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Abstrakt

Předložená bakalářská práce se zabývá studiem hvězdy LP Cam, která patří do skupiny
pulzujících proměnných hvězd typu RR Lyrae.

Hvězda byla pozorována během devíti nocí na Hvězdárně a planetáriu v Brně, při kte-
rých se podařilo zachytit čtyři maxima jasnosti. Měření byla následně zkalibrována na
standardní Johnsonův fotometrický systém. Zachycená maxima spolu s dalšími známými
okamžiky maxim posloužila ke konstrukci O−C diagramu. Pomocí něj byla zpřesněna pe-
rioda a okamžik základního maxima. V programu CEPHEUS byla fázová křivka rozložena
na sumu goniometrických funkcí, jejichž parametry byly použity pro výpočet Fouriero-
vých koeficientů. Ty byly následně dosazeny do empirických vztahů, které umožnily určit
základní fyzikální parametry LP Cam.

Bylo rovněž zjištěno, že ve směru ke hvězdě se nachází prostředí s vysokou extinkcí
a hvězda se tak jeví mnohem slabší a dál, než by byla, nebýt tohoto zeslabení. Ukázalo se
také, že má neobvykle vysokou metalicitu ve srovnání s ostatními hvězdami typu RR Ly-
rae, což je zřejmě způsobeno tím, že leží v disku Mléčné dráhy.

Abstract

Presented bachelor thesis is focused on a RR Lyrae type pulsating star LP Cam.
This star was observed during nine nights at the Observatory and planetarium in Brno,

during which four brightness maxima were detected. Measurements were subsequently
calibrated to the standard Johnson photometric system. Captured maximum timings toge-
ther with other known moments of maximum light were used for construction of the O - C
diagram, which was utilized for period and zero epoch refinement. Phased light curve was
decomposed by Fourier techniques in CEPHEUS software. Parameters of the fit allowed
calculation of Fourier coeficients, which were subsequently put into empirical relations.
Based on these calibrations, basic physical parameters of LP Cam were estimated.

It was also found that in the direction of the star is an environment with high extinction.
Therefore, it appears much more fainter, and in larger distance, than it would be without
this absorption. Also this star has unusually high metallicity in comparison with other
RR Lyrae stars, which is probably caused by its position in the disk of the Milky way.
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Kapitola 1

Úvod

O existenci periodicky prom¥nných hv¥zd víme jiº p°ibliºn¥ 500 let. Obecn¥ nám
tyto hv¥zdy o sob¥ °eknou mnohem více neº jiné, neprom¥nné hv¥zdy. S jejich
pomocí m·ºeme ur£ovat vzdálenosti ve vesmíru, testovat modely hv¥zdného vý-
voje £i hv¥zdných pulzací, a mnoho jiného.

Tato práce se zam¥°uje na studium hv¥zdy LP Camelopardalis, která nebyla
doposud detailn¥ prozkoumána (coº byl jeden z d·vod·, pro£ byla vybrána ke
studiu v této bakalá°ské práci). Jak je z názvu z°ejmé, jedná se o hv¥zdu ze
souhv¥zdí �irafy leºící v rovin¥ Mlé£né dráhy a tedy v oblasti vysoké extinkce.
Jedná se o prom¥nnou hv¥zdu typu RR Lyrae, které se v HR diagramu nachází na
horizontální v¥tvi obr·. Jde tedy o starou hv¥zdu v pokro£ilém stadiu vývoje,
která ve svém jádru spaluje helium na t¥º²í prvky. U hv¥zd tohoto typu se
pom¥rn¥ £asto vyskytuje Blaºk·v jev, který doposud nebyl uspokojiv¥ vysv¥tlen.

Mnoho informací o hv¥zdách typu RR Lyrae získáme ze studia sv¥telné
k°ivky. Aplikací Fourierovy analýzy, získáme Fourierovy koe�cienty, které m·-
ºeme dosadit do empirických vztah· pro ur£ení fyzikálních parametr· hv¥zdy.

Práce je rozd¥lena na £ty°i £ásti. První je v¥nována historii, po£átk·m studia
a mechanizmu prom¥nnosti této skupiny hv¥zd. Dal²í £ást je zam¥°ena na metody
pozorování a studia prom¥nných hv¥zd. D·raz je kladen zejména na barevnou
kalibraci, konstrukci O − C diagramu a na Fourierovu analýzu sv¥telné k°ivky.
T°etí £ást se zabývá samotným zpracováním nam¥°ených dat, která byla nakalib-
rována na standardní Johnson·v fotometrický systém. Nam¥°ená maxima spolu
s publikovanými poslouºily ke konstrukci O − C diagramu. Poslední £ást spolu
se záv¥rem shrnuje získané poznatky a odhaluje vypo£tené fyzikální parametry
LP Cam.
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Kapitola 2

Prom¥nné hv¥zdy

2.1 De�nice prom¥nných hv¥zd

Prom¥nná hv¥zda je taková hv¥zda, která m¥ní svoji jasnost s £asem. Fyzické
zm¥ny mohou být velice rychlé v °ádech sekund u supernov, aº po n¥kolikaleté
periody u hv¥zd typu Mira. O tom, pro£ k t¥mto zm¥nám dochází, se dozvíme
pozd¥ji. Navzdory tomu, ºe se nám no£ní obloha m·ºe zdát nem¥nná, p°edpo-
kládá se, ºe aº 10% hv¥zd je zjevn¥ prom¥nných (Mikulá²ek & Zejda, 2013). Mezi
prom¥nné hv¥zdy m·ºeme za°adit i na²e Slunce s jeho jedenáctiletým cyklem, b¥-
hem kterého m·ºeme pozorovat nár·st po£tu skvrn ve fotosfé°e. Po£et známých
prom¥nných hv¥zd roste s rozvojem pozorovací techniky a zp°es¬ováním na²ich
m¥°ení. Pro porovnání, v na²í Galaxii bylo doposud nalezeno p°ibliºn¥ 43 921 1

prom¥nných hv¥zd typu RR Lyrae. Ve Velkém Magellanov¥ oblaku je to pak
24 906 (Soszy«ski et al., 2009), zatímco v Malém Magellanov¥ oblaku pouhých
2 475 (Soszy«ski et al., 2010) prom¥nných hv¥zd typu RR Lyrae.

2.2 Historie studia prom¥nných hv¥zd

Mezi první pozorovatele prom¥nných hv¥zd pat°ili £ín²tí astronomové, kte°í na-
pozorovali a zdokumentovali vzplanutí supernov. Ti, na rozdíl od evropských
pozorovatel·, nebyli ovlivn¥ni Aristotelovým u£ením, které °íkalo, ºe nebeská
sféra je nem¥nná. Tehdej²í °ecké u£ení totiº tato náhlá vzplanutí hv¥zd vysv¥t-
lovalo jako meteorologické jevy v atmosfé°e £i jako komety.

1aktuální údaj z databáze VSX: http://www.aavso.org/vsx/ (Watson, 2006).
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Roku 1572 si Tycho Brahe v²iml nové hv¥zdy v blízkosti κ Cas 2. Rovn¥º si
v²iml toho, ºe m¥ní jasnost v·£i ostatním hv¥zdám. Tuto zm¥nu si pravideln¥
zaznamenával. Z t¥chto dat bylo pozd¥ji moºné sestrojit první sv¥telnou k°ivku
prom¥nné hv¥zdy.

Dal²ím pozorovatelem prom¥nné hv¥zdy byl David Fabricius, který roku 1596
pozoroval zm¥ny jasnosti u hv¥zdy oCeti. Zaujat touto nezvyklou hv¥zdou ji po-
jmenoval Mira (Podivuhodná). David Fabricius se tehdy myln¥ domníval, ºe se
jedná o dal²í novu. Ve skute£nosti se v²ak jedná o periodickou prom¥nnou
hv¥zdu. Její periodicitu odhalil v roce 1609 astronom Johannes Holwarda, který
dokonce stanovil její periodu na jedenáct m¥síc·. Tuto hodnotu více zp°esnil
Ismael Boulliau a to na 333 dní, dne²ní udávaná hodnota je 331.96 dne 3.

Teprve aº v 18. století, kdy se hv¥zdy za£aly systematicky pozorovat, do²lo
k dal²ím d·leºitým objev·m. Mezi hlavní pr·kopníky tehdy pat°ili John Good-
rick a Edward Pigott. Prvn¥ jmenovaný objevil periodické prom¥nné hv¥zdy
δCephei a β Lyrae. Po nich následoval Friedrich Wilhelm August Argelander,
který studium prom¥nných hv¥zd usnadnil nejen profesionálním, ale i amatér-
ským astronom·m. Vymyslel metodu, pomocí které srovnával prom¥nnou hv¥zdu
s hv¥zdami v jejím okolí.

Argelander rovn¥º zavedl zp·sob zna£ení prom¥nných hv¥zd. Vyuºil velká pís-
mena latinské abecedy a zkratku latinského názvu souhv¥zdí, ve kterém se pro-
m¥nná hv¥zda nacházela. Zna£ení pon¥kud nezvykle za£ínalo písmenem R a po-
kra£ovalo aº do Z. Pozd¥ji, díky objev·m nových a nových prom¥nných hv¥zd,
se za£ala písmena kombinovat RR, RT, . . . RZ, SS . . . SZ, ZZ. Postupn¥ bylo toto
zna£ení vy£erpáno a bylo nutné jej roz²í°it. V roce 1907 Friedrich Ristenpart na-
vrhl roz²í°it stávající systém o kombinace písmen AA, BB . . . QZ. Celkov¥ tedy
bylo moºné pouºít 334 kombinací písmen. Ani to v²ak nesta£ilo, proto byl v roce
1929 zaveden systém navrºený Charlesem Louisem François Andrém. Ten navrhl
zna£it prom¥nné hv¥zdy písmenem V, po°adovým £íslem a jménem souhv¥zdí,
ve kterém se nacházejí (nap°. V 335 Cam, V575 Aur).

První spektroskopická m¥°ení prom¥nných hv¥zd v druhé polovin¥ 19. sto-
letí odhalila, ºe ve spektru v¥t²iny z nich najdeme molekulové pásy. Tento ob-
jev vyvrátil my²lenku Wiliama Herschela o tom, ºe prom¥nnost vzniká v d·-
sledku rotace a pokrytím povrchu skvrnami. Od té doby kombinace spektrosko-
pických a fotometrických m¥°ení umoºnila p°esn¥j²í ur£ení parametr· t¥sných
dvojhv¥zd.

Rozvoj pozorovací techniky a zejména pouºití fotogra�cké emulze p°isp¥ly
2Dnes uº víme, ºe se jednalo o supernovu SN 1572
3http://www.aavso.org/vsx/index.php?view=detail.top&oid=9237
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k prudkému nár·stu nov¥ objevených prom¥nných hv¥zd a celkovému zájmu
o prom¥nné hv¥zdy. Díky tomuto pokroku Henrietta S. Leavitt (1908) systema-
tickým pozorováním Velkého a Malého Magellanova oblaku odhalila vztah mezi
absolutní hv¥zdnou velikostí cefeid a jejich periodou

MV = −2.81 logP − 1.43 , (2.1)

kde MV je absolutní hv¥zdná velikost v magnitudách a P je perioda ve dnech.
V dal²ích letech byly zaloºeny organizace zabývající se výzkumem prom¥nných
hv¥zd. V roce 1911 to byla nap°íklad AAVSO (American Association of Vari-
able Stars Observers), nebo v roce 1924 v �eskoslovensku Sekce prom¥nných
hv¥zd v rámci �eské astronomické spole£nosti, a mnoho dal²ích. Identi�kace no-
vých prom¥nných hv¥zd vedla k zaloºení katalog·. Nap°íklad v roce 1948 bylo
publikováno první vydání General Catalog of Variable Stars 4 (dále jen GCVS )
Poslední vydání obsahuje 47 811 hv¥zd (3.10.2013). Na po£átku 21. století byl
vydán katalog Variable star index 5 (dále jen VSX,Watson (2006)) k b°eznu le-
to²ního roku obsahující 285 368 hv¥zd.

2.3 Druhy prom¥nných hv¥zd

Snaha lidstva v²e katalogizovat a t°ídit se nevyhnula ani prom¥nným hv¥zdám.
M·ºeme je rozli²ovat pomocí tvaru sv¥telné k°ivky, ale výhodn¥j²í je t°ídit je
pomocí mechanizmu prom¥nnosti. Máme tedy dva základní typy prom¥nných
hv¥zd a to geometrické prom¥nné hv¥zdy a fyzické prom¥nné hv¥zdy.

Obrázek 2.1: Základní rozd¥lení prom¥nných hv¥zd.

4http://www.sai.msu.su/gcvs/gcvs/iii/html/
5http://www.aavso.org/vsx/index.php

4



2.3.1 Geometrické prom¥nné hv¥zdy

Prom¥nnost je zap°í£in¥na uspo°ádáním soustavy pozorovatel a pozorovaný ob-
jekt.

Rotující prom¥nné hv¥zdy

Prom¥nnost m·ºe být zp·sobena deformací tvaru hv¥zdy nebo p°ítomností skvrn.
Pokud hv¥zda velmi rychle rotuje, dojde k jejímu zplo²t¥ní. To vede k rozdílným
teplotám na pólech a na rovníku hv¥zdy. Tyto hv¥zdy mají tvar rota£ního elipso-
idu. Pokud je její rota£ní osa v·£i Zemi výrazn¥ sklon¥na a hv¥zda koná precesní
pohyb, je moºné si v²imnout periodických zm¥n jasnosti.

K deformaci hv¥zdy m·ºe dojít i v p°ípad¥, kdy je sou£ástí t¥sné dvojhv¥zdy.
Druhá sloºka gravita£ním pusobením deformuje tvar svého souputníka. Mezi
p°edstavitele t¥chto hv¥zd pat°í nap°íklad α Vir (Spica), ψ Ori a V600 Her.

Nejen u Slunce, ale i na jiných hv¥zdách dochází k tvorb¥ skvrn, které mohou
být dvojího druhu. První mají jinou efektivní teplotu neº jejich okolí (u Slunce
p°ibliºn¥ o 2 000K). Skvrny mohou vznikat také u chemicky pekuliárních hv¥zd.
U t¥chto hv¥zd se skvrny od svého okolí neodli²ují teplotou, ale svým chemickým
sloºením. Mezi hlavními zástupci m·ºeme jmenovat nap°. V901 Ori a CU Vir.

Zákrytové prom¥nné hv¥zdy

Zákrytovou prom¥nnou hv¥zdou rozumíme systém dvou hv¥zd obíhajících ko-
lem spole£ného t¥ºi²t¥, u kterých z pohledu pozorovatele dochází k vzájemným
zákryt·m sloºek a tím k periodické zm¥n¥ jasnosti. U dvojhv¥zd m·ºeme po-
zorovat takzvaný zákryt (okultace) a p°echod (tranzit). P°echod za£íná prvním
kontaktem, kdy men²í sloºka za£ne p°echázet p°es v¥t²í sloºku. Dochází k poklesu
jasnosti. P°i nulovém okrajovém ztemn¥ní se tento pokles se zastaví ve chvíli,
kdy se na v¥t²í sloºce objeví celý disk men²í sloºky (druhý kontakt). Pokud je
úhel inklinace i = 90◦, pak tato sloºka pokra£uje na své cest¥ po disku v¥t²í
sloºky aº do jejího centra (st°ed zákrytu). Men²í sloºka pak pokra£uje dále aº do
chvíle, kdy se dotkne okraje disku v¥t²í sloºky a dochází tedy k t°etímu kontaktu.
Jasnost se nyní za£ne zvy²ovat aº do £tvrtého kontaktu, kdy men²í sloºka opustí
disk v¥t²í sloºky. U zákrytu se situace obrátí a v¥t²í sloºka bude zakrývat sloºku
men²í. Zákryt m·ºeme op¥t rozd¥lit na £ty°i kontakty. K prvnímu kontaktu do-
jde p°i doteku kotou£e men²í hv¥zdy s kotou£em v¥t²í. Jasnost za£ne op¥t klesat
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aº do chvíle druhého kontaktu. P°i druhém kontaktu zmizí úpln¥ men²í sloºka
a jasnost se ustálí. P°i t°etím kontaktu se na druhé stran¥ v¥t²í sloºky objeví
£ást disku druhé sloºky, který se p°i £tvrtém kontaktu objeví celý.

Podstatný rozdíl mezi oby£ejnou hv¥zdou a t¥snou dvojhv¥zdou je ten, ºe oby-
£ejná hv¥zda se m·ºe rozpínat b¥hem svého vývoje dle libosti, zatímco sloºky
t¥sných dvojhv¥zd jsou naopak limitovány svými Rocheovými laloky. Ve chvíli,
kdy jej díky svému vývoji naplní, za£ne docházet k p°enosu látky p°es Lagran-
ge·v bod L1 na druhou sloºku. Podle toho, zda dochází k p°enosu látky, m·ºeme
dvojhv¥zdy rozd¥lit do £ty° hlavních skupin.

• Odd¥lený systém, kdy ob¥ sloºky jsou uvnit° svých Rocheových lalok·
(nap°. AP And, VZ Cep, V881 Per).

• Polodotykový - v tomto p°ípad¥ jedna ze sloºek naplnila sv·j Roche·v
lalok a dochází k p°enosu látky na druhou sloºku (nap°. DK Cep, TY Del,
RR Dra).

• Kontaktní systém, kdy ob¥ sloºky naplnily svoje laloky (nap°. GN Boo,
BL Leo, V1918 Cyg).

• P°esahující systém (overcontact) je podobný kontaktnímu systému, li²í se
v²ak v tom, ºe u p°esahujícího systému sloºky sdílejí obálku a mají spole£-
nou atmosféru (nap°. RY Sct, GR Tau, AW UMa).

2.3.2 Fyzické prom¥nné hv¥zdy

Prom¥nnost vzniká díky fyzickým zm¥nám uvnit° hv¥zdy, na jejím povrchu (v její
atmosfé°e) a/nebo v jejím bezprost°edním okolí. U hv¥zd se tedy skute£n¥ m¥ní
jejich zá°ivý výkon.

Eruptivní prom¥nné hv¥zdy

U eruptivních prom¥nných hv¥zd dochází k náhlým a velkým zm¥nám jasnosti,
které jsou d·sledkem proces· v horních vrstvách atmosféry (chromosfé°e, korón¥).
V okolí n¥kterých prom¥nných hv¥zd tohoto typu m·ºeme nalézt opticky ak-
tivní materiál. Ten m·ºe být poz·statkem materiálu, který nebyl spot°ebován
na stavbu hv¥zdy. M·ºeme jej tak nalézt u hv¥zd, které je²t¥ nedosedly na hlavní
posloupnost.

Prom¥nné hv¥zdy tohoto typu v²ak najdeme i na hlavní posloupnosti. �astou
p°í£inou jejich prom¥nnosti m·ºe být hv¥zdný vítr nebo, nap°íklad u t¥sných
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dvojhv¥zd, p°enos látky z jedné hv¥zdy na druhou. Mezi zástupce této t°ídy
prom¥nných hv¥zd pat°í nap°. V504 Cen, V781 Her, V1717 Cyg.

Explozivní prom¥nné hv¥zdy

Jsou to hv¥zdy, u kterých dojde k náhlému zjasn¥ní a pozvolnému poklesu
jasnosti. K prom¥nnosti dochází díky hv¥zdnému vývoji, nej£ast¥ji u t¥sných
dvojhv¥zd, kde dochází k p°enosu hmoty mezi sloºkami. Hmotn¥j²í a vyvinu-
t¥j²í £len systému p°esouvá materiál na leh£ího souputníka a tím urychluje jeho
vývoj. Ve chvíli, kdy leh£í £len opustí hlavní posloupnost se situace m·ºe ob-
rátit. Vývojov¥ mlad²í za£ne dotovat vývojov¥ star²ího, který v této chvíli uº
je s nejv¥t²í pravd¥podobností v kone£ném stadiu svého vývoje (nap°íklad bílý
trpaslík). U tohoto elektronov¥ degenerovaného uhlíko-kyslíkového bílého trpas-
líka dochází k nár·stu hmotnosti, který je zp·soben p°enosem látky z druhé
sloºky. Dochází k jeho smr²´ování a nár·stu centrální teploty, p°i£emº p°i do-
saºení kritické hmotnosti ≈ 1.4M� dojde k zaºehnutí termonukleárních reakcí.
Tím se je²t¥ více zvý²í teplota v jeho nitru aº do té míry, ºe p°ekro£í teplotu
degenerace. Dojde tak k uvoln¥ní látky, která je rozmetána do prostoru. Z bílého
trpaslíka se tímto procesem stane supernova typu Ia.

Dal²í skupinou supernov jsou supernovy typu Ib a Ic. Jejich náhlá zjasn¥ní
jsou zp·sobena sloºitým vývojem ve dvojhv¥zd¥, av²ak v jejich spektru se nevy-
skytují £áry jedenkrát ionizovaného k°emíku.

K výbuchu supernovy m·ºe ale dojít i v p°ípad¥, kdy se hv¥zda nenachází
v dvojhv¥zdném systému. Musí se v²ak jednat o velmi hmotnou hv¥zdu, jejíº já-
dro je sloºeno p°eváºn¥ ze ºeleza. U t¥chto hv¥zd probíhají termonukleární reakce
v mnoha vrstvi£kách. V jád°e postupn¥ roste teplota a hustota. Po p°ekro£ení
kritické hmotnosti se elektrony za£nou spojovat s protony a vznikají neutrony
a dochází k rozpadu jader. Hv¥zda se za£íná hroutit a uvol¬uje se potenciální
energie ve form¥ neutrin. V¥t²ina prochází bez odporu hv¥zdou, £ást se jich
ale zachytí a p°edá svou energii látce a tím ji zah°eje. To vede ke vzniku rázové
vlny, která rozmetá hv¥zdu do prostoru. Na míst¥, kde d°ív bývala ob°í, velmi
hmotná hv¥zda, te¤ m·ºeme najít malou, nesmírn¥ hustou neutronovou hv¥zdu.

Mezi p°edstavitele této t°ídy prom¥nných hv¥zd pat°í nap°íklad SN 1993J
(supernova II), SN 1604 (supernova Ia) a SN 2008D (supernova Ib).
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2.4 Pulzující prom¥nné hv¥zdy

Jedná se o nejvíce zastoupenou skupinu prom¥nných hv¥zd. Zm¥ny jasnosti
hv¥zdy jsou zp·sobeny zm¥nami polom¥ru (radiální pulzace), p°ípadn¥ tvaru
hv¥zdy (neradiální pulzace). Mezi hlavní zástupce pulzujících prom¥nných hv¥zd
pat°í hv¥zdy typu δ Cephei (perioda 1 aº 50 dní), RR Lyrae (perioda krat²í neº
1 den), δ Scuti (perioda nejvý²e pár hodin), ZZ Ceti (perioda v °ádech minut),
W Virginis (perioda 2 aº 45 dní) a miridy (perioda 80 a více dn·).

Obrázek 2.2: Schéma zm¥ny jasnosti hv¥zdy v souvislosti se zm¥nou jejího polo-
m¥ru b¥hem pulzací (http://space-exploratorium.com/pulsating-stars.htm).

Pokud si vyneseme pulzující prom¥nné hv¥zdy do Hersprung�Russelova di-
agramu (dále jen HR diagramu), v²imneme si n¥kolika zvlá²tností. Navzdory
tomu, ºe hv¥zdy stráví v¥t²inu svého aktivního ºivota na hlavní posloupnosti, ne
v²echny skupiny pulzujících prom¥nných hv¥zd na ní leºí. P°eváºnou £ást z nich
najdeme v úzkém svislém pásu, který prochází celým HR diagramem, kterému
°íkáme pás nestability. Tento pás je ²iroký p°ibliºn¥ 600 aº 1 000K a prochází
hlavní posloupností v oblasti spektrálních t°íd A aº F. U v¥t²iny hv¥zd, které se
v pásu nestability nachází, se rozvinou radiální pulzace.

Zda se pulzace u hv¥zdy rozvinou, je dáno hloubkou a teplotou °ídících vrs-
tev zodpov¥dných za hv¥zdné pulzace. Velké mnoºství pulzujících prom¥nných
hv¥zd se vyskytuje i mimo pás nestability. To m·ºe vést k domn¥nce, ºe pulzace,
p°ípadn¥ astroseismologickou aktivitu, vykazuje podstatn¥ v¥t²í mnoºství hv¥zd,
neº se p·vodn¥ p°edpokládalo.

Díky velkému mnoºství populací pulzujících prom¥nných hv¥zd rozmíst¥ných
i mimo pás nestability je pravd¥podobné, ºe v²echny hv¥zdy pulzují a jejich
odhalení záleºí jen na citlivosti na²í m¥°ící techniky.
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Dále je moºné se domnívat, ºe hv¥zda, která se b¥hem svého ºivota dostane do
pásu nestability, za£ne pulzovat, a po jeho opu²t¥ní pulzovat p°estane. Zp·sob,
jakým hv¥zda pulzuje, je p°edev²ím dán jejím vývojovým stadiem a hmotností.

Obrázek 2.3: HR diagram s oblastmi nejd·leºit¥j²ích zástupc· pulzujících pro-
m¥nných hv¥zd (http://institute-of-brilliant-failures.com/image8l.gif).

2.4.1 Mechanizmus pulzací

Hv¥zda se celý sv·j ºivot snaºí být v hydrostatické rovnováze. Pak platí, ºe gra-
vita£ní síla snaºící se hv¥zdu smr²tit je rovna gradientu tlaku, který se naopak
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snaºí hv¥zdu rozepnout. V ºivot¥ hv¥zdy v²ak p°ijde období, kdy tato rovnováha
m·ºe být naru²ena a hv¥zda se za£ne smr²´ovat. Gravita£ní síla p°evládne nad
gradientem tlaku a tla£í hmotu do niº²ích, teplej²ích £ástí hv¥zdy. Se vzr·sta-
jící teplotou roste i tlak do takové míry, ºe jeho gradient p°evý²í gravita£ní sílu
a hv¥zda se za£ne rozpínat. P°i rozpínání klesá tlak a naopak roste gravita£ní
potenciální energie, do chvíle, neº gravita£ní síla p°ekoná gradient tlaku a celá
situace se opakuje. Za£nou probíhat oscilace. Tento d¥j je v²ak po n¥jaké dob¥
utlumen vnit°ním t°ením. U pulzujících prom¥nných hv¥zd v²ak k takovémuto
utlumení nedochází. Pulzace tedy musejí být n¥£ím dotovány.

S °e²ením tohoto problému p°i²el Arthur S. Eddington (1926), který navrhl
tzv. záklopkový mechanizmus (n¥kdy téº zvaný κ-mechanizmus). Podle jeho hy-
potézy m¥la v obalu hv¥zdy existovat oblast, ve které p°i smr²´ování, a tudíº p°i
zvy²ování teploty, dochází ke zvy²ování opacity materiálu. Díky tomu by tato
vrstva m¥la b¥hem kontrakce absorbovat energii a uvolnit ji p°i expanzi. Ed-
dington si v²ak nejd°íve myslel, ºe motorem pulzací jsou termonukleární reakce
v jád°e (ε-mechanizmus). Z matematických model· vyplývá, ºe tento mechani-
zmus m·ºe probíhat u velmi hmotných hv¥zd (M�M�) a u velmi chladných
trpaslík·.

Pozd¥ji se p°i²lo na to, ºe pulzace jsou zp·sobeny ionizovaným materiálem
v obalu hv¥zdy. Úvaha o zvy²ování opacity s teplotou v²ak odporovala Rosselan-
dov¥ vzorci pro st°ední opacitu

κ = κ0 · ρn · T−s , (2.2)

kde κ0 je konstanta, ρ hustota materiálu a T teplota, p°i£emº n ≈ 1 a s ≈ 3.5.
Ze vzorce 2.2 je z°ejmé, ºe se vzr·stající teplotou klesá opacita, coº odporuje
p°edpokladu pro vznik záklopkového mechanizmu.

Zhevakin (1953) a po n¥m Cox (1958) dokázali, ºe Eddington·v záklopkový
mechanizmus funguje v oblastech s £áste£n¥ ionizovanou látkou. V této oblasti
se hodnota indexu s zmen²uje a m·ºe být i záporná, opacita tedy m·ºe p°i
stla£ení nar·stat. To je zp·sobeno tím, ºe se p°i kontrakci energie vyuºívá hlavn¥
k ionizaci materiálu. Zvý²ením nepr·hlednosti materiálu dojde ke zvý²ení tlaku
a tím k vyzvednutí ionizované vrstvy vý²e. Tento pohyb zp·sobí rozpínání vrstvy
a tím dojde k poklesu hustoty. Za£ne docházet k rekombinaci prvk· a vrstva
má vy²²í teplotu neº její okolí. Tyto dva faktory zp·sobí pokles opacity vrstvy.
Ve chvíli, kdy gravita£ní síla p°eváºí gradient tlaku, se cyklus opakuje.

Záklopkový mechanizmus m·ºe být dopl¬ován tzv. γ-mechanizmem. V °ídící
vrstv¥ p°i stla£ování roste tepelná kapacita a látka v ní obsaºená m·ºe pojmout
více tepla, neº okolní vrstvy. Tím dojde k dal²ímu zvý²ení tlaku a následné
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podpo°e pro vyzvednutí vrstvy.
U pulzujících prom¥nných hv¥zd leºících v pásu nestability najdeme dv¥ ob-

lasti, které pohán¥jí pulzace. V první z nich nalezneme ionizovaný vodík. Tep-
lota této vrstvy se pohybuje mezi 10 000K aº 15 000K a nachází se vý²e v obalu
hv¥zdy neº druhá oblast, ve které nalezneme dvakrát ionizované helium. V tomto
pásmu se teplota pohybuje kolem 40 000K. Zóna s dvakrát ionizovaným héliem
hraje nejd·leºit¥j²í roli ve hv¥zdných pulzacích.

Velice d·leºité je i to, kde se vrstva s ionizovaným prvkem nachází. Pokud se
vrstva nachází p°íli² blízko povrchu (horké hv¥zdy), má malou hustotu a nízkou
hmotnost a není schopna zadrºet dostate£né mnoºství energie. Pokud je tomu
naopak a vrstva se nachází p°íli² hluboko (u chladných hv¥zd), jsou amplitudy
pulzací p°íli² malé a stejn¥ tak je tomu i se zadrºeným teplem ve vrstv¥. V obou
p°ípadech pulzace nepozorujeme. Pomocí t¥chto limit·, které jsou de�novány
teplotou hv¥zdy je ohrani£en pás nestability.

Obrázek 2.4: Schéma mechanizmu radiálních pulzací (Fix J. D., 1999).
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2.4.2 Radiální pulzace

O radiálních pulzacích hovo°íme v p°ípad¥, kdy hv¥zda m¥ní sv·j polom¥r. Tyto
zm¥ny m·ºeme p°irovnat k nafukování a vyfukování balónku. Pokud budeme
uvaºovat malé kmity, je moºné odvodit vztah pro základní periodu pulzací. K od-
vození vyuºijeme v¥tu o viriálu:

2 〈Ek〉+ 〈Ep〉 = 0 . (2.3)

Pro potenciální a kinetickou energii platí:

Ep = α · GM
2

R
, (2.4)

Ek =
1

2
·M · v2

s , (2.5)

kde koe�cient α je závislý na rozloºení hmoty ve hv¥zd¥ (pro hv¥zdu hlavní
posloupnosti typicky 1.7), G je gravita£ní konstanta, M je hmotnost hv¥zdy,
vs je st°ední kvadratická rychlost a R je polom¥r hv¥zdy. Z t¥chto t°í výraz·
si vyjád°íme vztah pro st°ední kvadratickou rychlost. Pro zji²t¥ní periody se
snaºíme zjistit dobu, po kterou bude cestovat informace rychlostí vs o zm¥n¥
tlaku p°es celý pr·m¥r hv¥zdy.

P ≈ 2R

vs
≈
√

4R3

α ·G ·M
. (2.6)

Po jednoduchých úpravách dostaneme vztah pro základní periodu pulzací

P ∼=
1√
G · ρ̃

. (2.7)

Z tohoto vztahu je vid¥t, ºe perioda nezávisí na amplitud¥ pulzací a je nep°ímo
úm¥rná hustot¥. Výsledek odpovídá pozorování, protoºe velice hustí trpaslíci
mají velice krátké periody, zatímco ob°i o malé pr·m¥rné hustot¥ mají velmi
dlouhé periody.
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2.4.3 Neradiální pulzace

U neradiálních pulzací závisí zm¥na polom¥ru na sm¥ru � v n¥kterých £ástech
hv¥zdy klesá, v jiných roste. Dochází tak k jakémusi vln¥ní povrchu hv¥zdy.
Vznikají tak oblasti s r·znou teplotou a s tím spojenou r·znou svítivostí.

Pulzace hv¥zdy se ²í°í prostorem podobn¥ jako zvuk, chovají se tedy jako
podélné vln¥ní. Uzlový bod radiálních oscilací najdeme v jádru a kmitnu na
povrchu hv¥zdy, tedy ve fotosfé°e. Vlna neprocházející st°edem hv¥zdy se od
fotosféry odrazí zp¥t. Postupn¥ se s rostoucí hustotou a teplotou obrátí zpátky
sm¥rem do fotosféry. Tam se znovu odrazí a bude interferovat sama se sebou za
vzniku stojatého vln¥ní. Toto stojaté vln¥ní vytvo°í ve fotosfé°e uzlové kruºnice,
které nepodléhají pulzacím.

Pokud mluvíme o pulzacích v trojrozm¥rném prostoru, jsou oscilace popsány
t°emi vlnovými £ísly n , l , m. Platí, ºe n je hlavní pulza£ní £íslo, které slouºí pro
popis radiálních pulzací. P°i n = 0 a hv¥zda pulzuje v základním radiálním módu.
Pokud n zvý²íme na n = 1, hv¥zda pulzuje v prvním harmonickém radiálním
módu a krom¥ st°edu hv¥zdy existuje je²t¥ jedna uzlová kulová plocha.

Pro popis neradiálních pulzací je t°eba de�novat dv¥ dal²í £ísla. První z nich,
l, vyjad°uje sumu v²ech uzlových kruºnic na povrchu hv¥zdy a druhé, m, zna£í
po£et uzlových kruºnic procházejících pólem. Pokud máme nap°íklad hv¥zdu
jejíº l = 3 a m = 1, pak jsou na povrchu hv¥zdy 3 kruºnice, z nichº jedna
prochází pólem. �íslo m m·ºe nabývat hodnot od -l do l, v£etn¥ nuly. Kladných
hodnot bude m nabývat pro p°ípad, kdy se uzlové kruºnice pohybují ve sm¥ru
rotace hv¥zdy a naopak záporných, kdyº se budou pohybovat proti sm¥ru rotace.
P°íklad neradiálních pulzací je na obrázku 2.5.

Obrázek 2.5: Schéma neradiálních pulzací (upraveno, Zima, 1999).
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2.5 Hv¥zdy typu RR Lyrae

2.5.1 Objev, historie a první pozorování

V 19. století astronomové nacházeli prom¥nné hv¥zdy také v kulových hv¥zdo-
kupách. Sv¥telná k°ivka v¥t²iny z nich se podobala sv¥telné k°ivce cefeid. Tyto
hv¥zdy v²ak m¥ly krat²í periodu a proto se jim za£alo °íkat krátkoperiodické
cefeidy. Hlavními objeviteli tehdy byli Edward Charles Pickering, Solon Irving
Bailey a Harlow Shapley, kte°í zkoumali hv¥zdy v t¥chto hv¥zdných systémech.
Roku 1890 Jacobus Cornelius Kapteyn pozoroval prom¥nnou hv¥zdu v souhv¥zdí
Zajíce (U Leporis) a stanovil její periodu na 0.58 dne. Objevil tehdy první krát-
koperiodickou cefeidu, která se nacházela v galaktickém poli, tedy mimo kulové
hv¥zdokupy.

Objev prototypu pro krátkoperiodické cefeidy v galaktickém poli, tedy hv¥zdu
v souhv¥zdí Lyry, která pozd¥ji dostala ozna£ení RR Lyrae, pat°í jedné z Picke-
ringových zam¥stnanky¬, které pro n¥j zpracovávaly nam¥°ené snímky, Wille-
min¥ Flemingové (Pickering, 1901). Ta si v roce 1899 v²imla zm¥ny jasnosti
hv¥zdy, která m¥la podobnou sv¥telnou k°ivku a periodu, jako hv¥zdy v ku-
lových hv¥zdokupách. Tato událost odstartovala skute£ný boom výzkumu hv¥zd
tohoto typu.

2.5.2 Základní vlastnosti

Hv¥zdy typu RR Lyrae jsou radiáln¥ pulzující prom¥nné hv¥zdy 6. Nej£ast¥ji je
najdeme v kulových hv¥zdokupách, kde tvo°í aº 90% v²ech prom¥nných hv¥zd.
Vyskytují se v²ak i v kulové sloºce Galaxie, v takzvaném galaktickém halu, v ga-
laktické výduti a v men²í mí°e také v diskové sloºce na²í Galaxie. Spolu s cefei-
dami mohou slouºit jako standardní sví£ky pro ur£ování vzdáleností.

Pat°í do skupiny obr· leºících na horizontální v¥tvi HR diagramu v pásu ne-
stability. Spalují ve svém jádru helium na uhlík pomocí reakce 3α. Mají p°ibliºn¥
stejnou absolutní vizuální hv¥zdnou velikost MV . V tabulce 2.1 si m·ºeme v²im-
nout, ºe tyto prom¥nné hv¥zdy zasahují do spektrálních t°íd A aº F. Mají tedy
vy²²í teplotu neº na²e Slunce. V porovnání s ním mají n¥kolikanásobn¥ v¥t²í
polom¥r a typicky men²í hmotnost. Perioda pulzací se pohybuje v intervalu od
0.2 aº do 1.1 dní a amplituda zm¥n hv¥zdné velikosti m·ºe dosáhnout aº 2.5mag
(Mikulá²ek & Zejda, 2013). Pat°í mezi hv¥zdy populace II a jsou tedy v¥t²inou
chudé na kovy.

6Podle posledních poznatk· mohou pulzovat i neradiáln¥ (Guggenberger et al., 2012).
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MV [mag] 0.6 ± 0.2
T eff [K] 7 400 � 6 100
log g 2.5 � 3.0
Perioda [dny] 0.2 � 1.1
Metalicita [Fe/H] 0.0 � -2.5
Hmostnost ≈ 0.7 M�
Polom¥r ≈ 4 - 6 R�

Tabulka 2.1: Vlastnosti prom¥nných hv¥zd typu RR Lyrae (Smith, 1995).

Hv¥zdy typu RR Lyrae je moºné rozd¥lit do n¥kolika skupin podle módu,
ve kterém pulzují, coº má za následek odli²nost v tvaru sv¥telné k°ivky. Toto
rozd¥lení zavedl S. I. Bailey (1902), který je rozt°ídil do t°í skupin RRa, RRb
a RRc. Pozd¥ji bylo teoreticky dokázáno, ºe t°ídy RRa a RRb pulzují v základním
módu a do²lo k slou£ení obou skupin na typ RRab (Schwarzschild, 1940).

Obrázek 2.6: Typy prom¥nných hv¥zd skupiny RR Lyrae (p°evzato a upraveno,
http://ogle.astrouw.edu.pl/atlas/RR_ Lyr.html).

Na obrázku 2.6 si m·ºeme v²imnout, ºe t°ída RRab je od ostatních t°íd
snadno odli²itelná. Je tomu tak díky svému rychlému vzestupu do maxima a po-
zvolnému poklesu. Jako jediná má také siln¥ asymetrickou sv¥telnou k°ivku.
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Pr·m¥rná perioda hv¥zd této t°ídy se pohybuje mezi 0.35 aº 1.0 dne. Amplituda
dosahuje aº 2mag.

K°ivka pro t°ídu RRc má p°ibliºn¥ tvar sinusoidy, je více symetrická a do-
sahuje men²ích sv¥telných zm¥n neº t°ída RRab. Hv¥zdy této skupiny pulzují
v prvním harmonickém módu. Amplituda se m¥ní v pr·m¥ru o 0.5mag a pul-
za£ní perioda se pohybuje mezi 0.2 aº 0.45 dne.

Následující t°ída, které si m·ºeme v²imnout na obrázku 2.6, je typ RRd.
Tvar její sv¥telné k°ivky rovn¥º p°ipomíná sinusoidu, ale je na rozdíl od typu
RRc výrazn¥ rozmytá, protoºe hv¥zdy této t°ídy pulzují v základní a v prvním
harmonickém módu zárove¬. Zajímavostí je, ºe amplituda prvního harmonického
módu je ve v¥t²in¥ p°ípad· v¥t²í neº amplituda v základním módu. Je²t¥ je t°eba
zmínit t°ídu RRe, jejíº hv¥zdy pulzují v druhém harmonickém módu.

2.6 Blaºk·v jev

V sou£asné dob¥ se zdá, ºe mírná v¥t²ina sv¥telných k°ivek prom¥nných hv¥zd
typu RR Lyrae nevykazuje ºádné zm¥ny, jsou stabilní v £ase. U zbytku hv¥zd
tohoto typu dochází k jistému za²um¥ní sv¥telných k°ivek. Velmi malou £ást této
skupiny tvo°í hv¥zdy typu RRd, které pulzují ve dvou módech zárove¬. U zbytku
se projevuje efekt známý jako Blaºk·v jev.

Tento fenomén se projevuje fázovou (horizontální posuv) p°ípadn¥ dominant-
n¥j²í, amplitudovou (vertikální) modulací sv¥telné k°ivky, které zp·sobují zm¥nu
tvaru sv¥telné k°ivky. Ta na sv·j p°edchozí tvar m·ºe navázat za n¥kolik, ale také
i za tisíc dní. Této modula£ní period¥ se °íká Blaºkova perioda.

Jako první si této zm¥ny sv¥telné k°ivky v²iml S. N. Blaºko p°i studiu
RWDraconis v roce 1907. Povedlo se mu stanovit periodu této zm¥ny na 41.6 dne.
Práv¥ po n¥m nese tento jev sv·j název. H. Shapley (1916) zjistil, ºe i vzo-
rová hv¥zda RR Lyrae vykazuje modulaci s periodou 40.8 dne (Smith, 1995).
Tento jev byl pozorován jak u hv¥zd v galaktickém poli, tak u hv¥zd v kulových
hv¥zdokupách £i jiných hv¥zdných systémech jako nap°íklad ve Velkém a Malém
Magellanov¥ oblaku.
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Obrázek 2.7: P°íklad prom¥nné hv¥zdy bez Blaºkova jevu (vlevo) a s Blaºkovým
jevem (vpravo) (Szczygieª et al., 2009).

Do dne²ní doby bylo publikováno mnoho model·, které se Blaºk·v jev pokou²í
vysv¥tlit. Mezi ty nejznám¥j²í pat°í tyto:

• Model magnetického ²ikmého rotátoru/pulzátoru (Shibahashi, 2000). Ten
p°edpokládá, ºe hv¥zdy s Blaºkovým jevem mají silné magnetické pole,
které je sklon¥no v·£i ose rotace. Toto pole zp·sobí deformaci, jinak ra-
diálních pulzací a objeví se i neradiální s pulza£ními £ísly l = 2, m = 0.
Vlivem rotace pak dochází k modulaci sv¥telné k°ivky.

• Model neradiálního rezonan£ního rotátoru/pulzátoru (Van Hoolst et al.,
1998). Tento model p°edpokládá, ºe dochází k nelineární rezonanci mezi
radiálním a neradiálním módem pulzací.

• Model hv¥zdných skvrn (Stellingwerf et al., 2013). Tento model p°edpo-
kládá, ºe hv¥zdy s Blaºkovým jevem mají na svém povrchu skvrny. Ty
díky diferenciální rotaci zp·sobují modulaci sv¥telné k°ivky.

• Model turbulentní konvekce (Stothers, 2006), který popisuje Blaºk·v jev
jako následek postupného zesilování a zeslabování turbulentního proud¥ní
v ionizované vrstv¥.

Bohuºel ºádný z nich neposkytuje dokonalé vysv¥tlení Blaºkova jevu. Dopo-
sud nejlep²ím modelem je model radiálních rezonancí (Buchler & Kolláth, 2011).
Podle n¥j dochází k rezonanci 9:2 mezi základním módem a n¥kterým z vy²²ích
harmonických mód· (pravd¥podobn¥ devátý harmonický mód). Díky ní trvá dv¥
základní pulza£ní periody neº se tvar k°ivky zopakuje. Je v²ak moºné, ºe tento
rezonan£ní pom¥r m·ºe být kup°íkladu 7:4 nebo 5:3 (Buchler & Kolláth, 2011).
Tento model navíc podporují hydrodynamické simulace.
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Existují ale také hv¥zdy, které mají více modula£ních period, u n¥kterých
dochází ke zm¥nám samotného Blaºkova jevu. Ty jsou v²ak pozorovány aº na
dlouhých £asových ²kálách (p°ehled nap°. v Skarka, 2014).
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Kapitola 3

Metody zpracování

3.1 CCD fotometrie

Astronomové se od pradávna snaºili zachytit svá pozorování a´ uº pomocí slov
£i maleb. S technologickým pokrokem se za£aly pouºívat £ím dál více so�stikova-
n¥j²í a objektivn¥j²í metody záznamu pozorování, nap°íklad fotogra�cké desky,
£i fotonásobi£e. V roce 1969 v²ak do²lo k d·leºitému milníku � v Bellových la-
borato°ích pánové George E. Smith a Willard Boyle sestrojili v·bec první CCD
(Charged Coupled Device). Tento £ip byl vedlej²ím produktem p°i vývoji prvních
po£íta£ových pam¥tí na bázi k°emíku.

CCD £ip zaznamenává obraz dopadající do ohniskové roviny objektivu da-
lekohledu. M·ºeme si jej p°edstavit jako polovodi£ovou desti£ku, na kterou je
nanesen oxid k°emi£itý. CCD £ip pracuje na principu fotoefektu. Ten spo£ívá
v tom, ºe foton dopadající na atom má dostate£nou energii k tomu, aby vyra-
zil jeden z jeho elektron·. B¥ºn¥, nap°íklad u fotodiody, by byl tento elektron
odveden pry£ a tím by se podílel na vodivosti. V p°ípad¥ CCD je v²ak odd¥len
izolantem (oxidem k°emi£itým) a je tak uv¥zn¥n v potenciálové jám¥. Jak dopa-
dají fotony od hv¥zdy na £ip, elektrony se hromadí v potenciálových jámách aº
do chvíle, kdy dojde k vy£ítání signálu, b¥hem kterého jsou elektrony posouvány
mezi vedlej²ími jámami aº do vy£ítacího za°ízení.

Základním p°edpokladem pro pouºití CCD £ip· v astronomii je jejich linea-
rita. To znamená, ºe mezi po£tem detekovaných foton· a uvoln¥ných elektron·
je lineární závislost. P°i p°esvícení £ipu dojde k uvoln¥ní p°íli² mnoha elektron·,
tedy k saturování potenciálové jámy. Elektrony z této jámy poté ovlivní i elek-
trony ve vedlej²ích jámách a znehodnotí se tak celé m¥°ení v dané oblasti £ipu.
Proti p°esvícení existuje ochrana tzv. anti-blooming. CCD pak obsahuje navíc
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elektrody, které odvád¥jí p°ete£ený náboj, °íká se jim anti-blooming gate (ABG).
Nevýhodou elektrod je to, ºe odebírání elektron· není ost°e de�nováno hranicí
t¥sn¥ pod úrovní saturace, ale dochází k n¥mu nelineárn¥ mnohem níºe pod
hranicí saturace.

Jednou z d·leºitých vlastností CCD £ip· je jejich kvantová ú£innost. Jedná
se o pom¥r mezi fotony, které detekujeme a t¥mi, které skute£n¥ dopadnou na
CCD £ip. Kvantová ú£innost se potom pohybuje okolo 60% aº 80% 1.

Výstupem z CCD je obrázek ve formátu �ts (Flexible Image Transport Sys-
tem), v n¥mº jsou hodnoty jednotlivých pixel· udávány v jednotkách ADU (Ana-
log to digital unit). Z této hodnoty je poté moºné odvodit po£et detekovaných
foton· a sílu signálu.

3.1.1 Korek£ní snímky

Surový CCD snímek trpí °adou neduh·. Mezi n¥ pat°í nap°íklad r·zná citli-
vost pixel· na £ipu £i tepelný ²um. Tyto nedostatky zm¥°eného snímku se dají
odstranit pomocí korek£ních snímk·, díky kterým se zlep²í kvalita m¥°ení.

Kaºdý CCD £ip i p°esto, ºe nezachytí ºádný foton, dává nenulový signál.
Abychom se vyhnuly záporným výstupním hodnotám detektoru, lze nastavit
ur£itou základní úrove¬ výstupního signálu. Tomuto posunu °íkáme bias. Od-
straníme ho po°ízením temných snímk· s co moºná nejkrat²í expozi£ní dobou
(nejlépe nekone£n¥ krátkou). Tyto následn¥ slou£íme a ode£teme je od surového
snímku.

Díky nenulové teplot¥ CCD £ipu se na n¥m objevuje temný proud. N¥které
elektrony mají dostate£nou energii k tomu, aby se uvolnily z atomu i bez dopa-
dajícího fotonu. Tato energie je závislá na teplot¥. Abychom její vliv co nejvíce
zmen²ili, je nutné CCD £ip neustále chladit. Samovolné uvoln¥ní elektron· je
také závislé na expozi£ní dob¥. Pro odstran¥ní tohoto ²umu tedy po°ídíme temný
snímek (darkframe). Ten po°izujme se zav°enou záv¥rkou za stejné teploty a
se stejnou expozi£ní dobou, jako m¥l surový snímek. Výsledný dark frame pak
obsahuje pouze signál vytvo°ený temným proudem.

Posledním z korek£ních snímk· je tzv. flatfield snímek. Ten odstra¬uje vliv
rozdílné citlivosti pixel· na £ipu, ale také nerovnom¥rnost osv¥tlení £ipu danou
m¥°ící soustavou, p°ípadn¥ ne£istotami na £ipu £i �ltrech kamery. Flat �eld sní-
mek získáme tak, ºe po°ídíme snímky rovnom¥rn¥ osv¥tlené plochy p°i krátké
expozici. Touto plochou m·ºe být nap°íklad obloha p°i soumraku, nasvícený bílý

1http://www.gxccd.com/art?id=303&lang=405
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papír nebo st¥na (Hroch, 2013). Takto získané snímky znormujeme a pracovní
snímek jimi pod¥líme.

3.2 Fotometrické systémy

Rozmanitosti hv¥zd a v·bec r·znorodost pozorovaných objekt· vedla k pest-
rosti i mezi pozorovací technikou. Bylo vytvo°eno velké mnoºství �ltr·, které
vymezují ²í°ku pásma elektromagnetického spektra, kterou propustí. Bývají rov-
n¥º popsány pomocí odrazivosti R a propustnosti T. Sady �ltr· poté vytvo°ily
fotometrické systémy. Ty d¥líme do t°í základních kategorií podle rozsahu pro-
pou²t¥ného zá°ení na ²irokopásmové (stovky nm), st°edn¥pásmové (desítky nm)
a úzkopásmové (10 nm a mén¥).

Johnson·v-Cousins·v UBVRCIC systém
�irokopásmový fotometrický systém UBV , byl zaveden v roce 1953 H.L. John-
sonem a W. W. Morganem (Morgan et al., 1953).

Filtr U (ultraviolet) je propustný pro vlnové délky od 300 nm do 420 nm s ma-
ximem propustnosti na 358 nm, B (blue) �ltr od 360 nm do 500 nm s maximem
propustnosti na 439 nm a V (visible) od 460 nm do 740 nm s maximem propust-
nosti na 545 nm. Tento systém roz²í°il astronom A. W. J. Cousins (1976) o �l-
try RC s maximem propustnosti na 647 nm a IC s maximem propustnosti na
786.5 nm. Protoºe se jednalo o nejroz²í°en¥j²í fotometrický systém, ve kterém
bylo prom¥°eno velké mnoºství hv¥zd, je dnes povaºován za jeden ze standard-
ních systém· a v¥t²ina m¥°ení je obvykle kalibrována na n¥j.

Obrázek 3.1: Spektrální propustnost Johnsonova systému (upraveno, Árnadóttir
et al., 2010).
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Hlavní nevýhody Johnsonova-Cousinova systému jsou dány jeho ²irokopásmo-
vostí. Rovn¥º jednotlivé �ltry nemají ost°e ohrani£enou hranici propustnosti.
Filtry U a B se £áste£n¥ p°ekrývají a tím znemoº¬ují ur£ení vý²ky Balmerova
skoku.

Strömgren·v systém
Dal²ím z velmi roz²í°ených fotometrických systém· je Strömgren·v systém, který
zavedl dánský astronom Strömgren (1956). Jedná se o st°edn¥pásmový systém,
který se skládá ze £ty° �ltr· u, v, b, y. �í°ka �ltru u je 60 nm s maximem pro-
pustnosti na 350 nm, �ltru v je 38 nm s maximem propustnosti na 411 nm, �ltr
b má ²í°ku 36 nm s maximem propustnosti na 467 nm a �ltr y je ²iroký 46 nm
s maximem propustnosti na 547 nm. Na rozdíl od Johnsonova-Cousinsova ²iro-
kopásmového fotometrického systému, je Strömgren·v systém ost°e de�novaný
a umoº¬uje zm¥°it vý²ku Balmerova skoku.

Obrázek 3.2: Spektrální propustnost Strömgrenova systému (upraveno, Ár-
nadóttir et al., 2010).

Mezi dal²ími fotometrickými systémy m·ºeme zmínit nap°. systém pouºívaný
na druºici Hipparcos, který tvo°í t°i �ltry Hp, VT a BT , z nichº dva jsou podobné
Johnsonovým �ltr·m, infra£ervený fotometrický systém p°ehlídkového projektu
2MASS, který pouºívá �ltry J, K, H, £i systém Washington s �ltry C, M, T1

a T2, nebo systém SDSS (Sloan Digital Sky Survey) n¥kdy téº ozna£ován jako
Sloan s �ltry u', g', r', i' a z'.
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3.3 Barevná kalibrace

Kaºdý optický m¥°ící p°ístroj pro pozorování no£ní oblohy je jiný. Pokud budeme
chtít porovnat vlastní nam¥°ená data s daty z jiných observato°í, je nezbytné
nam¥°ená data zkalibrovat na n¥který ze standardních systém·. Kalibraci °íkáme
barevná, protoºe m¥°íme dané pole hv¥zd v r·zných �ltrech (barvách). V barevné
kalibraci se snaºíme zjistit transforma£ní koe�cienty, s jejichº pomocí m·ºeme
na²e instrumentální hv¥zdné velikosti p°evést na standardní hv¥zdné velikosti.

Situaci v²ak komplikuje extinkce. K ní dochází p°i pr·chodu elektromagne-
tického zá°ení zemskou atmosférou, kde dochází k rozptylu a pohlcování zá°ení.
Vliv extinkce je tedy nejv¥t²í u obzoru, protoºe zá°ení musí projít v¥t²í vrstvou
vzdu²né hmoty. Naopak nejslab²í je v zenitu. Pozorovanou hv¥zdnou velikost lze
vyjád°it jako

m = m0 + k ·X , (3.1)

kde m je instrumentální hv¥zdná velikost,m0 je hv¥zdná velikost nam¥°ená mimo
atmosféru, X vzdu²ná hmota a k extink£ní koe�cient, o kterém p°edpokládáme,
ºe je konstantní ve v²ech £ástech atmosféry. Pro objekty alespo¬ 30◦ nad vodo-
rovnou rovinou platí vztah:

X =
1

cos(z)

[
1− 0, 0012 ·

(
1

cos2(z)
− 1

)]
, (3.2)

kde z je zenitová vzdálenost. Extinkce je v²ak také závislá na vlnové délce. V at-
mosfé°e najdeme £ástice r·zných velikostí a na nich dochází k r·znému rozptylu
zá°ení. Pro rozptyl na shlucích molekul platí Rayleigh·v rozptyl (závislost na
vlnové délce je dána f(λ) = λ−4), pro £ástice, jejichº velikost je p°ibliºn¥ stejná
jako je vlnová délka zá°ení, se uplatní Mie·v rozptyl (závislost na vlnové délce
je dána f(λ) = λ−1). Poté je moºné vztah 3.1 p°epsat jako

m = m0 + k ·X + k′ ·X , (3.3)

kde k' je extink£ní koe�cient druhého °ádu. Hodnotu extinkce je moºné zjistit
pozorováním objektu v r·zných vý²kách nad obzorem. Pokud známe mimoat-
mosférické hv¥zdné velikosti m0 pro dv¥ hv¥zdy, které se nacházejí v r·zné vý²ce
nad obzorem, m·ºeme pomocí zm¥°ené instrumentální hv¥zdné velikosti stanovit
extink£ní koe�cienty.

P°i výzkumu prom¥nných hv¥zd se s výhodou vyuºívá diferenciální CCD fo-
tometrie. Ta srovnává pozorovanou hv¥zdnou velikost prom¥nné hv¥zdy s jinou
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blízkou, tzv. srovnávací hv¥zdou, která se nachází ve stejném zorném poli jako
hv¥zda prom¥nná. Pouºitím této metody je moºné pro malá zorná pole zanedbat
extinkci, protoºe pro oba objekty je vrstva vzdu²né hmoty p°ibliºn¥ stejná. M¥-
°ení není rovn¥º ovlivn¥no m¥nícími se podmínkami, oba objekty jsou velice
blízko sebe a jsou tedy ovlivn¥ny stejn¥. Je výhodné zvolit srovnávací hv¥zdu
s podobným barevným indexem jako má hv¥zda prom¥nná, abychom mohli za-
nedbat i extinkci druhého °ádu.

3.3.1 Stanovení kalibra£ních koe�cient·

Pro stanovení kalibra£ních koe�cient· pro p°evod mezi pouºitým p°ístrojem a stan-
dardním fotometrickým systémem vyuºijeme následující vztahy

∆B −∆v = CB · (∆b−∆v) + k1 ,
∆V −∆v = CV · (∆v −∆r) + k2 ,
∆R−∆v = CR · (∆v −∆r) + k3 ,
∆I −∆v = CI · (∆v −∆i) + k4 .

(3.4)

Velká písmena ozna£ují diferenciální hv¥zdnou velikost ve standardním sys-
tému. Malá písmena pak ozna£ují diferenciální hv¥zdnou velikost na²eho instru-
mentálního systému. Po£et t¥chto vztah· závisí na mnoºství pouºitých �ltr·.

K tomu abychom získali v²echny neznámé z rovnic 3.4, je nutné nasnímat pole
s prom¥°enými hv¥zdami. S výhodou lze vyuºít tzv. Landoltova pole, která nam¥-
°il Arlo U. Landolt (1992) na univerzit¥ Yale. Pouºil k tomu dalekohled s pr·-
m¥rem 1.5m a Johnson·v-Kron·v-Cousins·v UBVRCIC fotometrický systém.
Landolt prom¥°il celkem 526 hv¥zd, rozmíst¥ných do 76 polí v okolí nebeského
rovníku. Hv¥zdná velikost v¥t²iny pozorovaných hv¥zd se pohybuje v rozsahu od
11.5 do 16.0mag ve �ltru V.

Poté, co zm¥°íme vybrané standardní pole, provedeme diferenciální fotome-
trii vzhledem k jedné z prom¥°ených hv¥zd. Získáme tak instrumentální rozdíly
hv¥zdných velikostí v jednotlivých �ltrech. Ty poté dosadíme do rovnic spolu
s rozdíly hv¥zdných velikostí ve standardním systému. Kalibra£ní koe�cienty CB,
CV , CR, CI získáme proloºením vztah· 3.4 lineární funkcí metodou nejmen²ích
£tverc·.

3.4 Sv¥telné elementy a sv¥telná k°ivka

Sv¥telná k°ivka je závislost hv¥zdné velikosti na £ase. Funkce £asu u sv¥telné
k°ivky m·ºe být nap°íklad epocha E(t) (vztah 3.5). P°i konstrukci fázové k°ivky
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naopak vyuºíváme fázi ϕ(t) (vztah 3.6). Epocha udává po£et period, které ub¥hly
od za£átku po£ítání period. Fáze nabývá hodnot od 0 do 1. Pro zji²t¥ní epochy je
nutné znát sv¥telné elementy prom¥nné hv¥zdy. T¥mi jsou perioda P (ve dnech)
a heliocentrické juliánské datum význa£ného okamºiku, v p°ípad¥ pulzujících
hv¥zd obvykle maximum M0

E = FLOOR

(
t−M0

P

)
. (3.5)

Z tohoto podílu bereme pouze celo£íselnou £ást. Ve vztahu 3.5 t ozna£uje oka-
mºik, pro který chceme zjistit po£et prob¥hnutých cykl·, obvykle okamºik m¥-
°ení, který se nej£ast¥ji udává v heliocentrickém juliánském datu (JDHEL). Fázi
vyuºijeme v okamºiku, kdy chceme sestrojit fázovou k°ivku. Tu vykreslujeme ve
chvíli, kdy se snaºíme sloºit dohromady m¥°ení z více pozorovacích nocí. Fázi
prom¥nné hv¥zdy dostaneme z tém¥° totoºného vztahu jako epochu

ϕ(t) = FRAC

(
t−M0

P

)
, (3.6)

kde funkce FRAC odstraní celé £íslo a ponechá pouze desetinou £ást. Na vodo-
rovné ose fázové k°ivky je tedy vynesena fáze a na svislé ose hv¥zdná velikost.
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Obrázek 3.3: P°íklad nezfázovaných dat (nalevo) a zfázovaných dat (napravo) pro
RR Cet z p°ehlídky ASAS (Szczygieª et al., 2009).

3.5 O - C diagram

P°edpokládáme, ºe hv¥zda m¥ní periodicky svou jasnost. Pokud známe sv¥telné
elementy, m·ºeme odhadnout, kdy nastanou dal²í extrémy. Máme vypo£ítaný
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£as p°í²tího extrému (C - calculated) a rozdíl mezi ním a napozorovaným (O -
observed) £asem extrému se vyná²í do O - C diagramu, který slouºí ke hledání
zm¥n a zp°es¬ování sv¥telných element·. Na vodorovnou osu O - C grafu se
umis´uje epocha nebo £as v juliánském datu. Na svislou osu pak vyneseme hod-
notu O - C. Podle vzhledu graf· m·ºeme °íci, zda jsou sv¥telné elementy ur£eny
správn¥ £i ne, p°ípadn¥ zda u hv¥zd dochází k n¥jakému vývoji periody.
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Obrázek 3.4: O - C diagram pro AP And (nalevo) a SU Aqr (napravo) (Brát L.,
2005).

Na obrázku 3.4 je patrné, ºe se body pro rozdíl O - C hv¥zdy AP And hromadí
v okolí nuly. M·ºeme tedy °íct, ºe sv¥telné elementy jsou ur£eny správn¥. Naopak
na obrázku 3.4 vpravo jsou body rozloºeny nad nulovou osou, ov²em s nulovou
sm¥rnicí. V tomto p°ípad¥ je ²patn¥ ur£en okamºik extrému.
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Obrázek 3.5: O - C diagram pro AT Aqr (nalevo) a RT And (napravo) (Brát L.,
2005).

Na obrázku 3.5 vlevo body procházejí nulou a mají klesající tendenci. Oka-
mºik extrému je ur£en správn¥, je v²ak nutné opravit periodu. Tu opravíme tak,
ºe body proloºíme p°ímkou a zjistíme její sm¥rnici. O hodnotu sm¥rnice poté
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upravíme periodu. Na obrázku 3.5 vpravo si v²imneme, ºe body vykreslují pa-
rabolu. Perioda sv¥telných zm¥n se u takovéto hv¥zdy zkracuje. To m·ºe být
v p°ípad¥ dvojhv¥zd zp·sobeno p°enosem hmoty, brzd¥ním jejího ob¥hu vlivem
prachové £i plynné obálky, p°ípadn¥ je tato zm¥na zp·sobena hv¥zdným vývo-
jem.
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Obrázek 3.6: O - C diagramu pro LO And (nalevo) a XY Leo (napravo) (Brát L.,
2005).

Obrázek 3.6 vlevo je obdobným p°ípadem obrázku 3.5 pro RT And. Perioda
LO And se v²ak na rozdíl od RT And prodluºuje. Toto prodluºování m·ºe být
zp·sobeno nap°. ztrátou materiálu (eruptivní prom¥nné hv¥zdy). Druhý obrázek
o£ividn¥ p°ipomíná sinusoidu. Pokud narazíme na takovýto O - C diagram, pak
se v systému hv¥zdy s nejv¥t²í pravd¥podobností vyskytuje dal²í objekt. Perioda
ob¥hu této neznámé sloºky je potom rovna period¥ sinusoidy.

3.6 Hledání period

Hledání period je nedílnou sou£ástí studia prom¥nných hv¥zd, protoºe hraje
leckdy klí£ovou úlohu p°i jejich studiu. Podle ní lze ur£it £asy p°í²tích extrém·,
vykreslit fázovou k°ivku atd. K hledání periody p°istupujeme nej£ast¥ji v p°ípad¥
studia nové, doposud neprostudované prom¥nné hv¥zdy. Mnohdy se nám totiº
nepoda°í nam¥°it celou sv¥telnou k°ivku b¥hem jedné noci. Je potom nutné ji
sloºit z více m¥°ení. Existuje °ada metod vedoucí k ur£ení periody prom¥nné
hv¥zdy, které se dají shrnout do dvou základních princip·.

Princip fázového rozptylu je výhodný ve chvíli, kdy o dané hv¥zd¥ víme jen
velmi málo. V této metod¥ zkou²íme r·zné periody, podle kterých následn¥ data
sfázujeme. Ta perioda, která vykazuje nejmen²í rozptyl, je vyhodnocena jako ta
správná.
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Druhý princip je zaloºen na tom, ºe o dané hv¥zd¥ uº n¥co víme. V této
metod¥ pracujeme s modelem hv¥zdy a nam¥°enými daty.

Periodu hledáme takovým zp·sobem, ºe se pro napozorovaná data snaºíme
nalézt takovou periodou, pro kterou by se nejlépe shodovaly s modelovou sv¥tel-
nou k°ivkou. Ve v¥t²in¥ p°ípad· tu vyuºijeme metodu nejmen²ích £tverc·.

Nejlep²í moºností je v²ak vºdy kombinace obou p°ístup·. Nejd°íve zjistit
p°ibliºnou periodu a podle ní vykreslit fázovou k°ivku. Z ní následn¥ identi�ko-
vat typ prom¥nné hv¥zdy. Tyto znalosti nakonec pouºít, pro zp°esn¥ní hodnoty
periody pomocí druhé zmín¥né metody.

3.7 Vztahy pro výpo£et fyzikálních parametr·

Pro popis sv¥telné k°ivky prom¥nných hv¥zd typu RR Lyrae se pouºívá Fou-
rierova analýza. Poprvé s my²lenkou pouºití této metody p°i²li Simon & Lee
(1981), kte°í ji pouºili p°i studiu 57 cefeid. Zji²t¥né koe�cienty se poté snaºili
vynést do grafu v závislosti na amplitud¥ a period¥. O n¥kolik let pozd¥ji si
Simon (1988) p°i studiu pole prom¥nných hv¥zd typu RRab s periodou men²í
neº 0.575 dne v²iml, ºe koe�cient ϕ21 klesá s metalicitou2. Dále na n¥j navázali
Jurcsik & Kovacs (1995), Kovacs & Jurcsik (1996) a následn¥ J. Jurcsik (1998),
kte°í odvodili vztahy pro výpo£et fyzikálních parametr· prom¥nných hv¥zd typu
RR Lyrae na základ¥ analýzy sv¥telné k°ivky. Tyto rovnice vycházejí z napozo-
rovaných dat a teoretických model· a p°edpokládají, ºe tvar této k°ivky závisí na
základních fyzikálních parametrech hv¥zdy jako jsou efektivní teplota, hmotnost
£i metalicita [Fe/H] a dal²í.

Pomocí Fourierovy analýzy m·ºeme libovolnou funkci popsat sumou gonio-
metrických funkcí, nap°íklad pomocí následujícího vztahu

m(t) = A0 +
M∑
i=1

Ai · sin
(
i · 2πt− t0

P
+ ϕi

)
, (3.7)

kde m(t) je pozorovaná hv¥zdná velikost, M zna£í stupe¬ �tu, A0 je st°ední
hv¥zdná velikost, Ai amplituda i-tého stupn¥ sumy, P perioda, ϕ fáze, t okamºik
napozorovaného extrému a t0 je základní okamºik extrému.

Pro nejlep²í vhodný �t ur£íme tzv. Fourierovy koe�cienty Rij a ϕij, které dále
vystupují ve vztazích pro výpo£et fyzikálních charakteristik hv¥zd typu RR Ly-
rae:

2Jedná se o rozdíl logaritmu pom¥ru koncentrace ºeleza v·£i koncentraci vodíku u zkoumané
hv¥zdy a stejného logaritmu vyjád°eného pro Slunce. [Fe/H] = log(NFe/NH) - log(NFe/NH)�
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Rij = Ai/Aj ,
ϕij = jϕi − iϕj .

(3.8)

Díky znalostem o provázanosti Fourierových koe�cient· a metalicity sestavili
Jurcsik & Kovacs (1996) tento vztah

[Fe/H] = −5.038− 5.394P + 1.345ϕ31 . (3.9)

Tito auto°i rovn¥º odvodili vztah pro odchylku metalicity

σ2
[Fe/H] = 1.809σ2

ϕ31
+2K12P+2K13ϕ31+2K23Pϕ31+K11+K22P

2+K33ϕ
2
31 . (3.10)

Konstanty Kij jsou uvedeny v tabulce 3.1

K11 0.08910
K12 0.00116
K22 0.02529
K13 -0.01753
K23 -0.00289
K33 0.00374

Tabulka 3.1: Tabulka konstanty K pouºité pro výpo£et odchylky metali-
city (Jurcsik & Kovacs, 1996).

Odhalení dal²ích vztah· p°i²lo aº o dva roky pozd¥ji, kdy J. Jurcsik (1998)
publikovala vztah pro efektivní teplotu v závislosti na metalicit¥

log Teff = 3.834 + 0.019[Fe/H] σ = 0.0068, (3.11)

kde σ je st°ední kvadratická odchylka pro logT eff .
Analýza model· prom¥nných hv¥zd odhalila dal²í zajímavý poznatek. Tím

je závislost hmotnosti hv¥zdy na její metalicit¥ (Castellani et al., 1991). Pro
prom¥nné hv¥zdy typu RR Lyrae je tato závislost dána vztahem

logM = −0.328− 0.062[Fe/H] σ = 0.019. (3.12)

Díky tomuto vztahu získáme hmotnost M ve hmotnostech Slunce a hodnota σ
je odchylka pro logM. Metalicita hraje klí£ovou úlohu i ve vztahu pro zá°ivý
výkon, který získala J. Jurcsik (1998)

logL = 1.464− 0.106[Fe/H] σ = 0.020. (3.13)
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Získáme tak zá°ivý výkon v násobcích zá°ivého výkonu Slunce a hodnota σ
zastupuje odchylku pro logL.

Ze znalosti zá°ivého výkonu je moºné ur£it pomocí Pogsonovy rovnice abso-
lutní hv¥zdnou velikost MV hv¥zdy

MV −MV� = −2.5 log
L

L�
, (3.14)

kde MV� je absolutní hv¥zdná velikost Slunce ve �ltru V, která je rovna 4.83mag
a L� = 3.827 × 1026 W je zá°ivý výkon Slunce 3. Nyní, kdyº známe abso-
lutní hv¥zdnou velikost, snadno pomocí modulu vzdálenosti zjistíme vzdálenost
hv¥zdy r v parsecích

r = 10
A0−MV −AV +5

5 . (3.15)

Prom¥nná A0 zastupuje st°ední pozorovanou hv¥zdnou velikost hv¥zdy v mag-
nitudách a parametr AV mezihv¥zdnou extinkci.

Pomocí zá°ivého výkonu a teploty m·ºeme rovn¥º zjistit i p°ibliºný polom¥r
hv¥zdy ze Stefanova�Boltzmannova zákona

L = 4πR2σT 4
eff . (3.16)

3hodnoty pro MV� a L� byly získány z:
http://nssdc.gsfc.nasa.gov/planetary/factsheet/sunfact.html
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Kapitola 4

Zpracování nam¥°ených dat

4.1 Výb¥r prom¥nné hv¥zdy

Pro výb¥r vhodné prom¥nné hv¥zdy byla stanovena kritéria, která musela poºa-
dovaná hv¥zda spl¬ovat. Prvním z nich bylo, aby maximum pozorované hv¥zdné
velikosti bylo v¥t²í neº 12.5 mag. Toto kritérium bylo dáno m¥°ícími p°ístroji
a podmínkami pro pozorování v Brn¥. Dále bylo poºadováno, aby byla dob°e
a dlouho pozorovatelná v zimním období. Dále se muselo jednat o typ RRab
(k selekci byl pouºit katalog GCVS).

Následn¥ byly pomocí seznamu BlaSGalF 1 vy°azeny ty hv¥zdy, které vy-
kazují Blaºk·v jev. Ty byly vy°azeny z toho d·vodu, ºe ke zji²t¥ní Blaºkovy
periody je nutné více m¥°ení a vztahy z kapitoly 3.7 by nebylo s nedostate£n¥
pokrytou k°ivkou moºné pouºít. Posledním kritériem bylo, aby zvolená hv¥zda
nebyla doposud dob°e prozkoumána. Z devíti kandidát· byla nakonec zvolena
LP Cam, jejíº polohu a elementy najdeme v tabulce 4.1.

Rektascence 04h09m40.35s

Deklinace +62◦27'11.6�
Hv¥zdná velikost v maximu [mag] 11.18
Hv¥zdná velikost v minimu [mag] 11.74
Základní maximum [JDHEL] 2451449.210
Perioda [dny] 0.57203

Tabulka 4.1: Základní informace o LP Cam (Watson, 2006).

1Skarka M. (2013)
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Tato hv¥zda, leºící v souhv¥zdí �irafy, byla jako prom¥nná hv¥zda poprvé
identi�kována na po£átku 60. let 20. století (Strohmeier & Knigge, 1961). Její
za£len¥ní do skupiny prom¥nných hv¥zd typu RR Lyrae provedli Vidal-Sainz
& Garcia-Melendo (2000). LP Cam tehdy je²t¥ nesla p°edb¥ºné ozna£ení NSV
01470 2. T¥mito autory byly stanoveny sv¥telné elementy a sestrojena sv¥telná
k°ivka. Vidal-Sainz & Garcia-Melendo (2000) se rovn¥º pokusili nakalibrovat m¥-
°ení na standardní systém. Hodnotu pro srovnávací hv¥zdu ve �ltru V p°evzali
z katalogu Tycho2 (Høg et al., 2000). Dal²í pozorování LP Cam byla spí²e spora-
dická s výjimkou pozorování celé severní oblohy v rámci p°ehlídky NSVS 3 (Wils
et al., 2006) nebo plo²ného pozorování prom¥nných hv¥zd typu RR Lyrae (Maintz,
2005).

4.2 M¥°ení a zisk sv¥telné k°ivky
M¥°ení prom¥nné hv¥zdy LP Cam probíhalo na Hv¥zdárn¥ a planetáriu v Brn¥.
V pr·b¥hu devíti nocí bylo získáno p°es 3 000 snímk·, jejichº po£et pro jednotlivé
�ltry nalezneme v tabulce 4.2. Po odstran¥ní vadných snímk· bylo pouºitelných
celkov¥ 363 snímk· ve �ltru B, 766 snímk· ve �ltru V, 748 snímk· ve �ltru R
a 679 snímk· ve �ltru I. Pozorování bylo provád¥no s re�ektorem typu Schmidt-
Cassegrain Celestron CGE 1400 XLT s pr·m¥rem zrcadla 35.6 cm, který byl
upevn¥n na n¥mecké montáºi. Snímacími £leny byly CCD kamery typu G2-0402
a G4-16000.

M¥°ení B V R I Pozorovatel

12.11.13 0 68 67 67 M.S.
27.11.13 0 216 214 213 M.S. a Z.P
12.1.14 54 53 52 23 M.S. a Z.P
14.2.14 62 62 62 60 M.S.
15.2.14 74 75 75 74 M.S. a Z.P
20.2.14 0 96 96 95 M.S. a Z.P
23.2.14 143 143 144 142 M.S. a Z.P
24.2.14 82 82 80 80 M.S.
09.3.14 66 66 66 66 M.S.
Sou£et 481 861 856 820

Tabulka 4.2: Tabulka pro celkový po£et po°ízených snímk· (M.S. � Marek Skarka,
Z.P. � Zden¥k Prudil).

2Zkratka NSV znamená New catalogue of Suspected Variable stars (Kazarovets et al., 1998)
3Zkratka NSVS znamená Northern Sky Variability Survey (Wo¹niak et al., 2004)
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K t¥mto snímk·m byly po°ízeny korek£ní snímky dark frame a �at �eld.
Zpracování m¥°ení, jako je oprava o korek£ní snímky, aperturní fotometrie, £i vy-
kreslení sv¥telné k°ivky, bylo provedeno v programu MuniWin 2.0.10 (Motl D.,
2011).

Pro sestrojení sv¥telné k°ivky, je nezbytné zvolit také srovnávací a kontrolní
hv¥zdy. Prom¥nnou hv¥zdu porovnáváme s hv¥zdou srovnávací. Kontrolní hv¥zda
plní funkci kontrolní pro p°ípad, ºe by za srovnávací hv¥zdu byla omylem zvolena
jiná prom¥nná hv¥zda. Kontrolních hv¥zd m·ºe být zvoleno více.

P°i výb¥ru srovnávací hv¥zdy jsme postupovali takto. Nejd°íve jsme si vykres-
lili okolí hv¥zdy LP Cam, abychom zjistili, zda se v jejím okolí nenacházejí dal²í
prom¥nné hv¥zdy. K tomu poslouºila internetová aplikace na serveru AAVSO 4.
Dále jsme si pomocí programu Aladin vyhledali hv¥zdu LP Cam a na£etli si
katalog NOMAD1 (Zacharias et al., 2004). Pomocí tohoto katalogu jsme v okolí
prom¥nné hv¥zdy nalezli n¥kolik hv¥zd s velice podobnou jasností a barevným
indexem.

Obrázek 4.1: Snímek okolí LP Cam z kamery G2-0402 s ozna£enými hv¥zdami.

Z d·vodu malého zorného pole CCD kamery G2-0402, byla jako srovnávací
hv¥zda nakonec vybrána hv¥zda TYC 4068-465-1, na obrázku ozna£ená jako
comp. Jako kontrolní byly vybrány jasné hv¥zdy v jejím nejbliº²ím okolí ozna£ené
jako check a check #2 (viz obrázek 4.1).

4http://www.aavso.org/vsp
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Nyní bylo moºno v programuMuniWin vykreslit sv¥telnou k°ivku pro danou
pozorovací noc vzhledem ke konkrétní hv¥zd¥ (obrázek 4.2). Výstupem z tohoto
programu je pak textový soubor s £asem m¥°ení v JDHEL a rozdíly hv¥zdných
velikostí dvojic hv¥zd na snímku.

Obrázek 4.2: Sv¥telná k°ivka LP Cam ve �ltru V , zachycená v noci 27/28.11.2013
vzhledem ke srovnávací hv¥zd¥ vykreslená programem MuniWin.
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4.3 Kalibrace dat

K p°evodu nam¥°ených hodnot na standardní systém bylo nutné nam¥°it stan-
dardní pole. Pro barevnou kalibraci bylo vybráno pole SA101 (Landolt, 1992),
které leºí p°ibliºn¥ na sou°adnicích RA = 09h57m00s DE = -00◦27'00'. Z n¥j byla
vybrána oblast bohatá na hv¥zdy, která se zárove¬ ve²la do zorného pole kamery.

Obrázek 4.3: Snímek kalibra£ního pole SA101.

Pole bylo zm¥°eno 23.2.2014 na HaP v Brn¥. Celkov¥ bylo po°ízeno 11 snímk·
pro �ltry B, V, R, I s expozicí 120 sekund pro �ltr B a 90 sekund pro zbývající �l-
try. Zpracování t¥chto snímk· prob¥hlo v programuMuniWin, kde byly snímky
opraveny o dark frame a �at �eld. P°i zpracování jsme si jednu z hv¥zd ozna-
£ili jako prom¥nnou (v tomto p°ípad¥ hv¥zdu ozna£enou jako 101 421 ) a zbylé
známé hv¥zdy jako srovnávací. Tímto zp·sobem jsme provedli diferenciální foto-
metrii a získali rozdíly instrumentálních hv¥zdných velikostí. S pomocí známých
standardních hv¥zdných velikostí bylo moºné zkonstruovat grafy a proloºit je
lineárními funkcemi. Transforma£ní koe�cienty z kapitoly 3.3.1 odpovídají sm¥r-
nicím t¥chto �t·.
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Obrázek 4.4: Grafy pro ur£ení kalibra£ních koe�cient·

Cb = (1.24 ± 0.14) k1 = (0.09 ± 0.05)
Cv = (0.03 ± 0.06) k2 = (0.04 ± 0.01)
Cr = (-0.99 ± 0.05) k3 = (0.01 ± 0.01)
Ci = (-0.94 ± 0.04) k4 = (0.04 ± 0.02)

Tabulka 4.3: Hodnoty kalibra£ních koe�cient· a absolutních £len· z lineárních
�t· na obrázku 4.4.

K p°evodu nam¥°ených hodnot na standardní pomocí kalibra£ních koe�cient·
jsme vyuºili program conv2std.pl 5. Pro zvý²ení p°esnosti koe�cient· by bylo
nutné nam¥°it více standardních polí.

Nyní máme rozdíly hv¥zdných velikostí mezi prom¥nnou hv¥zdou a srovná-
vací hv¥zdou zkalibrovány na standardní systém. Je v²ak nutné zjistit hv¥zdnou
velikost prom¥nné hv¥zdy. K tomu je moºné vyuºít metodu, která je pouºívána
p°i stanovování hv¥zdných velikostí planetek (Warner, 2007). Tato metoda p°e-
vádí hv¥zdné velikosti zji²t¥né z katalogu 2MASS na standardní systém podle
t¥chto vztah·

5http://var2.astro.cz/download.php
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B − J = 1.7495 (J −K )
3 − 2.7785 (J −K )

2
+ 5.215 (J −K ) + 0.198 ,

V − J = 1.4688 (J −K )
3 − 2.3250 (J −K )

2
+ 3.5143 (J −K ) + 0.1496 ,

RC − J = 1.123 (J −K )
3 − 1.7849 (J −K )

2
+ 2.5105 (J −K ) + 0.1045 ,

IC − J = 0.2963 (J −K )
3 − 0.4866 (J −K )

2
+ 1.2816 (J −K ) + 0.0724 .

(4.1)

Písmena B, V, R a I jsou hv¥zdné velikosti ve �ltrech pro standardní systém,
J a K jsou hv¥zdné velikosti pro �ltry z katalogu 2MASS. Jelikoº se LP Cam
nachází na okraji Mlé£né dráhy, z d·vodu vysoké mezihv¥zdné extinkce (viz
tabulka 4.4) ve �ltrech J a K nebylo moºné tuto metodu pouºít, protoºe vztahy,
které publikoval B. D. Warner (2007) nedávaly smysluplné výsledky.

�ltr A [mag]
U 3.206
B 2.682
V 2.028
R 1.604
I 1.113
J 0.524
H 0.332
K 0.223

Tabulka 4.4: Tabulka mezihv¥zdné extinkce pro jednotlivé �ltry (Schla�y & Fin-
kbeiner, 2011).

B¥ºné hodnoty mezihv¥zdné extinkce ve �ltrech J a K se pohybují p°ibliºn¥
v °ádech tisícin magnitudy, v tomto p°ípad¥ se v²ak jednalo o desetiny magni-
tudy. Bylo tedy nutné p°evzít hodnotu hv¥zdné velikosti pro srovnávací hv¥zdu
z n¥kterého z dostupných katalog· (viz tabulka 4.5).

Katalog B [mag] V [mag] R [mag] I [mag] Zdroj
Nomad 1 12.645 12.280 12.030 � Zacharias et al., 2004
UCAC4 12.753 12.271 12.175 12.090 Zacharias et al., 2013
GSC2.3 12.75 12.32 � � Spagna et al., 2006

USNO-B 1.0 12.67 � 12.03 11.85 Monet et al., 2003

Tabulka 4.5: Hodnoty jasností pro �ltry B, V, R a I pro r·zné katalogy
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Nakonec byly vybrány hodnoty pro srovnávací hv¥zdu z katalogu Nomad 1
s výjimkou �ltru I, jehoº hodnota byla p°evzata z katalogu USNO-B 1.0. Fázové
k°ivky v jednotlivých �ltrech ve standardním systému jsou na obrázku 4.5.

Na první pohled si na tomto obrázku v²imneme hrbolku na vzestupné v¥tvi
fázové k°ivky. Tento tak zvaný hump (Christy, 1966) m·ºeme pozorovat u n¥kte-
rých prom¥nných hv¥zd typu RR Lyrae. Nachází se na fázové k°ivce p°ibliºn¥
0.1 fáze p°ed dosaºením maxima jasnosti. U hv¥zdy v té chvíli dochází k silné
emisi na £á°e Hα a k jejímu zdvojení díky κ - mechanizmu.

U fázové k°ivky drtivé v¥t²iny £len· skupiny RRab se vyskytuje hrbolek na
její sestupné v¥tvi, °íká se mu bump (Christy, 1966). Nachází se p°ibliºn¥ 0.3 fáze
p°ed maximem a t¥sn¥ p°ed dosaºením minima jasnosti. Za jeho vznikem stojí
kolize vrchní a spodní vrstvy atmosféry b¥hem smr²t¥ní. Dochází tu ke slab²í
emisi na £á°e Hα. (Gillet & Crowe, 1988). Tento jev v²ak u LP Cam není patrný
v ºádném �ltru (viz obrázek 4.5).
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Obrázek 4.5: Kalibrované fázové k°ivky LP Cam v jednotlivých �ltrech.
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4.4 Ur£ení periody

4.4.1 Konstrukce O - C

Z celkového po£tu devíti m¥°ení bylo maximum jasnosti zachyceno £ty°ikrát.
Okolí okamºiku maxim byla proloºena polynomem 3. aº 4. °ádu, tak aby funkce
co nejlépe popisovala nam¥°ená data. Okamºiky maxim jsou v tabulce 4.6.
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Obrázek 4.6: Grafy okolí maxima proloºený polynomem £tvrtého °ádu pro horní
dva p°ípady a t°etího °ádu pro zbylé dva p°ípady.

HJD E O-C
2456624.2955 ± 0.0007 9047 -0.069
2456704.3766 ± 0.0006 9187 -0.073
2456709.5300 ± 0.0022 9196 -0.069
2456712.3877 ± 0.0008 9201 -0.070

Tabulka 4.6: Ur£ené okamºiky maxima a hodnoty O - C získané z nam¥°ených
dat.

Nyní bylo nutné vypo£ítat p°edpokládaný okamºik maxima (pomocí sv¥tel-
ných element· z tabulky 4.1). Vyuºili jsme proto tento vztah
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MX = M0 + E · P , (4.2)

kde M0 je okamºik základního maxima, P je perioda a E je epocha, kterou jsme
zjistili ze vztahu 3.5.

Rozdíl vypo£ítaného a zm¥°eného maxima jsme vynesli do O - C diagramu
(viz obrázek 4.7). V tomto obrázku byly rovn¥º vyneseny hodnoty z minulých po-
zorování, která byla p°evzata z databáze GEOS (Groupe Européen d'Observations
Stellaires, Le Borgne et al., 2007), p°i£emº maxima z roku 2013 byla získána
z J. F. Le Borgne (2014). Hodnoty O - C byly proloºeny lineární funkcí ve tvaru
y = a · x + b. Parametry �tu a nov¥ upravené hodnoty periody a základního
maxima jsou v tabulce 4.7.

a = (-6.8 ± 0.3) × 10−6

b = (-9 ± 2) × 10−3

P = (0.5720232 ± 0.0000003)
M0 = (2451449.201 ± 0.002)

Tabulka 4.7: Výsledky proloºení lineární funkcí.
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Obrázek 4.7: Graf O - C proloºený lineární funkcí.
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Na obrázku 4.7 je vid¥t, ºe rozdíl O - C má lineární klesající tendenci. Ne-
dochází tedy ke zm¥n¥ periody, pouze její hodnota pouºitá ke konstrukci O−C
není p°esná, protoºe sm¥rnice lineární funkce a není nulová. Práv¥ o ni byla peri-
oda upravena a o konstantu b bylo upraveno základní maximum. Po této úprav¥
se body O − C diagramu hromadí kolem p°ímky s nulovou sm¥rnicí. V detailu
obrázku 4.7 jsou zobrazena získaná maxima spolu s leto²ními daty z (J. F. Le
Borgne, 2014).
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Kapitola 5

Fyzikální parametry

Pro zisk fyzikálních parametr· prom¥nné hv¥zdy se vyuºívá Fourierova analýza
aplikovaná na sv¥telnou k°ivku. Fázová k°ivka LP Cam byla proloºena sumou
goniometrických funkcí ze vztahu 3.7, tak aby jí co nejlépe popisovala. K tomu
jsme vyuºili program Cepheus (Barnacka A., 2008). K odhalení nejvhodn¥j²ího
stupn¥ polynomu byly �ty jednodu²e vizuáln¥ porovnány. Dále byly srovnány
odchylky Fourierových koe�cient·, konkrétn¥ A1 a ϕ31 pro stupn¥ 7 aº 30. Fit
se stupn¥m 23 se ukázal být jako nejlep²í. Vysoký stupe¬ rovn¥º zajistil správné
na�tování humpu p°ed dosaºením maxima jasnosti.
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Obrázek 5.1: Fázová k°ivka proloºená goniometrickým polynomem t°iadvacátého
stupn¥.
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Stupe¬ �tu A1 δA1 R21 δR21 R31 δR31 ϕ21 δϕ21 ϕ31 δϕ31

23 0.2601 0.0008 0.456 0.003 0.222 0.003 2.855 0.009 6.034 0.015

Tabulka 5.1: Hodnoty Fourierových koe�cient· spolu s jejich chybami pro nejlep²í
stupe¬ �tu.

Ze získaných koe�cient· jsme ur£ili ϕij a Rij, které jsme dosadili do vztah·
popsaných v kapitole 3.7.

[Fe/H] -0.01 ± 0.06
M V [mag] 1.17 ± 0.05
T eff [K] 6 821 ± 108
M [M�] 0.47 ± 0.02
L [L�] 29 ± 1

Tabulka 5.2: Hodnoty získané pomocí Fourierovy analýzy

Výsledná hodnota metalicity odpovídá na²im p°edpoklad·m. LP Cam se totiº
nachází v blízkosti roviny Galaxie, kde je vy²²í koncentrace t¥º²ích prvk·. Ze zna-
losti metalicity m·ºeme odhadnout dal²í veli£iny s ní spojené, jako je absolutní
hv¥zdná velikost, efektivní teplota, hmotnost a zá°ivý výkon (vztahy 3.11 � 3.14).
Absolutní hv¥zdná velikost je s metalicitou spojena lineární závislostí, ze které
vyplývá, ºe hv¥zdy bohaté na t¥ºké prvky mají niº²í jasnost neº hv¥zdy chudé na
kovy, coº je d·sledkem nízkého zá°ivého výkonu ve srovnání s jinými hv¥zdami
typu RR Lyrae.

Z ur£ené absolutní hv¥zdné velikosti m·ºeme odhadnout vzdálenost LP Cam
z rovnice 3.15 pro modul vzdálenosti, kde pozorovanou hv¥zdnou velikost A0 a je
rovna 11.468 ± 0.002mag. Parametr AV zastupuje mezihv¥zdnou extinkci ve
�ltru V, která je podle Schla�y & Finkbeiner (2011) ve sm¥ru LP Cam rovna
2.109mag. Vzdálenost LP Cam je potom r = (435 ± 11) pc.

Pokud známe zá°ivý výkon hv¥zdy L a její efektivní teplotu Teff (tabulka
5.2), m·ºeme pomocí vztahu 3.16 známého jako Stefan·v�Boltzmann·v zákon,
ur£it polom¥r hv¥zdy R = (3.9 ± 0.2)R�.
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Kapitola 6

Záv¥r

V této práci jsem se zabýval studiem hv¥zdy LP Cam ze souhv¥zdí �irafy, která
pat°í do skupiny pulzujících prom¥nných hv¥zd typu RR Lyrae. Cílem práce
bylo nam¥°it a prostudovat její sv¥telnou k°ivku, zp°esnit hodnotu její periody
a základního maxima a v neposlední °ad¥ i odhadnout její základní fyzikální
parametry.

Vlastní data po°ízená na HaP v Brn¥ b¥hem zimy 2013�2014 jsem zkalibroval
na standardní Johnson·v systém pomocí standardního pole. V celkových devíti
pozorovacích nocích, byla zachycena £ty°i maxima jasnosti. Okamºiky maxim
z t¥chto nocí byly zji²t¥ny pomocí �tu dat polynomem vy²²ího °ádu. Získaná ma-
xima jsem spolu s publikovanými následn¥ vynesl do O - C diagramu, kde jsem je
zjednodu²en¥ proloºil lineární funkcí. Povedlo se mi tak získat p°esn¥j²í hodnotu
periody a okamºiku základního maxima.

V programu Cepheus jsem následn¥ sestrojil fázovou k°ivku a proloºil ji
sumou goniometrických funkcí. Získal jsem tak Fourierovy koe�cienty, které jsem
pouºil p°i stanovení fyzikálních parametr· LP Cam pomocí známých empiric-
kých vztah·. Zji²t¥né hodnoty z tabulky 5.2 velice dob°e odpovídají vlastnostem
prom¥nných hv¥zdy typu RR Lyrae vypsaných v tabulce 2.1. Velice zajímavá je
hodnota metalicity [Fe/H], která se blíºí metalicit¥ na²eho Slunce. Tento údaj
koreluje s tím, ºe se LP Cam nachází v rovin¥ Mlé£né dráhy v prost°edí boha-
tém na t¥º²í prvky. Pomocí hodnot v tabulce 5.2 a znalosti vztah· pro modul
vzdálenosti a Stefan�Boltzmannova zákona jsem také ur£il vzdálenost LP Cam
a její polom¥r.

Za pov²imnutí stojí fakt, ºe pokud by ve sm¥ru LP Cam nebyla extinkce
o velikosti v¥t²í neº 2mag jednalo by se o jednu z nejjasn¥j²ích prom¥nných hv¥zd
typu RR Lyrae. Ze vzdálenosti r také je vid¥t, ºe se jedná o jednu z nejbliº²ích
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hv¥zd typu RR Lyrae. Samotná RR Lyrae, nejjasn¥j²í a nejbliº²í p°edstavitelka
této t°ídy je vzdálena 289 pc 1.

Z nam¥°ených dat rovn¥º vyplývá, ºe se u LP Cam s nejv¥t²í pravd¥podob-
ností nevyskytuje Blaºk·v jev. K naprosté jistot¥ tohoto tvrzení by v²ak bylo
pot°eba více p°esn¥j²ích m¥°ení.

1Hodnota zji²t¥na pomocí paralaxy (Van Leeuwen, 2007).
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