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Tato prace se zabyva vyzkumem fyzikalnich vlastnosti planetek. Z pozoro-
vani svételnych kfivek planetek miizeme odvodit jejich synodickou rotac¢ni
periodu a ziskat tak informace o dynamice a struktufe téchto objekti. Teo-
reticka cast je zamérena na fyzikalni interpretaci svételnych zmén planetek a
jejich pozorovani. Rozebrany jsou problémy, se kterymi se mtizeme pfi tomto
pozorovani setkat. Nasleduje postup pro odvozeni synodické rotacni periody
planetky z jeji svételné kiivky a zptisob konstrukce fazové kiivky. V prak-
tické c¢asti prace jsou popsana vlastni pozorovani a nakonec uvedeny jejich
vysledky.

This paper deals with physical properties of the minor planets. The ob-
servation of the lightcurves reveals their synodic rotation period and thus
we obtain the information about dynamics and structure of these bodies.
Theoretical part of the paper describes the observation of the lightcurves
and its physical interpretation. Some problems that we can face during the
observation are also mentioned. The methods of lightcurve analysis and fin-
ding the synodic period are presented. In the last part of the paper the
observation and its results are summarized.
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KAPITOLA 1

Uvod

Vyzkum planetek patii k velmi vyznamnym oblastem moderni astronomie a
astrofyziky. Veliky duraz je kladen na nalezeni a popsani drah vétsiny plane-
tek ve slunecni soustave, zvlasté pak téch, které by mohly potencialné ohrozit
Zemi. Nemensi vyznam ma ale vyzkum fyzikalnich vlastnosti planetek. Po-
zorovani jejich svételnych kiivek nam dava moznost zjistit informace o struk-
tufe a dynamice téchto objektid. Ty vypovidaji jednak o vyvoji samotnych
planetek, ale také o vyvoji celé slunecni soustavy. Pravé planetky mohou byt
otisky prsti gravita¢niho piisobeni Slunce a planet a mohou podat podrobné
svédectvi o historii slunec¢ni soustavy. Mimoto jsou tyto znalosti uzitecné pri
uvahach o nebezpeci, které planetky predstavuji pro Zemi a zivot na ni.



KAPITOLA 2

Co jsou planetky?

Planetky jsou nezanedbatelnou soucasti slunecni soustavy. Prestoze jejich
podil na celkové hmotnosti nasi soustavy je velmi maly, roli planetek pfi je-
jim vyvoji nelze prehlédnout. Nez se budu vénovat jejich svételnym krivkam,
povime si néco o soucasnych znalostech o stavbé a slozeni planetek a jejich
prostorovém rozmisténi ve slunecni soustavé.

2.1 Rubble piles

Jak vlastné planetky vypadaji? Casto se o planetkidch hovoii jako o kusech
skal, které obihaji ve slunecni soustave. Predstavovat si planetku jako monoli-
ticky balvan by ale bylo zcela chybné. Drtivou vétsinu planetek totiz mizeme
charakterizovat jako tzv. rubble piles (volné pieloZzeno snad hromada suti).
Nézev vystihuje fakt, Ze planetky jsou agregaty slozené z vice (nebo mnoha)
mensich kust, které jsou vazany témeér vyhradné vlastni gravitaci — postra-
daji tedy pevnost v tahu (tensile strength). Na povrchu takového télesa se
nachézi regolit, vétsi i mensi balvany a impaktni kratery.

Pravé velikost téchto kratert je jednim z dtvodi, pro¢ nemohou byt
planetky monolitické — tak mocnou srazku, ktera vytvorila tyto kratery, by
prosté neprezily. V celistvém ,balvanu“ by se totiz sitila razova vlna, ktera by
ho pravdépodobné rozbila na kusy a tém udélila rychlost vétsi nez tnikovou.
Naproti tomu rubble pile prudky naraz velmi dobfe utlumi, a i kdyz se roz-



2. Co jsou planetky?

bije na kusy, neni kolize pro planetku osudna — fragmenty jsou vyhozeny nizsi
nez unikovou rychlosti a znovu se diky gravitaci spoji v celistvé téleso (nékdy
podvojné). Pro vySe uvedenou teorii také hovori fakt, ze planetky maji nizsi
hustoty nez meteority, o kterych se soudi, ze pochéazeji praveé z planetek.

2.2 Kde planetky najdeme?

Ted kdyz méme predstavu o tom, jak planetky vypadaji, pokusil bych se
nastinit celkovy pohled na planetky ve slunecni soustave. Nevyskytuji se zde
totiz zcela nahodile, ale v urcitych skupinach.

Tou nejnapadnéjsi a nejpocetnéjsi (ovsem jen pokud jde o objevené za-
stupce) je hlavni pds planetek. Jedna se o ttvar podobny toroidu (nebo jinak
také americké koblize), ktery se rozkladd mezi drahami Marsu a Jupitera ve
vzdalenostech od 2,1 do 3,27 AU od Slunce. Struktura hlavniho pasu plane-
tek je vyrazné ovlivnéna gravitacnim ptisobenim Jupitera. Pokud jsou obézné
doby planetek v poméru malych celych ¢isel s jeho obéznou dobou, uplatnuje
se tzv. rezonance. Periodické gravitacni poruchy Jupitera plisobi stabilizaci
(jako v ptipadé Trojanil) nebo destabilizaci drah planetek (Kirkwoodovy me-
zery v hlavnim péasu planetek).

Vyznamnou skupinou planetek jsou blizkozemni planetky (NEA — Near-
Earth Asteroids) — ty se vice ¢i méné pii svém obéhu priblizuji k dréaze
Zemé. Jejich velkd poloosa drahy je mensi nez 1,3 AU. Jistym prechodem
mezi hlavnim pasem planetek a témi blizkozemnimi jsou tzv. kriZici Marsu
(Mars-crossers) — na svych drahach se ke Slunci piiblizuji pravé na 1,3 AU.

Podle parametri drah se daji blizkozemni planetky rozdélit do tii skupin,
na planetky typu Amor, Apollo a Aten, které jsou pojmenovany podle svych
nejznameéjsich zastupcti. Charakteristiky jejich drah vypadaji nasledovneé:

e Amor: perihelové vzdalenosti v rozmezi 1,017 AU a 1,3 AU (k draze
Zemé se priblizuji jen v perihelu).

e Apollo: hlavni poloosa vétsi nez 1 AU, vzdéalenost v perihelu mensi
nebo rovna 1,017 AU (kiizi drahu Zemsé).

e Aten: hlavni poloosa mensi nez 1 AU, vzdalenost v afelu vétsi nebo
rovna 0,983 AU (kiizi drahu Zemé).

Velka pozornost je vénovana blizkozemnim planetkam, které se k draze Zemé
priblizuji na vzdalenost mensi nez 0,05 AU a jejich absolutni magnituda je
mensi nez 22 mag — to jsou tzv. potencidlné nebezpecné asteroidy (PHA —
Potentialy Hazardous Asteroids).
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2. Co jsou planetky?

Mezi drahami Jupitera a Neptuna se pohybuji Kentausi (prvnim objeve-
nym zastupcem je (2060) Chiron). Jsou to zvlastni télesa, protoze pii pri-
chodu perihelem v nékterych pripadech jevi slabou kometarni aktivitu a jedna
se tedy zfejmé o pozvolny prechod mezi planetkami a kometami.

V téchto ¢astech slunecni soustavy se také nachazeji objekty rozptyleného
disku (Scattered-Disk Objects), jejichz drahy maji vysokou excentricitu a
vzdalenosti v afelu dosahuji stovek AU.

Pokud se vydame jesté déle od Slunce, za drahu planety Neptun (30 AU),
narazime na transneptunickd télesa (TNO — Trans-Neptunian Objects). Casto
se také hovoii o Edgeworthové-Kuiperové (nebo jen Kuiperové) pasu a ob-
jekty k nému nalezejici se oznacuji zkratkou KBO (Kuiper Belt Objects).
Jsou to dosud nejvzdalené€jsi zndma télesa ve slunecni soustave.

I v této skupiné téles se uplnuji rezonance — tentokrat v podani Neptuna.
Ten rozdéluje transneptunickd télesa na Plutinos (pomér obéznych dob je
3:2) a Cubewanos neboli objekty hlavniho Kuiperova péasu. Existuji jisté hy-
potézy, podle kterych jsou transneptunicka télesa viibec nejpocetnéjsi skupi-
nou planetek (ackoliv tento nézev uz zde neni zcela na misté) a jejich celkova
hmotnost je mnohosetnasobné vyssi nez souhrna hmotnost planetek hlavniho
pasu. Kuipertv pas je také vseobecné povazovan za zdroj kratkoperiodickych
komet.

Jistou hranici slunecni soustavy by potom, pokud jde o vétsi hmotna
télesa, a nikoliv o fyzikalni pole ¢i slunecéni vitr, mohl tvorit Oortiv oblak
(nékdy také Opiktiv-Oorttiv), ktery se pravdépodobné nachazi ve vzdalenosti
50-100 tisic AU od Slunce. Pro jeho existenci hovoii pfedevsim pozorovani
dlouhoperiodickych komet:

1. jejich drahy nenaznacuji, ze by pochéazely z mezihvézdného prostoru,
2. afely téchto komet lezi ve vzdélenostech kolem 50000 AU,

3. tyto komety prilétaji do vnitfnich casti slunec¢ni soustavy z libovolného
SmMEru.

Ackoliv bylo objeveno téleso, jehoz vzdalenost v odsluni dosahuje témér
1000 AU, na objev téles z Oortova oblaku se zatim stéle ceka.

2.3 Typy planetek

Podle spektralnich charakteristik a albeda se da vétsina planetek zaradit
k nasledujicim tfem typtm:

11



2. Co jsou planetky?

e Planetky typu C (z angl. carbonaceous) maji velmi nizké albedo
(0,03-0,09) a spektralni charakteristiky podobné uhlikatym chondri-
tim. K tomuto typu nélezi asi 75 % planetek a prevazné se nachazeji
ve vnéjsich ¢astech hlavniho péasu.

e Planetky typu S (z angl. silicaceous) tvofi asi 17 % populace, vysky-
tuji se hlavné ve vnitfnim hlavnim pasu a maji vyssi albedo (0,10-0,22).
Jsou slozeny ze zeleza, niklu a kiemicitanti.

e Planetky typu M (z angl. metallic) jsou pravdépodobné tvoreny
témeér cistym niklem a Zelezem, jejich albedo se pohybuje v rozmezi
0,10-0,18.

Spektralni klasifikace planetek je pomérné slozita problematika a v dnesni
dobé v podstaté neexistuje jednotny systém. Uvedené oznaceni nemusi nutné
urcovat chemické slozeni dané planetky. Podrobnéjsi pojednani o této pro-
blematice lze nalézt naptiklad v [2] a pramenech tam uvedenych.

12



KAPITOLA 3

Planetky méni svou jasnost

V roce 1801 byla objevena prvni planetka, Ceres. Pfiblizné o rok pozdéji se
objevily zpravy o necekanych rozdilech mezi jeji predpovézenou a pozoro-
vanou jasnosti. Prvni systematickd pozorovani, ktera prokazala proménnost
planetek, byla uskutec¢néna v roce 1861. Uz tehdy se objevily domnénky, ze
by zmény jasnosti mohly byt zpiisobeny rotaci planetek nebo albedovymi
utvary na jejich povrchu.

3.1 Trocha historie

Mezi lety 1881 a 1889 G. Miiller a H. M. Parkhurst nezavisle na sobé syste-
maticky zkoumali 32 planetek. Prestoze pouzivali zcela odlisné metody, dosly
k podobnému zavéru, ze rozdily jasnosti souvisejici se zménou faze planetky
nelze zanedbat. Vedle téchto zmén, které jsou zptsobeny geometrii drahy, se
uz v roce 1901 podarilo prokéazat, ze planetky samy o sobé méni svou jasnost.
Objev jako prvni publikoval E. von Oppolzer a objektem jeho zajmu byla pla-
netka (433) Eros. Této planetce se pozorovatelé vénovali nékolik nésledujicich
let — podafilo se jim odvodit jeji periodu rotace, nicméné proménnost ampli-
tudy svételnych zmén této planetky zistala nevysvétlena.

V roce 1924 byly svételné zmény znamy priblizné u 70 planetek, i kdyz jen
mélo z nich mélo uréenou periodu [8]. Uz o 11 let pozdéji se objevily prvni po-
kusy zkoumat kratkodobé zmény jasnosti planetek pomoci fotoelektrickych
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3. Planetky méni svou jasnost

fotometrti, nicméné tyto snahy byly spiSe ojedinélé [9]. Koncem 40. let mi-
nulého stoleti Gerard P.Kuiper [10] zahajil systematicky program, ktery se
soustiedil na objevy novych planetek, na presné urceni jasnosti vétsiny tehdy
znamych planetek, na pozorovani jejich svételnych zmén, odvozeni rotac¢nich
period a orientace rotacnich os. Tento fotograficky program trval az do za-
catku 60. let. Pozdéji se stale vice prosazovala fotoelektricka meéteni, ktera
se obvykle tykala jasnéjsich planetek z hlavniho pasu nebo blizkozemnich
planetek.

Prvni pokusy o vyuziti CCD kamer na fotometrii planetek se objevily
v roce 1989 [11], nicméné uz v té dobé bylo nashroméazdéno pomérné hodné
dat, kterd umoznovala najit urcité vztahy mezi velikosti planetek a jejich ro-
ta¢nimi periodami [12]. Béhem 90. let se potom rozbéhla celd fada program,
které se zabyvaji fotometrii planetek nebo jen jejich urcitych skupin, napft.
Photometric Survey of Asynchronous Binary Asteroids v Ondfejové [13], pro-
jekt na Palmer Divide Observatory [14] a dalsi.

3.2 Fyzikalni interpretace zmeén jasnosti

Planetky tedy méni v priibéhu casu svoji jasnost. Nejnapadnéjsi zmény pro-
bihaji v dlouhodobém méfitku — béhem obéhu planetky kolem Slunce se méni
jeji vzdalenost od Slunce a od pozorovatele, tedy klesa intenzita zafeni, které
k nému od planetky prichazi.

Déle se méni faze' planetky. V diisledku toho se méni velikost plochy
planetky osvétlené Sluncem, a proto také intenzita zafeni, které pozorujeme.
Rozsah zmén faze zalezi na vzdalenosti planetky od pozorovatele. Pro pla-
netky hlavniho pasu nebo vzdélen€jsi nebude prilis velky, ale v pripadé bliz-
kozemnich planetek miize byt tento rozdil velmi vyrazny.

Vedle dlouhodobych zmén jasnosti, které souviseji predevsim s geometrii
pozorovani, méni planetky svoji jasnost jesté v kratsich casovych intervalech
typicky nékolika hodin. Tato proménnost je zptsobena vlastnostmi samot-
nych planetek. Tvar planetek je obvykle nesféricky a ve spojeni s jejich rotaci
se méni velikost radialniho primeétu plochy, a tedy intenzita zafeni odraze-
ného od této plochy k pozorovateli.

Dalsi moznosti je, zZe na povrchu planetky existuji oblasti s riznym albe-
dem, pripadné velké impaktni struktury, které pii urcitém osvétleni vrhaji
stin. Tim se opét méni intenzita zareni, kterou je pozorovatel schopny zachy-
tit. Ve vSech téchto pripadech souviseji svételné zmény s rotaci planetky.

! Faze je definovana jako tihel mezi smérem k pozorovateli a smérem ke Slunci, mé&feny
od stifedu planetky. Obvykle se znaci a.
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3. Planetky méni svou jasnost

Nemalé casti populace planetek se tyka jesté jedna pric¢ina svételnych
protoze ptes kratkoperiodickou slozku, ktera je obvykle zptisobena rotaci vét-
Stho (priméarniho) télesa, je preloZena jesté dlouhoperiodicka slozka. Ta sou-
by mohla byt také zptisobena rotaci sekundarni slozky. Pfitomnost privodce
se pfi vhodné geometrii pozorovani navic projevi vyraznéjsimi poklesy jas-
nosti celého systému, které jsou zpisobeny vzajemnymi zatménimi (v ptipadé
nenulové faze) ¢i zakryty.

Témito pripady se nebudu ve své praci zabyvat, nicméné vyzkumu ta-
kovych systémi je v soucasné dobé vénovana velkd pozornost. Misto toho
se soustfedim na odvozeni rotacni periody bézné planetky hlavniho pasu. Je
nutné poznamenat, ze se bude jednat o periodu synodickou, ktera vznika
slozenim vlastni (siderické) rotacni periody planetky s periodou obéhu Zemé
kolem Slunce. O metodé, kterou ke zjisténi rotac¢ni periody planetky pou-
Ziji, pojednava kapitola 4. Jesté predtim bych se ale zabyval vztahem mezi
velikosti planetky a jeji rotac¢ni periodou.

3.3 Rozdéleni planetek podle rotacni periody

Jak jsem jiz zminil vySe (kapitola 3.2), pohybuje se typickd perioda rotace
planetek (tedy kratkodobych svételnych zmén, které s ni souviseji) v fadu né-
kolika hodin. Pokud jde o planetky vétsi nez asi 50 km, daji se jejich rotac¢ni
periody priblizné popsat Maxwellovym rozdélenim. Rotacni periody mensich
téles (pramér v rozmezi ~0,15-50 km) maji vétsi rozptyl — vyskytuji se zde
jak rychle, tak pomalu rotujici planetky. Rota¢ni perioda velmi pomalu rotu-
jicich téles (very slow rotators) mize dosdhnout az nékolika desitek dni [16].
Nékterd maji zvlastni rotacni stav — jsou to tzv. tumbleri (tumblers, non-
principal axis rotators). Tyto asteroidy nerotuji kolem svych hlavnich os® —
jejich svételné zmény jsou mnohem komplikované€jsi. Vice o nich naptiklad
v [17].

Na druhém konci spektra rotacnich period nalezneme télesa, ktera rotuji
velmi rychle — tzv. superfast rotators (superrychli rotatofi). Tyto planetky
maji rotacni periody kratsi nez asi dvé hodiny (12 otoc¢ek za den), ale ve
vyjimeénych piipadech mize jejich perioda dosahovat jen nékolika minut (tj.
vic nez 1000 otocek za den!). Zpravidla maji tato télesa rozméry mensi nez asi
150 m a nemtZeme u nich zanedbat pevnost v tahu (¢ ve smyku), nejednd se

2 Graf zavislosti jasnosti (resp. hvézdné velikosti) na éase. Podrobéji viz kapitola 4.1.
3 Hlavni osy miizeme definovat tak, Ze momenty setrvacnosti k nim vztazené jsou dia-
gonalni prvky tenzoru setrvac¢nosti.
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3. Planetky méni svou jasnost

tedy o rubble piles (ty by tak rychlou rotaci ziejmé neprezily kvuli odstfedivé
sile). Existuji i vétsi télesa s takto rychlymi rotacemi (napt. 2001 OE84, [18]),
nicméné ta jsou spise vyjimkou.

16



kapIToLA 4

Svételné kiivky planetek

Zmény jasnosti planetek, zptisobené jejich nesférickym tvarem nebo albedo-
vymi utvary na jejich povrchu, je mozné pozorovat i pomoci mensich da-
lekohledt vybavenych néjakou fotografickou technikou, CCD kamerou nebo
treba fotoelektrickym fotometrem. Ve vyjimecnych ptipadech, kdy je ampli-
tuda zmén dostatecné velka — ojedinéle miize dosahnout i dvou magnitud — se
daji pozorovat i vizualné.

4.1 Diferencialni fotometrie

V piipadé pouziti fotoelektrickych pfistroji (CCD kamery jsou dnes asi nej-
Castéjsim piipadem) je vhodnou technikou ke zjisfovani prubéhu jasnosti
néjakého objektu diferencidalni fotometrie. Ta spoc¢iva v méfeni nikoliv in-
strumentalni magnitudy naseho objektu, nybrz rozdilu magnitud planetky a
vhodné srovnavaci hvézdy, tedy:

F
Am = mp — Mgy = —2,5l0g —pl, (4.1)
FSYOV

kde mp a Mgoy jsou hvézdné velikosti planetky a srovnavaci hvézdy, Fi,
resp. Fyoy toky zafeni od téchto objektt a log je dekadicky logaritmus. Po

standardni redukci snimkt se vysledné rozdily hvézdnych velikosti vynesou

17



4. Svételné kiivky planetek

do grafu v zavislosti na case, ktery se obvykle udava v julianskych dnech a
jeho zlomcich. Takovy graf potom nazyvame svételnd krivka.

Diferencialni fotometrie ma v tomto pripadé oproti klasické fotometrii
ve standardnim systému hvézdnych velikosti nékolik vyhod. V prvni radeé
zmirnuje vliv ménicich se pozorovacich podminek béhem noci, predevsim
prechodu oblacnosti, ale také poklesu pozorovanych objektti k obzoru a tedy
zvétsujici se extinkce. Obvykle nastava pripad, kdy je oblacnosti zakryto
celé zorné pole CCD kamery a pokles jasnosti se tedy tyka vSech pozorova-
nych objekti. Jde-li o barevnou extinkci, tak za predpokladu, ze pozorujeme
v nékterém fotometrickém filtru, byva rozdil v extinkci pro rizné barevné ob-
jekty pomérné maly. V neposledni fadé je tato metoda ponékud tolerantnéjsi
k mirné rozostfenym snimkim (napf. vlivem nedokonalého vedeni daleko-
hledu za hvézdami).

4.2 Pozorovani planetek

Nyni vime, jakou metodu pouzijeme pro ziskani svételné kiivky planetky —
z té potom odvodime jeji rotacni periodu. Nejdiive by vsSak bylo vhodné
zminit se o faktorech, které ovliviiuji nase pozorovani a také o nékterych
zasadach, kterymi je dobré se tidit pri ptripravé na pozorovani. Uvedené zku-
Senosti jsem ziskal predeviim pii navstévé AsU AV CR v Ondiejové [19] a
pri svém pozorovani. Pokusim se, aby byl tento vycet co nejuplnéjsi, a aby
mohl mimo jiné slouzit jako stru¢ny navod na pozorovani svételnych kiivek
planetek.

4.2.1 Pozorovaci podminky

Nejdiive bych se vénoval pozorovacim podminkdm. Vétsinou klademe na nase
pozorovani urc¢ité pozadavky na ptresnost. Pokud jsou primérné atmosférické
podminky, je dobré se vénovat jasné€jsim planetkam, u kterych bude fotome-
trie zatizena mensimi ndhodnymi chybami. Slabsi objekty se daji pozorovat
za lepsich podminek. Jestlize se béhem noci nevyskytuje zadna oblacnost, je
vhodné vénovat ¢ast pozorovaciho ¢asu navazovani kiivek a pri vyjimecné
kvalité ovzdusi potom kalibraci téchto ktivek viic¢i standardnimu systému.

Kvalitu podminek muzeme sledovat naptiklad tak, Zze si budeme vynaset
instrumentalni magnitudu néjaké neproménné hvézdy v zavislosti na Case a
ta nebude jevit néjaké vyraznéjsi odchylky od pribéhu, daného vyhradné
atmosférickou extinkci. V meéstskych a primeéstskych podminkach celou véc
komplikuje znecisténi atmosféry, klasické i svételné.
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4.2.2 Ostreni kamery

Spravné zaostieni kamery nemé na fotometrii zdsadni vliv, nicméné pokud
pozorujeme velmi slabé objekty, docilime zaostfenim kamery vétsiho poméru
signdlu k sumu a v pripadé, ze porizujeme nase data také k astrometrickym
ucellim — to se tyka predevsim blizkozemnich a nové objevenych planetek —
ma zaostieni kamery velky vliv na presnost astrometrie.

4.2.3 Expozic¢ni doba

Vhodna expozic¢ni doba je dalsi véc, které je tieba vénovat pozornost. Pokud
chceme dosadhnout urcité presnosti ve fotometrii, je nutné mit u zkoumanych
objektli dostatecny pomeér signalu k Sumu. Ten roste s druhou odmocninou
expozi¢ni doby. U CCD snimkd musime ale kontrolovat to, aby se zazna-
menané hodnoty intenzit pohybovaly v oblasti, kdy je odezva ¢ipu linearni
(u vétsiny kamer tak polovina rozsahu).

Komplikaci typickou pro fotometrii planetek je to, ze se pohybuji vici
hvézdnému pozadi. Pokud by byla expozice prilis dlouh&, nezobrazi se jako
body, nybrz jako tsecky. To by znesnadnilo fotometrii takového objektu.

Vhodnou délku expozice miizeme odhadnout nasledujicim zptisobem. Bu-
deme pozadovat, aby obraz planetky byl podobny obrazu hvézd v zorném
poli. Ten m4 pribéh dvourozmérného maxima (PSF — Point Spread Function)
o polositce zavislé na aktudlnich podminkéach — znac¢ime ji FWHM a obvykle
se udava v obloukovych vtefinach. Expozi¢ni doba v minutach bude te., a
vlastni pohyb planetky po hvézdné obloze a ve vterinach za minutu. Plati:

FWHM
P

<

exp

(4.2)

U planetek hlavniho pasu neni ani v opozici vlastni pohyb prili§ vyrazny,
obvykle nepresahuje jednu dvé vteriny za minutu. Naproti tomu u blizko-
zemnich planetek miize byt mnohem vyssi a vysledné expozice potom mohou
vychézet tieba jen 20 sekund.

Dalsi problém miize nastat u jiz zminované skupiny planetek — tzv. super-
fast rotators (viz kapitola 3.3). Vyjimecéné muize jejich perioda dosahovat jen
nékolika minut a pti tak rychlé rotaci uz je nutné dobte uvazit délku expozice
tak, aby nedochazelo ke zkresleni (vyhlazovéani) svételné kiivky. Podrobnéji
viz [20].

4.2.4 Pozorovani pomoci filtra

Na fadu prichazi otazka, jestli pozorovat pomoci fotometrickych filtrt ¢i ni-
koliv. Pouziti filtru znamena pomeérné citelny tbytek svétla a tedy zmenseni
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fotometrického dosahu naseho pristroje (zvlast pokud mame k dispozici mensi
dalekohled). Chceme-li nase pozorovani pouzit k odvozeni absolutni magni-
tudy H a fazového parametru G (slope parameter, viz kapitola 4.3.3) nebo
prispét ke zjisténi orientace rotacni osy v prostoru, je nutné nase pozoro-
vani zkalibrovat vic¢i standardnimu systému hvézdnych velikosti a tehdy je
pouziti filtru nezbytné. Nase data totiz musi byt porovnatelnéd s daty jinych

-----

extinkce na presnost nasich dat.

4.2.5 Fotometrie

O vyhodach diferencialni fotometrie jsem psal vyse. Nyni bych se zabyval
pfimo zptisobem, jak z CCD snimku ziskat informaci o hvézdné velikosti
daného objektu. V zasadé mame dveé moznosti, jak to udélat — aperturni a
profilovou fotometrii.

Aperturni fotometrie

Tato metoda spociva v seCteni hodnot intenzit zkoumaného objektu zazna-
menanych v jednotlivych pixelech snimku vymezenych clonkou (aperturou)
urcité velikosti kolem pixelu s nejvyssi intenzitou (nebo piesnéji, kolem vé-
zeného stfedu naseho objektu). Clonka byva zpravidla kruhova. Od souctu
intenzit v jednotlivych pixelech se jesté odecte primérna hodnota pozadi
B, kterou obvykle ziskdme zpriimérovanim hodnot pozadi z mezikruzi kolem
objektu.

Instrumentalni hvézdnou velikost vypocteme pomoci Pogsonovy rovnice
(7 a j jsou soufadnicové indexy jednotlivych pixelii snimku, / hodnota inten-
zity v téchto pixelech, mgy konstanta charakterizujici skalu hvézdnych velikosti
a nasi pozorovaci soustavu a log dekadicky logaritmus):

m=mo—25log» (I — B). (4.3)
i\j
Aperturni fotometrie se pouziva u snimkt, které nezobrazuji pfilis husta
hvézdna pole. Mame tedy zaruceno, ze v clonce, ve které signal scitame,
se nachéazi vzdy jen jeden objekt. Vyhodné je, Ze se aperturni fotometrie po-
mérné snadno programuje, neni prilis vypocetné naroc¢na a pritom ve vétsiné
pripadil dava velmi dobré vysledky.

Profilova fotometrie

Druhou meodu zjisténi hvézdné velikosti vyuzijeme v pripadé€, kdy se pla-
netky pohybuji hustsimi hvézdnymi poli. Profilova fotometrie vyuziva PSF
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(Point Spread Function) — ta charakterizuje, jak se na CCD ¢ipu (nebo tieba
fotografické desce) zobrazi bodovy svételny zdroj (hvézdy sice nejsou bo-
dové zdroje svétla, ale kvili jejich velkym vzdéalenostem je za né mizeme
povazovat). Tuto funkei prolozime obrazy hvézd na snimku a pak ji zintegru-
jeme — jde vlastné o objemovy integral z PSF.

Ve srovnani s aperturni dava profilova fotometrie spolehlivéjsi vysledky
v ptipadé, kdy se obrazy hvézd prekryvaji a jsou vzajemné kontaminovany —
tak je tomu u kulovych hvézdokup, nékterych otevienych hvézdokup nebo
tfeba pobliz galaktické roviny. Nevyhodou této metody je jeji vyssi vypo-
¢etni narocnost.

Pro nase tucely bude dostatecné presné pouziti aperturni fotometrie, ktera
se vétsinou vyuziva pri diferencialni fotometrii objekt s podobnou jasnosti.

Velikost clonky

Meéli bychom jesté diskutovat otazku volby velikosti clonky, kterou budeme
pro zjisténi jasnosti pouzivat. Pokud zvolime prilis malou clonku, dojde ke
zkresleni vysledkt, protoze z hvézdy (planetky) vybereme jen ¢ast okolo je-
jiho maxima, ktera se bude snimek od snimku ménit (vliv zemské atmosféry,
zobrazovaci soustavy) a tedy nase data budou mit vétsi rozptyl. Pokud bude
clonka naopak prili§ velka, budou data vice ovlivnéna Sumem zaznamena-
nym na snimku. Navic riskujeme, ze do clonky zahrneme obraz néjaké blizké
hvézdy a opét dojde ke zkresleni vysledku.

Na priichod planetky kolem hvézd musime viibec davat pozor. Vysledna
svetelna krivka by potom mohla obsahovat rysy, které nesouvisi se zménami
jasnosti planetky. Optimalni velikost clonky zjistime napriklad tak, ze si vy-
kreslime rozdil magnitud dvou neproménnych hvézd pro rtzné velké clonky
a zvolime tu, pro kterou je rozptyl hodnot nejmensi. Pokud pozorujeme ob-
jekty v izkém rozsahu jasnosti, je mozné zvolit jednu clonku napevno a to
predevsim kviili homogenité dat.

4.2.6 Srovnavaci hvézdy

Vybér srovnavacich hvézd je v pripadé pouziti diferencialni fotometrie po-
meérné zasadni. V prvni fad€ se nesmi jednat o proménné hvézdy. Pokud by
byla srovnavaci hvézda kratkoperiodicka proménna, projevila by se tato sku-
teCnost ve sveételné kiivce planetky a to by mohlo vést k mylnym vysledktim.
V pripadé, ze by slo o dlouhoperiodickou proménnou hvézdu, svételné kiivky
planetky z jednotlivych noci by nebyly deformované. Pozdéji, pii navazovani
kiivek, by to ale mohlo zptisobit nepiijemné komplikace.
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Jak tedy pozname, Ze se jedna o proménnou hvézdu? Pouzijeme stejnou
metodu, jako pfi zkoumani jasnosti planetky — diferencialni fotometrii. Vedle
srovnavaci hvézdy vybereme na snimku kontrolni hvézdy a vii¢i nim vykres-
lime svételnou kiivku srovnavaci hvézdy. Grafem mutzeme prolozit primku a
pokud je jeji smérnice rovna nule (na trovni chyby prolozeni) je srovnavaci
hvézda pravdépodobné neproménna.

Druha moznost je, Ze by i kontrolni hvézda byla proménnou s velmi podob-
nou periodou. Proto stejnou metodou porovnavame srovnavaci hvézdu s vice
kontrolnimi hvézdami (obvykle tak se ¢tyfmi nebo s péti) a ty porovnavame i
navzajem. Timto zplisobem tedy mizeme vyloucit kratkodobou proménnost
srovnavaci hvézdy, ale jak bychom zjistili, Ze se jedna o dlouhoperiodickou
proménnou hvézdu?

To je mozné provérit napiiklad pfi navazovani svételnych kiivek planetky
z jednotlivych noci. Obvykle je provadime v jinou noc, nez pozorovani sa-
motné planetky. Kdyz si tedy pfi navazovani vykreslime svételnou kiivku
srovnavaci hvézdy vici stejnym kontrolnim hvézdam, méli bychom dostat
stejné hodnoty rozdilu hvézdnych velikosti téchto hvézd. V pripadé, ze tomu
tak neni, je néktera z hvézd pravdépodobné dlouhoperiodickd proménna.

Pokud je to mozné, mély by byt srovnavaci a kontrolni hvézdy o jednu az
dvé magnitudy jasné€jsi nez planetka. Urceni jejich jasnosti ma potom mensi
chybu nez u planetky a prispiva tak méné k celkové chybé ve svételné kiivce
planetky.

Samoziejmé nesmi byt tyto hvézdy prilis jasné, maximalni hodnoty jejich
intenzit nesmi presdhnout oblast, ve které je odezva CCD ¢ipu linearni (ob-
vykle tak polovina jeho rozsahu). V pfipadé Ze provadime aperturni fotomet-
rii (coz je asi nejcastéjsi pripad), nesmi byt obrazy srovnéavacich a kontrolnich
hvézd kontaminovany.

4.2.7 Pointace

Presna pointace se pozitivné projevi na piresnosti fotometrie. Jednotlivé pi-
xely CCD ¢ipu maji ponékud odlisnou citlivost, a i kdyz provadime korekci
flatfieldem, zptisobi pohyb hvézd po snimku vétsi rozptyl hodnot jejich jas-
nosti. Jistou komplikaci je pohyb planetky po snimku — to ponékud ztézuje
technické provedeni jeji fotometrie. Reseni tohoto problému jsou v zésadé
dve.

V prvni situaci pointujeme na nékterou z hvézd na snimku a planetka
se viceméné linearné pohybuje mezi hvézdami. Fotometricky software musi
byt potom schopny tento objekt, ktery snimek od snimku méni svoji polohu,
nalézt a provést jeho fotometrii. Druhou moznosti je, ze budeme pointovat
na planetku — potom se mezi jednotlivymi snimky méni poloha hvézd. Pri
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svém pozorovani jsem zvolil druhou variantu, a na fotometrii pouzil software
(MuniPack, jehoz autorem je Filip Hroch, [21]), ktery byl schopny se s timto
problémem vyrovnat.

4.2.8 Neékteré dalsi zasady

Objekty, u kterych budeme provadét fotometrii, by nemély lezet prilis blizko
okraje snimku ani v mistech, kde se na CCD snimku nachézi néjaké nehomo-
genity (napf. prachova zrna na krytu ¢ipu apod.). Ty se sice odstrani pomoci
flatfieldu, ale tato korekce nemusi byt plné dokonald. Pokud na snimku po
podéleni flatfieldem ztistane néjaky gradient v pozadi, je mozné ho odstranit
napiiklad tak, ze pozadim snimku prolozime plochu, kterou potom snimek
podélime nebo nahradime hodnoty pozadi jejich medidnem z oblasti o zvolené
velikosti (daji se tak odstranit rizné velké nehomogenity).

Mimoto je dobré kontrolovat kvalitu snimki, tak abychom ze svételné
krivky vylouc¢ili ndpadné vybocujici body. Ty mohou byt zplisobeny fadou
skutecnosti — rozmazanymi snimky, prelety druzic a letadel, kosmiky, hotpi-
xely, které se nepodatilo odecist atd.

4.3 Svételné krivky z vice noci

Pro sledovani planetky, jejiz typicka perioda rotace je nékolik hodin, se ob-
vykle porizuje série snimkd az do té doby, kdy neni pokryta cela svételna
krivka nebo alespon jeji velkd ¢ast. Vyhneme se tak nejednozna¢nym fteSe-
nim pii hledani periody rotace.

Tento proces miize trvat i nékolik noci nebo se to nemusi podaftit viibec —
to v ptfipadé velmi pomalu rotujicich planetek nebo planetek, jejichz perioda
koliduje s periodou pozorovani (typicky jeden den). MizZe se stat, Ze je tato
perioda napiiklad 24 hodin a pozorovatel potom sleduje planetku ptiblizné ve
stejné rotac¢ni fazi jako minulou noc. To lze vyfesit zménou doby pozorovani
nebo napftiklad pozadat o pomoc stanici s jinou zemépisnou délkou.

I v pripadé, Ze se podafi pokryt svételnou krivku planetky béhem jediné
noci, je dobré udélat totéz noc nasledujici a to kvili vylouceni systematickych
chyb v pozorovani.

Kvili vlastnimu pohybu planetky neni obvykle mozné pouzit jedinou
srovnavaci hvézdu (u blizkozemnich planetek toto nemusi byt splnéno ani
béhem jedné noci). Znamend to, ze diferencidlni magnitudy z jednotlivych
noci maji jiny nulovy bod. Pokud chceme tedy odvodit periodu rotace a ziskat
vyslednou fazovou svételnou kiivku (na vodorovné ose je misto casu rotacéni
faze planetky, podrobnéji viz kapitola 4.3.6), je nejdiive nutné jednotlivé své-
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telné kiivky bud navazat vici jedné referenéni hvézdé nebo zkalibrovat vici
standardnimu systému hvézdnych velikosti.

V pripadé, ze neni z néjakého diivodu mozné provést navazovani kiivek
(nevhodné pozorovaci podminky, hvézdné pole uz neni z daného mista po-
zorovatelné a fazovou kiivku bychom potfebovali mit jiz nyni), je mozné
rozdily nulovych bodt jednotlivych kiivek vypocitat. To je i zptisob, ktery
jsem nakonec pouzil ve své praci a ktery je shrnut v kapitole 4.3.4.

4.3.1 Navazovani krivek

Pokud jsou vhodné pozorovaci podminky, méli bychom vénovat c¢ast pozo-
rovaciho ¢asu navazovani svételnych kiivek. Na obloze by neméla byt zadna
oblacnost, nicméné neni nutné, aby byly zcela vyjimecné podminky, které
jsou potieba na kalibraci (viz pozdéji).

Pole se srovnavacimi hvézdami pouzitymi pfi diferencialni fotometrii pla-
netky by méla byt dost vysoko nad obzorem, aby se zmensil vliv atmosfé-
rické extinkce. VSechna pole se srovnavacimi hvézdami z jednotlivych noci
nafotime dvakrat a to kviili vylouceni chyb zptsobenych napiiklad precho-
dem obtizné rozpoznatelné oblacnosti. Na kazdém snimku zjistime instru-
mentalni magnitudu ptislusné srovnavaci hvézdy a rozdily téchto magnitud
potom vztahujeme k jednomu referen¢nimu snimku, tak abychom se vyhli
nakupeni chyb. Rozdily skutecnych jasnosti hvézd odpovidaji rozdilim in-
strumentalnich jasnosti za predpokladu, Ze je opravime o extinkci.

4.3.2 Kalibrace krivek

Na kalibraci svételnych kfivek jsou na béznjch pozorovacich stanovistich
vhodné podminky jen parkrat do roka. Obloha by méla byt zcela bezob-
la¢na. Pro kalibraci hvézdnych velikosti srovnavacich hvézd se obvykle pou-
zivaji Landoltova kalibra¢ni pole [24]. Jestlize mame peclivé navazana pole
se srovnavacimi hvézdami, je mozné zkalibrovat jen jedno a ostatni uz jsou
v ramci presnosti také zkalibrovana.

Vybereme vhodné kalibra¢ni pole, které je ptiblizné ve stejné vysce nad
obzorem jako pole, které chceme zkalibrovat a potom je obé nafotime (opét je
vhodné udélat alespon dvé expozice kazdého pole). Pak uz staci nalézt rozdil
hvézdnych velikosti standardni hvézdy z Landoltova pole a nasi srovnavaci
hvézdy (zde je nezbytné obé opravit o extinkci, aby se do vysledku nezanésely
dalsi chyby) a kalibrace je hotova.
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4.3.3 Oprava na zménu vzdalenosti a faze planetky

Jestlize pozorovani probiha déle nez nékolik po sobé jdoucich noci, musime
pocitat se zménou primérné jasnosti planetky v disledku zmeény jeji vzdale-
nosti od Zemé a od Slunce a také v souvislosti se zménou jeji faze o (definice
faze viz kapitola 3.2). K popisu takovych zmén se obvykle pouziva tzv. HG-
systém (HG-magnitude system). H oznacuje absolutni magnitudu planetky a
G fazovy parametr (slope parameter). Primérnou pozorovanou V magnitudu
miizeme vyjadrit jako:

Vobs = H () + 5log(rA), (4.4)

kde r je vzdalenost planetky od Slunce, A je jeji vzdalenost od Zemé a H («)
je redukovana hvézdna velikost. Vypocte se pomoci fazového zakona:

H(a) = H —2,5log((1 — G)®1(a) + GP2(a)), (4.5)

pricemz fazovy parametr G slouzi jako vahovy parametr dvou fazovych funkci
() a (). Problematika ponékud piesahuje ramec této prace, navic jsem
se rozhodl opravu nakonec nepouzit, uvadim ji zde pro uplnost. Oprava by se
projevila jen posunem nulovych bodid svételnych kiivek. Podrobnéjsi popis
téchto funkci, stejné jako metodu vypoctu absolutni magnitudy a fazového
parametru, je mozné nalézt napi. v [23].

4.3.4 Vypocet rozdili nulovych bodu

Vychézim z toho, ze mame C svételnych krivek z jednotlivych noci. Nejdiive
predpokladejme, Ze data neobsahuji systematické chyby a soustiedme se na
jejich ndhodny sSum.

Predpokladejme dale, ze jednotlivé body kazdé krivky ¢ jsou zatizeny
stejnou chybou .. Ktivky rozdélime do B, ekvidistantnich ¢asovych intervali
a spocteme primérnou magnitudu my,. v téchto intervalech (kazdy interval b
obsahuje P,. bodu):

Py

E Mpbe

Mpe = Pbc>07 bzl,...,Bc. (46)

)
Pbc

Cilem je najit takovy pocet intervala B., pro ktery muzeme zanedbat rozdily
hvézdnych velikosti uvnitt intervalu, ale zaroven musi byt takovy, abychom
méli dostatek téchto intervalii s vic nez jednou hodnotou. Rozptyl hodnot
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uvnitt intervalu je:

Bc Pbc

Z Z(mpbc - 7nbc)2

P , (4.7)

¢ v

kde v je pocet stupnil volnosti pro intervaly s vice nez jednou hodnotou:

Bc

v=> max(0, P — 1). (4.8)

b=1

Zacneme s B. = 1 a zdvojnasobujeme B, az do té doby, dokud F-test neukaze,
ze dalsi zvétsovani B, uz nevede k zlepseni pfesnosti. Matematicky zapsano
spocteme:

Be Py

X2 = Z Z(mpbc - mbC)Qa (4.9)

b=1 p=1
a zvétSujeme n (pficemz plati B, = 2"), dokud hodnota

2 .2 2
Vpn = Vpy1 Un+1

neklesne pod 0,9. Tehdy jsme dosahli ¢asového rozliseni, které obsahuje vsechny
podstatné zmény jasnosti a dalsi informace uz zanikaji v ndhodném Sumu.

Nyni tedy miizeme pristoupit k samotnému vypoctu rozdili nulovych
bodt svételnych kiivek A, proc =1,...,C. Pokud je to mozné, méli bychom
mit k dipozici svételné krivky, které pokryvaji iplné nebo z vétsi ¢asti celou
periodu rotace planetky. Déle by tyto kfivky nemély byt porizovany béhem
prilis dlouhého obdobi, kdy uz dojde k vétsi zméné geometrie pozorovani
(zméni se smér odkud se divime na planetku a tedy dojde ke zméné ampli-
tudy svételnych zmén, coz komplikuje navazovani kiivek).

Rozdélime celou periodu rotace na B ekvidistantnich intervalt. B mi-
zeme vypocitat jako geometricky primér hodnot B, jednotlivych kiivek (ge-
ometricky primér ale neni jedind moznost, bylo by také mozné vzit napriklad
nejvyssi hodnotu B,). Standardni odchylku pro kazdy interval b s P,. hod-
notami vypocteme jako:

Oc

¢ b=1,...,B, c=1,...,C. (4.11)
Pbc

Ope =
Oznacdeni je stejné jako v predchozi ¢asti, jen se ted vztahuje k novému déleni

rotacni periody. Pro kazdy interval b musi platit, ze posunuté primérné hod-
noty jasnosti my.+ A, c = 1,...,C, by mély co nejlépe souhlasit s hodnotou
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4. Svételné kiivky planetek

f» slozené kiivky v intervalu b:

c

1
> — (e + A)

fi ===
1
2oz

=1 ~bc

b=1,...,B. (4.12)

Znamena to, ze rozdily nulovych bodi jednotlivych k¥ivek dostaneme mini-
malizaci funkce:

Xe=>> i(mbc + A — )2 (4.13)

100

[\

B C

o~

b=1 c

coz vede na normalni rovnice, které miizeme zapsat v maticové podobé jako:
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4. Svételné kiivky planetek

Tato soustava nema jednoznac¢né feseni, nicméné abychom je dostali, staci
polozit A¢x = 0 a snizit tak ¥ad soustavy rovnic o jedna.

Nyni uz sta¢i pricist k hodnotam jednotlivych kiivek pravé vypoctené
konstanty a mtzeme pfistoupit k dalsi casti nasi analyzy sveételné kiivky —
prolozeni trigonometrického polynomu metodou nejmensich ¢tvercii a zjisténi
synodické rotacni periody planetky.

4.3.5 Prolozeni trigonometrického polynomu

Rotac¢ni periodu planetky zjistime tak, ze body svételnych kiivek, které jsme
opravili o rozdil jejich nulovych bodti, prolozime trigonometricky polynom. Je
vhodné nepracovat s relativnimi magnitudami, ale s linearnimi jednotkami.
Zarivy tok jako funkci ¢asu muzeme vyjadrit nasledujicim zptisobem:

F(t) = Cy+ Z {Cn cos %n(t —to) + Sy, sin %n(t —to) |, (4.15)
n=1

kde Cy je pramérny zarivy tok, C, a S,, Fourierovy koeficienty n-tého radu, P
je perioda, t Cas a ty epocha. Pro zkraceni zapisu zavedeme substituci ¢, =
27(t — to)/P. Prokladany polynom je fddu m, amplituda n-té harmonické
funkce je:

A, =+C2+ 52 n=1...,m. (4.16)

Fourierovy koeficienty vypoc¢teme metodou nejmensich ¢tvercti, budeme mi-
nimalizovat funkci:

P m ?
1 .

p=1 ~YP n=1

kde s¢itame pres vSechny datové body p, 1/ ajp je statisticka vaha kazdého
bodu a F, ~ 107%™ je jeho zafivy tok (m, je magnituda v tomto bodsg).
Tato funkce je linearni pro Fourierovy koeficienty Cy, C,, a .S,,, ale je nelinearni
pro ¢len ny, = 2mn(t — ty)/P. Tuto komplikaci je mozné vyresit tak, ze
zvolime pevné ¢y, budeme postupné volit periodu a pocitat koeficienty Cj,
C,, S, z normélnich rovnic (které jsou pro né linearni). Pro zvolenou periodu
a koeficienty vypocteme x? a budeme hledat jeji minima. Pro takto nalezené
hodnoty vykreslime fazovou kiivku (viz kapitola 4.3.6) s rezidui a nasim cilem
bude najit nejpravdépodobnéjsi periodu, pro kterou bude soucet rezidui co
mozna nejmensi.
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4. Svételné kiivky planetek

4.3.6 Sestrojeni fazové krivky

Abychom si udélali pfedstavu o povaze svételnych zmén (nejen) u planetek,
je vhodné po nalezeni periody svételnych zmén sestrojit fdzovou svételnou
krivku. Je to prehledny graf, ktery obsahuje vSechna nase pozorovani. Na
vodorovné ose je misto Casu rotacni faze planetky a na svislé zistava dife-
rencialni (nebo po kalibraci pozorovand) hvézdna velikost.

K sestrojeni fazové kiivky potiebujeme urcit jednak periodu svételnych
zmén P (ve dnech) a jednak julidnské datum néjakého okamziku ¢y, od kte-
rého pocitame rotacni fazi planetky. U proménnych hvézd se jedna obvykle
o maximum ¢i minimum jasnosti, pro planetky pokud vim neexistuje zadna
konvence a ty zvolime libovolné. Rotacni fazi planetky v kazdém okamziku ¢,
vyjadfeném v JD, vypocteme takto:

¢ = frac (t ;t()) : (4.18)

kde funkce frac je definovana jako:

frac(x) = = — [z}, (4.19)

pfitom [z] je celd ¢ast ¢isla x. Do vysledného grafu s fazovou kiivkou je
vhodné vykreslit trigonometricky polynom, kterym data prokladame a také
rezidua ¢, jednotlivych datovych bodd. Ta spocteme jako rozdil hodnot za-
fivého toku naméfeného a vypocteného z trigonometrického polynomu pro-
lozeného daty v bodé p:

e, =F,—F(,), p=1,...,P. (4.20)

Rezidua se obvykle vykresluji pfimo do grafu s fazovou kiivkou (napf¥. pod
troven minima této kiivky kvili pFehlednosti).
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KAPITOLA D

Pozorovani

V nasledujici kapitole uz se zamérim na popis samotného pozorovani a re-
dukce dat. Ukolem mé prace bylo napozorovat svételnou kiivku planetky a
z ni odvodit jeji synodickou rotac¢ni periodu.

5.1 Volba planetky

Nejdfive bych uvedl kritéria, podle kterych jsem vybiral planetku pro svou
praci. Pfedné jeji primeérna jasnost se pohybovala mezi 12 a 15 magnitudami.
Horni mez jsem urcil tak, aby bylo mozné v zorném poli nalézt vhodné srov-
navaci hvézdy (byt uz pro takhle jasné planetky to nebyva jednoduché). Dolni
je déna fotometrickym dosahem pouzitého piistroje (viz kapitola 5.2) — ten
je sice vyssi, ale cilem bylo ziskat data s uritou pfesnosti (ndhodné chyby,
na kterych se nejvétsi mérou podili fotonovy Sum, v tomto pripadé nepresa-
hovaly 0,02 mag).

Je asi vhodné zacit s pozorovanim planetek z hlavniho pasu. Vyhodou
je predevsim jejich mensi vlastni pohyb a z toho vyplyvajici mensi zména
geometrie béhem pozorovani nez u blizkozemnich planetek. Navic mezi bliz-
kozemnimi planetkami mame podle soucasnych predstav asi Sestinovou Sanci,
Ze budeme pozorovat binarni planetku, coz by nebylo k ivodni analyze po-
zorovaci metody nejvhodnéjsi [26].

Do uzsiho vybéru jsem zahrnul jen planetky se znamou periodou rotace —
to umoznilo kontrolu vysledku ziskaného postupem prezentovanym v této
praci. Navic jsem zvolil planetku, ktera nebyla podeziela z podvojnosti. Pla-
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5. Pozorovani

netky také musely mit dostatecnou amplitudu svételnych zmén, tak aby je
bylo mozné pozorovat i na stanovisti s horsimi pozorovacimi podminkami
(nicméné v tomto misté je jista rezerva, rozptyl hodnot jasnosti typické po-
zorovaci noci totiz umoziioval tuto podminku celkem zvolnit). Nestanovil
jsem konkrétni hodnotu, ale variace hvézdné velikosti na trovni 0,1 mag by
se daly pozorovat. Mimoto jsem volil cile, které byly pozorovatelné po delsi
Casovy tusek, abych se vyrovnal s pfipadnou nepfizni pocasi (byt pozorovani
béhem delsiho obdobi pfinasi urcité komplikace — viz kapitola 4.3).

Nakonec jsem pro obdobi na pfelomu zafi a fijna vybral z né€kolika moz-
nych cila planetku (714) Ulula. Jde o planetku typu S z hlavniho pasu o pri-
méru asi 39 km. Byla objevena 18. kvétna 1911 J. Helffrichem v Heidelbergu
a oznacCena 1911 LW. Oficialni zdivodnéni jejiho pojmenovani se mi nepo-
dafilo nalézt, nicméné wulula je latinské oznaceni sovy a je tak pojmenovan
jeden druh tohoto ptaka (Surnia ulula — northern hawk-owl).

V dobé pozorovani se planetka pohybovala souhvézdim Pegasa pobliz
hvézdy Enif (¢ Peg) a merididnem prochéazela v prvni poloviné noci ve vys-
kach vice nez 46° nad obzorem. Jeji primérna jasnost byla mezi 13,1 a 13,4
magnitudami ve vizudlnim oboru [27].

5.2 Pristroj

Veskera experimentalni data byla ziskdna v pozorovatelné Ustavu teoretické
fyziky a astrofyziky Pfirodovédecké fakulty Masarykovy univerzity [28], ktera
se nachazi v Brné na Kravi hote (MonteBoo Observatory, MPC kéd 616, [29)),
v tésném sousedstvi Hvézdarny a planetaria Mikulase Kopernika v Brné.
Pozorovatelna je vybavena zrcadlovym dalekohledem Newtonova typu
o prumeéru primarniho zrcadla 62 cm a ohniskovou vzdalenosti 2,78 m. V jeho
sekundarnim ohnisku je umisténa Dual CCD kamera ST-8 od SBIGu [30] s ¢i-
pem KAF-1600. Jeho velikost pfi pouziti binningu 3 x 3 je 540 x 340 pixel,
zorné pole asi 17,0’ x 11,3" a tedy rozliSovaci schopnost piiblizné 2" na pixel.
Kamera je vybavena sadou filtri Kron-Cousinsova fotometrického systému.

5.3 Software a predzpracovani snimku

Ovladani dalekohledu a CCD kamery je zajisténo pomoci baliku programi
NightView. Dalekohled se obsluhuje pomoci programu telescope, pripadné
jeho grafického rozhrani xmowve, ¢innost kamery tidi program night_control,
resp. gtknightview. O potizovani darkframi, resp. flatfieldi se staraji pro-
gramy night_darks a night_flats. Autorem téchto programi je Filip Hroch [31].

31
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VSechny snimky prosly béznou procedurou zpracovani CCD dat. Nej-
diive byl od kazdého snimku odec¢ten prumérny darkframe, pak byly snimky
podéleny flatfieldem a tyto vysledné snimky byly déale zpracovavany. K témto
zékladnim operacim jsem pouzil program MuniPack, jehoz autorem je opét
Filip Hroch [21].

Néasledné zpracovani spocivalo ve vyrovnani pozadi snimku, aby se vylou-
¢ili nechténé trendy ve svételné kiivce planetky. Korekce na rtiznou citlivost
jednotlivych pixeld CCD c¢ipu pomoci flatfieldu neni totiz dokonalé, a tak
jsem pouzil procedury programu IRIS [32], jehoz autorem je Christian Buil,
a pro obzvlasté odolné nehomogenity potom CL skript IRAFu [33] od Jana
Skalického [34].

Poté bylo nutné vyrovnat se s vlastnim pohybem planetky, tak aby bylo
mozné bez problémt provést fotometrii. Béhem pofizovani snimki jsem poin-
toval na planetku (kapitola 4.2.7), ale pfesto bylo nutné jesté snimky regis-
trovat na planetku. Ve struc¢nosti to znamenad, Ze se na snimcich rozpoznaji
hvézdy a potom se kazdy snimek v nejjednodussim pripadé linearné trans-
formuje tak, aby byla planetka na kazdém snimku na stejné pozici. I tuto
operaci jsem provedl pomoci programu IRIS.

Néasledovala uz samotna aperturni fotometrie, provedena v MuniPacku.
Ziskal jsem tedy datové soubory s jasnostmi zkoumanych objektii, které bylo
mozné dale zpracovat az ve vysledné svételné kiivky planetky z kazdé noci.
Ty uz byly ocistény od vsech rusivych efekti, jak to bylo popsano vyse, v te-
oretické ¢asti prace (kapitola 4.2). Vysledky tohoto procesu jsou v nésledujici
kapitole 5.4.

5.4 Jednotlivé pozorovaci noci

Pozorovani probihalo v péti nocich na konci zafi a zacatku fijna roku 2005.
Tabulka 5.1 obsahuje seznam pozorovacich noci, ¢asy pozorovani a pocty
snimkd pouzitych nakonec k vytvofeni svételné krivky. Datum noci je vzdy
vecerni, tzn. napt. datum 23. 9. 2005 oznacuje noc z 23. na 24. 9. 2005.

datum ¢as pozorovani (UTC) pocet pouzitych snimki
23.9.2005 20.05-23.54 46
25.9.2005 18.50-23.16 128
30.9. 2005 19.30-22.42 91
1. 10. 2005 18.24-22.41 44
10. 10. 2005 19.20-21.29 62

TABULKA 5.1 Pozorovaci noci
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Pti pozorovani byl béhem vSech noci pouzit filtr R, expozi¢ni doba byla
prvni noc 120 s a zbylé noci 90 s.

V nésledujici ¢asti bych se vénoval vysledkiim pozorovani z jednotlivych
noci. Ve vSech pripadech jsem pii vybéru srovnavaci hvézdy postupoval v sou-
ladu s kapitolou 4.2.6. V tabulce 5.2 jsou oznaceni srovnavacich hvézd z jed-
notlivych noci (oznaceni na snimcich a v katalogu GSC2.2 [35]) a jejich pfi-
blizné jasnosti ve filtru R, jak jsou uvedeny v tomto katalogu.

Obréazky se srovnavacimi hvézdami jsou souctem snimkt z kazdé noci
registrovanych na hvézdy. Planetka je tedy zobrazena jako tsecka (nékdy
prerusend), coz je dano jejim vlastnim pohybem mezi hvézdami béhem pozo-
rovani. Srovnavaci hvézdy jsou popsany tak, aby bylo mozné se na né v textu
odkazovat.

Grafy svételnych kfivek z jednotlivych noci maji na vodorovné (¢asové)
ose modifikované julidnské datum (tzn. ze od pfislusného data byla odectena

oznadeni katalogové jasnost
datum hvézdy oznadeni srovnavaci
na snimku hvézdy hvézdy (mag)
23.9.2005 s2 N0023112502 11,96+0,16
25.9.2005 sl N002311214172  10,96+0.,41
30. 9. 2005 s2 N002022011965  12,33+0.,41
1. 10. 2005 s2 N002022011586  12,40+0,41
10. 10. 2005 s2 N0020300459 12,37+0,41

TABULKA 5.2 Ogznaceni a jasnosti srovnavacich hvézd

konstanta 2 400 000,5). Svisld osa ma potom opacéné Fazeni (od nejvétsich
hodnot k nejmensim) a to kvili definici diferencidlni magnitudy (kapitola
4.1), tak aby maximum jasnosti planetky bylo v grafech nahote.

Srovnavaci hvézdy a svételné krivky

Prvni noc se zacalo pozorovat asi hodinu po vychodu Meésice, ktery zrovna
couval, takze se podminky v nasledujicich nocich zlepsovaly. Seeing byl na za-
¢atku pozorovani pomérné dobry, ale béhem noci se vyrazné zhorsil. Priblizné
v poloviné pozorovani prochazela planetka kolem jasné€jsi hvézdy, a proto je
jeji svételna kiivka v tomto misté prerusena. Srovnavaci a kontrolni hvézdy,
které jsem pouzil, jsou na obrazku 5.1. Svételna kiivka planetky z této noci
je potom na obrazku 5.2.
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OBRAZEK 5.1 Srovnavaci hvézdy pro noc 23./24. 9. 2005

0,4 -

0,5 T i
0,6 |
Am 0,7
0,8 - -
; i+ +

0,9— -+ H

1,0 | | | |
53636,84  53636,88  53636,92  53636,96  53637,00
MJD (UTC)

OBRAZEK 5.2 Svételna kiivka pro noc 23./24. 9. 2005

Druhé pozorovaci noc z 25. na 26. 9. 2005 byla, co se pozorovacich podminek
tyka, o néco kvalitnéjsi. Celou noc byl pomérné dobry seeing. Obrazek 5.3
ukazuje srovnavaci hvézdy, svételna krivka je na obrazku 5.4.

Po pétidenni pauze se opét vyjasnilo, a tak jsme se vratili k pozorovani
nasi planetky. Mésic se blizil k novu a prvni ze dvou po sobé jdoucich noci
(30.9./1. 10. 2005) nabidla velmi dobré pozorovaci podminky. Nésledujici noc
(1./2.10. 2005) uz byla poznamenéna piichodem obla¢nosti a navic planetka
prochézela v blizkosti pomérné jasné hvézdy, a tak je svételnd kiivka jen
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utrzkovita. Srovnavaci hvézdy a svételné kiivky jsou na obrazcich 5.5 a 5.6,
resp. 5.7 a 5.8.
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OBRAZEK 5.4 Svételna kiivka pro noc 25./26. 9. 2005
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OBRAZEK 5.5 Srovnavaci hvézdy pro noc 30.9./1. 10. 2005
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OBRAZEK 5.6 Svételna kiivka pro noc 30.9./1. 10. 2005
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OBRAZEK 5.7 Srovnéavaci hvézdy pro noc 1./2. 10. 2005
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OBRAZEK 5.8 Svételna kiivka pro noc 1./2. 10. 2005

Noc z 10. na 11. 10. 2005 je posledni noci, kdy byla planetka (714) Ulula po-
zorovana. Podminky byly opét velmi dobré, pozorovani zacalo po zapadu
Meésice. Pole s planetkou ukazuje obrazek 5.9, svételnou kiivku obrazek 5.10.
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OBRAZEK 5.9 Srovnéavaci hvézdy pro noc 10./11. 10.

2005
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OBRAZEK 5.10 Svételné kiivka pro noc 10./11. 10. 2005
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Rozdily nulovych bodt byly nalezeny v souladu s kapitolou 4.3.4. Jejich hod-
noty jsou shrnuty v tabulce 5.3. Nalezené rozdily nulovych bodi byly zatizeny
maximalni chybou asi 0,05 mag, coz je pomérné velkd chyba, ale tvar k¥ivek
umoznil ziskat dodateénym posunem fazovou krivku s mensim rozptylem
hodnot. Jinak feceno odlisny tvar primarniho a sekundarnho maxima kiivky
pomohl lépe sesadit kiivky k sobé a dosdhnout tak mensiho souctu rezidui
pri prolozZeni trigonometrického polynomu metodou nejmensich ¢tverci.

datum pozorovani posun nulového
svételné kiivky bodu (mag)

23.9. 2005 0,069
25. 9. 2005 —0,894
30. 9. 2005 0,140
1. 10. 2005 0,276
10. 10. 2005 0

TABULKA 5.3 Rozdily nulovych bodi jednotlivych svételnych kiivek vztazené
k poslednimu nulovému bodu (jeho posun je tedy nulovy).

Metodou uvedenou v kapitole 4.3.5 byla nalezena nejpravdépodobnéjsi syno-
dick& perioda svételnych zmén (6,9978 + 0,0002) h. Tato perioda a epocha
to = 53 653,89579 byly potom pouzity pri konstrukci fazové kiivky, ktera je
na obrazku 5.11 (névod viz teoretickd ¢ast této prace, kapitola 4.3.6).

|
23.9.2005

*
0,2 °©  25.9.2005 |
*  30.9.2005
+  10.1.2005
04 - .

10.10.2005|

OBRAZEK 5.11 Fazova svételna kiivka
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5. Pozorovani

V tabulce 5.4 jsou uvedeny vypoctené koeficienty trigonometrického poly-
nomu obecného tvaru podle rovnice 4.15 na strané 28. Maximalni uzite¢ny
stupenn polynomu pro nameérend data je Sest, soucet rezidui vysel —1,019,
r.m.s. potom 0,020.

C, S,
0,6587
~0,0110  0,0297
0,1638 —0,1568
~0,0012 —0,0141
0,0040 —0,0604
0,0007  0,0005
—0,0067 —0,0175

DD UL W= OB

TABULKA 5.4 Koeficienty trigonometrického polynomu 6. stupné, ktery byl
proloZzen namérenymi daty.
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KAPITOLA O

Z.aver

V zavérecné kapitole bych se vénoval vysledkiim dosazenym v této praci a
diskuzi jejich vyznamu. Nakonec uvedu nékteré navrhy na zlepSeni presnosti
pozorovanych dat.

V teoretické casti je uvedena kratka charakteristika planetek, dotkl jsem se
historie vyzkumu jejich svételnych zmén a dale se zabyval interpretaci téchto
zmén. Uvedl jsem také typické periody zmén jasnosti planetek.

Dale jsem se vénoval uz samotnym svételnym kiivkam planetek, metodam
jejich pozorovani ale také problémtim, na které muzeme pii tomto pozoro-
vani narazit. V dalsi ¢asti je uveden postup pro ziskadni synodické rotacni
periody planetky z jeji svételné kiivky (coz je hlavni cil této prace) a zpu-
sob konstrukce jeji fazové kiivky. Poté nasleduje praktickd c¢ast prace, kde
jsou popsana vlastni pozorovani a také uvedeny jejich dil¢i vysledky. Nyni
nasleduje shrnuti téchto vysledkt a kratka diskuze.

Pro planetku hlavniho pasu (714) Ulula jsem nalezl synodickou rotacéni
periodu (6,9978 +0,0002) h. Tato hodnota nijak nevybocuje ze statistiky béz-
pracech nalezneme pro tuto planetku periodu (7,000+0,005)h (fotoelektrické
pozorovani z roku 1983, [36]), resp. (6,998 + 0,001) h (CCD pozorovani pro-
vedené 2.-5. 8. 2005, [37]). Vysledna perioda prezentovani v této praci je ve
velmi dobré shodé se vSemi dfive zjisténymi hodnotami.

Maximélni amplituda svételnych zmén byla 0,54 mag (v obou vyse cito-
vanych pracech nalezneme hodnotu 0,55 mag). Tato hodnota amplitudy je
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6. Zavér

pomérné vysoka a velmi pravdépodobné souvisi s vyrazné protazenym tva-
rem planetky. Diky vysoké amplitudé bylo mozné bez problémt pozorovat
svételnou kiivku a ziskat rotacni periodu s dostatecnou piesnosti.

Pro dalsi zpTesnéni nasich dat bychom méli ucinit nékolik kroki. Lepsi po-
pis by si zaslouzila atmosféricka extinkce (véetné barevné), nicméné ukazuje
se, ze atmosférické podminky v Brné jsou v tomto smeéru velkou komplikaci.
P1i vybéru srovnavacich hvézd by bylo vhodné sledovat jejich barevny index
(napf. pomoci kontrolnich snimkd v jiném filtru, nez jsou pofizovana data
pro svételnou kiivku), tak aby se lépe eliminoval pravé vliv barevné extinkce.

Pokud by nasim cilem bylo kalibrovat data vii¢i standardnimu systému,
museli bychom jesté navic provést barevnou kalibraci naseho fotometrického
systému, a i to je vzhledem k podminkam v Brné velmi obtizné. Pro méstské
a priméstské podminky zistava v tomto sméru vhodnym cilem jen urceni
periody rotace bez kalibrace pozorovani na standardni systém hvézdnych
velikosti.
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