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Abstrakt

Tato bakalarska praca sa zaobera Studiom malo preskiimanej pulzujicej premenne;j
hviezdy typu RR Lyrae, XZ UMi. Analyzou fotometrickych dat ziskanych na
observatoriu Masarykovej univerzity v Brne, ktoré boli skalibrované na standardny
Johnsonov fotometricky systém, sa upresnila jej sucasna peridda a doslo k objavu
Blazkovho javu, ktory dosial’ pri tejto hviezde nebol zndmy. Periodovou analyzou
dat z prehliadky NSVS bola odhadnutd i Blazkova peridoda na 41,3 dni. Svetelna
krivka bola namodelovana prostrednictvom goniometrického polynému. Zo
ziskanych Fourierovych koeficientov sa nasledne odhadli predbezné hodnoty
zékladnych fyzikalnych parametrov hviezdy, ktoré preukazujt, ze XZ UMi sa radi
medzi priemerné hviezdy typu RR Lyrae.

Abstrakt

Tato bakalafska prace pojednava o studiu malo prozkoumané pulzujici proménné
hvézdy typu RR Lyrae, XZ UMi. Analyzou fotometrickych dat ziskanych na
observatofi Masarykovy univerzity v Brn¢, krera byla zkalibrovana na standardni
Johnsontiv fotometricky systém, se upfesnila jeji soucasna perioda a doslo k objevu
Blazkova jevu, ktery doposud nebyl u této hvézdy znamy. Periodovou analyzou dat
z ptehlidky NSVS byla odhadnuta i Blazkova perioda na 41,3 dni. Svételna kiivka
byla namodelovana prostfednictvim goniometrického polynomu. Ze ziskanych
Fourierovych koeficienti se nasledné odhadly ptedbézné hodnoty zéakladnich
fyzikalnich parametr hvézdy, které poukazuji na to, ze se XZ UMi fadi mezi
primérné hvézdy typu RR Lyrae.

Abstract

This bachelor thesis deals with a poorly studied RR Lyrae pulsating variable star
XZ UMi. Photometric Measurements, which were got on Masaryk university
observatory in Brno, were calibrated on the standard Johnson photometric system.
Based on these data, actual pulsation period was estimated and Blazhko effect,
unknown for this star so far, was detected. The Blazhko period of 41,3 days was
determined via period analysis of the data from NSVS survey. Data were modeled
with agoniometric polynom. Finally, using obtained Fourier coefficients,
preliminary values of the basic physical parameters of the star were computed.
According to these parameters, XZ UMi is a common RR Lyrae type star.
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Uvod

Ludia si uz davno v historii v§imli niektoré neobycajné¢ hviezdy, ktoré sa lisili
od inych. Prejavovalo sa to obvykle tak, Ze sa na oblohe zjavila nova hviezda, ktora
po Case znova zmizla a objavila sa az po nejakom case alebo nikdy. Jednu z prvych
premennych hviezd zaznamenali ¢inski astrondmovia, ked pozorovali vybuch
supernovy V stihvezdi byka vroku 1054. V Eurdpe ovplyvnenej Aristotelovou
filozofiou bola vSak existencia premennych hviezd dlho potla€ana. Bolo priam
absurdné, aby sa v sfére stalic prejavovali nejaké zmeny. Vyrazné premenné
hviezdy, akymi boli novy ¢i supernovy boli povazované za opticka iliziu alebo
atmosféricky jav. Az v roku 1572 dansky astronom Tycho Brahe zaznamenal prva
svetelnu krivku supernovy v stihvezdi Kasiopea s tym, ze sa domnieval, ze nejde
0 atmosféricky jav, ale o ukaz, ktory sa odohral d’aleko v sfére hviezd.

Neskor zacali premenné hviezdy pritahovat pozornost stile viacej
astronomov a presvedéenie o ich realnej existencii silnelo. Casom, ako sa rozvinul
ich vyskum, sa zistilo, ze ich premennost moéze byt zalozend na rdéznych
mechanizmoch a hviezdy sa roztriedili do roznych typov podl'a spolo¢nych znakov,
ktoré sa dali vy¢itat’ predovSetkym zo svetelnej krivky.

Jednym z mnozstva typov premennych hviezd su aj pulzujice premenné
hviezdy typu RR Lyrae. Do tejto triedy spadé aj hviezda, ktort som si vybral ako
ciel’ svojej prace, XZ UMi. Ide o hviezdu v pokrocilom §tadiu vyvoja, ktora lezi
v Hertzprungovom — Russelovom diagrame na horizontalnej vetve obrov, Vv pase
nestability. Nakol'ko iSlo o velmi malo preskimanti hviezdu, bola vdacnym
objektom pre vyskum, v ramci ktorého som nazbieral dostatok dat pre periddovu
analyzu a konstruciu fazovej krivky hviezdy. DalSou analyzou dat regresnou
metédou som odhadol fyzikdlne parametre hviezdy a odhalil pritomnost
Blazkovho javu.

Praca je rozdelena do troch hlavnych podcelkov. V prvom sa venujem typu
premennych hviezd RR Lyrae vo v§eobecnosti, od vyvoja hviezdy po horizontalnu
vetvu obrov, cez fyzikalne charakteristiky po mechanizmus pulzacii a rézne
podtypy RR Lyrae. V d’alsom podcelku s popisané metody ziskania a spracovania
dat, od CCD techniky aprace siou, cez farebnu kalibraciu az po analyzu
ziskanych dat. V tretom podcelku, ktory =zahfiia tretiu kapitolu a zaver,
prezentujem vysledky mojej prace od popisu pozorovani az po urcenie periody
modulécie.

Mozno snad’ povedat’, Ze tato praca pokryva prazdne miesto vo vyskume
a informaciach o hviezde XZ UM, ale tiez otvara priestor pre d’al$iu pracu.



1 Hviezdy typu RR lyrae

1.1 Vyvoj hviezd s nizkou hmotnost'ou po horizontalnu
vetvu obrov

Hviezdy typu RR Lyrae su vyvojovou fazou hviezd s po¢iato¢nou hmotnost'ou 0,8
az 1,1 hmotnosti Slnka. V nasledujucich riadkoch si stru¢ne rozoberieme vyvoj
hviezd nizSich hmotnosti pofas pobytu na hlavnej postupnosti, cez odbocenie
na vetvu obrov, az po ich usadenie na horizontalnej vetve obrov, na ktorej moézu
zacat’ pulzovat’ ako hviezdy typu RR Lyr (Mikulasek a Krticka, 2005). Tento vyvoj
je mozné sledovat’ na obr. 1, na ktorom je farebny diagram gul'ovej hviezdokopy
M15.

Doba pobytu menej hmotnych hviezd na hlavnej postupnosti je ovel'a dlhsia
ako Cas pobytu hmotnejSich hviezd. Vychadza to i z priamej umery L~M*. Hviezdy
s hmotnost'ou Slnka vydrzia na hlavnej postupnosti podl'a Schallera et al. (1992)
radovo 10° rokov. Na zadiatku pobytu na hlavnej postupnosti takato hviezda
pozostava priblizne zo 70% vodika a 28% hélia.

Takmer vyhradnym zdrojom ziarenia hviezd na hlavnej postupnosti je
termonuklearna reakcia. Na zaCiatku vyvoja je sustredena predovSetkym v jadre.
Pri menej hmotnych hviezdach prebieha prostrednictvom p-p retazca. Je to stabilny
a vydatny zdroj energie, vd’aka comu je zivot tychto hviezd pokojny a dlhy. Pocas
niekol’kych miliadrd rokov, ako sa spal'uje v jadre vodik, sa odpad termonuklearne;j
reakcie — hélium, uklada v jadre. Priebezne sa tak formuje héliové jadro. Hélium
ma vySSiu atomovi hmotnost ako vodik. Ako rastie jeho zastGpenie v jadre,
zvySuje sa tym aj hustota jadra. Jadro sa stlaca v dosledku ¢oho sa zvySuje jeho
teplota. Vd’aka tomuto sa zapali zésoba vodika obklopujtica jadro. Tento novy
zdroj energie ma vyssi vykon ako jadro, pricom postupne zasoba vodika v jadre
dohorieva a vodikovy obal jadra sa stava hlavnym miestom termonuklearnych
procesov.

Vykon vodikového obalu sa postupne zvySuje, ¢o spdsobi, ze hviezda sa
zacne rozpinat’ a presuva Sa z hlavnej postupnosti na vetvu obrov. Sucasne je toto
Stddium vyvoja spojene so silnym hviezdnym vetrom a stratou hmoty (az 0,2
hmotnosti Sinka, Reimers, 1975). Pocas d’alSicho vyvoja sa zvySuje hustota jadra,
¢o ma za nasledok jeho elektronovu degeneraciu. S rasticou hmotnost'ou héliového
jadra sa podl'a umery T~M*3 zvysuje aj jeho teplota. Ked hmotnost’ jadra presiahne
0,4 hmotnosti Sinka, dosiahne teplota jadra zéapalnt teplotu héliovych reakcii
a dgjde k tzv. héliovému zablesku, pocas ktorého zacne v jadre horiet’ hélium v tzv.
3a procese. Podstata héliového zablesku spociva v tom, Ze pri zapéleni 3a procesu
narastie v degenerovanom jadre vdaka jeho dobrej tepelnej vodivosti prudko
teplota. Vzniknuté teplo sa vSak odvadza vodikovym obalom okolo jadra vel'mi
pomaly a tak teplota jadra prekroc¢i zakratko teplotu elektronovej degeneracie hélia
v désledku ¢oho hélium nadobudne vlastnosti idealneho plynu a prudko expanduje
v hviezde. Cely dej prebehne vzhladom na casovi Skalu zivota hviezdy
V nepatrnom momente.

Potom, ako za¢ne Vv jadre hviezdy horiet’ hélium, jadro expanduje, s ¢im
poklesne i tempo vodikovych reakcii vo vodikovom obale. Celkovy ziarivy vykon
hviezdy sa tak znizi. Polomer hviezdy dosiahne zhruba 6-nasobok polomeru Sinka
a hviezda sa dostava v Hertzprungovom-Russelovom diagrame (d’alej ako H-R
diagrame) na horizontalnu vetvu obrov. Prave v tomto vyvojovom §tadiu moze
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hviezda prechadzat' oblastou, kedy v hviezde doéjde k poruSeniu hydrostaticke;j
rovnovahy a zacne pulzovat ako fyzickd premenna hviezda typu RR Lyrae.

Ked'Zze vyvoj hviezd nizkych hmotnosti trva | mnoho miliard rokov, su
hviezdy typu RR Lyr staré hviezdy snizkou metalicitou (podielom tazsSich
prvkov). Takéto hviezdy mozeme pozorovat v oblastiach vyznacujucich sa
prevahou starych objektov, ako je galaktické halo, galaktickd vydut' ¢i gulové
hviezdokopy.

o e o = o T T o
B 2 =
14 — S ;?'J —
L : R 4
= - . -"3 -
. Horizontalna RI.{L}‘T '( e ]
16 Fvetva 'M " ‘. ? Vetva |
r .. .5:.,' - ‘_:_:_I cervenych i
[ : j'".f'_ M obrov i
18 — 3 2 « —

VT

N
(".
|

Obrazok 1: H-R diagram gul'ovej hviezdokopy M15. Na zvislej osi je vizudlna
pozorovand hviezdna velkost, na vodorovnej osi je farebny index B-V. Prevzaté
a upravené z Durrel & Harris (1993).

1.2 Mechanizmus pulzacii

Vicsina hviezd vo vesmire je Vstave hydrostatickej rovnovahy. Dostrediva
gravitatna sila posobi proti odstredivej sile reprezentovanou gradientom tlaku
plynu a ziarenia. Pokial’ sa hviezda z tohto stavu vychyli, obe sily posobia tak, aby
hviezdu stabilizovali. Pri expanzii postupne klesa gradient tlaku, az sa vyrovna
s gravitacnou silou, ktord ho prevysi a hviezda sa zacne scvrkdvat. Ked prejde
rovnovaznou polohu, gradient tlaku spdsobi zastavenie kontrakcie a opédtovnu
expanziu. Nakoniec sa v dosledku disipacie energie pulzacie utlmia a hviezda sa
stabilizuje v rovnovaznom stave.

Z dlhodobych pozorovani vieme, ze pulzicie existuji asi stabilné
po mnoho desatro¢i az storo¢i. Znamend to, Ze v nich st vrstvy, ktoré dokazu
pohlcovat’ apotom znova vyzarovat energiu prichadzajucu z jadra tak, aby
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vykompenzovali energiu disipovani v hviezde trecimi silami a udrzali hviezdu
V pulzéciach.

Pulzacie mozu byt radialne alebo neradidlne. NajvacSie zmeny jasnosti
pozorujeme pri radidlne pulzujucich hviezdach, kde dochadza k zmene polomeru
hviezdy. V okoli minima polomeru ma hviezda maximum jasnosti a pri najva¢som
polomere zasa jasnost klesd do minima. To vyplyva zo Stephanovho-
Boltzmannovho zakona, podl'a ktorého Ziarivy vykon zavisi na druhej mocnine
polomeru a stvrtej mocnine teploty hviezdy. Primarnu rolu tak hra vd’aka Stvrtej
mocnine teplota, ktora je najvacsia pri najmensom polomere.

Neradialne pulzéacie sposobujii zmeny tvaru hviezdy, priCom pozorované
svetelné zmeny st mensSie vdaka mensim amplitidam ako pri radidlnych
pulzéciach.

1.2.1 Radiélne pulzicie, pas nestability

Na to, aby hviezda za¢ala pulzovat’ musia jej pulzaéné vrstvy spliat’ podmienku, Ze
celkova praca vrstvy na tkor tepla je kladna:

5Q8T(t)
w={ B > 0. Q)
Vo vztahu (1), ktory je mozné odvodit’ z prvej a druhej vety termodynamiky, je To
stredna teplota. Ked’ze Ty je kladna, aby bola splnena nerovnost’ zo vzt'ahu (1) musi
byt’ aj sucin prirastku tepla a teploty, Q46T (t) kladny.

Mechanizmus hviezdnych pulzacii popisal prvykrat A. S. Edington (1926).
Neskor bol uceleny v 50. a60. rokoch Zhevakinom (1953) a Coxom (1966).
Vyuziva myslienku meniacej sa opacity pulzaénych vrstiev v hviezde, preto ho
oznaCujeme ako x-mechanizmus. Opacitu mozno vyjadrit’ pomocou Kramersovho
zakona

)

X
I
Sl

kde p je hustota a T je teplota materialu, pre ktory urujeme opacitu.

V pulzujicich hviezdach sa vyskytuji obycajne dve vrstvy schopné
iniciovat’ pulzicie. Jedna pozostdva zneionizovaného 1iionizovaného vodika
(H1 a H Il) a neionizovaného a jedenkrat ionizovaného hélia (He |aHe II),
pricom sa nachadza v hibke, kde material hviezdy dosahuje teplotu 10 000 az
15000 K. Tato vrstva ma pre pulzacie iba okrajovy vyznam a prejavuje sa
predovsetkym pri dlhoperiodickych hviezdach (Miridy) a bielych trpaslikoch typu
ZZ Ceti (Mikulasek & Zejda, 2013). Druha, ddlezitejSia vrstva, sa nachadza hlbsie
v oblastiach s teplotou okolo 40 000 K. V tejto oblasti tiez zvanej vrstva ciastocne
ionizovaného hélia sa nachadzaju H I, H II ako aj He I a He II. NavysSe je tu vd’aka
vysokej teplote zastipené idvakrat ionizované hélium He Ill. Pre radialne
hviezdne pulzacie mé zédsadny vyznam.

Pri kontrakcii hviezdy sa ziarenie nespotrebuva len na zahrievanie tejto
vrstvy, ale aj na ionizaciu prvkov. Teplota vo vztahu pre Kramersovu opacitu (2)
nie je imernda 7/2, ale mensiemu ¢islu, ¢o s narastom hustoty spdsobi vzrast opacity
vzhl'adom k okoliu (vrstva sa stava neprichladnd). Narast opacity sposobuje narast
tlaku Ziarenia a teda vysledny gradient tlaku vytlaca tito vrstvu vyssie (hviezda sa
rozpina). Ako sa vrstva dostava do oblasti s nizSou hustotou a teplotou, dochadza
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k rekombinacii a zbavuje sa energie. Sucasne klesa aj jej opacita vzhl'adom
K ostatnym vrstvam a stava sa prichl’'adna. Prave preto zacne prevazovat’ gravitaéna
sila nad gradientom tlaku a vrstva sa znova zacne rutit smerom dovnttra. Cely
proces sa tak opakuje. Tymto sposobom sa dlhodobo udrzuju pulzicie hviezdy.
Spominané vrstvy vSak nesmu byt prili§ hlboko vo vnutri hviezdy, kde je vyrazné
timenie a vel'mi mala amplitida zmien, ako je to napr. pri chladnych hviezdach.
Tiez nemdze byt ulozena ani vel'mi blizko k povrchu, kde je hustota hviezdnej
latky prili§ nizka. Tym padom by bola aj celkova pohlcovana a emitovana energia
malé, o by nestacilo na kompenzaciu tepelnych strat pri pulzacii, ¢o sa prejavuje
pri horacich hviezdach.

Tieto limity ur¢uje v H-R diagrame tzv. pds nestability. Je to oblast’ v H-R
diagrame v takmer vertikalnom smere, ktora pretina horizontdlnu vetvu obrov,
zasahuje do hlavnej postupnosti v spodnej ¢asti a do oblasti nadobrov vo svojej
hornej ¢asti (obr. 2). Ohrani¢uje oblast’ v ktorej sa vyskytuji hviezdy vo vhodnom
intervale teplot, kde je poloha délezitych pulzacnych vrstiev taka, aby sa rozvinuli
pulzacie v pozorovatenej miere. Podla polohy hviezdy v samotnom pase
nestability méZeme urc€it’ teda, ako hlboko sa zhruba nachddza pulzacnd vrstva,
podl'a ¢oho sa da odhadnit’ mdd radidlnych pulzacii danej hviezdy (Mikulasek
& Zejda, 2013). Sirka pasu nestability nie je vSade rovnaka. Zavisi predovsetkym
na hmotnosti, teplote a chemickom zloZeni hviezd. Napr. v oblasti horizontalnej
vetvy obrov je ohrani¢eny priblizne teplotami 3.75 < logTes < 3.9 (Lee
& Demarque, 1990; Sandage, 1990).

(L/L

="1)

logT o

Obrazok 2: Na obrazku mozno vidiet' Ciarkovanou ¢iarou vyznafent hlavnu
postupnost, plnou Ciarou pas nestability aV pase nestability aokolo neho
vyznacené jednotlivé zakladné typy pulzujucich hviezd. Prevzaté a upravené z [1].
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Pulzacie spdsobené k-mechanizmom moézu byt posilnené aj yp-mechanizmom
(pomenovany podl'a pomeru y = C,/C,). Jeho podstata tkvie v tom, ze do pulzacnej
vrstvy z teplejSieho okolia prestupuje teplo. Vdaka narastajicim tepelnym
kapacitdm Cp a Cy dokaze pulzacna vrstva prijat’ viacej tepla (Mikulasek & Zejda,
2013). Na pulzaciach sa okrem toho méze pri vemi hmotnych hviezdach podiel'at
aJ e-mechanizmus vo variaciach energetického toku zjadra hviezdy (Carrol
& Ostlie, 2007).

Vzt'ah medzi peridodou pulzacii a hustotou danej hviezdy charakterizuje tzv.
pulza¢na rovnica (9), ktorti odvodime z rovnice hydrostatickej rovnovahy, ktora ma
V jednorozmernom pripade (zavislost’ na polomere r) tvar

dp__
3 = P& 3)

V nej si gravitaéné zrychlenie g rozpiSeme ako
GM
g=—- (4)

r2

Pri¢om hmotnost M si vyjadrime ako su¢in objemu a strednej hustoty p. Takto
rozpisanu rovnicu (3) zintegrujeme v hraniciach od R do r (R je polomer hviezdy)
a dostaneme vyraz pre tlak v zavislosti na r

p ==mp2G(R* —12). (5)

Rychlost’ zvuku v plyne mézeme vyjadrit’ ako

Cc =

NIE

(6)

Pre periodu pulzacii potom plati, ze sa rovna ¢asu potrebnému na prechod zvukove;j
viny z jedného konca hviezdy na druhy, teda

P=2f'%. (7

Do vyrazu (6) dosadime vyraz (5) a zintegrujeme podla rovnice (7). Dostaneme
vyraz pre periddu

3 1

P = o | = (8)

2y A\l PG

ktory je znamy vo vSeobecnom tvare ako pulzacnd rovnica

1

P~\/p_G (9)

Tato rovnica nam hovori, ze perioda vlastnych kmitov hviezdy je priamo umerna
prevratenej] hodnote odmocniny zo strednej hustoty hviezdy. Tento fakt
koreSponduje s pozorovaniami — dlhoperiodické premenné hviezdy byvaju obry az
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veleobry s nizkou strednou hustotou. Pri hustejSich hviezdach typu 6 Cephei ¢i
RR Lyrae klesa periéda na dni az zlomky dna a pri bielych trpaslikoch s vysokou
hustotou ide o0 hodiny az mindty.

1.2.2 Typy hviezdnych pulzacii

Hviezda je trojrozmerny oscilator (ma tri stupne volnosti, V sférickych
stradniciach r, ¢, 9). Pulzacie maju povahu pozdiZznych zvukovych vin, ktoré sa
Siria vo hviezde, navzdjom interferuji a utvaraja stojaté vlnenie. Trojrozmerné
pulzacie hviezdy mdézeme popisat’ usporiadanou trojicou vilnovych ¢&isel {n,l,m}.
Cislo n stvisi s radialnou zlozkou pulzacii a uddva pocet sférickych uzlovych
ploch, ktoré zostévaju stabilné. Cisla | @ m popisuji uhlovi zlozku pulzacii. Pokial
| a m st rovné nule, ide o Cisto radialne pulzacie.

Hviezda moéze radidlne pulzovat' v roznych modoch. Pri zdkladnom mode
(n = 0) sa v rovnakom c¢ase cela hviezda rozpina alebo scvrkava, pricom sa vsetky
vrstvy pohybuju rovnakym smerom, s tym, ze amplitida pulzacii klesd smerom
od povrchu kjadru, kde je vuzle nulova. V zavislosti od polohy vrstiev
zapri¢inujucich pulzaciu moze hviezda pulzovat ivo vysSich harmonickych
moédoch. Znamena to, ze vo vnutri hviezdy sa v takom pripade nachadza okrem
jadra viacero uzlov stojatého vlnenia. Pri n = 1 hviezda pulzuje v prvom
harmonickom moéde, pri n = 2 v druhom atd’. Podla toho, v ktorom harmonickom
mode hviezda pulzuje, rozliSujeme rézne podtypy premennych hviezd RR Lyr (vid’
kapitola 1.3.1).

Nie vietky pozdizne akustické vIny sa $iria vo hviezde iba smerom do jadra
anevyvolavaju tak iba radialne pulzacie (Obr.3). Viny vo vnutri hviezdy sa
spravaju podla Snellovho zdkona. Ked’ sa Siria smerom do vnutra hviezdy,
s rastucou hustotou a teplotou rastie irychlost zvuku aklesa tak index lomu
prostredia, a tak sa ohybaja spat’ k povrchu. Ked’ sa dostant az ku fotosfére, ktora
pre ne tvori rozhranie dvoch prostredi, podl'a zdkona lomu sa od neho odrazia.
Interferenciou tychto vin vznika nakoniec stojaté vlnenie, ktoré vyvolava
neradialne pulzacie. Tie s popisané zvySnymi vinovymi ¢islami | a m.

Obrazok 3: Spdsob $irenia akustickej viny vo vnutri hviezdy. Prevzaté a upravené z

[2].

Zatial’, ¢o pri radidlnych pulzaciach ¢islo n popisuje pocet uzlovych sfér
vo vnutri hviezdy, pri neradialnych pulzaciach ¢isla | a m popisuja poéty uzlovych
kruznic na povrchu hviezdy. Pokial' hviezda rotuje, mézeme uzlové kruznice
pripodobnit’ k systému poludnikov a rovnobeziek vztiahnutym k osi rotacie. Cislo |
udava celkovy pocet uzlovych kruznic na povrchu, m je pocet kruznic
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prechadzajacich p6lmi. Pre | = 1, m = 0 je uzlova kruznica totozna s rovnikom.
Pre druhy mod horizontalnych pulzacii (I = 2, m = 0) st to dve rovnobezky rovnako
vzdialené¢ od rovnika, pricom susedné plochy ohrani¢ené uzlovymi kruznicami
vzdy pulzuju v protifaze.

Ak je Cislo m rozne od nuly, niektoré uzlové kruznice maju tvar poludnikov,
pricom pulzacia ma tvar viny beziacej po obvode hviezdy v smere rovnobeziek.
Takymto spdsobom sa v komplikovanych pripadoch mézu vyskladat zlozité
pulzacie v stovkach, tisickach az desiatkach milionov r6znych médov, ako pulzuje
aj naSe Slnko (Rusin, 2006). Priklady jednotlivych neradidlnych pulzécii st
na obr. 4.

Pri pozorovani Slnka mézeme na zaklade zmien radialnych rychlosti bodov
na jeho povrchu rozlozit’ jeho pulzécie na jednotlivé mody a zistit', akou rychlostou
sa akustické viny v rdéznych miestach pod povrchom pohybuji, z ¢oho sa da
odhadnit’ aj vnitorna stavba arotdcia vnutornych vrstiev Slnka, pretoze rdzne
mody zasahuju do rdznych hibok. Pri vzdialenych neradidlne pulzujucich
hviezdach vieme z pozorovania ur€it’ iba najvyraznej$ie mody pulzacii.

Obrazok 4: R6zne mody neradialnych pulzacii. Prevzaté a upravené [3].
Podrla typu udrzujacich sil mézeme pulzécie rozdelit’ na:

- p-mody — akustické mody suvisiace s gradientom tlaku. Maju frekvencie
okolo 1 mHz. U Slnka sa nazyvaju 5 minutové oscilacie v periddou 3 az 8
mint.

- g-mody — spojené s gravitacnou silou. Vyskytuji sa v hlbokych vrstvach
pod konvektivnou zénou. Ich frekvencie sa pohybujti okolo 0,4 mHz.

- f-médy — objavuja sa vo fotosfére.

1.3 Hyviezdy typu RR Lyr ako premenné hviezdy

Hviezdy typu RR Lyrae pulzuju speriodami 0,2 az 1,2 dna, samplitidou
svetelnych zmien, ktora sa pohybuje v rozmedzi 0,2 az 2,5 mag. Tieto hviezdy
mozeme klasifikovat’ ako hviezdy spektralneho typu A az F. Ide oobry
s hmotnostou okolo 0,7 hmotnosti Slnka, s povrchovou teplotou V intervale
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7400 - 6100K a polomerom v rozmedzi 4 az 6 polomerov Slnka (Smith,1995). Tie
sa pocCas svojho vyvoja dostali v H-R diagrame do pasu nestability, ktorym
Vv priebehu svojej evolucie prechadza vacsina hviezd. Hviezdy typu RR Lyrae maju
velky vedecky vyznam, pretoze su pomerne jasné a maju vSetky takmer rovnaké
absoltutne hviezdne velkosti pohybujuce sa okolo 0,6 mag. Tym padom dobre
slizia pre urCovanie vzdialenosti v ramci naSej Galaxie ako ivo vzdialenom
vesmire (Mikulasek & Zejda, 2013).

Hviezdy typu RR Lyr pozndme zhruba uz storo¢ie. Prvykrat boli
pozorované v gul'ovych hviezdokopach. Ich svetelné krivky sa podobali na klasické
cefeidy, no perioda svetelnych zmien bola kratSia, preto sa nazyvali
kratkoperiodické cefeidy. Medzi hlavnych objavitelov hviezd tohto typu patrili E.
Pickering, S. |. Bailey, H. Shapley, ktori sa zaoberali $tudiom gulovych
hviezdokop V poslednom desatroc¢i 19. storo¢ia. U Leporis, prvi hviezdu typu RR
Lyr mimo gul'ovej hviezdokopy, teda v galaktickom poli, objavil Kapteyn (1890).
Prototypové hviezda RR Lyrae bola objavena W. Flemingovou (1899).

Skupina hviezd typu RR lyrae tvori najpocetnejSiu skupinu znamych
premennych hviezd. Dévodom ich vel'kej pocetnosti je najmé vyberovy efekt. Ich
vel'kéd amplitida zmien jasnosti, kratka peridda, relativne velky ziarivy vykon
avelmi podobné charakteristiky znich robia pomerne napadné a dobre
identifikovate'né objekty. Preto vidcSina novoobjavenych hviezd zréznych
prehliadok patri prevazne do tejto skupiny. Rovnako pri vyskume gulovych
hviezdokop ¢i galaktickej vydute sa obohatil ich zoznam, ked’ze tieto oblasti su
vel'mi staré a teda bohaté na hviezdy typu RR Lyrae. Dokazom tohto tvrdenia je
I Statisticky rozbor pocetnosti jednotlivych typov premennych hviezd na obr.5.
Z celkového poctu 321 000 znamych premennych hviezd tvoria hviezdy typu RR
Lyr zhruba jednu Sestinu (Variable Star Index Catalogue, Watson 2006, verzia
5.1.2015).

1.3.1 Podtypy RR Lyrae

Medzi hviezdami typu RR lyrae m6zeme najst’ rozne odli$nosti, ktoré sa prejavujh
na tvare svetelnej krivky, ¢o je priamym doésledkom sposobu, akym tieto hviezdy
pulzuju. Historicky sa ujalo delenie hviezd typu RR Lyr na zakladné podtypy RRab
a RRc vychadzajice z povodnej klasifikacie (Bailey, 1902), pricom neskor k nim
boli pridané d’alsie.

Hviezdy typu RRab s charakteristické tym, Ze sa nachadzajii v pase
nestability blizSie k jeho chladnejSiemu okraju. Znamena to, Ze pulzacné vrstvy
maji v takej hibke, Ze pulzuji v zakladnom méde. Suvis medzi médom pulzcii
a tvarom svetelnej krivky preukazal Schwarzschild (1940). Ich pulzacie preto maja
dlh§iu periddu a vdcSiu amplitidu. Svetelnd krivka je asymetrickd, pricom
po rychlom vzostupe jasnosti nasleduje pomaly pokles (obr. 6).

Hviezdy typu RRc st v pase nestability blizsie k okraju s vyssimi teplotami.
Pulza¢na vrstva je uloZena blizSie k povrchu a pulzuji v prvom harmonickom
mode. Maju mensie amplitudy ako aj periddy svetelnych zmien. Ich svetelna krivka
ma priblizne sinusodidlny tvar (obr. 7). Na zaklade VSX je Statisticky ich pocet
takmer trikrdt mensi ako hviezd typu RRab, ¢o je prekvapivé zistenie, pretoze
predoslé Studie (napr. Smith, 1995) uvadzaju tento pomer ako 1:9. Ich celkové
zastlipenie je tak pravdepodobne omnoho vysSie ako sa pdvodne predpokladalo.
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Premenné
hviezdy
(312077)

Geometrické 34,22 %

Fyzické 65,78 %

V/

\}

Zakrytové 29.3 %

Rotujtce 4,92 %

B Cep0,11 %

Cefeidy 0, 66 %

W Vir 0,27 %

8Sct 1,36 %

Nepravidelné 4,00 %

Pulzujtice 46,05 %

| Polopravidelné 13,71 %

Mira Cet1 6,00 %

Eruptivne 2,84 %

N

Kataklyzmické 1,29 %

Vv

RV Tau 0,08 %

Ostatné 15,60 %

ZZ Cet 0,04 %

Ostatne 2,91 %

Obrazok 5: Relativne percentudlne zastipenie jednotlivych typov premennych

hviezd z databaze VSX ku diu 5.1.2015.
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Neskor boli objavené aj hviezdy RR Lyrae, ktoré pulzuju vo vyssich
harmonickych modoch, ako je RRe (druhy harmonicky mod), ¢i dokonca
kombinovane pulzujuce hviezdy, ako RRd (Obr. 8), ktoré pulzuju v zékladnom
a prvom harmonickom mode sucasne.

P = 0|.3898343 d

'(]IIIIO.SIIIIIII .1-5 2

Obrazok 6: Fazova krivka typickej hviezdy typu RRab, pulzujuce v zakladnom
mode. Prevzaté z [4].

magnitude
o
g

r P = 02824220 d 1

(RN ) - T R S

0 0.5 1 1.5 2
chase

Obrazok 7: Fazova krivka hviezdy typu RRc pulzujticej v prvom harmonickom
mode. Prevzaté z [4].

First overtone 14.6F Fundomental mode

magnitude

. P = 0.3748665 d 3 . P = 0.5030718 d3
0.5 1 L5 2 0 05 1 15 E
phase phase

Obrazok 8: Fazova krivka hviezdy typu RRd pulzujicej v zékladnom a prvom
harmonickom mode. Obrazok ukazuje rozklad svetelnej krivky na oba mody.
Prevzaté z [4].

1.3.2 Blazkov jav

Pri mnohych hviezdach typu RR Lyrae dochadza k modulacii svetelnej krivky, a to
takym spésobom, ze sa viacmenej periodicky meni jej amplituda alebo peridda, ¢i
dochddza k zmendm v oboch parametroch naraz. Tento jav si v§imol ako prvy
Blazko (1907) na hviezde RW Dra, pricom urcil periodu modulécie jej krivky
na 40,6 d. Podobne bol tento tzv. Blazkov jav najdeny aj pri samotnej RR Lyrae
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(Shapley, 1916). Prejavuje sa pri zhruba 47 % hviezd hviezd typu RRab (Jurcsik et
al., 2009).

Tento ukaz je pomerne zahadny, nakolko sa ho dodnes nepodarilo
spolahlivo vysvetlit. Situaciu komplikuje fakt, ze pri niektorych hviezdach tento
jav po nejakom Case vymizol a potom sa znova objavil alebo pri hviezdach, kde
nikdy nebol pozorovany, sa zrazu objavil. Za dobu, odkedy bol objaveny Blazkov
jav, vzniklo mnoho teérii, ktoré by ho vysvetlovali. Ziadna z nich vSak neobjastiuje
tuto problematiku uplne. Jednym z najlepsich modelov zatial’ je model radialnych
rezonancii (Buchler & Kollath, 2011). Podl'a neho existuje rezonancia 9:2* medzi
zakladnym moédom a niektorym z vyssich harmonickych modov (pravdepodobne
deviaty). Tomuto modelu zodpovedaji dokonca i hydrodynamické simulacie.
Existuju aj hviezdy s viacerymi modulaénymi periodami, pri niektorych je mozné
na dlhych c¢asovych sSkdlach pozorovat zmenu samotného Blazkovho javu

(napr. Skarka & Zejda 2013, Sodor et al. 2011).

) P= 0.3?19448 d ]

58000 58100 58200 568300 56400 56500 HEB0D 0.5 1 1.5 2
Maodified Julion Day phase

20012 [ 2013

o
T

._.
o
0

magnitude

._.
o
=

._.
o
@

Obrazok 9: Svetelné krivky hviezdy z Blazkovym javom V roznych rokoch
a vzhl'ad fazovej svetelnej krivky takejto hviezdy. Prevzaté z [4].

! Rezonan&ny pomer moze byt i 7:4 alebo 5:3.
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2. Metédy vyskumu premennych hviezd
2.1 CCD fotometria

V stcasnej dobe sa robi vacsina fotometrickych merani pomocou CCD kamery. Jej
zakladnou suciastkou je CCD ¢&ip (Charged Coulpled Device). Poévodne bol
vyvinuty, ako pamitové zariadenie, no neskor sa uitho preukazali skvelé detekéné
vlastnosti pre svetlo. CCD ¢ip ma podobu matice zlozenej z jednotlivych pixelov.
Samotny pixel je v jednoduchosti potencialova jama, v ktorej sa nachadza vrstvicka
kremika. Ked” nechame na Cip dopadat’ svetlo, vd’aka fotoelektrickému javu sa
z atbmov kremika uvolnuju elektrony, ktoré vSak neuletia prec¢, ale st zadrzané
Vv potencialovej jame, ktort v pixeli vytvara elektrické pole elektrod.

Ked dokoncime expoziciu, dochadza k vycitavaniu ¢ipu, ktorého princip je
schématicky zobrazeny na obr. 10. Znamena to, Zze naboj z pixelov sa prestiva
z ¢ipu do vycitavacieho zariadenia. To umoznuji spomenuté elektrody v pixeloch,
ktoré posuvaju vzbudené elektrony z pixelu do pixelu. Z vy¢itavacieho zariadenia
sa jednotlivé naboje prestivaji do zosiliovaca a nasledne do A/D prevodnika.
Vystupom je potom obrazok FITS (Flexible Image Transport System), v ktorom je
informacie o mnozstve signalu zachyteného v kazdom pixeli. Udava sa
v jednotkach ADU (Analog to Digital Unit). Na zaklade tejto informacie mézeme
urcit’, kol’ko fotonov bolo pocas expozicie v danom pixeli zachytenych. Maximalna
hodnota ADU je dana pouZitym A/D prevodnikom. V si€asnej dobe sa najcastejSie
vyuzivaju vo vedeckych CCD kamerach 16-bitové prevodniky, ktoré maju
dynamicky rozsah rozsah az 65 536 ADU.

Ked signal dosiahne v danom pixeli maximalnu hodnotu, pixel je
saturovany a detekcia d’al§ich fotonov nie je mozna. Elektrony vybudené navySe
potom zacnu pretekat’ do okolitych pixelov (blooming). Délezité je vyvarovat’ sa
saturacii pixelov, pretoZe tym stracame fotometrické informacie, nakol’ko hodnoty
zo saturovanych pixelov su Vv Case (pocas jednej expozicie) konStantné. Saturacia
rovnako sposobuje znehodnotenie dat preteGenim do susednych pixelov. V praxi sa
vyuziva systém, ktory eliminuje preteCené elektrony pomocou elektrod, ktoré ich
odvadzaju (antiblooming).

Obrazok 10: princip vyc¢itavania CCD Cipu. Prevzaté a upravené z [5].
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Dolezitou vlastnostou CCD cipu, ktora umoznuje robit’ fotometriu
vesmirnych objektov, je linearita. Znamena to, ze vystupny signal z CCD cipu je
priamo umerny mnozstvu dopadajuceho svetla. Kvalitu ¢ipu d’alej charakterizuje
kvantova ucinnost, ktora hovori, kol'ko percent dopadnutého svetla dokazeme
s danym c¢ipom zaznamenat’. Pri suCasnych vedeckych kamerach sa pohybuje na
urovniach niekol’konédsobne vyssich, aké dosahovali fotografické dosky alebo film.

Pri praci s CCD kamerou v astronémii sa ¢asto vyuziva binning, ktory
umoziuje zliat' naboj z niekolkych susednych pixelov dokopy, ¢im sa vlastne
zvacsi velkost’ pixelov danej kamery na ukor jej rozliSenia. Binning ndm potom
umoziuje ziskat’ lepsi pomer signal Sum pri vyssej citlivosti, nakol’ko z jedného
pixelu dostaneme niekolkokrat viacej signalu. Najvyuzivanejsi byva binning 2x2
alebo 3x3, kde teda miesto jedného pixelu dostaneme Styri, resp. devét'.

2.1.1 Kalibracia snimok

Vedecka snimka, teda FITS obrazok s fotometrickymi datami z naSho merania,
obsahuje r6zne neziaduce artefakty, ktoré mézu znizovat’ presnost’ ndsho merania.
Preto ich musime eliminovat'.

Jednym z tychto neduhov je femny prud. Je to signal na Cipe vybudeny
bez svetelného podnetu. Jednoducho povedané, ked” nechdme CCD kameru
exponovat’ so zavretou uzdvierkou, na vyslednej snimke budeme moct’ badat’ urcity
signal podobny filmovému zrnu. Na kazdej snimke je rozlozenie tohto temného
pradu iné. Rovnako niektoré pixely mdézu byt spontdnne preexponované (hot
pixely). Temny prud rastie s dobou expozicie a teplotou vonkajSicho prostredia.
Doévodom jeho vzniku je, Ze niektoré elektrony s narastajucou teplotou Cipu ziskaju
dostato¢nu energiu, aby opustili atom a tak po vycitani ¢ipu mdézeme zaznamenat’
signal. Temny prad sa udava v elektronoch za sekundu na pixel. Sposobov ako
eliminovat’ tento temny prad existuje viacero. Jednym z nich je fyzicky znizit
teplotu Cipu chladenim. V praxi sa vyuZziva chladenie peltierovymi ¢lankami alebo
pri velkych pristrojoch i tekutym dusikom. Hodnoty temného pradu tym Klesajt
az k zanedbatelnym c¢islam.

Ak vSak chladenim nedokazeme temny prad eliminovat’ na zanedbatelné
hodnoty, je nutné aplikovat’ kalibracné snimky, tzv. dark framy. St to snimky
exponované bez pristupu svetla srovnakou expozi¢nou dobou a pri rovnakej
teplote, ako boli urobené vedecké snimky. Dark frame je tak v podstate mapa
temného pridu na ¢ipe. Kombinaciou viacerych dark framov dostaneme priemerny
temny prad (master dark frame), ktory potom od¢itame od vedeckého snimku.
Uroveti neziaduceho signalu temného pradu tym vyrazne klesne.

Dal§im problémom, ktory degraduje presnost’ nasich merani je zakladovy
Sum - ofset. Spadd donl vlastny Sum elektroniky CCD kamery a vyc¢itavaci Sum,
ktory vznikd pri vyc€itavani ¢ipu a ma podobu jemného riadkového vzorovania.
Na eliminaciu tohto Sumu pouzivame kalibra¢nti snimku zvant bias. Je to snimka
exponovana s najkratSou moznou expozi¢nou dobou (v idedlnom pripade 0 s), aby
neobsahovala temny prad, pri zavretej uzavierke. V analogii ku dark frame je to
zasa mapa zakladného Sumu snimky.

Daldim faktorom, ktory moéZe priamo zmenit vysledky nasho
fotometrického merania st artefakty suvisiace s pouZitou optickou sustavou
aroznou citlivostou pixelov. Pri vicsich formatoch ¢ipu sa zvykne objavovat
vignetacia, pretoze v dosledku vel'kého rozmeru ¢ipu dopada na jeho okraje menej
svetla ako do jeho stredu. Dal§im problémom su neéistoty na roznych &lenoch
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optickej sustavy, predovSetkym na filtroch, ktoré vytvaraji na vedeckom snimku
rozne nehomogenity. Aby sme sa tychto chyb zbavili, je potrebné vedecku snimku
skalibrovat’ o tzv. flat field. Je to kalibratna snimka zachytavajuca rovnomerne
osvetlenu plochu bez gradientov, na ktorej vyniknu vSetky spomenuté artefakty.
Vytvorenie spravneho flat fieldu moéze byt velmi zlozité. EXistuje niekolko
postupov, ako ho vytvorit. Délezité je zachovat presne rovnaké nastavenie
a usporiadanie optickej sustavy, ako bolo pri exponovani vedeckych snimok.
Jednym z najpouzivanejSich postupov je, Ze sa pocas nautického sumraku zamieri
d’alekohl'ad do oblasti bez hviezd s opatnym azimutom ako malo zapadajice
(vychadzajuce) Slnko, zhruba vo vyske 60° nad obzorom a exponuji sa snimky,
ktoré maju priemerne na pixel signal rovny aspon tretinovej hodnote celkového
rozsahu ADU. Takto naexponujeme niekol’ko flat fieldov, kazdy opravime o dark
frame a z nich potom vytvorime master flat field. Vysledny skalibrovany master
flat field od¢itame od vedeckej snimky, ¢im sa zbavime neziaducich artefaktov.

2.1.2 Fotometrické systémy

Vicsina fotometrickych merani sa v sti¢asnosti robi s pouzitim roéznych filtrov.
Pomocou systému viacerych filtrov tak dokazeme ziskat’ hrubt predstavu o profile
rozlozenia energie v spektre hviezdy, ¢i dokonca intenzitu nietorych spektralnych
¢iar. Podla pouzitych filtrov mdézeme tieto systémy rozdelit na tri skupiny:

- Sirokopasmove — filtre maju pologirku rozsahu minimalne 30 nm.

- Strednepasmové — filtre pokryvaja polosirku od 10 do 30 nm.

- Uzkopasmové — jednotlivé filtre mozu mat’ priepustnost’ iba nickol’ko malo
nm, pripadne mozu prepuitat’ len Ziarenie nejakej konkrétnej vinovej dizky.

Historicky sa vyvinuli desiatky fotometrickych systémov. V dosledku tohto
bolo nutné, aby sa fotometrické systémy nejako Standardizovali, aby sa mohli
vyuzivat' a porovnavat data zroznych pristrojov. NajlepSie sa tak ujali dva
fotometrické systémy, v ktorych sa dnes robi vdcsina pozorovani — Johnsonov
medzinarodny systém (Johnson & Morgan, 1953) so svojim rozSirenim (Johnson,
1965; Cousins, 1976) a Stromgrenov systém (Stromgren, 1956). V tychto
fotometrickych systémoch st premerané hviezdy v mnohych hviezdnych poliach,
¢o umoziuje meranie na akomkol'vek pristroji v danom fotometrickom systéme
skalibrovat’ na Standardné hodnoty.

Johnsonov medzinarodny systém UBV a jeho rozSirenie

Johnsonov systém je Sirokopasmovy fotometricky systém (Obr. 11 atabulka 1).
Pomocou merani v tomto fotometrickom systéme moZeme urcit’ rozloZenie energie
v spektre ziarenia hviezdy, z Coho sa da odvodit' povrchova efektivna teplota
a d’al§ie parametre vratane ziarivého vykonu, ¢i teploty. Presnost’ urCenia tychto
hodndt je vSak vel'mi negativne ovplyvnené tzv. medzihviezdnym scervenanim.
Dalsou nevyhodou UBV systému je, Ze sa intervaly priepustnosti jednotlivych
filtrov prekryvaju. Konkrétne prekrytie filtrov U aB v oblasti za Balmerovym
skokom znemoznuje urcit’ jeho vysku.
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Tabulka 1: Rozsah a maximum priepustnosti jednotlivych filtrov Johnsonovho
systému.

Johnsonov systém U B V

Rozsah filtrov [nm] 120 140 280

Maximum priepustnosti 358 439 545
[nm]

Neskor Johnson (1965) a Cousins (1976) rozsiril UBV systém aj do ¢ervene;j
a infraCervenej oblasti, pricom maxima priepustnosti filtrov volil tak, aby lezali
mimo oblasti zasiahnutej atmosferickou extinkciou. Pribudli tak filtre R (700 nm), |
(900 nm), J (1250 nm), K (2200 nm), L (3400 nm) a po dlhych polemikach o jeho
zavedenie i filter H (1620 nm) (Bessel, Brett, 1988).

UBVRI Photometry Passbands

Relative Intensity

" -
500 600 700 1000
Wavelength (nm)
:-—U - passband B - passband — V- passband' ~—R - passband — |- passband ]

Obrazok 11: UBVRI fotometricky systém. Prevzaté a upravené z [6].
2.1.3 Diferenciilna fotometria a farebna kalibracia

Aby bolo moZné porovnat’ udaje namerané s nasim pristrojom s meraniami inych
pozorovatel'ov, je potrebné ich previest na niektory Standardny fotometricky
systtm. Aby sme dokdzali nase hodnoty vrdéznych filtroch prepocitat
na Standardné hodnoty, musime zistit' transformacné koeficienty. Situaciu vSak
komplikuje atmosfericka extinkcia, ktora spOsobuje, Ze sa pocas noci meni
hviezdna velkost hviezdy v danom farebnom filtri, bez skuto¢nej premennosti
hviezdy. Atmosfericka extinkcia je rozptyl apohlcovanie ziarenia hviezdy
na casticiach atmosféry. Najviac sa prejavuje na horizonte, kde svetlo hviezdy
prechadza najvacsou vzdu$nou hmotou a najmenej sa prejavuje v zenite.

Atmosfericka extinkcia v8ak zavisi aj na vlnovej dizke prechadzajuceho
ziarenia. Pozostava z Rayleighovho rozptylu (na molekulach a zhlukoch molekl),
pre ktory plati, Ze je nepriamo umerny $tvrtej mocnine vlnovej dizky a Mieovho
rozptylu (na atémoch a ¢asticiach porovnatelnych s vinovou dizkou Ziarenia), ktory
je nepriamo umerny vlnovej dizke Ziarenia.
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Problém s extinkciou mozno jednoducho eliminovat  pouzitim
diferencialnej fotometrie. T4 je zalozena na tom, ze miesto absolutnej hviezdnej
vel'kosti meranej hviezdy urCujeme len jej relativnu hviezdnu velkost’ vzhl'adom
k porovnavacej hviezde, ktorej hviezdna velkost' sa nemeni. Ak zvolime ako
porovnavaciu hviezdu, objekt v dostatotne malom zornom poli S podobnym
farebnym indexom a jasnostou, aki ma skimanad hviezda, mdézeme zanedbat
atmosfericku extinkciu prvého i druhého radu.

Stanovenie kalibra¢nych koeficientov

Na prevod medzi inStrumentalnym a Standardnym fotometrickym systémom
pouzijeme subor rovnic:
AB — Av = Cz(Ab — Av) + k4,
AV — Av = Cy(Av — Ar) + k,, (13)
AR — Av = Cxr(Av — Ar) + kg,
Al — Av = C;(Av — AQ) + k,.

Pocet tychto rovnic je rovny poctu pouzitych filtrov. Velké pismena
so symbolom A vtychto rovniciach st diferencidlne hviezdne velkosti
v Standardnom systéme. Malé pismena so symbolom A st diferencialne velkosti
vV nasom in§trumentalnom systéme. Nezname C a k s indexmi st transformacné
koeficienty. Aby sme ziskali ich hodnoty, je potrebné nasim pristrojom
premerat’ niektoré z hviezdnych poli, v ktorych sa nachadzaji hviezdy So zndmymi
hviezdnymi velkostami Vv §tandardnom Johnsonovom systéme, napr. pole, ktoré
v okoli rovnika premeral A. U. Landolt (1992).

Ked’ zmeriame vybrané hviezdne pole vo vSetkych filtroch, urobime
na kazdej snimke diferencialnu fotometriu vzhl'adom k jednej vybranej hviezde.
Tieto rozdiely inStrumentidlnych hviezdnych velkosti potom dosadime spolu
s rozdielmi Standardnych hviezdnych velkosti tych istych hviezd do rovnic (13).
Kalibracné koeficienty dostaneme prelozenim tychto rovnic linearnou funkciou
metodou najmensich Stvorcov.

2.2 Svetelné elementy a svetelna krivka

Pri vyskume premennych hviezd sa snaZime ziskat’ svetelnu krivku. Je to zavislost’
hviezdnej velkosti na Case. Pri periodickych premennych hviezdach st pre nas
podstatné aj d’alSie informécie, ktoré oznacujeme ako svetelné elementy. Je to
peridda P, ktord sa obycajne urcuje v diloch, a potom c¢as extrému Mg (v pripade
fyzickych premennych hviezd maxima hviezdnej velkosti) v heliocentrickom
julianskom datume (HJD). Ak pozname svetelné elementy, mozeme urcit’ fazova
funkciu 9(t). Udava pocet cyklov, ktoré prebehli od ¢asu zdkladného extrému
do ¢asu merania t, pre ktory fazova funkciu ur€ujeme. Vypocitame ju ako

I(t) =

t—M,
P )

(14)

pricom celou ¢ast'ou fazovej funkcie je epocha E(t), ktora udava celoCiselny pocet
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cyklov od Casu My ajej desatinnou Castou je faza aktualneho cyklu o(t).
Pre uplnost’ teda méme

I(t) = E(t) + @(t). (15)

Pri vicSine skumanych hviezd vsSak pocas jedného pozorovania
nedokdazeme namerat’ svetelni krivku z celého cyklu hviezdy. Preto je nutné
pospajat’ viacero cCasti svetelnej krivky do fazovej svetelnej krivky, ktorad
predstavuje zavislost' hviezdnej velkosti hviezdy na faze ¢(t). Ta je sucasne
dolezitym nastrojom vyskumu premennych hviezd. Vieme znej urcit’ typ
premennej hviezdy, potvrdit, alebo vyvratit' spravnost’ urcenia periddy, odhalit’
rozne anomalie. Analyzou fazovej svetelnej krivky mdézeme tiez ziskat’ podozrenie
na nezname teleso v skimanom hviezdnom systéme, Blazkov jav pri hviezdach
RR Lyr a d’alSie dolezité informacie.

Obrazok 13: Fazova krivka hviezdy CX Lyr, ktora vykazuje Blazkov jav. Prevzaté
z de Ponthiere & Le Borgne (2012) .

2.3 HPadanie period

Pri $tudiu novej, nepreskimanej hviezdy je nutné urcit’ jej periodu. PouZzivaji sa
na to dva typy metod. Jednou z nich st rozne variacie metody fazového rozptylu,
napr. Phase dispersion minimalization (Stellingwerf, 1978) ardzne variacie
fourierovskych technik. Metdoda fazového rozptylu sa vyuziva vtedy, pokial
nemame o hviezde vobec Ziadne informacie. Namerané data sfazujeme s réznymi
periddami, pricom redlnej peridde je najblizsie ta, s najmensim rozptylom.

Druhd metoda vyuziva to, ze o hviezde mame nejaké informacie, ako je
napr. typ premennej hviezdy. V takom pripade sa snazime pre namerané data najst’
takt periodu, ktora by najlepSie zodpovedala modelovej svetelnej krivke pre dany
typ hviezdy, pomocou metdédy najmensSich Stvorcov. Idedlne je vSak pouzit
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kombinaciu oboch metdd, kde sa najskér pomocou prvej metédy pokusime zistit
typ premennosti hviezdy a jej periddu potom upresnime pomocou druhej metody.

Na hladanie periédy sa Vv pripade pulzujucich hviezd najcastejSie pouziva
metdda prekladania zavislosti nameranych hodnét na ¢ase sumou goniometrickych
funkcii, tak, aby vysledna funkcia ¢o najlep$ie zodpovedala nameranej zavislosti.
Rozdiel medzi prekladanou sumou funkcii a ¢asovou zavislostou dat nazyvame
rezidua. Hl'adame takd sumu goniometrickych funkcii, pre ktort je hodnota rezidui
¢o najmensia. Nakolko st goniometrické funkcie periodické, vieme takto
po najdeni optimalnej sumy funkcii urcit’ i periodu skimanej hviezdy.

2.4 O-C diagram

O-C diagram je dalsi silny néstroj Studia premennych hviezd. Jeho analyzou
modzeme skumat’ spravnost’ urCenia svetelnych elementov alebo ich zmeny.
Konstrukcia O-C diagramu vychddza z predpokladu, Ze skimand premenna
hviezda periodicky meni svoju jasnost. Ked pozname svetelné elementy skiimane;j
hviezdy, mézeme do buduicnosti vypocitat’ l'ubovolny ¢as jej extrému (calculated —
C). Pozorovany ¢as extrému (observed — O) potom porovname s ¢asom C aich
rozdiel vynesieme v zavislosti na case. Dostaneme tak O-C diagram. Z O-C
diagramu moézeme vycitat’ napr. nespravne urcenie zdkladného minima, nespravne
urCenie periddy, zmenu periody, ktorda moze byt zapriCinend pretokom hmoty
Zjednej zlozky dvojhviezdneho systétmu na druhu alebo pritomnostou
nevidite'ného telesa a d’alsie.

2.5 Vztahy pre vypocet fyzikalnych parametrov

Pri $tadiu premennych hviezd typu RR Lyr sa pouziva na popis svetelnej krivky
Fourrierova analyza. Pomocou nej mdZeme popisat’ takmer I'ubovolny tvar sumou
goniometrickych funkeii, ako napr.

m(t) = my + XM, A;sin (iZn t_;wo + (pl-), (16)

kde m(t) je pozorovana hviezdna velkost, M je stupen fitu, my je stredna
pozorovana hviezdna velkost, A; je amplitida i-tého stupiia sumy, P je perioda, ¢
je faza, t je okamih pozorovania, Mg je okamih zakladného extrému.

Simon & Lee (1981) definovali tzv. Fourrierove koeficienty (rovnica ¢. 17)
na zaklade popisu kriviek cefeid pomocou metéd Fourrierovej analyzy. Zistili
suvislost’ niektorych parametrov s periodou skimanych hviezd. Z fitu podla
vzt'ahu €. 16 ur¢ime Fourrierove koeficienty Rjj a ojj, ako

Rij = Ai/4;,
Qij = joi — L@;. (17)

Simon (1988) zistil, ze pri premennych hviezdach typu RRab klesa koeficient ¢
s metalicitou. Pricom metalicita hviezdy vyjadruje rozdiel logaritmov pomerov
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koncentracie Zeleza a vodika skimanej hviezdy a Slnka, teda

[Fe/H] = log(Nge/Nu) — 1og(Nge/Ny)si. (18)

Neskor nantho nadviazali Jurcsik & Kovacs (1995, 1996) a potom i Jurcsik (1998),

ktori odvodili vztahy pre vypocet fyzikadlnych parametrov hviezd typu RR Lyr

za pomoci Fourrierovych koeficientov. Tieto rovnice vznikli empiricky, pri¢om

predpokladaju, ze tvar svetelnej krivky hviezdy typu RR Lyr zavisi na jej

fyzikéalnych parametroch, akymi st metalicita, efektivna teplota, hmotnost’ a d’alSie.
Metalicitu hviezdy je mozné uréit’ podl'a vztahu

[Fe/H] = —5,038 — 5,394P + 1,345¢3,, (19)
a jej odchylku

a[ZFe ) = 1,80905. + 2K1,P + 2Ki3031 + 2Kp3P3; +
+Ky1 + K3 P2 + K333, (20)

(Jurcsik & Kovacs, 1996). Koeficienty Kjj st v tabul'ke 2.

Tabul’ka 2: Konstanty pre vypocet neistoty odhadu metalicity (Jurcsik & Kovacs,
1996).

Ku K K22 Kis K23 Kss

0.08910 0.00116 0.02529 -0.01753 | -0.00289 0.00374

Dalej mozeme uréit efektivnu povrchovi teplotu hviezdy (Jurcsik, 1998)
Vv zavislosti na metalicite podl'a

logTess = 3,834 + 0,019[Fe/H] o = 0,0068, (21)
kde o je strednd kvadraticka odchylka pre logTes. Okrem efektivnej povrchovej
teploty zavisi na metalicite aj hmotnost’ hviezd RR Lyr. Ta moézeme urcit
v hmotnostiach Slnka podl'a vztahu

logM = —0,328 — 0,062[Fe/H] o = 0,019, (22

(Castellani et al., 1991). Pomocou znamej metalicity mozeme rovnako urcit
aj ziarivy vykon hviezdy V jednotkach Ziarivého vykonu Slnka podla vzt'ahu

logl = 1,464 — 1,106[Fe/H] o = 0,020, (23)
(Jurcsik, 1998).Podla znameho Ziarivého vykonu Lg = 3,827.10% W a absolutnej
hviezdnej velkosti Slnka Mys = 4,83 mag [8] mdézeme z vypocitaného Ziarivého

vykonu hviezdy L ur¢it aj jej absolatnu hviezdnu velkost My S vyuzitim
Pogsonovej rovnice.

L
MV - Mvsl = —Z,SIOgL_Sl (24)
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Zo znamej absolutnej hviezdnej velkosti pomocou modulu vzdialenosti mozno
vypocitat’ vzdialenost’ skimanej hviezdy,

mo—My—Ay+5

r=10 5 . (25)
V tejto rovnici Ay predstavuje medzihvezdnu extinkciu v magnitadach. Na zaver

mobzeme na zaklade znamej teploty a polomeru hviezdy s vyuzitim Stefanovho-
Boltzmannovho zakona uréit’ i stredny priblizny polomer hviezdy

L
R= /—WT:H. (26)

-28 -



3 Spracovanie nameranych dat

3.1 VoI’ba skimanej premennej hviezdy

Pri vybere vhodnej premennej hviezdy bolo potrebné zvazit niekolko kritérii.
NajddlezitejSim z nich bolo, aby vybrana hviezda bola podtypom RRab, ktoré sa
vyznacuju vyraznou a charakteristickou svetelnou krivkou. Dal§imi kritériami boli:

- Vhodna poloha na oblohe — hviezda sa musela nachadzat’ vo vhodnej
oblasti na oblohe, tak aby bola pocas pozorovacich noci v zime ana jar
dostato¢ne vysoko nad obzorom pre ziskanie kvalitnych dat.

- Vhodna hviezdna velkost — sustredil som sa na vyber hviezdy ktorej
hviezdna velkost” by sa pohybovala najmenej do 12,5 mag, aby hviezda
mala dostatocny signal.

- Neprebadana hviezda — bolo vhodné, aby hviezda nebola vel'mi prebadana,
¢im sa zvysila pravdepodobnost’, Ze na nej objavim nieco nove.

- Porovnavacie hviezdy v blizkosti premennej hviezdy — aby bolo mozné
realizovat’ diferencidlnu fotometriu, bolo treba, aby sa v blizkosti
premennej hviezdy (v takej vzdialenosti, aby sa zmestili do zorného pola
CCD kamery) nachadzali hviezdy s podobnou hviezdnou velkostou
a farebnym indexom aky ma zvolena hviezda.

- Nevykazuje Blazkov jav — zameriaval som sa na objekty, ktoré podla
dostupnych informécii nevykazuji Blazkov jav. Hviezda s Blazkovym
javom by totiz vyzadovala dlhodobejsie meranie.

Pri hl’adani vhodnej hviezdy som pouzil databazu GCVS (General Catalogue of
Variable Stars, Samus et al., 2012) a databazu VSX (The International Variable
Star Index, Watson, 2006), pricom som si pri hladani porovnavacich hviezd
dopomohol aj databazou SIMBAD (Wenger et al., 2000). Pre vylt¢enie Blazkovho
javu pri hviezde bola pouzita databaza BlaSGalF (Skarka, 2013).

Nakoniec som vybral hviezdu XZ UMi, ktora dostatoéne spiiiala vietky
kritéria. PredovSetkym bola takmer neprebadana. Jediné dostupné merania boli
z prehliadky NSVS (Northern Sky Variability Survey, Wozniak et al., 2004), kde
bolo zaznamenanych len zhruba 150 bodov svetelnej krivky. Z dostupnych ¢lankov
bola len spomenutd v zoznamoch hviezd. Zakladné parametre tejto hviezdy su
uvedené v tabul’ke 3.

Tabul'ka 3: Zakladné parametre vratane svetelnych elementov hviezdy XZ UMi
podrla databazy VSX (Watson, 2006).

Max.lmaln Ml_mmalna B-V Zakladné 5
. . a hviezdna | hviezdna , . Peridda
Rektascenzia Deklinacia . o farebny | maximum
velkost velkost . [d]
index [HID]
[mag] [mag]
14 39 51,62 +744502,1 | 11,96 12,47 0,732 2451612,62 | 0,58509
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3.2 Pozorovanie a vol’ba porovnavacich hviezd

Pozorovania XZ UMi sa robili na Observatoriu Masarykovej Univerzity (MUO).
Vyuzil sa dalekohlad newton 600/2780 mm aako snima¢ bola pouzita CCD
kamera G2-4000 so sadou farebnych filtrov BVRI.

Pocas siedmych noci sa zaznamenalo zhruba 450 bodov v kazdom filtri
BVRI (vid’ tabulka 4). Pozorovate'mi boli Jakub Dolinsky (JD), Marek Skarka
(MS), Miloslav Zejda (MZ) aJiii Liska (JL) a Filip Hroch so Studentmi (FH+s).
Okrem samotnych vedeckych snimok sa robili aj korekéné snimky — dark frame,
flat field. Namerané data z kazdej noci boli potom spracované pomocou programu
MuniWin 2.0.10 (Motl, 2011), kde sa urobila redukcia vedeckych snimok
a diferencialna fotometria, ktorej vysledok je svetelna krivka XZ UMi v zavislosti
na HID.

Tabulka 4: Pozorovacie noci. Posledné dva riadky zobrazuji pozorovacie noci,
kedy bolo snimané Standardné pole hviezdokopy M67 pre farebnu kalibraciu.

Noc Pocet vedeckych snimkov Pozorovatel’
Vv jednotlivych filtroch /
expozicné Casy [S]
B |V R I

9.12.2014 45/150 | 45/100 | 45/100 | 45/150 JDaJL
7.3.2015 73/120 | 73/90 | 73/90 | 74/120 MS
10.3.2015 46/120 | 44/90 | 39/90 | 42/120 MZ
19.3.2015 81/120 | 81/90 | 81/90 | 80/120 JD
24.3.2015 61/120 | 60/90 | 59/90 | 60/120 JD
3.4.2015 78/90 | 78/60 | 78/60 | 78/90 MS
20.4.2015 87/90 | 88/60 | 87/60 | 83/90 MS
16.2.2015 10/60 | 10/60 | 10/60 | 10/60 MZ
21.4.2015 15/60 | 15/60 | 15/60 | 15/60 FH+s

Pre diferencidlnu fotometriu bola pouzitd ako porovnavacia hviezda blizka
hviezda s podobnou hviezdnou velkostou a farebnym indexom ako ma hviezda
XZ UMi. Okrem porovnavacej hviezdy sa pouzili i dve kontrolné check hviezdy,
aby sme mali istotu, ze zvolend porovnavacka nie je tiez premennd. Jednotlivé
hviezdy st vyznacené na obrazku 14. a spolu s charakteristikami uvedené v tabulke
5. Pre najdenie vhodnej porovnavacej hviezdy a check hviezd bol pouzity katalog
USNO-B 1.0 (filter I, Monet et al., 2003) a NOMAD 1 (filtre BVR, Zacharias et al.,
2004).
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Tabulka 5: VSetky hviezdy pouzité pri diferencidlnej fotometrii XZ UMi
s hodnotami hviezdnych velkosti a poloh. Pre porovnavaciu hviezdu check 2 sa
pouzila hviezdna velkost pre filter V z katalogu UCAC4 (Zacharias et al. 2013).

Hviezda | Oznadenie RA DEC B M R :
[mag] | [mag] | [mag] | [mag]
X7 NOMAD
UMi 11647- | 143951,623 | +74 4502,08 | 12,650 | 12,174 | 11,850 | 11,610
0078605
NOMAD
Comp 11646- | 144110,298 | +74 36 29.07 | 12,563 | 11,855 | 11,400 | 11,050
0079021
NOMAD
Check 1| 11646- | 144018.588 | +74 40 37,42 | 12,910 | 12,310 | 11,900 | 10,960
0078941
NOMAD
Check2 | 11647- | 144050.613 | +74 44 33.96 | 12,160 | 12,341 | 12,070 | 11,060
0078662
P_orom_a'vacia hviezda
. . 5
» :
-
Checicl ;
- . ; ‘
Check 2
- 'XZLM"' “

Obrazok 14: Hviezdne pole s vyznacenymi dolezitymi hviezdami. Snimka bola
vyhotovena s pomocou kamery G2-4000 na MUO.

3.3 Farebna kalibracia nameranych dat

Pre farebnu kalibraciu boli vyhotovené snimky Standardného hviezdneho pola
v otvorenej hviezdokope M67 so znamymi Standardnymi hviezdnymi velkostami
jednotlivych hviezd. Meranie bolo urobené dna 16.2.2015 (MZ) a?21.4.2015
(FH+s) na MUO, vo filtroch BVRI. Tieto data boli spracované v programe
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MuniWin. Snimky sa zredukovali pomocou dark frame a flat field. Nasledne bol
aplikovany postup z kapitoly 2.1.3. Na obr. 15 st ukazané zavislosti frebnych
indexov pouzité pre urCenie C ak, ktorych hodnoty si v tabulke 6. Z hodnot
koeficientov je zrejmé, ze filtre inStalované na MUO st vel'mi podobné
Standardnym.

Cs Cyv
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-08 LI N S S B S S B I N B B B B -08 -03 LI I
-0,8 -0,6 0,4 -0,2 0 0,2 0,4 0,6 -0,4 -0,3 -0,2 -0,1 0 0,1 0,2 0,3 04
db-dv dv-dr
C; CR
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-04 L e e e e LA S B B S S s -04 —04 LI
-0,8 -0,6 -0,4 -0,2 0 0,2 0,4 -0,4 -0,3 -0,2 -0,1 0 0,1 0,2 0,3 0,4
dv-di dv-dr

Obrazok 15: Grafy zavislosti zo vztahov (13) pre urcenie kalibracnych
koeficientov.

Tabul’ka 6: Kalibra¢né koeficienty.

Cs 0,97 £ 0,02 ke -0,005 +0,007
Cv -0,11 + 0,03 ks 0,002 = 0,005
Cr 1,13 £ 0,04 Ks 0,005 % 0,006
Ci -0,96 + 0,03 K 0,019 =+ 0,009

Zo ziskanych kalibratnych koeficientov sa pomocou programu
CONV2STD.PL [7] potom prepocitali inStrumentalne diferencidlne hviezdne
velkosti do Standardného systému a pripoCitanim K hviezdnej velkosti
porovnavacej hviezdy zistenej z katalogu NOMAD 1 a USNO-B 1.0 (tabul’ka ¢.5)
boli urcené jednotlivé hviezdne velkosti hviezdy XZ UMi v jednotlivych
filtroch standardného systému
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3.4 Urcenie pulzacnej periody

Z nameranych dat adat z prehliadky NSVS bola urobend periodova analyza
pomocou programu Period04 (Lenz & Breger, 2004). Ziskané frekven¢né spektra
st na obrazkoch 16 a 17, kde Sipkou st oznacené piky zodpovedajice pulzaénym

frekvenciam.

o
w
w

o

-~
= o
— o

[y

(=]
o
w
w

0,2

Lo v b v v by v by by v

Amplituda [mag]
L
o

=
-

o
w

K=
N
w

K=
N

K=
[
w

o
[y

o
(=]
(%3]

TT T T T T T T T T T[T T T T T T T T[T T T T T

Frekvencia [d]

Obrazok 16: Frekvencné spektrum ziskané programom Period04 pri periddove;
analyze vlastnych dat. Zakladna pulza¢na frekvencia je vyznacena Sipkou.
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Obrazok 17: Frekvencéné spektrum zdat zprehliadky NSVS s vyznacenou

zakladnou pulzacnou frekvenciou.
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Zistena perioda hviezdy XZ UMi je tak 0,58521 + 0,00002 dna, ktora sa lisi
od hodnoty uvedenej v databaze VSX. Pre data z prehliadky NSVS sme zistili
periodu XZ UM, 0,58506 + 0,00002 d.

3.5 Urcenie okamihov extrémov

Pri vykresl'ovani fazovej krivky XZ UM:i sa zistilo, Ze okamih zékladného maxima
uvedeny v databaze VSX s HID 2451612,62 je nepouzitel'ny. Preto bolo potrebné
ur¢it’ nové zakladné maximum Mo.

Pocas siedmych pozorovacich noci bolo zachytenych piat maxim. Vsetky
tieto maxima boli nafitované polynomom Stvrtého radu, priCom okamih extrému
10.3.2015 bol stanoveny ako nové zakladné maximum hviezdy.

Maximum 7.3.2015 Maximum 10.3.2015
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Obrazok 18: Maxima XZ UMi spolo¢ne s polynomialnymi fitmi $tvrtého radu.
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Maximum 20.4.2015
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Obrazok 19: Nafitované maxima XZ UMi polynomom §tvrtého radu.

Tabul’ka 6: Zoznam napozorovanych maxim. Vyznacené je maximum, ktoré bolo
pouzité ako zakladny extrém Mp.

HJD jednotlivych napozorovanych maxim hviezdy XZ UMi
2457089,5372 + 0,0008
2457092,4632 + 0,0009
2457106,5103 + 0,0008
2457116,4639 + 0,001
2457133,430007 + 0,0009

Zéakladné svetelné elementy st

HJDyax = 2457092,4632(9) + 0,58521(2) X E (27)

3.6 Analyza svetelnej krivky

Po niekolkych pozorovacich nociach bolo zrejmé, ze hviezda javi znamky
modulacie (obr. 20), ¢o onej doteraz nebolo zname. To, ze vzhlad fazovej
svetelnej krivky nie je iba dosledkom variability samotnej porovnavacej hviezdy,
hoc s dlhou periddou, sa overilo tak, ze bola urobena diferencialna fotometria
porovnavacej hviezdy s vyuzitim check hviezd. Po vykresleni dat bolo zjavné, Ze
sa hviezda z dlhodobého ani kratkodobého hladiska nemeni, (mozno to vidiet
v hornej cCasti obrazku 20) nakolko rozdiely hviezdnych velkosti jednotlivych
bodov svetelnej krivky sa pohybovali na trovni stotin magnitidy, ¢o je hlboko
pod hodnotami, ktoré vykazovali rozdiely vySky maxim svetelnej krivky XZ UMi.
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Obrazok 20: Fazové svetelné krivky XZ UMi z vlastnych merani.
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Obrazok 21: Fazova svetelnd krivka XZ UMi z dat prehliadky NSVS.
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Fitovanie dat prebehlo pomocou programu Cepheus (Barnacka, 2008). Pre urcenie
stupiia fitu, ktory by najlepSie zodpovedal fazovej krivke sme najskor pouzili
informacné kritéria AICc a BIC (Mkulasek & Zejda, 2013). Pricom kritérium AICc
je dané vztahom

n

AlCc = y% + 2g (28)

n-g-1'

kde y? ur¢ime ako rozdiel medzi skutoénymi datami a hodnotami danymi fitom
pre dant hodnotu defini¢ného oboru, ktory umocnime na druht, g je pocet volnych
parametrov a n je pocet merani. Kritérium BIC zas mozeme urcit’ podl'a vzt'ahu

BIC = x? + glnn. (29)
Informacné kritéria funguju tak, ze ur¢ime ich hodnotu pre rdzne stupne fitu,
pricom vhodnejsi je ten, pre ktory vyjde nizSia hodnota kritéria. V tabulke 7 su

uvedené informacné kritéria AICc a BIC pre stupne fitu 4 az 15.

Tabulka 7: Informaéné kritéria AICc a BIC.

Stupen fitu AlCc BIC
4 20,35 57,01
5 24,27 68,97
6 28,44 81,15
7 32,68 93,35
8 36,98 105,58
9 41,32 117,81

10 45,71 130,05
11 50,14 142,29
12 54,61 154,52
13 59,12 166,76
14 63,67 178,99
15 68,27 191,23

Z tabul’ky je zrejmé, Ze najlepSie prelozenie fazovej svetelnej krivky by sme mali
dostat” sumou Styroch goniometrickych funkcii. Z vizudlnej kontroly zistime, Ze
takyto fit nie je vhodny pretoZe preloZenie fazovej svetelnej krivky fitom Stvrtého
stupna ani z d’aleka nezodpoveda dostatocne presne jej tvaru.

Preto sa vyuZila ind metdda urcenia idealneho stupiia fitu. Jednoducho sa
pomocou programu Cepheus uréili chyby koeficientu ¢3; pre fit tretieho
az péatnasteho stupnia. A stupenn s najmenSou odchylkou sa pouzil na preloZenie
svetelnej krivky. Tymto postupom sme zistili, ze najlepsi bude siedmy stupen fitu
(vid’ obr 22. Oznaceny Sipkou).
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Obrazok 22: Zavislost’ odchylky @31 na stupni fitu.

Féazovu krivku XZ UMi sme nafitovali sumou siedmych goniometrickych funkcii
(obr. 23).
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Obrazok 23: Fazova svetelna krivka XZ UMi vo filtri V nafitovana
goniometrickym polynomom stupiia 7.
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Hodnoty koeficientov podstatnych pre d’alSie vztahy su:

mo= 11,902 + 0,003 mag,
p31 = 5,13 £0,07.

Tieto koeficienty sme vyuzili vo vztahoch z kapitoly 2.8 aurcili tak priblizné
fyzikélne parametre hviezdy XZ UMi, ktoré su uvedené v tabulke 5.

Tabulka 5: Odhad fyzikéalnych parametrov hviezdy XZ UMi

[Fe/H] M[Mg] | My[mag] L [Lsi] Terr [K] R [Rsi]

-1,29+0,01 | 0,56+0,02 | 0,83 +0,05 40+2 6450 + 100 50+0,2

Zo znamej vizualnej strednej hviezdnej vel'kosti Mg, absolutnej vizualnej hviezdnej
velkosti My a koeficientu medzihviezdnej extinkcie Ay = 0,081 mag (Schlafly et
al., 2011) pre oblast’ suhvezdia UMi sme uréili podl'a vztahu ¢. 25 aj pribliznt
vzdialenost’ 1580 + 36 pc.

Z uvedenych zistenych fyzikalnych parametrov hviezdy XZ UMi mdzeme
usudit, ze ide o priemerni hviezdu typu RR Lyrae, nakolko vSetkymi svojimi
parametrami spadd do tejto kategérie aniéim sa viac-menej nevymyka
zo Statistiky.

3.7 Blazkov jav

Zistenie, ze ide o hviezdu s Blazkovym javom zavazne zmenilo d’alSie
smerovanie prace, nakol’ko povodnym zamerom bolo iba uréenie periody, svetelnej
krivky a pomocou jej analyzy uréenie fyzikalnych parametrov hviezdy. V tejto
situdcii vSak pri mnozstve dostupnych dat, ktoré boli namerané nie je mozné
dostato¢ne presne stanovit’ fyzikdlne parametre hviezdy, ked’Ze preloZenie takejto
nedostato¢ne pokrytej svetelnej krivky je malo presné. Zameral som sa preto viacej
na samotny Blazkov jav a jeho popis.

V ramci periddovej analyzy je totiZ pri hviezde s BlaZkovym javom moZné
ur¢it’ i periodu modulacie svetelnej krivky, tzv. Blazkovu periodu ato analyzou
frekvenéného spektra hviezdy. Idealne frekvencné spektrum z kontinualneho
sledovania hviezdy so vzorkovacou frekvenciou rddovo v minutach bez Sumu
vyzera ako na obrazku 24. Najvyraznej$ie piky zobrazuju puzacnu frekvenciu
hviezdy a jej nasobky.

Pri hviezdach s Blazkovym javom moZeme popri hlavnych pikoch
(pulzacna frekvencia hviezdy a jej nasobky) pozorovat i postranné piky (obr. 25).
Rozdiel frekvencie postranného piku ahlavného piku je rovny BlaZkovej
frekvencii (Benko et al., 2011).

Periddovou analyzou nameranych dét v§ak nebolo mozné Blazkovu periddu
urit. Nedostatok nameranych dat, kratky interval merania (zhruba 4 mesiace)
a vzorkovacia frekvencia v dioch sposobil, ze frekvencné spektrum bolo plné
prebytoéného Sumu s mnozstvom zhruba rovnako vysokych pikov (obr. 16).
Vynikal iba pik s pulzacnou frekvenciou hviezdy. Postranné piky, ba ani hodnoty
tretieho a vyssieho nasobku hlavnej frekvencie hviezdy nebolo mozné rozoznat.
Pre jednoznacnejSie frekvencné spektrum by bolo treba ovela viac merani S dlhSou
casovou zékladnou.
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Preto boli vyuzité jediné dostupné data z prehliadky NSVS (Wozniak et al.
2004). Svetelna krivka obsahovala iba 150 bodov, ale mala dlhu ¢asovu zakladhu
(zhruba 346 dni). Z periddovej analyzy pomocou tohto frekvenéného spektra tak
bolo mozné urcit’ frekvenciu postranného piku i Blazkovu periodu s hodnotou
41,3 £ 0,3 dni (v obr. 26 oznacena Sipkou).
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Obrazok 24: Idealne frekvencné spektrum hviezdy RR Lyrae. Prevzaté z (Benkd et
al., 2011).
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Obrazok 25: Postranné piky, ktoré¢ mézeme pozorovat’ pri hviezde s Blazkovym
javom po od¢itani pulza¢nej frekvencie a jej nasobkov. Prevzaté z (Benkd et al.,
2011).
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Obrazok 26: Frekvencné spektrum hviezdy XZ UMi z merani prehliadky NSVS.
Sipka poukazuje na postranny pik, ktory bol odhaleny po odcitani pulzacnej

frekvencie a jej dvojnasobku. Pomocou neho sa potom odhadla Blazkova peridda.
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Obrzok 27: Fazova krivka s Blazkovou peridodou z vlastnych dat (vlavo) a fazova
krivka s Blazkovou peridodou z dat z NSVS. Pre konstrukciu bolo pouzité zakladné
maximum zo vztahu ¢. 27.
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Z.aver

V tejto praci som skimal premenna hviezdu XZ UMi, typu RR Lyr, podtypu
RRab. Islo opomerne neprebadant hviezdu s minimom predoslych merani.
Hlavnym cielom prace preto bolo urobit’ d’alSie merania, naslednou periédovou
analyzou overit’ jej znamu periddu, vykreslit' a analyzovat jej fazova svetelnu
krivku apomocou jej fitu sumou goniometrickych funkcii ur€it potrebné
Fourierove koeficienty a nasledne fyzikalne parametre hviezdy.

Hviezda bola pozorovana z observatoria MUO v Brne pocas zimy a jari
2015. Séria dat vo filtroch BVRI zo siedmich noci (450 bodov v kazdom filtri) bola
skalibrovana na S$tandardny Johnsonov systém pomocou hviezdneho pola
v otvorenej hviezdokope M67. Nasledna periodova analyza upresnila znamu
periodu hviezdy na P = 0,58521 d. Po vykresleni fazovej svetelnej krivky
znameranych dat som vsSak dospel ktomu, Ze svetelnd krivka hviezdy je
modulovand. Po overeni jej moduldcie tym, Ze som preveril i variabilitu pouZitej
porovnavacej hviezdy, som tak dospel k hlavnému vysledku tejto prace a tym je
objav Blazkovho javu pri hviezde XZ UMIi, ktory tu dosial’ nebol znamy. Blazkova
peridda s hodnotou 41,3 d bola odhadnutd z analyzy dat z prehliadky NSVS,
pretoze vlastné data boli na tento ucel nedostatocné.

Za pritomnosti Blazkovho javu pri hviezde nebolo mozné presne urcit
fyzikalne parametre hviezdy v dosledku nedostatku dat. Preto mozno tieto vysledky
povazovat’ iba za orienta¢né. Pre presnejsSie hodnoty by bolo potrebné dlhodobejsie
meranie s va¢sim mnozstvom dat. I tak vsak tieto vysledky poukazali na to, Ze ide
0 hviezdu typu RR Lyr, ktora sa Svojimi parametrami nijak neli§i od priemeru
a hodnoty metalicity, hmotnosti, zZiarivého vykonu, teploty ¢i polomeru priam
zapadaju medzi parametre ostatnych hviezd rovnakého typu.
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