AST007:

ZAÂ KLADY ASTRONOMIE A ASTROFYZIKY II LaÂtka prÏednaÂsÏenaÂ P. Harmancem

Petr Harmanec AstronomickyÂ uÂstav Univerzity Karlovy

Verze 4: 21. prosince 2004

Obsah

1 ZaÂklady teorie zaÂrÏenõÂ 3 1.1 Soustavy fyzikaÂlnõÂch jednotek . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 3 1.2 ElektromagnetickeÂ zaÂrÏenõÂ . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 5 1.3 Intenzita . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 8 1.4 Tok . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 10 1.5 Hustota zaÂrÏiveÂ energie . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 13 1.6 Tlak zaÂrÏenõÂ . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 13 1.7 Koeőcient opacity (absorpce) a optickaÂ tlousÏt’ka . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 14 1.8 MechanickaÂ sõÂla, kterou zaÂrÏenõÂ puÊsobõÂ na vrstvu plynu . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 15 1.9 EmisnõÂ koeőcient . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 15 1.10 Rovnice prÏenosu energie . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 15 1.11 TermodynamickaÂ rovnovaÂha . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 16 1.12 ZaÂrÏenõÂ absolutneÏ cÏerneÂho teÏlesa . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 17 1.13 LokaÂlnõÂ termodynamickaÂ rovnovaÂha . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 21 1.14 EfektivnõÂ teplota hveÏzdy . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 21

2 KlasickeÂ zpuÊsoby pozorovaÂnõÂ hveÏzd 22 2.1 SpektraÂlnõÂ klasiőkace hveÏzdnyÂch spekter . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 22 2.2 HveÏzdnaÂ fotometrie . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 23 2.2.1 Jasnosti hveÏzd, Pogsonova rovnice, hveÏzdneÂ velikosti v ruÊznyÂch mezinaÂrodneÏ prÏijatyÂch systeÂmech . . . . 23 2.2.2 RuÊzneÂ druhy hveÏzdnyÂch velikostõÂ, fotometrickeÂ systeÂmy . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 25 2.2.3 Redukce fotoektrickyÂch meÏrÏenõÂ jasnosti hveÏzd . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 28 2.2.4 PraktickeÂ aspekty fotometrickyÂch pozorovaÂnõÂ a redukcõÂ . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 34 2.2.5 PrÏevody mezi fotometrickyÂmi systeÂmy . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 37 2.3 UrcÏovaÂnõÂ fyzikaÂlnõÂch vlastnostõÂ hveÏzd z fotometrickyÂch meÏrÏenõÂ . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 38 2.3.1 Modul vzdaÂlenosti, bolometrickaÂ korekce a zaÂrÏivyÂ vyÂkon hveÏzdy . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 38 2.3.2 EfektivnõÂ teplota hveÏzdy . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 41 2.4 Redukce spektrogramuÊ hveÏzd . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 46

3 AnalyÂza cÏasovyÂch rÏad a hledaÂnõÂ periodicity u promeÏnnyÂch hveÏzd 53 3.1 UÂ vodnõÂ uÂvahy . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 53 3.2 ObecneÂ zaÂkonitosti a probleÂmy prÏi hledaÂnõÂ period . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 54 3.3 Metody minimalizace faÂzoveÂho rozptylu . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 59 3.4 Metody zalozÏeneÂ na modelovaÂnõÂ periodickyÂch zmeÏn matematickyÂmi funkcemi . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 61 3.5 OdstraneÏnõÂ neperiodickeÂ zmeÏny . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 62 3.6 NumerickyÂ prÏõÂklad . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 65 3.7 ExistujõÂcõÂ algoritmy a programy . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 66

1 ZaÂklady teorie zaÂrÏenõÂ

PatrÏõÂ k samotneÂ povaze astronomie a astrofyziky, zÏe naprostou veÏtsÏinu informacõÂ o kosmickyÂch objektech naÂm zprostrÏedkovaÂvaÂ od nich prÏichaÂzejõÂcõÂ elektromagnetickeÂ zaÂrÏenõÂ, at’ uzÏ jimi vyzarÏovaneÂ nebo pouze odrazÏeneÂ. Se zaÂkladnõÂmi pojmy, ktereÂ se zaÂrÏenõÂ tyÂkajõÂ, se proto budeme opakovaneÏ setkaÂvat a je duÊlezÏiteÂ se s nimi duÊkladneÏ obeznaÂmit.

1.1 Soustavy fyzikaÂlnõÂch jednotek

Na samotnyÂ uÂvod je trÏeba si strucÏneÏ poveÏdeÏt neÏco o jednotkaÂch meÏrÏenõÂ, ktereÂ se v dnesÏnõÂ astronomii a astrofyzice pouzÏõÂvajõÂ.

MezinaÂrodnõÂ astronomickaÂ unie jizÏ prÏed delsÏõÂ dobou rozhodla, zÏe se majõÂ pouzÏõÂvat jednotky SI soustavy, vychaÂzejõÂcõÂ z naÂsledujõÂcõÂch zaÂkladnõÂch jednotek:

kg (kilogram)... pro hmotnost, m (metr) ... pro deÂlku, s (sekunda) ... pro cÏas a K (kelvin) ... pro absolutnõÂ teplotu.

V SI soustaveÏ jsou dovoleny pouze ty odvozeneÂ jednotky pro veÏtsÏõÂ cÏi mensÏõÂ mnozÏstvõÂ, ktereÂ jsou vuÊcÏi zaÂkladnõÂm jednotkaÂm soudeÏlneÂ tisõÂcem, tedy naprÏ. nanometr, milimetr nebo kilometr:

nm = 10^{−9}m, mm = 10^{−3}m, km = 10^3m

a podobneÏ.

Za zmõÂnku stojõÂ i neÏktereÂ duÊlezÏiteÏjsÏõÂ odvozeneÂ jednotky N (newton) = kg m s^{−2} ... pro sõÂlu, J (joule) = N m = kg m^2 s^{−2} ... pro energii cÏi praÂci a W (watt) = J s^{−1} = kg m^2 s^{−3} ... pro vyÂkon.

Je trÏeba ovsÏem rÏõÂci, zÏe zmõÂneÏnaÂ reforma łna povelž se prÏõÂlisÏ nevzÏila a praÂveÏ v oblasti zaÂrÏenõÂ jsou ve sveÏtoveÂ astronomickeÂ literaturÏe i nadaÂle pouzÏõÂvany (a redakcemi cÏasopisuÊ tolerovaÂny) jednotky starsÏõÂ soustavy cgs. Je to vcelku pochopitelneÂ, nebot’SI jednotky nejsou neÏkdy prÏõÂlisÏ praktickeÂ a kromeÏ toho existuje spousta rozsaÂhlyÂch souboruÊ dat, naprÏ. modely hveÏzdnyÂch atmosfeÂr cÏi tabulky vlnovyÂch deÂlek spektraÂlnõÂch cÏar (jak se o nich zmõÂnõÂme pozdeÏji), ktereÂ jsou uvedeny ve starsÏõÂch jednotkaÂch.

ZaÂkladnõÂmi jednotkami cgs soustavy jsou:

g (gram) ... pro hmotnost (1 g = 10^{−3}kg), cm (centimetr) ... pro deÂlku (1 cm = 10^{−2}m), s (sekunda) ... pro cÏas a K (kelvin) ... pro absolutnõÂ teplotu, a takeÂ odvozeneÂ jednotky jako

dyn = g cm s^{−2} = 10^{−5}N ... pro sõÂlu cÏi erg = g cm^2 s^{−2} = 10^{−7}J ... pro energii cÏi praÂci.

PouzÏõÂvajõÂ se i neÏktereÂ starsÏõÂ tradicÏnõÂ jednotky jako jednotka deÂlky ÊA(angstroÈm): 1 ÊA= 10^{−10}m.

V astronomii se beÏzÏneÏ pouzÏõÂvajõÂ jednotky odvozeneÂ ze zaÂkladnõÂch fyzikaÂlnõÂch vlastnostõÂ ZemeÏ, Slunce a slunecÏnõÂ soustavy. Jde naprÏ. o naÂsledujõÂcõÂ jednotky cÏasu:

• StrÏednõÂ slunecÏnõÂ den cÏi jen den (zkratka d) = 86400 s.

• SiderickyÂ rok je doba obeÏhu ZemeÏ kolem Slunce vuÊcÏi inerciaÂlnõÂ vztazÏneÂ soustaveÏ (hveÏzdaÂm). Jeho deÂlka je 365,2564 dne.

• JuliaÂnskyÂ rok je hodnota siderickeÂho roku s tou prÏesnostõÂ, jakaÂ byla znaÂma tvuÊrcuÊm JuliaÂnskeÂho kalendaÂrÏe: 365,25 dne. Tato hodnota se dodnes prÏi neÏkteryÂch uÂvahaÂch pouzÏõÂvaÂ.

• TropickyÂ rok zvanyÂ teÂzÏ slunecÏnõÂ cÏi astronomickyÂ rok je doba mezi dveÏma pruÊchody Slunce jarnõÂm bodem. V soucÏasnosti je to 365,24219 dne.

• HveÏzdnyÂ den je siderickaÂ doba rotace ZemeÏ (=doba rotace v inerciaÂlnõÂ soustaveÏ cÏili vuÊcÏi hveÏzdaÂm).

MeÏrÏena v jednotkaÂch strÏednõÂho slunecÏnõÂho dne cÏinõÂ 365,24219/366,24219 = 0,997269566 dne.

V pracech, zabyÂvajõÂcõÂch se objekty slunecÏnõÂ soustavy se cÏasto za jednotku vzdaÂlenosti prÏijõÂmaÂ astronomickaÂ jednotka (zkratka AU = astronomical unit), cozÏ je strÏednõÂ vzdaÂlenost strÏedu ZemeÏ od strÏedu Slunce. JejõÂ hodnota je

1 AU = 149 597 870,691 km = 1,49597870691×10^{11} m.

AstronomickaÂ jednotka se neÏkdy uzÏõÂvaÂ i ve hveÏzdneÂ astronomii. Z nõÂ takeÂ vychaÂzõÂ jednotka vzdaÂlenosti hveÏzd a dalsÏõÂch kosmickyÂch teÏles od naÂs, zvanaÂ parsek (zkratka pc). Je to vzdaÂlenost, ze ktereÂ by se strÏednõÂ polomeÏr zemskeÂ draÂhy kolem Slunce (=1 AU) jevil pod uÂhlem jedneÂ obloukoveÂ vterÏiny. Je tedy

1 pc =

1 AU sin 1^{′′}

= 206264, 80625 × 1, 49597870691 × 10^{11}m = 3, 085677581318 × 10^{16}m. (1)

DuÊvodem zavedenõÂ teÂto jednotky bylo to, zÏe trigonometricky urcÏovanaÂ hveÏzdnaÂ paralaxa p je praÂveÏ uÂhel, pod kteryÂm je videÏt z daneÂ hveÏzdy polomeÏr zemskeÂ draÂhy. Vzhledem k obrovskyÂm vzdaÂlenostem hveÏzd od naÂs jsou jejich paralaxy velmi maleÂ a udaÂvajõÂ se v obloukovyÂch vterÏinaÂch. PlatõÂ tedy jednoduchyÂ vztah mezi vzdaÂlenostõÂ a paralaxou:

d(pc) = 1 p(^{′′}) . (2)

Pro uÂplnost jesÏteÏ dodejme, zÏe ve sdeÏlovacõÂch prostrÏedcõÂch a prÏi popularizaci astronomie se cÏasto uzÏõÂvaÂ jednotka vzdaÂlenosti s poneÏkud matoucõÂm naÂzvem sveÏtelnyÂ rok. RozumõÂ se tõÂm draÂha, kterou urazõÂ sveÏtlo ve vakuu za 1 rok. Nejde o oőciaÂlneÏ uznanou a rÏaÂdneÏ deőnovanou jednotku, takzÏe se lze setkat s hodnotami sveÏtelneÂho roku odvozenyÂmi jak od tropickeÂho, tak od siderickeÂho roku. NejcÏasteÏji se ale sveÏtelnyÂm rokem rozumõÂ draÂha, kterou urazõÂ ve vakuu elektromagnetickeÂ zaÂrÏenõÂ za 1 JuliaÂnskyÂ rok (365,25 dne).

1 sveÏtelnyÂ rok = 9,4607305×10^{15}m a tedy

1 pc = 3,26156 sveÏtelneÂho roku.

Hmotnosti a rozmeÏry hveÏzd se obvykle vyjadrÏujõÂ v jednotkaÂch hmotnosti Slunce M_⊙ a rovnõÂkoveÂho polomeÏru Slunce R_⊙. To ale vzhledem k rostoucõÂ prÏesnosti nasÏich pozorovaÂnõÂ zacÏõÂnaÂ byÂt urcÏityÂm probleÂmem, nebot’ znalost hmotnosti i polomeÏru Slunce se s postupem doby zprÏesnÏuje a kazÏdyÂ autor pouzÏõÂvaÂ trochu jineÂ hodnoty. KromeÏ toho je zrÏejmeÂ, zÏe nejde o konstanty v praveÂm slova smyslu: hmotnost Slunce se v duÊsledku ztraÂty hmoty dlouhodobeÏ poneÏkud zmensÏuje, zatõÂmco jeho polomeÏr se mõÂrneÏ meÏnõÂ naprÏ. beÏhem jedenaÂctileteÂho slunecÏnõÂho cyklu (jak ukazujõÂ prÏesnaÂ inteferometrickaÂ meÏrÏenõÂ) a sekulaÂrneÏ z vyÂvojovyÂch duÊvoduÊ zvolna roste.

Velmi dlouho se naprÏ. uzÏõÂvala hodnota R_⊙ = 696260 km, zatõÂmco soucÏasnaÂ pozorovaÂnõÂ vedou na strÏednõÂ hodnotu R_⊙ = 695835 km. ZdaÂlo by se, zÏe takovyÂ rozdõÂl je zanedbatelnyÂ. NemusõÂ tomu ale tak byÂt. UvazÏme naprÏ., zÏe rotacÏnõÂ rychlosti hveÏzd (o jejichzÏ meÏrÏenõÂ se zmõÂnõÂme pozdeÏji) se udaÂvajõÂ v absolutnõÂch jednotkaÂch km s^{−1} a pro pomaleji rotujõÂcõÂ hveÏzdy je lze snadno urcÏit s prÏesnostõÂ na 1 km s^{−1}. Kdybychom urcÏovali rotacÏnõÂ periodu obrÏõÂ hveÏzdy s polomeÏrem 30 R_⊙ a obvodovou rotacÏnõÂ rychlostõÂ 5 km s^{−1}, pak pro prvnõÂ vyÂsÏe uvedenou hodnotu slunecÏnõÂho polomeÏru dostaneme 303,^d984, zatõÂmco pro druhou 303,^d798. RozdõÂl mezi obeÏma hodnotami je jizÏ po neÏkolika cyklech snadno meÏrÏitelnyÂ. Bylo by proto zÏaÂdoucõÂ, aby se MezinaÂrodnõÂ astronomickaÂ unie dohodla na deőnici nominaÂlnõÂch hodnot slunecÏnõÂ hmotnosti a slunecÏnõÂho polomeÏru, vyjaÂdrÏenyÂch v kg a m, ktereÂ by byly łuzaÂkoneÏnyž jako skutecÏneÂ konstanty, povinneÏ vsÏemi badateli pouzÏõÂvaneÂ.

Pro uÂcÏely tohoto textu tak ucÏinõÂme provizorneÏ a prÏijmeme jako konstanty tyto nominaÂlnõÂ hodnoty hmotnosti a polomeÏru Slunce:

M_⊙ = (1.988435±0.000027)×10^{30} kg (Gundlach a Merkowitz 2000) a R_⊙ = 6.95835×10^8 m (hec).

V tomto textu budu tedy vychaÂzet z SI soustavy, ale vsÏude, kde to bude vhodneÂ, budu uvaÂdeÏt i jineÂ dosud pouzÏõÂvaneÂ jednotky.

PrÏehled jednotek a ruÊznyÂch zde pouzÏõÂvanyÂch konstant a jejich numerickyÂch hodnot je uveden v prÏõÂloze na konci textu.

1.2 ElektromagnetickeÂ zaÂrÏenõÂ

Jak je znaÂmo z fyziky, maÂ elektromagnetickeÂ zaÂrÏenõÂ duaÂlnõÂ povahu: maÂ soucÏasneÏ charakter vlneÏnõÂ a cÏaÂsticovou povahu.

Jako vlneÏnõÂ se muÊzÏe sÏõÂrÏit i praÂzdnyÂm prostorem a lze jej charakterizovat vlnovou deÂlkou (tedy deÂlkou jedneÂ vlny) λ nebo frekvencõÂ ν (pocÏtem kmituÊ na jednotku deÂlky). ObeÏ tyto velicÏiny spolu souvisõÂ znaÂmyÂm vztahem ν = c_n λ , (3)

kde c_n je rychlost, jakou se elektromagnetickeÂ zaÂrÏenõÂ sÏõÂrÏõÂ v uvazÏovaneÂm prostrÏedõÂ. V praÂzdneÂm kosmickeÂm prostoru se elektromagnetickeÂ zaÂrÏenõÂ sÏõÂrÏõÂ konstantnõÂ rychlostõÂ c, ktereÂ se nejcÏasteÏji rÏõÂkaÂ rychlost sveÏtla a kteraÂ je vyÂznamnou fyzikaÂlnõÂ konstantou. ProtozÏe praÂveÏ o zaÂrÏenõÂ sÏõÂrÏõÂcõÂ se kosmickyÂm prostorem se budeme zajõÂmat nejvõÂce, budeme vztah mezi frekvencõÂ a vlnovou deÂlkou uvazÏovat obvykle ve tvaru ν = c λ . (4)

Z fyziky daÂle võÂme, zÏe jedno kvantum elektromagnetickeÂho zaÂrÏenõÂ o frekvenci ν, tedy foton zaÂrÏenõÂ, s sebou nese energii

E_ν = hν (5)

kde h je maleÂ kladneÂ cÏõÂslo a nazyÂvaÂ se Planckova konstanta. Podle slavneÂ Einsteinovy rovnice

E_ν = m_f c^2 (6)

lze pak ovsÏem pohybujõÂcõÂmu se fotonu prÏirÏadit i hmotnost m_f a tedy i hybnost m_f c.

Je tedy zrÏejmeÂ, zÏe energie fotonu je prÏõÂmo uÂmeÏrnaÂ jeho frekvenci a neprÏõÂmo uÂmeÏrnaÂ jeho vlnoveÂ deÂlce. Jinak rÏecÏeno, kvantum kraÂtkovlnneÂho zaÂrÏenõÂ odpovõÂdaÂ vysÏsÏõÂ energii nezÏ kvantum zaÂrÏenõÂ dlouhovlnneÂho. To nenõÂ ani intuitivneÏ tak prÏekvapiveÂ, nebot’ jaksi cõÂtõÂme, zÏe na to, aby se na daneÂ deÂlce zaÂrÏenõÂ zavlnilo võÂcekraÂt, je trÏeba, aby meÏlo veÏtsÏõÂ energii. TakeÂ si muÊzÏeme uveÏdomit, zÏe cÏaÂsticovaÂ povaha sveÏtla se bude võÂce uplatnÏovat na kraÂtkovlnneÂm konci elektromagnetickeÂho zaÂrÏenõÂ, zatõÂmco jeho vlnovaÂ povaha na dlouheÂm.

Je takeÂ dobreÂ si uveÏdomit, zÏe je-li rychlost sveÏtla ve vakuu neprÏekrocÏitelnou mezõÂ, pak se rychlost elektromagnetickeÂho zaÂrÏenõÂ vysõÂlaneÂho i rychle se pohybujõÂcõÂm zdrojem jizÏ nemuÊzÏe zvyÂsÏit. Co se ale zmeÏnõÂ, je energie fotonuÊ. Pokud se zdroj pohybuje ve smeÏru k pozorovateli, energie fotonu se zvyÂsÏõÂ o prÏidanou kinetickou energii a sveÏtlo se posune k vysÏsÏõÂm frekvencõÂm, tedy do őalova. Naopak u zdroje letõÂcõÂho smeÏrem od pozorovatele se energie fotonu snõÂzÏõÂ a sveÏtlo se posune smeÏrem do cÏervena. Tento jev se nazyÂvaÂ DopplerovyÂm jevem a pro elektromagnetickeÂ zaÂrÏenõÂ jej lze v klasickeÂ fyzice (tj. pro vzaÂjemnou rychlost zdroje a pozorovatele, kteraÂ je mnohem mensÏõÂ, nezÏ rychlost sveÏtla ve vakuu) popsat vztahem RV = c λ_{lab}

(λ − λ_{lab}), (7)

kde RV je radiaÂlnõÂ rychlost zdroje vuÊcÏi pozorovateli, tedy rychlost ve smeÏru zorneÂho paprsku (zpravidla se bere kladneÏ prÏi vzdalovaÂnõÂ zdroje), λ je pozorovanaÂ vlnovaÂ deÂlka, λ_{lab} je laboratornõÂ klidovaÂ vlnovaÂ deÂlka a c je opeÏt rychlost sveÏtla ve vakuu.

ElektromagnetickeÂ zaÂrÏenõÂ muÊzÏeme vnõÂmat bud’globaÂlneÏ nebo podle jednotlivyÂch vlnovyÂch deÂlek. CÏasto se pouzÏõÂvaÂ termõÂn spektrum elektromagnetickeÂho zaÂrÏenõÂ. TõÂm se rozumõÂ funkce vyzarÏovaÂnõÂ neÏjakeÂho zdroje v zaÂvislosti na vlnoveÂ deÂlce cÏi frekvenci. ReaÂlneÂ zdroje elektromagnetickeÂho zaÂrÏenõÂ totizÏ obvykle nejsou monochromatickeÂ, ale vyzarÏujõÂ prÏes velkyÂ rozsah vlnovyÂch deÂlek, acÏ pro ruÊzneÂ vlnoveÂ deÂlky s ruÊznou vydatnostõÂ.

Podle deÂlky vlny se historicky vyvinulo schematickeÂ deÏlenõÂ elektromagnetickeÂho zaÂrÏenõÂ na neÏkolik plynule na sebe navazujõÂcõÂch oblastõÂ. Je ovsÏem trÏeba upozornit, zÏe ruÊzneÂ prameny udaÂvajõÂ hranice oblastõÂ poneÏkud ruÊzneÏ, neÏkdy i s vzaÂjemnyÂm prÏekryvem. Zde uvedeneÂ deÏlenõÂ je proto jen informativnõÂ:

1. ZaÂrÏenõÂ γ VlnoveÂ deÂlky kratsÏõÂ nezÏ 0,1 nm.

2. RentgenoveÂ (X) zaÂrÏenõÂ VlnoveÂ deÂlky mezi 0,1 nm a zhruba 4 nm. 3. UltraőaloveÂ (UV) zaÂrÏenõÂ VlnoveÂ deÂlky mezi 4 nm a zhruba 370 nm.

4. OptickeÂ zaÂrÏenõÂ = viditelneÂ sveÏtlo VlnoveÂ deÂlky v rozsahu asi 370ś750 nm; s rostoucõÂ vlnovou deÂlkou vnõÂmaÂme toto zaÂrÏenõÂ jako sveÏtlo őaloveÂ, modreÂ, zeleneÂ, zÏluteÂ, oranzÏoveÂ a cÏerveneÂ barvy.

5. InfracÏerveneÂ (IR) zaÂrÏenõÂ VlnoveÂ deÂlky mezi 750 nm a zhruba 1 mm. 6. MikrovlnneÂ zaÂrÏenõÂ VlnoveÂ deÂlky mezi 1 mm a zhruba 100 mm.

7. RaÂdioveÂ zaÂrÏenõÂ VlnoveÂ deÂlky delsÏõÂ nezÏ asi 100 mm; v rÏadeÏ prÏõÂpaduÊ se lze setkat s tõÂm, zÏe cÏaÂst mikrovlnneÂho zaÂrÏenõÂ se povazÏuje za podskupinu radioveÂho zaÂrÏenõÂ.

VlnovaÂ deÂlka elektromagnetickeÂho zaÂrÏenõÂ se meÏrÏõÂ ve zlomcõÂch, prÏõÂpadneÏ naÂsobcõÂch zaÂkladnõÂ SI jednotky jednoho metru. Frekvence se v zaÂsadeÏ meÏrÏõÂ v jednotkaÂch odvozeneÂ SI jednotky zvaneÂ Hertz (zkratka Hz) a prÏõÂslusÏnyÂch naÂsobcõÂch:

1Hz = 1s^{−1}. (8) Vzhledem k obrovskeÂmu rozpeÏtõÂ mnoha rÏaÂduÊ se v ruÊznyÂch oblastech elektromagnetickeÂho zaÂrÏenõÂ vlnovaÂ deÂlka a frekvence udaÂvajõÂ z praktickyÂch duÊvoduÊ v ruÊznyÂch tradicÏneÏ zavaÂdeÏnyÂch jednotkaÂch. V oblasti zaÂrÏenõÂ γ se vetsÏinou vuÊbec nepouzÏõÂvaÂ vlnovaÂ deÂlka ani frekvence, ale jednotky energie odpovõÂdajõÂcõÂ kvantu zaÂrÏenõÂ o daneÂ frekvenci, nejcÏasteÏji udaÂvaneÂ v elektronvoltech (zkratka eV):

1eV = (1, 602176462 ± 0.000000063) × 10^{−12}erg = (1, 602176462 ± 0.000000063) × 10^{−19}J. (9)

V UV oboru a v optickeÂm oboru se nejcÏasteÏji pouzÏõÂvaÂ vlnovaÂ deÂlka, udanaÂ bud’v nm nebo v ÊA. V infracÏerveneÂm oboru se nejcÏasteÏji udaÂvaÂ vlnovaÂ deÂlka v μm = 10^{−6} m. KonecÏneÏ pro raÂdioveÂ vlny se udaÂvaÂ jejich vlnovaÂ deÂlka v m, prÏõÂpadneÏ frekvence v kHz cÏi MHz.

PrÏõÂklad:

SpocÏõÂtejte, jakou frekvenci a jakou vlnovou deÂlku maÂ foton o energii 1 eV.

RÏesÏenõÂ:

Podle vztahu (5) je ν = E h = 1, 602176462 × 10^{−19}J 6, 62606876 × 10^{−34}J s

= 2.41798949 × 10^{14}Hz (10)

Podle vztahu (4) je odpovõÂdajõÂcõÂ vlnovaÂ deÂlka λ = c ν = 2, 99792458 × 10^8m s 2.41798949 × 10^{14}Hz

= 1, 23984186 × 10^{−6}m = 1, 23984186μm (11)

Na zaÂkladeÏ praÂveÏ uvedeneÂho jednoducheÂho prÏõÂkladu tedy vidõÂme, zÏe lze napsat jednoduchyÂ obecneÏ platnyÂ vztah mezi vlnovou deÂlkou zaÂrÏenõÂ v μm a jeho energiõÂ E na 1 foton udanou v eV:

λ[μm] = hc E = 1, 23984186 E[eV]

. (12)

1.3 Intenzita

MonochromatickaÂ intenzita I_ν je mnozÏstvõÂ zaÂrÏiveÂ energie prochaÂzejõÂcõÂ v daneÂm mõÂsteÏ prostoru v daneÂm smeÏru kolmo jednotkovou plosÏkou do jednotkoveÂho prostoroveÂho uÂhlu v jednotkoveÂm intervalu frekvencõÂ za jednotku cÏasu. MnozÏstvõÂ zaÂrÏiveÂ energie dE_ν vychaÂzejõÂcõÂ v daneÂm smeÏru z plosÏky ds do prostoroveÂho uÂhlu dω pod uÂhlem ϑ vuÊcÏi normaÂle k plosÏce ve frekvencÏnõÂm intervalu (ν, ν + dν) za cÏas dt je pak daÂno vztahem dE_ν = I_ν (x, y, z, φ, ϑ, t)dνds cos ϑdωdt. (13) UÂ hel ϑ meÏrÏõÂme od osy z v intervalu od nuly do π, uÂhel φ od osy x v rozsahu od 0 do 2π. RozmeÏr intenzity na jednotku frekvence se zpravidla udaÂvaÂ v W.m^{−2}Hz^{−1}sr^{−1} (abychom zduÊraznili, jak je intenzita vyjadrÏena, i kdyzÏ je zrÏejmeÂ, zÏe naprÏ. 1 Hz = s^{−1}). Daleko cÏasteÏji se vsÏak v astronomickeÂ literaturÏe dosud setkaÂme s rozmeÏrem v soustaveÏ cgs: erg.s^{−1}cm^{−2}Hz^{−1}sr^{−1}. PlatõÂ zrÏejmeÏ, zÏe

I_ν (cgs) = 10^{−3}I_ν (SI).

Intenzitu lze ovsÏem udaÂvat i na jednotku vlnoveÂ deÂlky a oznacÏovat ji jako I_λ a vztah (13) psaÂt ve tvaru dE_λ = I_λ(x, y, z, φ, ϑ, t)dλds cos ϑdωdt. (14) MajõÂ-li vyÂrazy dE_ν a dE_λ v rovnicõÂch (13) a (14) vyjadrÏovat stejneÂ mnozÏstvõÂ energie, musõÂ platit

I_λdλ = I_ν dν (15)

a po diferencovaÂnõÂ rovnice (4) dostaÂvaÂme zrÏejmeÂ vztahy mezi obeÏma velicÏinami:

I_λ = ν^2 c I_ν a I_ν = λ^2 c I_λ (16)

ObraÂzek 1: Intenzita zaÂrÏenõÂ v ruÊznyÂch mõÂstech praÂzdneÂho prostoru.

(zaÂporneÂ znameÂnko z diferencovaÂnõÂ se žztratõÂž v opacÏneÂ orientaci kladnyÂch diferenciaÂluÊ dν a dλ).

UvazÏme situaci, kdy zaÂrÏenõÂ v praÂzdneÂm prostoru prochaÂzõÂ v daneÂm smeÏru postupneÏ dveÏma elementaÂrnõÂmi plosÏkami ds1 a ds2, jejichzÏ normaÂly svõÂrajõÂ se smeÏrem zaÂrÏenõÂ dva ruÊzneÂ uÂhly ϑ1 a ϑ2, prÏicÏemzÏ r je vzdaÂlenost mezi strÏedy obou slozÏek ś viz obr. 1. Energii zaÂrÏenõÂ jdoucõÂho z mõÂsta plosÏky ds1 ve smeÏru plosÏky ds2, ktereÂ praÂveÏ prochaÂzõÂ plosÏkou ds2 je dEν = Iν dνds1 cos ϑ1dω1dt, (17) kde pro uÂhel dω1 zjevneÏ platõÂ dω1 = ds2 cos ϑ2

r^2

. (18) Rovnici (17) lze proto prÏepsat do tvaru dEν = Iν dνds1 cos ϑ1 ds2 cos ϑ2 r^2 dt. (19) PlosÏka ds1 je videÏt z plosÏky ds2 pod uÂhlem dω2, pro kteryÂ analogicky platõÂ dω2 = ds1 cos ϑ1 r^2

→ ds1 cos ϑ1 = r^2dω2, (20) takzÏe rovnici (19) lze upravit do tvaru dEν = Iν dνds2 cos ϑ2dω2dt. (21) Intenzita Iν je ovsÏem stejneÂ mnozÏstvõÂ energie v mõÂsteÏ plosÏky ds1 jak v rovnici (17), tak v rovnici (21), takzÏe je zrÏejmeÂ, zÏe pokud v prostrÏedõÂ mezi obeÏma plosÏkami nedochaÂzõÂ ani k pohlcovaÂnõÂ ani k uvolnÏovaÂnõÂ zaÂrÏiveÂ energie, nezaÂvisõÂ intenzita na mõÂsteÏ, kde ji uvazÏujeme.

Intenzita je tedy obecneÏ funkcõÂ frekvence, mõÂsta a smeÏru. NezaÂvisõÂ vsÏak na tom, kde ji registrujeme.

NeÏkdy se mõÂsto a smeÏr zaÂrÏenõÂ popisujõÂ vektoroveÏ; poloha vektorem ⃗r = (x, y, z) (22) a smeÏr jednotkovyÂm vektorem ⃗n, kteryÂ s kolmicõÂ na plosÏku ds svõÂraÂ uÂhel ϑ. Rovnici (13) lze pak psaÂt ve tvaru dE_ν = I_ν (⃗r, ⃗n, t)dν⃗n.d⃗sdωdt, (23) kde skalaÂrnõÂ soucÏin ⃗n.d⃗s = ds cos ϑ.

CÏasto se takeÂ pouzÏõÂvaÂ strÏednõÂ intenzita zaÂrÏenõÂ J_ν , tj. intenzita strÏedovanaÂ prÏes celyÂ prostorovyÂ uÂhel ω, mnohdy teÂzÏ nazyÂvanaÂ nultyÂ moment intenzity:

J_ν = 4π∫ 0 I_ν dω 4π∫ 0 dω = 1 4π 4π∫ 0 I_ν dω. (24)

V rÏadeÏ prÏõÂpaduÊ ś naprÏ. v normaÂlnõÂch hveÏzdnyÂch atmosfeÂraÂch ś lze prÏedpoklaÂdat osovou symetrii, tedy to, zÏe intenzita zaÂrÏenõÂ nezaÂvisõÂ na uÂhlu φ. OznacÏme ji pro odlisÏenõÂ symbolem I^s_ν . S uvaÂzÏenõÂm toho, zÏe dω = sin ϑdϑdφ, (25) a po integraci prÏes uÂhel φ lze pak ovsÏem psaÂt

J^s_ν = 1 2 π∫ 0 I^s_ν sin ϑdϑ. (26)

NeÏkdy je uzÏitecÏneÂ pouzÏõÂvat celkovou, integraÂlnõÂ cÏi bolometrickou intenzitu I zaÂrÏenõÂ zõÂskanou integracõÂ prÏes celeÂ elektromagnetickeÂ spektrum: I = ∞∫ 0 I_ν dν = ∞∫ 0 I_λdλ. (27)

1.4 Tok CelkoveÂ mnozÏstvõÂ zaÂrÏenõÂ prochaÂzejõÂcõÂ plosÏkou ds za cÏas dt ve frekvencÏnõÂm rozsahu (ν, ν + dν) ze vsÏech smeÏruÊ je dE_ν = F_ν dνdsdt. (28) Funkce F_ν (x, y, z, t) se nazyÂvaÂ monochromatickyÂ tok zaÂrÏenõÂ plochou a jak ihned vyplyne z dalsÏõÂho vyÂkladu, je to jedna z nejzaÂludneÏjsÏõÂch v astrofyzice pouzÏõÂvanyÂch velicÏin, na kterou je trÏeba si daÂvat zvlaÂsÏt’velkyÂ pozor, nebot’ji ruÊznõÂ autorÏi pouzÏõÂvajõÂ ruÊzneÏ. Je zrÏejmeÏ

F_ν = 4π∫ 0 I_ν cos ϑdω. (29)

RozmeÏr toku je W.m^{−2}Hz^{−1} (nebo erg.cm^{−2}s^{−1}Hz^{−1}).

StejneÏ jako intenzitu lze i tok alternativneÏ udaÂvat na jednotku vlnoveÂ deÂlky, s prÏevodnõÂmi vztahy analogickyÂmi rovnici (16):

F_λ = ν^2 c F_ν a F_ν = λ^2 c F_λ. (30)

V teorii hveÏzdnyÂch atmosfeÂr se velmi cÏasto pouzÏõÂvaÂ transformace μ ≡ cos ϑ; prÏõÂslusÏneÂ integrace prÏes interval ⟨0, π⟩ v uÂhlu ϑ se pak zmeÏnõÂ v integrace prÏes interval ⟨−1, 1⟩ v promeÏnneÂ μ. Zde se vsÏak pro naÂzornost prÏidrzÏõÂm explicitnõÂho zaÂpisu.

Pokud budeme opeÏt prÏedpoklaÂdat, zÏe intenzita zaÂrÏenõÂ nezaÂvisõÂ na uÂhlu φ a prÏipomeneme si vztah (25), dostaÂvaÂme pro tok vyÂraz

F^s_ν = 2π π∫ 0 I^s_ν sin ϑ cos ϑdϑ. (31)

Pokud je intenzita zaÂrÏenõÂ do vsÏech smeÏruÊ stejnaÂ tj. pokud nezaÂvisõÂ v daneÂm mõÂsteÏ ani na uÂhlu ϑ, hovorÏõÂme o isotropnõÂm zaÂrÏenõÂ s intenzitou I^i_ν . Je zrÏejmeÂ, zÏe pro isotropnõÂ zaÂrÏenõÂ je celkovyÂ tok plochou nulovyÂ, nebot’

F^i_ν = 2πI^i_ν π∫ 0 sin ϑ cos ϑdϑ = πI^i_ν [sin^2 ϑ]^π_{ϑ=0} = 0. (32)

Naproti tomu tok isotropnõÂho zaÂrÏenõÂ I_ν do poloprostoru

F^i_ν = 2πI^i_ν π 2∫ 0 sin ϑ cos ϑdϑ = πI^i_ν [sin^2 ϑ]^{π2}_{ϑ=0} = πI^i_ν . (33)

Pozor! V rÏadeÏ publikacõÂ se lze setkat s tõÂm, zÏe tok do celeÂho prostoru je oznacÏovaÂn vyÂrazem πF_ν , kde F_ν je tzv. astrofyzikaÂlnõÂ tok souvisejõÂcõÂ se zde zavedenyÂm tokem vztahem

πF_ν = F_ν . (34)

AstrofyzikaÂlnõÂ tok F_λ je tabelovaÂn naprÏ. ve velmi cÏasto uzÏõÂvanyÂch KuruczovyÂch modelech atmosfeÂr hveÏzd ś viz Kurucz (1979).

MnozÏstvõÂ energie prochaÂzejõÂcõÂ celyÂm povrchem sfeÂrickeÂ hveÏzdy o polomeÏru R v daneÂm frekvencÏnõÂm intervalu dν je zrÏejmeÏ daÂno soucÏinem plochy povrchu hveÏzdy a toku v uvazÏovaneÂm intervalu frekvencõÂ, tedy vyÂrazem 4πR^2F_ν dν. Je-li uvazÏovanaÂ hveÏzda ve vzdaÂlenosti d od naÂs a oznacÏõÂme-li tok z hveÏzdy registrovanyÂ na Zemi symbolem f_ν , pak pro energii prochaÂzejõÂcõÂ sfeÂrou o polomeÏru d musõÂ analogicky platit vyÂraz 4πd^2f_ν dν a porovnaÂnõÂm dostaneme vztah

f_ν =

R^2 d^2

F_ν = ( R d )_2

πF_ν . (35)

VidõÂme tedy, zÏe tok ubyÂvaÂ se cÏtvercem vzdaÂlenosti od zdroje.

V teoretickyÂch modelech se nejcÏasteÏji pouzÏõÂvaÂ tzv. EddingtonuÊv tok neboli prvnõÂ moment intenzity

H_ν = 1 4π 4π∫ 0 I_ν cos ϑdω, (36)

kteryÂ souvisõÂ s tokem zde zavedenyÂm vztahem

H_ν = 1 4π F_ν . (37)

Vzhledem k tomu, zÏe v klasickyÂch modelech atmosfeÂr hveÏzd se uvazÏujõÂ homogennõÂ, plocheÂ rovinneÂ atmosfeÂry, kde intenzita nezaÂvisõÂ na uÂhlu φ, je vystupujõÂcõÂ tok dobrÏe popsaÂn rovnicõÂ (31). EddingtonuÊv tok lze pak psaÂt ve tvaru

H_ν = 1 4π F^s_ν = 1 2 π∫ 0 I_ν sin ϑ cos ϑdϑ. (38)

Je tedy zrÏejmeÂ, zÏe prÏi praktickyÂch numerickyÂch aplikacõÂch je trÏeba si daÂvaÂt velmi dobryÂ pozor na to, jakyÂ tok zaÂrÏenõÂ a v jakyÂch jednotkaÂch ten kteryÂ autor pouzÏõÂvaÂ.

Je prÏirozeneÏ opeÏt mozÏneÂ zaÂveÂst i celkovyÂ, integraÂlnõÂ neboli bolometrickyÂ tok: F = ∞∫ 0 F_νdν = ∞∫ 0 F_λdλ = 4π∫ 0 I cos ϑdω. (39)

PrÏõÂklad:

Hayes a Latham (1975) publikovali absolutnõÂ kalibraci toku jasneÂ hveÏzdy Vega (α Lyr). Pro vlnovou deÂlku 550 nm udaÂvajõÂ tok F_λ=3,39×10^{−9} erg.cm^{−2}s^{−1} ÊA^{−1}. VypocÏteÏte odpovõÂdajõÂcõÂ frekvenci tohoto zaÂrÏenõÂ a odpovõÂdajõÂcõÂ tok na jednotku frekvence udanyÂ v SI soustaveÏ.

RÏesÏenõÂ:

Frekvence zaÂrÏenõÂ o vlnoveÂ deÂlce 550 nm je podle vztahu (4) rovna ν = 2, 99792458 × 10^8ms^{−1} 550 × 10^{−9}m

= 5, 45077196 × 10^{14}Hz. (40)

Tok F_λ v SI soustaveÏ je 3,39×10^{−9} × 10^{−7} J×10^4m^{−2}s^{−1} ÊA^{−1}= 3,39×10^{−12}Wm^{−2} ÊA^{−1}.

ProtozÏe tok na jednotku frekvence musõÂ oznacÏovat stejneÂ mnozÏstvõÂ zaÂrÏiveÂ energie za jednotku cÏasu jako tok na jednotku vlnoveÂ deÂlky, platõÂ zrÏejmeÏ

F_ν dν = F_λdλ = F_λ c ν^2 dν (41)

a tedy

F_ν = c ν^2

F_λ =

2, 99792458 × 10^8m.s^{−1} 5, 45077196^2 × 10^{28}Hz^2

· 3, 39 × 10^{−12}Wm^{−2}10^{10}m^{−1} = 3, 42 × 10^{−23}Wm^{−2}Hz^{−1}. (42)

1.5 Hustota zaÂrÏiveÂ energie Hustotou zaÂrÏiveÂ energie rozumõÂme mnozÏstvõÂ zaÂrÏiveÂ energie nachaÂzejõÂcõÂ se v daneÂm mõÂsteÏ a cÏase v objemoveÂ jednotce. MnozÏstvõÂ zaÂrÏiveÂ energie dE_ν prochaÂzejõÂcõÂ plosÏkou ds ze smeÏru svõÂrajõÂcõÂho s kolmicõÂ na plosÏku uÂhel ϑ za cÏas dt bude zrÏejmeÏ

dE_ν = I_ν cos ϑdνdsdtdω. (43)

ProtozÏe toto zaÂrÏenõÂ se pohybuje rychlostõÂ sveÏtla c, naplnõÂ za cÏas dt objem dV = cdtds cos ϑ. Hustota zaÂrÏenõÂ prÏichaÂzejõÂcõÂho z daneÂho smeÏru bude tedy dE_ν dV = 1 c I_ν dωdν. (44)

IntegracõÂ prÏes celyÂ prostorovyÂ uÂhel dostaneme pak hustotu zaÂrÏenõÂ v daneÂm intervalu frekvencõÂ

u_ν dν = 1 c 4π∫ 0 I_ν dωdν = 4π c J_ν dν (45)

a integracõÂ prÏes celeÂ spektrum pak celkovou hustotu zaÂrÏenõÂ u = ∞∫ 0 u_ν dν = 1 c 4π∫ 0 Idω = 4π c J. (46)

1.6 Tlak zaÂrÏenõÂ

OznacÏme hybnost zaÂrÏenõÂ v daneÂ frekvenci, ktereÂ prÏichaÂzõÂ z urcÏiteÂho smeÏru, symbolem dp_ν . Je-li celkovaÂ hmotnost tohoto zaÂrÏenõÂ m_ν , lze pro jeho hybnost psaÂt dp_ν = m_ν c. S pouzÏitõÂm Einsteinovy rovnice (6)

dE_ν = m_ν c^2 (47)

je tedy vyÂraz pro prÏõÂspeÏvek hybnosti zaÂrÏenõÂ

dp_ν = dE_ν c (48)

takzÏe sõÂla puÊsobõÂcõÂ na plosÏku ds od uvazÏovaneÂho prÏõÂspeÏvku zaÂrÏenõÂ je podle druheÂho Newtonova zaÂkona a s vyuzÏõÂtõÂm vztahu (43) △fdν = dp_ν dt = 1 c dE_ν dt = I_ν c cos ϑdsdωdν. (49)

SlozÏka sõÂly puÊsobõÂcõÂ kolmo na uvazÏovanou plosÏku bude ovsÏem △F = △f cos ϑ. Tlak je vyÂslednaÂ sõÂla puÊsobõÂcõÂ na jednotkovou plochu, tedy P_{r,ν}dν = dν ds 4π∫ 0 △F dω = dν c 4π∫ 0 I_ν cos^2 ϑdω (50)

Zavedeme-li jesÏteÏ druhyÂ moment intenzity K_ν vztahem

K_ν = 1 4π 4π∫ 0 I_ν cos^2 ϑdω, (51)

muÊzÏeme pro tlak monochromatickeÂho zaÂrÏenõÂ psaÂt P_{r,ν} = 4π c K_ν . (52) Pro celkovyÂ tlak zaÂrÏenõÂ vsÏech frekvencõÂ pak prÏirozeneÏ platõÂ

P_r = 1 c 4π∫ 0 I cos^2 ϑdω (53)

1.7 Koeőcient opacity (absorpce) a optickaÂ tlousÏt’ka UvazÏme situaci, kdy zaÂrÏenõÂ o intenziteÏ I_ν prochaÂzõÂ tenkou vrstvou plynu o tlousÏt’ce dx. Z deőnice intenzity plyne, zÏe mnozÏstvõÂ zaÂrÏenõÂ dopadajõÂcõÂ na jednotkovou plochu na povrchu uvazÏovaneÂ vrstvy za cÏas dt pod uÂhlem ϑ z prostoroveÂho uÂhlu dω v jednotkoveÂm frekvencÏnõÂm intervalu bude I_ν cos ϑdωdνdt. PrÏi pruÊchodu vrstvou o tlousÏtce dx urazõÂ toto zaÂrÏenõÂ zrÏejmeÏ draÂhu dx·cos^{−1} ϑ. CelkoveÏ se tedy z tohoto zaÂrÏenõÂ prÏi pruÊchodu uvazÏovanou vrstvou pohltõÂ energie dE_ν = κ_ν ρI_ν cos ϑdωdνdt dx cos ϑ

= κ_ν ρdxI_ν dωdνdt, (54) kde κ_ν je koeőcient opacity neboli absorpce na jednotku hmoty v daneÂm frekvencÏnõÂm intervalu. Budeme-li se tedy ptaÂt, o jakou hodnotu dI_ν se prÏi pruÊchodu onou vrstvou plynu zmeÏnõÂ intenzita zaÂrÏenõÂ, pak zrÏejmeÏ platõÂ dI_ν = −κ_ν ρI_ν dx. (55) AbsorpcÏnõÂ koeőcient maÂ zrÏejmeÏ rozmeÏr m^2kg^{−1}. Na deőnici absorpcÏnõÂho koeőcientu ś a takeÂ emisnõÂho koeőcientu, o ktereÂm je rÏecÏ nõÂzÏe ś je ovsÏem trÏeba si daÂvat dobryÂ pozor, nebot’ mnozõÂ autorÏi pouzÏõÂvajõÂ absorpcÏnõÂ koeőcient na jednotku objemu κ_ν ρ.

V teorii hveÏzdnyÂch atmosfeÂr se pouzÏõÂvaÂ velicÏina nazyÂvanaÂ optickaÂ tlousÏt’ka τ_ν zavedenaÂ vztahem dτ_ν = κ_ν ρdx (56) nebo integraÂlnõÂm vztahem τ_ν = ∫_x 0 κ_ν ρdx, (57) kde x je celkovaÂ tlousÏt’ka vrsty plynu podeÂl zorneÂho paprsku. Vztah pro zmeÏnu intenzity pak lze psaÂt ve tvaru dI_ν = −I_ν dτ_ν . (58)

1.8 MechanickaÂ sõÂla, kterou zaÂrÏenõÂ puÊsobõÂ na vrstvu plynu UvazÏme nynõÂ, jakou mechanickou silou puÊsobõÂ zaÂrÏenõÂ o intenziteÏ I_ν na vyÂsÏe uvazÏovanou tenkou vrstvu plynu o sõÂle dx, na kterou dopadaÂ pod uÂhlem ϑ z prostoroveÂho uÂhlu dω. Jak võÂme jizÏ z rovnice (48), bude prÏõÂspeÏvek hybnosti dp daÂn vyÂrazem

dp_ν = dE_ν c , (59)

kde c opeÏt oznacÏuje rychlost sveÏtla. PrÏõÂspeÏvek mechanickeÂ sõÂly puÊsobõÂcõÂ kolmo na uvazÏovanou tenkou vrstvu bude tedy^{dpν}_{dt} cos ϑ. Celkovou mechanickou sõÂlu zaÂrÏenõÂ f_{r,ν} puÊsobõÂcõÂ kolmo na jednotkovou plochu uvazÏovaneÂ vrstvy tedy zõÂskaÂme integracõÂ prÏes celyÂ prostorovyÂ uÂhel: f_{r,ν}dν = dν c 4π∫ 0 dE_ν dt cos ϑdω = κ_ν ρdxdν c 4π∫ 0 I_ν cos ϑdω = = κ_ν ρdxdν c F_ν = dνdτ_ν c F_ν , (60)

kde F_ν je celkovyÂ monochromatickyÂ tok zaÂrÏenõÂ v daneÂm mõÂsteÏ.

CelkovaÂ mechanickaÂ sõÂla puÊsobenaÂ tlakem zaÂrÏenõÂ vsÏech vlnovyÂch deÂlek pak bude

f_r = ∞∫ 0 f_{r,ν} dν = ρdx c ∞∫ 0 κ_ν F_νdν. (61)

1.9 EmisnõÂ koeőcient EmisnõÂ koeőcient je mnozÏstvõÂ zaÂrÏiveÂ energie emitovaneÂ jednotkovou hmotou za jednotku cÏasu do jednotkoveÂho prostoroveÂho uÂhlu. MnozÏstvõÂ zaÂrÏiveÂ energie vysõÂlaneÂ z elementaÂrnõÂho vaÂlecÏku o podstaveÏ ds a vyÂsÏce dx, tedy z objemu dx · ds o hustoteÏ ρ do prostoroveÂho uÂhlu dω za cÏas dt je pak

dE_ν = j_ν ρdxdsdνdωdt, (62)

kde j_ν je emisnõÂ koeőcient na jednotku hmoty.

Pro zmeÏnu intenzity zaÂrÏenõÂ podeÂl zorneÂho paprsku muÊzÏeme tedy psaÂt

dI_ν = j_ν ρdx. (63)

RozmeÏr emisnõÂho koeőcientu zrÏejmeÏ je W kg^{−1}Hz^{−1}sr^{−1}.

1.10 Rovnice prÏenosu energie UvazÏujme o energetickeÂ bilanci inőnitesimaÂlnõÂho vaÂlecÏku s podstavou ds a vyÂsÏkou dx. Za cÏas dt vstoupõÂ do vaÂlecÏku z prostoroveÂho uÂhlu dω ve frekvencÏnõÂm rozsahu dν zaÂrÏenõÂ I_ν dsdωdνdt. (64)

Na druheÂm konci bude z vaÂlecÏku vystupovat zaÂrÏenõÂ (I_ν + dI_ν )dsdωdνdt. (65) Ve vaÂlecÏku se pohltõÂ κ_ν I_ν ρdxdsdωdνdt, (66) kde κ_ν je absorpcÏnõÂ koeőcient na jednotku hmoty. VaÂlecÏek saÂm bude do daneÂho smeÏru vyzarÏovat energii j_ν ρdxdsdωdνdt. (67) MaÂ-li byÂt zachovaÂna energetickaÂ rovnovaÂha, musõÂ tedy platit (I_ν + dI_ν )dsdωdνdt = I_ν dsdωdνdt + j_ν ρdxdsdωdνdt − κ_ν I_ν ρdxdsdωdνdt. (68) Po uÂpraveÏ dostaÂvaÂme obecnou rovnici prÏenosu zaÂrÏenõÂ ve tvaru dI_ν dx = j_ν ρ − κ_ν ρI_ν . (69) Pro sfeÂrickou atmosfeÂru lze jesÏteÏ psaÂt

dI_ν (r, ϑ) = ∂I_ν ∂r dr + ∂I_ν ∂ϑ dϑ, (70) cozÏ lze upravit pomocõÂ geometrickyÂch vztahuÊ

dr = dx. cos ϑ a dϑ = −r^{−1}dx. sin ϑ do tvaru ∂I_ν ∂r cos ϑ − sin ϑ r ∂I_ν ∂ϑ + κ_ν ρI_ν − j_ν ρ = 0. (71)

1.11 TermodynamickaÂ rovnovaÂha TermodynamickyÂ systeÂm je ve stavu rovnovaÂhy, jestlizÏe

1. vsÏechny velicÏiny, ktereÂ jej charakterizujõÂ, jsou nezaÂvisleÂ na mõÂsteÏ a cÏase, a 2. jeho stav by se nezmeÏnil, kdybychom jej dokonale isolovali od okolõÂ.

V takoveÂm prÏõÂpadeÏ zaÂvisõÂ intenzita zaÂrÏenõÂ pouze na teploteÏ a frekvenci a od mõÂsta k mõÂstu se nemeÏnõÂ. JestlizÏe tuto intenzitu oznacÏõÂme B_ν (T ) a uvaÂzÏõÂme-li, zÏe vyÂraz^{dIν}_{dx} v rovnici (69) bude v daneÂm prÏõÂpadeÏ nulovyÂ, dostaÂvaÂme pro stav tepelneÂ rovnovaÂhy z rovnice (69) KirchhoffuÊv zaÂkon j_ν κ_ν = B_ν (T ). (72)

1.12 ZaÂrÏenõÂ absolutneÏ cÏerneÂho teÏlesa AbsolutneÏ cÏerneÂ teÏleso je takoveÂ teÏleso, ktereÂ vesÏkereÂ dopadajõÂcõÂ zaÂrÏenõÂ pohlcuje, zÏaÂdneÂ nepropousÏtõÂ ani neodraÂzÏõÂ.

ObecneÏ lze deőnovat koeőcienty absorpce κν , odrazivosti Rν a propustnosti Dν jako tu cÏaÂst zaÂrÏenõÂ, kteraÂ se z dopadajõÂcõÂho zaÂrÏenõÂ Iν pohltõÂ, resp. odrazõÂ nebo projde, a tedy Iν_{pohlc.} = κν Iν atd. ZrÏejmeÏ musõÂ platit

κν + Rν + Dν = 1. (73)

ZaÂrÏenõÂ, ktereÂ vysõÂlaÂ neÏjakeÂ teÏleso, zaÂvisõÂ pouze na jeho teploteÏ. UvazÏme, jakeÂ vyÂsledneÂ mnozÏstvõÂ zaÂrÏenõÂ prÏechaÂzõÂ mezi dveÏma teÏlesy o teplotaÂch T1 a T2, kteraÂ zÏaÂdneÂ zaÂrÏenõÂ nepropousÏteÏjõÂ, tj. pro neÏzÏ platõÂ Dj = 0 a tedy Rj = 1 − κj , j = 1, 2.

TeÏleso 1 vysÏle v daneÂ frekvenci zaÂrÏenõÂ E1, z neÏj teÏleso 2 pohltõÂ κ2E1 a odrazõÂ (1 − κ2)E1. Z toho teÏleso 1 odrazõÂ (1 − κ1)(1 − κ2)E1 atd. Celkem putuje od teÏlesa 1 k teÏlesu 2 zaÂrÏenõÂ

E1(1 + (1 − κ1)(1 − κ2) + (1 − κ1)^2(1 − κ2)^2 + ...). (74)

OznacÏõÂme-li jesÏteÏ k = (1 − κ1)(1 − κ2), lze prÏedchozõÂ vyÂraz zapsat jako soucÏet geometrickeÂ rÏady

E1(1 + k + k^2 + k^3 + ....) = E1 1 − k . (75)

ZaÂrÏenõÂ, ktereÂ se vraÂtõÂ na teÏleso 1, je zrÏejmeÏ

E1(1 − κ2)(1 + k + k^2 + k^3 + ....) =

E1(1 − κ2) 1 − k . (76)

ProtozÏe pro zaÂrÏenõÂ druheÂho teÏlesa musõÂ platit zcela analogickeÂ vztahy, lze uÂhrnneÏ pro zaÂrÏenõÂ jdoucõÂ z teÏlesa 1 na teÏleso 2 psaÂt E1 1 − k + E2(1 − κ1) 1 − k = E1 + E2 − E2κ1 1 − k , (77)

zatõÂmco uÂhrnneÂ zaÂrÏenõÂ jdoucõÂ naopak z teÏlesa 2 na teÏleso 1 je E1 + E2 − E1κ2 1 − k . (78)

V prÏõÂpadeÏ, zÏe obeÏ teÏlesa budou mõÂt stejnou teplotu, pak pro dva systeÂmy v rovnovaÂze musõÂ byÂt oba prÏõÂspeÏvky identickeÂ a musõÂ tedy platit E1 κ1 = E2 κ2 . (79)

Pokud obeÏ teÏlesa budou absolutneÏ cÏernaÂ, platõÂ, zÏe κ1 = κ2 = 1 a ze vztahu (79) plyne, zÏe dveÏ absolutneÏ cÏernaÂ teÏlesa o stejneÂ teploteÏ vysõÂlajõÂ identickeÂ zaÂrÏenõÂ.

OznacÏõÂme-li monochromatickou intenzitu zaÂrÏenõÂ absolutneÏ cÏerneÂho teÏlesa o teploteÏ T symbolem Bν (T ) a symbolem jν (T ) vyzarÏovaÂnõÂ neÏjakeÂho necÏerneÂho teÏlesa, ktereÂ je v rovnovaÂzÏneÂm stavu, plyne z rovnice (79) opeÏt KirchhoffuÊv zaÂkon jν (T ) κν (T ) = Bν (T ), (80)

kteryÂ jsme odvodili bez pouzÏitõÂ rovnice prÏenosu.

Z aplikace Bose-Einsteinovy statistiky na fotonovyÂ plyn plyne pro monochromatickou intenzitu absolutneÏ cÏerneÂho teÏlesa, nazyÂvanou teÂzÏ Planckova funkce, vyÂraz

B_ν (T ) = 2hν^3 c^2 1 e^{hν}kT − 1 , (81) kde h = (6, 62606876 ± 0, 00000052).10^{−34}J s, (82) k = (1, 3806503 ± 0, 0000024).10^{−23}J K^{−1}, (83) c = 2, 99792458.10^8m s^{−1} (84)

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

IntegracõÂ Planckovy funkce (81) prÏes celeÂ elektromagnetickeÂ spektrum dostaÂvaÂme integraÂlnõÂ intenzitu zaÂrÏenõÂ cÏerneÂho teÏlesa

B(T ) = ∞∫ 0 B_ν (T )dν = 2h c^2 ∞∫ 0 ν^3dν e^{hν}kT − 1 =

= 2h c^2 ( kT h )_{4 ∞}∫

0 x^3dx e^x − 1 = 2π^4k^4 15c^2h^3

T^4. (85)

(Integrace uvedeneÂho vztahu nenõÂ triviaÂlnõÂ. PlatõÂ ∞∫ 0 x^3dx e^x − 1

= lim_{ε→0} ∞∫ ε (e^{−x}x^3 + e^{−2x}x^3 + ...)dx =

= 6( 1 1^4 + 1 2^4 + 1 3^4 + ...) = 6π^4 90 , (86)

protozÏe ∞∫ 0 e^{−jx}x^3dx = 6 j^4

. (87)

V aplikaci na rovnici (85) je x = hν kT → ν = kT h x (88)

a tedy

ν^3dν = ( kT h )_4

x^3dx.) (89)

JelikozÏ zaÂrÏenõÂ cÏerneÂho teÏlesa je isotropnõÂ, nezaÂvisõÂ jeho intenzita na smeÏru a mõÂsto integraÂlu hustoty energie pro integraÂlnõÂ hustotu zaÂrÏenõÂ cÏerneÂho teÏlesa dostaÂvaÂme

u(T ) = 4π c B(T ) =

8π^5k^4 15c^3h^3

T^4 = aT^4, (90)

kde a je konstanta hustoty zaÂrÏenõÂ danaÂ naÂsledujõÂcõÂm vztahem a = 8π^5k^4 15c^3h^3

= 7, 565767.10^{−16} Jm^{−3}K^{−4}. (91)

Zavedeme-li jesÏteÏ Stefanovu-Boltzmannovu konstantu σ vztahem σ = ac 4 = (5, 670400 ± 0, 000040).10^{−8}Wm^{−2}K^{−4}, (92) dostaÂvaÂme pro Planckovu funkci vyÂraz B(T ) = σ π T^4. (93) Jak jsme si jizÏ rÏekli v uÂvodu, v optickeÂm a v dlouhovlneÏjsÏõÂch oborech spektra se veÏtsÏinou nepouzÏõÂvaÂ frekvence, ale vlnovaÂ deÂlka zaÂrÏenõÂ. Je proto uzÏitecÏneÂ znaÂt i vyÂraz pro Planckovu funkci vyjaÂdrÏenyÂ pomocõÂ vlnoveÂ deÂlky λ

B_λ(T ) = 2hc^2 λ^5 1 e^{hc}kT λ − 1 , (94)

kteryÂ plyne z Planckovy funkce zapsaneÂ pomocõÂ frekvence zaÂrÏenõÂ (81) s vyuzÏõÂtõÂm vztahuÊ (4) a (16).

MuÊzÏeme se takeÂ zajõÂmat, u ktereÂ vlnoveÂ deÂlky dosahuje pro danou teplotu funkce B_λ(T ) maxima. JestlizÏe vyÂraz (94) prÏepõÂsÏeme do tvaru B_λ(T ) = k_1 λ^5

(e^{k2T λ} − 1)^{−1}, (95) kde k_1 = 2hc^2 a k_2 = hc k (96) jsou konstanty, lze podmõÂnku maxima funkce psaÂt jako dB_λ(T ) dλ = −5 k_1 λ^6

(e^{k2T λ} − 1)^{−1} + k_1 λ^5

(e^{k2T λ} − 1)^{−2}e^{k2T λ} k_2 T λ^2 = 0. (97) Zavedeme-li novou promeÏnnou x =^{k2}_{T λ} , lze tuto podmõÂnku prÏepsat do tvaru −5 + xe^x(e^x − 1)^{−1} = 0, (98) cozÏ vede na rovnici x = 5 − 5e^{−x}. (99) JejõÂ iteracÏnõÂ rÏesÏenõÂ vede k hodnoteÏ x = 4.96511.., cozÏ s prÏihleÂdnutõÂm k deőnici promeÏnneÂ x a hodnoty k_2 vede konecÏneÏ na podmõÂnku λ T = 2897768, 6 , (100) kde teplota je udaÂna v K a vlnovaÂ deÂlka λ v nm. Vztah, kteryÂ jsme si praÂveÏ odvodili, se nazyÂvaÂ WienovyÂm posunovacõÂm zaÂkonem a plyne z neÏj, zÏe maximum vyzarÏovaÂnõÂ absolutneÏ cÏerneÂho teÏlesa se s rostoucõÂ teplotou posouvaÂ ke kratsÏõÂm vlnovyÂm deÂlkaÂm, cozÏ odpovõÂdaÂ i beÏzÏneÂ lidskeÂ zkusÏenosti: barva zahrÏõÂvaneÂho teÏlesa se meÏnõÂ od cÏerveneÂ k bõÂleÂ azÏ namodraleÂ, jak roste jeho teplota. A jak uvidõÂme, cÏerveneÂ hveÏzdy jsou skutecÏneÏ chladneÏjsÏõÂ, nezÏ hveÏzdy bõÂleÂ cÏi namodraleÂ.

PrÏõÂklad SpocÏteÏte, u kteryÂch vlnovyÂch deÂlek dosahuje Planckova funkce maximum pro absolutneÏ cÏernaÂ teÏlesa s teplotami 3000 K, 6000 K, 10000 K a 30000 K.

RÏesÏenõÂ JednoduchyÂm dosazenõÂm do Wienova zaÂkona (100) dostaÂvaÂme vlnoveÂ deÂlky 965,9 nm, 483,0 nm, 289,8 nm a 96,59 nm. VidõÂme, zÏe vyzarÏovacõÂ maximum se pro tento rozsah teplot posouvaÂ od infracÏerveneÂ do ultraőaloveÂ oblasti spektra.

Pozor ale! Kdybychom podobneÏ, jako jsme to praÂveÏ ucÏinili, vysÏetrÏovali, kde dosahuje maxima Planckova funkce B_ν (T ) deőnovanaÂ vztahem (81), zjistili bychom, zÏe nikoliv pro frekvenci odpovõÂdajõÂcõÂ vlnoveÂ deÂlce maxima funkce B_λ(T ), ale neÏkde uÂplneÏ jinde. Pokud budeme funkci B_ν (T ) vysÏetrÏovat takeÂ jako funkci vlnoveÂ deÂlky, odvodõÂme pro jejõÂ maximum podmõÂnku

λ T = 5099437, 0 , (101)

kde je opeÏt teplota udaÂna v K a vlnovaÂ deÂlka λ v nm. Pro teplotu 6000 K dosahuje tedy tato funkce maxima azÏ u vlnoveÂ deÂlky 849,9 nm. VidõÂme tedy, zÏe funkce B_ν (T ) a B_λ(T ) vysÏetrÏovaneÂ obeÏ soucÏasneÏ pro danou teplotu bud’jako funkce vlnoveÂ deÂlky nebo frekvence zaÂrÏenõÂ jsou dveÏ ruÊzneÂ funkce s ruÊznyÂm pruÊbeÏhem.

V kraÂtkovlnneÂ oblasti spektra je e^{hc}kT λ >> 1, takzÏe lze Planckovu funkci B_λ(T ) aproximovat vztahem

B_λ(T ) .= 2hc^2 λ^5 e^{− hckT λ} . (102) To se obvykle nazyÂvaÂ Wienovou aproximacõÂ.

Naopak v dlouhovlnneÂ oblasti spektra je^{hc}_{kT λ} << 1 a muÊzÏeme tedy exponencielu nahradit rozvojem se zanedbaÂnõÂm vysÏsÏõÂch cÏlenuÊ

e^{hckT λ} .= 1 + hc kT λ , (103)

takzÏe dostaÂvaÂme pro Planckovu funkci prÏiblizÏnyÂ vyÂraz

B_λ(T ) .= 2kcT λ^4

. (104)

Tomuto vztahu se rÏõÂkaÂ RayleighuÊv-JeansuÊv zaÂkon.

ProtozÏe se tyÂkaÂ dlouhovlnneÂ oblasti spektra, muÊzÏeme jej numericky pro vlnoveÂ deÂlky udaneÂ v metrech zapsat ve tvaru

B_λ(T ) .= 8, 27817 × 10^{−15} T λ^4

. (105)

PrÏõÂklad Radioteleskop zmeÏrÏil na vlnoveÂ deÂlce 1 m intenzitu tepelneÂho raÂdioveÂho zdroje na jednotku frekvence I_ν = 10^{−22}W m^{−2}Hz^{−1}sr^{−1}. OdhadneÏte teplotu zdroje za prÏedpokladu, zÏe zaÂrÏenõÂ zdroje v teÂto oblasti odpovõÂdaÂ dobrÏe zaÂrÏenõÂ cÏerneÂho teÏlesa.

RÏesÏenõÂ Intenzita zaÂrÏenõÂ na jednotku vlnoveÂ deÂlky I_λ bude podle vztahu (16)

I_λ = ν^2 c I_ν = c λ^2

I_ν = 2, 99792458 × 10^{−14}. (106)

Pokud platõÂ, zÏe I_λ .= B_λ, dostaÂvaÂme z rovnice (105) teplotu zdroje T = 3,62 K .

ProtozÏe v radioastronomii se cÏasto pouzÏõÂvaÂ frekvence zaÂrÏenõÂ, je uzÏitecÏneÂ uveÂst si RayleighuÊv-JeansuÊv zaÂkon i pro funkci B_ν (T ). StejnaÂ prÏiblizÏnaÂ aproximace jako (103) vede na vztah

B_ν (T ) .= 2k c^2 ν^2T. (107)

Je dobrÏe si uveÏdomit, zÏe at’uzÏ v dlouhovlnneÂ oblasti uvazÏujeme frekvence nebo vlnoveÂ deÂlky, je zaÂvislost toku zaÂrÏenõÂ tepelneÂho zdroje na vlnoveÂ deÂlce cÏi frekvenci prostou mocninou vlnoveÂ deÂlky nebo frekvence. Pokud tedy budeme v dlouhovlnneÂ oblasti studovat spektrum neÏjakeÂho zdroje, projevõÂ se tepelnyÂ zdroj tõÂm, zÏe logaritmus toku zaÂrÏenõÂ z neÏj bude lineaÂrnõÂ funkci vlnoveÂ deÂlky cÏi frekvence.

1.13 LokaÂlnõÂ termodynamickaÂ rovnovaÂha

HveÏzdnaÂ laÂtka zcela zrÏejmeÏ ve stavu dokonaleÂ termodynamickeÂ rovnovaÂhy byÂt nemuÊzÏe, nebot’existuje tok zaÂrÏenõÂ z nitra smeÏrem k povrchu a z povrchu do okolnõÂho prostoru. S vyÂjimkou vneÏjsÏõÂ atmosfeÂry hveÏzdy muÊzÏeme vsÏak s velkou prÏesnostõÂ prÏedpoklaÂdat, zÏe hveÏzdnaÂ laÂtka je ve stavu termodynamickeÂ rovnovaÂhy lokaÂlneÏ, tj., zÏe v daneÂm mõÂsteÏ lze pole zaÂrÏenõÂ charakterizovat Planckovou funkcõÂ odpovõÂdajõÂcõÂ neÏjakeÂ lokaÂlnõÂ (od mõÂsta k mõÂstu jineÂ) lokaÂlnõÂ teploteÏ. LokaÂlneÏ platõÂ takeÂ KirchhoffuÊv zaÂkon (72).

1.14 EfektivnõÂ teplota hveÏzdy

Z rovnic (33) a (93) plyne pro tok zaÂrÏenõÂ absolutneÏ cÏerneÂho teÏlesa do poloprostoru vztah

πB(T ) = σT^4. (108)

AbsolutnõÂ meÏrÏenõÂ rozlozÏenõÂ energie elektromagnetickeÂho zaÂrÏenõÂ v zaÂvislosti na vlnoveÂ deÂlce ve spektrech hveÏzd vedlo ke zjisÏteÏnõÂ, zÏe zaÂrÏenõÂ hveÏzd se v hrubeÂm prÏõÂblõÂzÏenõÂ svyÂm pruÊbeÏhem podobaÂ zaÂrÏenõÂ absolutneÏ cÏerneÂho teÏlesa. Vzhledem k tomu je pro mnoheÂ uÂvahy uzÏitecÏneÂ zaveÂst parametr, kteryÂm lze popisovat celkovyÂ (bolometrickyÂ) zaÂrÏivyÂ vyÂkon hveÏzdy L, tj. celkovyÂ tok zaÂrÏenõÂ z povrchu hveÏzdy do okolnõÂho prostoru. Za tento parametr byla zvolena efektivnõÂ teplota hveÏzdy, deőnovanaÂ rovnicõÂ

L = 4πR^2πB(T ) = 4πR^2σT^4_{eff} , (109)

kde R oznacÏuje polomeÏr hveÏzdy. EfektivnõÂ teplota je rovna teploteÏ absolutneÏ cÏerneÂho teÏlesa o stejneÂm rozmeÏru jako uvazÏovanaÂ hveÏzda a vysõÂlajõÂcõÂm do vneÏjsÏõÂho prostoru stejnyÂ tok zaÂrÏenõÂ jako dotycÏnaÂ hveÏzda.

2 KlasickeÂ zpuÊsoby pozorovaÂnõÂ hveÏzd

ElektromagnetickeÂ zaÂrÏenõÂ prÏichaÂzejõÂcõÂ z hveÏzd lze zkoumat v zaÂsadeÏ dvojõÂm zpuÊsobem:

1. Bud’ se zajõÂmaÂme prÏõÂmo o spojiteÂ zaÂrÏenõÂ hveÏzdy, tedy o integraÂlnõÂ tok zaÂrÏenõÂ v neÏjakeÂm rozsahu vlnovyÂch deÂlek a jeho zmeÏny od jedneÂ oblasti vlnovyÂch deÂlek ke druheÂ (tedy jeho łbarvuž), prÏõÂpadneÏ o cÏasoveÂ zmeÏny pozorovaneÂho integraÂlnõÂho toku v daneÂ oblasti vlnovyÂch deÂlek. Pak hovorÏõÂme o hveÏzdneÂ fotometrii.

2. Druhou mozÏnostõÂ je, zÏe studujeme sveÏtlo rozlozÏeneÂ na barvy neÏjakyÂm disperznõÂm elementem jako je hranol cÏi mrÏõÂzÏka neboli spektrum hveÏzdy. V atmosfeÂraÂch hveÏzd, ktereÂ jsou obvykle chladneÏjsÏõÂ, nezÏ vrstvy pod nimi, dochaÂzõÂ k pohlcovaÂnõÂ sveÏtla urcÏityÂch vlnovyÂch deÂlek odpovõÂdajõÂcõÂch zmeÏnaÂm energetickyÂch stavuÊ atomuÊ cÏi molekul v atmosfeÂraÂch. SpojiteÂ spektrum hveÏzdy je tedy obvykle prÏerusÏeno temnyÂmi prouzÏky v odpovõÂdajõÂch vlnovyÂch deÂlkaÂch a toto cÏaÂroveÂ spektrum naÂm poskytuje velkeÂ mnozÏstvõÂ informacõÂ, jak o tom bude rÏecÏ pozdeÏji. PraÂveÏ popsanyÂ typ pozorovaÂnõÂ se nazyÂvaÂ hveÏzdnaÂ spektroskopie.

3. Oba popsaneÂ zpuÊsoby lze kombinovat: MuÊzÏeme sveÏtlo mrÏõÂzÏkou rozlozÏit na barvy a poteÂ neÏjakyÂm detektorem zjisÏt’ovat monochromatickyÂ tok v kazÏdeÂ vlnoveÂ deÂlce. Podle toho, bude-li pouzÏityÂ detektor kalibrovaÂn v absolutnõÂch jednotkaÂch toku nebo ne, hovorÏõÂme pak o absolutnõÂ cÏi relativnõÂ spektrofotometrii.

V naÂsledujõÂcõÂm vyÂkladu si o hveÏzdneÂ fotometrii a spektroskopii, metodaÂch prvotnõÂho zpracovaÂnõÂ i o tom, co se lze pomocõÂ fotometrie a spektroskopie o hveÏzdaÂch dozveÏdeÏt, povõÂme podrobneÏji.

2.1 SpektraÂlnõÂ klasiőkace hveÏzdnyÂch spekter

SoustavneÏjsÏõÂ pozorovaÂnõÂ spekter hveÏzd byla provaÂdeÏna zhruba od poloviny devatenaÂcteÂho stoletõÂ, nejprve visuaÂlneÏ pomocõÂ spektroskopu a pozdeÏji ve spektrografech, se zaÂznamem na fotograőckou desku. Byly cÏineÏny ruÊzneÂ pokusy spektra podle vzhledu klasiőkovat (paÂter Secchi v ItaÂlii, prof. Vogel v NeÏmecku na observatorÏi v Potsdamu), ale zaÂhy se ujala klasiőkace, kterou postupneÏ za zaÂkladeÏ mnoha tisõÂcuÊ spekter vypracovala na HarvardoveÏ observatorÏi v USA slecÏna CannonovaÂ. Spektra hveÏzd se podle sveÂho vzhledu deÏlõÂ do naÂsledujõÂcõÂch spektraÂlnõÂch trÏõÂd:

• trÏõÂda O Jsou prÏõÂtomny cÏaÂry ionizovaneÂho helia He II, neutraÂlnõÂho helia He I a neutraÂlnõÂho vodõÂku H I a teÂzÏ cÏaÂry dvakraÂt ionizovaneÂho kyslõÂku, uhlõÂku a dusõÂku O III, C III a N III.

• trÏõÂda B DominujõÂ cÏaÂry neutraÂlnõÂho helia He I a neutraÂlnõÂho vodõÂku H I a prÏõÂtomny jsou teÂzÏ cÏary O II, C II, N II, Fe III a Mg II.

• trÏõÂda A ChybõÂ cÏaÂry neutraÂlnõÂho helia He I a dominujõÂ cÏaÂry neutraÂlnõÂho vodõÂku H I, naÂpadneÂ jsou jednou ionizovaneÂ cÏary kovuÊ skupiny zÏeleza jako Fe II, Ti II, V II cÏi Cr II.

• trÏõÂda F CÏaÂry neutraÂlnõÂho vodõÂku H I jsou vyÂrazneÏ slabsÏõÂ, i kdyzÏ staÂle dominujõÂ a ve spektru prÏibyÂvaÂ cÏar kovuÊ.

• trÏõÂda G CÏaÂry H a K ionizovaneÂho vaÂpnõÂku (Ca II 393,3 a 396,9 nm) jsou ve spektru dominantnõÂ, objevujõÂ se prvnõÂ molekulaÂrnõÂ paÂsy.

• trÏõÂda K Spektrum je bohateÂ na cÏary neutraÂlnõÂch kovuÊ.

• trÏõÂda M Ve spektru prÏevlaÂdajõÂ molekulaÂrnõÂ paÂsy TiO a VO.

• trÏõÂda L Tato trÏõÂda byla zavedena azÏ pomeÏrneÏ nedaÂvno v praÂci Kirkpatricka a kol. (1999) v souvislosti s hledaÂnõÂm tzv. hneÏdyÂch trpaslõÂkuÊ. Ve spectrech hveÏzd trÏõÂdy L mizõÂ molekulaÂrnõÂ paÂsy TiO a VO a objevujõÂ se silneÂ cÏaÂry neutraÂlnõÂho draslõÂku K I a takeÂ cÏaÂry Rb I, Cs I a CrH.

• trÏõÂda T I tato trÏõÂda byla zavedena azÏ nedaÂvno a vyznacÏuje se zejmeÂna cÏarami methanu CH_4 a sÏirokyÂmi spektraÂlnõÂmi paÂsy vodnõÂch par H_2O ś viz praÂce Burgassera a kol. (1999).

Je nutno si uveÏdomit, zÏe laboratornõÂ analyÂza cÏarovyÂch spekter se rozvõÂjela soubeÏzÏneÏ se studiem spekter hveÏzd a zpocÏaÂtku nebylo vuÊbec jasneÂ, zÏe ve hveÏzdaÂch musõÂ existovat stejneÂ chemickeÂ prvky jako na Zemi. VyÂrazneÂ spektraÂlnõÂ cÏaÂry byly oznacÏovaÂny velkyÂmi põÂsmeny a teprve postupneÏ byla nachaÂzena jejich identiőkace s pozemskyÂmi prvky MendeÏlejevovy tabulky. Proto byl zaÂsadnõÂm zjisÏteÏnõÂm fakt, zÏe hveÏzdy spektraÂlnõÂch typuÊ O a B se jevily jako modreÂ a namodraleÂ, hveÏzdy A a F jako bõÂleÂ, G zÏluteÂ, K oranzÏoveÂ a M cÏerveneÂ. Ve dvacaÂtyÂch letech 20. stoletõÂ bylo jizÏ jasneÂ, zÏe existuje uÂzkaÂ vazba mezi spektraÂlnõÂmi typy a povrchovyÂmi teplotami prÏõÂslusÏnyÂch hveÏzd.

SoucÏasneÏ se ale ukazovalo, zÏe prÏi stejneÂ spektraÂlnõÂ trÏõÂdeÏ se vyskytujõÂ rozdõÂly ve vzhledu neÏkteryÂch cÏar. V okamzÏiku, kdy bylo dostatek uÂdajuÊ o vzdaÂlenostech jednotlivyÂch hveÏzd, vysÏlo najevo, zÏe tyto rozdõÂly souvisõÂ s rozdõÂly v jasnostech hveÏzd stejneÂho spektraÂlnõÂho typu, tedy s jejich trÏõÂdou svõÂtivosti neboli s rozdõÂlem jejich polomeÏruÊ.

To se stalo zaÂkladem dvourozmeÏrneÂ spektraÂlnõÂ klasiőkace, kteraÂ je uzÏõÂvaÂna dodnes.

2.2 HveÏzdnaÂ fotometrie

2.2.1 Jasnosti hveÏzd, Pogsonova rovnice, hveÏzdneÂ velikosti v ruÊznyÂch mezinaÂrodneÏ prÏijatyÂch systeÂmech

Asi 150 let prÏed zacÏaÂtkem nasÏeho letopocÏtu publikoval Hipparchos katalog poloh a jasnostõÂ asi 800 hveÏzd. Jasnosti hveÏzd v neÏm rozdeÏlil do sÏesti kategoriõÂ, prÏicÏemzÏ v prvnõÂ byly hveÏzdy nejjasneÏjsÏõÂ. Ptolemaios pozdeÏji tento katalog rozsÏõÂrÏil o dalsÏõÂch 200 hveÏzd. To se stalo zaÂkladem postupneÏ se vytvorÏivsÏõÂ sÏkaÂly hveÏzdnyÂch velikostõÂ, cozÏ jsou jasnosti hveÏzd serÏazeneÂ sestupneÏ, tj. hveÏzda druheÂ hveÏzdneÂ velikosti je meÂneÏ jasnaÂ, nezÏ hveÏzda prvnõÂ velikosti, atd. VyÂznamneÏ v teÏchto rannyÂch staÂdiõÂch hveÏzdneÂ fotometrie prÏispeÏli zkusÏenõÂ pozorovateleÂ Herschel a Argenlander. UkaÂzalo se, zÏe pro empiricky se vyvinuvsÏõÂ sÏkaÂlu hveÏzdnyÂch velikostõÂ velmi prÏiblizÏneÏ platõÂ, zÏe rozdõÂlu peÏti hveÏzdnyÂch velikostõÂ odpovõÂdaÂ stonaÂsobnyÂ rozdõÂl jasnostõÂ. JasnostõÂ zde rozumõÂme velicÏinu uÂmeÏrnou mnozÏstvõÂ zaÂrÏiveÂ energie z uvazÏovaneÂ hveÏzdy, ktereÂ prochaÂzõÂ jednotkovou plochou v mõÂsteÏ pouzÏiteÂho detektoru. Jinak rÏecÏeno, velicÏinu uÂmeÏrnou toku zaÂrÏenõÂ z hveÏzdy jednotkovou plochou v mõÂsteÏ nasÏeho detektoru. LidskeÂ oko vnõÂmaÂ lineaÂrneÏ se meÏnõÂcõÂ osveÏtlenõÂ na logaritmickeÂ sÏkaÂle. Na zaÂkladeÏ tohoto zjisÏteÏnõÂ byla zavedena modernõÂ sÏkaÂla hveÏzdnyÂch velikostõÂ na naÂvrh Pogsona (1856) tak, zÏe zmõÂneÏnyÂ prÏiblizÏnyÂ vztah byl prÏijat jako platõÂcõÂ prÏesneÏ.

Chceme-li tedy zapsat deőnici hveÏzdnyÂch velikostõÂ v matematickeÂm tvaru, je to tak, zÏe hledaÂme logaritmickyÂ vztah, kteryÂ zaÂrovenÏ prÏevracõÂ smeÏr cÏõÂselneÂ osy tak, aby veÏtsÏõÂmu osveÏtlenõÂ odpovõÂdala mensÏõÂ hveÏzdnaÂ velikost, tedy

m_2 − m_1 = a log

E_1 E_2

, (110)

kde m_i a E_i, i = 1, 2 oznacÏuje hveÏzdneÂ velikosti a na Zemi meÏrÏeneÂ jasnosti, uÂmeÏrneÂ toku zaÂrÏiveÂ energie, pro hveÏzdu 1 a hveÏzdu 2. Konstantu a zjistõÂme z prÏijateÂ deőnice sÏkaÂly hveÏzdnyÂch velikostõÂ, nebot’musõÂ platit, zÏe

5 = a log 100.

PracovnõÂ vztah pro vyÂpocÏet hveÏzdnyÂch velikostõÂ, nazyÂvanyÂ dnes Pogsonova rovnice, je tedy

m_2 − m_1 = 2, 5 log

E_1 E_2

. (111)

MuÊzÏeme napsat i vztah opacÏnyÂ

E_1 E_2

= 10^{0,4(m2−m1)} = b^{(m2 −m1)}, (112)

kde b =^5 √ 100 .= 2,511886431. Jak vidõÂme, je paÂtaÂ odmocnina ze sta numericky podobnaÂ konstanteÏ uÂmeÏrnosti v rovnici (111) a proto muÊzÏe dochaÂzet k zaÂmeÏneÏ. AcÏ jde o jednoduchou veÏc, je dobrÏe si praÂveÏ rÏecÏeneÂ dobrÏe promyslet a vyhnout se tak prÏi vyÂpocÏtu hveÏzdnyÂch velikostõÂ zbytecÏnyÂm chybaÂm.

HveÏzdneÂ velikosti se udaÂvajõÂ v jednotkaÂch nazyÂvanyÂch magnituda oznacÏovanyÂch hornõÂm indexem ‘m’ nebo zkratkou ‘mag.’ za cÏõÂselnou hodnotou. Jinak rÏecÏeno, hveÏzda trÏetõÂ velikosti je hveÏzda s magnitudou 3,^m0 nebo 3,0 mag. atd.

ZaÂveÏrem teÂto cÏaÂsti jesÏteÏ neÏkolik jednoduchyÂch uÂvah o tom, jak se hveÏzdneÂ velikosti sklaÂdajõÂ. CÏasto totizÏ stojõÂme prÏed uÂlohou urcÏit hveÏzdneÂ velikosti slozÏek dvojhveÏzdy, kterou pro velkou vzdaÂlenost od naÂs vidõÂme jen jako jedinyÂ svõÂtõÂcõÂ bod a pro kterou tedy prÏõÂmyÂm meÏrÏenõÂm muÊzÏeme pozorovat pouze celkovou jasnost zpuÊsobenou soucÏtem sveÏtla obou slozÏek. ProtozÏe rovnice (111) je v diferencÏnõÂm tvaru, je jasneÂ, zÏe nezaÂlezÏõÂ prÏi udaÂvaÂnõÂ jasnostõÂ na pouzÏityÂch jednotkaÂch. Z rÏesÏenõÂ sveÏtelnyÂch krÏivek zaÂkrytovyÂch dvojhveÏzd lze obvykle urcÏit pomeÏr jasnostõÂ obou slozÏek L_2/L_1 vyjaÂdrÏenyÂ v jednotkaÂch celkoveÂ jasnosti v daneÂm oboru vlnovyÂch deÂlek (L_1 + L_2 = 1). HveÏzdneÂ velikosti jednotlivyÂch slozÏek tedy zrÏejmeÏ urcÏõÂme z pozorovaneÂ hveÏzdneÂ velikosti dvojhveÏzdy m podle vztahuÊ

m_1 − m = 2, 5 log(1 +

L_2 L_1

), (113)

m_2 − m = 2, 5 log(1 + (

L_2 L_1

)^{−1}). (114)

Z teÏchto vztahuÊ snadno odhadneme, zÏe bude-li naprÏ. dvojhveÏzda slozÏena ze dvou stejneÏ jasnyÂch slozÏek, bude se dvojhveÏzda jevit o 2, 5 log 2 .=0,^m75 jasneÏjsÏõÂ, nezÏ by se ve stejneÂ vzdaÂlenosti od naÂs jevila kazÏdaÂ ze slozÏek dvojhveÏzdy. Kdyby byla prÏõÂtomna trÏi stejneÏ jasnaÂ teÏlesa, bude rozdõÂl cÏinit jizÏ 1,^m19.

Analogicky muÊzÏeme odhadnout, jakou celkovou hveÏzdnou velikost m nameÏrÏõÂme, pokud se do zorneÂho pole nasÏeho fotometru dostanou dveÏ velmi blõÂzkeÂ hveÏzdy o znaÂmyÂch hveÏzdnyÂch velikostech m_1 a m_2. Podle prÏedchozõÂho platõÂ zrÏejmeÏ

m = m_1 − 2, 5 log(1 + 10^{−0,4(m2−m1)}). (115)

2.2.2 RuÊzneÂ druhy hveÏzdnyÂch velikostõÂ, fotometrickeÂ systeÂmy

Je zrÏejmeÂ, zÏe rovnice (111) nedeőnuje nulovyÂ bod sÏkaÂly hveÏzdnyÂch velikostõÂ. NavõÂc je jasneÂ, zÏe zaÂrÏenõÂ hveÏzd je rozlozÏeno do celeÂho elektromagnetickeÂho spektra, a proto musõÂme prÏi praktickeÂm pouzÏõÂvaÂnõÂ dodat, pro jakou vlnovou deÂlku hveÏzdnou velikost udaÂvaÂme. Obvykle se hveÏzdneÂ velikosti v ruÊznyÂch mezinaÂrodneÏ prÏijatyÂch fotometrickyÂch systeÂmech, jak o nich zde bude rÏecÏ, volõÂ tak, aby nulovyÂ bod sÏkaÂly odpovõÂdal historicky vznikleÂ sÏkaÂle hveÏzdnyÂch velikostõÂ.

ZÏ aÂdnyÂ detektor a zÏaÂdnaÂ detekcÏnõÂ soustava nedokaÂzÏe se stejnou uÂcÏinnostõÂ registrovat tok zaÂrÏenõÂ v ruÊznyÂch vlnovyÂch deÂlkaÂch. VeÏtsÏina detektoruÊ maÂ u urcÏiteÂ vlnoveÂ deÂlky maximum citlivosti a na obeÏ strany od nõÂ jejich citlivost klesaÂ. VyÂslednaÂ funkce relativnõÂ citlivosti detekcÏnõÂ soustavy v zaÂvislosti na vlnoveÂ deÂlce se obvykle oznacÏuje vyÂrazem spektraÂlnõÂ propustnost R_λ. MuÊzÏeme ji zaÂsadnõÂm zpuÊsobem ovlivnit, jestlizÏe prÏi pozorovaÂnõÂ jasnosti hveÏzd zarÏadõÂme prÏed detektor neÏjakyÂ barevnyÂ őltr propousÏteÏjõÂcõÂ zaÂrÏenõÂ pouze v urcÏiteÂm znaÂmeÂm intervalu vlnovyÂch deÂlek. At’ uzÏ prÏi meÏrÏenõÂ pouzÏijeme őltr nebo budeme meÏrÏit bez őltru (v roli velmi sÏirokopaÂsmoveÂho őltru pak stejneÏ bude vystupovat spektraÂlnõÂ propustnost celeÂho systeÂmu), muÊzÏeme obecneÏ pro tok zaÂrÏiveÂ energie zaznamenanyÂ fotometrem, kteryÂ meÏrÏõÂ tok zdroje E(λ), psaÂt E = ∞∫ 0 E(λ)R(λ)dλ. (116) VisuaÂlnõÂ hveÏzdneÂ velikosti m_{vis} LidskeÂ oko je nejcitliveÏjsÏõÂ ke zÏluteÂ barveÏ a proto je historickaÂ sÏkaÂla hveÏzdnyÂch velikostõÂ vaÂzaÂna na jasnosti hveÏzd ve zÏluteÂ cÏaÂsti spektra. VisuaÂlnõÂ odhady jasnostõÂ jsou tabelovaÂny jizÏ v neÏkolika velkyÂch katalozõÂch z minuleÂho stoletõÂ, naprÏ. v Henry Draper katalogu. PrÏesnost takovyÂch odhaduÊ ś pokud byly zalozÏeny pouze na pozorovaÂnõÂ lidskyÂm okem ś je obvykle neÏkolik maÂlo desetin magnitudy. MusõÂm ovsÏem dodat, zÏe pomeÏrneÏ nedaÂvno jsem se prÏesveÏdcÏil, zÏe existujõÂ pozorovateleÂ, kterÏõÂ pro jasneÂ hveÏzdy dosahujõÂ prÏesnosti asi 0,^m03. Je to daÂno jednak osobnõÂ dispozicõÂ, ale takeÂ tõÂm, zÏe svaÂ meÏrÏenõÂ duÊsledneÏ vztahujõÂ na fotoelektricky zmeÏrÏeneÂ visuaÂlnõÂ jasnosti vsÏech pouzÏityÂch srovnaÂvacõÂch hveÏzd. PrÏõÂkladem takoveÂho talentovaneÂho pozorovatele je Sebastian Otero z argentinskeÂ amateÂrskeÂ organizace Liga Iberoamericana de AstronomõÂa ś viz Otero (2000). Podobnou prÏesnost dosahoval ale jizÏ drÏõÂve naprÏ. Rigolet (1936).

FotograőckeÂ hveÏzdneÂ velikosti m_{pg} Po vynaÂlezu fotograőckyÂch emulzõÂ zacÏaly byÂt jasnosti hveÏzd zõÂskaÂvaÂny promeÏrÏovaÂnõÂm fotograőõÂ hveÏzd.

DosahovanaÂ prÏesnost urcÏenõÂ hveÏzdnyÂch velikostõÂ cÏinõÂ zhruba 0,^m1. PrÏi velmi pecÏliveÂ redukci mÊuzÏe byÂt i lepsÏõÂ. ProtozÏe ale beÏzÏneÂ fotograőckeÂ desky majõÂ maximum citlivosti v modreÂ oblasti spektra, lisÏõÂ se takto zõÂskaneÂ hveÏzdneÂ velikosti od velikostõÂ visuaÂlnõÂch v zaÂvislosti na barveÏ (a tedy povrchoveÂ teploteÏ) hveÏzdy. AstronomoveÂ velmi brzo zjistili, zÏe existuje dobrÏe deőnovanyÂ vztah mezi spektraÂlnõÂm typem hveÏzd (urcÏenyÂ podle vzhledu jejich cÏaÂroveÂho spektra) a mezi barevnyÂm indexem (m_{pg} − m_{vis}).

Fotometrie s prvnõÂmi fotocitlivyÂmi diodami PrvnõÂ fotoelektrickaÂ meÏrÏenõÂ jasnosti hveÏzd provaÂdeÏli Stebbins na LickoveÏ observatorÏi v USA (viz naprÏ.

Stebbins 1916, 1921) a Guthnick a Prager (1918) v Potsdamu v NeÏmecku. PrÏesnost meÏrÏenõÂ tak vzrostla na 0,^m01-0,^m02. Maximum citlivosti diody pouzÏõÂvaneÂ Stebbinsem se nachaÂzelo v zeleneÂ barveÏ kolem 500 nm. Naproti tomu dveÏ ruÊzneÂ diody pouzÏõÂvaneÂ v Potsdamu meÏly maximum citlivosti v modreÂ barveÏ. Za zmõÂnku stojõÂ, zÏe pozorovaÂnõÂ se s Guthnickem a Pragerem jeden cÏas uÂcÏastnil i znaÂmyÂ cÏeskyÂ astronom Bohumil SÏternberk.

Fotometrie s fotonaÂsobicÏi a barevnyÂmi őltry V obdobõÂ mezi dveÏma vaÂlkami se postupneÏ zacÏaly pouzÏõÂvat fotometry s fotonaÂsobicÏem a zdrojem vysokeÂho napeÏtõÂ. Vzhledem k vysÏsÏõÂ citlivosti fotonaÂsobicÏuÊ bylo mozÏneÂ zacÏõÂt pouzÏõÂvat ruÊzneÂ barevneÂ őltry. ExistujõÂ i meÏrÏenõÂ v sÏesti barvaÂch, ale zÏaÂdneÂ z meÏrÏenõÂ teÂ doby nebylo duÊsledneÏ standardizovaÂno.

Z hlediska sÏõÂrÏky paÂsma barevneÂ propustnosti se rozlisÏujõÂ őltry sÏirokopaÂsmoveÂ (propustnost v sÏõÂrÏi neÏkolika maÂlo stovek nm), strÏedopaÂsmoveÂ (neÏkolik desõÂtek nm) a uÂzkopaÂsmoveÂ (obvykle meÂneÏ nezÏ 20 nm).

StandardnõÂ barevneÂ systeÂmy

JohnsonuÊv UBV systeÂm NejznaÂmeÏjsÏõÂm a nejrozsÏõÂrÏeneÏjsÏõÂm standardnõÂm systeÂmem zalozÏenyÂm na 3 sÏirokopaÂsmovyÂch őltrech je UBV systeÂm zavedenyÂ Johnsonem a jeho spolupracovnõÂky (Johnson a Morgan 1953, Johnson a kol. 1966). Ten je deőnovaÂn trÏemi őltry:

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 ultraőalovyÂm, modryÂm a zÏlutyÂm.

Johnson a jeho spolupracovnõÂci promeÏrÏili s pouzÏitõÂm americkeÂho fotonaÂsobicÏe 1P21 mnoho tisõÂc hveÏzd a publikovali jejich UBV magnitudy. DõÂky tomu a dõÂky jasneÏ deőnovanyÂm vztahuÊm mezi urcÏityÂmi fyzikaÂlnõÂmi vlastnostmi hveÏzd a barvami v UBV systeÂmu (ty lze charakterizovat tzv. barevnyÂmi indexy (B − V ) a (U − B), tj. rozdõÂly meÏrÏenyÂch hveÏzdnyÂch velikostõÂ ve dvou sousednõÂch őltrech) se jejich systeÂm stal velmi populaÂrnõÂ a dodnes patrÏõÂ mezi nejuzÏõÂvaneÏjsÏõÂ.

PodarÏilo se jim rovneÏzÏ naleÂzt velmi uzÏitecÏneÂ zaÂvislosti mezi charakteristikami hveÏzd a jejich UBV barvami, jak o tom bude rÏecÏ pozdeÏji.

StroÈmgrenuÊv uvby systeÂm UrcÏitou nevyÂhodou Johnsonova systeÂmu je to, zÏe őltr U zahrnuje oblast vlnovyÂch deÂlek prÏed i za BalmerovyÂm skokem. Aby bylo mozÏno vyÂsÏku Balmerova skoku z fotometrie urcÏovat, navrhl StroÈmgren strÏedneÏpaÂsmovyÂ systeÂm s naÂsledujõÂcõÂmi cÏtyrÏmi őltry:

u : polosÏõÂrÏka 38 nm, maximum u 350 nm; v : polosÏõÂrÏka 20 nm, maximum u 410 nm; b : polosÏõÂrÏka 10 nm, maximum u 470 nm; y : polosÏõÂrÏka 20 nm, maximum u 550 nm.

DõÂky uzÏsÏõÂm paÂsmuÊm propustnosti poskytuje tento systeÂm prÏesneÏjsÏõÂ a leÂpe deőnovanyÂ odhad neÏkteryÂch zaÂkladnõÂch vlastnostõÂ hveÏzd. ObsaÂhlyÂ popis vlastnostõÂ StroÈmgrenova systeÂmu byl publikovaÂn StroÈmgrenem (1966). KalibrovanaÂ velicÏina y magnitudy je prÏõÂmo navaÂzaÂna na Johnsonovu magnitudu V , cozÏ je mozÏneÂ

Tabulka 1: Filtry systeÂmu zÏenevskeÂ observatorÏe, vsÏechny uÂdaje jsou v nm

Filtr: U B V B_1 B_2 V_1 G

λ_{eff.}: 345,8 424,8 550,8 402,2 448,0 540,8 581,4 polosÏõÂrÏka: 17,0 28,3 29,8 17,1 16,4 20,2 20,6

dõÂky obvykle hladkeÂmu pruÊbeÏhu spojiteÂho zaÂrÏenõÂ hveÏzd ve zÏluteÂ oblasti spektra. StroÈmgren zavedl neÏkolik barevnyÂch indexuÊ: KromeÏ indexuÊ (b − y) a (u − b), analogickyÂch Johnsonovu systeÂmu, jsou to jesÏteÏ

c_1 = (u − v) − (v − b) = u + b − 2v, (117) m_1 = (v − b) − (b − y) = v + y − 2b, (118)

ktereÂ jsou citliveÂ na chemickeÂ pekuliarity a prÏekryÂvaÂnõÂ spojiteÂho spektra spektraÂlnõÂmi cÏarami. V neÏkteryÂch zdrojõÂch byÂvajõÂ uvedeny pro jednotliveÂ hveÏzdy pouze hodnoty V , (b − y), c_1 a m_1. Jak je zrÏejmeÂ z deőnice indexuÊ, muÊzÏeme v tom prÏõÂpadeÏ jednotliveÂ magnitudy a index (u − b) vypocÏõÂtat ze vztahuÊ

b = V + (b − y), (119) v = b + (b − y) + m_1 =

= V + 2(b − y) + m_1, (120) u = v + (b − y) + m_1 + c_1 =

= V + 3(b − y) + 2m_1 + c_1, (121) (u − b) = 2(b − y) + 2m_1 + c_1. (122)

DalsÏõÂ systeÂmy JohnsonuÊv UBV systeÂm byl zaÂhy rozsÏõÂrÏen do cÏerveneÂ a infracÏerveneÂ oblasti spektra pomocõÂ sÏirokopaÂsmovyÂch őltruÊ R (700 nm), I (900 nm), J (1250 nm), K (2200 nm) a L (3400 nm) ś viz naprÏ. obsaÂhlou praÂci Johnsona a spol. (1966), kteraÂ obsahuje pozorovaÂnõÂ velkeÂho pocÏtu jasnyÂch hveÏzd.

Johnson a spol. (1975) publikovali meÏrÏenõÂ 1380 jasnyÂch hveÏzd ve 13-tibarevneÂm strÏedneÏpaÂsmoveÂm systeÂmu, jehozÏ őltry pokryÂvajõÂ rozsah od 330 do 1110 nm a jsou kalibrovaÂny i absolutneÏ, takzÏe lze pomocõÂ nich studovat rozlozÏenõÂ spojiteÂho spektra hveÏzd.

Mezi kanadskyÂmi astronomy dosaÂhl urcÏiteÂ obliby DAO systeÂm (podle Dominion Astrophysical Observatory ve Victorii), kteryÂ pouzÏõÂvaÂ trÏi őltry, [55], [44] a [35] a je dosti blõÂzkyÂ UBV systeÂmu. ZÏ lutaÂ magnituda je opeÏt redukovaÂna tak, aby plneÏ odpovõÂdala V magnitudeÏ Johnsonova systeÂmu. V tomto systeÂmu bylo promeÏrÏeno nezanedbatelneÂ mnozÏstvõÂ hveÏzd ś viz naprÏ. Hill a spol. (1976) a citace tam uvedeneÂ.

ZnaÂmyÂ je sedmibarevnyÂ systeÂm strÏedo- a sÏirokopaÂsmoveÂ fotometrie, pouzÏõÂvanyÂ od roku 1960 astronomy zÏenevskeÂ observatorÏe. Jeho charakteristiku shrnuje tabulka 1.

Katalog informacõÂ o meÏrÏenõÂ jasnostõÂ hveÏzd v teÏchto a neÏkteryÂch dalsÏõÂch systeÂmech lze naleÂzt na pocÏõÂtacÏoveÂ adrese

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

ExistujõÂ i ruÊzneÂ systeÂmy pouzÏõÂvaneÂ na druzÏicõÂch, ktereÂ byly kalibrovaÂny, naprÏ. systeÂm UV hveÏzdnyÂch velikostõÂ zõÂskanyÂ pro rÏadu hveÏzd holandskou astronomickou druzÏicõÂ ANS nebo americkyÂm satelitem OAO2. V nedaÂvneÂ dobeÏ se stala velmi populaÂrnõÂ sÏirokopaÂsmovaÂ a velmi prÏesnaÂ a dobrÏe standardizovanaÂ meÏrÏenõÂ jasnosti zõÂskaÂvanaÂ druzÏicõÂ Hipparcos v sÏirokopaÂsmoveÂm H_p őltru.

Situace bohuzÏel nenõÂ dosud takto prÏõÂznivaÂ v hodneÏ kraÂtkovlnnyÂch oborech rentgenoveÂho a gama zaÂrÏenõÂ. Tam jednotliveÂ druzÏice meÏrÏõÂ v paÂsmech, ktereÂ nejsou kalibrovaÂny, a ktereÂ nejsou vzaÂjemneÏ prÏevoditelneÂ cÏi srovnatelneÂ.

2.2.3 Redukce fotoektrickyÂch meÏrÏenõÂ jasnosti hveÏzd

FotoelektrickaÂ meÏrÏenõÂ jasnosti hveÏzd jsou nejprÏesneÏjsÏõÂ meÏrÏõÂcõÂ technikou, kteraÂ se pouzÏõÂvaÂ jizÏ od dob prvnõÂ sveÏtoveÂ vaÂlky. TrÏebazÏe by se zdaÂlo, zÏe postupy meÏrÏenõÂ a zpracovaÂnõÂ musõÂ byÂt za takovou dobu jizÏ zcela standardizovaÂny, je to pravda jen cÏaÂstecÏneÏ.

Jak jsme to jizÏ probrali vyÂsÏe, je intensita sveÏtla kazÏdeÂ hveÏzdy funkcõÂ vlnoveÂ deÂlky zaÂrÏenõÂ a ve velmi hrubeÂm prÏiblõÂzÏenõÂ lze zaÂrÏenõÂ hveÏzdy aproximovat zaÂrÏenõÂm absolutneÏ cÏerneÂho teÏlesa s teplotou odpovõÂdajõÂcõÂ efektivnõÂ teploteÏ hveÏzdy. Pro reaÂlneÂ hveÏzdy ś stejneÏ jako pro absolutneÏ cÏernaÂ teÏlesa ś platõÂ, zÏe maximaÂlnõÂ intenzita jejich zaÂrÏenõÂ se s rostoucõÂ teplotou posouvaÂ smeÏrem ke kratsÏõÂm vlnovyÂm deÂlkaÂm.

PrÏechod od meÏrÏenyÂch k mezinaÂrodneÏ srovnaÂvatelnyÂm hveÏzdnyÂm velikostem OsveÏtlenõÂ, ktereÂ zaznamenaÂ detektor nasÏeho fotometru (citlivaÂ dioda, fotonaÂsobicÏ nebo CCD prvek), ovsÏem neodpovõÂdaÂ barevneÂmu rozlozÏenõÂ jasnosti hveÏzdy, protozÏe dopadajõÂcõÂ zaÂrÏenõÂ je dvojõÂm zpuÊsobem transformovaÂno.

PrvnõÂm transformacÏnõÂm prostrÏedõÂm je zemskaÂ atmosfeÂra. V optickeÂ oblasti spektra platõÂ, zÏe cÏõÂm kratsÏõÂ je vlnovaÂ deÂlka dopadajõÂcõÂho zaÂrÏenõÂ, tõÂm võÂce je zemskou atmosfeÂrou zeslabovaÂno. Tomuto zeslabenõÂ se rÏõÂkaÂ atmosferickaÂ extinkce a je ś stejneÏ jako ve hveÏzdnyÂch atmosfeÂraÂch ś vyÂslednyÂm efektem absorpce, rozptylu a odrazu dopadajõÂcõÂho zaÂrÏenõÂ. ExtinkcÏnõÂ koeőcient v daneÂ barveÏ pouzÏõÂvanyÂ v praktickeÂ hveÏzdneÂ fotometrii udaÂvaÂ procento zeslabenõÂ dopadajõÂcõÂho sveÏtla v magnitudaÂch po pruÊchodu vrstvou atmosfeÂry pro hveÏzdu v zenitu, tedy na jakyÂsi jednotkovyÂ sloupec vzdusÏneÂ hmoty. Je zrÏejmeÂ, zÏe sveÏtlo hveÏzdy u obzoru prochaÂzõÂ daleko veÏtsÏõÂm sloupcem vzdusÏneÂ hmoty. Bylo zjisÏteÏno, zÏe pro ekvivalentnõÂ sloupec vzdusÏneÂ hmoty v hveÏzdnyÂch velicÏinaÂch, X, zhruba platõÂ, zÏe je neprÏõÂmo uÂmeÏrnyÂ kosinu zenitoveÂ vzdaÂlenosti. Pro celyÂ rozsah vzdusÏnyÂch hmot, ve kteryÂch maÂ jesÏteÏ smysl provaÂdeÏt fotoelektrickaÂ meÏrÏenõÂ jasnosti, se dobrÏe osveÏdcÏuje aproximacÏnõÂ vztah

X = (1 − 0, 0012 tan^2z) secz. (123)

Je mozÏneÂ se o tom prÏesveÏdcÏit, porovnaÂme-li tento vztah numericky s prÏesneÏjsÏõÂm vztahem, kteryÂ odvodil Bemporad:

X = sec z − 0, 0018167Q − 0, 02875Q^2 − 0, 0008083Q^3, (124) kde Q = sec z − 1. (125)

OznacÏõÂme-li m a m_0 meÏrÏenou hveÏzdnou velikost hveÏzdy a hveÏzdnou velikost, kterou bychom stejnyÂm prÏõÂstrojem nameÏrÏili vneÏ zemskeÂ atmosfeÂry a k lineaÂrnõÂ extinkcÏnõÂ koeőcient, platõÂ tedy

m = m_0 + kX. (126)

SpraÂvnaÂ interpretace tohoto jednoducheÂho vztahu zasluhuje urcÏityÂ komentaÂrÏ. Stav zemskeÂho ovzdusÏõÂ, jeho pruÊzracÏnost i barevnaÂ propustnost se s cÏasem dosti rychle meÏnõÂ. Tyto zmeÏny jsou ś jak se daÂ ocÏekaÂvat ś tõÂm vyÂrazneÏjsÏõÂ, cÏõÂm hloubeÏji na dneÏ vzdusÏneÂho oceaÂnu se nachaÂzõÂme. Na horskyÂch observatorÏõÂch se stabilnõÂmi klimatickyÂmi podmõÂnkami (La Silla v Chile, Sutherland v JizÏnõÂ Africe, Maidanak ve strÏednõÂ Asii cÏi observatorÏe na Havaji) jsou tyto zmeÏny relativneÏ maleÂ, ani zde je vsÏak nelze pro prÏesnaÂ meÏrÏenõÂ prÏehlõÂzÏet. V prÏõÂpadeÏ promeÏnliveÂho pocÏasõÂ takoveÂ zmeÏny nastaÂvaÂjõÂ i v pruÊbeÏhu noci a beÏzÏneÂ jsou zejmeÂna od jedneÂ noci ke druheÂ, kdy se beÏhem dne atmosfeÂra zahrÏeje prÏõÂmyÂm slunecÏnõÂm zaÂrÏenõÂm. V duÊsledku zmeÏn stavu ovzdusÏõÂ dochaÂzõÂ prÏirozeneÏ ke zmeÏnaÂm extinkcÏnõÂho koeőcientu a jeho zaÂvislosti na vlnoveÂ deÂlce.

JestlizÏe je prÏõÂstroj stabilnõÂ a meÏrÏõÂ osveÏtlenõÂ ve formeÏ neÏjak kalibrovaneÂ vyÂchylky meÏrÏicõÂho prÏõÂstroje cÏi jako pocÏet pulsuÊ v prÏõÂstrojõÂch pocÏõÂtajõÂcõÂch fotony, tedy neÏjakou velicÏinu, kterou budeme oznacÏovat d, pak platõÂ

m = 2, 5 log d + c, (127)

kde c je libovolneÏ zvolenyÂ nulovyÂ bod sÏkaÂly prÏõÂstrojovyÂch hveÏzdnyÂch velikostõÂ.

ZkusÏenost ale ukazuje, zÏe velmi cÏasto nenõÂ detekcÏnõÂ aparatura beÏhem noci dokonale stabilnõÂ a zÏe se tedy meÏnõÂ nulovyÂ bod meÏrÏeneÂ sÏkaÂly hveÏzdnyÂch velikostõÂ. ZmeÏny prÏõÂstrojoveÂho nuloveÂho bodu mohou nastaÂvat naprÏ. v duÊsledku zmeÏn vysokeÂho napeÏtõÂ, meÏnit se muÊzÏe i citlivost samotneÂho fotonaÂsobicÏe (zejmeÂna pokud nenõÂ temperovaÂn na staÂlou teplotu), a to jak s meÏnõÂcõÂ se pracovnõÂ teplotou prÏõÂstroje, tak se zmeÏnami teploty ovzdusÏõÂ beÏhem noci. Jak vidõÂme z rovnice (126), je extinkcÏnõÂ koeőcient k smeÏrnicõÂ prÏõÂmky udaÂvajõÂcõÂ, jak rychle se v daneÂm mõÂsteÏ a v daneÂm cÏase meÏnõÂ hveÏzdnaÂ velikost v zaÂvislosti na meÏnõÂcõÂ se vzdusÏneÂ hmoteÏ. Pokud budeme urcÏovat extinkcÏnõÂ koeőcient z nasÏich meÏrÏenõÂ v situaci, kdy dochaÂzõÂ ke zmeÏnaÂm nuloveÂho bodu prÏõÂstroje, pak se prÏirozeneÏ muÊzÏeme docÏkat toho, zÏe naÂmi urcÏenyÂmi extincÏnõÂ koeőcient bude zcela nespraÂvnyÂ. JinyÂmi slovy, to co se prÏi pozorovaÂnõÂ beÏhem noci v neÏkteryÂch prÏõÂpadech meÏnõÂ, je nulovyÂ koeőcient c, nikoli samotnyÂ extinkcÏnõÂ koeőcient k!! V neÏkteryÂch prÏõÂpadech se ovsÏem muÊzÏe meÏnit skutecÏnyÂ extinkcÏnõÂ koeőcient, neÏkdy dokonce na ruÊznyÂch mõÂstech oblohy ruÊznyÂ. Pozoroval jsem takoveÂ zmeÏny zejmeÂna v mõÂstech, kde se pruÊzracÏnost ovzdusÏõÂ meÏnila v duÊsledku promeÏnneÂ vlhkosti ś naprÏ. vlivem blõÂzkosti morÏe. StojõÂ za zmõÂnku, zÏe jsem takoveÂ zmeÏny zjistil i na vysokohorskeÂ observatorÏi San Pedro MaÂrtir v nadmorÏskeÂ vyÂsÏce 2850 m. ObservatorÏ se nachaÂzõÂ na uÂzkeÂm poloostroveÏ Baja California, kteryÂ oddeÏluje TichyÂ oceaÂn a KalifornskeÂ morÏe.

ZkusÏenost ukazuje, zÏe cÏasovou zmeÏnu nuloveÂho bodu lze obvykle dostatecÏneÏ dobrÏe popsat jako lineaÂrnõÂ nebo kvadratickou zaÂvislost na cÏase. ObecnaÂ transformacÏnõÂ rovnice vyjadrÏujõÂcõÂ prÏevod mezi vneÏatmosferickou a meÏrÏenou hveÏzdnou velikostõÂ tedy bude

m = m_0 + kX + at^2 + bt + c, (128)

kde t je cÏas meÏrÏenõÂ. Jde-li skutecÏneÏ o cÏasovou zmeÏnu nuloveÂho bodu prÏõÂstroje, meÏly by koeőcienty a, b a c byÂt stejneÂ pro meÏrÏenõÂ v ktereÂmkoliv fotometrickeÂm őltru.

Pokud dochaÂzõÂ ke skutecÏnyÂm zmeÏnaÂm extinkce beÏhem noci, lze je docela dobrÏe modelovat polynomickou zaÂvislostõÂ, trÏeba i paÂteÂho stupneÏ, tedy

m = m_0 + X(k_0 + k_1t + k_2t^2 + k_3t^3 + k_4t^4 + k_5t^5), (129)

kde k_i (i=0, 1, 2, 3, ...) jsou koeőcienty polynomu cÏasoveÂ zaÂvislosti extinkce a mohou se prÏirozeneÏ vyÂrazneÏ lisÏit od meÏrÏenõÂ v jednom őltru ke druheÂmu.

Mnoho - i velmi zkusÏenyÂch ś pozorovateluÊ zmeÏny nuloveÂho bodu cÏi zmeÏny extiknce beÏhem noci nebere v potaz. Je zrÏejmeÂ, zÏe v tom se skryÂvaÂ velkeÂ nebezpecÏõÂ. ZejmeÂna u pozorovacõÂch programuÊ, u nichzÏ jsou zmeÏny jasnosti jedneÂ hveÏzdy zaznamenaÂvaÂny po delsÏõÂ dobu beÏhem noci, nastane nutneÏ silnaÂ korelace mezi cÏasem meÏrÏenõÂ a vzdusÏnou hmotou. Pokud naprÏ. pozorovatel urcÏõÂ hodnotu extinkcÏnõÂho koeőcientu z rovnice (126) a nikoliv (128) cÏi (129), projevõÂ se prÏõÂpadnaÂ cÏasovaÂ zmeÏna nuloveÂho bodu nebo pruÊzracÏnosti v urcÏenõÂ chybneÂ hodnoty extinkcÏnõÂho koeőcientu k.

Ke druheÂ transformaci meÏrÏeneÂho sveÏtla dochaÂzõÂ ve vlastnõÂm meÏrÏõÂcõÂm prÏõÂstroji. VsÏechny optickeÂ cÏaÂsti dalekohledu a fotometru (zrcadla, cÏocÏky, őltry) zeslabujõÂ sveÏtlo ruÊznyÂch vlnovyÂch deÂlek ruÊzneÏ a rovneÏzÏ citlivost detektoru fotometru ke sveÏtlu ruÊznyÂch barev je ruÊznaÂ. MeÏrÏenaÂ jasnost je proto obecneÏ vzato slozÏityÂm integraÂlem prÏes vsÏechny krÏivky spektraÂlnõÂ propustnosti jednotlivyÂch optickyÂch a detekcÏnõÂch elementuÊ pouzÏiteÂho prÏõÂstroje. Pokud bychom tedy chteÏli provaÂdeÏt absolutnõÂ meÏrÏenõÂ rozlozÏenõÂ energie ve spektrech hveÏzd, museli bychom vyÂslednou krÏivku propustnosti prÏõÂstroje velmi pecÏliveÏ promeÏrÏit. ZatõÂm jen poznamenejme, zÏe pokud jsou jizÏ takovaÂ meÏrÏenõÂ rozlozÏenõÂ energie pro neÏktereÂ hveÏzdy k dispozici, muÊzÏeme probleÂm vyrÏesÏit tak, zÏe meÏrÏenõÂ provaÂdõÂme diferencÏneÏ vuÊcÏi neÏktereÂ takoveÂ hveÏzdeÏ.

V teÂto chvõÂli budeme pojednaÂvat pouze o zpracovaÂnõÂ meÏrÏenõÂ jasnosti v neÏktereÂm mezinaÂrodneÏ deőnovaneÂm systeÂmu. Pro jednoduchost a naÂzornost budeme veÏtsÏinu transformacÏnõÂch vztahuÊ psaÂt pro JohnsonuÊv UBV systeÂm, zcela analogickeÂ rovnice vsÏak lze pouzÏõÂt i pro systeÂmy jineÂ.

Kdyby se naÂm jednalo pouze o spolehliveÂ meÏrÏenõÂ zmeÏn jasnosti neÏktereÂho objektu v cÏase, vystacÏili bychom prÏi duÊsledneÂm pouzÏõÂvaÂnõÂ stejneÂho prÏõÂstroje pouze s opravami o zdaÂnliveÂ zmeÏny jasnosti zpuÊsobeneÂ zemskou atmosfeÂrou a zmeÏnou nuloveÂho bodu prÏõÂstroje. MnozõÂ pozorovateleÂ to tak i deÏlajõÂ. Lze tak ovsÏem s uÂspeÏchem cÏinit pouze tehdy, muÊzÏeme-li si byÂt jisti, zÏe optickeÂ vlastnosti prÏõÂstroje se s cÏasem nemeÏnõÂ. Tak tomu ale bohuzÏel nikdy nenõÂ. CÏerstveÏ pohlinõÂkovaneÂ zrcadlo dalekohledu odraÂzÏõÂ sveÏtlo kratsÏõÂch vlnovyÂch deÂlek leÂpe, nezÏ toteÂzÏ zrcadlo vystaveneÂ rok vlivu zemskeÂho ovzdusÏõÂ. S cÏasem se muÊzÏe meÏnit i spektraÂlnõÂ citlivost pouzÏiteÂho detektoru. Je proto zÏaÂdoucõÂ i beÏzÏnaÂ meÏrÏenõÂ jasnosti promeÏnnyÂch hveÏzd vzÏdy pecÏliveÏ redukovat na standardnõÂ systeÂm.

SkutecÏnost, zÏe zÏaÂdnyÂ detektor nemeÏrÏõÂ monochromatickou hveÏzdnou velicÏinu, nyÂbrzÏ hveÏzdnou velicÏinu integraÂlnõÂ, kteraÂ vznikaÂ jako soucÏet prÏõÂspeÏvkuÊ prÏes urcÏitou oblast vlnovyÂch deÂlek ś viz rovnice (116)ś zpuÊsobuje, zÏe vlastnosti prÏõÂstroje majõÂ vliv i na meÏrÏeneÂ zeslabenõÂ sveÏtla zemskou atmosfeÂrou. ProcÏ? RÏ ekli jsme si jizÏ, zÏe horkeÂ hveÏzdy vyzarÏujõÂ võÂce sveÏtla pro kratsÏõÂ vlnoveÂ deÂlky nezÏ hveÏzdy chladneÂ. JestlizÏe tedy meÏrÏõÂme integraÂlnõÂ hveÏzdnou velicÏinu prÏes neÏjakou oblast vlnovyÂch deÂlek, pak je zrÏejmeÂ, zÏe horkaÂ hveÏzda relativneÏ võÂce prÏispõÂvaÂ v kraÂtkovlnneÂ a chladnaÂ v dlouhovlnneÂ cÏaÂsti paÂsma propustnosti. ZaÂrovenÏ ale võÂme, zÏe pohlcovaÂnõÂ sveÏtla zemskou atmosfeÂrou roste se zkracujõÂcõÂ se vlnovou deÂlkou. V duÊsledku toho bude okamzÏityÂ extinkcÏnõÂ koeőcient pro libovolnou integraÂlnõÂ hveÏzdnou velicÏinu vzÏdy poneÏkud vysÏsÏõÂ pro horkeÂ, nezÏ pro chladneÂ hveÏzdy.

ParametrickaÂ zaÂvislost extinkcÏnõÂho koeőcientu na barveÏ hveÏzd byla dosti nesÏt’astneÏ nazvaÂna extinkcÏnõÂm koeőcientem druheÂho rÏaÂdu nebo barevnyÂm extinkcÏnõÂm koeőcientem. Na rozdõÂl od stavu zemskeÂ atmosfeÂry se optickeÂ vlastnosti prÏõÂstroje a jeho spektraÂlnõÂ citlivost meÏnõÂ jen zvolna s cÏasem, takzÏe je beÏhem jedneÂ sezoÂny meÏrÏenõÂ muÊzÏeme povazÏovat za staÂleÂ. ToteÂzÏ tõÂm paÂdem platõÂ i pro barevneÂ extinkcÏnõÂ koeőcienty. Je proto velice nerozumneÂ urcÏovat je oddeÏleneÏ pro kazÏdou noc meÏrÏenõÂ spolu s lineaÂrnõÂmi extinkcÏnõÂmi koeőcienty, jak se to doporucÏuje v klasickyÂch naÂvodech na fotometrickeÂ redukce, ktereÂ byly vypracovaÂny jesÏteÏ prÏed eÂrou elektronickyÂch pocÏõÂtacÏuÊ (viz naprÏ. Hardie 1962).

BarevneÂ extinkcÏnõÂ koeőcienty jsou daÂny vlastnostmi pouzÏiteÂho prÏõÂstroje, jsou proto beÏhem pozorovacõÂ sezoÂny staÂleÂ a musõÂ byÂt urcÏeny z co nejveÏtsÏõÂho pocÏtu meÏrÏenõÂ za celou sezoÂnu. Logicky proto patrÏõÂ mezi prÏõÂstrojoveÂ transformacÏnõÂ koeőcienty. K jejich spolehliveÂmu urcÏenõÂ je navõÂc nezbytneÂ porÏõÂdit meÏrÏenõÂ jasnosti horkyÂch i chladnyÂch standardnõÂch hveÏzd ve velkeÂm rozsahu vzdusÏnyÂch hmot, alesponÏ do vzdusÏneÂ hmoty 2. Je trÏeba si rovneÏzÏ uveÏdomit, zÏe pokud bychom mohli meÏrÏit cÏisteÏ monochromatickeÂ hveÏzdneÂ velicÏiny, zÏaÂdneÂ barevneÂ extinkcÏnõÂ koeőcienty by nebylo trÏeba urcÏovat. Pro meÏrÏenõÂ v uÂzkopaÂsmovyÂch őltrech je takeÂ skutecÏneÏ muÊzÏeme spolehliveÏ zanedbat.

Z toho, co jizÏ bylo rÏecÏeno, vyplyÂvaÂ, zÏe probleÂm nastaÂvaÂ tehdy, chceme-li porovnaÂvat meÏrÏenõÂ jasnosti ze dvou ruÊznyÂch prÏõÂstrojuÊ nebo i z teÂhozÏ prÏõÂstroje, ale z ruÊznyÂch let. To vedlo prÏirozeneÏ ke snaze vytvorÏit ruÊzneÂ standardnõÂ, referencÏnõÂ systeÂmy hveÏzdnyÂch jasnostõÂ. K deőnici takovyÂch systeÂmuÊ bylo obvykle pouzÏito neÏkolika barevnyÂch őltruÊ o znaÂmeÂ spektraÂlnõÂ propustnosti a konkreÂtnõÂ prÏõÂstroj, pomocõÂ ktereÂho byly zmeÏrÏeny stovky cÏi tisõÂce hveÏzd po celeÂ obloze. UÂ loha barevnyÂch őltruÊ je, zhruba rÏecÏeno, dvojõÂ:

1. Jednak prÏedstavujõÂ dominantnõÂ cÏlen urcÏujõÂcõÂ spektraÂlnõÂ pruÊbeÏh daneÂ integraÂlnõÂ hveÏzdneÂ velicÏiny. To zajisÏt’uje, zÏe tento spektraÂlnõÂ pruÊbeÏh bude pro ruÊzneÂ prÏõÂstroje a danou integraÂlnõÂ hveÏzdnou velicÏinu alesponÏ prÏiblizÏneÏ podobnyÂ.

2. DruhyÂm duÊlezÏityÂm poslaÂnõÂm barevnyÂch őltruÊ je, zÏe naÂm umozÏnÏujõÂ - jsou-li vhodneÏ zvoleny - velmi dobrÏe meÏrÏit barvu hveÏzd a charakterizovat jejich spektraÂlnõÂ vyzarÏovacõÂ charakteristiky.

PrÏedstavme si, zÏe bychom konkreÂtnõÂ prÏõÂstroj, kteryÂ bychom zvolili pro deőnici standardnõÂho systeÂmu, umõÂstili vneÏ zemskeÂ atmosfeÂry a zmeÏrÏili s nõÂm pro neÏjakou hveÏzdu standardnõÂ UBV hveÏzdneÂ velicÏiny. ProtozÏe sama funkce logaritmus maÂ tendenci žlinearizovatž nelineaÂrnõÂ pruÊbeÏh logaritmovaneÂ velicÏiny, a protozÏe v obdobõÂ prÏed zavedenõÂm pocÏõÂtacÏuÊ existovala snaha pouzÏõÂvat co nejjednodusÏsÏõÂ funkcÏnõÂ zaÂvislosti, byl i prÏi deőnici Johnsonova systeÂmu ucÏineÏn prÏedpoklad, zÏe obecneÏ neznaÂmou a slozÏitou funkcÏnõÂ zaÂvislost mezi vneÏatmosfeÂrickyÂmi hveÏzdnyÂmi velicÏinami a barvami z ruÊznyÂch prÏõÂstrojuÊ meÏrÏõÂcõÂch s UBV őltry ś cÏi z ruÊznyÂch sezoÂn meÏrÏenõÂ tyÂmzÏ prÏõÂstrojem - lze dostatecÏneÏ dobrÏe popsat lineaÂrnõÂmi vztahy

V = v_0 + H_1(B − V ) + H_2, (B − V ) = H_3(b − v)_0 + H_4, (130) (U − B) = H_5(u − b)_0 + H_6,

kde indexem 0 jsou oznacÏeny vneÏatmosfeÂrickeÂ hodnoty meÏrÏeneÂ nasÏõÂm prÏõÂstrojem. Koeőcienty H jsou transformacÏnõÂ koeőcienty barevneÂho systeÂmu fotometru na systeÂm standardnõÂ a lze je pro danou sezoÂnu povazÏovat za konstanty.

V domneÏnõÂ, zÏe Johnsonem pouzÏõÂvaneÂ transformacÏnõÂ vztahy je trÏeba dodrzÏovat, redukuje bohuzÏel dodnes naprostaÂ veÏtsÏina i velmi renomovanyÂch autoruÊ svaÂ meÏrÏenõÂ pomocõÂ transformacÏnõÂch rovnic (130), trÏebazÏe jizÏ GutieÂrrez-Moreno a kol. (1966) a Harmanec a kol.(1977) ukaÂzali, zÏe zejmeÂna pro index (U − B) tak dochaÂzõÂ beÏzÏneÏ k chybaÂm rÏaÂdoveÏ 0,1 mag. a doporucÏili pouzÏõÂt alesponÏ pro (U − B) index bilineaÂrnõÂ vztah

(U − B) = H_5(u − b)_0 + H_6(b − v)_0 + H_7. (131)

Harmanec a kol.(1977) rovneÏzÏ jako jedni z prvnõÂch provaÂdeÏli na pocÏõÂtacÏi redukce pro celou sezoÂnu a urcÏovali transformacÏnõÂ koeőcienty z dat zõÂskanyÂch z celeÂ rÏady dobryÂch nocõÂ. TentyÂzÏ postup zvolili i Harris a kol.(1981) a Manfroid a Heck (1983).

V literaturÏe existuje neÏkolik teoretickyÂch studiõÂ, ktereÂ ukazujõÂ, zÏe rozdõÂly v propustnosti őltruÊ a dalsÏõÂch elementuÊ ruÊznyÂch pouzÏityÂch prÏõÂstrojuÊ musõÂ veÂst k nelineariteÏ transformacÏnõÂch zaÂvislostõÂ (King 1952, Golay 1974, Young 1974, 1992, Beckert and Newberry 1989). Velmi prÏesveÏdcÏiveÏ to bylo prokaÂzaÂno i empiricky - viz studii Cousinse a Jonese (1976) - kterÏõÂ ukaÂzali, zÏe k takovyÂm nelinearitaÂm dochaÂzõÂ i pro strÏedneÏpaÂsmoveÂ barevneÂ systeÂmy jako je StroÈmgrenuÊv systeÂm uvby. V minulosti pouze Harris a kol. (1981) pouzÏili nelineaÂrnõÂ vztahy, konkreÂtneÏ polynomickou zaÂvislost na indexu (B − V ) pro velicÏiny v_0 − V a (b − v)_0 a na indexu (U − B) pro (u − b)_0. Jako prvnõÂ rovneÏzÏ upozornili na to, zÏe vzhledem k tomu, zÏe standardnõÂ jasnost hveÏzdy je transformovaÂna atmosfeÂrou a prÏõÂstrojem, je spraÂvneÂ povazÏovat v transformacÏnõÂch vztazõÂch standardnõÂ hveÏzdneÂ velicÏiny za nezaÂvisle promeÏnneÂ. (Pro puÊvodnõÂ lineaÂrnõÂ vztahy na tom ovsÏem nezaÂlezÏelo).

Harmanec, Horn a Juza (1994) empiricky zjistili, zÏe pro spolehliveÂ a dostatecÏneÏ prÏesneÂ transformace do standardnõÂho systeÂmu je trÏeba uvazÏovat polynomickou zaÂvislost azÏ do trÏetõÂ mocniny v (B − V ), ale i lineaÂrnõÂ zaÂvislost na indexu (U − B), a vytvorÏili prÏõÂslusÏnyÂ soubor zpracovatelskyÂch programuÊ, kteryÂ je nynõÂ mezinaÂrodneÏ dostupnyÂ v pocÏõÂtacÏoveÂ sõÂti Internet (viz nõÂzÏe). UkaÂzali soucÏasneÏ, zÏe druhou podmõÂnkou co nejprÏesneÏjsÏõÂch redukcõÂ je postupneÂ zprÏesneÏnõÂ standardnõÂch hveÏzdnyÂch velicÏin vsÏech standardnõÂch hveÏzd, ktereÂ se k transformaci pouzÏõÂvajõÂ. Na zaÂkladeÏ velmi pocÏetnyÂch UBV meÏrÏenõÂ mnoha jasnyÂch hveÏzd zõÂskanyÂch v pruÊbeÏhu 15 let na observatorÏõÂch Hvar a SkalnateÂ Pleso zprÏesnili UBV hveÏzdneÂ velicÏiny celeÂ rÏady srovnaÂvacõÂch a kontrolnõÂch hveÏzd, pouzÏityÂch v dlouhodobeÂm programu studia zmeÏn jasnosti hveÏzd se zaÂvojem (Be stars) a hveÏzd chemicky pekuliaÂrnõÂch (CP stars). Vzhledem k tomu, zÏe tyto hveÏzdy jsou znacÏneÏ rovnomeÏrneÏ rozlozÏeny po celeÂm severnõÂm nebi, lze je zajisteÂ vyuzÏõÂt jako transformacÏnõÂch standarduÊ i v mnoha budoucõÂch pozorovacõÂch programech.

TransformacÏnõÂ rovnice pouzÏiteÂ v redukcÏnõÂm programu HEC22 azÏ do verze 13 majõÂ naÂsledujõÂcõÂ tvar:

A. Transformace zemskou atmosfeÂrou:

v = v_0 + G_1 + G_5X_V + G_9t + G_{13}t^2, b = b_0 + G_2 + G_6X_B + G_{10}t + G_{14}t^2, (132) u = u_0 + G_3 + G_7X_U + G_{11}t + G_{15}t^2,

kde koeőcienty G jsou transformacÏnõÂ koeőcienty, ktereÂ je trÏeba urcÏit (nebo zaőxovat) pro kazÏdou noc pozorovaÂnõÂ. Pro jednokanaÂloveÂ fotometry je mozÏneÂ uvazÏovat okamzÏitou vzdusÏnou hmotu X pro meÏrÏenõÂ v kazÏdeÂm őltru zvlaÂsÏt’.

Od verze 14 programu HEC22 je mozÏno modelovat i cÏasoveÏ promeÏnnou extinkci a transformace zemskou atmosfeÂrou maÂ pro meÏrÏenõÂ v azÏ 4 barevnyÂch őltrech^1 tvar

v = v_0 + G_1 + G_5 X + G_9 tX_V + G_{13} t^2X_V + G_{17} t^3X_V + G_{21} t^4X_V + G_{25} t^5X_V , b = b_0 + G_2 + G_6 X + G_{10} tX_B + G_{14} t^2X_B + G_{18} t^3X_B + G_{22} t^4X_B + G_{26} t^5X_B , u = u_0 + G_3 + G_7 X + G_{11} tX_U + G_{15} t^2X_U + G_{19} t^3X_U + G_{23} t^4X_U + G_{27} t^5X_U , w = w_0 + G_4 + G_8 X + G_{12} tX_W + G_{16} t^2X_W + G_{20} t^3X_W + G_{24} t^4X_W + G_{28} t^5X_W .

(133)

Je takeÂ mozÏneÂ modelovat lineaÂrnõÂ nebo kvadratickou zmeÏnu nuloveÂho bodu prÏõÂstroje beÏhem noci. V tom prÏõÂpadeÏ se ale koeőcienty cÏasoveÂ zmeÏny urcÏõÂ z meÏrÏenõÂ ve zÏluteÂ barveÏ a őxujõÂ se pro dalsÏõÂ őltry. CÏasovaÂ zmeÏna prÏõÂstrojoveÂho nuloveÂho bodu by se totizÏ meÏla projevit ve vsÏech őltrech stejneÏ. PrÏõÂslusÏneÂ transformacÏnõÂ rovnice proto majõÂ tvar v = v_0 + G_1 + G_5 X_V + G_9 t + G_{13} t^2, b = b_0 + G_2 + G_6 X_B + G_9 t + G_{13} t^2, u = u_0 + G_3 + G_7 X_U + G_9 t + G_{13} t^2, w = w_0 + G_4 + G_8 X_W + G_9 t + G_{13} t^2.

(134)

B. SezoÂnnõÂ transformace do standardnõÂho systeÂmu Jak jizÏ bylo rÏecÏeno, uvazÏuje se polynomickaÂ zaÂvislost v indexu (B − V ) a lineaÂrnõÂ zaÂvislost na indexu (U − B) a je zahrnuta i barevnaÂ extinkce podle vztahuÊ Younga (1992). PrÏõÂslusÏneÂ rovnice majõÂ tvar

v_0 = V + H_1(B − V ) + H_2(U − B) + H_3Q + H_4T + + H_5X_V C_1(B − V + 0.5X_V C_1) + H_6, b_0 = B + H_7(B − V ) + H_8(U − B) + H_9Q + H_{10}T + + H_{11}X_BC_1(B − V + 0.5X_BC_1) + H_{12}, (135) u_0 = U + H_{13}(B − V ) + H_{14}(U − B) + H_{15}Q + H_{16}T + + H_{17}X_U C_2(U − B + 0.5X_U C_2) + H_{18}, kde Q = (B − V )^2, T = (B − V )^3, C_1 = G_6 − G_5, C_2 = G_7 − G_6. (136)

Schema vyÂpocÏtu pomocõÂ teÏchto rovnic je podrobneÏ popsaÂno v praÂci Harmance, Horna a Juzy (1994) a celaÂ sada redukcÏnõÂch programuÊ umozÏnÏujõÂcõÂch redukci dat, archivaci a vybõÂraÂnõÂ dat z archivuÊ (HEC22, VYPAR a pomocneÂ programy) je publikovaÂna v praÂci Harmance a Horna (1999) a je teÂzÏ volneÏ dostupnaÂ pro zaÂjemce.

ZaÂveÏrem teÂto cÏaÂsti stojõÂ za zmõÂnku, zÏe z povahy veÏci vyplyÂvaÂ, zÏe transformace analogickeÂ transformacõÂm (135) lze pouzÏõÂt i k vzaÂjemneÂmu prÏevodu dvou barevnyÂch systeÂmuÊ mezi sebou, pokud jsou oba systeÂmy dobrÏe deőnovaÂny a vnitrÏneÏ konsistentnõÂ.

1NaprÏ. pro StroÈmgrenuÊv uvby systeÂm lze interpretovat v naÂsledujõÂcõÂch rovnicõÂch őltry tak, zÏe StroÈmgrenuÊv őltr y je oznacÏen symbolem v stejneÏ jako v UBV systeÂmu, zatõÂmco StroÈmgrenuÊv őltr v je oznacÏen symbolem w.

2.2.4 PraktickeÂ aspekty fotometrickyÂch pozorovaÂnõÂ a redukcõÂ

PoveÏzme si nynõÂ neÏco o praktickeÂ straÂnce pozorovaÂnõÂ a redukce. SysteÂmovyÂ prÏõÂstup, kteryÂ je usnadneÏn pocÏõÂtacÏovyÂm zpracovaÂnõÂm dat, dovoluje maximaÂlnõÂ meÏrou optimalizovat naprÏ. pozorovacõÂ program promeÏnnyÂch hveÏzd tak, aby bylo mozÏno zõÂskat data v mezinaÂrodnõÂm systeÂmu bez velkeÂ ztraÂty cÏasu na meÏrÏenõÂ standarduÊ.

PozorovateleÂ promeÏnnyÂch hveÏzd budou zaÂsadneÏ pouzÏõÂvat metodu diferenciaÂlnõÂ fotometrie, to znamenaÂ, zÏe budou spolu se studovanou promeÏnnou hveÏzdou meÏrÏit i dveÏ blõÂzkeÂ nepromeÏnneÂ hveÏzdy, obvykle nazyÂvaneÂ srovnaÂvacõÂ a kontrolnõÂ hveÏzda. ZkusÏenost totizÏ ukazuje, zÏe pruÊzracÏnost ovzdusÏõÂ se cÏasto beÏhem noci cyklicky meÏnõÂ (typickeÂ cykly byÂvajõÂ 10-30 minut). PrÏi diferenciaÂlnõÂ fotometrii se tyto zmeÏny kompenzujõÂ tõÂm, zÏe meÏrÏenou jasnost srovnaÂvacõÂ z meÏrÏenõÂ prÏed a po meÏrÏenõÂ promeÏnneÂ interpolujeme k okamzÏiku meÏrÏenõÂ promeÏnneÂ hveÏzdy a okamzÏitou jasnost promeÏnneÂ urcÏõÂme tak, zÏe rozdõÂl mezi jejõÂ meÏrÏenou jasnostõÂ a interpolovanou jasnostõÂ srovnaÂvacõÂ prÏicÏteme ke znaÂmeÂ (nemeÏnneÂ) jasnosti srovnaÂvacõÂ hveÏzdy. S kontrolnõÂ hveÏzdou prÏi zpracovaÂnõÂ zachaÂzõÂme stejneÏ jako s promeÏnnou. JejõÂ rozptyl hodnot vypovõÂdaÂ o skutecÏneÂ prÏesnosti nasÏich meÏrÏenõÂ. Pokud se po zpracovaÂnõÂ ukaÂzÏe, zÏe jasnost kontrolnõÂ hveÏzdy se beÏhem noci nebo noc od noci meÏnõÂ, muÊzÏe to znamenat jednu ze dvou veÏcõÂ:

a) chybu redukce - naprÏ. sÏpatneÏ urcÏeneÂ extinkcÏnõÂ koeőcienty - nebo b) promeÏnnost kontrolnõÂ cÏi srovnaÂvacõÂ hveÏzdy.

Pokud jde o druhyÂ prÏõÂpad, muÊzÏeme celou situaci zachraÂnit tak, zÏe redukce opakujeme s pouzÏitõÂm kontrolnõÂ hveÏzdy v uÂloze hveÏzdy srovnaÂvacõÂ.

Uved’me si neÏkolik praktickyÂch zaÂsad, ktereÂ se vyplatõÂ prÏi prÏõÂpraveÏ pozorovacõÂho programu, vlastnõÂm pozorovaÂnõÂ a prÏi zpracovaÂnõÂ dodrzÏet:

A. PrÏõÂprava:

1. SrovnaÂvacõÂ a kontrolnõÂ hveÏzdu ke studovaneÂ promeÏnneÂ volõÂme pokud mozÏno podle naÂsledujõÂcõÂch kriteÂriõÂ:

• JasnostõÂ a zejmeÂna barvou (spektraÂlnõÂm typem) by srovnaÂvacõÂ hveÏzda meÏla byÂt co nejblizÏsÏõÂ studovaneÂ promeÏnneÂ. DodrzÏenõÂm teÂto zaÂsady omezõÂme vliv mozÏnyÂch chyb prÏi transformaci do standardnõÂho systeÂmu i prÏõÂpadnyÂch chyb zpuÊsobenyÂch mõÂrnou nelinearitou prÏõÂstroje prÏes velkyÂ dynamickyÂ rozsah.

• SrovnaÂvacõÂ, promeÏnnaÂ a kontrolnõÂ hveÏzda by si meÏly byÂt na obloze co nejblõÂzÏe. TõÂm znacÏneÏ potlacÏõÂme chyby plynoucõÂ z neprÏesneÂho urcÏenõÂ atmosfeÂrickyÂch transformacÏnõÂch koeőcientuÊ.

• IdeaÂlnõÂ je zvolit takovou srovnaÂvacõÂ a kontrolnõÂ hveÏzdu, pro kterou jsou znaÂmy dobreÂ standardnõÂ hodnoty v pouzÏiteÂm systeÂmu meÏrÏenõÂ (UBV , uvby a podobneÏ). PrÏi dodrzÏenõÂ teÂto zaÂsady muÊzÏeme vsÏechna meÏrÏenõÂ srovnaÂvacõÂch a kontrolnõÂch hveÏzd vyuzÏõÂt soucÏasneÏ i k urcÏenõÂ nocÏnõÂch a sezoÂnnõÂch transformacÏnõÂch koeőcientuÊ. ZejmeÂna v prÏõÂpadech, kdy beÏhem noci a sezoÂny meÏrÏõÂme veÏtsÏõÂ pocÏet ruÊznyÂch skupin hveÏzd, eliminuje tento postup prakticky nutnost ztraÂcet cÏas na speciaÂlnõÂ meÏrÏenõÂ standarduÊ nutnyÂch k urcÏenõÂ transformacÏnõÂch vztahuÊ.

2. KromeÏ srovnaÂvacõÂ a kontrolnõÂ hveÏzdy se vyplatõÂ k daneÂ promeÏnneÂ zvolit jesÏteÏ jeden transformacÏnõÂ standard vyÂrazneÏ odlisÏneÂ barvy (cÏervenou hveÏzdu k modreÂ promeÏnneÂ a naopak). Takovou hveÏzdu stacÏõÂ zmeÏrÏit neÏkolikraÂt beÏhem meÏrÏenõÂ daneÂ promeÏnneÂ a zõÂskaÂme tõÂm dalsÏõÂ opeÏrnyÂ bod pro dobreÂ urcÏenõÂ transformacÏnõÂch vztahuÊ.

B. MeÏrÏenõÂ:

1. OznacÏõÂme-li symboly P, S, K a ST promeÏnnou, srovnaÂvacõÂ a kontrolnõÂ hveÏzdu a barevneÏ odlisÏnyÂ standard, pak optimaÂlnõÂm zpuÊsobem meÏrÏenõÂ je sekvence S-K-ST-P-S-K-P-S-K-P-S.... S-P-ST-K-S VsÏimneÏme si symetricky obraÂceneÂ sekvence na konci meÏrÏenõÂ. Takto volenaÂ sekvence zajistõÂ, zÏe i v prÏõÂpadeÏ, zÏe se nasÏe srovnaÂvacõÂ cÏasem ukaÂzÏe jako promeÏnnaÂ, muÊzÏeme i vuÊcÏi kontrolnõÂ hveÏzdeÏ, kteraÂ nastoupõÂ na jejõÂ mõÂsto, vsÏechna meÏrÏenõÂ lineaÂrneÏ interpolovat. Ze stejneÂho duÊvodu se vyplatõÂ meÏrÏit kontrolnõÂ hveÏzdu stejneÏ cÏasto jako promeÏnnou.

MaÂ to i druhyÂ, stejneÏ paÂdnyÂ duÊvod: NetrpeÏlivce, kterÏõÂ by to povazÏovali za ztraÂtu cÏasu a cÏasoveÂ rozlisÏovacõÂ schopnosti upozornÏuji, zÏe jedineÏ tõÂmto zpuÊsobem se mohou spolehliveÏ prÏesveÏdcÏit o reaÂlnosti prÏõÂpadnyÂch rychlyÂch zmeÏn studovaneÂ promeÏnneÂ ś a prÏesveÏdcÏit o nich i ostatnõÂ. Jinak se jim muÊzÏe snadno staÂt, zÏe za rychlou promeÏnnost budou vydaÂvat naÂhodneÏ cyklickyÂ pruÊbeÏh v rozdõÂlu zmeÏn pruÊzracÏnosti v mõÂsteÏ srovnaÂvacõÂ a promeÏnneÂ. (I takoveÂ prÏõÂpady nenõÂ prÏõÂlisÏ nesnadneÂ v astronomickeÂ literaturÏe naleÂzt.)

2. KazÏdou hveÏzdu meÏrÏõÂme bezprostrÏedneÏ po sobeÏ ve vsÏech barevnyÂch őltrech uzÏiteÂho systeÂmu a meÏrÏenõÂ ukoncÏõÂme zmeÏrÏenõÂm jasnosti oblohy v oblasti meÏrÏeneÂ hveÏzdy ve stejnyÂch őltrech. Vzhledem k povaze transformacÏnõÂch vztahuÊ a jejich zaÂvislosti na okamzÏiteÂ barveÏ hveÏzd je z hlediska transformace do standardnõÂho systeÂmu naprosto neprÏijatelneÂ meÏrÏit naprÏ. hodinu v jedneÂ barveÏ, pak ve druheÂ, atd.

3. DuÊlezÏityÂm faktorem je doba meÏrÏenõÂ v kazÏdeÂm őltru. ZkusÏenost ukazuje, zÏe integracÏnõÂ cÏas 10 sekund byÂvaÂ obvykle postacÏujõÂcõÂ. Pro velmi prÏesnaÂ meÏrÏenõÂ malyÂch zmeÏn jasnosti je vhodneÂ volit uÂmeÏrneÏ delsÏõÂ cÏas pro slabsÏõÂ signaÂly (v zaÂvislosti na jasnosti a barveÏ hveÏzd a propustnosti jednotlivyÂch őltruÊ), prÏed zpracovaÂnõÂm je pak ale trÏeba prÏeveÂst vsÏechny signaÂly do jedneÂ sÏkaÂly, naprÏ. tak, zÏe meÏrÏenou hodnotu deÏlõÂme dobou meÏrÏenõÂ. Pro prÏesnaÂ meÏrÏenõÂ je vsÏak trÏeba si uveÏdomit, zÏe rovnice (135), dovolujõÂcõÂ mnohem prÏesneÏjsÏõÂ prÏevod hveÏzdnyÂch velikostõÂ na standardnõÂ UBV systeÂm, v sobeÏ z hlediska prÏesnosti meÏrÏenõÂ skryÂvajõÂ i urcÏiteÂ nebezpecÏõÂ. PouzÏijeme-li pro meÏrÏenõÂ ve vsÏech trÏech őltrech stejnou integracÏnõÂ dobu, pak vzhledem k nõÂzkeÂ propustnosti őltru U budou mõÂt meÏrÏenõÂ v neÏm vyÂrazneÏ nizÏsÏõÂ pomeÏr signaÂl/sÏum nezÏ meÏrÏenõÂ ve őltrech B a V . Pokud bude mõÂt pouzÏityÂ systeÂm propustnosti citelneÏ odlisÏneÂ od systeÂmu standardnõÂho, budou koeőcienty H_2 a H_8 v rovnicõÂch (135) nenuloveÂ a nizÏsÏõÂ prÏesnost meÏrÏenõÂ ve őltru U se promõÂtne i do prÏesnosti ve őltrech V a B. To je trÏeba mõÂt na pameÏti. VeÏc lze rÏesÏit naprÏ. tak, zÏe pouzÏijeme delsÏõÂ integracÏnõÂ dobu pro meÏrÏenõÂ ve őltru U.

SamostatnyÂ probleÂm prÏedstavujõÂ z tohoto hlediska fotometrickaÂ meÏrÏenõÂ pomocõÂ CCD detektoru. Je totizÏ trÏeba si uveÏdomit, zÏe celyÂ snõÂmek tj. meÏrÏenõÂ jasnosti vsÏech hveÏzd, ktereÂ se na CCD detektoru zobrazõÂ, nevyhnutelneÏ zõÂskaÂme s jedinou expozicÏnõÂ dobou. To zpuÊsobõÂ, zÏe pomeÏr signaÂl/sÏum bude klesat s klesajõÂcõÂ jasnostõÂ meÏrÏenyÂch hveÏzd. Tento fakt je urcÏitou nevyÂhodou CCD fotometrie, kteraÂ naopak poskytuje vyÂhodu soucÏasneÂho meÏrÏenõÂ promeÏnneÂ, srovnaÂvacõÂ a kontrolnõÂ hveÏzdy a dovoluje tak zõÂskaÂvat diferenciaÂlnõÂ fotometrii slusÏneÂ prÏesnosti i v horsÏõÂch poveÏtrnostnõÂch podmõÂnkaÂch, kdy fotometrie pomocõÂ fotoelektrickeÂho fotometru jizÏ neprÏichaÂzõÂ v uÂvahu.

4. Pro studium velmi rychle promeÏnnyÂch hveÏzd, naprÏ. hveÏzd typu δ Sct, je trÏeba dosaÂhnout co nejveÏtsÏõÂ cÏasoveÂ rozlisÏovacõÂ schopnosti a pozorovatel je nucen se uchyÂlit k meÏrÏenõÂ v jedineÂm őltru. RaÂd bych upozornil, zÏe i v tom prÏõÂpadeÏ je nutneÂ meÏrÏit soubeÏzÏneÏ i kontrolnõÂ hveÏzdu. Z povahy veÏci plyne, zÏe nejprÏesneÏjsÏõÂ budou meÏrÏenõÂ ve zÏluteÂ barveÏ (nejmensÏõÂ extinkcÏnõÂ koeőcient, nejmensÏõÂ transformacÏnõÂ chyby). Je rovneÏzÏ dobreÂ veÏdeÏt, zÏe alesponÏ v prÏõÂpadech, kdy se beÏhem rychlyÂch zmeÏn nemeÏnõÂ prÏõÂlisÏ silneÏ barva studovaneÂ hveÏzdy (a tato podmõÂnka byÂvaÂ pro δ Sct hveÏzdy, hveÏzdy se zaÂvojem a dalsÏõÂ rychle promeÏnneÂ obvykle splneÏna), je mozÏneÂ i meÏrÏenõÂ v 1 cÏi 2 barvaÂch transformovat na standardnõÂ systeÂm, pokud ovsÏem v daneÂ sezoÂneÏ dostatecÏnyÂ pocÏet meÏrÏenõÂ ve vsÏech barvaÂch k deőnici transformacÏnõÂch vztahuÊ zõÂskaÂme. Program HEC22 je i na tuto mozÏnost zarÏõÂzen.

5. Je velmi duÊlezÏiteÂ uvaÂzÏit celkovou strategii pozorovaÂnõÂ beÏhem noci. Pokud bychom naprÏ. pozorovali jednu skupinu hveÏzd, postupneÏ klesajõÂcõÂ od zenitu k obzoru, nebylo by prÏi redukci mozÏneÂ odlisÏit lineaÂrnõÂ extinkci od plynuleÂ zmeÏny nuloveÂho bodu prÏõÂstroje, jak jsme se o tom jizÏ zmõÂnili. Pokud takovaÂ situace nastane, je zÏaÂdoucõÂ cÏas od cÏasu zmeÏrÏit neÏjakeÂ standardnõÂ hveÏzdy v rozdõÂlnyÂch vzdusÏnyÂch hmotaÂch, aby nocÏnõÂ transformace popisujõÂcõÂ stav ovzdusÏõÂ a prÏõÂstroje byla naÂlezÏiteÏ urcÏena. Pokud ale meÏrÏõÂme beÏhem noci jak vychaÂzejõÂcõÂ, tak zapadajõÂcõÂ hveÏzdy a pouzÏõÂvaÂme srovnaÂvacõÂ a kontrolnõÂ hveÏzdy se znaÂmyÂmi hodnotami standardnõÂch hveÏzdnyÂch velikostõÂ, nemusõÂme zÏaÂdnaÂ dodatecÏnaÂ meÏrÏenõÂ provaÂdeÏt a nocÏnõÂ transformacÏnõÂ koeőcienty bude snadneÂ prÏi redukci urcÏit.

6. PrÏi meÏrÏenõÂ jasnyÂch hveÏzd je neÏkdy nutneÂ kvuÊli ochraneÏ fotonaÂsobicÏe zarÏadit zeslabujõÂcõÂ sÏedyÂ őltr.

DoporucÏuji vyhnout se naÂzvu łneutraÂlnõÂ őltrž, kteryÂ se v literaturÏe cÏasto vyskytuje. ZÏ aÂdnyÂ takovyÂ őltr totizÏ nenõÂ barevneÏ skutecÏneÏ neutraÂlnõÂ a chceme-li zõÂskat standardnõÂ hveÏzdneÂ velicÏiny, je trÏeba zvlaÂsÏtnõÂ opatrnosti. V zaÂsadeÏ lze postupovat dvojõÂm zpuÊsobem:

• Pokud to dynamickyÂ rozsah fotometru a naÂsÏ pozorovacõÂ program dovolõÂ, pak je ideaÂlnõÂ meÏrÏit vsÏechny pozorovaneÂ hveÏzdy se zarÏazenyÂm sÏedyÂm őltrem, a pro tato meÏrÏenõÂ urcÏit vsÏechny transformacÏnõÂ koeőcienty.

• JestlizÏe vyÂsÏe uvedenyÂ postup nenõÂ mozÏnyÂ, pak je trÏeba opakovanyÂm meÏrÏenõÂm vhodneÏ volenyÂch hveÏzd se zarÏazenyÂm sÏedyÂm őltrem a bez neÏj urcÏit prÏesnyÂ koeőcient zeslabenõÂ pro kazÏdyÂ barevnyÂ őltr zvlaÂsÏt’. V ultraőaloveÂm oboru se tento koeőcient zeslabenõÂ muÊzÏe dokonce pro cÏerveneÂ a modreÂ hveÏzdy lisÏit, vyloucÏena nenõÂ ani zmeÏna propustnosti od noci k noci.

C. Redukce

1. Pokud neznaÂme - naprÏ. z prÏedchozõÂ sezoÂny ś koeőcienty sezoÂnnõÂ transformace pouzÏiteÂho prÏõÂstroje ś je nejlepsÏõÂ redukovat data z celeÂ sezoÂny nejprve v instrumentaÂlnõÂm systeÂmu (vsÏechny koeőcienty H zvolõÂme nuloveÂ a pro lineaÂrnõÂ extinkcÏnõÂ koeőcienty zadaÂme hodnoty odpovõÂdajõÂcõÂ pruÊmeÏrnyÂm strÏedoevropskyÂm podmõÂnkaÂm: naprÏ. v systeÂmu UBV je rozumneÂ prÏedpoklaÂdat strÏednõÂ koeőcienty 0,^m7, 0,^m45 a 0,^m25 v uvedeneÂm porÏadõÂ őltruÊ).

2. VyÂsledky prvotnõÂ redukce je trÏeba pecÏliveÏ prozkoumat. Jednak opravõÂme prÏõÂpadneÂ chyby a vyloucÏõÂme chybnaÂ meÏrÏenõÂ, hlavneÏ vsÏak posoudõÂme kvalitu jednotlivyÂch nocõÂ a jejich pouzÏitelnost k urcÏenõÂ transformacÏnõÂch vztahuÊ. Zde lze vytknout naÂsledujõÂcõÂ zaÂsady:

• Pokud se pro standardnõÂ hveÏzdy lisÏõÂ jejich nameÏrÏeneÂ hodnoty od hodnot standardnõÂch systematicky jinak pro velkeÂ a pro maleÂ vzdusÏneÂ hmoty, dovolõÂme nejprve vyÂpocÏet extinkce, a jestlizÏe je v odchylkaÂch poteÂ patrnyÂ soustavnyÂ trend v cÏase, prÏidaÂme jesÏteÏ vyÂpocÏet lineaÂrnõÂ cÏi kvadratickeÂ zmeÏny nuloveÂho bodu.

• PraktickaÂ zkusÏenost ukazuje, zÏe extinkcÏnõÂ koeőcienty lze z dat dostatecÏneÏ prÏesneÏ urcÏit, jestlizÏe rozdõÂl nejveÏtsÏõÂ a nejmensÏõÂ vzdusÏneÂ hmoty pro standardnõÂ hveÏzdy cÏinõÂ alesponÏ 0,2; v opacÏneÂm prÏõÂpadeÏ je leÂpe pouzÏõÂt strÏednõÂ extinkcÏnõÂ koeőcienty.

3. V neÏkteryÂch nocech, kdy dochaÂzelo k velkyÂm zmeÏnaÂm ve stavu ovzdusÏõÂ, nejsme schopnõÂ systematickyÂ pruÊbeÏh odchylek odstranit a jako lepsÏõÂ postup se jevõÂ rozdeÏlit takovou noc vhodnyÂm zpuÊsobem na dveÏ cÏi võÂce cÏaÂstõÂ a ty zpracovat oddeÏleneÏ. ToteÂzÏ je nezbytneÂ udeÏlat, pokud jsme ucÏinili prÏestaÂvku v meÏrÏenõÂ, beÏhem nõÂzÏ jsme prÏõÂstroj vypnuli. JestlizÏe v neÏktereÂ cÏaÂsti noci nelze extinkcÏnõÂ koeőcienty urcÏit, je mozÏno pouzÏõÂt jejich hodnoty z cÏaÂsti naÂsledujõÂcõÂ cÏi prÏedchozõÂ.

4. DobreÂ a stabilnõÂ noci s malyÂmi odchylkami (naprÏ. do 0,^m03) oznacÏõÂme jako vhodneÂ k vyÂpocÏtu transformacÏnõÂch koeőcientuÊ H. Program pak zpracuje celyÂ soubor meÏrÏenõÂ z daneÂ sezoÂny a urcÏõÂ transformacÏnõÂ koeőcient pouze z meÏrÏenõÂ standardnõÂch hveÏzd z teÏch nocõÂ, ktereÂ jsme jako vhodneÂ oznacÏili. K dosazÏenõÂ dobreÂho vyÂsledku je trÏeba mõÂt pomeÏrneÏ bohatyÂ soubor meÏrÏenõÂ z veÏtsÏõÂho pocÏtu nocõÂ a s dobryÂm zastoupenõÂm ruÊznyÂch standardnõÂch hveÏzd. Je trÏeba, aby naÂsÏ soubor pouzÏityÂch standardnõÂch hveÏzd obsahoval nejen hveÏzdy ruÊznyÂch barev, ale takeÂ neÏjakeÂ hveÏzdy, ktereÂ jsou zcÏervenaleÂ a hveÏzdy mimo hlavnõÂ posloupnost. DuÊvodem k poslednõÂmu vysloveneÂmu pozÏadavku je, zÏe pro hveÏzdy hlavnõÂ posloupnosti existuje prakticky jednoznacÏneÂ prÏirÏazenõÂ mezi jejich barevnyÂmi indexy (B−V ) a (U −B), takzÏe pouze pomocõÂ nich by transformacÏnõÂ zaÂvislost na teÏchto dvou indexech jakozÏto dvou nezaÂvisle promeÏnnyÂch nebyla urcÏena. Pokud se naÂm nepodarÏõÂ meÏrÏenõÂ dostatecÏneÏ bohateÂho souboru standardnõÂch hveÏzd beÏhem daneÂ sezoÂny zõÂskat, je jisteÏjsÏõÂ zvolit rezÏim programu, kteryÂ spocÏte pouze bilineaÂrnõÂ tranformacÏnõÂ vztahy. Pro orientaci lze uveÂst, zÏe zÏaÂdnyÂ z transformacÏnõÂch koeőcientuÊ H by nemeÏl dosaÂhnout hodnot veÏtsÏõÂch nezÏ 0,2, nejvyÂsÏe 0,3 (pro ultraőalovyÂ obor), jinak je s nasÏõÂ transformacõÂ patrneÏ neÏco v neporÏaÂdku a nezbyÂvaÂ, nezÏ znovu pecÏliveÏ prozkoumat volbu nocõÂ, zjistit, zda jsme neprÏehleÂdli trend nuloveÂho bodu, chybnaÂ meÏrÏenõÂ a podobneÏ.

PodobneÏ je trÏeba zvaÂzÏit, zda je mozÏno v daneÂ sezoÂneÏ urcÏovat barevneÂ extinkcÏnõÂ koeőcienty (H_5, H_{11}, H_{17}). Pokud nemaÂme meÏrÏenõÂ standardnõÂch hveÏzd ve vzdusÏnyÂch hmotaÂch 2 a võÂce z neÏkolika nocõÂ beÏhem sezoÂny, bude vyÂpocÏet neprÏesnyÂ a je leÂpe tyto koeőcienty zvolit pevneÏ. VsÏechny musõÂ byÂt zaÂporneÂ a orientacÏneÏ lze doporucÏit naprÏ. hodnoty -0,03 azÏ -0,05 ve zÏluteÂm a ultraőaloveÂm oboru a -0,1 v modreÂm oboru.

5. Ke konecÏneÂmu zpracovaÂnõÂ pouzÏijeme vypocÏteneÂ transformacÏnõÂ koeőcienty H.

2.2.5 PrÏevody mezi fotometrickyÂmi systeÂmy

Z principu veÏci je zrÏejmeÂ, zÏe transformace (135) pro prÏevod prÏõÂstrojovyÂch vneÏatmosferickyÂch instrumentaÂlnõÂch hveÏzdnyÂch velikostõÂ na standardnõÂ systeÂm musõÂ byÂt pouzÏitelneÂ i pro prÏechod mezi dveÏma dobrÏe deőnovanyÂmi fotometrickyÂmi systeÂmy. NavõÂc je mozÏneÂ na neÏkteryÂ standardnõÂ systeÂm prÏeveÂst i meÏrÏenõÂ meÂneÏ dobrÏe deőnovaneÂho systeÂmu v prÏõÂpadech, zÏe pro hveÏzdy, o ktereÂ jde, znaÂme hodnoty barevnyÂch indexuÊ ve standardnõÂm systeÂmu. To je velmi dobrÏe pouzÏitelneÂ pro neÏktereÂ typy promeÏnnyÂch, u nichzÏ se barva se zmeÏnami jasnosti meÏnõÂ jen maÂlo.

Uved’me si zde neÏkolik takovyÂch prÏevoduÊ, ktereÂ byly deőnovaÂny v poslednõÂ dobeÏ: BozÏiÂc a spol. (1995) zjistili, zÏe staraÂ meÏrÏenõÂ Guthnicka a Pragera s Rb diodou lze diferencÏneÏ velmi dobrÏe prÏeveÂst na JohnsonuÊv őltr B pomocõÂ naÂsledujõÂcõÂho vztahu △B = △b + 0, 2366 △ (B − V ). (137) Holmgren a spol. (1999) publikovali diferencÏnõÂ prÏevodnõÂ vztah pro Stebbinsova meÏrÏenõÂ: △V = △m_{500} − 0, 64915 △ (B − V ) − 0, 01603 △ (U − B). (138) Hill a spol. (1997) nalezli naÂsledujõÂcõÂ prÏevod mezi DAO a UBV systeÂmem: V = [55], (B − V ) = 1, 1348X + 0, 02368Y, (139) (U − B) = 0, 24453X + 0, 74611Y − 0, 37301X^2 + 0, 50754X^3, kde X = [44] − [55] a Y = [35] − [44].

Harmanec (1998) publikoval naÂsledujõÂcõÂ prÏevodnõÂ vztah mezi Johnsonovou V magnitudou a sÏirokopaÂsmovou H_p magnitudou z druzÏice Hipparcos: V = H_p − 0, 2964(B − V ) + 0, 0050(U − B) + 0, 1110(B − V )^2 + 0, 0157(B − V )^3 + 0, 0072. (140) BozÏiÂc a spol. (1999) a Harmanec a spol. (2000) zverÏejnili prÏevodnõÂ vztah mezi trÏinaÂctibarevnyÂm systeÂmem a JohnsonovyÂm systeÂmem:

V = m_{55} + 0, 01930bv + 0, 01830ub − 0, 06538q + 0, 02411t + 0, 01434 B = m_{43} − 0, 03528bv + 0, 01464ub − 0, 02837q − 0, 03429t + 0, 00006 (141) U = m_{35} + 0, 10478bv − 0, 15289ub + 0, 11294q − 0, 06538t + 0, 01686, kde m_{35} = m_{52} + [(33 − 52) + (35 − 52) + (37 − 52)]/3, m_{43} = m_{52} + [(45 − 52) + (40 − 52)]/2, m_{55} = m_{52} + (52 − 58)/2, (142) bv = m_{43} − m_{55}, ub = m_{35} − m_{43}, q = bv^2, t = bv^3, prÏicÏemzÏ Johnson tabeluje magnitudu m_{52} a jednotliveÂ barevneÂ indexy (33 − 52) atd.

TransformacÏnõÂ vztahy umozÏnÏujõÂcõÂ transformovat meÏrÏenõÂ v ruÊznyÂch fotometrickyÂch systeÂmech do Johnsonova systeÂmu UBV publikovali Harmanec a BozÏiÂc (2001).

2.3 UrcÏovaÂnõÂ fyzikaÂlnõÂch vlastnostõÂ hveÏzd z fotometrickyÂch meÏrÏenõÂ

2.3.1 Modul vzdaÂlenosti, bolometrickaÂ korekce a zaÂrÏivyÂ vyÂkon hveÏzdy

Jak jsme si jizÏ uvedli drÏõÂve, bylo velkeÂ mnozÏstvõÂ hveÏzd promeÏrÏeno v JohnsonoveÏ UBV systeÂmu a teÂzÏ ve StroÈmgrenoveÏ uvby. HveÏzdneÂ velikosti meÏrÏeneÂ ve zÏluteÂ barveÏ StroÈmgrenova systeÂmu y jsou prÏõÂmo navaÂzaÂny na Johnsonovy hveÏzdneÂ velikosti ve zÏluteÂm őltru V jeho systeÂmu, a toteÂzÏ platõÂ i o neÏkolika dalsÏõÂch pouzÏõÂvanyÂch systeÂmech. I z dalsÏõÂch praktickyÂch duÊvoduÊ se prÏi srovnaÂvaÂnõÂ dat z ruÊznyÂch zdrojuÊ jevõÂ hveÏzdnaÂ velikost meÏrÏenaÂ ve zÏluteÂ barveÏ jako nejvhodneÏjsÏõÂ: rozlozÏenõÂ energie hveÏzd se v oblasti zÏluteÂ barvy kolem 550 nm meÏnõÂ jen zvolna s vlnovou deÂlkou a takeÂ extinkcÏnõÂ koeőcient nasÏõÂ atmosfeÂry je prÏi pozorovaÂnõÂ ve zÏluteÂ barveÏ nizÏsÏõÂ, nezÏ v barveÏ modreÂ cÏi őaloveÂ. (Za dobryÂch pozorovacõÂch podmõÂnek zrÏõÂdkakdy na ktereÂkoliv pozemskeÂ observatorÏi prÏesahuje hodnotu 0,3 ś 0,4; v dobryÂch podmõÂnkaÂch byÂvaÂ pouze asi 0,15.) Ze vsÏech teÏchto duÊvoduÊ jsou meÏrÏenõÂ ve zÏluteÂ barveÏ zatõÂzÏena nejmensÏõÂmi chybami a takeÂ se nejsnaÂze prÏevaÂdeÏjõÂ na standardnõÂ systeÂm.

Chceme-li ovsÏem z meÏrÏenõÂ jasnosti ve zÏluteÂ barveÏ zõÂskat prÏedstavu o bolometrickeÂm zaÂrÏiveÂm vyÂkonu L_∗ (naprÏ. proto, abychom jej mohli porovnat s neÏjakyÂm modelem), musõÂme proveÂst neÏkolik krokuÊ.

Nejprve musõÂme nameÏrÏenou zdaÂnlivou hveÏzdnou velikost prÏepocÏõÂtat na velikost absolutnõÂ, kteraÂ je deőnovaÂna jako hveÏzdnaÂ velikost, kterou by hveÏzda meÏla ve vzdaÂlenosti 10 pc od naÂs. ProtozÏe tok zaÂrÏenõÂ v praÂzdneÂm prostoru ubyÂvaÂ se cÏtvercem vzdaÂlenosti d, je zrÏejmeÏ

M_V − V = −2, 5 log d^2 100 = 5 − 5 log d. (143)

Vlivem mezihveÏzdneÂ hmoty dochaÂzõÂ vsÏak na velkyÂch vzdaÂlenostech k pohlcovaÂnõÂ sveÏtla hveÏzdy, cozÏ se obvykle popisuje absorpcÏnõÂm koeőcientem ve zÏluteÂ barveÏ A_V . Po promeÏrÏenõÂ rÏady hveÏzd, u nichzÏ bylo mozÏno zõÂskat urcÏitou prÏedstavu o jejich vzdaÂlenosti od naÂs, bylo zjisÏteÏno, zÏe absorpci ve zÏluteÂ barveÏ lze vcelku dobrÏe popsat pomocõÂ vztahu

A_V = 3, 2E(B − V ), (144)

kde velicÏina E(B − V ) = (B − V ) − (B − V )_0 oznacÏuje zcÏervenaÂnõÂ barevneÂho indexu (B − V ). Index nula oznacÏuje ve fotometrickyÂch systeÂmech obvykle nezcÏervenaleÂ hodnoty, jakeÂ bychom nameÏrÏili, kdyby nebylo mezihveÏzdneÂ absorbce. ZcÏervenaÂnõÂ E(B −V ) se daÂ z meÏrÏenõÂ v JohnsonoveÏ cÏi StroÈmgrenoveÏ systeÂmu obvykle dobrÏe urcÏit pro hveÏzdy hlavnõÂ posloupnosti. NaprÏ. pro UBV systeÂm zjistili Johnson a Morgan (1953) a Johnson (1958), zÏe pro hveÏzdy spektraÂlnõÂho typu B s povrchovyÂmi teplotami nad asi 10000 K lze deőnovat velicÏinu Q = (U − B) − E(U − B) E(B − V ) (B − V ), (145)

ze ktereÂ lze prÏõÂmo spocÏõÂtat nezcÏervenalou hodnotu (B − V )_0 podle vztahu

(B − V )_0 = 0, 332Q. (146)

SoucÏasneÏ zjistili, zÏe cÏaÂra zcÏervenaÂnõÂ v diagramu (U − B) vs. (B − V ) je blõÂzkaÂ prÏõÂmce, konkreÂtneÏ E(U − B) E(B − V ) = 0, 72 − 0, 05E(B − V ). (147)

KombinacõÂ vztahuÊ (145), (146) a (147) dostaneme rovnici pro vyÂpocÏet nezcÏervenaleÂho indexu z pozorovanyÂch UBV hodnot:

(B − V )_0 =

0, 332(U − B) − 0, 239(B − V ) − 0, 0166(B − V )^2 1 − 0, 0166(B − V )

. (148)

PomocõÂ nõÂ a rovnice (147) tak muÊzÏeme vypocÏõÂtat nezcÏervenaleÂ hodnoty obou indexuÊ a z rovnice (144) pak i zdaÂnlivou hveÏzdnou velikost ve zÏluteÂ barveÏ:

V_0 = V − A_V . (149)

Pro absolutnõÂ hveÏzdnou velikost ve zÏluteÂ barveÏ, zvanou obvykle velikost visuaÂlnõÂ, tak dostaÂvaÂme jednoduchyÂ pracovnõÂ vztah

M_V = V_0 + 5 − 5 log d = V_0 + 5 + 5 log p, (150)

kde p = d^{−1} je paralaxa, vyjaÂdrÏenaÂ v obloukovyÂch vterÏinaÂch. Z toho, co bylo rÏecÏeno vyÂsÏe, vyplyÂvaÂ, zÏe paralaxa je uÂhel, pod kteryÂm je z daneÂ hveÏzdy videÏt astronomickaÂ jednotka. Dodejme, zÏe modulem vzdaÂlenosti byÂvaÂ oznacÏovaÂn rozdõÂl nezcÏervenaleÂ pozorovaneÂ visuaÂlnõÂ magnitudy a magnitudy absolutnõÂ. Pro modul vzdaÂlenosti tedy podle (150) platõÂ

MODUL = V_0 − M_V = V − A_V − M_V = 5 log d − 5. (151)

Vztah (150) muÊzÏeme prÏirozeneÏ pouzÏõÂt jen tehdy, znaÂme-li vzdaÂlenost hveÏzdy od naÂs. Pro hveÏzdy do vzdaÂlenostõÂ asi 100 pc bylo mozÏno vzdaÂlenosti jizÏ od dob astronomickeÂho vyuzÏitõÂ fotograőckyÂch emulzõÂ urcÏovat trigonometrickou metodou. V nedaÂvneÂ dobeÏ se dõÂky mimorÏaÂdneÏ uÂspeÏsÏneÂ druzÏici EvropskeÂ kosmickeÂ agentury Hipparcos, kteraÂ meÏrÏila velmi prÏesneÂ paralaxy a teÂzÏ jasnosti hveÏzd v obdobõÂ let 1989-1994, podarÏilo tuto hranici prakticky o jeden rÏaÂd zveÏtsÏit. KromeÏ toho lze meÏrÏenõÂ jasnosti druzÏice Hipparcos, porÏizovanaÂ ve velmi sÏirokopaÂsmoveÂm őltru a oznacÏovanaÂ jako H_p, v mnoha prÏõÂpadech velmi prÏesneÏ prÏeveÂst na Johnsonovu hveÏzdnou velikost ve zÏluteÂ barveÏ pomocõÂ vztahu, kteryÂ publikoval Harmanec (1998) ś viz rovnice (140). Jinou ś i kdyzÏ podstatneÏ meÂneÏ prÏesnou ś mozÏnostõÂ je odhadnout absolutnõÂ visuaÂlnõÂ magnitudu a tedy i vzdaÂlenost podle vzhledu spektra hveÏzdy. Tato metoda tzv. spektroskopickeÂ paralaxy byla navrzÏena Adamsem a KohlschuÈtterem (1914).

RozdõÂl mezi bolometrickou a visuaÂlnõÂ absolutnõÂ hveÏzdnou velikostõÂ se nazyÂvaÂ bolometrickaÂ korekce BC. BolometrickeÂ korekce byly empiricky urcÏeny na zaÂkladeÏ meÏrÏenõÂ uÂhlovyÂch pruÊmeÏruÊ hveÏzd pomocõÂ intenzitnõÂho interferometru, meÏrÏenõÂ jejich rozlozÏenõÂ energie a s pouzÏitõÂm modeluÊ atmosfeÂr pro odhad prÏõÂspeÏvku z kraÂtkovlnneÂ cÏaÂsti spektra. SouhrnneÏ jsou jako funkce efektivnõÂ teploty tabelovaÂny v praÂci Code a spol. (1976) nebo v zaÂvislosti na spektraÂlnõÂm typu hveÏzd v praÂci Popper (1980). Jejich prÏicÏtenõÂm k absolutnõÂ visuaÂlnõÂ velikosti ze vztahu (150) dostaÂvaÂme potrÏebnou absolutnõÂ velikost bolometrickou:

M_{bol} = M_V + BC. (152)

Tuto bolometrickou hveÏzdnou velikost muÊzÏeme jizÏ prÏõÂmo porovnat s bolometrickou hveÏzdnou velikostõÂ spocÏtenou ze zaÂrÏiveÂho toku hveÏzdy, udaneÂho v jednotkaÂch zaÂrÏiveÂho toku Slunce, kteryÂ byÂvaÂ obvykle v pracech s modely hveÏzdnyÂch niter tabelovaÂn:

M_{bol} − M_{bol⊙} = −2, 5 log L_∗ L_⊙ . (153)

ProtozÏe noveÏjsÏõÂ studie ukazujõÂ, zÏe zaÂrÏivyÂ vyÂkon Slunce se poneÏkud meÏnõÂ beÏhem jedenaÂctileteÂho slunecÏnõÂho cyklu, a protozÏe hodnota sama zaÂvisõÂ na soucÏasneÂ prÏesnosti nasÏich meÏrÏenõÂ, vyskytujõÂ se v literaturÏe pro zaÂrÏivyÂ vyÂkon Slunce mõÂrneÏ odlisÏneÂ uÂdaje. To je ovsÏem neprÏõÂjemnost, kteraÂ do nasÏich srovnaÂnõÂ vnaÂsÏõÂ zbytecÏnou neprÏesnost navõÂc. Proto MezinaÂrodnõÂ astronomickaÂ unie prÏijala na sveÂm 23. valneÂm shromaÂzÏdeÏnõÂ r. 1997 resoluci, kteraÂ stanovõÂ, zÏe nadaÂle se nebude nulovyÂ bod sÏkaÂly bolometrickyÂch hveÏzdnyÂch velikostõÂ deőnovat pomocõÂ bolometrickeÂho zaÂrÏiveÂho vyÂkonu Slunce, nyÂbrzÏ tak, zÏe bolometrickaÂ hveÏzdnaÂ velikost

M_{bol} = 0,^m0 (154)

odpovõÂdaÂ zaÂrÏiveÂmu vyÂkonu

L = 3, 055 × 10^{28} W. (155)

To jinyÂmi slovy znamenaÂ, zÏe lze zaveÂst absolutnõÂ sÏkaÂlu pro prÏevod zaÂrÏiveÂho vyÂkonu na bolometrickou magnitudu ve tvaru

M_{bol} = 71,^m2125 − 2, 5 log L, (156)

kde zaÂrÏivyÂ vyÂkon je udaÂn ve watech. Snadno si lze oveÏrÏit, zÏe tato deőnice dobrÏe odpovõÂdaÂ naÂsledujõÂcõÂm cÏasto uvaÂdeÏnyÂm hodnotaÂm pro bolometrickyÂ zaÂrÏivyÂ vyÂkon Slunce

M_{bol⊙} =+4,^m75 a L_⊙ = 3, 846 × 10^{26} W.

2.3.2 EfektivnõÂ teplota hveÏzdy

EfektivnõÂ teplotu hveÏzdy lze odhadnout prÏõÂmo z jejõÂho spektraÂlnõÂho typu. ExistujõÂ ruÊzneÂ sÏkaÂly efektivnõÂch teplot od ruÊznyÂch autoruÊ, jako dobrou lze doporucÏit naprÏ. sÏkaÂlu publikovanou v praÂci Popper (1980). IdeaÂlnõÂ ovsÏem je pouzÏõÂt k urcÏenõÂ efektivnõÂ teploty spocÏteneÂ detailnõÂ modely hveÏzdnyÂch atmosfeÂr a srovnaÂvat pozorovaneÂ a spocÏteneÂ proőly rÏady spektraÂlnõÂch cÏar, azÏ nalezneme model, jehozÏ spocÏteneÂ cÏaÂry nejleÂpe popisujõÂ spektrum pozorovaneÂ.

JestlizÏe neÏjakyÂm zpuÊsobem pro danou hveÏzdu urcÏõÂme jak efektivnõÂ teplotu, tak i jejõÂ bolometrickyÂ zaÂrÏivyÂ vyÂkon, pak muÊzÏeme z deőnice efektivnõÂ teploty (109) odhadnout takeÂ polomeÏr hveÏzdy. PlatõÂ zrÏejmeÏ

M_{bol} − M_{bol⊙} = −2, 5 log( 4πσR^2_⊙ L_⊙ ) − 5 log(R/R_⊙) − 10 log T_{eff} , (157)

cozÏ po dosazenõÂ numerickyÂch hodnot konstant a prÏijatyÂch hodnot pro Slunce vede na uzÏitecÏnyÂ pracovnõÂ vztah

M_{bol} = 42, 368 − 5 log(R/R_⊙) − 10 log T_{eff} . (158)

Tento vztah muÊzÏeme naopak naprÏ. pro zaÂkrytoveÂ dvojhveÏzdy, u nichzÏ urcÏõÂme polomeÏr z rÏesÏenõÂ sveÏtelneÂ krÏivky, pouzÏõÂt k urcÏenõÂ bolometrickeÂ magnitudy a tedy k odhadu vzdaÂlenosti soustavy od naÂs.

Dnes, prÏi znalosti mnohem prÏesneÏjsÏõÂch paralax jasneÏjsÏõÂch hveÏzd z meÏrÏenõÂ druzÏice Hipparcos muÊzÏeme odhadovat polomeÏry jednotlivyÂch hveÏzd s dobrou prÏesnostõÂ. KombinacõÂ rovnic (150), (152) a (158) dostaÂvaÂme pracovnõÂ vztah pro vyÂpocÏet polomeÏruÊ hveÏzd

log(R/R_⊙) = 7, 474 − 2 log T_{eff} − 0, 2BC − 0, 2V_0 − log p. (159)

Tabulka 2: Vztah mezi spektrem, barevnyÂm indexem, bolometrickou korekcõÂ a teplotou pro hveÏzdy hlavnõÂ posloupnosti podle Poppera (1980); doplneÏno o odhady efektivnõÂ teploty pro hveÏzdy trÏõÂd L a T

Spektrum B − V B.C. log T_{eff}

O7 -0,31 -3,6 4,585 O8 -0,305 -3,4 4,551 O9 -0,30 -3,2 4,521 O9,5 -0,295 -3,1 4,497 B0 -0,285 -2,96 4,475 B0,5 -0,28 -2,83 4,455 B1 -0,26 -2,59 4,418 B2 -0,24 -2,36 4,364 B3 -0,20 -1,94 4,280 B5 -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 -0,31 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 F0 +0,31 -0,01 3,844 F2 +0,36 -0,02 3,826 F5 +0,43 -0,03 3,810 F8 +0,54 -0,08 3,785 G0 +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 K0 +0,82 -0,24 3,715 K2 +0,92 -0,35 3,690 K5 +1,15 -0,66 3,633 K7 +1,30 -0,93 3,604 M0 +1,41 -1,21 3,589 M1 +1,48 -1,49 3,571 M2 ś -1,75 3,556 M3 ś -1,96 3,542 M4 ś -2,28 3,528 M5 ś -2,59 3,513 M6 ś -2,93 3,497 M7 ś -3,46 3,459 M8 ś -4,0 3,418 L0 ś ś 3,30 T0 ś ś 3,11 T9 ś ś 2,98

Tabulka 3: Vztah mezi spektrem, barevnyÂm indexem, bolometrickou korekcõÂ a teplotou pro obrÏõÂ hveÏzdy podle Poppera (1980)

Spektrum B − V B.C. log T_{eff}

cÏervenõÂ obrÏi

G0 +0,64 -0,13 3,763 G5 +0,90 -0,34 3,676 G8 +0,95 -0,38 3,662 K0 +1,01 -0,42 3,636 K1 +1,09 -0,48 3,629 K2 +1,16 -0,53 3,624 K3 +1,26 -0,60 3,593 K4 +1,43 -0,90 3,591 K5 +1,51 -1,19 3,575 M0 +1,57 -1,28 3,574 M1 ś -1,36 3,566 M2 ś -1,52 3,563

Za zmõÂnku stojõÂ, zÏe naprÏ. pro hveÏzdy O a B tj. pro rozsah efektivnõÂch teplot od asi 10000 K do 40000 K, se funkce 2 log T_{eff} + 0, 2BC meÏnõÂ s efektivnõÂ teplotou jen dosti pomalu. To je prÏõÂzniveÂ, nebot’z toho vyplyÂvaÂ, zÏe i prÏi pomeÏrneÏ neprÏesneÂ znalosti efektivnõÂ teploty hveÏzdy muÊzÏeme z rovnice (159) dostat spolehlivou hodnotu polomeÏru, pokud znaÂme dobrÏe jasnost hveÏzdy a jejõÂ prÏesnou paralaxu.

Pro neÏktereÂ jasneÏjsÏõÂ hveÏzdy byly pomocõÂ intezitnõÂho interferometru zmeÏrÏeny uÂhloveÂ pruÊmeÏry θ v obloukovyÂch vterÏinaÂch. Pro tyto hveÏzdy je mozÏneÂ urcÏit polomeÏr nezaÂvisle z pracovnõÂho vztahu

R/R_⊙ = 107.47 θ p . (160)

kde uÂhloveÂ jednotky udaÂvaÂme v obloukovyÂch vterÏinaÂch (konstanta uvedeneÂho vztahu je tedy (1pc/R_⊙)(π/180)(1/3600)/2, nebot’udaÂvaÂn byÂvaÂ obvykle uÂhlovyÂ pruÊmeÏr a my pocÏõÂtaÂme polomeÏr). Lze se prÏesveÏdcÏit, zÏe pro tak maleÂ uÂhly, o ktereÂ zde jde (obvykle zlomky obloukoveÂ vterÏiny) lze tan θ, kteryÂ by se spraÂvneÏ meÏl ve vztahu (160) objevit, spolehliveÏ nahradit prÏõÂmo uÂhlem. PorovnaÂnõÂ ukazuje, zÏe v uvedenyÂch prÏõÂpadech vedou obeÏ metody k dobreÂ shodeÏ a zÏe tedy muÊzÏeme nalezenyÂm polomeÏruÊm duÊveÏrÏovat.

AbsolutnõÂ vizuaÂlnõÂ hveÏzdnaÂ velikost z polomeÏru a monochromatickeÂho toku Jako cvicÏenõÂ v zachaÂzenõÂ s astrofyzikaÂlnõÂmi velicÏinami popisujõÂcõÂmi zaÂrÏenõÂ si muÊzÏeme takeÂ uveÂst, jak lze absolutnõÂ vizuaÂlnõÂ hveÏzdnou velikost urcÏit pro hveÏzdy o znaÂmeÂm polomeÏru s pouzÏitõÂm monochromatickeÂho toku ze syntetickyÂch spekter jako to ucÏinili naprÏ. SchoÈnberner a Harmanec (1995).

Podle noveÏjsÏõÂ absolutnõÂ kalibrace pro Vegu (α Lyr), kterou publikovali TuÈg a spol. (1977), je jejõÂ meÏrÏenyÂ monochromatickyÂ tok ve vlnoveÂ deÂlce 545 nm (odpovõÂdajõÂcõÂ efektivnõÂ vlnoveÂ deÂlce Johnsonova őltru V )

f^{Vega}_{545} = 3,678×10^{−8}erg cm^{−2}s^{−1}nm^{−1}.

MeÏrÏenaÂ jasnost Vegy ve őltru V je V_{Vega} = 0,^m03. Pro studovanou hveÏzdu muÊzÏeme tedy psaÂt

V_0 − V_{Vega} = −2, 5 log f_{545} f^{Vega}_{545}

, (161)

cozÏ vede po dosazenõÂ numerickyÂch hodnot pro Vegu na rovnici − log f_{545} = 0, 4V_0 + 7, 4224. (162) Pro zde prÏijatou hodnotu slunecÏnõÂho polomeÏru 695835 km lze rovnici (35) prÏepsat do logaritmickeÂho tvaru

log f_{545} = 2 log R R_⊙ + 2 log R_⊙[km] − 2 log d[pc] − 2 log(3, 085678 × 10^{13}[km]) + log π + log F_{545}.(163)

Po vyjaÂdrÏenõÂ numerickyÂch hodnot a dosazenõÂ z rovnic (162) a (150) dostaÂvaÂme pracovnõÂ vztah

M_V = 23, 435 − 2, 5 log F_{545} − 5 log R R_⊙ . (164)

Toto urcÏenõÂ absolutnõÂ vizuaÂlnõÂ magnitudy samozrÏejmeÏ nenõÂ zcela nezaÂvisleÂ na urcÏenõÂ pomocõÂ bolometrickeÂ magnitudy a bolometrickeÂ korekce, nebot’teoretickyÂ monochromatickyÂ tok F_{545} musõÂme zvolit pro konkreÂtnõÂ efektivnõÂ teplotu. PrÏesto prÏedstavuje uzÏitecÏnou kontrolu klasickeÂho postupu, nebot’ nezaÂvisõÂ ani na bolometrickeÂ korekci, ani na meÏrÏeneÂ vizuaÂlnõÂ jasnosti hveÏzdy opraveneÂ o zcÏervenaÂnõÂ.

Blackwellova-Shallisova metoda urcÏovaÂnõÂ uÂhlovyÂch pruÊmeÏruÊ hveÏzd OznacÏme zaÂrÏivyÂ vyÂkon sfeÂrickeÂ hveÏzdy o polomeÏru R neboli jejõÂ bolometrickyÂ tok z celeÂho povrchu do okolnõÂho prostoru za jednotku cÏasu symbolem L_S . Pak lze zrÏejmeÏ psaÂt L_S = 4πR^2F_S , (165) kde F_S oznacÏuje bolometrickyÂ tok z jednotkoveÂ plochy na povrchu hveÏzdy do poloprostoru. Ten lze ovsÏem vyjaÂdrÏit pomocõÂ deőnice efektivnõÂ teploty (109), takzÏe vztah (165) lze psaÂt jako L_S = 4πR^2σT^4_{eff} . (166) Necht’ se studovanaÂ hveÏzda nachaÂzõÂ ve vzdaÂlenosti d a jejõÂ lineaÂrnõÂ pruÊmeÏr oznacÏme D = 2R. Vzhledem k tomu, zÏe vzdaÂlenosti hveÏzd od naÂs jsou vuÊcÏi jejich rozmeÏruÊm obrovskeÂ, lze funkci sinus zcela prÏesneÏ nahradit prvnõÂm cÏlenem Taylorova rozvoje a uÂhlovyÂ rozmeÏr hveÏzdy psaÂt ve tvaru θ = D d = 2R d (167)

UvazÏujme nynõÂ monochromatickyÂ tok jednotkovou plochou na povrchu hveÏzdy F_S a meÏrÏenyÂ na Zemi F_E . CelkovyÂ monochromatickyÂ tok povrchem hveÏzdy a povrchem koule o polomeÏru d musõÂ byÂt stejnyÂ a platõÂ tedy 4πR^2F_{S,λ} = 4πd^2F_{E,λ}. (168)

Z toho tedy plynou zrÏejmeÂ vztahy

R = d^2 √ F_{E,λ} F_{S,λ} (169) cÏi θ = 2^2 √ F_{E,λ} F_{S,λ} . (170)

Pro bolometrickyÂ tok z uvazÏovaneÂ hveÏzdy meÏrÏenyÂ na Zemi F_E lze analogicky psaÂt

F_E = F_S

R^2 d^2 = θ^2 4 σT^4_{eff} (171)

neboli

σT^4_{eff} = 4F_E θ^2

. (172)

ProtozÏe v infracÏerveneÂ oblasti spektra se tok zaÂrÏenõÂ normaÂlnõÂch hveÏzd meÏnõÂ s vlnovou deÂlkou jen pomalu a zaÂvisõÂ jen velmi slabeÏ na efektivnõÂ teploteÏ hveÏzdy, je vyÂhodneÂ meÏrÏit monochromatickyÂ tok praÂveÏ v teÂto oblasti elektromagnetickeÂho spektra.

UrcÏenõÂ uÂhloveÂho rozmeÏru provaÂdõÂme v praxi tak, zÏe podle vzhledu spektra zvolõÂme hrubyÂ odhad efektivnõÂ teploty hveÏzdy. Pro ten z vhodneÂho modelu atmosfeÂry prÏijmeme pro studovanou infracÏervenou oblast spektra hodnotu F_{S,λ} a s pouzÏitõÂm meÏrÏeneÂho toku v daneÂ oblasti urcÏõÂme prvnõÂ odhad uÂhloveÂho pruÊmeÏru z rovnice (170). PomocõÂ neÏj a pomocõÂ meÏrÏeneÂho bolometrickeÂho toku hveÏzdy u ZemeÏ F_E zprÏesnõÂme hodnotu efektivnõÂ teploty z rovnice (172) a celyÂ iteracÏnõÂ proces opakujeme.

HertzsprunguÊv-RusselluÊv diagram pro jednotliveÂ hveÏzdy a pro hveÏzdokupy KdyzÏ se podarÏilo deőnovat spektraÂlnõÂ klasiőkaci v tom duchu, jak jsme ji zde popsali a teÂzÏ zmeÏrÏit trigonometrickeÂ paralaxy pro dostatecÏnyÂ pocÏet hveÏzd, zacÏali astronomoveÂ zkoumat zaÂvislost mezi spektraÂlnõÂm typem hveÏzd a jejich skutecÏnou jasnostõÂ. Konstruovali proto diagram, kde na osu x zobrazili spektraÂlnõÂ typ a na osu y hveÏzdnou velikost. PrvnõÂ takoveÂ diagramy publikovali Hertzsprung a Russell, podle nichzÏ se diagram nazyÂvaÂ HertzsprunguÊv-RusseluÊv (daÂle HR), ale takeÂ Rosenberg. Hertzspung a Rosenberg konstruovali prvnõÂ HR diagramy pro hveÏzdy z otevrÏeneÂ hveÏzdokupy PlejaÂdy. ProtozÏe vzhledem k velkeÂ vzdaÂlenosti kupy od naÂs je rozdõÂl ve vzdaÂlenostech jednotlivyÂch hveÏzd kupy zanedbatelnyÂ, lze takto porovnaÂvat jasnosti vsÏech pozorovanyÂch hveÏzd kupy anizÏ bychom znali jejich vzdaÂlenost od naÂs. Tento trik vyuzÏõÂvajõÂ astronomoveÂ pro ruÊzneÂ uÂcÏely dodnes. NavõÂc je trÏeba si uveÏdomit, zÏe v dobrÏe deőnovanyÂch barevnyÂch systeÂmech existuje spolehliveÂ prÏirÏazenõÂ mezi spektraÂlnõÂm typem a barevnyÂm indexem, naprÏ. barevnyÂm indexem (B − V ) Johnsonova systeÂmu, jak jsme o neÏm jizÏ mluvili. Pro danou hveÏzdokupu pak stacÏõÂ proveÂst meÏrÏenõÂ jasnosti jejich cÏlenuÊ v neÏjakeÂm standardnõÂm fotometrickeÂm systeÂmu a poteÂ zkonstruovat diagram barevnyÂ index versus zdaÂnlivaÂ visuaÂlnõÂ hveÏzdnaÂ velikost. TakovyÂ diagram je v zaÂsadeÏ jen jinyÂm provedenõÂm HR diagramu.

2.4 Redukce spektrogramuÊ hveÏzd

Spektrogramy hveÏzd jsou bohatyÂm zdrojem informacõÂ a dovolujõÂ naÂm urcÏovat celou rÏadu uÂdajuÊ:

• radiaÂlnõÂ rychlost hveÏzdy (daÂle RV z anglickeÂho ‘radial velocity’) tj. rychlost do smeÏru k pozorovateli, kterou zõÂskaÂme porovnaÂnõÂm vlnovyÂch deÂlek znaÂmyÂch spektraÂlnõÂch cÏar s nepohyblivyÂm laboratornõÂm zdrojem; kladnaÂ RV znamenaÂ, zÏe se od naÂs objekt vzdaluje, jeho cÏaÂry jsou v duÊsledku Dopplerova jevu posunuty smeÏrem k delsÏõÂm vlnovyÂm deÂlkaÂm;

• centraÂlnõÂ intenzitu (I_c), tj. intenzitu v jaÂdru cÏaÂry vyjaÂdrÏenou v jednotkaÂch uÂrovneÏ spojiteÂho zaÂrÏenõÂ v daneÂm mõÂsteÏ; pro absorpcÏnõÂ cÏaÂry je tedy tato velicÏina vzÏdy mensÏõÂ nezÏ jedna;

• ekvivalentnõÂ sÏõÂrÏku (EW), cozÏ je plocha spektraÂlnõÂ cÏaÂry meÏrÏenaÂ opeÏt v jednotkaÂch uÂrovneÏ spojiteÂho zaÂrÏenõÂ v daneÂ vlnoveÂ deÂlce;

• sÏõÂrÏku cÏaÂry (FWHM) meÏrÏenou v polovicÏnõÂ hloubce cÏaÂry mezi centrem cÏaÂry a uÂrovnõÂ spojiteÂho zaÂrÏenõÂ;

• promõÂtnutaÂ rotacÏnõÂ rychlost hveÏzdy (daÂle v sin i), tj. rovnõÂkovaÂ lineaÂrnõÂ rotacÏnõÂ rychlost v pruÊmeÏtu do smeÏru k pozorovateli (i je uÂhel sklonu rotacÏnõÂ osy hveÏzdy vuÊcÏi nebeskeÂ sfeÂrÏe); tato velicÏina nenõÂ prÏõÂmo meÏrÏenou velicÏinou, urcÏuje se z rotacÏnõÂho rozsÏõÂrÏenõÂ proőluÊ spektraÂlnõÂch cÏar; pro konkreÂtnõÂ spektraÂlnõÂ cÏaÂru lze prÏirozeneÏ naleÂzt dobrou korelaci mezi FWHM a v sin i.

ObecneÏji vzato naÂm spektra hveÏzd poskytujõÂ informace o chemickeÂm slozÏenõÂ jejich atmosfeÂr a dõÂky zavislosti excitace a ionizace jednotlivyÂch chemickyÂch prvkuÊ na teploteÏ takeÂ o povrchovyÂch teplotaÂch hveÏzd.

PrvotnõÂ redukce spekter CõÂlem prvotnõÂho zpracovaÂnõÂ spektrogramuÊ je proveÂst dveÏ kalibrace:

• Stanovit funkcÏnõÂ zaÂvislost mezi lineaÂrnõÂ polohou s na desce od neÏjakeÂho zvoleneÂho nuloveÂho bodu a vlnovou deÂlkou λ ve spektru.

• Zajistit, aby zobrazenõÂ spektra v relativnõÂch intenzitaÂch bylo uÂmeÏrneÂ toku zaÂrÏenõÂ z hveÏzdy v kazÏdeÂ vlnoveÂ deÂlce.

Kalibrace vlnovyÂch deÂlek Tento uÂkol je spolecÏnyÂ pro fotograőckeÂ i elektronickeÂ spektrogramy a lisÏõÂ se pouze podle toho, zda zpracovaÂvaÂme spektrum z hranoloveÂho cÏi z mrÏõÂzÏkoveÂho spektrografu. Ke kalibraci se obvykle pouzÏõÂvaÂ cÏaÂroveÂ emisnõÂ spektrum neÏjakeÂho laboratornõÂho zdroje s cÏarami o znaÂmyÂch vlnovyÂch deÂlkaÂch. BeÏzÏnaÂ byla spektra zÏelezneÂho oblouku, pozdeÏji se zacÏaly pouzÏõÂvat ruÊzneÂ druhy vyÂbojek. NynõÂ je hodneÏ rozsÏõÂrÏeno pouzÏitõÂ cÏar thoria, protozÏe tento prvek maÂ v celeÂm optickeÂm oboru velkeÂ mnozÏstvõÂ cÏar, dosti rovnomeÏrneÏ rozlozÏenyÂch po celeÂm spektru.

Pro hranolovyÂ spektrograf se obvykle pouzÏõÂvaÂ formule navrzÏenaÂ Hartmannem (1906):

λ = λ_0 + C (s − s_0)^α

, (173) kde C a α jsou prÏõÂstrojoveÂ konstanty a index 0 oznacÏuje nuloveÂ body lineaÂrnõÂ sÏkaÂly a sÏkaÂly vlnovyÂch deÂlek.

Pro mrÏõÂzÏkovyÂ spektrograf lze pouzÏõÂt formuli λ = D k (sin α + sin( s − s_0 f + α − ψ_0)), (174)

kde α je uÂhel mrÏõÂzÏky, f je ohnisko kamery, k je rÏaÂd spektra a D = 10^6V^{−1} je mrÏõÂzÏkovaÂ konstanta (V oznacÏuje pocÏet vrypuÊ mrÏõÂzÏky na 1 mm a faktor 10^6 zajisÏt’uje, aby v prÏõÂpadeÏ, zÏe vsÏechny meÏrÏeneÂ uÂdaje budou v mm, byla sÏkaÂla vlnovyÂch deÂlek v nm). Rovnici (174) lze pro praktickeÂ vyÂpocÏty prÏepsat do tvaru

λ = a_1 + a_4 sin(a_2s + a_3), (175)

a koeőcienty a_i urcÏit metodou nejmensÏõÂch cÏtvercuÊ z meÏrÏenõÂ srovnaÂvacõÂch cÏar. ProtozÏe pracovnõÂ oblast mrÏõÂzÏky je obvykle v lineaÂrnõÂ cÏasti funkce sinus, meÏnõÂ se disperze mrÏõÂzÏkoveÂho spektrografu jen maÂlo s vlnovou deÂlkou a je v principu mozÏneÂ rovnici (175) nahradit polynomem trÏetõÂho stupneÏ. PouzÏõÂtõÂ funkce sinus vsÏak daÂvaÂ robustneÏjsÏõÂ vyÂsledky a mozÏnost v prÏõÂpadeÏ potrÏeby i extrapolovat vneÏ oblasti pokryteÂ srovnaÂvacõÂmi cÏarami. KromeÏ toho je mozÏneÂ si z koeőcientuÊ a_i zpeÏtneÏ spocÏõÂtat parametry spektrografu (ohnisko kamery, uÂhel mrÏõÂzÏky a pocÏet vrypuÊ) a ujistit se tak, zÏe prolozÏenõÂ funkce nenõÂ zatõÂzÏeno veÏtsÏõÂmi chybami.

RozdõÂl mezi fotograőckyÂmi a elektronickyÂmi spektry spocÏõÂvaÂ prÏi teÂto kalibraci pouze v tom, zÏe srovnaÂvacõÂ spektrum se na fotograőckou desku zpravidla exponuje nad a pod hveÏzdneÂ spektrum beÏhem expozice hveÏzdneÂho spektra, zatõÂmco u elektronickyÂch spekter se porÏizuje na stejneÂ mõÂsto detektoru jako hveÏzdneÂ spektrum a to prÏed a po expozici hveÏzdneÂho spektra.

Kalibrace intenzit FotograőckaÂ emulze reaguje jako nelineaÂrnõÂ detektor, to znamenaÂ, zÏe zcÏernaÂnõÂ desky nenõÂ prÏõÂmo uÂmeÏrneÂ dopadajõÂcõÂmu toku zaÂrÏiveÂ energie. Chceme-li proto dostat potrÏebneÂ informace z fotograőckeÂho spektra, stojõÂme prÏed uÂkolem kalibrace densit na intenzitu. K tomu uÂcÏelu se obvykle exponuje na fotograőckou desku tzv. kalibracÏnõÂ spektrum, bud’prouzÏky nebo krouzÏky, vznikleÂ prosveÏtlenõÂm stupnÏoviteÂho sÏedeÂho klõÂnu o znaÂmyÂch odstupnÏovanyÂch propustnostech neÏjakyÂm laboratornõÂm zdrojem bõÂleÂho sveÏtla. Deska se promeÏrÏõÂ na mikrodensitometru pomocõÂ zdroje sveÏtla a fotonaÂsobicÏe s lineaÂrnõÂ odezvou, kteryÂ meÏrÏõÂ tzv. transparenci T , tj. tok zdroje sveÏtla mikrodensitometru, ktereÂ prosÏlo v tom ktereÂm mõÂsteÏ deskou. Z promeÏrÏenõÂ kalibracÏnõÂch klõÂnuÊ se pak urcÏõÂ vztah mezi densitou, cozÏ je zaÂporneÏ vzatyÂ logaritmus transparence, a intenzitou a tato funkcÏnõÂ zaÂvislost se pak pouzÏije na prÏevod density hveÏzdneÂho spektra do intenzit. VyÂhodneÂ je mõÂsto density pouzÏõÂt tzv. Bakerovu densitu D_B (poprveÂ navrzÏenou Bakerem 1925):

D_B = log (( T_c T )_γ − 1 ) , (176)

kde T_c je transparence v mõÂsteÏ cÏisteÂ desky. VyÂhodou Bakerovy density je to, zÏe prÏi vhodneÂ volbeÏ γ ≈ 1 pro danyÂ typ fotograőckeÂ emulze je intenzita teÂmeÏrÏ lineaÂrnõÂ funkcõÂ Bakerovy density.

KlasickeÂ ucÏebnice doporucÏujõÂ meÏrÏit kalibracÏnõÂ funkci v zaÂvislosti na vlnoveÂ deÂlce. Podle myÂch zkusÏenostõÂ je ale tato zaÂvislost slabaÂ a pro typickaÂ spektra pokryÂvajõÂcõÂ asi 100 nm zcela zanedbatelnaÂ. V duÊsledku promeÏnneÂ citlivosti emulze v zaÂvislosti na vlnoveÂ deÂlce odpovõÂdaÂ kazÏdyÂ rÏez jineÂmu rozsahu densit a zÏaÂdnyÂ saÂm o sobeÏ nedeőnuje celou kalibracÏnõÂ krÏivku zcela uspokojiveÏ. Je proto mnohem lepsÏõÂ vsÏechny rÏezy kalibracÏnõÂho spektra na sebe posunout (intensity jsou totizÏ deőnovaÂny pouze relativneÏ, nulovyÂ bod lze volit libovolneÏ) a zõÂskat tak prÏesneÏjsÏõÂ popis transformacÏnõÂ funkce. PraÂveÏ to dovoluje program SPEFO, vytvorÏenyÂ zesnulyÂm Dr. JirÏõÂm Hornem a v soucÏasnosti zdokonalovanyÂ Dr. JirÏõÂm Krpatou.

S odlisÏnyÂm probleÂmem kalibrace se setkaÂvaÂme u elektronickyÂch spektrer. ElektronickeÂ detektory jsou v sÏirokeÂm rozsahu osveÏtlenõÂ lineaÂrnõÂ, ale kazÏdyÂ element detektoru maÂ poneÏkud jinou citlivost na dopadajõÂcõÂ sveÏtlo. To se rÏesÏõÂ tak, zÏe se celyÂ detektor osveÏtlõÂ bõÂlyÂm sveÏtlem, naprÏ. halogenovou vyÂbojkou, jakeÂ se pouzÏõÂvajõÂ v reŕektorech soucÏasnyÂch automobiluÊ, a spektrum hveÏzdy se pak element po elementu deÏlõÂ takto zõÂskanyÂm kalibracÏnõÂm spektrem. ZmeÏnõÂ se tõÂm prÏirozeneÏ spektraÂlnõÂ pruÊbeÏh, ten je ale stejneÏ ovlivneÏn barevnyÂmi vlastnostmi prÏõÂstroje a zemskeÂ atmosfeÂry. PodstatneÂ je, zÏe tõÂmto postupem odstranõÂme nespojiteÂ zmeÏny v citlivosti sousednõÂch prvkuÊ detektoru. Od vsÏech spekter se vzÏdy nejprve odecÏõÂtaÂ vlastnõÂ pozad’ovyÂ signaÂl detektoru zõÂskanyÂ expozicõÂ na zakrytyÂ detektor, abychom pracovali s cÏistyÂm signaÂlem.

LineaÂrnõÂ disperze a rozlisÏovacõÂ schopnost spektrografu LineaÂrnõÂ disperse W udaÂvaÂ, jakaÂ cÏaÂst elektromagnetickeÂho spektra v jednotkaÂch vlnoveÂ deÂlky se zobrazõÂ danyÂm disperznõÂm elementem podle rovnic (173) nebo (174) na jednotku deÂlky na pouzÏiteÂm detektoru. Pro fotograőckaÂ spektra se zpravidla udaÂvaÂ disperze v ÊA mm^{−1}. Je zrÏejmeÂ, zÏe cÏõÂm je disperze numericky mensÏõÂ, tõÂm veÏtsÏõÂ detaily v proőlu cÏaÂsy muÊzÏeme pozorovat. Pozor ale, je to tak trochu jako s hveÏzdnyÂmi velikostmi. Zpravidla se o spektrografu s numericky mensÏõÂ disperzi rÏõÂkaÂ, zÏe maÂ veÏtsÏõÂ disperzi.

RozlisÏovacõÂ schopnost R je deőnovaÂna vztahem R = λ n · dλ = λ n · W · s , (177)

kde λ je je uvazÏovanaÂ vlnovaÂ deÂlka spektra v ÊA, W je lineaÂrnõÂ disperze v ÊA mm^{−1}, dλ je rozdõÂl vlnovyÂch deÂlek mezi dveÏma sousednõÂmi detekcÏnõÂmi elementy zobrazeneÂho spektra (zrny elmulze cÏi pixely elektronickeÂho detektoru) v ÊA, s je vzdaÂlenost strÏeduÊ dvou detekcÏnõÂch elementuÊ v mm a n udaÂvaÂ, kolikraÂt je promõÂtnutaÂ sÏõÂrÏka sÏteÏrbiny v polovicÏnõÂ hloubce (FWHM ) veÏtsÏõÂ nezÏ dλ. Zpravidla se n pohybuje mezi 2 azÏ 3. ObvyklaÂ hodnota parametru s cÏinõÂ pro fotograőckeÂ emulze 0.020 azÏ 0.025 mm a 10 azÏ 25 μm pro elektronickeÂ detektory.

PomeÏr signaÂl/sÏum Jak fotograőckaÂ, tak elektronickaÂ spektra obsahujõÂ kromeÏ signaÂlu S odpovõÂdajõÂcõÂho dopadajõÂcõÂmu toku z hveÏzdy v daneÂ vlnoveÂ deÂlce takeÂ võÂcemeÂneÏ naÂhodnyÂ sÏum N (z anglickeÂho ‘noise’). U fotograőckyÂch desek je tento sÏum daÂn prÏedevsÏõÂm zrnitostõÂ fotograőckyÂch emulzõÂ, u elektronickyÂch spekter je urcÏen vlastnõÂm sÏumem pouzÏiteÂho detektoru. Ten lze sice ochlazenõÂm detektoru znacÏneÏ snõÂzÏit, ale uÂplneÏ potlacÏit jej takeÂ nelze. Pro veÏdeckeÂ zpracovaÂnõÂ spekter je zÏaÂdoucõÂ dosaÂhnout co nejveÏtsÏõÂho pomeÏru signaÂl/sÏum prÏi co nejkratsÏõÂ expozici.

Pro daneÂ spektrum lze pomeÏr signaÂl/sÏum S/N jednodusÏe odhadnout jako pomeÏr pruÊmeÏrneÂho signaÂlu a jeho strÏednõÂ kvadratickeÂ chyby urcÏeneÂ pro vhodneÏ zvolenyÂ uÂsek spektra, o ktereÂm võÂme, zÏe neobsahuje zÏaÂdneÂ spektraÂlnõÂ cÏary. PlatõÂ tedy S/N = √ ( ∑ S^2 − ( ∑ S)^2/m) m − 1 , (178)

kde m je pocÏet boduÊ rektiőkovaneÂho spektra, ve kteryÂch byl uvazÏovaÂn signaÂl S uÂmeÏrnyÂ toku zaÂrÏenõÂ z kontinua hveÏzdy.

ElektronickaÂ spektra dosahujõÂ beÏzÏneÏ pomeÏru signaÂl/sÏum võÂce nezÏ 100, s detektorem Reticon a s nejkvalitneÏjsÏõÂmi CCD detektory lze dosahovat i hodnot 2000.

PromeÏrÏovaÂnõÂ spektraÂlnõÂch cÏar v redukovanyÂch spektrech Jakmile jsme provedli obeÏ vyÂsÏe popsaneÂ kalibrace, je mozÏno fotograőckaÂ i elektronickaÂ spektra daÂle promeÏrÏovat jizÏ zcela stejnyÂm zpuÊsobem. RozdõÂl je pouze v tom, zÏe elektronickaÂ spektra mõÂvajõÂ podstatneÏ lepsÏõÂ pomeÏr signaÂl/sÏum.

MeÏrÏenõÂ radiaÂlnõÂch rychlostõÂ KlasickyÂm zpuÊsobem pomocõÂ komparaÂtoru lze meÏrÏit pouze fotograőckaÂ spektra. Spektrum se vhodnyÂm zpuÊsobem upevnõÂ (emulzõÂ nahoru) na pruÊhlednou desku komparaÂtoru s prÏesnyÂm mikrometrickyÂm sÏroubem a prÏes okulaÂr se postupneÏ nastavuje do strÏedu vlaÂkna nebo teÏsneÂ dvojice rovnobeÏzÏnyÂch vlaÂken jedna srovnaÂvacõÂ cÏaÂra za druhou, prÏicÏemzÏ (po prÏedbeÏzÏneÂ justaci sklonu spektra) se nastavuje soucÏasneÏ na hornõÂ a dolnõÂ prouzÏek srovnaÂvacõÂho spektra. Potom se stejnyÂm zpuÊsobem promeÏrÏõÂ i cÏaÂry hveÏzdneÂho spektra. Pak je vhodneÂ spektrum otocÏit na podlozÏce tak, aby z dolnõÂho srovnaÂvacõÂho spektra se stalo hornõÂ a celeÂ meÏrÏenõÂ opakovat. NastavõÂme-li neÏkterou zvolenou srovnaÂvacõÂ cÏaÂru poblõÂzÏ strÏedu spektra na zhruba stejneÂ cÏtenõÂ mikrometrickeÂho sÏroubu v obou smeÏrech, je mozÏneÂ rozdõÂloveÏ dopocÏõÂtat meÏrÏenõÂ z obraÂceneÂ polohy desky a obeÏ meÏrÏenõÂ poteÂ prÏed vlastnõÂm vyÂpocÏtem zpruÊmeÏrovat. VlastnõÂ vyÂpocÏet pak probõÂhaÂ tak, zÏe se nejprve deőnuje metodou nejmensÏõÂch cÏtvercuÊ funkcÏnõÂ zaÂvislost vlnoveÂ deÂlky na cÏtenõÂ mikrometrickeÂho sÏroubu ś naprÏ. pomocõÂ rovnice (175) nebo pomocõÂ polynomu 3. cÏi 5. stupneÏ. Podle odchylek je jesÏteÏ mozÏneÂ odstranit meÏrÏenõÂ srovnaÂvacõÂch cÏar zatõÂzÏenaÂ veÏtsÏõÂ chybou a prolozÏenõÂ opakovat. PoteÂ se nalezenaÂ funkcÏnõÂ zaÂvislost pouzÏije k vyÂpocÏtu vlnovyÂch deÂlek hveÏzdnyÂch cÏar a k nim se pro hveÏzdneÂ cÏaÂry o znaÂmeÂ laboratornõÂ vlnoveÂ deÂlce muÊzÏe dopocÏõÂtat jizÏ i radiaÂlnõÂ rychlost pomocõÂ formule RV = c λ_0

(λ − λ_0), (179)

kde c je rychlost sveÏtla ve vakuu, λ meÏrÏenaÂ a λ_0 laboratornõÂ vlnovaÂ deÂlka uvazÏovaneÂ cÏaÂry. K takto zõÂskaneÂ radiaÂlnõÂ rychlosti musõÂme ovsÏem jesÏteÏ prÏicÏõÂst heliocentrickou korekci rychlosti, kteraÂ prÏedstavuje opravu o pohyb ZemeÏ okolo Slunce a o rotaci ZemeÏ. (Pro velmi prÏesnaÂ meÏrÏenõÂ radiaÂlnõÂch rychlostõÂ, naprÏ. v prÏõÂpadeÏ hledaÂnõÂ poruch zpuÊsobenyÂch obeÏhem planety kolem studovaneÂ hveÏzdy, je trÏeba zahrnout i korekci o pohyb kolem teÏzÏisÏteÏ soustavy ZemeÏ - MeÏsõÂc.) O maximaÂlnõÂ velikosti heliocentrickyÂch korekcõÂ radiaÂlnõÂ rychlosti si snadno muÊzÏeme ucÏinit prÏedstavu naÂsledujõÂcõÂmi odhady. PrÏi kruhoveÂm obeÏhu cÏi rotaci platõÂ mezi obvodovou lineaÂrnõÂ rychlostõÂ V , periodou jedneÂ otocÏky P a polomeÏrem kruhoveÂ draÂhy R zrÏejmyÂ vztah V = 2πR P , (180)

kteryÂ lze pro astronomickeÂ uÂcÏely upravit numericky tak, abychom polomeÏr udaÂvali v jednotkaÂch polomeÏru slunecÏnõÂho (R_⊙ = 695835 km), obeÏzÏnou periodu ve dnech a lineaÂrnõÂ rychlost v km s^{−1}. DostaÂvaÂme tak uzÏitecÏnyÂ pracovnõÂ vztah

V = 50, 6025 R P . (181)

ZanedbaÂme-li pro orientacÏnõÂ odhad malou vyÂstrÏednost zemskeÂ draÂhy, pak muÊzÏeme za jejõÂ polomeÏr do vztahu (181) dosadit astronomickou jednotku deÏlenou polomeÏrem Slunce a za periodu tropickyÂ rok (365,24219 dne). ZjistõÂme, zÏe strÏednõÂ obeÏzÏnaÂ rychlost ZemeÏ kolem Slunce je 29,786 km s^{−1}, cozÏ je tedy maximaÂlnõÂ mozÏnaÂ korekce pro hveÏzdy, ktereÂ se nachaÂzejõÂ praÂveÏ v rovineÏ ekliptiky. Analogicky opravu na otaÂcÏenõÂ ZemeÏ

Tabulka 4: ZmeÏna radiaÂlnõÂ rychlosti △RV odpovõÂdajõÂcõÂ zmeÏneÏ vlnoveÂ deÂlky o 1 nm pro ruÊzneÂ vlnoveÂ deÂlky λ △RV λ △RV (nm) (km s^{−1}) (nm) (km s^{−1})

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

zjistõÂme, pouzÏijeme-li ve vztahu (181) rovnõÂkovyÂ polomeÏr ZemeÏ (6378 km). Ta muÊzÏe cÏinit maximaÂlneÏ 0,464 km s^{−1}, je tedy mnohem mensÏõÂ. VeÏtsÏina redukcÏnõÂch programuÊ jizÏ tyto korekce zahrnuje.

Je takeÂ dobrÏe si uveÏdomit, zÏe prÏi stejneÂ lineaÂrnõÂ disperzi daneÂho spektrografu je pro meÏrÏenõÂ radiaÂlnõÂ rychlosti z hlediska prÏesnosti podstatneÏ vyÂhodneÏjsÏõÂ pouzÏõÂt cÏervenou nebo dokonce infracÏervenou oblast spektra nezÏ oblast ultraőalovou. Z rovnice (179) totizÏ plyne, zÏe zmeÏneÏ vlnoveÂ deÂlky o 1 nm odpovõÂdaÂ v ultraőaloveÂm oboru mnohem veÏtsÏõÂ zmeÏna RV nezÏ v oblasti infracÏerveneÂ, jak to ukazuje tabulka 4.

V prÏõÂpadeÏ konkreÂtnõÂho redukcÏnõÂho programu SPEFO, o ktereÂm jizÏ byla rÏecÏ, je pruÊmeÏr radiaÂlnõÂ rychlosti pro skupinu cÏar pocÏõÂtaÂn tzv. metodou robustnõÂho pruÊmeÏru, kteryÂ daÂvaÂ lepsÏõÂ vyÂsledky nezÏ prostyÂ aritmetickyÂ pruÊmeÏr, nebot’automaticky potlacÏuje vliv meÏrÏenõÂ s velkou odchylkou od teÏzÏisÏteÏ urcÏeneÂho veÏtsÏinou cÏar. Pro spektra zõÂskanaÂ v cÏerveneÂ cÏi infracÏerveneÂ oblasti spektra lze jesÏteÏ nulovyÂ bod sÏkaÂly vlnovyÂch deÂlek zprÏesnit tõÂm, zÏe zmeÏrÏõÂme radiaÂlnõÂ rychlosti vybraneÂho souboru atmosferickyÂch cÏar, ktereÂ jsou v teÏchto oblastech pozorovatelneÂ, a pokud se vyÂsledek lisÏõÂ od vypocÏteneÂ heliocentrickeÂ korekce radiaÂlnõÂ rychlosti, korigujeme vyÂslednou radiaÂlnõÂ rychlost o zjisÏteÏnyÂ rozdõÂl.

VlastnõÂ meÏrÏenõÂ polohy zejmeÂna hveÏzdnyÂch cÏar lze provaÂdeÏt mnohem prÏesneÏji, pokud je mozÏno spektrum zobrazit a srovnaÂvat prÏõÂmyÂ a zrcadlovyÂ obraz proőluÊ meÏrÏeneÂ cÏaÂry. JesÏteÏ v eÂrÏe fotograőckyÂch desek se takoveÂ prÏõÂstroje na neÏkolika mõÂstech pouzÏõÂvaly. Na neÏkteryÂch americkyÂch a kanadskyÂch hveÏzdaÂrnaÂch to byl komercÏneÏ vyraÂbeÏnyÂ prÏõÂstroj (Grant machine), ale na hveÏzdaÂrnaÂch ve Victorii v KanadeÏ a v Potsdamu v NeÏmecku se vyrobili zarÏõÂzenõÂ vlastnõÂ, s lepsÏõÂmi vlastnostmi. Obvykle se spektrum prosvõÂtilo a snõÂmalo na obrazovku osciloskopu nabo televize a prÏevraÂcenyÂ obraz se vytvaÂrÏel elektronicky. Pro elektronickaÂ spektra je nynõÂ tato metoda metodou zaÂkladnõÂ. Inverze obrazu se deÏje v pocÏõÂtacÏi a k zobrazenõÂ opeÏt slouzÏõÂ obrazovka pocÏõÂtacÏe. Tak funguje i program SPEFO. Mimo to je ovsÏem mozÏneÂ neÏjakou matematickou metodou urcÏit strÏed cÏaÂry prÏõÂmo. Je mozÏno naprÏ. jaÂdro cÏi vrchol cÏaÂry popsat parabolou a inŕexnõÂ bod povazÏovat na strÏed. Jinou metodou je pocÏõÂtaÂnõÂ momentu, tj. vlastneÏ plochy cÏaÂry vaÂhovaneÂ lokaÂlnõÂ radiaÂlnõÂ rychlostõÂ; strÏed odpovõÂdaÂ polovineÏ celkoveÂho momentu. PrÏedpokladem uÂspeÏchu matematickyÂch metod urcÏovaÂnõÂ RV je prÏirozeneÏ symetrie meÏrÏeneÂho proőlu.

MeÏrÏenõÂ spektrofotometrickyÂch velicÏin V rektiőkovanyÂch spektrech muÊzÏeme pro kazÏdyÂ proől meÏrÏit neÏkolik charakteristickyÂch velicÏin. Pro absorbcÏnõÂ cÏaÂry jsou to tyto velicÏiny:

• CentraÂlnõÂ intenzita I_c meÏrÏenaÂ od hladiny nuloveÂ intenzity (cÏõÂm silneÏjsÏõÂ absorbcÏnõÂ cÏaÂra, tõÂm mensÏõÂ cÏõÂslo, rozsah je od 0 do 1).

• EkvivalentnõÂ sÏõÂrÏka EW je plocha cÏaÂry vyjaÂdrÏenaÂ v tzv. ekvivalentnõÂch angstroÈmech, jednotkou je plocha obdeÂlnõÂka s vyÂsÏkou od nuly do jedneÂ v rektiőkovaneÂm spektru a se sÏõÂrÏkou 1 ÊA na ose vlnovyÂch deÂlek. Zde ovsÏem platõÂ, zÏe cÏõÂm je cÏaÂra silneÏjsÏõÂ, tõÂm maÂ veÏtsÏõÂ ekvivalentnõÂ sÏõÂrÏku. FormaÂlneÏji muÊzÏeme ekvivalentnõÂ sÏõÂrÏku zapsat vyÂrazem EW = ∫_{λ2} λ_1 ( 1 − F_λ F_{cont.} ) dλ, (182)

kde F_λ a F_{cont.} jsou tok zaÂrÏenõÂ v cÏaÂrÏe a tok zaÂrÏenõÂ v kontinuu stejneÂ vlnoveÂ deÂlky a integrace probõÂhaÂ prÏes celou sÏõÂrÏku cÏaÂry.

• sÏõÂrÏka cÏaÂry v polovicÏnõÂ hloubce FWHM (full width at half maximum), kteraÂ se udaÂvaÂ v jednotkaÂch vlnoveÂ deÂlky, nm cÏi ÊA, neÏkdy teÂzÏ v km s^{−1} (prÏepocÏteno podle vztahu pro radiaÂlnõÂ rychlost).

• promõÂtnutaÂ rotacÏnõÂ rychlost v sin i se obvykle urcÏuje srovnaÂvaÂnõÂm pozorovaneÂho a rotacÏneÏ rozsÏõÂrÏeneÂho teoretickeÂho proőlu spektraÂlnõÂ cÏaÂry. Pro konkreÂtnõÂ cÏaÂry udaÂvajõÂ neÏkterÏõÂ autorÏi vztah mezi polosÏõÂrÏkou a promõÂtnutou rotacÏnõÂ rychlostõÂ, takzÏe k odhaduÊm lze vyuzÏõÂt i meÏrÏenõÂ F W HM. Na rozdõÂl od vsÏech prÏedchozõÂch velicÏin nenõÂ promõÂtnutaÂ rotacÏnõÂ rychlost velicÏinou prÏõÂmo meÏrÏenou, nyÂbrzÏ urcÏenou z pozorovaneÂho rozsÏõÂrÏenõÂ spektraÂlnõÂho proőlu na zaÂkladeÏ urcÏiteÂho modelu a ovlivnÏujõÂ ji i velicÏiny jako makroturbulence, mikroturbulence a podobneÏ.

Pro emisnõÂ cÏaÂry muÊzÏeme ovsÏem kromeÏ centraÂlnõÂ intenzity meÏrÏit i intenzitu őaloveÂho I_V a cÏerveneÂho I_R vrcholu emise (pokud je emise dvojitaÂ) a studovat i jejich pomeÏr I_V /I_R. Lze samozrÏejmeÏ meÏrÏit i ekvivalentnõÂ sÏõÂrÏku emisnõÂ cÏaÂry a obvykle se pouzÏõÂvaÂ konvekce, zÏe je-li ve vyÂsledneÂ ekvivalentnõÂ sÏõÂrÏce emisnõÂ prÏõÂspeÏvek dominantnõÂ, udaÂvaÂ se EW numericky zaÂpornaÂ.

Je trÏeba rÏõÂci neÏco o vlastnostech teÏchto velicÏin. Teoreticky vzato by ideaÂlnõÂ velicÏinou pro srovnaÂvaÂnõÂ meÏrÏenõÂ z ruÊznyÂch spektrografuÊ a pro hledaÂnõÂ cÏasovyÂch zmeÏn meÏla byÂt ekvivalentnõÂ sÏõÂrÏka, kteraÂ by se nemeÏla meÏnit se spektraÂlnõÂm rozlisÏenõÂm. V praxi tomu ovsÏem tak nenõÂ. DuÊvoduÊ je neÏkolik. EkvivalentnõÂ sÏõÂrÏka prÏi nizÏsÏõÂ dispersi muÊzÏe byÂt ovlivneÏna sleÂvaÂnõÂm blõÂzkyÂch cÏar (łblendovaÂnõÂmž) a jejõÂ hodnota je nutneÏ ovlivneÏna chybami jak ve sÏkaÂle vlnovyÂch deÂlek, tak intenzit, zaÂlezÏõÂ hodneÏ na prÏesneÂm prolozÏenõÂ uÂrovneÏ spojiteÂho spektra a v dlouhovlnneÂ cÏaÂsti spektra vstupujõÂ do hry i atmosferickeÂ cÏaÂry. Podle myÂch zkusÏenostõÂ jsou proto jak centraÂlnõÂ intenzita, tak polosÏõÂrÏka vhodneÏjsÏõÂmi velicÏinami pro detekci zmeÏn ś pokud ovsÏem nesrovnaÂvaÂme data ze spektrogramuÊ s vyÂrazneÏ odlisÏnou disperzõÂ cÏi rozlisÏovacõÂ schopnostõÂ. Velmi dobrou velicÏinou je prÏirozeneÏ i pomeÏr intensit vrcholu dvojiteÂ emisnõÂ cÏaÂry I_V /I_R, nebot’ jde o meÏrÏenõÂ relativnõÂ. PrÏõÂpadneÂ neprÏesnosti v prolozÏenõÂ kontinua ovlivnõÂ obeÏ intenzity podobneÏ a jejich podõÂl prÏõÂlisÏ ovlivneÏn nenõÂ.

VaÂhovaÂnõÂ spekter Pokud studujeme neÏjakou promeÏnnou hveÏzdu, jsou meÏrÏenõÂ radiaÂlnõÂ rychlosti a spektrofotometrickyÂch velicÏin uÂdaji, jejichzÏ cÏasovou promeÏnnost muÊzÏeme zkoumat, jak je o tom rÏecÏ v dalsÏõÂ kapitole. Je vyÂhodneÂ kombinovat naÂmi zõÂskanaÂ data i s uÂdaji, ktereÂ zõÂskali pozorovateleÂ prÏed naÂmi. Chceme-li ovsÏem naprÏ. radiaÂlnõÂ rychlosti zõÂskaneÂ ruÊznyÂmi prÏõÂstroji kombinovat, ja zÏaÂdoucõÂ, abychom je vhodneÏ vaÂhovali a vzali tak v potaz jejich cÏasto velmi ruÊznou kvalitu a prÏesnost.

Jsou mozÏneÂ ruÊzneÂ prÏõÂstupy k tomuto uÂkolu. V zaÂsadeÏ by bylo ideaÂlnõÂ ucÏinit vaÂhu kazÏdeÂho spektrogramu uÂmeÏrnou jeho rozlisÏovacõÂ schopnosti a pomeÏru signaÂl/sÏum. Ten ale zpravidla pro starsÏõÂ pozorovaÂnõÂ neznaÂme.

MuÊzÏeme proto alesponÏ prÏedpoklaÂdat, zÏe pomeÏr signaÂl/sÏum je pro elektronickaÂ spektra neÏkolikraÂt vysÏsÏõÂ nezÏ pro spektra fotograőckaÂ a pouzÏõÂt k urcÏenõÂ vaÂhy w vztah w = Q · R 10000

, (183)

kde parametr Q polozÏõÂme roven 1 pro fotograőckaÂ spektra a naprÏ. hodnoteÏ 4 pro spektra elektronickaÂ. PouzÏityÂ normovacõÂ faktor zajisÏt’uje rozumneÂ numerickeÂ hodnoty vah: vaÂhu 1 bude mõÂt naprÏ. fotograőckeÂ spektrum s rozlisÏovacõÂ schopnostõÂ 10000. Pokud vaÂhujeme radiaÂlnõÂ rychlosti zõÂskaneÂ jako pruÊmeÏr meÏrÏenõÂ neÏkolika cÏar, je vhodneÂ ucÏinit vaÂhu uÂmeÏrnou i pocÏtu meÏrÏenyÂch cÏar. Ten lze cÏasto zjistit i pro publikovanaÂ data. Pokud kombinujeme meÏrÏenõÂ radiaÂlnõÂch rychlostõÂ z ruÊznyÂch oblastõÂ vlnovyÂch deÂlek, bylo by logickeÂ ucÏinit vaÂhu uÂmeÏrnou i vlnoveÂ deÂlce (viz tabulka 4). PouzÏijeme-li i radiaÂlnõÂ rychlosti z druzÏice IUE, je rozumneÂ faktor Q braÂt roven 1, nebot’sÏum pouzÏiteÂho detektoru teÂto druzÏice odpovõÂdaÂ spõÂsÏe sÏumu fotograőckyÂch spekter.

ObecnyÂ vztah pro vaÂhu spektrogramu bychom tedy mohli zapsat ve tvaru w = k · Q · R · λ 10000

, (184)

kde parametr Q bud’ bereme uÂmeÏrnyÂ pomeÏru signaÂl/sÏum, pokud jej znaÂme nebo jej odhadujeme, jak je to popsaÂno vyÂsÏe; λ je vlnovaÂ deÂlka meÏrÏenõÂ a k je pocÏet meÏrÏenyÂch cÏar (to pouze, kdyzÏ vaÂhujeme pruÊmeÏr meÏrÏenõÂ z võÂce spektraÂlnõÂch cÏar).

3 AnalyÂza cÏasovyÂch rÏad a hledaÂnõÂ periodicity u promeÏnnyÂch hveÏzd

3.1 UÂ vodnõÂ uÂ vahy

Deőnujme si nejprve zaÂkladnõÂ pojmy, ktereÂ se budou beÏhem celeÂho vyÂkladu cÏasto opakovat:

• ZmeÏna neÏjakeÂ promeÏnneÂ velicÏiny se nazyÂvaÂ periodickou, jestlizÏe se hodnoty, jezÏ velicÏina postupneÏ nabyÂvaÂ, zcela pravidelneÏ opakujõÂ podle urcÏiteÂho zaÂkona (funkce). DeÂlce opakovacõÂho intervalu se rÏõÂkaÂ perioda zmeÏn; budeme ji zde dÊusledneÏ oznacÏovat symbolem P .

• CÏasto je vyÂhodneÂ (z dÊuvodÊu, ktereÂ vyplynou z dalsÏõÂho vyÂkladu) pracovat s prÏevraÂcenou hodnotou periody. TeÂto velicÏineÏ se rÏõÂkaÂ frekvence a budeme ji oznacÏovat symbolem f. PlatõÂ tedy:

f = 1/P. (185)

• Pro jednodusÏe periodickeÂ deÏje byÂvaÂ vyÂhodneÂ meÏrÏenõÂ zobrazit ve faÂzoveÂm diagramu, tj. posklaÂdat v cÏase rozlozÏenaÂ data tak, jako by byla vsÏechna zõÂskaÂna beÏhem cÏasoveÂho intervalu odpovõÂdajõÂcõÂho deÂlce jedneÂ periody. Pro meÏrÏenõÂ zõÂskaneÂ v cÏase t spocÏteme cyklus a faÂzi c a normovanou faÂzi φ vÊucÏi periodeÏ P podle vztahÊu

c = (t − T_0)/P, (186)

φ = frac(c). (187)

(Funkce frac(x) nabyÂvaÂ hodnoty zlomkoveÂ cÏaÂsti x pro nezaÂpornaÂ x, a hodnoty [1 - absolutnõÂ hodnota zlomkoveÂ cÏaÂsti x] pro x < 0. Tedy na prÏ. pro x = 3.77, frac(x)=0.77; pro x = −3.77, frac(x)=0.23, atd.) T_0 oznacÏuje pocÏaÂtek faÂzõÂ: je to neÏjakyÂ referencÏnõÂ cÏasovyÂ bod, pro kteryÂ se rozhodneme (na prÏ. okamzÏik maxima cÏi minima studovaneÂ zmeÏny); pokud naÂs takovyÂ okamzÏik nezajõÂmaÂ, lze pro jednoduchost zvolit T_0 = 0. Snadno uvaÂzÏõÂme, zÏe vztah (187) transformuje kazÏdyÂ cÏas meÏrÏenõÂ do intervalu hodnot od 0 do 1, a to tak, zÏe stejneÂ hodnoty promeÏnneÂho deÏje s periodou P budou mõÂt stejnou hodnotu faÂze. Pro konkreÂtnõÂ prÏõÂpad promeÏnnyÂch hveÏzd se faÂzoveÂmu diagramu obvykle rÏõÂkaÂ sveÏtelnaÂ krÏivka. Pro hveÏzdy s promeÏnnou radiaÂlnõÂ rychlostõÂ hovorÏõÂme o krÏivce radiaÂlnõÂch rychlostõÂ.

KazÏdeÂ pozorovaÂnõÂ jasnosti, radiaÂlnõÂ rychlosti, centraÂlnõÂ intenzity nebo ktereÂkoliv jineÂ fyzikaÂlnõÂ velicÏiny se zaznamenanyÂm cÏasem meÏrÏenõÂ prÏedstavuje jeden bod cÏasoveÂ rÏady pozorovaÂnõÂ sledovaneÂho objektu. Je to tedy dvojice cÏõÂsel (t, m), kde m oznacÏuje jasnost zmeÏrÏenou v cÏase t. Pokud se jasnost meÏnõÂ, bude naÂs prÏirozeneÏ zajõÂmat, zda jsou tyto zmeÏny pravidelneÂ cÏi nepravidelneÂ a vÊubec, jakyÂ je jejich charakter. V prÏõÂpadeÏ pravidelnyÂch zmeÏn je prvnõÂm uÂkolem naleÂzt periodu, se kterou se zmeÏny jasnosti opakujõÂ. Vzhledem k povaze astronomickyÂch pozorovaÂnõÂ v optickeÂm oboru to nemusõÂ vzÏdy byÂt snadnyÂ uÂkol. Rotace ZemeÏ (opakovaÂnõÂ dne a noci) a nepravidelneÂ zmeÏny oblacÏnosti zpÊusobujõÂ, zÏe cÏasoveÂ rÏady astronomickyÂch pozorovaÂnõÂ majõÂ sveÂ charakteristickeÂ zvlaÂsÏtnosti:

• PrÏi pozorovaÂnõÂ z jednoho mõÂsta nutneÏ obsahujõÂ ‘vzorkovacõÂ periodu’ jednoho hveÏzdneÂho dne.

• Jsou velice nepravidelneÏ rozlozÏena v cÏase (dveÏ meÏrÏenõÂ mohou po sobeÏ naÂsledovat za 1 minutu, ale takeÂ trÏeba za 2 roky).

SpraÂvnaÂ a uÂplnaÂ analyÂza cÏasovyÂch rÏad astronomickyÂch pozorovaÂnõÂ je proto i v dobeÏ vyÂkonnyÂch pocÏõÂtacÏ Êu cÏinnostõÂ, kterou nelze deÏlat zcela mechanicky. Je trÏeba urcÏiteÂho citu pro veÏc a klidneÂho zvaÂzÏenõÂ, co lze z danyÂch pozorovacõÂch dat urcÏit a co ne.

PrvnõÂm krokem analyÂzy by vzÏdy meÏlo byÂt graőckeÂ zobrazenõÂ studovaneÂ promeÏnneÂ velicÏiny v zaÂvislosti na cÏase. Z neÏj zõÂskaÂme prvotnõÂ prÏedstavu o tom, co mÊuzÏeme od analyÂzy daneÂ cÏasoveÂ rÏady ocÏekaÂvat a jakou strategii zvolit.

• JestlizÏe maÂme k dispozici bohatyÂ soubor meÏrÏenõÂ, kteraÂ naÂsledujõÂ dostatecÏneÏ husteÏ po sobeÏ, mÊuzÏe se dokonce staÂt, zÏe jizÏ z tohoto grafu odhadneme skutecÏnou periodu zmeÏn. To je ovsÏem v praxi spõÂsÏe vyÂjimecÏnyÂ, nezÏ typickyÂ prÏõÂpad. KazÏdopaÂdneÏ ale z grafu poznaÂme, zda nedochaÂzõÂ k trvaleÂmu poklesu cÏi rÊustu studovaneÂ velicÏiny nebo zda nejvyÂrazneÏjsÏõÂ zmeÏny nejsou sice plynuleÂ, ale zcela ocÏividneÏ neperiodickeÂ, nepravidelneÂ.

• Pokud cÏasovaÂ rÏada, kterou zkoumaÂme, sestaÂvaÂ z meÏrÏenõÂ, porÏõÂzenyÂch neÏkolika rÊuznyÂmi pozorovateli cÏi prÏõÂstroji, je vzÏdy uzÏitecÏneÂ je v grafu odlisÏit rÊuznyÂmi symboly, abychom se prÏesveÏdcÏili, zda mezi jednotlivyÂmi pozorovateli neexistujõÂ systematickeÂ rozdõÂly v hodnotaÂch meÏrÏeneÂ velicÏiny.

Uved’me neÏkolik dalsÏõÂch, skoro banaÂlnõÂch, ale dÊulezÏityÂch zaÂveÏrÊu, ktereÂ lze prÏi prvotnõÂm zkoumaÂnõÂ daneÂ cÏasoveÂ rÏady ucÏinit:

1. Z daneÂ rÏady meÏrÏenõÂ nelze prokaÂzat prÏõÂtomnost periody, kteraÂ je delsÏõÂ, nezÏ deÂlka celeÂ serie pozorovaÂnõÂ.

ZÏ e je zmeÏna skutecÏneÏ periodickaÂ, zjistõÂme teprve z dat, kteraÂ budou pokryÂvat neÏkolik cyklÊu.

2. V principu lze zkoumat, zda v danyÂch datech nenõÂ prÏõÂtomna perioda kratsÏõÂ nezÏ minimaÂlnõÂ cÏasovaÂ vzdaÂlenost dvou pozorovaÂnõÂ studovanyÂch dat. MusõÂme si ale byÂt veÏdomi, zÏe i kdyzÏ neÏjakou takovou periodu nalezneme, mÊuzÏe jõÂt o periodu zdaÂnlivou, vzniklou pouze v dÊusledku faÂzoveÂho sklaÂdaÂnõÂ. PrÏedstavme si pro ilustraci, zÏe bychom pravidelneÏ po 1 dni meÏrÏili konstantnõÂ jasnost. Lze snadno uvaÂzÏit, zÏe takovaÂ pozorovaÂnõÂ nevylucÏujõÂ, ale ani nedokazujõÂ prÏõÂtomnost periodickeÂho deÏje s periodou 0,^d5, 0,^d333333, atd.) Abychom prÏõÂtomnost takoveÂ periody prokaÂzali, musõÂme zõÂskat noveÂ rÏady pozorovaÂnõÂ s daty, jejichzÏ cÏasovyÂ rozestup bude alesponÏ o jeden rÏaÂd mensÏõÂ nezÏ je hledanaÂ perioda. Na potrÏebnou hustotu meÏrÏenõÂ bude mõÂt vliv i to, zda krÏivka s domneÏlou periodou maÂ pouze jedno maximum a minimum nebo zda je slozÏiteÏjsÏõÂ (jako naprÏ. sveÏtelnaÂ krÏivka zaÂkrytoveÂ nebo elipsoidaÂlnõÂ promeÏnneÂ). To znamenaÂ, zÏe naprÏ. k prokaÂzaÂnõÂ prÏõÂtomnosti periody 0,^d1 bychom meÏli zõÂskat alesponÏ jednu serii pozorovaÂnõÂ s hustotou meÏrÏenõÂ po 0,^d01, jde-li o zhruba sinusovou krÏivku, cÏi 0,^d005, jde-li o krÏivku se 2 minimy a maximy.

Z toho, co bylo rÏecÏeno, vyplyÂvaÂ, zÏe zacÏõÂnaÂme-li zkoumat promeÏnnost neÏjakeÂho objektu, o jehozÏ zmeÏnaÂch nenõÂ dosud nic znaÂmo, meÏli bychom zacÏõÂt pozorovaÂnõÂ nejprve hustyÂmi celonocÏnõÂmi rÏadami meÏrÏenõÂ, abychom si ucÏinili prvotnõÂ prÏedstavu o tom, jakeÂ nejkratsÏõÂ meÏrÏitelneÂ zmeÏny jasnosti mÊuzÏeme pro zkoumanyÂ objekt ocÏekaÂvat. Pokud na prÏ. spolehliveÏ vyloucÏõÂme meÏrÏitelneÂ zmeÏny beÏhem noci, bude nadaÂle stacÏit zõÂskaÂvat 1ś3 meÏrÏenõÂ za noc, atd.

3.2 ObecneÂ zaÂkonitosti a probleÂmy prÏi hledaÂnõÂ period

VyhledaÂvaÂnõÂ periodicity neÏjakeÂho promeÏnneÂho jevu nenõÂ prÏirozeneÏ vyÂlucÏnyÂm probleÂmem astronomie, ale i mnoha dalsÏõÂch veÏdnõÂch disciplin. V rÏadeÏ prÏõÂpadÊu je vsÏak mozÏneÂ zõÂskaÂvat souvisleÂ pozorovacõÂ rÏady s pravidelnyÂm cÏasovyÂm rozestupem po sobeÏ jdoucõÂch meÏrÏenõÂ. Pro takoveÂ rÏady lze hledat periodicitu metodami klasickeÂ Fourierovy analyÂzy. V prÏõÂpadeÏ studia hveÏzd jsou ovsÏem podobneÂ metody steÏzÏõÂ pouzÏitelneÂ a proto zde o nich nebude rÏecÏ.

V astronomickeÂ literaturÏe lze naleÂzt celou rÏadu matematickyÂch a pocÏõÂtacÏovyÂch metod k hledaÂnõÂ periodicity, a noveÂ se staÂle objevujõÂ. Lze si vsÏak povsÏimnout, zÏe vsÏechny tyto metody jsou jen rÊuzneÏ dÊumyslnyÂmi obmeÏnami dvou zaÂkladnõÂch principÊu, pomocõÂ nichzÏ lze periodicitu v datech s nepravidelnyÂm cÏasovyÂm rozlozÏenõÂm meÏrÏenõÂ hledat:

1. metody, ktereÂ modelujõÂ krÏivku zmeÏn pomocõÂ konkreÂtnõÂch trÏõÂd matematickyÂch funkcõÂ, prÏedpoklaÂdajõÂ urcÏityÂ konkreÂtnõÂ tvar krÏivky a hledajõÂ periodu, pro kterou je shoda funkce s daty nejlepsÏõÂ, a

2. metody, ktereÂ pro kazÏdou zkusmou periodu setrÏõÂdõÂ data do faÂzoveÂho diagramu a v jednotlivyÂch malyÂch intervalech faÂzõÂ zkoumajõÂ rozptyl bodÊu. Za nejlepsÏõÂ se povazÏuje ta perioda, pro nõÂzÏ je rozptyl ve vsÏech intervalech faÂzõÂ nejmensÏõÂ.

Je zrÏejmeÂ, zÏe kazÏdyÂ z teÏchto postupÊu maÂ sveÂ vyÂhody, a je trÏeba zvaÂzÏit, pro kteryÂ se v daneÂm prÏõÂpadeÏ rozhodnout. VyÂhodou metod, ktereÂ pouzÏõÂvajõÂ matematickeÂ funkce, je, zÏe zõÂskaÂme kromeÏ periody i analytickyÂ popis sveÏtelneÂ krÏivky a mÊuzÏeme vypocÏõÂtat ocÏekaÂvanou hodnotu jasnosti pro libovolnyÂ cÏas.

Metody minimalizace faÂzoveÂho rozptylu jsou ovsÏem velice vyÂhodneÂ pro data, pro neÏzÏ tvar faÂzoveÂ krÏivky prÏedem neznaÂme. Kdybychom totizÏ naprÏ. pro hledaÂnõÂ periody zaÂkrytoveÂ dvojhveÏzdy se dveÏma nestejneÏ hlubokyÂmi minimy pouzÏili prvnõÂ trÏõÂdu metod a za modelovou krÏivku zvolili v praxi nejcÏasteÏji pouzÏõÂvanou sinusovku, je zrÏejmeÂ, zÏe bychom spraÂvnou periodu steÏzÏõÂ nalezli.

Pokud tedy o promeÏnnosti sledovaneÂho objektu prÏedem nic nevõÂme, doporucÏuji pouzÏõÂt nejprve neÏkterou z metod minimalizace faÂzoveÂho rozptylu, a teprve po nalezenõÂ spraÂvneÂ periody zmeÏn uvazÏovat o vhodneÂm analytickeÂm popisu nalezeneÂ krÏivky.

Z toho, co jizÏ bylo rÏecÏeno, vyplyÂvaÂ tedy naÂsledujõÂcõÂ obecneÂ schema praktickeÂho postupu: ZvolõÂme neÏkterou metodu, interval mozÏnyÂch period a krok zmeÏny zkusmeÂ periody, a zadaÂme hledaÂnõÂ.

Program zkoumaÂ data postupneÏ vÊucÏi jedneÂ zkusmeÂ periodeÏ za druhou a zaznamenaÂvaÂ si nejlepsÏõÂ hodnoty nalezeneÂ podle daneÂho kriteria teÂ ktereÂ pouzÏiteÂ metody, a ty na konci prohledaÂnõÂ uzÏivateli sdeÏlõÂ spolu s hodnotami kriteria. Jinou mozÏnostõÂ je zobrazit prÊubeÏh hodnoty kriteria v zaÂvislosti na frekvenci pro celyÂ rozsah prohledaÂvaÂnõÂ.

Pokud o mozÏneÂ periodiciteÏ zkoumaneÂ zmeÏny prÏedem nic nevõÂme, lze za minimaÂlnõÂ a maximaÂlnõÂ zkusmeÂ periody zvolit na prÏ. minimaÂlnõÂ cÏasovou vzdaÂlenost dvou pozorovaÂnõÂ a celkovou deÂlku intervalu pokryteÂho studovanyÂmi daty.

NejdÊulezÏiteÏjsÏõÂ je ovsÏem spraÂvnaÂ volba kroku prohledaÂvaÂnõÂ, se kteryÂm meÏnõÂme zkusmou periodu. Chceme prÏirozeneÏ zvolit nejprve krok co nejdelsÏõÂ, aby vyÂpocÏet netrval zbytecÏneÏ dlouho. Je ale zrÏejmeÂ, zÏe pokud bychom zvolili krok prÏõÂlisÏ velkyÂ, mohli bychom prÏehleÂdnout spraÂvnou periodu. Kdybychom na prÏ. zvolili tak dlouhyÂ krok, zÏe by se dveÏ po sobeÏ jdoucõÂ zkusmeÂ periody lisÏily od zacÏaÂtku do konce uÂseku pokryteÂho daty o celou 1 zkoumanou periodu, ocÏividneÏ bychom zanedbali mozÏnaÂ setrÏõÂdeÏnõÂ pro vsÏechny periody mezi dveÏma zkusmyÂmi. Pro zhruba sinusovou sveÏtelnou krÏivku je proto bezpecÏneÂ zvolit krok prohledaÂvaÂnõÂ tak, aby zÏaÂdneÂ pozorovaÂnõÂ nezmeÏnilo svou faÂzi mezi dveÏma po sobeÏ jdoucõÂmi zkusmyÂmi periodami o võÂce nezÏ 0,^P1. Formulujme si takovou podmõÂnku matematicky pomocõÂ frekvencõÂ deőnovanyÂch vztahem (185). JestlizÏe zkoumanaÂ meÏrÏenõÂ byla zõÂskaÂna v cÏasech t_1 azÏ t_n, pak deÂlka intervalu pokryteÂho daty je

T = t_n − t_1. K nejveÏtsÏõÂ faÂzoveÂ zmeÏneÏ mÊuzÏe dojõÂt praÂveÏ pro cÏasoveÏ nejvzdaÂleneÏjsÏõÂ body. Zvolme proto cÏas t_1 za pocÏaÂtek faÂzõÂ. PozÏadujeme-li, aby maximaÂlnõÂ faÂzovaÂ zmeÏna mezi zkusmyÂmi frekvencemi na celeÂm intervalu neprÏesaÂhla hodnotu △φ beze zmeÏny hodnoty cyklu, pak je zrÏejmeÂ, zÏe pro krok ve frekvenci △f s pouzÏitõÂm vztahÊu (185) a (186) platõÂ c = f.T , c + △φ = (f + △f).T , a tedy △f = △φ/T. (188) Ze vztahu (188) vyplyÂvaÂ, zÏe pro zvolenou faÂzovou diferenci △φ bude krok ve frekvenci lineaÂrnõÂ. To je jednõÂm z dÊuvodÊu, procÏ je vhodneÂ pracovat s frekvencemi mõÂsto periodami.

Je dobreÂ si uveÏdomit, jakeÂ naÂroky na prohledaÂvaÂnõÂ podmõÂnka (188) klade. JestlizÏe na prÏ. pozorovaÂnõÂ pokryÂvajõÂ interval 100 dnõÂ a budeme pozÏadovat △φ = 0,^P1, musõÂme zvolit krok △f = 0.001 cd^{−1} (cyklÊu za den), takzÏe na prÏ. k prohledaÂnõÂ vsÏech mozÏnyÂch period od 100 dnõÂ dolÊu k 0,^d1 budeme muset zvolit (10-0,01)/0,001) = 9990 zkusmyÂch frekvencõÂ. Budou-li ale data pokryÂvat trÏeba 1000 dnõÂ (tedy asi 3 roky), budeme jizÏ potrÏebovat 99900 zkusmyÂch frekvencõÂ. Pro cÏasoveÏ rozsaÂhlaÂ data je proto velice uzÏitecÏneÂ uvaÂzÏit, zda v dÊusledku polohy meÏrÏeneÂho objektu na nebi neexistujõÂ v datech veÏtsÏõÂ sezonnõÂ cÏasoveÂ mezery. JestlizÏe ano, je prÏirozeneÏ vyÂhodneÂ proveÂst prvotnõÂ hledaÂnõÂ v datech z kazÏdeÂ sezony zvlaÂsÏt’, cozÏ naÂm umozÏnõÂ pouzÏitõÂ mnohem delsÏõÂho kroku ve faÂzi. Je-li studovanaÂ zmeÏna periodickaÂ, meÏli bychom stejnou periodu naleÂzt ve vsÏech sezonaÂch. JejõÂ hodnotu pak pouze zprÏesnõÂme jemnyÂm prohledaÂnõÂm uÂplneÂho souboru dat v maleÂm okolõÂ prÏiblizÏneÂ periody nalezeneÂ v jednotlivyÂch sezonaÂch.

JestlizÏe provedeme hledaÂnõÂ periodicity v urcÏiteÂm rozsahu zkusmyÂch period, velmi cÏasto se stane, zÏe naÂmi zvolenaÂ metoda nalezne võÂce mozÏnyÂch period. MuÊzÏe to znamenat, zÏe zmeÏny jasnosti nejsou jednodusÏe periodickeÂ nebo zÏe jsou tvorÏeny sklaÂdaÂnõÂm dvou cÏi võÂce periodickyÂch deÏjuÊ. NezÏ vsÏak takovyÂ zaÂveÏr ucÏinõÂme, musõÂme se velice pecÏliveÏ prÏesveÏdcÏit, zda zdaÂnlivaÂ multiperiodicita nenõÂ duÊsledkem konkreÂtnõÂho cÏasoveÂho rozlozÏenõÂ dat. RovneÏzÏ je trÏeba identiőkovat vsÏechny zdaÂnliveÂ, falesÏneÂ a prÏidruzÏeneÂ periody.

ZdaÂnliveÂ periody (aliasy) ZdaÂnlivyÂm periodaÂm, ktereÂ vznikajõÂ v duÊsledku urcÏiteÂ dlouhodobeÂ pravidelnosti v obecneÏ velmi nepravidelneÏ zõÂskavanyÂch astronomickyÂch datech se v anglickeÂ literaturÏe rÏõÂkaÂ aliasy (doslova ‘prÏekryvy’) a zde se tohoto strucÏneÂho a vyÂstizÏneÂho termõÂnu v dalsÏõÂm vyÂkladu prÏidrzÏõÂme. JizÏ na zacÏaÂtku teÂto kapitoly jsem se zminÏoval o tom, zÏe kazÏdaÂ rÏada pozorovaÂnõÂ promeÏnneÂ hveÏzdy z konkreÂtnõÂho mõÂsta na Zemi bude v duÊsledku strÏõÂdaÂnõÂ dne a noci ve veÏtsÏõÂ cÏi mensÏõÂ mõÂrÏe ‘vzorkovaÂna’ s frekvencõÂ 1 hveÏzdneÂho dne (vyÂjimku by mohla prÏedstavovat pouze souvislaÂ pozorovaÂnõÂ cirkumpolaÂrnõÂ hveÏzdy z Arktidy cÏi Antarktidy beÏhem polaÂrnõÂ noci). PozorovaÂnõÂ slabyÂch hveÏzd, prÏi nichzÏ se pozorovatel veÏdomeÏ vyhyÂbaÂ nocem v dobeÏ uÂplnÏku, budou nutneÏ vzorkovaÂna s periodou obeÏhu MeÏsõÂce kolem ZemeÏ. To se muÊzÏe staÂt i pro jasneÂ hveÏzdy v teÏch oblastech, kde je charakter oblacÏnosti vyÂrazneÏji modulovaÂn meÏsõÂcÏnõÂm cyklem. Ze zrÏejmyÂch duÊvoduÊ dochaÂzõÂ v pozorovacõÂch rÏadaÂch promeÏnnyÂch hveÏzd i k vyÂrazneÂmu vzorkovaÂnõÂ s periodou 1 roku.

VysveÏtleme si nejprve na naÂzorneÂm prÏõÂkladu, procÏ prÏi pravidelneÂm rozestupu pozorovaÂnõÂ mohou zdaÂnliveÂ periody cÏi aliasy vznikat. Na obr. 2 je znaÂzorneÏna periodickaÂ sinusovaÂ zmeÏna jasnosti s periodou 0,9 dne, kterou pozorujeme vzÏdy jedenkraÂt denneÏ. Je zrÏejmeÂ, zÏe vyneseme-li tato pozorovaÂnõÂ do grafu v zaÂvislosti na cÏase, usoudõÂme, zÏe skutecÏnaÂ perioda zmeÏny je 9 dnõÂ. OznacÏõÂme-li cÏasovyÂ krok, se kteryÂm zõÂskaÂvaÂme

ObraÂzek 2: Ilustrace, jak vznikajõÂ aliasy prÏi pozorovaÂnõÂ z jednoho mõÂsta: Pokud pozorovaÂnõÂ zõÂskaÂvaÂme praÂveÏ jedenkraÂt denneÏ, kdyzÏ hveÏzda prochaÂzõÂ mõÂstnõÂm polednõÂkem, nelze pro znaÂzorneÏnyÂ prÏõÂklad zrÏejmeÏ rozhodnout mezi periodami 0,^d9 a 9,^d0.

pozorovaÂnõÂ k (v nasÏem prÏõÂkladu k = 1), pak mezi frekvencemi obou period zrÏejmeÏ existuje vztah

f(9, 0) = f(0, 9) − k. (189)

Formulujme si nynõÂ probleÂm astronomickyÂch aliasuÊ prÏi pozorovaÂnõÂ ze ZemeÏ obecneÏji. OznacÏme symboly f_r a f_d frekvence 1 tropickeÂho roku a 1 hveÏzdneÂho dne. ProtozÏe cÏas meÏrÏenõÂ udaÂvaÂme obvykle v jednotkaÂch strÏednõÂho slunecÏnõÂho dne a tropickyÂ rok trvaÂ 365,24219 strÏednõÂch slunecÏnõÂch dnõÂ ś tj. 366,24219 dnõÂ hveÏzdnyÂch ś je frekvence 1 roku

f_r = 1/365, 24219d = 0, 002737909cd^{−1}. (190)

DeÂlka 1 hveÏzdneÂho dne v jednotkaÂch strÏednõÂho cÏasu je 365,24219/366,24219; frekvence 1 hveÏzdneÂho dne je tedy

f_d = 1 + f_r = 1, 002737909cd^{−1}. (191)

JestlizÏe se jasnost promeÏnneÂ, kterou sledujeme, meÏnõÂ periodicky s frekvencõÂ f, pak pro frekvence odpovõÂdajõÂcõÂch jednodennõÂch aliasuÊ platõÂ

f_1 = f_d − f a f_2 = f_d + f. (192)

Uved’me si konkreÂtnõÂ cÏõÂselnyÂ prÏõÂklad: Bude-li na prÏ. skutecÏnaÂ perioda zmeÏn P = 2,^d0, dostaneme podle (192) jednodennõÂ aliasy s periodami 0,^d665452 a 1,^d989108. Pro P = 5,^d0 to bude 0,^d831436 a 1,^d245737 a pro P = 20,^d0 je to 0,^d94990 a 1,^d0496. Pro P = 100,^d0 dostaÂvaÂme aliasy 1,^d00732 a 0,^d98742. VidõÂme tedy, zÏe s rostoucõÂ periodou se jednodennõÂ aliasy zdola a shora blõÂzÏõÂ periodeÏ 1 hveÏzdneÂho dne.

Pro frekvence rocÏnõÂch aliasuÊ obdobneÏ platõÂ

f_3 = f − f_r a f_4 = f + f_r. (193)

OznacÏõÂme-li jesÏteÏ T_r = 1/f_r deÂlku tropickeÂho roku, lze vztahy (193) prÏepsat do tvaru

T_r/P_3 = T_r/P − 1 a T_r/P_4 = T_r/P + 1. (194)

JestlizÏe si jesÏteÏ prÏipomeneme deőnici cyklu (186), vidõÂme, zÏe naÂzornyÂ smysl rocÏnõÂch aliasuÊ je, zÏe se jednaÂ o periody, ktereÂ se od skutecÏneÂ lisÏõÂ o deÂlku ± 1 cyklu za dobu 1 roku. Na prÏ. rocÏnõÂ aliasy periody 2,^d0 budou 1,^d9891 a 2,^d0110. Budeme-li promeÏnnou hveÏzdu s periodou 2,^d0 pozorovat dveÏ sezony po sobeÏ na prÏ. vzÏdy jen beÏhem 1 meÏsõÂce, muÊzÏe se staÂt, zÏe nedokaÂzÏeme rozhodnout mezi skutecÏnou periodou a jejõÂmi rocÏnõÂmi aliasy.

Pro pozorneÂ cÏtenaÂrÏe dodaÂvaÂm, zÏe numerickaÂ shoda dennõÂho a rocÏnõÂho aliasu, ktereÂ si lze vsÏimnout v uvedeneÂm prÏõÂkladu pro periodu 2,^d0, nenõÂ obecnyÂm pravidlem a nastaÂvaÂ pouze pro tuto periodu. Ze vztahuÊ (191), (192) a (193) totizÏ plyne vztah f_1 = 1 + f_4 − 2f, z neÏhozÏ je zrÏejmeÂ, zÏe rovnost f_1 = f_4 nastaÂvaÂ pouze pro f = 0, 5.

FalesÏneÂ periody Je nutno pecÏliveÏ rozlisÏovat mezi zdaÂnlivyÂmi periodami neboli aliasy, o nichzÏ jsme si praÂveÏ poveÏdeÏli, a mezi falesÏnyÂmi periodami, ktereÂ muÊzÏeme v datech naleÂzt. Aliasy jsou duÊsledkem prÏõÂtomnosti urcÏiteÂ periodicity v cÏasoveÂm rozlozÏenõÂ jednotlivyÂch pozorovaÂnõÂ. Naproti tomu falesÏneÂ periody vznikajõÂ obvykle v duÊsledku urcÏiteÂ periodicity v systematickyÂch chybaÂch nasÏich meÏrÏenõÂ. ZaÂludneÂ je, zÏe se v obou prÏõÂpadech muÊzÏe jednat o podobneÂ periody. NejleÂpe si muÊzÏeme vznik falesÏneÂ periodicity vysveÏtlit opeÏt na prÏõÂkladech. Budeme-li naprÏ. porÏizovat dlouheÂ nocÏnõÂ rÏady meÏrÏenõÂ jasnosti neÏjakeÂ hveÏzdy a nebudeme-li nameÏrÏeneÂ hodnoty opravovat o vliv extinkce (viz kapitola o redukci fotoelektrickyÂch meÏrÏenõÂ) nebo budouli nasÏe korekce chybneÂ, pak se urcÏenaÂ jasnost i nepromeÏnneÂ hveÏzdy bude zdaÂnliveÏ meÏnit s periodou 1 hveÏzdneÂho dne. Zcela analogicky se muÊzÏe staÂt, zÏe meÏrÏenõÂ beÏhem roku se budou systematicky lisÏit a prÏi hledaÂnõÂ periodicity zjistõÂme falesÏnou periodu 1 roku.

NaÂsobneÂ periody neboli vysÏsÏõÂ harmonickeÂ VeÏtsÏina metod hledaÂnõÂ periodicity bude v nasÏich datech indikovat i periody dvakraÂt a trÏikraÂt delsÏõÂ, nezÏ je skutecÏnaÂ perioda zmeÏn. To je logickeÂ, a v neÏkteryÂch prÏõÂpadech je bez dodatecÏneÂ informace (naprÏ. z jineÂho druhu pozorovaÂnõÂ) nemozÏneÂ rozhodnout, zda skutecÏnaÂ fyzikaÂlnõÂ perioda zmeÏn odpovõÂdaÂ jednoducheÂ (zhruba sinusoveÂ) krÏivce nebo krÏivce se dveÏma minimy a maximy a dvakraÂt delsÏõÂ periodou. To je prÏõÂpad elipsiodaÂlnõÂch promeÏnnyÂch nebo zaÂkrytovyÂch dvojhveÏzd se 2 podobneÏ hlubokyÂmi minimy. Metody minimalizace faÂzoveÂho rozptylu indikujõÂ slozÏiteÏjsÏõÂ krÏivky prÏirozeneÏ leÂpe, nezÏ metody zalozÏeneÂ na modelu jednodusÏe periodickeÂ zmeÏny.

PoucÏenõÂ Z toho, co jsme si zde poveÏdeÏli, vyplyÂvaÂ, zÏe pokud v datech nalezneme periody blõÂzkeÂ 1 dni nebo 1 roku, meÏli bychom je zpocÏaÂtku prÏijõÂmat s velkou reservou a ucÏinit vsÏe pro to, abychom se ujistili o jejich reaÂlnosti nebo je naopak spolehliveÏ vyloucÏili. CÏlaÂnky, ve kteryÂch jsou bez serioÂznõÂho zkoumaÂnõÂ podobneÂ periody oznamovaÂny, nachaÂzõÂme cÏas od cÏasu i v nejveÏtsÏõÂch sveÏtovyÂch astronomickyÂch cÏasopisech.

Test na falesÏneÂ periody je zrÏejmyÂ. MeÏly by se totizÏ tou cÏi onou meÏrou vyskytovat i v meÏrÏenõÂch kontrolnõÂch nepromeÏnnyÂch hveÏzd podobnyÂch vlastnostõÂ a polohy na obloze jako zkoumanyÂ objekt.

Proti aliasuÊm pomohou pouze pozorovaÂnõÂ s vhodnyÂm cÏasovyÂm rozlozÏenõÂm. NynõÂ je zcela zrÏejmeÂ, procÏ jsem jizÏ v uÂvodu doporucÏoval zõÂskat u neznaÂmeÂ promeÏnneÂ nejprve neÏkolik seriõÂ celonocÏnõÂch meÏrÏenõÂ. Z teÏch obvykle zjistõÂme, zda je zmeÏna rychlaÂ nebo pomalaÂ. IdeaÂlnõÂm zpuÊsobem, jak se braÂnit jednodennõÂm aliasuÊm, je pozorovat hveÏzdu po urcÏitou dobu z neÏkolika mõÂst na Zemi, kteraÂ jsou vzdaÂlenaÂ v mõÂstnõÂm cÏase. OndrÏejovsÏtõÂ stelaÂrnõÂ astronomoveÂ zorganizovali neÏkolik takovyÂch pozorovacõÂch kampanõÂ jizÏ v sedmdesaÂtyÂch letech a na pocÏaÂtku osmdesaÂtyÂch let. Dnes jsou podobneÂ kampaneÏ celosveÏtoveÏ staÂle cÏasteÏjsÏõÂ.

ZaÂveÏrem bych raÂd upozornil, zÏe pecÏliveÂ zkoumaÂnõÂ jednodennõÂch aliasuÊ nenõÂ samouÂcÏelneÂ. TypickeÂ rotacÏnõÂ periody hveÏzd spektraÂlnõÂch typuÊ O a B jsou blõÂzkeÂ praÂveÏ k 1 dni a rovneÏzÏ dvojhveÏzdy s jednodennõÂ obeÏzÏnou periodou nejsou zÏaÂdnou vzaÂcnostõÂ. PodobneÂ periody proto nelze nikdy prÏedem vyloucÏit, stejneÏ jako periody blõÂzkeÂ 1 roku.

3.3 Metody minimalizace faÂzoveÂho rozptylu

Metody zalozÏeneÂ na minimalizaci rozptylu ve faÂzi byly popsaÂny jizÏ Whittakerem a Robinsonem (1926) a noveÏji Laŕerem a Kinmanem (1965). ZajõÂmavou modiőkaci navrhli Evans a Young (1966). V teÂ se vyuzÏõÂvaÂ principu spojitosti dat ve faÂzoveÂm diagramu pro spraÂvnou periodu. StatistickeÂ vlastnosti podobneÂ metody zkoumal Dworetsky (1983).

Z hlediska rychlosti vyÂpocÏtu je patrneÏ nejlepsÏõÂ program, kteryÂ publikoval Morbey (1973). Jeho naÂpad spocÏõÂvaÂ v tom, zÏe se nejprve meÏrÏenaÂ data znormujõÂ a zkvantujõÂ na celocÏõÂselneÂ hodnoty od 1 do 11. Pro kazÏdou zkusmou periodu se pak podobneÏ znormujõÂ faÂze do intervalu celocÏõÂselnyÂch hodnot 1 azÏ 10 (naprÏ. tak, zÏe faÂzõÂm 0ś0,1 se prÏirÏadõÂ index 1, faÂzõÂm 0,6ś0,7 index 7 atd.). FaÂzovyÂ rozptyl pro danou periodu se pak jednodusÏe zjistõÂ jako soucÏet rozdõÂluÊ maximaÂlnõÂ a minimaÂlnõÂ hodnoty promeÏnneÂ pro kazÏdou skupinu dat se stejnyÂm indexem normovaneÂ faÂze. IdeaÂlneÏ by prÏi zvoleneÂm normovaÂnõÂ mohl byÂt celkovyÂ faÂzovyÂ rozptyl nulovyÂ; pro zcela nesetrÏõÂdeÏnaÂ data (s maximaÂlnõÂm rozptylem ve vsÏech faÂzovyÂch intervalech) bude roven 10 × (11-1) = 100. Genialita Morbeyho naÂpadu spocÏõÂvaÂ ve dvou veÏcech: (1) data nenõÂ trÏeba pro kazÏdou zkusmou periodu vzestupneÏ trÏõÂdit podle faÂzõÂ, cozÏ u jinyÂch metod prÏedstavuje nejdelsÏõÂ cÏaÂst vyÂpocÏtu; a (2) praÂce s celocÏõÂselnyÂmi hodnotami daÂle zvysÏuje rychlost vyÂpocÏtu na libovolneÂm pocÏõÂtacÏi.

V soucÏasneÂ dobeÏ je patrneÏ nejrozsÏõÂrÏeneÏjsÏõÂ a nejznaÂmeÏjsÏõÂ metoda navrzÏenaÂ Stellingwerfem (1978). Pro diskreÂtnõÂ pozorovaÂnõÂ (t_j , m_j ), j = 1, N je celkovyÂ rozptyl (neboli variance; cÏtverec strÏednõÂ kvadratickeÂ chyby) daÂn vztahem S = ∑ j (m_j − m̄)^2/(N − 1), (195) kde m̄ = ∑ j m_j /N (196)

je strÏednõÂ hodnota meÏrÏeneÂ velicÏiny.

Pro libovolneÏ zvolenou podmnozÏinu vsÏech pozorovaÂnõÂ (vzorek) lze deőnovat rozptyl vzorku zcela analogicky podle vztahuÊ (195) a (196). ZvolõÂme-li M ruÊznyÂch vzorkuÊ, ktereÂ budou mõÂt rozptyly s_k, (k = 1, M) a budou obsahovat n_k meÏrÏenõÂ, bude celkovyÂ rozptyl pro tyto vzorky daÂn vztahem

s = ( ∑ k (n_k − 1)s_k)/( ∑ k n_k − M). (197)

Tento rozptyl vuÊcÏi strÏednõÂ sveÏtelneÂ krÏivce se prÏi hledaÂnõÂ periody snazÏõÂme minimalizovat. Stellingwerf pro praktickeÂ pouzÏitõÂ vytvaÂrÏõÂ podmnozÏiny dat - vzorky - tak, zÏe volõÂ diskreÂtnõÂ intervaly blõÂzkyÂch faÂzõÂ (v dalsÏõÂm jim budeme ve shodeÏ s nõÂm rÏõÂkat teÂzÏ ‘faÂzoveÂ biny’) a vytvorÏõÂ neÏkolik takovyÂch representacõÂ. Pro jednoduchou krÏivku s jednõÂm maximem a minimem ve faÂzi doporucÏuje zvolit 5 faÂzovyÂch intervaluÊ (binuÊ) a 2 ruÊzneÂ representace, tedy naprÏ. v jedneÂ representaci podmnozÏiny faÂzõÂ z intervaluÊ

⟨0; 0, 2), ⟨0, 2; 0, 4), ⟨0, 4; 0, 6), ⟨0, 6; 0, 8), ⟨0, 8; 1.0) (198)

a ve druheÂ

⟨−0, 1; 0, 1), ⟨0, 1; 0, 3), ⟨0, 3; 0, 5), ⟨0, 5; 0, 7), ⟨0, 7; 0, 9). (199)

FaÂzovyÂ rozptyl jesÏteÏ normuje celkovyÂm rozptylem dat, takzÏe za kriterium spraÂvnosti periody volõÂ funkci ϑ = s/S. (200) Je zrÏejmeÂ, zÏe pro zkusmeÂ periody daleko od skutecÏneÂ periody zmeÏn bude funkce ϑ nabyÂvat hodnot blõÂzkyÂch k 1 a v okolõÂ spraÂvneÂ periody bude klesat smeÏrem k nule.

ProtozÏe vyÂpocÏet faÂzõÂ pro kazÏdou zkusmou periodu trvaÂ nejdelsÏõÂ dobu, vytvorÏil jsem na zaÂkladeÏ Stellingwerfovy metody program HEC27, kteryÂ muÊzÏe hledat periodicitu soucÏasneÏ pro azÏ 8 zaÂvisle promeÏnnyÂch velicÏin zõÂskanyÂch pro stejneÂ cÏasy meÏrÏenõÂ (naprÏ. pro UBV hveÏzdneÂ velicÏiny a barevneÂ indexy B − V a U − B nebo pro ruÊzneÂ velicÏiny meÏrÏeneÂ ve spektrech). VyÂpocÏetnõÂ cÏas se prÏitom ve srovnaÂnõÂ s hledaÂnõÂm periodicity pouze pro jednu promeÏnnou velicÏinu prodlouzÏõÂ jen nepatrneÏ.

Nemec a Nemec (1985) navrhli pro Stellingwerfovu metodu test statistickeÂ vyÂznamnosti nalezenyÂch period. I kdyzÏ takoveÂ testy jisteÏ prÏedstavujõÂ dobrou informacÏnõÂ pomuÊcku, domnõÂvaÂm se osobneÏ, zÏe v nejistyÂch prÏõÂpadech stejneÏ nezbude, nezÏ domneÏlou periodicitu potvrdit nebo vyvraÂtit dalsÏõÂ vhodneÏ volenou rÏadou pozorovaÂnõÂ.

Velkou vyÂhodou Stellingwerfovy metody je mozÏnost libovolneÏ volit pocÏet faÂzovyÂch binuÊ a ruÊznyÂch representacõÂ. MuÊzÏeme dõÂky tomu hledat periodicitu i pro znacÏneÏ slozÏiteÂ sveÏtelneÂ krÏivky s võÂce maximy a minimy. VyÂpocÏetnõÂ cÏas ovsÏem citelneÏ naruÊstaÂ, protozÏe je nutno volit nejen veÏtsÏõÂ pocÏet binuÊ, ale i prÏõÂslusÏneÏ kratsÏõÂ krok ve zkusmyÂch frekvencõÂch. JestlizÏe pro jednodusÏe periodickou krÏivku stacÏõÂ volit zkusmeÂ frekvence podle vztahu (188) tak, aby faÂzovaÂ diference △φ byla 0,^P1, pak trÏeba pro krÏivku s ocÏekaÂvanyÂmi 5 minimy to jizÏ musõÂ byÂt pouze 0,^P02, a mõÂsto 5 faÂzovyÂch binuÊ jich musõÂme mõÂt 25, nemaÂme-li minout zÏaÂdneÂ vyÂznamneÂ setrÏõÂdeÏnõÂ.

Jinou dosud cÏasto pouzÏõÂvanou metodu tohoto typu popsal Jurkevich (1971).

3.4 Metody zalozÏeneÂ na modelovaÂnõÂ periodickyÂch zmeÏn matematickyÂmi funkcemi

I teÏchto metod existuje celaÂ rÏada. Deeming (1975) popsal velmi podrobneÏ, jak je mozÏno metody zalozÏeneÂ na FourieroveÏ transformaci zobecnit i na prÏõÂpad pozorovaÂnõÂ zõÂskaÂvanyÂch v nepravidelnyÂch intervalech. CÏtenaÂrÏe, kteryÂ by se hloubeÏji zajõÂmal o teoretickeÂ aspekty probleÂmu, odkazuji na matematickeÂ ucÏebnice a na Deemingovu prÏehledovou praÂci. Zde bude rÏecÏ pouze o tom, jak lze Deemingovu metodu aplikovat prakticky. Je-li znaÂma zmeÏna studovaneÂ velicÏiny jako funkce cÏasu (m = m(t)) pro libovolnyÂ okamzÏik, muÊzÏeme deőnovat komplexnõÂ Fourierovu transformaci funkce m(t) jako funkci frekvence f vztahem

F (f) = ∫_{+∞} −∞ m(t)e^{i2πft}dt. (201) DaÂ se ukaÂzat, zÏe pokud je skutecÏnaÂ zmeÏna jasnosti periodickaÂ a lze ji popsat jako soucÏet kosinovyÂch zmeÏn pro diskreÂtnõÂ frekvence f_1 azÏ f_N (m(t) = ∑_N j=1 A_j cos2πf_j(t − T_j )), bude amplituda komplexnõÂ funkce F (f) nenulovaÂ jen v bezprostrÏednõÂ blõÂzkosti frekvencõÂ f_1 azÏ f_N .

V praxi maÂme ovsÏem k dispozici pouze rÏadu meÏrÏenõÂ m(t_j ), j = 1, 2, .., N zõÂskanou v cÏasech t_1 azÏ t_N . Deeming ukaÂzal, zÏe deőnujeme-li pro takovaÂ data tzv. diskreÂtnõÂ Fourierovu transformaci vztahem

F_N (f) = N∑ j=1 m(t_j )e^{i2πftj} , (202) platõÂ, zÏe tato diskreÂtnõÂ transformace je konvolucõÂ skutecÏneÂ Fourierovy transformace s funkcõÂ δ_N (f), kterou Deeming nazval spektraÂlnõÂm oknem a kteraÂ je deőnovaÂna vztahem

δ_N (f) = N∑ j=1 e^{i2πftj} (203) a pro danyÂ soubor dat zaÂvisõÂ tedy pouze na okamzÏicõÂch pozorovaÂnõÂ.

Je tedy

F_N (f) = F (f) ∗ δ_N (f) ≡ ∫_{+∞} −∞ F (f − f^′)δ_N (f^′)df^′. (204)

PraktickyÂ vyÂznam toho vsÏeho je naÂsledujõÂcõÂ: Kdyby skutecÏnaÂ zmeÏna jasnosti byla kosinusovaÂ s frekvencõÂ f_0, pak amplituda komplexnõÂ funkce F_N (f)(=| F_N (f) |) bude nabyÂvat lokaÂlnõÂho maxima pro f = f_0, ale rovneÏzÏ pro rÏadu dalsÏõÂch frekvencõÂ, ktereÂ jsou daÂny cÏasovyÂm rozlozÏenõÂm meÏrÏenõÂ, cÏili v zaÂsadeÏ pro aliasy, o nichzÏ byla rÏecÏ drÏõÂve. JakeÂ konkreÂtneÏ jsou tyto aliasy pro danyÂ soubor dat popisuje praÂveÏ funkce δ_N (f), kteraÂ vzÏdy nabyÂvaÂ sveÂho absolutnõÂho maxima (rovneÂho pocÏtu meÏrÏenõÂ N) pro frekvenci f = 0 a jejõÂ dalsÏõÂ maxima jsou daÂna praÂveÏ konkreÂtnõÂm rozlozÏenõÂm okamzÏikuÊ meÏrÏenõÂ (obvykle pro frekvence 1 roku, 1 hveÏzdneÂho dne, frekvence odpovõÂdajõÂcõÂ deÂlce cÏasoveÂho uÂseku pokryteÂho daty a dalsÏõÂ). Je to tedy tak, zÏe pro ideaÂlnõÂ kosinusovou zmeÏnu bude amplituda diskreÂtnõÂ Fourierovy transformace nabyÂvat maxima pro frekvenci f_0 a pro dalsÏõÂ frekvence, ktereÂ budou odpovõÂdat frekvencõÂm spektraÂlnõÂho okna zveÏtsÏenyÂm praÂveÏ o frekvenci f_0. (PovsÏimneÏme si, zÏe prÏi zvoleneÂm formalismu se uvazÏujõÂ i zaÂporneÂ frekvence. PlatõÂ proto, zÏe pokud ve spektraÂlnõÂm oknu existuje naprÏ. maximum pro frekvenci jednodennõÂho aliasu f_d, budou kromeÏ frekvence f_0 existovat v amplitudeÏ diskreÂtnõÂ Fourierovy transformace i maxima u frekvencõÂ f_0 + f_d a f_0 − f_d.) Pokud tedy spocÏteme hodnoty amplitudy diskreÂtnõÂ Fourierovy transformace i spektraÂlnõÂho okna v urcÏiteÂm rozsahu frekvencõÂ a s krokem uvaÂzÏliveÏ zvolenyÂm podle vztahu (188), muÊzÏeme hledat i võÂcenaÂsobnou periodicitu v datech prÏõÂtomnou.

UvedenyÂ princip byl pozdeÏji zobecneÏn do automatickeÂ metody hledaÂnõÂ multiperiodicity, kteraÂ je v astronomickeÂ literaturÏe znaÂma jako algoritmus CLEAN. Tato metoda byla popsaÂna Robertsem a spol. (1987) a pracuje tak, zÏe z dat postupneÏ odebõÂraÂ jednotliveÂ nalezeneÂ periodickeÂ zmeÏny dokud nedospeÏje k diskreÂtnõÂ FourieroveÏ transformaci bez statisticky vyÂznamnyÂch amplitudovyÂch maxim.

Jinou, velmi rychlou metodu hledaÂnõÂ jednodusÏe periodickeÂ zmeÏny s jednõÂm maximem a minimem ve faÂzoveÂ krÏivce navrhl Morbey (1978). V nõÂ se za modelovou funkci prÏijõÂmaÂ lomenaÂ cÏaÂra ś rostoucõÂ v prvnõÂ polovineÏ, a klesajõÂcõÂ ve druheÂ polovineÏ faÂzoveÂho diagramu. Kriterium periodicity v Morbeyho metodeÏ je pomeÏr amplitudy zmeÏny a variance rozptylu praÂveÏ vzhledem k oneÂ lomeneÂ cÏaÂrÏe. VyuzÏõÂvaÂ se zde opeÏt celocÏõÂselneÂho kvantovaÂnõÂ hodnot studovaneÂ velicÏiny i faÂzõÂ ś tak jako v drÏõÂve popsaneÂ Morbeyho metodeÏ minimalizace faÂzoveÂho rozptylu ś ke zvyÂsÏenõÂ rychlosti vyÂpocÏtu. PraktickeÂ testy ukaÂzaly, zÏe pro jednodusÏe periodickeÂ funkce je tato metoda citliveÏjsÏõÂ nezÏ klasickaÂ Fourierova transformace. NehodõÂ se ovsÏem pro slozÏiteÏjsÏõÂ sveÏtelneÂ krÏivky ani pro detekci võÂcenaÂsobneÏ periodickyÂch zmeÏn.

Lomb (1976) a Scargle (1982) navrhli periodogram, kteryÂ maÂ dobrÏe deőnovanyÂ statistickyÂ test vyÂznamnosti nalezenyÂch period a odpovõÂdaÂ porovnaÂnõÂ dat pro kazÏdou zkusmou frekvenci se soucÏtem sinoveÂ a kosinoveÂ zmeÏny. Press a Rybicki (1989) prÏisÏli s naÂpadem, jak lze tuto metodu vyÂpocÏtu zrychlit, a publikovali i prÏõÂslusÏnyÂ algoritmus ve formeÏ podprogramu v jazyce Fortran.

Grison (1994) navrhl postup, jak lze pomocõÂ ortogonaÂlnõÂch funkcõÂ a periodogramu hledat i periody sveÏtelnyÂch krÏivek o libovolneÂm tvaru.

3.5 OdstraneÏnõÂ neperiodickeÂ zmeÏny

Diagram zaÂvislosti zmeÏny jasnosti na cÏase, o neÏmzÏ byla rÏecÏ jizÏ uÂvodem, naÂm v neÏkteryÂch prÏõÂpadech ukaÂzÏe, zÏe v datech existuje zrÏetelnaÂ, ale nepochybneÏ neperiodickaÂ (soustavnaÂ nebo cyklickaÂ) zmeÏna jasnosti. Tak tomu je naprÏ. velmi cÏasto se zmeÏnami jasnosti hveÏzd se zaÂvojem (Be stars). PrÏesto i v takovyÂch zmeÏnaÂch muÊzÏe byÂt prÏõÂtomna i periodickaÂ slozÏka, kterou bychom raÂdi nalezli. K tomu je trÏeba mõÂt mozÏnost neÏjakyÂm vhodnyÂm zpuÊsobem neperiodickou cÏaÂst zmeÏn z dat prÏed periodovou analyÂzou odstranit.

Podle meÂ zkusÏenosti k tomu vyÂborneÏ poslouzÏõÂ metoda vyhlazenõÂ pomocõÂ polynomuÊ 3. stupneÏ navrzÏenaÂ

ObraÂzek 3: ZmeÏny jasnosti hveÏzdy se zaÂvojem LQ And, jak byly v JohnsonoveÏ őltru V nameÏrÏeny v sezoÂneÏ 1983 na observatorÏi na Hvaru.

ObraÂzek 4: Ilustrace pouzÏitõÂ Deemingovy metody na data LQ And znaÂzorneÏnaÂ na obr. 3: HornõÂ obraÂzek ukazuje spektraÂlnõÂ okno posunuteÂ ve frekvenci o 3,2308 cd^{−1} a o konstantu 0,01 v amplitudeÏ. DolnõÂ obraÂzek znaÂzornÏuje amplitudu Fourierovy transformace v zaÂvislosti na frekvenci. VidõÂme, zÏe spektraÂlnõÂ okno dobrÏe popisuje aliasy, ktereÂ se objevujõÂ i ve FourieroveÏ periodogramu.

ObraÂzek 5: Ilustrace pouzÏitõÂ Stelingwerfovy metody na data LQ And znaÂzorneÏnaÂ na obr. 3: V tomto periodogramu odpovõÂdajõÂ nejlepsÏõÂ nalezeneÂ periody minimuÊm ϑ statistiky.

VondraÂkem (1969, 1977). MusõÂme se ovsÏem podle graőckeÂho dojmu rozhodnout, zda chceme z dat odstranit jen dlouhodobyÂ trend nebo i kratsÏõÂ cyklickeÂ variace. VondraÂkova metoda poskytne i strÏednõÂ kvadratickou chybu prolozÏenõÂ. Ta by meÏla odpovõÂdat typickeÂ chybeÏ jednoho meÏrÏenõÂ v prÏõÂpadeÏ, kdy v datech jinaÂ (rychlejsÏõÂ) zmeÏna jizÏ nenõÂ. Je-li veÏtsÏõÂ, muÊzÏeme odchylky dat od hladkeÂho prolozÏenõÂ podrobit neÏktereÂ z metod periodoveÂ analyÂzy, o nichzÏ byla rÏecÏ drÏõÂve.

3.6 NumerickyÂ prÏõÂklad

Pro ukaÂzku praktickeÂ aplikace jsem zvolil pozorovaÂnõÂ hveÏzdy se zaÂvojem LQ And zõÂskanaÂ roku 1983 na observatorÏi na Hvaru. PouzÏitaÂ data jsou malou podmnozÏinou vsÏech meÏrÏenõÂ teÂto promeÏnneÂ analyzovanyÂch v praÂci Harmance a spol. (1991). CitovanõÂ autorÏi nalezli periodu zmeÏn 0,61904 dne (f=1,6154 cd^{−1}). ZaÂmeÏrneÏ byla pouzÏita individuaÂlnõÂ pozorovaÂnõÂ ve őltru V (desetisekundoveÂ integrace) bez jakeÂholiv ‘cÏisÏteÏnõÂ’, aby byl videÏt i vliv naÂhodnyÂch chyb meÏrÏenõÂ, ktereÂ se v urcÏiteÂm procentu prÏõÂpaduÊ obvykle vyskytnou. Na obraÂzku 3 jsou meÏrÏenõÂ vynesena v zaÂvislosti na cÏase. S mõÂrnou daÂvkou skepse bychom mohli usoudit, zÏe obr. 3 znaÂzornÏuje pouze poneÏkud veÏtsÏõÂ rozptyl meÏrÏenõÂ z hvarskeÂ observatorÏe, kteraÂ se nachaÂzõÂ jen 260 m nad morÏskou hladinou, a zÏe k zÏaÂdnyÂm skutecÏnyÂm zmeÏnaÂm jasnosti nedochaÂzõÂ.

Obr. 4 ukazuje pruÊbeÏh diskreÂtnõÂ Fourierovy transformace a spektraÂlnõÂho okna posunuteÂho na frekvenci 3,2308 cd^{−1} (a o konstantu 0,01 v amplitudeÏ). Frekvence 3,2308 cd^{−1} odpovõÂdaÂ periodeÏ 0,30952 dne = 0,61904/2 dne. VidõÂme, zÏe frekvence 3,23 cd^{−1} odpovõÂdaÂ absolutnõÂmu maximu Fourierovy transformace nalezeneÂmu ve zkoumaneÂm rozsahu frekvencõÂ; frekvence skutecÏneÂ periody 0,61904 dne (1,6154 cd^{−1}) je detekovaÂna jen velice slabeÏ.

Na obr. 5 je znaÂzorneÏn pruÊbeÏh ϑ statistiky spocÏteneÂ pro stejnaÂ data Stellingwerfovou metodou. Je videÏt, zÏe perioda 0,^d61904 se detekuje stejneÏ dobrÏe jako jejõÂ prvnõÂ harmonickaÂ 0,^d30952, ve skutecÏnosti dokonce o trochu leÂpe.

Obr. 6 ukazuje sveÏtelnou krÏivku LQ And pro spraÂvnou periodu 0,^d61904. VidõÂme, zÏe se jednaÂ o krÏivku se dveÏma podobnyÂmi maximy a minimy a s celkovou amplitudou zmeÏn pouze 0,^m04. Tvar sveÏtelneÂ krÏivky vysveÏtluje ruÊzneÂ chovaÂnõÂ obou pouzÏityÂch metod. Z dlouhodobeÂ statistiky konstantnõÂch hveÏzd pozorovanyÂch na observatorÏi Hvar bylo zjisÏteÏno, zÏe typickaÂ chyba jednoho meÏrÏenõÂ ve hveÏzdneÂ velikosti v barveÏ V cÏinõÂ 0,^m012. VidõÂme tedy, zÏe obeÏ pouzÏiteÂ metody vedly k detekci periodickeÂ zmeÏny i pro znacÏneÏ neprÏõÂznivyÂ pomeÏr signaÂlu k sÏumu.

3.7 ExistujõÂcõÂ algoritmy a programy

SaÂm jsem pro potrÏeby stelaÂrnõÂho oddeÏlenõÂ AstronomickeÂho uÂstavu AV CÏR v OndrÏejoveÏ vyvinul, prÏevzal a modiőkoval rÏadu programÊu, ktereÂ periodovou analyÂzu dat umozÏnÏujõÂ. Tyto programy nejsou ve vsÏech prÏõÂpadech uzÏivatelsky dokumentovaÂny tak, jak tomu je u programÊu, urcÏenyÂch pro verÏejneÂ uzÏõÂvaÂnõÂ (ze zde zminÏovanyÂch naprÏ. programy HEC22 a VYPAR pro fotometrickeÂ redukce). PrÏesto je mohu vaÂzÏneÏjsÏõÂm zaÂjemcuÊm poskytnout s kraÂtkyÂm poucÏenõÂm o jejich praktickeÂm pouzÏitõÂ. VõÂtaÂn je i prÏõÂpadnyÂ zaÂjemce, kteryÂ by se chteÏl celou problematikou zabyÂvat soustavneÏji a vytvorÏit uzÏivatelsky orientovanou sadu programÊu, optimalizovanyÂch co do rychlosti vyÂpocÏtu.

Zde je tedy prÏehled myÂch programÊu v jazyce Fortran 77:

• HEC12... program na vyÂpocÏet diskreÂtnõÂ Fourierovy transformace a spektraÂlnõÂho okna Deemingovou metodou

• HEC13... program na odstraneÏnõÂ aperiodickeÂ zmeÏny VondraÂkovou metodou; umozÏnÏuje i vyÂpocÏet normaÂlnõÂch bodÊu ve faÂzi a lineaÂrnõÂ transformaci dat z jednoho intervalu do druheÂho

• HEC27... program pro hledaÂnõÂ period Stellingwerfovou metodou azÏ pro 8 zaÂvisle promeÏnnyÂch soucÏasneÏ

VsÏechny tyto programy jsou koncipovaÂny tak, zÏe vytvaÂrÏejõÂ pouze potrÏebneÂ datoveÂ soubory vyÂsledkÊu. Jejich graőckeÂ zobrazenõÂ je ponechaÂno na uzÏivateli, kteryÂ tak mÊuzÏe zvolit graőckeÂ prostrÏedõÂ, ktereÂ maÂ k dispozici nebo ktereÂmu daÂvaÂ prÏednost.

Breger (1990) popsal a daÂvaÂ k dispozici vyÂpocÏetnõÂ program PERIOD v jazyce Fortran, kteryÂ pracuje na principu Deemingovy metody a dovoluje rovneÏzÏ vyÂpocÏet amplitud a frekvencõÂ naÂsobneÏ periodickeÂ kosinusoveÂ zmeÏny metodou nejmensÏõÂch cÏtvercuÊ. Tento program byl v nedaÂvneÂ dobeÏ vyÂrazneÏ zdokonalen

ObraÂzek 6: SveÏtelnaÂ krÏivka LQ And pro data znaÂzorneÏnaÂ na obr. 3 a pro nejlepsÏõÂ nalezenou periodu 0,^d61904.

Tabulka 5: FyzikaÂlnõÂ a astronomickeÂ konstanty a jejich hodnoty pouzÏiteÂ v tomto textu. Pokud nenõÂ v poznaÂmce uvedeno jinak, jde bud’ o konstanty obecneÏ znaÂmeÂ nebo o data z databaÂze NIST (National Institute of Standards and Technology) ś viz http://physics.nist.gov/cuu/Constants/index.html

Symbol NaÂzev konstanty Hodnota PoznaÂmka

T_{sid.} SiderickyÂ rok 365,^d2564 T_{Jul.} JuliaÂnskyÂ rok 365,^d25 T_{trop.} TropickyÂ rok 365,^d24219 ś HveÏzdnyÂ den 365,^d24219/366,^d24219 = 0,^d997269566 R_⊙ PolomeÏr Slunce 695835 km odhad autora z uÂhlovyÂch meÏrÏenõÂ AU AstronomickaÂ jednotka 1,49597870691×10^{11} m pc Parsek 3,085677581318×10^{16}m ś SveÏtelnyÂ rok 9,4607305×10^{15}m M_⊙ Hmotnost Slunce (1, 988435 ± 0, 000027).10^{30}kg Gundlach a Merkowitz (2000) G GravitacÏnõÂ konstanta (6, 674215 ± 0, 000092).10^{−11}m^3kg^{−1}s^{−2} Gundlach a Merkowitz (2000)

BregerovyÂm studentem Martinem Sperlem a je volneÏ k dispozici vcÏetneÏ potrÏebneÂ dokumentace ve verzõÂch pro Windows i Unix ś viz Sperl (1998).

Program na metodu CLEAN zõÂskali neÏkterÏõÂ kolegoveÂ od autorÊu praÂce Roberts a spol. (1987). Algoritmy obou MorbeyovyÂch metod i rychleÂ Scargleovy metody jsou popsaÂny v pÊuvodnõÂch pracech autorÊu ve formeÏ podprogramÊu v jazyce Fortran.

PodeÏkovaÂnõÂ Za velmi cenneÂ prÏipomõÂnky k prÏedchozõÂm verzõÂm tohoto textu deÏkuji zvlaÂsÏteÏ Dr. I. Hubenemu, svyÂm koleguÊm doc. A. MeÂszaÂrosovi, doc. M. SÏolcovi, doc. M. Wolfovi a Mgr. J. Krpatovi a takeÂ studentuÊm slecÏneÏ M. HrudkoveÂ a panu L. ShrbeneÂmu. Za cenneÂ konsultace, jak pouzÏõÂt graőckyÂ program Megapost, deÏkuji Mgr. M. BrozÏovi.

Reference

Adams W.S., KohlschuÈtter A. 1914 Astrophys. J. 40, 385 Baker A.E. 1925 Proc. R. Soc. Edinburgh 45, 166 Beckert D.C., Newberry M.V. 1989, Publ. Astron. Soc. Paciőc 101, 849 Blackwell D.E., Shallis M.J. 1977 Mon. Not. Roy. Astron. Soc. 180, 177 BozÏiÂc H., RuzÏdjak D., Sudar D. 1999, Astron. Astrophys. 350, 566 BozÏiÂc H., Harmanec P., Horn J., KoubskyÂ P., Scholz G., McDavid D., Hubert A.-M., Hubert H. 1995, Astron. Astrophys. 304, 235

Breger M. 1990 Comm. In Astroseismology No. 20, Computing Center of the Austrian Academy of Sciences, Vienna Burgasser A.J., Kirkpatrick J.D., Brown m.E., Reid I.N., Gizis J.E., Dahn C.C., Monet D.G., Beichman C.A., Liebert J., Cutri R.M., Skrutskie M.F. 1999 Astrophys. J. 522, L65 Cousins A.W.J., Jones D.H.P. 1976, Mem. R. astr. soc. 81, 1 Deeming T.J. 1975 Ap& SS 36, 137 Dworetsky M.M. 1983 Mon. Not. Roy. Astron. Soc. 203, 917 Evans D.S., Young A.T. 1966 The Observatory 86, 200 Golay M. 1974, Introduction to Astronomical Photometry, D. Reidel, Dordrecht Grison P. 1994 Astron. Astrophys. 289, 404 Gundlach J.H., Merkowitz S.M. 2000 Phys. Rev. Lett. 85, 2869 Guthnick P., Prager R. 1918, VeroÈff. Berlin Babelsberg 2, No. 3, 113 GutieÂrrez-Moreno A., Moreno H., Stock J., Torres C., Wroblewski H. 1966, Publ. Dept. Astron. Univ.

Chile 1, 1 Hardie R.H. 1962, in Stars and Stellar Systems, Vol.II: Astronomical Techniques,, ed. by G.P. Kuiper and B.M. Middlehurst, Univ. of Chicago Press, USA, p. 178 Harmanec P. 1998, Astron. Astrophys. 335, 173 Harmanec P., BozÏiÂc H. 2001, Astron. Astrophys. 369, 1140 Harmanec P., Horn J., 1999, Journal of Astron. Data, CD-ROM No. 4, őle 5 Harmanec P., Horn J., Juza K. 1994, Astron. Astrophys. Suppl. 104, 121 Harmanec P., Grygar J., Horn J., KoubskyÂ P., KrÏõÂzÏ S., ZÏ daÂrskyÂ F., Mayer P., IvanoviÂc Z., Pavlovski K.

1977, Bull. Astron. Inst. Czechosl. 28, 133 Harmanec P., Matthews J.M., BozÏiÂc H., Pavlovski K., Huang L., Guo Z.-H., Percy J.R., Plume R., RuzÏiÂc ZÏ , Wehlau W.H., Bohlender D.A., Horn J., KoubskyÂ P., Walker G.A.H., Yang S. 1991 Bull. Astron. Inst. Czechosl. 42, 1 Harris W.E., Fitzgerald M.P., Reed B.C. 1981, Publ. Astron. Soc. Paciőc 93, 507 Hartmann 1906, Publ. Astrophys. Obs. Potsdam 18, No. 53 Hayes D.S., Latham D.W. 1975 Astrophys. J. 197, 593 Hill G., Hilditch R.W., Pfannenschmidt E.L. 1976, Publ. Dom. Astrophys. Obs. 15, 1 Hill G., Harmanec P., Pavlovski K., BozÏiÂc H., Hadrava P., KoubskyÂ P., ZÏ izÏnÏovskyÂ J. 1997, Astron.

Astrophys. 324, 965 Holmgren D.E., Hadrava P., Harmanec P., Eenens P., Corral L.J., Yang S., Ak H., BozÏiÂc H. 1999, Astron. Astrophys. 345, 855 Johnson H.L. 1958, Lowell Obs. Bull. 4, 37 Johnson H.L., Mitchell R.I. 1975, Rev.Mex. Astron. Astrophys. 1, 299

Johnson H.L., Morgan W.W. 1953, Astrophys. J. 117, 313 Johnson H.L., Mitchell R.I., Iriarte B., WiÂsniewski W.Z. 1966, Com. Lunar Planet. Lab. 4, 99 Jurkevich I. 1971 Ap& SS 13, 154 King I. 1952, Astron. J. 57, 253 Kirkpatrick J.D., Reid I.N., Liebert J., Cutri R.M. Nelson B., Beichman C.A., Dahn C.C., Monet D.G., Gizis J.E., Skrutskie M.F. 1999 Astrophys. J. 519, 802 Kurucz R.L. 1979 Astrophys. J. Suppl. 40, 1 Laŕer J., Kinman T.D. 1965 Astrophys. J. Suppl. 11, 216 Lomb N.R. 1976 Ap& SS 39, 447 Manfroid J., Heck A. 1983, Astron. Astrophys. 120, 302 Morbey C.L. 1973 Publ. Dominion Astrophys. Obs. 14, 185 Morbey C.L. 1978 Publ. Dominion Astrophys. Obs. 15, 105 Nemec A.F.L., Nemec J.M. 1985 Astron. J. 90, 2317 Otero S. 2000 http://ar.geocities.com/varsao Pogson N. 1856 Mon. Not. Roy. Astron. Soc. 17, 12 Popper D.M. 1980 Ann. Rev. Astron. Astrophys. 18, 115 Press W.H., Rybicki G.B. 1989 Astrophys. J. 338, 277 Rigolet R. 1936 Bull. Soc. Astron. France 50, 572 Roberts D.H., LehaÂr J., Dreher J.W. 1987 Astron. J. 93, 968 Scargle J.D. 1982 Astrophys. J. 263, 835 SchoÈnberner D., Harmanec P. 1995 Astron. Astrophys. 294, 509 Sperl M. 1998 http://www.astro.univie.ac.at/Ä dsn (software) Stebbins J. 1916 Lick Obs. Bull. 8, No. 277, 186 a 192 Stebbins J. 1921 Astrophys. J. 54, 81 Stellingwerf R.F. 1978 Astrophys. J. 224, 953 StroÈmgren B. 1966, Ann. Rev. Astron. Astrophys. 4, 433 TuÈg H., White N.M., Lockwood G.W. 1977 Astron. Astrophys. 61, 679 VondraÂk J. 1969 Bull. Astron. Inst. Czechosl. 20, 349 VondraÂk J. 1977 Bull. Astron. Inst. Czechosl. 28, 84 Whittaker E.T., Robinson G. 1926 The Calculus of Observations, Blackie & Son, London Young A.T. 1974, in Methods of Experimental Physics 12A, ed. by N. Carleton, Academic Press, New York-London, p. 1 Young A.T. 1992, Astron. Astrophys. 257, 366