetrie
méteného profilu.

Meéreni spektrofotometrickych velicin
V rektifikovanych spektrech mtizeme pro kazdy profil méfit nékolik charakteristickych veli¢in. Pro
absorb¢ni Cary jsou to tyto veliCiny:

Vv, Y. s M2

e Centrdlni intenzita 1. méfend od hladiny nulové intenzity (¢im silnéjS$i absorb¢ni ¢ara, tim mensi ¢islo,
rozsah je od O do 1).

Vv

e Ekvivalentni sitka EW je plocha Cary vyjadifend v tzv. ekvivalentnich angstromech, jednotkou je
plocha obdélnika s vySkou od nuly do jedné v rektifikovaném spektru a se Sitkou 1 A na ose vinovych
délek. Zde ovSem plati, Ze ¢im je Cara siln€j$i, tim ma vétsi ekvivalentni $itku. Formalnéji mizeme

7 NN

ekvivalentni §ifku zapsat vyrazem

A
= [ (1 __h )dA, (199)
A1 -Fcont.

(A

kde F) a F ont. Jsou tok zafeni v Cafe a tok zafeni v kontinuu stejné vlnové délky a integrace probiha
pres celou Sitku Cary.

e Sitka Cdry v polovicni hloubce FWHM (full width at half maximum), ktera se udava v jednotkach vinové
délky, nm & A, nékdy téZ v km s~ (pfepocteno podle vztahu pro radialni rychlost).

e promitnutd rotacni rychlost v sin i se obvykle urcuje srovnavanim pozorovaného a rotacné rozsifeného
teoretického profilu spektrdlni ¢ary. Pro konkrétni ¢ary uddvaji néktefi autofi vztah mezi poloSitkou
a promitnutou rotacni rychlosti, takze k odhadtim lze vyuZzit i méfeni F'WW H M. Na rozdil od vsech
pfedchozich veli¢in neni promitnutd rota¢ni rychlost veli¢inou pfimo méfenou, nybrZ uréenou z po-

zorovaného rozsifeni spektrdlniho profilu na zdklad€ urcitého modelu a ovliviiuji ji i veliCiny jako
makroturbulence, mikroturbulence a podobné.

s X2z

Pro emisni ¢ary miiZzeme ovSem kromé centralni intenzity méfit i intenzitu fialového I, a erveného I
vrcholu emise (pokud je emise dvojitd) a studovat i jejich pomér Iy, /5. Lze samoziejmé méfit i ekvivalentni
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Sitku emisni ¢ary a obvykle se pouziva konvekce, Ze je-li ve vysledné ekvivalentni Sifce emisni piispévek
dominantni, udava se EW numericky zdporna.

Je tfeba fici néco o vlastnostech téchto veli¢in. Teoreticky vzato by idedlni veli¢inou pro srovnavani
méfeni z riznych spektrografii a pro hledani ¢asovych zmén méla byt ekvivalentni §itka, kterd by se
neméla ménit se spektralnim rozliSenim. V praxi tomu ovSem tak neni. Diivodil je nékolik. Ekvivalentni
Sitka pri niZsi dispersi mize byt ovlivnéna slévanim blizkych car (“blendovanim™) a jeji hodnota je nutné
ovlivnéna chybami jak ve Skéle vinovych délek, tak intenzit, zdleZzi hodné na pifesném prolozeni drovné
spojitého spektra a v dlouhovinné ¢asti spektra vstupuji do hry i atmosferické ¢ary. Podle mych zkuSenosti
jsou proto jak centrdlni intenzita, tak poloSitka vhodnéj$imi veli¢inami pro detekci zmén — pokud ovSem
nesrovnavame data ze spektrogramt s vyrazné odliSnou disperzi ¢i rozliSovaci schopnosti. Velmi dobrou
veli¢inou je pfirozené i pomér intensit vrcholu dvojité emisni ¢ary Iy /Ig, nebot jde o méfeni relativni.
Ptipadné nepresnosti v proloZeni kontinua ovlivni obé€ intenzity podobné a jejich podil pfili§ ovlivnén neni.

Vidhovani spekter

Pokud studujeme néjakou proménnou hvézdu, jsou méfeni radidlni rychlosti a spektrofotometrickych
veli¢in udaji, jejichz Casovou proménnost miizeme zkoumat, jak je o tom fe¢ v dalsi kapitole. Je vyhodné
kombinovat ndmi ziskana data i s tidaji, které ziskali pozorovatelé pied ndmi. Chceme-li ovSem napf. radialni
rychlosti ziskané riiznymi pfistroji kombinovat, je Zadouci, abychom je vhodné vahovali a vzali tak v potaz
jejich Casto velmi rtiznou kvalitu a piesnost.

Jsou mozné rizné pristupy k tomuto tkolu. Pro digitalizovana spektra je mozné ucinit vahu kazdého
spektrogramu imérnou jeho rozliSovaci schopnosti a kvadratu poméru signal/Sum. Ten ale zpravidla pro
star$i pozorovani nezname. MiZeme proto alespon predpokladat, Ze pomér signal/Sum je pro elektronicka
spektra nékolikrat vyssi nez pro spektra fotograficka a pouzit k uréeni vahy w vztah

Q-R
W= ———
10000

kde R je rozliSovaci schopnost dand vztahem (194) a parametr () poloZime roven 1 pro fotograficka spektra
a napf. hodnoté 4 pro spektra elektronickd. PouZity normovaci faktor zaji$fuje rozumné numerické hodnoty
vah: vdhu 1 bude mit napf. fotografické spektrum s rozliSovaci schopnosti 10000. Pokud védhujeme radidlni
rychlosti ziskané jako primér méfeni nékolika Car, je vhodné u€init vahu dmérnou i po¢tu métfenych ¢ar. Ten
Ize Casto zjistit i pro publikovand data. Pokud kombinujeme méfeni radidlnich rychlosti z riznych oblasti
vinovych délek, bylo by logické ucinit vdhu imérnou i vinové délce (viz tabulka 4). PouZijeme-li i radidlni
rychlosti z druzice IUE, je rozumné faktor () brat roven 1, nebof Sum pouzitého detektoru této druzice
odpovida spiSe Sumu fotografickych spekter.
Obecny vztah pro vdhu spektrogramu bychom tedy mohli zapsat ve tvaru

E-Q-R-\

~ 10000

kde parametr () bud bereme imérny poméru signdl/Sum, pokud jej zndme nebo jej odhadujeme, jak je to

popséno vyse; A je vinova délka méfeni a k je pocet méfenych Car (to pouze, kdyZ vdhujeme primér méfeni
z vice spektralnich car).

Je ovSem mozny i jiny a v zdsad€é objektivnéjsi pristup k problému. Pokud napt. pfi feSeni kiivky

radidlnich rychlosti kombinujeme data z riiznych spektrografii, mizeme prvni vypocet provést tak, Ze viem

(200)

(201)
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dattim prifadime jednotkové vahy. Vypocet nam ur¢i stfedni kvadratické chyby na 1 méfeni pro individualni
datové soubory a my mizeme pro findlni vypocet uinit vahu kazdého souboru neprimo timérnou kvadrdtu
strednit kvadratické chyby 1 méreni pro dany soubor.
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4 Analyza ¢asovych rad a hledani periodicity u proménnych hvézd

4.1 Uvodni dvahy
Definujme si nejprve zdkladni pojmy, které se budou béhem celého vykladu Casto opakovat:

e Zména néjaké promeénné veliCiny se nazyva periodickou, jestliZze se hodnoty, jeZ veli¢ina postupné
nabyv4, zcela pravidelné opakuji podle urcitého zdkona (funkce). Délce opakovaciho intervalu se fika
perioda zmén; budeme ji zde dusledné oznacovat symbolem P.

e Casto je vyhodné (z divodd, které vyplynou z dalsiho vykladu) pracovat s pievricenou hodnotou
periody. Této veli¢in€ se fika frekvence a budeme ji oznacovat symbolem f. Plati tedy:

f=1/P. (202)

e Pro jednoduse periodické déje byva vyhodné méreni zobrazit ve fazovém diagramu, tj. poskladat v Case
rozlozena data tak, jako by byla vSechna ziskdna béhem ¢asového intervalu odpovidajiciho délce jedné
periody. Pro méfeni ziskané v Case ¢ spoCteme cyklus a fdzi ¢ a normovanou fazi ¢ vuci periodé P
podle vztaht

c=(t—Tp)/P, (203)

¢ = frac(c). (204)

(Funkce frac(x) nabyva hodnoty zlomkové ¢asti x pro nezaporna x, a hodnoty [1 - absolutni hodnota
zlomkové ¢asti z] pro x < 0. Tedy napt. prox = 3.77, frac(2)=0.77; pro x = —3.77, frac(x)=0.23, atd.)
Ty oznacuje pocétek fazi: je to néjaky referencni Casovy bod, pro ktery se rozhodneme (na pf. okamzik
maxima ¢i minima studované zmény); pokud nds takovy okamZzik nezajimd, lze pro jednoduchost
zvolit Ty = 0. Snadno uvazime, Ze vztah (204) transformuje kazdy ¢as méfeni do intervalu hodnot
od 0 do 1, a to tak, Ze stejné hodnoty proménného déje s periodou P budou mit stejnou hodnotu
faze. Pro konkrétni piipad proménnych hvézd se fizovému diagramu obvykle fikd svételna kiivka. Pro

hvézdy s proménnou radidlni rychlosti hovofime o kfivce radidlnich rychlosti.

Kazdé pozorovani jasnosti, radidlni rychlosti, centrdlni intenzity nebo kterékoliv jiné fyzikdlni veli¢iny
se zaznamenanym Casem méieni predstavuje jeden bod Casové fady pozorovani sledovaného objektu. Je
to tedy dvojice &isel (¢, m), kde m oznacuje jasnost zméfenou v Case ¢. Pokud se jasnost méni, bude nas
pfirozené zajimat, zda jsou tyto zmény pravidelné ¢i nepravidelné a viibec, jaky je jejich charakter. V piipadé
pravidelnych zmén je prvnim tkolem nalézt periodu, se kterou se zmény jasnosti opakuji. Vzhledem k povaze
astronomickych pozorovini v optickém oboru to nemusi vZdy byt snadny dkol. Rotace Zemé (opakovani
dne a noci) a nepravidelné zmény oblac¢nosti zpiisobuji, Ze ¢asové fady astronomickych pozorovani maji
své charakteristické zvl4Stnosti:

e Pii pozorovani z jednoho mista nutné obsahuji ‘vzorkovaci periodu’ jednoho hvézdného dne.
e Jsou velice nepravidelné€ rozlozena v ¢ase (dvé méfeni mohou po sobé nasledovat za 1 minutu, ale také

tieba za 2 roky).
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Spravna a uplna analyza ¢asovych fad astronomickych pozorovani je proto i v dobé vykonnych pocitaci
¢innosti, kterou nelze délat zcela mechanicky. Je tfeba urcitého citu pro véc a klidného zvazeni, co lze
z danych pozorovacich dat urcit a co ne.

Prvnim krokem analyzy by vidy mélo byt grafické zobrazeni studované proménné veliciny v zdvislosti
na case. Z. néj ziskame prvotni piedstavu o tom, co muzeme od analyzy dané Casové fady oc¢ekavat a jakou
strategii zvolit.

e Jestlize mame k dispozici bohaty soubor méfeni, kterd nasleduji dostate¢né husté po sobé, muze se
dokonce stét, ze jiz z tohoto grafu odhadneme skutecnou periodu zmén. To je ovSem v praxi spiSe
vyjimecny, nez typicky ptipad. Kazdopadné ale z grafu pozname, zda nedochézi k trvalému poklesu
¢i rustu studované veli¢iny nebo zda nejvyraznéj$i zmény nejsou sice plynulé, ale zcela ocividné
neperiodické, nepravidelné.

e Pokud casova fada, kterou zkoumame, sestava z méfeni, pofizenych nékolika riznymi pozorovateli
¢i pristroji, je vzdy uziteéné je v grafu odliSit riznymi symboly, abychom se piesvédcili, zda mezi
jednotlivymi pozorovateli neexistuji systematické rozdily v hodnotdch méfené veliCiny.

Uved’'me nékolik dalsich, skoro bandlnich, ale duleZitych zavéra, které lze pfi prvotnim zkoumani dané
casové fady udinit:
1. Z dané fady méfeni nelze prokdzat pritomnost periody, kterd je delsi, nez délka celé serie pozorovani.
Ze je zména skute¢né periodickd, zjistime teprve z dat, kterd budou pokryvat né€kolik cykla.

2. V principu lze zkoumat, zda v danych datech neni pfitomna perioda krat$i neZ minimdlni ¢asova
vzdélenost dvou pozorovani studovanych dat. Musime si ale byt védomi, Ze 1 kdyZ néjakou takovou
periodu nalezneme, muiZe jit o periodu zdanlivou, vzniklou pouze v dusledku fizového skladani.
Predstavme si pro ilustraci, Ze bychom pravidelné po 1 dni méfili konstantni jasnost. Lze snadno
uvazit, Ze takovd pozorovani nevylucuji, ale ani nedokazuji pfitomnost periodického déje s periodou 075,
09333333, atd.) Abychom piitomnost takové periody prokdzali, musime ziskat nové fady pozorovani
s daty, jejichZ Casovy rozestup bude alespon o jeden fdd mensi neZ je hledana perioda. Na potiebnou
hustotu métfeni bude mit vliv i to, zda kiivka s domnélou periodou ma pouze jedno maximum a
minimum nebo zda je sloZitéjsi (jako napt. svételna kiivka zdkrytové nebo elipsoidalni proménné).
To znamen4, Ze napf. k prokdzani piftomnosti periody 0f1 bychom méli ziskat alesponi jednu serii
pozorovani s hustotou méfeni po 0101, jde-li o zhruba sinusovou k¥ivku, ¢i 02005, jde-li o kfivku se 2
minimy a maximy.

Z toho, co bylo feceno, vyplyva, Ze zacindme-li zkoumat proménnost néjakého objektu, o jehoz zménach
neni dosud nic zndmo, méli bychom zacit pozorovani nejprve hustymi celono¢nimi fadami méteni, abychom
si u€inili prvotni pfedstavu o tom, jaké nejkratsi méfitelné zmény jasnosti mizeme pro zkoumany objekt
ocekavat. Pokud na pft. spolehlivé vylou¢ime méfitelné zmény béhem noci, bude nadéle stacit ziskdvat 1-3
méreni za noc, atd.

4.2 Obecné zakonitosti a problémy pii hledani period

Vyhledavani periodicity néjakého proménného jevu neni pfirozené vyluénym problémem astronomie, ale
i mnoha dalSich védnich disciplin. V fadé€ pfipadu je vSak mozné ziskavat souvislé pozorovaci fady s pra-
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videlnym casovym rozestupem po sob€ jdoucich méfeni. Pro takové fady lze hledat periodicitu metodami
klasické Fourierovy analyzy. V ptipadé studia hvézd jsou ov§em podobné metody stéZi pouZitelné a proto
zde o nich nebude fec.

V astronomické literatufe Ize nalézt celou fadu matematickych a pocitacovych metod k hledani periodicity,
a nové se stale objevuji. Lze si vSak povSimnout, Ze vSechny tyto metody jsou jen rtizné dimyslnymi
obménami dvou zdkladnich principit, pomoci nichZ lze periodicitu v datech s nepravidelnym ¢asovym
rozloZenim méfeni hledat:

1. metody, které modeluji kiivku zmén pomoci konkrétnich tfid matematickych funkci, pfedpoklidaji
urcity konkrétni tvar kiivky a hledaji periodu, pro kterou je shoda funkce s daty nejlepsi, a

2. metody, které pro kazdou zkusmou periodu setiidi data do fizového diagramu a v jednotlivych malych
intervalech fazi zkoumaji rozptyl bodu. Za nejlepsi se povazuje ta perioda, pro niz je rozptyl ve vSech
intervalech fazi nejmensi.

Je ziejmé, Ze kazdy z téchto postupi ma své vyhody, a je tfeba zvazit, pro ktery se v daném piipadé
rozhodnout. Vyhodou metod, které pouZivaji matematické funkce, je, Ze ziskdme kromé periody i analyticky
popis svételné kiivky a muzeme vypocitat o¢ekavanou hodnotu jasnosti pro libovolny ¢as.

Metody minimalizace faizového rozptylu jsou ovSem velice vyhodné pro data, pro néz tvar faizové kiivky
predem nezname. Kdybychom totiZ napt. pro hledani periody zakrytové dvojhvézdy se dvéma nestejné
hlubokymi minimy pouZili prvni tfidu metod a za modelovou kfivku zvolili v praxi nejcastéji pouZivanou
sinusovku, je zfejmé, Ze bychom spravnou periodu sté€Zi nalezli.

Pokud tedy o proménnosti sledovaného objektu predem nic nevime, doporucuji pouZzit nejprve nékterou
z metod minimalizace fazového rozptylu, a teprve po nalezeni spravné periody zmén uvazZovat o vhodném
analytickém popisu nalezené kiivky.

Z toho, co jiz bylo feceno, vyplyva tedy nasledujici obecné schema praktického postupu:

Zvolime nékterou metodu, interval moZnych period a krok zmény zkusmé periody, a zaddme hledani.
Program zkouma data postupné viaci jedné zkusmé periodé za druhou a zaznamenava si nejlepsi hodnoty
nalezené podle daného kriteria té které pouzité metody, a ty na konci prohledani uZivateli sdéli spolu s
hodnotami kriteria. Jinou mozZnosti je zobrazit priibéh hodnoty kriteria v zavislosti na frekvenci pro cely
rozsah prohledavani.

Pokud o mozné periodicité zkoumané zmény pfedem nic nevime, 1ze za minimalni a maximélni zkusmé
periody zvolit na pf. minimdlni ¢asovou vzdalenost dvou pozorovéni a celkovou délku intervalu pokrytého
studovanymi daty.

Nejdulezitéjsi je ovsem spravna volba kroku prohledavani, se kterym ménime zkusmou periodu. Chceme
pfirozené zvolit nejprve krok co nejdelsi, aby vypocet netrval zbytecné dlouho. Je ale zfejmé, Ze pokud
bychom zvolili krok piili§ velky, mohli bychom piehlédnout spravnou periodu. Kdybychom na pf. zvolili
tak dlouhy krok, Ze by se dvé po sobé jdouci zkusmé periody liSily od zacatku do konce tseku pokrytého
daty o celou 1 zkoumanou periodu, o€ividné bychom zanedbali moZn4 setfidéni pro vSechny periody mezi
dvéma zkusmymi. Pro zhruba sinusovou svételnou kfivku je proto bezpecné zvolit krok prohledavani tak,
aby 7z4dné pozorovini nezménilo svou fazi mezi dvéma po sobé€ jdoucimi zkusmymi periodami o vice
nez 0F' 1. Formulujme si takovou podminku matematicky pomoci frekvenci definovanych vztahem (202).
Jestlize zkoumand méfeni byla ziskana v Casech ¢; az ,,, pak délka intervalu pokrytého daty je 7" = ¢,, — ¢;.
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K nejvétsi fazové zméné mize dojit prave pro Casové nejvzdalenéjsi body. Zvolme proto Cas ¢ za pocatek fazi.
PoZadujeme-li, aby maximadlni fizovd zména mezi zkusmymi frekvencemi na celém intervalu nepfesahla
hodnotu Ay beze zmény hodnoty cyklu, pak je zfejmé, Ze pro krok ve frekvenci A f s pouzitim vztahi
(202) a (203) plati

c=fT, c+ DNp=(f+Af)T,
a tedy

Af = Ap/T. (205)

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

Je dobré si uvédomit, jaké naroky na prohleddvani podminka (205) klade. Jestlize napf. pozorovani
pokryvaji interval 100 dni a budeme pozadovat Ay = 0F1, musime zvolit krok A f = 0,001 cd~* (cykld
za den), takZe nap¥. k prohleddni v§ech moZnych period od 100 dni doli k 021 budeme muset zvolit (10-
0,01)/0,001) = 9990 zkusmych frekvenci. Budou-li ale data pokryvat tieba 1000 dni (tedy asi 3 roky),
budeme jiz potiebovat 99900 zkusmych frekvenci. Pro Casové rozsahld data je proto velice uzitecné uvazit,
zda v dusledku polohy méfeného objektu na nebi neexistuji v datech vétsi sezonni Casové mezery. Jestlize
ano, je prirozen¢ vyhodné provést prvotni hledani v datech z kazdé sezony zvlast, coZ ndm umozni pouZiti
mnohem delStho kroku ve fazi. Je-li studovand zména periodickd, méli bychom stejnou periodu nalézt
ve vSech sezonéch. Jeji hodnotu pak pouze zpfesnime jemnym prohledanim tplného souboru dat v malém
okoli ptiblizné periody nalezené v jednotlivych sezonéch.

Jestlize provedeme hledani periodicity v urcitém rozsahu zkusmych period, velmi Casto se stane, Ze
nami zvolena metoda nalezne vice moznych period. MiZe to znamenat, Ze zmény jasnosti nejsou jednoduse
periodické nebo Ze jsou tvoreny sklddanim dvou ¢i vice periodickych déji. NeZ vsak takovy zavér ucinime,
musime se velice peclivé presvédCit, zda zdanlivd multiperiodicita neni disledkem konkrétniho ¢asového
rozlozeni dat. RovnéZ je tieba identifikovat vSechny zdanlivé, falesné a ptridruzené periody.

Zddnlivé periody (aliasy) Zdanlivym periodam, které vznikaji v disledku urcité dlouhodobé pravidel-
nosti v obecné velmi nepravidelné ziskavanych astronomickych datech se v anglické literatufe iik4 aliasy
(doslova ‘prekryvy’) a zde se tohoto stru¢ného a vystizného terminu v dal$im vykladu pfidrzime. JiZ na za-
¢atku této kapitoly jsem se zminioval o tom, Ze kazda fada pozorovani proménné hvézdy z konkrétniho mista
na Zemi bude v disledku stiidani dne a noci ve vétsi ¢i mensi mife ‘vzorkovana’ s frekvenci 1 hvézdného dne
(vyjimku by mohla predstavovat pouze souvisld pozorovéni cirkumpoldrni hvézdy z Arktidy ¢i Antarktidy
béhem polarni noci). Pozorovani slabych hvézd, pfi nichz se pozorovatel védomé vyhyba nocem v dobé
upliku, budou nutné vzorkovana s periodou obéhu Mésice kolem Zemé. To se miiZe stét i pro jasné hvézdy
v téch oblastech, kde je charakter oblac¢nosti vyraznéji modulovan mési¢nim cyklem. Ze ziejmych divodu
dochdzi v pozorovacich fadach proménnych hvézd i k vyraznému vzorkovani s periodou 1 roku.

Vysvétleme si nejprve na ndzorném piikladu, pro¢ pfi pravidelném rozestupu pozoroviani mohou zdénlivé
periody ¢i aliasy vznikat. Na obr. 3 je zndzornéna periodickd sinusovd zména jasnosti s periodou 0,9 dne,
kterou pozorujeme vZdy jedenkrat denné. Je zfejmé, Ze vyneseme-li tato pozorovani do grafu v zavislosti
na ¢ase, usoudime, Ze skute¢nd perioda zmény je 9 dni. Oznacime-li Casovy krok, se kterym ziskdvame
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Obrézek 3: Ilustrace, jak vznikaji aliasy pfi pozorovéni z jednoho mista: Pokud pozorovéni ziskdvdame pravé jedenkrét denné, kdyZ hvézda
prochdzi mistnim polednikem, nelze pro zndzornény ptiklad zfejmé rozhodnout mezi periodami 079 a 970.
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pozorovani k (v nasem piikladu & = 1), pak mezi frekvencemi obou period zfejmé existuje vztah

Formulujme si nyni problém astronomickych aliasti pfi pozorovani ze Zemé obecnéji. Ozna¢me symboly
fr a fq frekvence 1 tropického roku a 1 hvézdného dne. ProtoZze ¢as méfeni udavame obvykle v jednotkach
sttedniho slune¢niho dne a tropicky rok trvd 365,24219 stfednich slune¢nich dni — tj. 366,24219 dni
hvézdnych — je frekvence 1 roku

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

Délka 1 hvézdného dne v jednotkéch stiedniho Casu je 365,24219/366,24219; frekvence 1 hvézdného dne
je tedy

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

JestliZe se jasnost proménné, kterou sledujeme, méni periodicky s frekvenci f, pak pro frekvence odpovi-
dajicich jednodennich aliast plati

h=fi—fafo=fatT (209)

Uved'me si konkrétni &iselny pifklad: Bude-li nap¥. skute¢nd perioda zmén P = 2¢0, dostaneme podle (209)
jednodenni aliasy s periodami 01665452 a 19989108. Pro P = 5{0 to bude 01831436 a 19245737 a pro P =
2070 je to 0194990 a 190496. Pro P = 10070 dostavame aliasy 1900732 a 0298742. Vidime tedy, Ze s rostouci
periodou se jednodenni aliasy zdola a shora bliZi period€ 1 hvézdného dne.

Pro frekvence ro¢nich aliasti obdobné plati

f3:f_fraf4:f+fr- (210)
Oznacime-li jesté T, = 1/ f, délku tropického roku, l1ze vztahy (210) piepsat do tvaru
T./Ps=T,/P—1 a T,/P,=T,/P+ 1. (211)

JestliZe si jesté pfipomeneme definici cyklu (203), vidime, Ze ndzorny smysl ro¢nich aliasi je, Ze se jednd o
periody, které se od skute¢né lisf o délku & 1 cyklu za dobu 1 roku. Napf. ro¢ni aliasy periody 290 budou
199891 a 2¢0110. Budeme-li proménnou hvézdu s periodou 2¢0 pozorovat dvé sezony po sobé napt. vzdy
jen béhem 1 mésice, mlze se stit, ze nedokdZeme rozhodnout mezi skute¢nou periodou a jejimi ro¢nimi
aliasy.

Pro pozorné ctendfe doddavam, Ze numerickd shoda denniho a ro¢niho aliasu, které si lze vSimnout
v uvedeném piikladu pro periodu 2¢0, neni obecnym pravidlem a nastdvéa pouze pro tuto periodu. Ze vztahti
(208), (209) a (210) totiZ plyne vztah f; = 1+ f, — 2f, zn¢hoZ je zfejmé, Ze rovnost f; = f, nastava pouze
pro f =0,5.

Falesné periody Je nutno peclivé rozliSovat mezi zddnlivymi periodami neboli aliasy, o nichZ jsme
si pravé poveéde€li, a mezi faleSnymi periodami, které miizeme v datech nalézt. Aliasy jsou diisledkem
pritomnosti urCité periodicity v casovém rozloZeni jednotlivych pozorovani. Naproti tomu falesné periody
vznikaji obvykle v disledku urcité periodicity v systematickych chybdch nasSich méfeni. Zaludné je, Ze se
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v obou pripadech miiZe jednat o podobné periody. Nejlépe si miZzeme vznik falesné periodicity vysvétlit opét
na piikladech. Budeme-li napf. pofizovat dlouhé no¢ni fady méfeni jasnosti né¢jaké hvézdy a nebudeme-li
namétfené hodnoty opravovat o vliv extinkce (viz kapitola o redukci fotoelektrickych méfeni) nebo budou-
li nase korekce chybné, pak se urcend jasnost i neproménné hvézdy bude zdanlivé meénit s periodou 1
hvézdného dne. Zcela analogicky se muze stit, Zze méfeni béhem roku se budou systematicky liSit a pfi
hledéni periodicity zjistime faleSnou periodu 1 roku.

Ndsobné periody neboli vyssi harmonické VétSina metod hledani periodicity bude v naSich datech
indikovat i periody dvakrét a tfikrat delSi, nez je skutecnd perioda zmén. To je logické, a v nékterych
pfipadech je bez dodatecné informace (napf. z jiného druhu pozorovdni) nemozné rozhodnout, zda skute¢na
fyzikélni perioda zmén odpovidd jednoduché (zhruba sinusové) kiivce nebo kiivce se dvéma minimy a
maximy a dvakrat delsi periodou. To je pfipad elipsioddlnich proménnych nebo zakrytovych dvojhvézd se
2 podobné hlubokymi minimy. Metody minimalizace fizového rozptylu indikuji sloZzitéjsi kiivky pfirozené
1épe, neZ metody zaloZené na modelu jednoduse periodické zmény.

Pouceni Z toho, co jsme si zde povédéli, vyplyva, Ze pokud v datech nalezneme periody blizké 1 dni
nebo 1 roku, méli bychom je zpocatku piijimat s velkou reservou a ucinit vSe pro to, abychom se ujistili
o jejich redlnosti nebo je naopak spolehlivé vylouéili. Clanky, ve kterych jsou bez seriézniho zkoumdani
podobné periody oznamovany, nachdzime ¢as od €asu i v nejvétSich svétovych astronomickych ¢asopisech.

Test na faleSné periody je ziejmy. Mély by se totiZ tou ¢i onou mérou vyskytovat i v métfenich kontrolnich
neproménnych hvézd podobnych vlastnosti a polohy na obloze jako zkoumany objekt.

Proti aliasim pomohou pouze pozorovani s vhodnym ¢asovym rozloZenim. Nyni je zcela ziejmé, pro¢
jsem jiZ v tivodu doporucoval ziskat u nezndmé proménné nejprve nékolik serii celonoCnich méfeni. Z téch
obvykle zjistime, zda je zména rychld nebo pomald. Idedlnim zptisobem, jak se branit jednodennim aliasim,
je pozorovat hvézdu po ur¢itou dobu z nékolika mist na Zemi, kterd jsou vzdalend v mistnim ¢ase. Ondfejovsti
stelarni astronomové zorganizovali nékolik takovych pozorovacich kampani jiz v sedmdesétych letech a
na pocatku osmdesatych let. Dnes jsou podobné kampané celosvétove stdle Castéjsi.

Zavérem bych rad upozornil, Ze peclivé zkoumani jednodennich aliasti neni samoucelné. Typické rotacni
periody hvézd spektralnich typt O a B jsou blizké pravé k 1 dni a rovnéz dvojhvézdy s jednodenni obéZnou
periodou nejsou Zadnou vzacnosti. Podobné periody proto nelze nikdy pfedem vyloucit, stejné jako periody
blizké 1 roku.

4.3 Metody minimalizace fazového rozptylu

Metody zaloZené na minimalizaci rozptylu ve fazi byly popsény jiZ Whittakerem a Robinsonem (1926) a
novéji Laflerem a Kinmanem (1965). Zajimavou modifikaci navrhli Evans a Young (1966). V té se vyuZiva
principu spojitosti dat ve fazovém diagramu pro spravnou periodu. Statistické vlastnosti podobné metody
zkoumal Dworetsky (1983).

Z hlediska rychlosti vypoctu je patrné nejlepsi program, ktery publikoval Morbey (1973). Jeho népad
spo¢ivad v tom, Ze se nejprve mefend data znormuji a zkvantuji na celociselné hodnoty od 1 do 11. Pro
kazdou zkusmou periodu se pak podobné znormuji faze do intervalu celociselnych hodnot 1 az 10 (napf.
tak, ze fazim 0-0,1 se pfifadi index 1, fazim 0,6-0,7 index 7 atd.). Fizovy rozptyl pro danou periodu se
pak jednoduse zjisti jako soucet rozdild maximalni a minimalni hodnoty proménné pro kazdou skupinu dat
se stejnym indexem normované faze. Idedlné by pii zvoleném normovéani mohl byt celkovy fazovy rozptyl
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nulovy; pro zcela nesetfidénd data (s maximalnim rozptylem ve vSech fazovych intervalech) bude roven
10 x (11-1) = 100. Genialita Morbeyho napadu spoc¢iva ve dvou vécech: (1) data neni tfeba pro kazdou
zkusmou periodu vzestupné tiidit podle fizi, coZ u jinych metod pfedstavuje nejdelsi ¢ast vypoctu; a (2)
prace s celo¢iselnymi hodnotami dale zvySuje rychlost vypoctu na libovolném pocitaci.

V soucasné dobé je patrné nejrozsitenéjsi a nejznaméjsi metoda navrzend Stellingwerfem (1978). Pro
diskrétni pozorovéni (¢;,m;), 7 = 1, N je celkovy rozptyl (neboli variance; ¢tverec stfedni kvadratické
chyby) dan vztahem

S =3 (m; —m)*/(N = 1), (212)

kde
m = ij/N (213)
J

je stfedni hodnota métené veli¢iny.

Pro libovolné zvolenou podmnoZinu vSech pozorovani (vzorek) lze definovat rozptyl vzorku zcela ana-
logicky podle vztaht (212) a (213). Zvolime-li M rtiznych vzorkd, které budou mit rozptyly s, (k = 1, M)
a budou obsahovat n; méteni, bude celkovy rozptyl pro tyto vzorky dan vztahem

s=_(n,— 1)sk)/(zkj ny — M). (214)

k

Tento rozptyl vici stiedni svételné kiivce se pfi hledani periody snazime minimalizovat. Stellingwerf pro
praktické pouZiti vytvaii podmnoZiny dat - vzorky - tak, Ze voli diskrétni intervaly blizkych fazi (v dal§im jim
budeme ve shodé s nim fikat téZ ‘fdzové biny’) a vytvoii nékolik takovych representaci. Pro jednoduchou
kiivku s jednim maximem a minimem ve fazi doporucuje zvolit 5 fizovych intervald (bint) a 2 rtizné

representace, tedy napf. v jedné representaci podmnoziny fazi z intervalt
(0;0,2),(0,2;0,4),(0,4;0,6), (0,6;0,8), (0, 8;1.0) (215)
a ve druhé
(—0,1;0,1),(0,1;0,3),(0,3;0,5),(0,5;0,7),(0,7;0,9). (216)
Féazovy rozptyl jesté normuje celkovym rozptylem dat, takZe za kriterium spravnosti periody voli funkci
9 =s/S. (217)

Je ziejmé, Ze pro zkusmé periody daleko od skute¢né periody zmén bude funkce v} nabyvat hodnot blizkych
k 1 a v okoli spravné periody bude klesat smérem k nule.

Protoze vypocet fazi pro kazdou zkusmou periodu trvd nejdelSi dobu, vytvofil jsem na zdklad€ Stellin-
gwerfovy metody program HEC27, ktery miiZe hledat periodicitu soucasné pro az 8 zavisle proménnych
veli¢in ziskanych pro stejné Casy méfeni (napf. pro UBV hvézdné veli¢iny a barevné indexy B —V aU — B
nebo pro rizné veli¢iny méfené ve spektrech). Vypocetni ¢as se pritom ve srovnani s hledanim periodicity
pouze pro jednu proménnou veli¢inu prodlouZzi jen nepatrné.
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Nemec a Nemec (1985) navrhli pro Stellingwerfovu metodu test statistické vyznamnosti nalezenych
period. I kdyZ takové testy jisté predstavuji dobrou informacni pomicku, domnivam se osobné, Ze v nejistych
pfipadech stejné nezbude, neZ domnélou periodicitu potvrdit nebo vyvratit dal$i vhodné volenou fadou
pozorovani.

Velkou vyhodou Stellingwerfovy metody je moznost libovolné volit pocet fazovych binii a riznych
representaci. Mtizeme diky tomu hledat periodicitu i pro zna¢né€ slozité svételné kiivky s vice maximy a
minimy. Vypocetni ¢as ovSem citelné narlstd, protoZe je nutno volit nejen vétsi pocet bind, ale i prislusné
kratsi krok ve zkusmych frekvencich. Jestlize pro jednoduse periodickou kiivku staci volit zkusmé frekvence
podle vztahu (205) tak, aby fizov4 diference A byla 0F' 1, pak tieba pro kfivku s o¢ekdvanymi 5 minimy to
jiz musi byt pouze 002, a misto 5 fazovych bind jich musime mit 25, nemame-li minout Z4dné vyznamné
setiidéni.

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

4.4 Metody zaloZené na modelovani periodickych zmén matematickymi funkcemi

I t€chto metod existuje celd fada. Deeming (1975) popsal velmi podrobné, jak je moZno metody zaloZené
na Fourierové transformaci zobecnit i na pfipad pozorovani ziskdvanych v nepravidelnych intervalech.
Ctendfe, ktery by se hloubgji zajimal o teoretické aspekty problému, odkazuji na matematické ucebnice
a na Deemingovu piehledovou prici. Zde bude fe¢ pouze o tom, jak 1ze Deemingovu metodu aplikovat
prakticky. Je-li zndma zména studované veli¢iny jako funkce ¢asu (m = m(t)) pro libovolny okamzik,
muiZeme definovat komplexni Fourierovu transformaci funkce m(t) jako funkci frekvence f vztahem
r+o0 .
F(f) = / m(t)e2 It d. (218)
— 0o
D4 se ukdzat, Ze pokud je skute¢nd zména jasnosti periodicka a lze ji popsat jako soucet kosinovych zmén
pro diskrétni frekvence f; az f (m(t) = é\le Ajcos2rf;(t — T;)), bude amplituda komplexni funkce
F(f) nenulova jen v bezprostfedni blizkosti frekvenci f; az fy.
V praxi mdme ovSem k dispozici pouze fadu méfeni m(t;),j = 1,2,.., N ziskanou v Casech ¢; aZ ty.
Deeming ukdzal, Ze definujeme-li pro takova data tzv. diskrétni Fourierovu transformaci vztahem

N
Fx(f) =" m(t;)e”*™", (219)
j=1

plati, Ze tato diskrétn{ transformace je konvoluci skute¢né Fourierovy transformace s funkci dx(f), kterou
Deeming nazval spektrdlnim oknem a ktera je definovana vztahem

N
Sn(f)=>_e? Il (220)
j=1

a pro dany soubor dat zavisi tedy pouze na okamzZicich pozorovani.
Je tedy

Fa(f) = F(P) < ow() = [ F( = F)on(rir. @21)
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Prakticky vyznam toho vSeho je nésledujici: Kdyby skute¢nd zména jasnosti byla kosinusova s frekvenci
fo» pak amplituda komplexni funkce Fy(f)(=| Fn(f) |) bude nabyvat lokdlniho maxima pro f = fo, ale
rovnéZ pro fadu dalSich frekvenci, které jsou ddny ¢asovym rozloZenim méfeni, ¢ili v zdsadé pro aliasy,
o nichz byla fe¢ dfive. Jaké konkrétné jsou tyto aliasy pro dany soubor dat popisuje pravé funkce o, ( f), kterd
vzdy nabyva svého absolutniho maxima (rovného poc¢tu méfeni N) pro frekvenci f = 0 a jeji dalsi maxima
jsou dana pravé konkrétnim rozloZenim okamziki méfeni (obvykle pro frekvence 1 roku, 1 hvézdného
dne, frekvence odpovidajici délce Casového useku pokrytého daty a dalsi). Je to tedy tak, Ze pro idedlni
kosinusovou zménu bude amplituda diskrétni Fourierovy transformace nabyvat maxima pro frekvenci f,
a pro dalsi frekvence, které budou odpovidat frekvencim spektralniho okna zvétSenym pravé o frekvenci
fo. (PovSimnéme si, Ze pfi zvoleném formalismu se uvazuji i zdporné frekvence. Plati proto, Ze pokud ve
spektralnim oknu existuje napt. maximum pro frekvenci jednodenniho aliasu f;, budou kromé frekvence f,
existovat v amplitudé diskrétni Fourierovy transformace i maxima u frekvenci f, + f; a fo — f4.) Pokud
tedy spocteme hodnoty amplitudy diskrétni Fourierovy transformace i spektralniho okna v ur¢itém rozsahu
frekvenci a s krokem uvazlivé zvolenym podle vztahu (205), mizeme hledat i vicendsobnou periodicitu
v datech pfitomnou.

Uvedeny princip byl pozdéji zobecnén do automatické metody hledani multiperiodicity, ktera je v astro-
nomické literatufe znama jako algoritmus CLEAN. Tato metoda byla popsana Robertsem a spol. (1987) a
pracuje tak, Ze z dat postupné odebird jednotlivé nalezené periodické zmény dokud nedospéje k diskrétni
Fourierové transformaci bez statisticky vyznamnych amplitudovych maxim.

Jinou, velmi rychlou metodu hledéni jednoduse periodické zmény s jednim maximem a minimem ve fa-
zové kiivce navrhl Morbey (1978). V ni se za modelovou funkci pfijimd lomena ¢dra — rostouci v prvni
polovinég, a klesajici ve druhé poloviné fazového diagramu. Kriterium periodicity v Morbeyho metod¢ je
pomér amplitudy zmény a variance rozptylu pravé vzhledem k oné lomené Cafe. Vyuzivd se zde opét
celociselného kvantovani hodnot studované veli¢iny i fazi — tak jako v diive popsané Morbeyho metodé
minimalizace fdzového rozptylu — ke zvySeni rychlosti vypoctu. Praktické testy ukdzaly, Ze pro jednoduse
periodické funkce je tato metoda citlivéjSi nez klasicka Fourierova transformace. Nehodi se ovSem pro
slozité&jsi svételné kiivky ani pro detekci vicendsobné periodickych zmén.

Lomb (1976) a Scargle (1982) navrhli periodogram, ktery ma dobfe definovany statisticky test vyznam-
nosti nalezenych period a odpovidd porovnéni dat pro kaZzdou zkusmou frekvenci se sou¢tem sinové a
kosinové zmény. Press a Rybicki (1989) pfisli s ndpadem, jak Ize tuto metodu vypoctu zrychlit, a publikovali
i pfislusny algoritmus ve formé podprogramu v jazyce Fortran.

Grison (1994) navrhl postup, jak 1ze pomoci ortogondlnich funkci a periodogramu hledat i periody
svételnych kiivek o libovolném tvaru.

4.5 Odstranéni neperiodické zmény

Diagram zdavislosti zmény jasnosti na ¢ase, o némz byla fe€ jiz ivodem, ndm v nékterych piipadech ukéze,
Ze v datech existuje zfetelnd, ale nepochybné neperiodicka (soustavna nebo cyklickd) zména jasnosti. Tak
tomu je napf. velmi Casto se zménami jasnosti hvézd se zdvojem (Be stars). Pfesto i v takovych zménach
muZe byt pfitomna i periodickd slozka, kterou bychom radi nalezli. K tomu je tfeba mit moZnost né¢jakym
vhodnym zptisobem neperiodickou ¢ast zmén z dat pfed periodovou analyzou odstranit.

Podle mé zkusenosti k tomu vyborné poslouzi metoda vyhlazeni pomoci polynomt 3. stupné navrzena
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Obrazek 4: Zmény jasnosti hvézdy se zdvojem LQ And, jak byly v Johnsonové filtru V' namé&feny v sez6né 1983 na observatofi na Hvaru.
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Obrézek 5: Tlustrace pouziti Deemingovy metody na data LQ And zndzornénd na obr. 4: Horni obrdzek ukazuje spektralni okno posunuté ve
frekvenci 03,2308 cd~! a o konstantu 0,01 v amplitudé. Dolni obrazek znazoriiuje amplitudu Fourierovy transformace v zavislosti na frekvenci.
Vidime, Ze spektrdlni okno dobfe popisuje aliasy, které se objevuji i ve Fourierové periodogramu.
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Obrazek 6: Tlustrace pouziti Stelingwerfovy metody na data LQ And zndzornénd na obr. 4: V tomto periodogramu odpovidaji nejlepsi nalezené
periody minimim ¢ statistiky.

Vondrdkem (1969, 1977). Musime se ov§em podle grafického dojmu rozhodnout, zda chceme z dat odstranit
jen dlouhodoby trend nebo i kratsi cyklické variace. Vondrakova metoda poskytne i stfedni kvadratickou
chybu proloZeni. Ta by méla odpovidat typické chybé jednoho méfeni v ptipadé, kdy v datech jina (rychlejsi)
zména jiz neni. Je-li vétsi, mizeme odchylky dat od hladkého proloZeni podrobit nékteré z metod periodové
analyzy, o nichz byla fe¢ dfive.

4.6 Numericky priklad

Pro ukédzku praktické aplikace jsem zvolil pozorovini hvézdy se zavojem LQ And ziskana roku 1983
na observatofi na Hvaru. Pouzitd data jsou malou podmnoZinou vSech méfeni této proménné analyzovanych
v praci Harmance a spol. (1991). Citovani autofi nalezli periodu zmé&n 0,61904 dne (f=1,6154 cd™!).
Zamérné byla pouZzita individudlni pozorovani ve filtru V' (desetisekundové integrace) bez jakéholiv ‘Cisténi’,
aby byl vidét i vliv ndhodnych chyb méfeni, které se v uréitém procentu piipadi obvykle vyskytnou. Na
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obrazku 4 jsou méfeni vynesena v zavislosti na ¢ase. S mirnou ddvkou skepse bychom mohli usoudit, Ze
obr. 4 znazornuje pouze ponékud vEtsi rozptyl méfeni z hvarské observatore, kterd se nachazi jen 260 m nad
motskou hladinou, a Ze k Zddnym skuteCnym zméndm jasnosti nedochdzi.

Obr. 5 ukazuje pribéh diskrétni Fourierovy transformace a spektrdlniho okna posunutého na frekvenci
3,2308 cd~! (a o konstantu 0,01 v amplitud&). Frekvence 3,2308 cd~! odpovidé period& 0,30952 dne =
0,61904/2 dne. Vidime, Ze frekvence 3,23 cd~! odpovidd absolutnimu maximu Fourierovy transformace
nalezenému ve zkoumaném rozsahu frekvenci; frekvence skutecné periody 0,61904 dne (1,6154 cd™!) je
detekovana jen velice slabé.

Na obr. 6 je zndzornén prubéh ¥ statistiky spoctené pro stejnd data Stellingwerfovou metodou. Je vidét,
ze perioda 0061904 se detekuje stejné dobie jako jeji prvni harmonicka 0¢30952, ve skute¢nosti dokonce
o trochu 1épe.

Obr. 7 ukazuje svételnou kiivku LQ And pro spravnou periodu 0161904. Vidime, Ze se jednd o kfivku
se dvéma podobnymi maximy a minimy a s celkovou amplitudou zmén pouze 07°04. Tvar svételné kiivky
vysvétluje rizné chovani obou pouzitych metod. Z dlouhodobé statistiky konstantnich hvézd pozorovanych
na observatoii Hvar bylo zjisténo, Ze typicka chyba jednoho méfeni ve hvézdné velikosti v barvé V' ini
07°012. Vidime tedy, Ze obé pouzité metody vedly k detekci periodické zmény i pro znacné nepiiznivy pomér
signdlu k Sumu.

4.7 Existujici algoritmy a programy

S4m jsem pro potieby steldrniho odd&leni Astronomického dstavu AV CR v Ondiejové vyvinul, prevzal
a modifikoval fadu programu, které periodovou analyzu dat umoziiuji. Tyto programy nejsou ve vSech
ptipadech uzivatelsky dokumentovany tak, jak tomu je u programu, uréenych pro vefejné uzivani (ze zde
zajemcim poskytnout s kratkym poucenim o jejich praktickém pouziti. Vitan je i pfipadny zajemce, ktery
by se chtél celou problematikou zabyvat soustavnéji a vytvofit uzivatelsky orientovanou sadu programdu,
optimalizovanych co do rychlosti vypoctu.

Zde je tedy piehled mych programu v jazyce Fortran 77:

e HECI12... program na vypocet diskrétni Fourierovy transformace a spektrdlniho okna Deemingovou
metodou.

e HEC13... program na odstranéni aperiodické zmény Vondrdkovou metodou; umoziiuje i vypocet
normalnich bodd ve fazi a linedrni transformaci dat z jednoho intervalu do druhého. Program HEC13
se stru¢nym navodem lIze nalézt na adrese http://astro.troja.mff.cuni.cz/ftp/hec/HEC13.

e HEC27... program pro hleddni period Stellingwerfovou metodou az pro 8 zavisle proménnych soucasné.

Vsechny tyto programy jsou koncipovany tak, Ze vytvareji pouze potiebné datové soubory vysledku.
Jejich grafické zobrazeni je ponechdno na uzivateli, ktery tak muZe zvolit grafické prostfedi, které ma
k dispozici nebo kterému déava prednost.

Breger (1990) popsal a ddvd k dispozici vypocetni program PERIOD v jazyce Fortran, ktery pracuje
na principu Deemingovy metody a dovoluje rovnéz vypocet amplitud a frekvenci ndsobné periodické
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Obrazek 7: Svételnd k¥ivka LQ And pro data znizornéna na obr. 4 a pro nejlepi nalezenou periodu 0761904
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Tabulka 5: Fyzikdln{ a astronomické konstanty a jejich hodnoty pouZité v tomto textu. Pokud neni v pozndmce uvedeno jinak,
jde bud’ o konstanty obecné znamé nebo o data z databdze NIST (National Institute of Standards and Technology) — viz
http://physics.nist.gov/cuu/Constants/index.html

Symbol Nézev konstanty Hodnota Pozndmka

Tyia. Sidericky rok 36542564

Tl Julidnsky rok 365425

Tirop. Tropicky rok 365924219

- Hvézdny den 365924219/36624219 = 00997269566

AU Astronomick4 jednotka (1,49597870700x 104 3) m IAU 2009

pc Parsek (3,085677581503 & 0,000000000062) x 10'*m  IAU 2009

- Svételny rok 9,4607305x10%m

Mg Hmotnost Slunce (1,988435 4 0,000027).103%g Gundlach a Merkowitz (2000)
Rg Polomér Slunce (695508 £ 26) km Brown a Christensen-Dalsgaard (1998)
G Gravita¢n{ konstanta (6,67428 +0,00067) - 10~ ' m3kg s 2 IAU 2009 (CODATA 2006)

c rychlost svétla ve vakuu 299792458 ms~! pfesnd hodnota

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

k Boltzmannova konstanta (1, 3806505 + 0,0000024).10-23J K ~*

o Stefanova-Boltzmannovak.  (5,670400 4 0,000040) - 10~ 8Wm *K~*

a konstanta hustoty zafeni 7,56577.10716 Jm 3K 4 a = (87%k*)/(15c3h3) = 40 /c

kosinusové zmény metodou nejmensich ¢tverct. Tento program byl v nedavné dobé vyrazné zdokona-
len Bregerovym studentem Martinem Sperlem a je volné k dispozici vCetné potiebné dokumentace jako
PERIOD98 ve verzich pro Windows i Unix — viz Sperl (1998). Pozd¢ji byl program jesté zdokonalen o vy-
pocet chyb elementd a nékteré dalsi véci dalsim Bregerovym studentem P. Lenzem a je k dispozici jako
PERIODO04 a opét k volnému stazeni — viz Lenz a Breger (2005).

Program na metodu CLEAN ziskali néktef{ kolegové od autort prace Roberts a spol. (1987).

Algoritmy obou Morbeyovych metod i rychlé Scargleovy metody jsou popsany v puvodnich pracech
autort ve formé& podprogrami v jazyce Fortran.
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