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Bibliografický záznam

Autor: Bc. Miroslav Jagelka
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Abstrakt

Tato práce je zaměřená na studium fotometrické variability geometricky proměnných
hvězd, konkrétně na skupinu chemicky pekuliárnı́ch hvězd. Jedna z hlavnı́ch charakteris-
tik této kategorie je speciálnı́ rozdělenı́ energie v oblasti skvrn s nadměrným zastoupenı́m
chemických prvků transportujı́cı́ch tok zářenı́ z UV oblasti do vyššı́ vlnových délek. V
prvé části jsem vyvinul techniku vytvářenı́ simulovaných světelných křivek hvězd s povr-
chovými skvrnami podmı́něné rotacı́. Následně jsem potvrdil vhodnost vybrané modelové
funkce použitı́m výsledků simulacı́ a aplikoval jsem ji na světelné křivky 83 hvězd v 5
filtrech. Byla dokázána shoda simulovaných světelných křivek s křivkami pozorovanými.
Hlavnı́m výstupem tohoto výzkumu je klasifikace chemicky pekuliárnı́ch hvězd založená
na typu rozdělenı́ energie odvozeného z amplitud světelných změn v různých filtrech. Zdá
se, že existujı́ dva hlavnı́ typy, jeden již popsán a vysvětlen, druhý čekajı́cı́ na podrobnějšı́
prostudovánı́.



Abstrakt

Táto práca je zameraná na štúdium fotometrickej variability geometricky premenných
hviezd, konkrétne na skupinu chemicky pekuliárnych hviezd. Jedna z hlavných charakteris-
tı́k tejto kategórie je špeciálne rozdelenie energie v oblasti škvŕn s nadmerným zastúpenı́m
chemických prvkov transportujúcich tok žiarenia z UV oblasti do vyššı́ch vlnových dĺžok.
V prvej časti som vyvinul techniku vytvárania simulovaných svetelných kriviek hviezd
s povrchovými škvrnami podmienených rotáciou. Následne som potvrdil vhodnost’použı́-
vanej modelovej funkcie použitı́m výsledkov simuláciı́ a aplikoval som ju na 83 hviezd v 5
filtroch. Bola dokázaná zhoda simulovaných svetelných kriviek s krivkami pozorovanými.
Hlavným výstupom tohto výskumu je klasifikácia chemicky pekuliárnych hviezd založená
na type rozdelenia energie odvodeného z amplitúd svetelných zmien v rôznych filtroch.
Ukazuje sa, že existujú dva hlavné typy, jeden už popı́saný a vysvetlený, druhý čakajúci
na podrobnejšie preštudovanie.



Abstract

This thesis is focused on the study of photometric variability of geometrically variable
stars, especially the group of chemically peculiar stars. One of the main characteristics
of this category is the special distribution of energy within the spots with overabundant
chemical elements redirecting the flux from UV region to higher wavelengths. In the first
part I developed the technique of creating the simulated light curves of stars with surface
spots as a result of rotation. Subsequently I confirmed the suitability of previously chosen
model function using the results of simulations and applied it to the light curves of 83 stars
in 5 filters. It was proved that simulated light curves were in a great accordance with those
observed. The main outcome of this research is the classification of chemically peculiar
stars based on the type of energy distribution derived from the amplitudes of light changes
in different filters. There seem to be three basic types found, two of them have been already
studied and explained, one is waiting to be physically described and explained.
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Úvod

Jedným zo základných odvetvı́ astrofyziky je výskum premenných hviezd. Ked’že elek-
tromagnetické žiarenie je takmer jediným zdrojom informáciı́ o kozmických objektoch,
ktoré môžeme detegovat’, je v snahe astrofyzikov zı́skat’jeho rozborom čo možno najviac
poznatkov. Zvlášt’prı́nosné je práve štúdium objektov, ktoré menia svoje charakteristiky a
my tak máme možnost’pozorovat’ich v odlišných situáciách a z ich správania odvodit’ich
vlastnosti.

Chemicky pekuliárne hviezdy patria medzi jednu zo základných skupı́n rotujúcich
premenných hviezd. U hviezd tejto skupiny dochádza k zmene pozorovacı́ch podmie-
nok v dôsledku meniacej sa geometrie – vzhl’adu rôznych častı́ ich rotujúceho povrchu.
Tento špeciálny typ sa prejavuje hlavne v dôsledku prı́tomnosti škvŕn. Tieto sú dlhodobo
stabilnými rozsiahlymi povrchovými útvarmi s rôznymi vlastnost’ami zaprı́činenými ne-
zvyčajným chemickým zloženı́m. Pozorované žiarenie z týchto hviezd sa menı́ radikálnym
spôsobom. Nastávajú zmeny v jasnosti, v spektrálnom rozloženı́ energie, v intenzite jed-
notlivých čiar, a to všetko len kvôli tomu, že zakaždým pozorujeme diametrálne odlišné
oblasti hviezdy. Navyše v mnohých prı́padoch pozorujeme aj premenné magnetické pole.
Pomocou štúdia chemicky pekuliárnych hviezd zı́skavame ich komplexné charakteristiky,
dokážeme určit’mechanizmy prebiehajúce na ich povrchu, overovat’teórie správania ató-
mov a kvantových prechodov, môžeme skúmat’interakciu medzi plazmou a magnetickým
pol’om.

Táto práca bude zameraná na štúdium fotometrických zmien jasnostı́ hviezd so škvr-
nami, špeciálne práve chemicky pekuliárnych hviezd. Jedným z jej ciel’ov je pokúsit’ sa
určit’, ako by takéto zmeny mali vyzerat’na základe teoretických výpočtov spracovaných
v programe MATLAB, previest’ich do matematického tvaru pomocou vhodnej modelovej
funkcie a následne ich porovnat’ s reálnymi pozorovaniami. Vedl’ajšı́m produktom tejto
analýzy by mal byt’pokus o určenie parametrov škvŕn na základe vzhl’adu kriviek jasnosti.
Ďalšı́m ciel’om je pozorovat’, ako sa menı́ jasnost’škvŕn v závislosti na vlnovej dĺžke a na
základe toho stanovit’určité kategórie hviezd s podobnými charakteristikami. Záverečným
výstupom by mal byt’súbor hviezd s kompletnou fotometrickou analýzou.
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Kapitola 1

Chemicky pekuliárne hviezdy

1.1 Historický vývoj výskumu CP hviezd a ich klasifikácia
V roku 1889 začala Antonia Maury pôsobit’ako asistentka na Harvard College Observatory
pod vedenı́m Edwarda Pickeringa. Spolu s Annie Cannonovou sa zameriavali na spraco-
vávanie spektier a ich klasifikáciu. Počas tejto práce si Mauryová všimla nezvyčajného
charakteru spektra hviezdy α2 CVn. Niektoré spektrálne čiary sa lı́šili vo vlnovej dĺžke,
iné v intenzite. Vápniková čiara K bola extrémne slabá, zatial’ čo čiary Si II s vlnovou
dĺžkou 413.14 a 412.85 nm mali intenzitu vel’mi vysokú. Spektrum s takýmto netradi-
čným správanı́m označila po prvýkrát ako „pekuliárne“ v publikácii Pickering & Maury
(1897). Doplnok „p“ sa neskôr začal použı́vat’ v spektrálnej klasifikácii vo všeobecnosti
pre hviezdy s nezvyčajným spektrom – chemicky pekuliárne (CP) hviezdy.

Neskôr Ludendorff (1906) objavil variabilitu intenzity určitých spektrálnych čiar α2

CVn, konkrétne čiary Fe, Cr a Mg. Následne Belopolsky (1913) zistil, že tieto zmeny
nastávajú periodicky, odvodil krivku radiálnych rýchlostı́ a dokázal, že je posunutá o štvrt’
periódy voči zmenám intenzity. Guthnick & Prager (1914) urobili prvé fotoelektrické
merania, ktorých výsledkom bola svetelná krivka s totožnou periódou a viditel’nými fo-
tometrickými zmenami. Tým bolo dokázané, že spektroskopické, fotometrické zmeny a
zmeny radiálnych rýchlostı́ hviezdy α2 CVn sú vzájomne zviazané a majú pôvod v neho-
mogénnom povrchovom chemickom zloženı́. Neskoršie štúdie ukázali, že tieto vlastnosti
sú typické pre všetky Ap hviezdy.

O prvé vysvetlenie princı́pu fungovania CP hviezd sa pokúsil Babcock (1949) po ob-
jave premenného magnetického pol’a hviezdy 78 Vir. Navrhol model tzv. „tuhého rotátora“,
kde magnetická os hviezdy zviera s rotačnou osou nenulový sklon a pozorované zmeny
vznikajú len v dôsledku rotácie. Sám však viac preferoval teóriu, že CP hviezdy sa pre-
javujú aktivitou podobnou slnečným cyklom. Nezávisle od neho rozvinul jeho prvotnú
myšlienku Stibbs (1950) zavedenı́m dipólového magnetického rotátora. Predpokladal lo-
kálne nepremenné magnetické pole staticky uväznené v plazme vo vzájomnej korotácii.
Táto teória prirodzene vysvetl’uje fázovú závislost’medzi zmenami radiálnych rýchlostı́ a
intenzitami čiar. Celý model matematicky popı́sal a aplikoval ho na hviezdu HD 125248,
a tak úspešne vysvetlil jej premennost’. Model dipólového magnetického rotátora bol do-
teraz vždy schopný vysvetlit’správanie CP hviezd, preto sa stal všeobecne použı́vaným a
uznávaným.

– 2 –



Kapitola 1. Chemicky pekuliárne hviezdy 3

Objavovanı́m nových a nových CP hviezd sa ukázalo, že aj samotná pekuliarita má
rôzne typy. Najčastejšie sa prejavuje intenzitou rôznych spektrálnych čiar náležiacich
rôznym chemickým prvkom. Morgan (1933) sa ako prvý pokúsil o kategorizáciu CP
hviezd podl’a dominantného chemického prvku, jednotlivé skupiny obsahovali hviezdy
s anomálnymi intenzitami čiar Mn II, Eu II, Si II (vtedy známa ako λ -4200), Cr II a Sr
II. Neskoršie pokusy o triedenie CP hviezd na základe dominantného prvku neboli často
jednoznačné, pretože vzhl’ad spektra ich určovalo hned’ niekol’ko – tak vznikli naprı́klad
kategórie typu SiCrEu, EuCrSr.

CP hviezdy sa lı́šia od seba okrem chemického zloženia aj inými charakteristikami.
Typ λ Boo je nezvyčajný tým, že zastúpenie Si, Ca, Fe a prı́padne iných kovov je tu v de-
ficite. Sú to neradiálne pulzujúce hviezdy. Am hviezdy spektrálneho typu A s prı́vlastkom
„metalické“ sú charakteristické znı́ženým zastúpenı́m Ca a zvýšeným výskytom prvkov
skupiny železa. Nie je u nich pozorované magnetické pole ani fotometrické zmeny. Vy-
značujú sa pomalou rotáciou a vysokou frekvenciou výskytu v binárnom systéme (Wolff,
1983). Ďalšia vel’ká skupina hviezd je označovaná ako Ap hviezdy. Jedná sa o fotomet-
ricky premenné hviezdy spektrálneho typu A s magnetickým pol’om. Chemické škvrny
vznikajú v dôsledku nadpriemerne zastúpených prvkov Si, Cr, Sr, Fe, Eu a iných kovov
vzácnych zemı́n. Ich koncentrácia nezriedkavo dosahuje až o 6 rádov väčšie množstvo,
ako je bežné, sú charakteristické tiež nı́zkou rotačnou rýchlost’ou. Do tejto skupiny patrili
pôvodne hviezdy typu Mn, Si, λ -4200-Si, SiCrEu, SrCrEu a Sr (Jaschek & Jaschek, 1958),
neskôr boli mangánové hviezdy preradené. Bp hviezdy sú teplejšou variantou Ap hviezd.
Patria k nim HgMn hviezdy s prebytkom ortuti alebo mangánu, ktoré sa od Ap hviezd
lı́šia absenciou pozorovatel’ného magnetického pol’a a fotometrických zmien, d’alej He-
weak a He-rich hviezdy. Skupina He-weak sa delı́ na tri menšie podskupiny v závislosti
na intenzite rôznych spektrálnych čiar, spoločné však majú nı́zky výskyt hélia a vysoký
pomer He3/He4. He-rich hviezdy dosahujú medzi CP hviezdami najvyššiu teplotu. Majú
hviezdny vietor, ktorým sa ochudobňujú o povrchovú vrstvu vodı́ka a odhal’ujú tak bohaté
vrstvy hélia.

Klasické
delenie

Prestonovo-
Maitzenovo
delenie

kritéria spektrálnych
čiar

spektrálny
typ

teplotný rozsah
[K]

λ Boo – slabé Mg II, slabé čiary
kovov

A0–F0 7 500–9 000

Am–Fm CP1 slabé Ca II a/alebo Sc II;
zosilnené čiary kovov

A0–F4 7 000–10 000

Bp–Ap CP2 zosilnené čiary Sr, Cr,
Eu a/alebo Si

B6–F4 7 000–16 000

HgMn CP3 zosilnené čiary Hg II
a/alebo Mn II

B6–A0 10 500–16 000

He-weak CP4, CP5 slabé He I B2–B8 14 000–20 000
He-rich CP6, CP7 zosilnené He I B2 20 000–25 000

Tabul’ka 1.1: Klasifikácia chemicky pekuliárnych hviezd. Smith (1996), upravené.

O organizovanejšiu klasifikáciu sa pokúsil Preston (1974). CP hviezdy zoradil podl’a
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teploty a rozdelil ich do štyroch tried označených CP1–4, vid’tabul’ka 1.1, pričom sa držal
pôvodne použı́vaných tried. Neskôr navrhol Maitzen (1984) doplnenie d’alšı́ch tried CP5,
CP6 a CP7, tak aby bol popı́saný aj interval CP hviezd s vyššı́mi teplotami. V pôvodnom
Prestonovom delenı́ sa párne skupiny vyznačovali prı́tomnost’ou magnetického pol’a a
Maitzen v tomto delenı́ pokračoval. U He-weak a He-rich hviezd sa totiž našli také, ktoré
magnetické pole mali a iné, u ktorých pozorované nebolo.

Podrobnejšie informácie o historickom výskume CP hviezd zozbierali Schnell (2008),
Wolff (1983).

1.2 Princı́p vzniku chemických škvŕn
Model dipólového magnetického rotátora bol schopný vysvetlit’pozorované variácie mag-
netického pol’a a jasnosti, ale nevysvetl’oval, ako vznikajú samotné chemické anomálie vo
škvrnách. V priebehu nasledujúcich desat’ročı́ vzniklo viacero teóriı́, ktoré sa snažili tento
proces odhalit’. Fowler et al. (1955) navrhol ako riešenie termonukleárne reakcie prebie-
hajúce na povrchu hviezd v dôsledku zrážky protónov urýchlených magnetickým pol’om.
Alternatı́vnou myšlienkou bolo obohatenie povrchových vrstiev produktmi nukleárnych
reakciı́ prebiehajúcich vnútri hviezd v neskorom štádiu červených obrov, ktoré boli ná-
sledným premiešanı́m vynesené do atmosféry (Fowler et al., 1965). Brancazio & Cameron
(1967) predpokladali, že magnetické pole urýchl’uje protóny a alfa častice na povrchu,
ktoré indukujú štiepne reakcie t’ažšı́ch prvkov. Snád’ najodvážnejšou myšlienku navrhol
Guthrie (1971), podl’a ktorého CP hviezdy vznikajú v binárnych systémoch, kde hmotnejšia
zložka vybuchne ako supernova a obohatı́ povrchové vrstvy svojho spoločnı́ka produktmi
pokročilých termonukleárnych reakciı́ prebiehajúcich v momente explózie. Havnes &
Conti (1971) prišli s teóriou magnetickej akrécie, podl’a ktorej magnetické pole interaguje
s medzihviezdnym materiálom, akreuje t’ažšie nabité častice, ktoré sa postupne usadia
v hviezdnej atmosfére. Všetky tieto teórie sa stretli s radou prekážok, ktoré nedokázali
prekonat’a ukázali sa ako nesprávne.

S doteraz najpresvedčivejšı́m a najuznávanejšı́m modelom, tzv. teóriou žiarivej di-
fúzie, prišiel Michaud (1970). Ide o vel’mi pomalý proces vzlı́nania prvkov s väčšı́m
účinným prierezom a sedimentáciou l’ahšı́ch prvkov. Na atómy pôsobı́ smerom do centra
hviezdy gravitačná sila, proti ktorej stojı́ gradient tlaku plynu a žiarenia. Hybnost’ môže
byt’ prenášaná pomocou absorbcie v čiarach alebo kontinuu a rozptylu. Jej prenos po-
mocou viazano-viazaných prechodov funguje efektı́vne len v prı́pade prvkov s nı́zkym
kozmickým zastúpenı́m. V prı́pade niektorých abundantných prvkov môže hrat’úlohu fo-
toionizácia alebo autoionizácia. Opticky neaktı́vne prvky ako He4 sú takouto selekciou
odsúvané do spodných vrstiev a preto sa často objavujú v nı́zkom zastúpenı́. Vysoké za-
stúpenie He v He-rich hviezdach by samotnou difúziou nebolo možné vysvetlit’. Hviezdy
spektrálneho typu B majú však často prı́tomné hviezdne vetry, ktoré obrusujú povrchové
vrstvy, a tak môžu byt’pod vrstvami odnášaného vodı́ka bohaté zásoby hélia. Teória žia-
rivej difúzie úspešne vysvetlila všetky typy CP hviezd a preto sa uznáva ako všeobecne
platná, i ked’radu pozorovaných skutočnostı́ ešte nedokáže kvalitatı́vne vysvetlit’.

Michaud (1976) odhadol rýchlost’pohybu častı́c pôsobenı́m žiarivej difúzie na rádovo
1 cm/s. To dokazuje, že tento proces je nesmierne pomalý a aby sa mohol uskutočnit’, je
nutná dlhodobá stabilita atmosféry v časovom horizonte minimálne 104 rokov (Michaud,
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1970). Na druhej strane existencia CP hviezd v mladých hviezdokopách dokazuje, že
diferenciácia musı́ prebehnút’do 107 rokov (Wolff, 1983). Uvedená podmienka stabilnej
atmosféry kladie obmedzenia na mnohé charakteristiky hviezd, preto len 5–10 % všetkých
hviezd spektrálnej triedy A je radených medzi pekuliárne (Wolff, 1983).

1.3 Fyzikálne charakteristiky CP hviezd
Teplota. Spektrálny typ, resp. efektı́vna teplota, je hlavným činitel’om obmedzujúcim
vznik pekuliarity. Ranné spektrálne typy majú silnú konvektı́vnu zónu, ktorá prechádza
až k povrchovým vrstvám, vertikálne premiešava podpovrchové vrstvy a znemožňuje
tak vznik chemickej diferenciácie. Horúce hviezdy majú zase mohutný hviezdny vietor,
ktorý narušuje homogenitu povrchu. Povolený interval spektrálnych typov nie je presne
určený, názory autorov sa v tomto rozchádzajú, ide o hviezdy spektrálneho typu F0–B2
(Abt & Moyd, 1974), F2–B0 (Mikulášek, 2011), prı́padne F4–B2 (Smith, 1996), čomu
zodpovedajú teploty približne 7 000–30 000 K (Mikulášek, 2011; Wolff, 1983). Určenie
teploty u CP hviezd je problematické, pretože ich spektrum je preplnené spektrálnymi
čiarami, rozdelenie energie sa menı́ od hviezdy ku hviezde a preto na stanovenie teploty
nie je možné ani použitie farebných indexov.

Hmotnost’, polomer, svietivost’. CP hviezdy sú hviezdami hlavnej postupnosti. Vy-
medzenı́m spektrálneho typu sú tak limitované aj d’alšie charakteristiky, ktoré s teplotou
podl’a H-R diagramu priamo súvisia. Na základe povolených spektrálnych typov tak mô-
žeme určit’interval hmotnostı́ (1.5–15 M�), polomerov (1.5–6 R�) a svietivostı́ (5–105L�)
vypočı́taných z Mikulášek & Krtička (2005).

Rotačná rýchlost’. Nı́zka rýchlost’rotácie sı́ce nie je nutnou podmienkou u CP hviezd,
ale Abt & Morrell (1995) uvádzajú, že je podmienkou dostatočnou na vznik diferenciácie.
Väčšina CP hviezd má pomerne nižšiu rýchlost’ rotácie ako normálne hviezdy rovnakej
spektrálnej triedy, v priemere je to 3–4-krát v prı́pade magnetických hviezd. U typov hviezd,
ktoré nemajú dostatočné magnetické pole (Am a HgMn), nepresahuje rotačná rýchlost’90
km/s, zatial’ čo u magnetických hviezd je maximálna rotačná rýchlost’ 200 km/s (Wolff,
1983). Tento fakt poukazuje na skutočnost’, že magnetické pole pôsobı́ ako dostatočný sta-
bilizátor a umožňuje vznik diferenciácie aj v rýchlejšı́ch atmosférach. Spomalenie rotácie
u CP hviezd môže mat’viacero prı́čin, Stȩpień (1998) hovorı́ o troch najdôležitejšı́ch. Naj-
významnejšiu úlohu má strata rotačného momentu prostrednı́ctvom interakcie fosı́lneho
magnetického pol’a s protoplanetárnym diskom v skorých fázach vývoja. Sekundárnymi
činitel’mi sú akrécia látky a hviezdny vietor. Priemerná rotačná perióda CP hviezd obsia-
hnutých v našom súbore je 4 dni, pohybuje sa v intervale od 0.5 do 220 dnı́. Výskyt periód
mimo tohto intervalu je u CP hviezd zriedkavý.

Magnetické pole. Prı́tomnost’magnetického pol’a nie je u CP hviezd nevyhnutnost’ou,
je však podstatným mechanizmom stabilizujúcim atmosféru. Am a HgMn hviezdy jeho
neprı́tomnost’nahradzujú zvýšenou frekvenciou výskytu v binárnych viazaných systémoch
alebo pomalšou rotáciou, čo sú d’alšie efektı́vne stabilizátory. Hviezda hlavnej postupnosti
s najsilnejšı́m magnetickým pol’om o intenzite 34 kG je tzv. Babcockova hviezda (Bab-
cock, 1960), HD 215441. Intenzita bežných magnetických hviezd sa rádovo pohybuje
okolo hodnoty 10−1 T. Magnetické pole je najčastejšie možné dostatočne dobre popı́sat’
modelom skloneného dipólu, občas uloženého excentricky voči stredu hviezdy. Na vy-
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svetlenie existenciı́ silných magnetických polı́ sú dostupné viaceré teórie, doteraz nie je
známa presná prı́čina ich vzniku. Najprezentovanejšou hypotézou je magnetické pole, ako
pozostatok z prvotného medzihviezdneho pol’a, inı́ sú zástancom silnejšieho dynamového
mechanizmu podobnému slnečnému, d’alšia skupina tvrdı́, že magnetické pole sa zachovalo
z prvotných aktı́vnych čias hviezdneho vývoja.

1.4 Observačné dôsledky existencie škvŕn
Škvrny sa zvyknú vytvárat’ symetricky vzhl’adom k magnetickému pol’u, nie je to však
pravidlo. Vektor magnetickej indukcie sa určuje pomocou Zeemanovho javu – rozštiepenia
a polarizácie spektrálnych čiar v dôsledku prı́tomnosti magnetického pol’a zamrznutého do
hviezdneho plazmatu. Z dôvodu rotácie sa se otáča i vektor magnetickej indukcie a tiež aj
profily polarizácie spektrálnych čiar rozšı́rených Zeemanovým javom.

Ďalšou pozorovanou zvláštnost’ou je premenlivé spektrum. Ako sa k nám hviezda
ukazuje v rôznych polohách, vidı́me odlišné oblasti s rôznym chemickým zastúpenı́m.
Každý prvok má charakteristické spektrálne čiary, ktorých intenzita je závislá na jeho
abundancii. Ako hviezda rotuje, pozorujeme zmeny intenzity, ale aj pološı́rky jednotlivých
čiar. Zı́skanı́m podrobného spektra v rôznych fázach je možné určit’rozloženie chemických
prvkov na povrchu hviezdy, ako názorne ukazuje napr. Khokhlova et al. (2000).

Obr. 1.1: Vypočı́taný tok žiarenia hviezdy HD 37776 s odlišnými abundanciami Si. Zvýraznené
sú oblasti filtrov Strömgrenovho systému. Prevzaté z Krtička et al. (2007).

Vzhl’ad spektrálnych čiar a kontinua sa prenáša aj do fotometrie. V spektrách CP hviezd
sa nachádzajú tisı́cky spektrálnych čiar náležiacich viacerým prvkom, ktoré sa prekrývajú
a vytvárajú tak celé absorbčné oblasti. V prı́pade kovov sa tieto čiary sústred’ujú v UV
oblasti. Žiarenie prúdiace zospodu do škvrny sa v čiarach pohltı́ pomocou viazano-vol’ných
alebo viazano-viazaných prechodov a v UV oblasti nastáva mohutný pokles žiarivého toku
(Mikulášek, 2011; Krtička et al., 2007). Absorbovaná energia sa spotrebuje na spätný
ohrev atmosféry (backwarming) a škvrna sa tak javı́ mimo UV oblasti teplejšia a jasnejšia.
Takéto typické spektrálne rozdelenie energie je znázornené na obrázku 1.1. Pri pozorovanı́
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hviezdy v UV oblasti nastáva pri prechode škvrny meridiánom vo svetelnej krivke pokles
jasnosti a naopak, v optickej oblasti sa objavuje jasný peak. U niektorých chladnejšı́ch
hviezd zrejme fungujú iné mechanizmy, pretože distribúcia energie je odlišná.



Kapitola 2

Spracovanie fotometrických dát

2.1 Fotometrické filtre
Fotometrický systém popisuje súbor použı́vaných filtrov na meranie toku žiarenia v urči-
tých intervaloch vlnových dĺžok. K rôznym účelom sú použı́vané rôzne typy filtrov. Podl’a
šı́rky ich rozdel’ujeme na širokopásmové (30 nm a viac), strednepásmové (10–30 nm) a
úzkopásmové (pod 10 nm). Širokopásmové filtre prepúšt’ajú väčšie množstvo elektromag-
netického žiarenia a je možné ich použı́vat’aj pri pozorovanı́ slabšı́ch hviezd. Naproti tomu
úzke filtre podávajú presnejšiu informáciu o rozloženı́ energie, prı́padne priamo o intenzite
konkrétnych spektrálnych čiar. Medzi širokopásmové systémy patrı́ naprı́klad Johnsonov
UBV systém, ktorý bol v minulosti jedným z najpoužı́vanejšı́ch. Jeho nevýhodou sú prı́liš
široké prekrývajúce sa filtre.

V súčasnosti zrejme najpoužı́vanejšı́m fotometrickým systémom je systém Ström-
grenov. Skladá sa zo štyroch filtrov uvby rozmiestnených v optickej a blı́zkej UV oblasti.
Jednotlivé filtre majú postupne pološı́rky 31.4, 17.0, 18.5 a 22.6 nm a centrá vo vlnových
dĺžkach 352, 410, 469 a 548 nm (Bessell, 2005). Systém obsahuje ešte dva prı́davné filtre
βw a βn, ktoré určujú šı́rku čiary Hβ , bežne sa však nepoužı́vajú. Filter y bol navrhnutý
tak, aby zodpovedal Johnsonovmu filtru V . Niekedy sa miesto filtrov použı́vajú nasledovné
indexy:

• b− y – farebný index, ktorý je približne alternatı́vou indexu B−V

• m1 = (v−b)− (b− y) – metalický index

• c1 = (u− v)− (v−b) – index popisujúci výšku Balmerovho skoku.

Družica Hipparchos disponuje svojimi vlastnými filtrami. Tie sú umiestnené v optickej
oblasti, filter BT na vlnovej dĺžke 422 nm, VT na 527 nm a HP na 517 nm, s pološı́rkami
67, 100 a 230 nm (Bessell, 2005). Filter HP, ktorý je použı́vaný v d’alšı́ch kapitolách,
je v porovnanı́ so Strömgrenovými filtrami desat’násobne širšı́. V prı́pade, že sa v rámci
vlnových dĺžok prepúšt’aných týmto filtrom odohrávajú v spektre významné zmeny, môže
jasnost’v tomto filtri podávat’chybne interpretovanú informáciu.

– 8 –
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Obr. 2.1: Filtre Strömgrenovho a Hipparchovho systému. Na zvislej ose je znázornená relatı́vna
priepustnost’. Prevzaté a upravené z Bessell (2005).

2.2 Svetelná krivka
Zmeny jasnosti premenných hviezd popisuje tzv. svetelná krivka. Jasnost’môže byt’cha-
rakterizovaná ako hviezdna vel’kost’, intenzita alebo žiarivý tok, najčastejšie sa vyjadruje
v magnitúdach. Astrofyzikálne zaujı́mavá je jej závislost’ na čase, resp. na inej funkcii
času, ten sa zvykne vyjadrovat’pomocou heliocentrického juliánskeho dátumu (HJD) po-
čı́taného v dňoch. V prı́pade nepravidelných svetelných zmien nám dobre poslúži svetelná
krivka vo forme časovej závislosti jasnosti. Ak však pracujeme s periodicky premennými
hviezdami, vhodnejšia je fázová svetelná krivka, kde miesto času figuruje fáza.

K popisu fázovej svetelnej krivky je potreba definovat’ niektoré pomocné veličiny a
parametre. M0 je určitý charakteristický časový okamih, zvyčajne ide o minimum alebo
maximum jasnosti. Epocha E(t) je počet celých cyklov, ktoré ubehli od tohto počiatočného
okamihu a fáza ϕ(t) popisuje v akej časti cyklu premennosti sa objekt práve nachádza.
Fáza monotónne narastá od 0 do 1 a s každým ukončeným cyklom znovu začı́na na nule.
Fázová funkcia θ(t) je daná súčtom epochy a fázy, vo väčšine prı́padov je to spojitá
lineárna funkcia. Tieto veličiny sú zviazané nasledovnými rovnicami:

ϑ(t) = E(t)+ϕ(t); ϕ(t) = frac[ϑ(t)]; E(t) = floor[ϑ(t)]. (2.1)

V prı́pade konštantnej periódy P platia medzi zmieňovanými veličinami vzt’ahy

ϑ(t) =
t−M0

P
; ϕ(t) = frac

[
t−M0

P

]
; E(t) = floor

[
t−M0

P

]
. (2.2)

Podrobnejšia charakteristika definovaných termı́nov a ich použitie aj pre premenné
hodnoty periódy popisuje Mikulášek & Zejda (2013).



Kapitola 2. Spracovanie fotometrických dát 10

2.3 Nelineárna regresia
Pri analýze astrofyzikálnych pozorovanı́ je častou úlohou snaha o ich preloženie vhodnou
modelovou funkciou. Jej zavedenie môže byt’ čisto empirické na základe tvaru skúmanej
závislosti alebo ide o fyzikálne odvodenú formulu. Samotná modelová funkcia obsahuje
vol’ne premenné parametre a úlohou regresnej analýzy je matematickým postupom určit’
hodnotu týchto parametrov, aby výsledná funkcia čo najlepšie popisovala skúmanú závis-
lost’. Nasledujúce vzt’ahy popisujúce lineárnu a nelineárnu regresiu pochádzajú z Mikulášek
& Zejda (2013).

Nech existuje lineárna regresná funkcia f (t,β ), kde t predstavuje čas (všeobecne
akúkol’vek nezávislú veličinu) a β je stĺpcový vektor predstavujúci vol’né parametre. Potom
má takáto funkcia tvar

f (t,β ) =
g

∑
j=1

β jx j(t) = xβ , (2.3)

kde x= (x1,x2, . . . ,xg), pričom x1,x2, . . . ,xg sú funkcie času a β = (β1,β2, . . . ,βg)
T. Majme

celkový počet meranı́ n a yi nech je hodnota i-tého merania závislej veličiny y. Vyrobme
maticu X naskladanı́m vektorov xi prı́slušných i-tému meraniu do riadkov pod seba a
maticu W poskladanú z váh wi umiestnených na diagonále:

y =


y1
y2
...

yn

 ; W =


w1 0 . . . 0
0 w2 . . . 0
...

... . . . ...
0 0 . . . wn

 ; X =


x1
x2
...

xn

 . (2.4)

V prı́pade, že poznáme hodnoty chýb merania δyi, hodnoty váh môžu byt’určené nasle-
dovne:

wi =
nδy−2

i

∑
n
i=1 δy−2

i
. (2.5)

V opačnom prı́pade budú váhy v prvej aproximácii jednotkové a následne môže byt’hodnota
δyi zamenená za štandardnú odchýlku σ (podl’a rovnice 2.9) charakteristickú zvlášt’ pre
každý súbor meranı́.

Odchýlky jednotlivých meranı́ od modelovej funkcie ei = yi− f (ti,β ) by v ideálnom
prı́pade mali byt’ čo najmenšie. Na stanovenie takejto situácie sa použı́va metóda najme-
nšı́ch štvorcov, pri ktorej platı́, že S(β ) = ∑

n
i=1 e2

i wi je minimálne. Tá nastáva vtedy, ked’sú
všetky parciálne derivácie funkcie S(β = b) podl’a parametrov β j nulové. Jednoduchými
úpravami tejto podmienky zı́skame výslednú hodnotu parametrov

b = (XTWX)−1XTWy. (2.6)

Nelineárne regresné funkcie môžme v prvom priblı́ženı́ previest’na lineárne pomocou
prvých dvoch členov Taylorovho rozvoja:

f (b0,∆β )∼= f (b0)+x∆β . (2.7)

Týmto zı́skame lineárnu aproximáciu, s ktorou postupujeme podobne ako v prı́pade line-
árnej regresie. Najprv je potrebné odhadnút’ prvotnú hodnotu parametrov b0 a následne
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určit’ matice X a W, ktoré ostávajú nezmenené, matica X ako matica parciálnych deri-
váciı́ ∂ f/∂β j bude však v tomto prı́pade komplikovanejšia na výpočet. Zmena nastane
v aplikácii

y⇒ ∆y = y− f (b0), ∆b = (XTWX)−1XTW∆y. (2.8)

Parameter b0 opravı́me o korekčný člen ∆b a tento cyklus zopakujeme, kým nedostaneme
požadovanú presnost’.

V prı́pade, že potrebujeme poznat’hodnotu štandardnej odchýlky σ , prı́padne hodnoty
chýb určenia parametrov, vypočı́tame ich pomocou vzorcov

σ =

√
∆yTW∆y

n−g
, δb = σ

√
diag[(XTWX)−1]. (2.9)

Aplikácia nelineárnej regresie, všetky výpočty, simulácie a grafy v nasledujúcej časti
práce sú výstupom vlastného programovania v jazyku MATLAB.



Kapitola 3

Modelovanie svetelných kriviek hviezd
so škvrnami

3.1 Geometrický popis škvrny
Svetelné zmeny premenných hviezd vznikajú v dôsledku meniaceho sa toku žiarenia, či už
z fyzikálnych alebo geometrických dôvodov. Medzi geometricky premenné hviezdy patria
tie, ktorých jasnost’ sa menı́ vd’aka meniacej sa geometrii, nie kvôli prebiehajúcim fyzi-
kálnym procesom. V tejto kapitole bude rozoberaná situácia nerovnomerne rozloženého
jasu na povrchu hviezdy v dôsledku prı́tomnosti škvŕn. Jedna z možnostı́ popisu takýchto
svetelných zmien, ktoré sú súčasne periodické, je svetelná krivka. Tá ukazuje, ako sa menı́
jasnost’hviezdy v závislosti na fáze, resp. uhle natočenia hviezdy voči pozorovatel’ovi.

Jedným z ciel’ov analýzy premenných hviezd je popı́sat’ vzhl’ad ich svetelnej krivky
matematicky. Aby sme svetelnú krivku mohli prekladat’vhodným modelom, musı́me najprv
zistit’, ako by mala samotná krivka vyzerat’. V prı́pade chemicky pekuliárnych hviezd je jej
vznik podmienený čisto geometriou rotujúcej sférickej hviezdy pokrytej perzistentnými
škvrnami. Potom nech sa intenzita naprieč spektrom menı́ akokol’vek, jej hodnota na
jednej vlnovej dĺžke pri konštantnej fáze sa behom času nemenı́. To samozrejme platı́ len
v prı́pade, ked’nepredpokladáme iné formy premennosti.

Nasledujúci postup modelovania pracuje s dvoma zjednodušujúcimi predpokladmi, a
to so sférickou hviezdou a kruhovou škvrnou. Z astronomickej praxe plynie, že väčšina CP
hviezd sa dá uspokojivo nahradit’modelovou hviezdou s jednou alebo dvoma škvrnami,
zriedkavo je ich treba k dostatočnému popisu viac. Zo začiatku sa zameriame na popis
jednej kruhovej škvrny, efekty od viacerých škvŕn sa potom už len jednoducho sčı́tajú.

To, ako vyzerá priemet škvrny na hviezdnom disku, je dané niekol’kými parametrami.
K ich popisu si zvolı́me l’avotočivú súradnicovú sústavu, v ktorej x-ová os znázorňuje
vodorovný smer na hviezdnom disku, z-ová os smer zvislý a y-ová os smeruje k nám.
Polohu stredu škvrny charakterizuje stelárna dĺžka (ϕ0) a stelárna šı́rka (δ0), obe hodnoty
sú nulové pre bod v strede disku. Nech je škvrna definovaná ako prienik povrchu hviezdy
s kužel’om majúcim vrchol v strede hviezdy. Polomer škvrny α nech je potom počı́taný ako
uhol medzi osou tohto kužel’a a jeho plášt’om. Podstatný je aj sklon rotačnej osi hviezdy
voči pozorovatel’ovi, ktorý reprezentuje uhol otočenia okolo osi x (označovaný ako ε). Jeho
hodnoty v našom prı́pade dosahujú od −π/2 (južný pól hviezdy smeruje k nám) po π/2

– 12 –
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(v strede disku je severný pól). Posledným dôležitým parametrom je pootočenie rotačnej
osi okolo osi z v kladnom smere vyjadrené uhlom λ . Matice otočenia okolo osı́ x a z majú
potom tvar

Ox =

 1 0 0
0 cosε sinε

0 −sinε cosε

 , Oz =

 cosλ sinλ 0
−sinλ cosλ 0

0 0 1

 . (3.1)

Pre zobrazenie priemetu škvrny a následné určenie intenzity sú dostupné dva modely.
Exaktným analytickým vyjadrenı́m dostaneme sı́ce presnejšie výsledky, avšak jeho vše-
obecný popis je aj pre jednoduchú kruhovú škvrnu obtiažny. Určenie celkovej intenzity
škvrny je potom ešte o d’alšı́ rád náročnejšie. Preto je vhodnejšie použitie sférickej súrad-
nicovej siete, pri ktorom je povrch hviezdy rozdelený na dostatočný počet malých plôšok.
V rámci každého elementu je potom intenzita konštantná a medzi elementmi sa menı́ dis-
krétne. Pre malé škvrny je nutné použitie jemnejšieho delenia. V takomto systéme majú
jednotlivé body pred a po otočenı́ nasledovné súradnice:

~x =

 x
y
z

=

 cosδ sinϕ

cosδ cosϕ

sinδ

 ~x ′ =

 x′

y′

z′

= Oz ·Ox ·~x . (3.2)

Nečiarkované súradnice sú spojené s rotujúcou sústavou hviezdy, čiarkované s priemetom
hviezdneho disku tak, ako ho vidı́ pozorovatel’. Na obrázku 3.1 je ukážka, ako vyzerajú
škvrny na hviezde s rôznymi parametrami. Pri modelovanı́ sú všetky uhlové parametre
určované v radiánoch a je použı́vaná súradnicová siet’s delenı́m, ktoré je rovnaké v stelárnej
dĺžke aj šı́rke. Simuláciu rotácie hviezdy dostaneme lineárnym nárastom hodnoty stelárnej
dĺžky ϕ .

Obr. 3.1: Prı́klady vzhl’adu škvrny pri parametroch [α,ϕ0,δ0,ε,λ ] = [1.0,0,1.0,0.8,0.5] a delenı́
π/100 na obrázku vl’avo a [0.5,−1.5,−1.3,−0.8,0] použitı́m delenia π/150 na pravom obrázku.

Samotná škvrna je v použı́vanom „bodovom modeli“ definovaná ako množina bodov,
ktoré majú kladnú y-ovú hodnotu (sú na privrátenej strane disku) a súčasne sú od stredu
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vzdialené menej, než je polomer škvrny. V prı́pade kruhovej škvrny pre jej vnútorné body
platı́

cosα ≤ sinδ sinδ0 + cosδ cosδ0 cos(ϕ−ϕ0). (3.3)

Použı́vanie kruhovej škvrny je najjednoduchšie, možné je však nahradit’ju aj iným dobre
definovaným útvarom, použı́val som naprı́klad aj eliptické škvrny, ich všeobecný popis je
však už o niečo náročnejšı́.

3.2 Určenie intenzity
Ďalšı́m krokom v popise svetelnej krivky je určenie intenzity v závislosti na fáze. Celková
intenzita je integrálom plošnej intenzity, ktorá je reprezentovaná jasnost’ou jednotlivých
bodov. Pri počı́tanı́ integrálu je potrebné brat’ v úvahu štyri aspekty. Prvým je vel’kost’
plošného diferenciálu, resp. vel’kost’ plôšky, ktorá zodpovedá každému uzlu. Bodu so
súradnicami [ϕ,δ ] prislúcha na sfére plocha o vel’kosti cosδ dS. Druhým je priemet plochy
voči pozorovatel’ovi, ktorý je úmerný výrazu cosρ , kde ρ je uhlová vzdialenost’bodu na
povrchu od stredu priemetu hviezdneho disku. Tretı́m aspektom je absorbčný koeficient η ,
ktorý vyjadruje, aká čast’energie je škvrnou pohltená. V prı́pade, že je škvrna úplne tmavá,
dosahuje hodnotu 1, naopak svetlé škvrny môžu byt’ teoreticky popı́sané akýmkol’vek
záporným čı́slom. Pre jednoduchost’ budem pracovat’ s homogénnymi úplne tmavými
škvrnami. Použı́vanı́m tohto parametra sa nemenı́ vzhl’ad svetelnej krivky, iba vel’kost’jej
amplitúdy, a to priamo úmerne skutočnej hodnote η . Tú však zo svetelnej krivky priamo
určit’nedokážeme.

Prvé dva aspekty intenzity sú čisto geometrického charakteru, dajú sa exaktne vyjadrit’,
zatial’ čo štvrtým je efekt okrajového stemnenia, ktorý je fyzikálnym javom atmosféry
a jeho vyjadrenie je preto len približné. Jednou z aproximáciı́ popisujúcich charakter
okrajového stemnenia je vzt’ah

I(ρ) = I0[1−q(1− cosρ)], (3.4)

kde I0 je intenzita v strede hviezdneho disku a q je koeficient okrajového stemnenia
závislý na vlnovej dĺžke. Toto vyjadrenie je použité v štúdii Claret & Bloemen (2011),
kde z výsledkov modelovania vyplýva rozsah prı́spustných hodnôt parametra q od 0 do
približne 1.6.

Na úplný popis rovnomerne jasnej kruhovej škvrny je teda potrebných minimálne 7
parametrov: α,δ0,ϕ0,ε,λ ,η ,q. Pri tak vel’kom počte premenných prakticky nie je možné
zı́skat’zo svetelnej krivky interpretačne prı́nosné a uspokojivé výsledky. Je nutné minima-
lizovat’ich počet. Výsledky modelovania potvrdzujú intuitı́vny predpoklad, že parameter
ϕ0 nijako nemenı́ vzhl’ad svetelnej krivky, zaprı́čiňuje len jej fázový posun. Amplitúda
svetelných zmien je závislá na všetkých ostatných parametroch. Je prakticky nemožné jej
interpretáciou zı́skat’ nejaké závery. Parameter η nijako nemenı́ vel’kost’ pološı́rky, menı́
len amplitúdu. Tým, že ho budeme považovat’za konštantu sı́ce prı́deme o možnost’presnej
interpretácie amplitúdy, ale na druhej strane sa tým zmenšı́ počet popisných parametrov.

Takisto je možné zvolit’ hodnotu lineárneho koeficientu okrajového stemnenia ko-
nštantnú zavedenı́m určitých predpokladov. Nakol’ko sa táto práca zaoberá chemicky
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Obr. 3.2: Vzt’ah medzi efektı́vnou teplotou a prı́pustnými hodnotami lineárneho koeficientu okra-
jového stemnenia u chemicky pekuliárnych hviezd pre filtre Strömgrenovho systému. Graf je
spracovaný na základe výsledkov modelovania Claret & Bloemen (2011).

pekuliárnymi hviezdami, pri štúdiu sa obmedzujeme len na hviezdy s teplotami 7000–
25 000 K (Smith, 1996). Povrchové gravitačné zrýchlenie log g sa v spomı́nanej kategórii
pohybuje zvyčajne v rozmedzı́ 3.0–4.5 v sústave CGS. Pri skúmanı́ svetelných kriviek
sa v tejto práci sústred’ujem na spracovávanie dát vo viditel’nej oblasti, rozsah vlnových
dĺžok je tak približne od 350 do 550 nm. Z výsledkov, ktoré uvádza Claret & Bloemen
(2011), použı́vam tie, ktoré boli vytvorené modelom ATLAS použitı́m metódy najmenšı́ch
štvorcov. Selekciou všetkých spomenutých kritériı́ zı́skame približný obraz o rozsahu hod-
nôt lineárneho koeficientu okrajového stemnenia, ktorý nám ponúka obrázok č. 3.2. Odtial’
plynie interval hodnôt zhruba v rozmedzı́ 0.3–0.8. V nasledujúcich kapitolách je použı́vaná
konštantná hodnota 0.5 v prı́pade, že nie je povedané inak. Pri interpretácii výsledkov však
netreba zabúdat’na to, že v rôznych filtroch pri rôznych efektı́vnych teplotách hviezd, sa
hodnota koeficientu q menı́.

Na zı́skanie dostatočne presnej intenzity je potrebné zvolit’ čo najjemnejšie delenie,
napr. aby škvrna o polomere 0.1 rad bola popı́saná aspoň 100 bodmi, musı́ byt’ delenie
menšie ako π/200. Na druhej strane vysoká presnost’ zvyšuje výpočetný čas. Podobne
treba postupovat’aj pri tvorbe svetelnej krivky, kedy sa určuje fázový priebeh intenzity.

3.3 Výsledky simuláciı́
Vzhl’ad svetelnej krivky je závislý na mnohých parametroch. V prvom kroku som zist’oval,
ako sa menı́ v závislosti na polomere. K tomu som použil program, ktorý generoval
sto svetelných kriviek s náhodnými vstupnými hodnotami parametrov ϕ0,δ0,ε,λ . Táto
náhodnost’bola upravená tak, aby sledovala náhodné rozdelenie bodov na sfére, pretože
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bez toho by boli naprı́klad body v okolı́ pólov preferované. Výsledná priemerná krivka
pre daný polomer vznikla naskladanı́m stovky svetelných kriviek na seba a následným
spriemerovanı́m.

Vo svojej predchádzajúcej práci (Jagelka, 2013) som bez hlbšieho fyzikálneho odôvod-
nenia pracoval s dvoma modelovými funkciami, ktorými som popisoval vzhl’ad svetelnej
krivky hviezdy s jednou škvrnou:

f = yexp
(
− x2

2s2

)
, (3.5)

f = yexp
(

1− cosh
x
s

)
. (3.6)
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Obr. 3.3: Svetelné krivky modelových škvŕn o vel’kosti 0.1, 0.5, 1.0 a 1.5 rad preložené použı́vanými
funkciami.

Jedným z výsledkov modelovania je overenie, či použı́vané funkcie dostatočne presne
popisujú skutočný tvar svetelnej krivky modelovej škvrny. Na obrázku 3.3 možno vidiet’
zistené výsledky. Použı́vané funkcie sa od namodelovaných svetelných kriviek lı́šia len
nepatrne. Sekvencia obrázkov znázorňuje, ako sa menı́ svetelná krivka pri zmene vel’kosti
škvrny. Malé škvrny lepšie popisuje funkcia obsahujúca hyperbolický kosı́nus, pre väčšie
škvrny je vhodnejšia Gaussova funkcia. Takisto je zretel’ný rozdiel v amplitúde intenzity.
Škvrny s polomerom 0.1 rad vyvolávajú zmeny, ktoré sú na hranici detekčných schop-
nostı́ bežných súčasných prı́strojov, väčšie škvrny majú aj amplitúdy väčšie. Treba však
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pripomenút’, že tento efekt môže silne ovplyvnit’vol’ba absorbčného koeficientu η . Tiež je
možné si všimnút’, že s rastúcim polomerom rastie aj šı́rka svetelnej krivky a jej základňa
sa rozširuje.

Obrázok č. 3.4 popisuje závislost’normovanej štandardnej odchýlky pre obe modelové
funkcie v závislosti na polomere škvrny. Na ňom sú predchádzajúce závery ešte názornejšie.
Zvislá os grafu sa dá interpretovat’aj ako relatı́vna chyba určenia amplitúdy. Do uhlového
polomeru približne 0.5 rad je na popis svetelnej krivky vhodnejšia funkcia s hyperbolickým
kosı́nom, no pre väčšie škvrny je presnost’Gaussovej funkcie viacnásobne vyššia.
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Obr. 3.4: Závislost’ normovanej štandardnej odchýlky (štadardná odchýlka delená amplitúdou)
modelových funkciı́ na uhlovom polomere škvrny.
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Obr. 3.5: Tvary svetelných kriviek pre rôzne hodnoty parametra q pre modelovú hviezdu
[α,δ0,ε,λ ] = [0.5,0.0,0.0,0.0]

V predchádzajúcej podkapitole bol rozoberaný význam koeficientu q. Pozmenenı́m
doteraz použı́vanej vstupnej hodnoty tohto parametra môžeme sledovat’ako vel’mi sa menı́
tvar svetelnej krivky. Z obrázka č. 3.5 vidno, že zmeny sú pomerne malé. To je podpo-
rené aj skutočnými modelovými výpočtami, z ktorých vyplýva niekol’ko nasledovných
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faktov. Zvýšenie hodnoty koeficientu okrajového stemnenia o 0.1 má za následok zúženie
pološı́rky svetelnej krivky o maximálne 3 % pre malé škvrny (polomer 0.1 rad) a o 1 %
pre vel’ké škvrny (polomer 1 rad). Celkovo môže byt’ nepresnost’ pološı́rky v dôsledku
použı́vania konštantnej hodnoty maximálne približne 8 %, aj to len v zriedkavých prı́pa-
doch. Pre vyššie hodnoty v rámci prı́pustného intervalu parametra q je presnost’preloženia
modelovými funkciami až dvojnásobne vyššia ako pri použitı́ jeho spodnej hranice – 0.3.
So zväčšenı́m parametra q o hodnotu 0.1 sa znižuje amplitúda, a to niekedy o viac než
5 %. Zmena amplitúdy značne závisı́ aj na ostatných parametroch.

Z týchto výsledkov plynie záver, že parameter q je až sekundárnym činitel’om ovply-
vňujúcim tvar svetelnej krivky. To však platı́ len pri vyššie spomı́naných predpokladoch.
Pri modelovanı́ kriviek v infračervenej oblasti, kde q dosahuje hodnoty len približne 0.1,
treba mysliet’na to, že na vlnovej dĺžke 8 µm môže byt’pološı́rka až o 20 % väčšia ako vo
filtri v. Tento parameter už bude v d’alšej práci považovaný za konštantný.

Ďalšı́m výsledkom modelovania je popis pološı́rky použı́vaných funkciı́, ktorý znázo-
rňuje obrázok č. 3.6. Pološı́rka je označovaná pı́smenom s v použı́vaných vzt’ahoch 3.5 a
3.6 a pre názornost’nie je vyjadrovaná v uhlovej, ale fázovej miere. Z tohto grafu plynie
záver, že pološı́rka kruhovej škvrny pre Gaussovu funkciu sa vel’mi nemenı́, jej vel’kost’
nadobúda hodnoty v intervale približne od 0.12 do 0.16. V d’alšej práci budem štatisticky
spracovávat’dáta už len popisovanı́m Gaussovou funkciou, pretože v astronomickej praxi
sa častejšie stretávame s väčšı́mi škvrnami, pri ktorých jej použitie dáva presnejšie vý-
sledky. Rozsah hodnôt pološı́rky Gaussovej funkcie je ešte lepšie znázornený na obrázku
č. 3.7. Tento graf bol vytvorený z 10 000 svetelných kriviek s náhodne generovanými
hodnotami parametrov α,δ0,ε a λ . Tentokrát som však zı́skané svetelné krivky nesčı́taval,
ale priamo prekladal modelovými funkciami, a tak som zı́skal parametre fitov. Z tejto
simulácie plynie, že 95 % všetkých škvŕn vytvára pološı́rku v rozmedzı́ od 0.1 do 0.19 a
len jedno percento má pološı́rku menšiu ako 0.08. To samozrejme platı́ len v prı́pade, ak
predpokladáme, že pravdepodobnost’výskytu vel’kých aj malých škvŕn je rovnako vel’ká.
Aritmetický priemer pološı́rky je 0.138 a medián má hodnotu 0.135.
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Obr. 3.6: Závislost’parametrov s, resp. pološı́rky modelových funkciı́ na uhlovom polomere škvrny.
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Obr. 3.7: Histogram pravdepodobnosti parametra s.

Jedným zo základných ciel’ov týchto simuláciı́ je z pozorovanej svetelnej krivky určit’
parametre škvrny, prı́padne polohu rotačnej osi hviezdy. K dispozı́cii máme ako výsle-
dok fitu len dva parametre, a to amplitúdu a pološı́rku. Obe vlastnosti sú priamo spojené
s vel’kost’ou škvrny. Nakol’ko však nedokážeme z fotometrického pozorovania priamo určit’
hodnotu absorbčného koeficientu η , skutočná amplitúda môže byt’značne skreslená. Pri po-
kuse o odvodenie vel’kosti škvrny pomocou pološı́rky som dospel ku grafu znázornenom na
obrázku č. 3.8. Graf bol vytvorený z vyššie spomı́naného súboru 10 000 svetelných kriviek
s náhodným vstupnými údajmi. Znázorňuje pravdepodobnost’vel’kosti škvrny v závislosti
na nameranej hodnote pološı́rky s vo fázovej miere. Ide však len o pološı́rky v intervale
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Obr. 3.8: Graf znázorňuje pravdepodobnost’, že škvrna dosahuje danú vel’kost’ v závislosti na
nameranej pološı́rke.

0.10–0.19, ktoré zahŕňajú 95 % všetkých možných hodnôt. Z grafu možno vidiet’, že vel’ké
škvrny majú užšı́ interval možných pološı́rok. Tiež je očividné, že nie je možné k danej
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pološı́rke určit’ presnú vel’kost’ škvrny, ale len zhruba odhadnút’ jej vel’kostnú kategóriu.
Približne však platı́ intuitı́vna myšlienka, že malé pološı́rky sú skôr spôsobené malými
škvrnami a vel’ké pološı́rky vel’kými.

V d’alšom postupe som sa zameral na vlastnosti jednotlivých škvŕn. Podobne ako
v predchádzajúcom prı́pade som vytvoril pre každú z vel’kostných kategóriı́ (od 0.1 do 1.5
rad) súbor 1000 škvŕn s náhodnými parametrami δ0,ε,λ . Jeden z výsledkov je znázornený
na obrázku č. 3.9, kde je zobrazená závislost’pološı́rky fitovanej Gaussovej krivky na jej
amplitúde, pre každú z 15 000 škvŕn. Pološı́rka Gaussovej krivky je opät’ vyjadrená vo
fázovej miere. Výsledky niektorých škvŕn nie sú brané v úvahu, a to tie, ktoré sa neprejavujú
zmenami jasnosti hviezdy, vyskytujú sa celý čas len na odvrátenej strane hviezdy. Z grafu
možno usudzovat’, že vel’ké škvrny (1.5 rad) dosahujú na svetelnej krivke pološı́rku iba
v rozsahu 0.15–0.20, kým malé škvrny môžu dosahovat’ pološı́rku v rozsahu 0–0.20.
Prı́pady s extrémne úzkymi pološı́rkami sa však v pozorovatel’skej praxi nevyskytujú,
pretože dosahujú len nepatrné zmeny jasnosti. Takisto sú existenčne zriedkavé. Tento
graf spolu s predchádzajúcim môžeme pri spracovávanı́ svetelných kriviek použı́vat’ tak,
že dokážeme zhruba odhadnút’hornú hranicu vel’kosti škvrny. Naprı́klad svetelná krivka
s pološı́rkou 0.12 nemôže byt’vytvorená škvrnou s väčšı́m polomerom ako 1.0 rad. Toto
však platı́ len pre podmienky, s ktorými sme počı́tali – homogénny jas škvrny, kruhový
tvar, q = 0.5.
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Obr. 3.9: Závislost’pološı́rky preloženej Gaussovej funkcie na amplitúde intenzity pre jednotlivé
vel’kosti škvrny znázornené pomocou farebnej škály.

Reálne škvrny nemajú ideálny kruhový tvar, často sú pretiahnuté a zdeformované.
V takom prı́pade môžeme jednu škvrnu celkom spol’ahlivo nahradit’ dvomi, s odlišnými
polohami. V prı́pade, že je reálna škvrna pretiahnutá v rovnobežkovom smere, polohy
stredov dvoch modelových škvŕn sú posunuté vo fáze a súčet dvoch posunutých gausso-
vých kriviek vytvorı́ krivku o väčšej pološı́rke. Takto je možné dosiahnut’vyššiu hodnotu
pološı́rky, ako je horná hranica 0.2. Na druhej strane súčet dvoch modelových škvŕn,
ktoré nahradzujú reálnu škvrnu pretiahnutú v poludnı́kovom smere, výslednú pološı́rku
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nezmenšuje ale spriemeruje. Geometricky preto neexistuje možnost’existencie škvŕn s po-
lošı́rkou menšou než približne 0.08 s amplitúdou, ktorú by bolo možné odhalit’súčasnými
prı́strojmi.
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Obr. 3.10: Závislost’pološı́rky preloženej Gaussovej funkcie na amplitúde so zameranı́m na para-
meter stelárnej šı́rky stredu škvrny δ0 vyjadrenej pomocou farebnej škály.
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Obr. 3.11: Závislost’pološı́rky preloženej Gaussovej funkcie na amplitúde so zameranı́m na para-
meter sklonu rotačnej osi ε .
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Ďalšie výsledky sa zameriavajú aj na ostatné zo vstupných parametrov. Sekvencia
grafov na obrázku č. 3.10 znázorňuje podobné rozloženie parametrov simulovaných škvŕn,
ako na obrázku č. 3.9, nachádza sa však na nich navyše ešte farebná škála parametru δ0,
čo je stelárna šı́rka centra škvrny. Graf neberie ohl’ad na to, či je šı́rka kladná alebo
záporná. Zo všetkých grafov zhodne vyplýva, že škvrny v okolı́ hviezdneho rovnı́ka majú
charakteristickú pološı́rku, a to spravidla menšiu ako škvrny vo vyššı́ch šı́rkach. Okrem
toho by sa z týchto grafov dalo vyvodit’ešte pár iných záverov.

Hl’adat’ nejakú pravidelnost’ pre ostatné parametre je už o čosi t’ažšie. Nenájdeme ju
naprı́klad pre premennú λ . U parametra sklonu rotačnej osi ε sa rysuje len slabá závislost’,
ako nám ukazuje obrázok č. 3.11.



Kapitola 4

Alternatı́vne metódy analýzy svetelných
kriviek

4.1 Prekladanie harmonickým polynómom
V astronomickej praxi sa na popis svetelných kriviek často použı́vajú funkcie obsahujúce
harmonické polynómy. Ich výber je vhodný z dôvodu ich periodicity, z pohl’adu interpre-
tácie fyzikálneho významu jednotlivých parametrov však niekedy zaostáva. Napriek tomu
je však použitie harmonických polynómov vel’mi rozšı́rené, preto je vhodné otestovat’, ako
vel’mi daný model zodpovedá reálnym svetelným krivkám.

Gaussovu funkciu môžeme pomocou Fourierovej analýzy rozložit’na radu harmonic-
kých polynómov. Pre nasledovnú formu Fourierovej transformácie a jednotlivé koeficienty
možno napı́sat’:

f (ϕ) =
a0

2
+

∞

∑
i=1

[
ai cos

2πiϕ
P

+bi sin
2πiϕ

P

]
, (4.1)

ai =
2
P

∫ P/2

−P/2
f (ϕ)cos

2πiϕ
P

bi =
2
P

∫ P/2

−P/2
f (ϕ)sin

2πiϕ
P

. (4.2)

Predpokladajme, že pološı́rka Gaussovej funkcie je natol’ko malá, že prakticky jej celá
plocha je obsiahnutá vnútri fázového intervalu [−0.5,0.5]. Transformáciou Gaussovej
funkcie potom obdržı́me pre koeficienty hodnoty

ai =
s
√

8π

P
e−

2π2s2i2

P2 , bi = 0. (4.3)

Použitı́m koeficientov s indexmi i = 1, ...,n vytvorı́me harmonické polynómy n-tého
stupňa, čı́m vyššı́ rád, tým vyššia presnost’. Túto situáciu zachycuje obrázok č. 4.1, z ktorého
vyplýva, že nižšie hodnoty pološı́rok zvyšujú rozdiel medzi Gaussovou funkciou a jej
Fourierovým radom n-tého stupňa. Numericky môžeme tento rozdiel určit’ zavedenı́m
integrálnej metriky vzdialenosti medzi funkciami:

| f −g|=
∫ b

a
| f (x)−g(x)|dx. (4.4)

– 23 –
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Táto vzdialenost’vyjadrená v percentuálnej miere plochy samotnej Gaussovej krivky pre
rôzne stupne Fourierovho radu a rôzne hodnoty pološı́rky s je uvedená v tabul’ke č. 4.1.
Z tejto tabul’ky vyplýva, že pre úspešný popis svetelných kriviek s l’ubovol’nou pološı́rkou
je ideálne potrebný polynóm 4. stupňa, naopak použitie polynómu druhého stupňa vytvára
až 5% odchýlky pri pološı́rkach menšı́ch ako 0.14. V súlade s výsledkami grafu č. 3.7
je ale najčastejšia hodnota pološı́rky 0.12, ktorej v druhom ráde už zodpovedá chyba
10 %. Je potrebné si ale uvedomit’, že samotná chyba Gaussovej funkcie voči reálnym
tvarom svetelných kriviek pre úzke pološı́rky vykazuje chybu nanajvýš 8 %. Naproti tomu
chyba vzniknutá v dôsledku ohraničenia fázového intervalu pri Fourierovej transformácii
dosahuje len približne 1 % pre pološı́rky väčšie ako 0.19. V prı́pade pretiahnutých škvŕn
v rovnobežkovom smere dosahujúcich pološı́rky väčšie ako 0.25, je však táto chyba 5 %
a viac.

n \ s 0.09 0.10 0.11 0.12 0.13 0.14 0.15 0.16 0.17 0.18 0.19
1 70.8 59.9 20.2 41.5 33.9 27.3 21.6 16.8 12.8 9.5 6.8
2 31.1 21.9 15.0 9.9 6.4 4.0 2.4 1.5 1.0 0.8 0.9
3 10.0 5.5 2.8 1.4 0.6 0.2 0.2 0.2 0.3 0.6 0.9
4 2.4 0.9 0.3 0.1 0.0 0.0 0.1 0.2 0.3 0.6 0.9

Tabul’ka 4.1: Tabul’ka zachytáva rozdiel Gaussovej funkcie a jej harmonického ekvivalentu v in-
tegrálnej metrike v percentuálnom vyjadrenı́. Prvý riadok vyjadruje pološı́rku a prvý stĺpec stupeň
harmonického polynómu.

Na obrázku č. 4.1 je rozdiel medzi Gaussovou funkciou a jej Fourierovým radom
ešte názornejšı́. Úzke krivky vyžadujú vyššı́ rád, v opačnom prı́pade vznikajú pri základni
oscilácie. Reálne hviezdy majú však škvrny, ktoré len t’ažko môžeme považovat’za kruhové,
takže nepresnosti v inak bežnom použı́vanı́ harmonického polynómu druhého rádu môžu
byt’diskutabilné. Navyše prı́tomnost’druhej škvrny môže oscilácie minimalizovat’.
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Obr. 4.1: Gaussova krivka preložená harmonickými polynómami 1., 2. a 3. rádu. Na obrázku vl’avo
je krivka s pološı́rkou 0.11 a na obrázku vpravo s pološı́rkou 0.17.
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4.2 Metóda hlavných komponentov
Okrem Metódy najmenšı́ch štvorcov existujú ešte iné spôsoby na spracovanie dát. Princi-
pal Component Analysis (PCA) alebo Analýza hlavných komponentov je metóda, ktorá
spočı́va v transformácii dát do ortogonálneho systému vektorov. Tieto vektory predstavujú
hlavné komponenty v n-rozmernom priestore, z ktorých sú v prı́pade systematickej závis-
losti niektoré zložky výrazne menšie oproti ostatným. Výhodou tejto metódy potom je, že
je možné skúmat’riešenie v nižšı́ch dimenziách, reprezentovaných len majoritnými vlast-
nými vektormi, čı́m klesá počet nutných parametrov. Rozklad do ortogonálneho systému
tiež umožňuje zistit’prı́padné charakteristiky, ktoré sú navyše na sebe nezávislé. Nevýho-
dou je, že tento typ analýzy neposkytuje žiadne fyzikálne interpretovatel’né kvantitatı́vne
výsledky. Analýza je taktiež aplikovatel’ná len pre multidimenzionálne merania. Nasledu-
júce vzt’ahy a značenie sú prebrané z Mikulášek (2007), kde je celá metóda rozobraná do
detailov.

Nech pre názornost’ máme p meranı́ v q fotometrických filtroch, pričom jednotlivé
merania sú vyjadrené súborom riadkových vektorov dimenzie q: {y1,y2, . . .yp}. Transfor-
mujme tieto merania do vhodnejšı́ch súradnı́c:

zi j =
yi j− y j

s j
(4.5)

reprezentovaných maticou Z, kde y j je priemerná hodnota vo farbe j a s j priemerná chyba.
V prı́pade, že uvažujeme váhy, ktoré sú definované rovnako ako v rovnici 2.4, môžeme
pre vlastné vektory ai a vlastné hodnoty λi napı́sat’

(ZTWZ)ai = λiai. (4.6)

Vyberme r vlastných vektorov s najväčšı́mi vlastnými hodnotami, pričom r ≤ q. Nech
A = [a1, . . .ar] a Λ = diag([λ1, . . .λr]), potom platı́:

(ZTWZ)A = AΛ, Zs = ZAAT. (4.7)

Zs predstavuje upravenú verziu matice Z pozostávajúcu z lineárnych kombináciı́ r funkciı́.
Na obrázku č. 4.2 je ukážka použitia PCA na fotometrických meraniach hviezdy

HD 7676. L’avý obrázok ukazuje, že spektrálnu zmenu dokážeme pomerne dobre popı́sat’
použitı́m jediného vlastného vektoru, o čom svedčı́ vlastná hodnota 0.71. Bližšı́ pohl’ad na
rezı́duá z druhého obrázku však svedčı́ o potrebnosti druhej funkcie, ktorá je vo všetkých
farbách viditel’ne podobná a lı́ši sa len amplitúdou. Počet stupňov, resp. použitých vlast-
ných vektorov, reprezentuje počet odlišných mechanizmov premennosti. V prı́pade dvoch
odlišných škvŕn je vhodné predpokladat’dve charakteristické funkcie, je však možné, že
obe škvrny majú rovnakú štruktúru rozdelenia energie v spektre, a potom je potrebný len
jeden stupeň vol’nosti. Na tomto prı́klade je znázornené, ako sa dajú použit’výsledky PCA
k odhadnutiu počtu potrebných parametrov. Táto metóda tiež potlačuje šum vzniknutý
chybami merania.
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Obr. 4.2: Použitie PCA na meraniach hviezdy HD 7676 vo filtroch uvby. L’avý obrázok ukazuje
svetelné krivky hviezdy v rôznych farbách s pôvodnými (otvorené krúžky) a upravenými dátami
(plné krúžky) pri použitı́ stupňa vol’nosti r = 1. Pravý obrázok znázorňuje rezı́duá, teda rozdiely
medzi pôvodnými a upravenými hodnotami.
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Analýza svetelných kriviek

5.1 Vstupné dáta
Zdroj dát, podobne ako v mojej bakalárskej práci, predstavovali pozorovania z databázy
mCPod1 (Mikulášek et al., 2007a). Tá obsahuje viac ako 200 000 fotometrických meranı́
vo viac ako 60 filtroch zhromaždených z približne 120 publikáciı́. Databáza je výsledkom
spolupráce Oddelenia astrofyziky Ústavu teoretickej fyziky a astrofyziky Prı́rodovedeckej
fakulty Masarykovej univerzity a Astronomického inštitútu Slovenskej akadémie vied.
Oddelenie astrofyziky na Masarykovej univerzite je práve miestom, z ktorého prebieha
centrálne riadenie databázy a s ktorým úzko spolupracujem.

Moja diplomová práca využı́va súbor dát databázy mCPod obsahujúci všetky pozoro-
vania hviezd vo filtroch uvby Strömgrenovho systému a Hipparchovho filtra HP o vel’kosti
54 393 meranı́. Jedná sa o pozorovania 83 hviezd prebrané z 55 publikáciı́, pričom každá
hviezda bola pozorovaná v priemere troma rôznymi pozorovatel’mi v celkovom rozsahu
64–2319 meranı́. Pozorovacie údaje a ich pôvod sú uvedené v prı́lohe v tabul’ke A.1. Každé
jedno meranie obsahuje postupne údaje: HD identifikačné čı́slo hviezdy, HJD - Juliánsky
heliocentrický dátum pozorovania, fotometrická jasnost’v danom filtri, identifikačné čı́slo
filtra (zastúpené centrálnou vlnovou dĺžkou filtra) a identifikačné čı́slo pozorovatel’a, resp.
publikácie.

Okrem fotometrických pozorovanı́ je nutné poznat’aj efemeridy jednotlivých hviezd,
ktoré sú potrebné kvôli prevodu Juliánskeho dátumu na informáciu o fáze. K tomuto účelu
mi môj školitel’, prof. RNDr. Zdeněk Mikulášek, CSc, poskytol súbor s vypočı́tanými
periódami, ich chybami, s údajmi o základných minimách jednotlivých hviezd a ich type
pekuliarity. Tieto údaje boli zı́skané z predchádzajúcich modelovanı́ za použitia všetkých
dostupných meranı́ rozšı́rených o d’alšie fotometrické filtre.

5.2 Prekladanie svetelných kriviek
V nádväznosti na bakalársku prácu (Jagelka, 2013) som pokračoval v použı́vanı́ Gaussovej
a modifikovanej Gaussovej funkcii zo vzt’ahov 3.5 a 3.6. Ako som dokázal v kapitole,
zaoberajúcej sa simuláciami svetelných kriviek, použı́vanie týchto funkciı́ je opodstatnené.

1samotná databáza je priamo prı́stupná na webovej adrese http://mcpod.physics.muni.cz/
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Z dôvodu jednoduchosti a vyššej presnosti som d’alej použı́val len samotnú Gaussovu
funkciu 3.5, ktorá je vhodnejšia pre väčšinový interval vel’kosti škvŕn, a to v nasledujúcom
tvare, bud’pre jednu alebo pre dve škvrny:

f (ϕ,δi,δ j) =
m

∑
i=1

f0iδi +
n

∑
j=1

A jδ j

[
exp
(
−

φ 2
1

2s2
1

)
−2.5066s1

]
, (5.1)

f (ϕ,δi,δ j) =
m
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i=1
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A jδ j

[
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(
−

φ 2
1

2s2
1

)
−2.5066s1

]
+

n

∑
j=1

B jδ j

[
exp
(
−

φ 2
2

2s2
2

)
−2.5066s2

]
, (5.2)

kde φ1/2 = (ϕ−ϕ1/2)− round(ϕ−ϕ1/2). (5.3)

Index i je špecifický pre každý súbor dát pozorovaných jedným pozorovatel’om v jednom
filtri, index j prislúcha jednotlivým filtrom a δi/ j má funkciu Kroneckerovej delta funkcie
– v prı́pade, že sa meranie nachádza v súbore prı́slušnom indexu i/ j, má hodnotu 1, inak
0. Parameter f0i reprezentuje nulovú hladinu jasnosti i-tého súboru, A j a B j sú amplitúdy
jasnosti škvŕn v j-tom filtri, ϕ1, resp. ϕ2, označujú fázovú polohu stredu škvrny a s1, s2 sú
pološı́rky prı́slušné jednotlivým škvrnám. Konštanta 2.5066 je prı́slušná harmonickému
polynómu nultého rádu, ktorý posúva svetelnú krivku tak, aby boli amplitúdy zmien
jasnosti voči nulovej hladine minimálne.

Otázne je, prečo bola funkcia 3.5 transformovaná práve takýmto spôsobom a či sú
parametre f0,A,B,ϕ1/2 a s1/2 skutočne konštantné. Nulová hladina jasnosti f0 je odlišná
pre každého pozorovatel’a a pre každý filter, potom platı́ f0i ≡ f0(observer,λ ), kde i je
odlišné pre každú kombináciu pozorovatel’-filter. Logickým predpokladom je, že pozı́-
cia (reprezentovaná parametrom ϕ1/2) ani rozmer škvrny (spojený s pološı́rkou s1/2) sa
nemenia, nie sú závislé na pozorovatel’ovi ani na filtri, preto ϕ1/2 ≡ ϕ1/2(observer,λ ) a
s1/2 ≡ s1/2(observer,λ ). Hodnota amplitúdy je funkciou vlnovej dĺžky, ale nie pozoro-
vatel’a, preto A j ≡ A(observer,λ ) a B j ≡ B(observer,λ ), kde j je indexom prı́slušného
filtra.

Vo väčšine prı́padov stačı́ k popisu funkcia reprezentujúca jednu, prı́padne dve škvrny.
Pridanie d’alšej škvrny nielenže podstatne zvyšuje počet parametrov, ale redukuje aj výpo-
vednú hodnotu preloženia a významne zvyšuje nepresnost’určenia parametrov. Už použitie
samotnej škvrny naráža na problém neortogonality parametrov, ktorý ešte významnejšı́m
spôsobom postihuje spomı́nanú nepresnost’v prı́pade modelu s dvoma škvrnami.

Pri prekladanı́ svetelných kriviek je použı́vaná nelineárna regresia, ktorá vyžaduje
počiatočný odhad parametrov. Tým najpodstatnejšı́m je poloha stredu škvrny, jej posunutı́m
je možné z pôvodne tmavej škvrny vytvorit’ škvrnu svetlú. To je pri prvotnom určenı́
parametrov často problém. Výskyt jasných a tmavých škvŕn nie je jasne definovaný,
v mnohých prı́padoch sú v rámci jednej hviezdy prı́pustné viaceré možnosti rozmiestnenia
škvŕn. Ak budeme vychádzat’ len z výsledkov, ku ktorým som dospel v tejto práci, je
možné rozhodnút’o tom, či je škvrna tmavá alebo svetlá na základe obmedzenia pološı́rky,
ako plynie z grafu 3.7. Je dobré mat’na pamäti, že pološı́rky nad hodnotami prı́pustného
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intervalu sú možné v prı́pade rovnobežkovo pretiahnutých škvŕn. Rozhodnút’o charaktere
škvŕn je tiež možné na základe teploty, u chladnejšı́ch hviezd sa občas vyskytujú aj temné
škvrny, kým u teplejšı́ch iba jasné (Mikulášek et al., 2007b). V d’alšom výskume však
nebude táto informácia použı́vaná ako východiskový predpoklad, ale budem sa ju snažit’
dokázat’nezávisle na predchádzajúcich štúdiách.

Na každú z 83 študovaných hviezd som sa pokúsil aplikovat’modelové funkcie a na
základe zı́skaných poznatkov následne rozdelit’do určitých kategóriı́. Ideálnym výsledkom
by bola skupina hviezd s jednou škvrnou a druhá skupina obsahujúca hviezdy s dvomi
škvrnami. Pri postupnom prekladanı́ svetelných kriviek sa však formovali určité d’alšie
katégórie, ktoré budú bližšie rozobrané v nasledujúcich podsekciách.

Pri prekladanı́ svetelných kriviek som použı́val robustnú regresiu a na určovanie odl’ah-
lých bodov kritérium 3.5σr, kde σr = 1.482median(|∆y−median(∆y)|) (Mikulášek &
Zejda, 2013) Body, ktoré ležia mimo tohto intervalu, boli z regresie vyradené. Táto me-
tóda má výhodu, že samotná hodnota tejto robustnej odchýlky je len minimálne závislá
na samotných odl’ahlých bodoch. Tie sú zvyčajne odstránené pri prvom použitı́ robustnej
regresie, preto nie je nutné tento proces viackrát opakovat’.

V nasledujúcich častiach budú vyobrazené svetelné krivky viacerých hviezd. Všetky
vzniknuté obrázky použı́vajú rovnaký spôsob zobrazenia. Na vodorovnej osi je znázornená
fáza v relatı́vnej miere, pre názornost’ je z každej strany doplnená o nadväzujúcu čast’.
Vertikálnu os popisuje amplitúda svetelných zmien. Jej charakter je len relatı́vny, jednotlivé
svetelné krivky sú umelo posunuté kvôli lepšej prehl’adnosti. Svetelné krivky sú zvyčajne
vyobrazené v piatich vyššie zmienených filtroch, ak nie je uvedené inak. Každý pozorovatel’
pri každom filtri má priradenú osobitnú farbu, aby bola zvýraznená presnost’jednotlivých
pozorovacı́ch setov a aby bolo možné ich odlı́šit’. Vyobrazené sú všetky dáta, ktoré sa
nachádzajú v oblasti dostupnej ohraničenı́m grafu, spolu s odl’ahlými bodmi, ktoré boli
vylúčené z analýzy. Grafy v prı́lohe, ktoré boli preložené modelovou funkciou, majú naopak
odl’ahlé body odstránené. V prı́lohe sa takisto nachádzajú tabul’ky, ktoré dokumentujú d’alej
určenú klasifikáciu, efemeridy hviezd a hodnoty parametrov modelovej funkcie aplikované
na jednotlivé hviezdy.

5.3 Triedenie svetelných kriviek a úprava dát

5.3.1 Hviezdy s nedostatočným množstvom pozorovanı́
Na preloženie svetelnej krivky modelovou funkciou je potrebné, aby boli merania fázovo
dostatočne zastúpené. V prı́pade, že vznikne medzi jednotlivými pozorovaniami medzera
o približne vel’kosti pološı́rky škvrny, informácia v tomto mieste je stratená a svetelná krivka
môže byt’chybne interpretovaná. To môže nastat’ aj vtedy, ak sa jedná o jeden alebo pár
osamotených bodov. Celkovo nemá význam popisovat’krivku porovnatel’ným resp. väčšı́m
množstvom parametrov ako je samotný počet meranı́. Súbor dát jedného pozorovatel’a
v jednom filtri vyžaduje v modelovej funkcii 5.2 prı́tomnost’ troch nezávislých (nulová
hladina a amplitúdy oboch škvŕn) a štyroch závislých parametrov (pološı́rky a centrá
škvŕn).

Do skupiny hviezd, ktorých svetelná krivka neobsahuje dostatočné množstvo informá-
ciı́ som pôvodne zaradil hviezdy HD 3980, HD 30849, HD 98088 a HD 137909. Svetelné
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Obr. 5.1: Svetelné krivky hviezd HD 3980 a HD 30849. Obe hviezdy boli pôvodne zaradené medzi
hviezdy s nedostatočným množstvom pozorovanı́, ale po odstránenı́ filtrov b a y u druhej hviezdy,
boli spolu s d’alšı́mi podrobené hromadnej analýze.

krivky prvých dvoch menovaných hviezd sa nachádzajú na obrázku 5.1. V prı́pade hviezdy
HD 3980 sa na viacerých miestach svetelnej krivky vyskytujú slepé miesta približne o fá-
zovej vel’kosti 0.1. Je však zrejmé, že v oblasti s fázou 0.5 sa vyskytuje škvrna s vysokou
amplitúdou vo filtri v. Z toho dôvodu som neskôr túto hviezdu zaradil do skupiny hviezd
s jednou škvrnou. Je možné, že v protifáze sa nachádza druhá škvrna, o tej však nemáme
k dispozı́cii potrebné informácie. Pri samotnom výsledku preloženia potom treba brat’do
úvahy jeho znı́ženú vierohodnost’. V prı́pade hviezdy HD 30849 je medzera medzi pozo-
rovaniami vo filtroch b a y prı́liš vel’ká. Z tohto dôvodu sú tieto pozorovania odstránené a
hviezdu analyzujem len vo filtroch u, v a HP.

Na obrázku 5.2 sú vyobrazené svetelné krivky druhých dvoch hviezd. HD 98088 má
svetelnú krivku, ktorá má v mnohých častiach prázdne miesta a jednotlivé pozorovacie
sety vo filtroch uvby majú len 7–9 pozorovanı́. Navyše sú tu zretel’né aj odl’ahlé body, čo je
pri tak malom rozsahu dát neprı́pustné. V pozorovaniach hviezdy HD 137909 sa nachádza
prı́liš vel’ká medzera na to, aby výsledky preloženia nespôsobili chybnú interpretáciu. Obe
hviezdy sú preto vyradené z d’alšej analýzy.

5.3.2 Nepremenné hviezdy
Niektoré zo študovaných hviezd nevykazujú žiadne meratel’né svetelné zmeny. Pri prvot-
nom rozdelenı́ založenom len na vizuálnom posúdenı́ vzhl’adu svetelnej krivky boli do tejto
kategórie zaradené hviezdy HD 6178, HD 15144, HD 49606 a HD 144667. Prı́tomnost’
nepremenných hviezd v databáze mCPod je neočakávaná a vyžaduje špeciálnu pozornost’.
Svetelná premennost’je totiž jednou z najbežnejšı́ch charakteristı́k chemicky pekuliárnych
hviezd s magnetickým pol’om. K dispozı́cii je niekol’ko vysvetlenı́. Hviezda môže byt’
skutočne nepremenná a do databázy sa dostala omylom, takú hviezdu treba z databázy vy-
radit’. Ak hviezda premenná je, nemenný charakter svetelnej krivky môže byt’vysvetlený
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Obr. 5.2: Svetelné krivky hviezd HD 98088 a HD 137909. Tieto hviezdy sú jedinými zástupcami
skupiny hviezd s nedostatkom pozorovanı́.

chybným určenı́m periódy alebo premennost’ou mimo skúmanej oblasti vlnových dĺžok, a
to najpravdepodobnejšie v ultrafialovej oblasti. Tiež je možné, že k nám smeruje rotačná os
hviezdy, a preto nepozorujeme žiadne svetelné zmeny. Databáza mCPod však neobsahuje
pozorovania v kratšı́ch vlnových dĺžkach a rozbor svetelných zmien by si tak vyžadoval
podrobnejšie štúdium.

K presnejšiemu oddeleniu premenných a nepremenných hviezd je potrebné zavedenie
matematického kritéria. Svetelné krivky som pomocou jednoduchej lineárnej regresie pre-
ložil harmonickým polynómom druhého rádu. V prı́pade, že všetky hodnoty harmonických
koeficientov boli menšie ako trojnásobok nepresnosti ich určenia, hviezdy boli zaradené
medzi nepremenné. Analyzovaná skupina hviezd je zobrazená na obrázku 5.3, z ktorého
vidiet’, že svetelné krivky sú v prvom priblı́ženı́ nemenné. Po otestovanı́ vyššie uvedeného
kritéria bola hviezda HD 144667 z tejto kategórie vyškrtnutá. Ukázalo sa, že svetelná
krivka tejto hviezdy má charakter dvojvlny, a preto bola preradená medzi hviezdy s dvoma
škvrnami. V tomto prı́pade štyri z dvadsiatich parametrov nesplnili stanovené kritérium.
Pomer medzi hodnotami harmonických koeficientov a ich odchýlok dosahoval v maxime
3.5, kým v prı́pade predchádzajúcich troch hviezd bol maximálne dvojnásobný.

Hviezda HD 6178, σ Scl, nebola dosial’bližšie skúmaná v žiadnej publikovanej štúdii.
Nachádza sa však v katalógu Catalano & Renson (1998), kde sám autor uvádza pochybnosti
o tom, či je pekuliárna. V poznámkach je ako jediná z variabilı́t uvedená variabilita jasnosti,
čo však obrázok 5.3 popiera. Autor uvádza dve možné periódy, ale ani ich použitı́m
nezı́skavame žiaden náznak premennosti. V štúdii Janı́k et al. (2015), ktorá ešte nebola
publikovaná, autori v závere konštatujú, že HD 6178 bola zaradená medzi CP hviezdy
neprávom. Patrı́ medzi spektroskopické dvojhviezdy so zmenou radiálnej rýchlosti.

HD 15144 bola ciel’om záujmu niekol’kých štúdiı́. Katalóg Catalano & Renson (1998)
uvádza hviezdu ako chemicky pekuliárnu bez svetelných zmien s premenným magne-
tickým pol’om. Bonsack (1981) určil periódu jeho variáciı́ na 15.88 dňa a potvrdil, že
ide o spektroskopickú dvojhviezdu s periódou obehu 2.998 dňa. Ani s jednou periódou
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Obr. 5.3: Svetelné krivky hviezd zo skupiny nepremenných hviezd. HD 144667 bola neskôr z tejto
kategórie vyradená.

nie sú spojenú svetelné zmeny, samotné dáta vykazujú len minimálny rozptyl. Môžme
konštatovat’, že ide zrejme o fotometricky nepremennú hviezdu.

Zaujı́mavou hviezdou je HD 49606, resp. 33 Gem. Catalano & Renson (1998) považuje
hviezdu za premennú fotometricky, magneticky a s variabilitami intenzity spektrálnych
čiar. Vychádza zo štúdie Glagolevskij et al. (1985), ktorá však nie je vol’ne dostupná.
Zarážajúce je, že v tejto práci autor uvádza fotometrickú premennost’o amplitúde až 0.05
mag vo filtrochUBV , ktoré približne zodpovedajú pokrytiu vlnových dĺžok Strömgrenovho
systému. Identická hodnota periódy je požı́vaná aj v tejto práci, ale ako vidno z obrázka
5.3, ani samotný rozptyl vo filtroch uvby nedosahuje spomı́nanú hodnotu 0.05 mag. Po
skontaktovanı́ s ruským observatóriom RAS SAO mi bol spomı́naný článok poskytnutý.
Z jeho obsahu sa dá usúdit’, že autor použı́val ako zrovnávaciu hviezdu HD 49290, ktorá je
uvádzaná ako zákrytová premenná dvojhviezda typu β Lyr, vid’napr. databáza SIMBAD2.

2databáza zhromažd’uje základné informácie o viac ako 7 miliónoch objektov a je priamo prı́stupná na
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Je pravdepodobné, že všetky fotometrické výsledky sú z tohto dôvodu mylné a vzt’ahujú
sa skôr ku zrovnávacej hviezde. Záverom je, že 33 Gem je fotometricky nepremenná.

5.3.3 Hviezdy s chybnými dátami
Niektoré svetelné krivky už od prvého pohl’adu obsahujú dáta, ktoré sa lı́šia od tých
ostatných. Patria medzi ne odl’ahlé body, ktoré sa dajú jednoducho odstránit’ robustnou
regresiou, ale objavujú sa aj odlišné formy chýb. Do tejto kategórie spadajú hviezdy
HD 72968, HD 90044, HD 96707, HD 119213, HD 125630, HD 152308, HD 188041
a HD 221760. Všetky chybné údaje sa dajú bud’odstránit’alebo opravit’a po úprave boli
hviezdy z tejto skupiny presunuté medzi hviezdy s jednou alebo dvoma škvrnami.

Svetelné krivky prvých troch hviezd tejto kategórie sa nachádzajú na obrázku 5.4.
HD 72968, 3 Hya, má viditel’nú sekundárnu lı́niu dát vo filtri b. V takejto situácii je vhodné
skontrolovat’, či sa v grafe časového vývoja jasnosti nenachádzajú výrazne odlišné skupiny.
Pozorovania jedného pozorovatel’a môžu totiž obsahovat’systematickú chybu v prı́pade, že
sa menili pozorovacie podmienky, napr. zmena porovnávacej hviezdy, miesta pozorovania,
použı́vaného prı́stroja alebo jeho optických častı́ či filtrov. Tento problém sa dá napravit’
oddelenı́m odlišných skupı́n pozorovanı́, pretože každý set sa kalibruje na inú nulovú
hladinu jasnosti. Toto je možné urobit’ len v prı́pade, že rozsah jedného setu pozorovanı́
pokrýva minimálne jednu periódu a obsahuje dostatočný počet dát. Pozorovania, ktoré
vykonal Adelman (1998) vo filtri b, je možno takýmto spôsobom oddelit’v čase HJD =
2450000. Upravené dáta sú zobrazené na obrázku 5.4 vpravo. Môže byt’otázne, či nie je
potrebné oddelit’týmto dátumom aj pozorovania v iných filtroch. Je to vhodné len v prı́pade,
ak sa lı́šia nulové hladiny umelo vytvorených podsúborov, a to o hodnotu väčšiu ako aspoň
0.01 mag. Hodnota tohto kritéria však záležı́ na samotnej presnosti a rozloženı́ dát, je
možné ju odvodzovat’ od hodnoty štandardnej odchýlky jednotlivých setov. Pri analýze
tejto hviezdy som si tiež všimol, že nulové hladiny štyroch odlišných pozorovatel’ov sú
takmer totožné. Z publikácie Maitzen et al. (1978) vyplýva, že všetky tieto pozorovania
boli vykonané na rovnakom observatóriu, rovnakým prı́strojom. Sú vzájomne normované
s pozorovaniami Wolffa, preto som všetky tieto dáta spojil do jedného pozorovacieho
súboru.

HD 90044 je podobným prı́padom. Pri vykreslenı́ svetelnej krivky meranı́ vo filtri u,
ktoré urobil Manfroid et al. (1995a), sa ukazuje okrem hlavnej výraznej skupiny aj množina
akýchsi „chybných pozorovanı́“. Bližšı́m pohl’adom na časovú závislost’intenzity je možné
odlı́šit’ tri rôzne skupiny, ktoré sú voči sebe výrazne posunuté. Vykreslenie týchto skupı́n
do svetelnej krivky vo farebnom odlı́šenı́ je znázornené na obrázku 5.5. Červená skupina
je posunutá od modrej až o 0.07 mag. Pri bežnej analýze by niektoré z týchto meranı́ boli
odstránené ako odl’ahlé body, ale rozdelenı́m do odlišných súborov sa zachovávajú viaceré
merania a súčasne sa znižuje nepresnost’preloženia. Rovnaká situácia nastáva aj v ostatných
filtroch, ale len vo filtroch u a v sú rozdiely vyššie ako 0.01 mag. Rozdelenie meranı́ bolo
preto urobené len v týchto dvoch filtroch, čı́m sa ušetril určitý počet parametrov.

Ďalšou zaujı́mavost’ou je hviezda HD 119213, resp. CQ UMa. Určité pozorovania
(Pyper & Adelman, 1985) vo filtroch v a b vyzerajú byt’výrazne odlišné od ostatných, tvoria
svetelnú krivku, ktorá akoby medzi ne nepatrila. Prvotná myšlienka bola, že autor zamenil

webovej adrese http://simbad.u-strasbg.fr/simbad/
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Obr. 5.4: Svetelné krivky hviezd s chybnými dátami. L’avé obrázky znázorňujú pôvodné dáta a na
pravej strane sú dáta opravené.

oba filtre. Po ich prehodenı́ už svetelné krivky zodpovedali požadovanému tvaru. Podobne
by sa dali zamenit’ aj pozorovania vo filtroch u a y, kde rozdiely nie sú už také výrazné.
Pri študovanı́ pôvodnej publikácie som zistil, že autor uvádza k jednotlivým meraniam
správne filtre, ale netradične v opačnom poradı́ - ybvu namiesto uvby. Následne som
skontroloval údaje v databáze mCPod, kde boli filtre skutočne zamenené. Chyba vznikla
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Obr. 5.5: Svetelná krivka HD 90044 vo filtri u pre skupinu pozorovanı́ Manfroid et al. (1995a) a
tomu zodpovedajúca časová závislost’intenzity.

teda pri preberanı́ údajov. V súvislosti s týmto problémom som sa rozhodol skontrolovat’aj
ostatné hviezdy z tejto publikácie, ale žiadne z nich netrpeli touto chybou. Narazil som však
na nesprávne určenie HJD v prı́pade hviezdy HD 112185. V databáze chýbala štvorka na
mieste desat’tisı́cok, pretože Pyper & Adelman (1985) uvádza HJD vo forme 2 440 000+,
kým mCPod použı́va modifikované HJD v tvare 2 400 000+. Obe chyby v databáze boli
opravené.

Pri pokuse o preloženie svetelných kriviek hviezdy HD 96707 som si všimol netradi-
čný charakter svetelných zmien na základe ktorého som preštudoval pôvodnú publikáciu
Adelman et al. (1999), z ktorej dáta pochádzajú. Podobne ako v prı́pade predchádzajúcej
hviezdy vznikla chyba, filtre v a b boli zamenené. Tentokrát to však nebolo prepisom
do databázy mCPod, ale grafy v samotnom článku nekorešpondujú s dátami v databáze
VizieR3, ktoré sú priamym dátovým zázemı́m spomı́naného článku. Vhodné by bolo upo-
zornit’samotného autora na chybu v popise záhlavia tabul’ky v tejto databáze. Údaje boli
opravené a hviezda bola presunutá do kategórie hviezd s dvoma škvrnami.

Hviezda HD 125630, BS Cir, obsahuje skupinu dát, ktorá sa zretel’ne odlišuje od cha-
rakteru svetelnej krivky. Táto hviezda, ako vyplýva zo štúdie Mikulášek et al. (2015), má
periódu 2.2043 dňa. V súbore obsahujúcom efemeridy hviezd sa však nachádza staršia
falošná perióda 2.2055 dňa, chyba vznikla teda v dôsledku neaktualizovaných hodnôt peri-
ódy. Po použitı́ správnej hodnoty sa pozorovania zhodovali s normálnym tvarom svetelnej
krivky. V spomı́nanej štúdii sa tiež uvádza, že hviezda menı́ svoju periódu. Tieto zmeny
však nie sú dostatočne signifikantné na to, aby ovplyvnili použı́vanú analýzu. Pozorovania
v podobe svetelnej krivky sú spolu s ostatnými hviezdami znázornené na obrázku 5.6.

Svetelná krivka HD 152308 obsahuje vo filtri b sekundárnu lı́niu hviezd podobne ako
HD 72968. Tieto dáta boli upravené rovnakým spôsobom. V tomto prı́pade sa však v zá-
vislosti intenzity na čase neukazovala výrazne odlišná skupina dát a odlı́šenie pozorovanı́
bolo problematickejšie.

3VizieR zhromažd’uje mnohé astronomické katalógy, pozorované dáta, výsledky modelovanı́ a i., prı́-
stupné na webovej adrese http://vizier.u-strasbg.fr/viz-bin/VizieR-2
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Obr. 5.6: Ďalšie prı́klady svetelných kriviek hviezd z chybnými dátami.

HD 188041 bola značne problematická. Jej perióda totiž dosahuje 223.886 dnı́ a akéko-
l’vek pokusy o oddelenie pozorovanı́ neviedli k žiadnemu zlepšeniu, pretože takto vybrané
dáta sa zhromažd’ovali len v úzkej časti svetelnej krivky. Ich násilným oddelenı́m by sa
zı́skali skreslené výsledky. Údaje o tejto hviezde pochádzajúce z práce Manfroid et al.
(1995a) som preto z d’alšej analýzy vyradil.

Dáta o pozorovanı́ hviezdy HD 221760, ktoré zı́skal Sterken et al. (1995a), boli zı́skané
len vo vel’mi krátkom časovom obdobı́. Nenesú žiadnu informáciu o charaktere svetelnej
krivky, preto sú z následnej analýzy takisto vyradené.

5.3.4 Hviezdy s viacerými škvrnami
Ak sa na hviezde nachádza jedna škvrna, vzhl’ad svetelnej krivky sa vo všetkých filtroch
menı́ len na jednom mieste. Určit’polohy škvŕn na hviezde s komplikovanejšı́mi svetelnými
zmenami je náročnejšie. V prı́pade, že svetelné krivky nebolo možné preložit’ modelom
s dvoma škvrnami, hviezda bola zaradená do skupiny hviezd s viacerými škvrnami. Táto
kategória nebola d’alej analyzovaná, pretože narastá počet možnostı́ rozmiestnenia škvŕn a
takisto aj počet parametrov. Presnost’a vierohodnost’výsledkov takejto analýzy je nı́zka.

Do tejto skupiny boli napokon zaradené len tri hviezdy: HD 22316, HD 62140 a
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Obr. 5.7: Komplikované svetelné krivky hviezd s viacerými škvrnami. HD 210071 je znázornená
s preloženým fitom uvažujúcim dve hlavné tmavé škvrny. Preloženie s dvoma svetlými škvrnami
sa od neho mierne lı́ši. Všetky tri hviezdy poukazujú na prı́tomnost’ d’alšej škvrny výrazne sa
prejavujúcej vo filtri u.

HD 210071. Ich svetelné krivky sú znázornené na obrázku 5.7. Prvá hviezda zo zoznamu
bola preložená modelom s dvoma svetlými škvrnami s centrami vo fázach 0.04 a 0.85.
Zretel’ná je však existencia d’alšej svetlej škvrny viditel’nej vo filtroch v,b,Hp a y. Tú istú
situáciu by bolo možné popı́sat’aj iným rozmiestnenı́m škvŕn. U HD 62140 našiel model
preloženia dve škvrny vo fázach 0.18 a 0.63. Je zjavné, že vo filtri u je vo fáze cca 0.05
viditel’ná jasná škvrna, ktorá je v ostatných filtroch nevýrazná. Určenie polohy škvŕn je
v tomto prı́pade jednoduché a jednoznačné.

Inak je tomu u hviezdy HD 210071. Použitie PCA na obrázku 5.8 odhalilo prı́tomnost’
dvoch mechanizmov premennosti charakterizovaných dvoma hlavnými komponentmi.
Tento rozklad ukazuje na dve svetlé škvrny vo fázach 0.22 a 0.78, resp. dve tmavé škvrny
o fáze 0.48 a 0.97 a jednu škvrnu v pozı́cii 0.3. PCA udáva len mieru odlišnosti jednotlivých
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komponentov, nie je špecializovaná na určovanie polohy škvŕn. Z obrázku 5.7 vyplýva, že
podobne ako v predchádzajúcom prı́pade, aj hviezda HD 210071 potrebuje pre dostatočný
popis jednu škvrnu aktı́vnu vo filtri u, a to bud’tmavú vo fáze 0.3 alebo svetlú vo fáze cca
0.7. Bez dodatočných informáciı́ nie je možné určit’, ktorá možnost’kombináciı́ je správna.
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Obr. 5.8: Metóda hlavných komponentov aplikovaná na hviezdu HD 210071. Vl’avo je zobrazený
primárny komponent, vpravo sekundárny. Ďalšie stupne nevykazujú žiadne viditel’né zmeny.

5.4 Hviezdy s jednou škvrnou
Na základe tvaru svetelnej krivky bolo do kategórie hviezd s jednou škvrnou spočiatku
zaradených 30 prı́padov, neskôr bolo pri podrobnejšom skúmanı́ 5 hviezd preradených
k hviezdam s dvoma škvrnami. Všetkých 25 hviezd je možné vidiet’na obrázkoch A.1 a
A.2 v prı́lohe. Vo všeobecnosti nie je vždy jednoduché určit’či má hviezda jednu alebo dve
škvrny. Problém nastáva, ked’sú bud’škvrny k sebe natol’ko blı́zko, že vytvárajú jednu ne-
kruhovú škvrnu alebo sa sekundárna škvrna niekedy prejavuje len vel’mi malou amplitúdou
a je náročné ju odlı́šit’od fotometrického kontinua. V druhom prı́pade je pri prı́liš malých
amplitúdach možné sekundárnu škvrnu zanedbat’alebo obmedzit’počet parametrov, naprı́-
klad zavedenı́m uniformnej pološı́rky pre obe Gaussove funkcie v modelovej funkcii 5.2.
Použitie druhej škvrny zvyšuje nepresnost’určenia výsledkov, preto je vhodné ju zavádzat’
len ked’si to tvar svetelnej krivky skutočne vyžaduje a nejedná sa len o náhodné zoskupenie
niekol’kých bodov vytvárajúcich falošný dojem škvrny. Na odlı́šenie takýchto situáciı́ som
nepoužı́val žiadne matematické kritérium, ku každému prı́padu je potrebné pristupovat’
individuálne. Ciel’om je zı́skat’skôr logické a interpretovatel’né výsledky, než matematicky
exaktné. Graf 3.7 ukazuje, že prakticky nie je možné zı́skat’kruhovú škvrnu o pološı́rke
väčšej ako 0.2. Kvôli ušetreniu množstva parametrov spojených s druhou škvrnou som
však pracoval so škvrnami majúce pološı́rky do hodnoty 0.25, hviezdy presahujúce túto
hranicu som zaradil medzi hviezdy s dvoma škvrnami. Samotná Gaussova funkcia s väčšou
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pološı́rkou má vplyvom ohraničenia intervalu značne zdeformovaný tvar, ako dokazujú
predchádzajúce výsledky z Fourierovej transformácie.

Určenie pozı́cie škvrny je v tejto skupine hviezd jednoduchšie, ale nie vždy jednozna-
čné. Kým škvrny majúce menšie pološı́rky vytvárajú svetelnú krivku s výrazným užšı́m
vrcholom, resp. depresiou, tie širšie tvoria sı́nusoidu a môžu byt’interpretované ako svetlé
škvrny alebo naopak ako tmavé škvrny v opačnej fáze. Najjednoduchšie je zvolit’ vždy
takú pozı́ciu, v ktorej má škvrna najužšiu možnú šı́rku. Na základe tohto kritéria som po-
stupne preložil funkciou 5.1 všetkých 30 hviezd. U dvoch hviezd, konkrétne HD 197018
a HD 215441, by použitie takéhoto pravidla mohlo viest’k mylným záverom, pretože cha-
rakteristické pološı́rky teoretickej svetlej a tmavej škvrny sú vel’mi podobné. V úvahu som
preto bral spočiatku obe možnosti. Povrch hviezdy HD 215441 bol podrobne zmapovaný
(Khokhlova et al., 1998) pomocou metódy Dopplerovho zobrazovania, preto je v tomto
prı́pade možné určit’pozı́ciu škvrny a tým aj to, či je svetlá alebo tmavá. Druhá hviezda
nebola doteraz podobne študovaná, preto nie je možné presvedčivo rozhodnút’o charaktere
jej škvrny.

Ako možno určit’na základe výsledkov ukázaných na obrázku 5.9, priemerná pološı́rka
škvrny je približne 0.167, čo mierne prevyšuje teoreticky predpokladanú hodnotu 0.138.
Medián dosahuje hodnoty 0.172. Stredné hodnoty boli určené z finálnych 25 hviezd.
Tento systematický posun môže byt’zaprı́činený zvýšeným výskytom väčšı́ch škvŕn alebo
porušenı́m predpokladu kruhovej škvrny. Tiež je možné si všimnút’, že tri škvrny sú
mimo teoreticky prı́pustných hodnôt pološı́rky. To je zase možné prisúdit’ nekruhovému
charakteru škvrny, resp. zámene za nerozlı́šenú dvojitú kruhovú škvrnu. Hodnoty pološı́rok
spolu s informáciou o polohe škvŕn a ich chybami sú zhrnuté v tabul’ke A.3 v prı́lohe.
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Obr. 5.9: Pološı́rky pôvodných 30 hviezd s jednou škvrnou. Neskoršie vyradených 5 hviezd je
označených vyplneným symbolom. HD 197018 má zobrazené pološı́rky pre obe alternatı́vy, správna
pološı́rka je tá s vyššou hodnotou. Konkrétne HD čı́sla 25 hviezd tejto skupiny sú v tabul’ke A.3.

Spektrálne závislosti amplitúd zmien všetkých hviezd tejto kategórie boli podrobené
metóde váženej PCA. Jej výsledok v podobe troch najhlavnejšı́ch komponentov je zo-
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brazený na obrázku 5.10. Vlastné hodnoty týchto vlastných vektorov sú postupne 0.260,
0.022 a 0.008 – tieto hodnoty predstavujú zastúpenie jednotlivých komponentov. Väčšina
kriviek sa dá vyjadrit’ ako lineárna kombinácia týchto troch funkciı́. Podstatným je len
tvar komponentov, nie ich vel’kost’, pretože funkcie sú normalizované. Táto metóda však
neberie ohl’ad na to či je škvrna tmavá alebo svetlá, koeficienty spojené s hlavnými kom-
ponentmi môžu byt’ rovnako kladné ako aj záporné. Prvý komponent reprezentuje akúsi
priemernú krivku a ostatné stupne určujú, ako vel’mi sa jednotlivé krivky od nej lı́šia. PCA
nevytvára prototypy tvarov odlišných kategóriı́, ale čiastočne pomáha špecifikovat’určité
charakteristické črty.
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Obr. 5.10: Charakteristické funkcie, ktoré zodpovedajú hlavným komponentom 1., 2. a 3. stu-
pňa pre spektrálnu závislost’ zmien amplitúdy hviezd s jednou škvrnou. Amplitúda so záporným
znamienkom označuje svetlé škvrny a s kladným škvrny tmavé.

Podobná analýza na inom súbore hviezd vedená iným spôsobom bola vykonaná v štú-
diách Mikulášek et al. (2007b) a Mikulášek et al. (2008). Všetky výsledky súhlasne
poukazujú na výskyt troch typov škvŕn:

1. amplitúda vo filtri u je maximálna, so vzrastajúcou vlnovou dĺžkou klesá; škvrny
sú svetlé, nie je však vylúčený výskyt tmavých škvŕn s rovnakým charakterom, toto
bude neskôr podrobnejšie ukázané

2. amplitúda je výrazne maximálna vo filtri v, v ostatných filtroch nadobúda nı́zkych
hodnôt; či už sú škvrny v ostatných filtroch svetlé alebo tmavé, jasnost’ vo filtri v
vždy dosahuje minimum

3. škvrny sa viditel’ne prejavujú len vo filtri u, kde majú výrazné maximum amplitúdy;
môžeme ich nájst’naprı́klad medzi spomı́nanými hviezdami s viacerými škvrnami.

Všetky typy škvŕn sa zhodujú v tom, že vysokými amplitúdami sa prejavujú v nižšı́ch
vlnových dĺžkach a smerom k infračervenému koncu spektra ich aktivita klesá.
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Všetky hviezdy z tejto kategórie som sa pokúsil rozdelit’do týchto troch typov. Uka-
zuje sa, že tretı́ typ sa pravdepodobne samostatne nevyskytuje, prı́padne je len t’ažké odlı́šit’
ho od prvého typu. Súčasne sa odlišujú len hĺbkou skoku medzi filtrom u a v. Hviezdy
som preto rozdelil do troch skupı́n: svetlé škvrny s maximálnou (zápornou) amplitúdou
vo filtri u, tmavé škvrny s maximálnou (kladnou) amplitúdou vo filtri u a škvrny s ma-
ximálnou amplitúdou vo filtri v. Popritom vznikla aj kategória s nezaraditel’ným tvarom.
Všetky skupiny aj so svojimi členmi sa nachádzajú na obrázkoch 5.11, 5.12, 5.13 a 5.14.
Hviezdy sú farebne odlı́šené na základe teplotnej škály. Informácie o efektı́vnej teplote
pochádzajú prevažne zo štúdie Glagolevskij (1994), teplotu hviezd HD 26571, HD 125630
a HD 144667 určili postupne Lipski & Stȩpień (2008), Mikulášek et al. (2015) a Castelli
& Hubrig (2007). U zvyšných 11 hviezd sa vierohodnú informáciu o teplote nepodarilo
dohl’adat’, v legende vystupujú s nulovou teplotou. Informácie o teplote všetkých hviezd
sú zhrnuté v prı́lohe v tabul’ke A.2.
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Obr. 5.11: Spektrálna závislost’amplitúd jasnosti škvŕn skupiny hviezd s maximálnou amplitúdou
vo filtri u a svetlými škvrnami.

Hviezdy najzastúpenejšej skupiny sa nachádzajú na obrázku 5.11. Teplota je jeden
z najdôležitejšı́ch parametrov CP hviezd a sledovanie vzt’ahu medzi teplotou a jednotlivými
typmi spektrálnych zmien amplitúd by mohli odhalit’ ich typické tvary. Prvá skupina
obsahuje hviezdy s celým intervalom možných teplôt a zdá sa, že v rámci nej neexistuje
ani závislost’medzi vel’kost’ou týchto zmien a teplotou. Výskyt týchto svetlých škvŕn nie
je pravdepodobne obmedzovaný nijakým kritériom.

Na d’alšom obrázku sa nachádza druhá skupina, ktorá sa od prvej lı́ši tým, že obsa-
huje hviezdy s tmavými škvrnami, ale rovnakým charakterom spektrálnych zmien. Do
tejto skupiny by tiež patrila druhá alternatı́va hviezdy HD 215441, ktorá bola však vyra-
dená na základe preskúmania skutočnej pozı́cie jej škvrny. Takisto sa tu nachádza hviezda
HD 197018, ktorá môže byt’rovnako zaradená aj do prvej skupiny - nie je možné spol’ah-
livo určit’ či jej škvrna je svetlá alebo tmavá. Hviezdy z tejto skupiny tiež pokrývajú celý
interval teplôt a zdanlivo sa nelı́šia od hviezd z prvej skupiny. Nepozorujeme žiadne pra-
vidlo, ktoré by odlišovalo hviezdy s tmavými a svetlými škvrnami. Nı́zky počet zástupcov
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Obr. 5.12: Spektrálna závislost’amplitúd jasnosti škvŕn skupiny hviezd s maximálnou amplitúdou
vo filtri u a tmavými škvrnami.

tejto skupiny ako aj predchádzajúce argumenty vyvolávajú pochybnosti o tom, či tmavé
škvrny vôbec existujú. Túto domnienku som sa pokúsil overit’na základe určenia pozı́cie
škvŕn z iných zdrojov, iným ako fotometrickým spôsobom. Škvrny CP hviezd sú charak-
teristické anomálnym chemickým zloženı́m a často aj prı́tomnost’ou magnetického pol’a.
Zmeny magnetickej intenzity môžu byt’ korelované so zmenami jasnosti, nie je to však
pravidlo. Určit’pozı́ciu škvrny je teda možné len zo spektroskopie pomocou Dopplerovho
mapovania. Táto metóda je však náročná a zriedkavá, z rozoberanej skupiny hviezd bola
takto študovaná len HD 27309 (Iliev, 1983). Jej fotometrické zmeny boli stotožnené so
zmenami intenzity čiar Si II, Fe II, Cr II a Ti II, na základe čoho bola stanovená skutočná
pozı́cia škvrny. Tá sa však nezhoduje s pôvodne odhadnutou polohou napriek tomu, že
fotometrická pološı́rka odhadovanej škvrny mala vyhovujúcu hodnotu – 0.15. HD 27309
bola preto preradená medzi hviezdy s dvoma škvrnami.

Z pôvodných šiestich hviezd tejto skupiny sa jedna ukázala ako chybne zaradená, druhú
hviezdu je možné s rovnakou pravdepodobnost’ou zaradit’do inej kategórie a ani u jednej zo
zvyšných štyroch hviezd nebola presvedčivo dokázaná existencia tmavej škvrny. Navyše
nie je známy ani žiaden mechanizmus, ktorý by vysvetl’oval spektrálne zmeny takýchto
tmavých škvŕn. Z týchto dôvodov bola táto skupina hviezd zrušená, hviezda HD 197018
bola zaradená medzi hviezdy so svetlou u škvrnou a ostatné boli preradené do kategórie
hviezd s dvoma škvrnami.

Skupina hviezd na obrázku 5.13 má výrazne odlišný tvar tejto závislosti. Z uvedených
teplôt je zrejmé, že takýto tvar vzniká len u chladnejšı́ch CP hviezd. Mechanizmus, ktorý
vytvára takéto zmeny je očividne závislý na teplote a je odlišný od toho, ktorý má za
následok vznik škvŕn prvej skupiny, ten nie je s teplotou nijako korelovaný. Miera jasnosti
škvŕn tejto skupiny nevykazuje závislost’ na teplote, je však možné, že hĺbka maxima
vzrastá so zvyšujúcou sa teplotou. Túto domnienku by mohla overit’ následná analýza
hviezd s dvoma škvrnami. U hviezdy HD 110956B sa nepodarilo dohl’adat’teplotu (pôvodne
som omylom našiel teplotu 22 000 K, ktorá pripadá hviezde HD 110956, primárnej zložke
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Obr. 5.13: Spektrálna závislost’amplitúd jasnosti škvŕn skupiny hviezd s maximálnou amplitúdou
vo filtri v.

tejto dvojhviezdy). Podl’a databázy SIMBAD je však jej spektrálny typ A0, čo zodpovedá
tepelnému intervalu hviezd tejto skupiny. Ked’že táto hviezda bola pozorovaná len vo
filtroch Strömgrenovho systému, nebola súčast’ou PCA, ktorej výsledkom je obrázok 5.10.
Je otázne, či na jednej CP hviezde s nižšou teplotou môžu vzniknút’súčasne škvrny typu v
a typu u. To je d’alšia otázka, ktorá môže byt’zodpovedaná v nasledujúcej analýze.
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Obr. 5.14: Spektrálna závislost’amplitúd jasnosti škvŕn nezaradených hviezd.

Na obrázku 5.14 sú zvyšné nezaradené hviezdy. HD 96616 je mierne odlišná od hviezd
typu u, podobne ako HD 152308. Ostatným trom hviezdam zhodne zodpovedajú závislosti
s malými amplitúdami a prı́padne aj s relatı́vne vel’kými chybovými úsečkami. Pri pohl’ade
na tvary svetelných kriviek z obrázkov A.1 a A.2 vyplýva, že dáta majú vysoký rozptyl
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a tým malú presnost’preloženia a výsledky nie sú dostatočne spol’ahlivé. Žiadna hviezda
však nemá tvarovo natol’ko odlišné svetelné krivky, že by vyvolávali podozrenie existencie
iného mechanizmu.

Z tvaru spektrálnej závislosti amplitúd jasnosti škvŕn vyplýva aj variabilita jednotlivých
indexov Strömgrenovho systému. Index b−y sa menı́ len minimálne, nakol’ko ani v jednom
z filtrov b a y nenastáva výrazná zmena, ako vhodne ukazujú obrázky 5.11–5.13 a tvar
hlavných komponent z grafu 5.10. Metalický index m1 = (v − b)− (b− y) sa menı́
intenzı́vnejšie u hviezd typu v, pretože ∆m1 = ∆v−2∆b+∆y a zmena vo filtri v je u tejto
skupiny silná. Najvýraznejšie zmeny má ale index c1 = (u − v)− (v − b), u ktorého
je zmena vo filtri v dôležitá dvojnásobnou mierou. Tieto odhady potvrdzujú aj priame
výpočty amplitúd jednotlivých indexov z tvaru hlavných komponentov zhrnuté v tabul’ke
5.1. Výsledkom je, že index c1 má skutočne najdominantnejšie zmeny, a to u hviezd
všetkých typov. Jeho hodnota vypočı́taná z hlavných komponentov je postupne −0.264,
−2.005 a 0.655 pre 1., 2. a 3. komponent. Z toho vyplýva, že u hviezd typu u sa akákol’vek
malá zmena od normálneho tvaru prejavı́ vel’kou zmenou pomerov indexov, kým u hviezd
typu v bude zakaždým výrazne dominantná amplitúda variáciı́ indexu c1. Tiež je možné
pozorovat’, že zmeny indexov b− y a m1 sú orientované opačné ako c1, čo je možné
pozorovat’aj v práci Mikulášek et al. (2015).

1st PC 2nd PC 3rd PC
b− y -0.200 0.164 0.102
m1 0.215 0.308 0.236
c1 -1.000 -1.000 1.000

Tabul’ka 5.1: Normalizované hodnoty amplitúd indexov Strömgrenovho systému voči
indexu c1 pre prvé tri hlavné komponenty.

5.5 Hviezdy s dvoma škvrnami
Zo všetkých 83 analyzovaných hviezd bolo zo začiatku do kategórie hviezd s dvoma škvr-
nami zaradených 45, 5 bolo neskôr pridaných po zrušenı́ skupiny hviezd s tmavou škvrnou
typu u. U všetkých pôvodných hviezd boli skúmané ich svetelné krivky a následne prelo-
žené modelovou funkciou 5.2. Rozhodnút’o pozı́cii škvŕn len na základe vzhl’adu svetelnej
krivky nie je jednoduché. Približne 30 hviezd bolo možné popı́sat’minimálne dvoma rôz-
nymi usporiadaniami škvŕn s takmer identickými hodnotami štandardnej odchýlky. O tej
správnej pozı́cii bolo rozhodnuté podl’a tvaru charakteristických spektrálnych zmien am-
plitúd jasnosti z predchádzajúcej sekcie. Aj v tomto prı́pade boli hviezdy zarad’ované do
skupı́n typu u a v, popritom sa ale vyrysovali ešte d’alšie kategórie.

Z prvotnej analýzy bola vyčlenená skupina hviezd HD čı́slami 32633, 35298, 40312,
43819, 49333, 171247, 177410, 179527 a 217833. Škvrny každej z nich by mohli byt’za-
radené rovnako medzi svetlé, ako aj tmavé, s maximálnou amplitúdou vo filtri u podobne,
ako je tomu v prı́pade hviezd na obrázku 5.12. Dve z nich, HD 40312 a HD 177410,
boli chemicky zmapované. Prvá hviezda bola vel’mi podrobne študovaná fotometricky aj
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spektroskopicky (Krtička et al., 2015). Bolo dokázané, že svetelné zmeny vo škvrnách spô-
sobuje pohltenie energie v ultrafialovej oblasti spektra čiarami kremı́ka, železa a chrómu
a následné vyžiarenie v optickej oblasti. Rovnaká situácia je u HD 177410, kde je za pre-
rozdelenie energie vo škvrnách zodpovedná vysoká abundancia kremı́ka a železa (Krtička
et al., 2009). Týmto je jednoznačne dokázané, že škvrny sú v oboch prı́padoch v použitých
filtroch svetlejšie ako okolitý povrch. Znovu sa porovnanı́m chemických máp s fotomet-
rickými zmenami potvrdilo, že škvrny typu u sú svetlé a naopak, v žiadnom prı́pade sa
neukázala existencia takejto tmavej škvrny. Štúdium chemických máp pomáha určit’ po-
zı́ciu fotometricky dominantných škvŕn, tak ako je tomu aj v nasledujúcich prı́padoch.
Z tohto dôvodu boli škvrny typu u považované za svetlé, kedykol’vek to bolo možné.

Prı́pad HD 37776 je obzvlášt’ zaujı́mavý. Na základe tvaru svetelných kriviek môže
mat’škvrny typu u, ale rovnako aj typu v pri odlišnej konfigurácii. Chemické mapovanie a
následné modelovanie žiarivého toku (Krtička et al., 2007) ukázalo, že vo fázach približne
0.45 a 0.7 sa nachádza významný prebytok hélia, kým vo fázach 0.05 a 0.7 zase prebytok
kremı́ka (pozı́cie škvŕn z článku boli posunuté na základe použı́vanej hodnoty referenčného
HJD). Je dokázané, že oba prvky produkujú vo vizuálnej oblasti svetlé škvrny, no ked’že
sa im prı́slušné škvrny nachádzajú v iných pozı́ciách, nastáva redukcia zmien jasnosti
– škvrny si konkurujú. Výrazne dominantnejšie svetelné zmeny vytvára kremı́k. Všetky
škvrny sú typu u.

Napriek tomu, že HD 83368 je asi najpodrobnejšie zmapovanou hviezdou, z práce
Kochukhov et al. (2004) jednoznačne nevyplýva, ktorý zo 17 skúmaných chemických
prvkový je zodpovedný za vzhl’ad svetelnej krivky. Rozloženie každého prvku je iné, na
povrchu sa nenachádzajú len dve škvrny, ale mnoho chemicky odlišných. V porovnanı́ so
slnečným zloženı́m najvýraznejšiu zmenu zastúpenia vykazuje lı́tium, ktorého rozloženie
korešponduje s pozı́ciou tmavých škvŕn vo filtri u. Bolo by vhodné z chemických máp
namodelovat’, ktorý prvok akým spôsobom ovplyvňuje rozloženie toku žiarenia. Len tak
by bolo možné spol’ahlivo určit’charakter a pozı́ciu dominantných škvŕn.

Na všetky hviezdy bola aplikovaná nelineárna regresia s modelovou funkciou 5.2.
Hlavným výstupom sú amplitúdy jasnostı́ škvŕn, ich pološı́rky a pozı́cie. Nulové hladiny
pre každú hviezdu a každého pozorovatel’a budú použité v databáze mCPod na vylepšenie
možnostı́ zobrazovacieho modulu. Zmeny amplitúd sú podrobne skúmané v d’alšı́ch čas-
tiach, informácie o fáze centra škvrny a jej pološı́rke sú zhrnuté v tabul’ke A.4 v prı́lohe.
Výsledky spojené s určenı́m pološı́rky škvŕn sú vykreslené v podobe váženého histogramu
na obrázku 5.15. Podobne ako u hviezd s jednou škvrnou možno vidiet’systematický ná-
rast zastúpenia škvŕn s vel’kou pološı́rkou. Ako vysvetlenie sa ponúkajú rovnaké závery –
niektoré škvrny nemajú tvar kruhový, ale rovnobežkovo pretiahnutý, resp. ide o dve neroz-
lı́šené škvrny. Vážený medián pološı́rky má hodnotu 0.143 a vážený aritmetický priemer
0.147, čo sú hodnoty, ktoré sú v celkom dobrej zhode s predpovedanými simuláciami.

Svetelné krivky všetkých 50 hviezd boli roztriedené podl’a charakteristických spektrál-
nych zmien ich amplitúd podobne, ako tomu bolo u hviezd s jednou škvrnou v časti 5.4.
V tomto prı́pade je klasifikácia o niečo problematickejšia či už z dôvodu možnej misinter-
pretácie polohy škvŕn alebo jednoducho preto, že škvrny na jednej hviezde nemusia mat’
podobný charakter. Nasledujúce triedenie je založené na fenomenologickom postupe bez
exaktných matematických kritériı́, ktoré by určovali náležitost’k danej skupine. Výsledná
klasifikácia je zdokumentovaná v tabul’ke A.2 v prı́lohe.
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Obr. 5.15: Vážený histogram pološı́rok určených u hviezd s dvoma škvrnami.

5.5.1 Škvrny podobného charakteru
Skupina hviezd so škvrnami podobného charakteru podáva ucelenú informáciu o dvoj-
iciach škvŕn tvorených rovnakým mechanizmom. Podmienky v atmosfére sú podobného
charakteru, škvrny sa lı́šia len pozı́ciou a mierou zmien jasnosti, čo je zrejme zaprı́činené
ich rozdielnou vel’kost’ou a koncentráciou charakteristického prvku. O tom svedčı́ podobný
až identický tvar spektrálnych zmien amplitúd, ako možno vidiet’na obrázkoch 5.16, 5.17
a 5.18.

Prvá a súčasne najpočetnejšia skupina hviezd so 16 predstavitel’mi zahŕňa hviezdy
s dvoma svetlými škvrnami typu u (obrázok 5.16). Niektoré hviezdy majú takmer identické
zmeny amplitúd (prvá skupina na obrázku), iné sa od seba mierne odlišujú (druhá skupina).
Všetky škvrny sú svetlé, vykazujú maximálnu amplitúdu vo filtri u a následný pokles
so vzrastajúcou vlnovou dĺžkou. V niektorých prı́padoch amplitúda monotónne klesá,
v iných sa nachádza mierne lokálne minimum, najčastejšie vo filtri v, alebo nastáva výrazný
pokles medzi filtrami u a v. Neukazuje sa, že by boli tieto jemné tvarové odlišnosti
korelované s teplotou alebo s vel’kost’ou amplitúdy. Dôvod treba zrejme hl’adat’v abundancii
charakteristického chemického prvku.

Tvary týchto závislostı́ potvrdzujú platnost’ predpokladaného modelu prerozdelenia
energie v spektre z UV do viditel’nej oblasti v dôsledku pohltenia energie v spektrálnych
čiarach kovov. Z výsledkov doterajšı́ch modelovanı́ (Krtička et al., 2007, 2009, 2012,
2015; Shulyak et al., 2010) vyplýva, že najvýraznejšie fotometrické zmeny vytvárajú
prvky Fe, Si a Cr a to presne takým spôsobom, akým sa prejavujú škvrny typu u. Všetky
tieto charakteristiky súhlasia s charakteristikami hviezd s jednou škvrnou typu u, ako aj
naprı́klad zmieňovaný celý rozsah prı́pustných teplôt.

Druhá základná skupina hviezd, ktorej existencia sa rysovala už pri skúmanı́ hviezd
s jednou škvrnou, sú hviezdy so škvrnami typu v. Ich predstavitelia sú zobrazenı́ na obrázku
5.17. V tomto prı́pade nie je známych niekol’ko údajov o efektı́vnej teplote, je však možné
zı́skat’obraz o ich hodnote zo spektrálnej triedy. HD 7676 patrı́ podl’a databázy SIMBAD
do triedy A5, u hviezdy HD 86592 je známe len to, že patrı́ medzi A hviezdy a HD 189832
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Obr. 5.16: Spektrálna závislost’amplitúd jasnostı́ svetlých škvŕn s podobným charakterom typu u.

je dokonca hviezdou typu F0. Z toho možno súdit’, že všetky hviezdy tejto skupiny patria
medzi chladnejšie hviezdy do efektı́vnej teploty približne 11 000 K.

Škvrny tohto typu majú výrazné minimum jasnosti vo filtri v, sú prevažne tmavé a
smerom k vyššı́m vlnovým dĺžkam zmenšujú svoj rozdiel jasnosti voči okoliu, až prechá-
dzajú v škvrny jasné. Najvyššiu jasnost’dosahujú spravidla vo filtri y. Výnimku predstavuje
HD 51418, ktorá je jasná v celom rozsahu optického spektra. Princı́p vzniku takéhoto spek-
trálneho rozloženia energie doteraz nie je známy. Mikulášek et al. (2007b) sa domnieva,
že tento tvar súvisı́ s poklesom Balmerovho skoku v regiónoch s nadmierne vysokým
zastúpenı́m charakteristického prvku. Žiadna hviezda so škvrnou tohto typu nebola dote-
raz podrobne preskúmaná, výskum ich spektrálnej distribúcie energie by mohol vysvetlit’
tento charakteristický tvar. Vhodným kandidátom by bola napr. najjasnejšia hviezda z tejto
skupiny, HD 188041, ktorá má dostatočnú fotometrickú základňu, avšak pomerne dlhú
periódu.

Pri bližšom pohl’ade na typ pekuliarity z tabul’ky A.2 je možné si všimnút’, že všetky
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Obr. 5.17: Spektrálna závislost’amplitúd jasnostı́ škvŕn s podobným charakterom typu v.

škvrny typu v vznikajú na SrCrEu hviezdach s výnimkou HD 133029 a HD 66605. Prvá
zo spomı́naných hviezd dosahuje len malé amplitúdy jasnosti a aj jej zaradenie medzi
v hviezdy je diskutabilné. Zistenie, že 14 zo 16 hviezd, na ktorých sa nachádza škvrna
typu v, patria súčasne do triedy SrCrEu, pravdepodobne nie je dielom náhodnej štatis-
tiky, ale priamym dôvodom charakteristického tvaru spektrálneho rozloženia energie tejto
skupiny. Podobné spojenie tohto charakteristického tvaru a chemického zatriedenia nie je
pozorované u žiadnej inej skupiny.
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Obr. 5.18: Spektrálna závislost’amplitúd jasnostı́ škvŕn s podobným charakterom s prechodným
tvarom typu u/v.

Niektoré škvrny sú akýmsi spojenı́m typov u a v (obrázok 5.18). Sú jasné, ale na rozdiel
od škvŕn typu u dosahujú globálne minimum vo filtri v a ich jasnost’d’alej rastie, prı́padne
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klesá len mierne. Nı́zky počet zástupcov tejto skupiny neumožňuje vytvorit’presné závery,
niektoré škvrny tohto typu budú však ešte prı́tomné v nasledujúcich podsekciách. Je možné
konštatovat’, že nepozorujeme škvrny tohto typu vo hviezdach s efektı́vnou teplotou vyššou
ako 12 000 K.

5.5.2 Škvrny odlišného charakteru a tmavé škvrny
Do d’alšej kategórie sú zaradené hviezdy s dvoma odlišnými škvrnami spomedzi ”vyho-
vujúcich“ typov u, v a u/v (obrázok 5.19). HD 96707 obsahuje škvrny typu v a u/v,
HD 125248 škvrny typu u a v a ostatné tri hviezdy majú škvrny typu u a u/v. Týmto sa
ukazuje, že na jednej hviezde môžu byt’aj dva odlišné mechanizmy rozdelenia energie vo
škvrnách, nie je to však časté a samotné škvrny jednej hviezdy sa od seba nezvyknú vel’mi
lı́šit’.
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HD 114365 (11900 K)

Obr. 5.19: Spektrálna závislost’amplitúd jasnostı́ škvŕn s odlišným charakterom typov u, v a v/u.

Špeciálnou skupinou sú tmavé škvrny s minimom jasnosti a maximálnou amplitúdou
vo filtri u. Ich existencia sı́ce bola predpovedaná, ale nie dokázaná, preto boli všetky tmavé
škvrny nahradené svetlými, ak to bolo možné. V niektorých prı́padoch však neexistuje spo-
l’ahlivé rozloženie škvŕn, ktoré by úspešne nahradilo kombináciu obsahujúcu aspoň jednu
takúto tmavú škvrnu. Pri pohl’ade na svetelné krivky HD 37210 (obrázok A.3) ja zjavná
odlišnost’medzi filtrom u a filtrami vby. Uvažované dve tmavé škvrny (jedna s minimom
jasnosti v u a druhá pekuliárna) sı́ce minimalizujú počet parametrov, pravdepodobnejšie
však je, že systém škvŕn vytvára komplikovanejšiu štruktúru s dominantnými svetlými
škvrnami. HD 83368 na obrázku A.4 má pomerne jednoznačne interpretovatel’ný tvar sve-
telných kriviek. Na povrchu má dve podobné škvrny s minimálnou jasnost’ou vo filtroch
u a v, čo z nich robı́ akýsi prechodný typ medzi tmavými škvrnami typu u a v. Nakol’ko
má ale hviezda podl’a zdroja Kochukhov et al. (2004) efektı́vnu teplotu len 7650 K (čo je
v rozpore s hodnotou zo štúdie Glagolevskij (1994)), môže byt’celý proces presunu ener-
gie posunutý k väčšı́m vlnovým dĺžkam. Takto by sa energia v kratšej časti viditel’ného
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spektra pohlcovala a v dlhšej vyžarovala. HD 120198 má podobný charakter zmien ako
HD 37210, je možné na ňu aplikovat’ rovnaké závery. Podobne sú na tom aj HD 126515
a HD 219749 (obrázky A.5 a A.6). Tieto hviezdy majú spoločné to, že svetelné krivky
majú podobný vzhl’ad vo všetkých filtroch okrem filtra u, kde sa ich tvar radikálne menı́.
Ich podrobnejšı́ výskum by mohol odhalit’mechanizmus žiarenia takejto škvrny aktı́vnej
len v u filtri. Rozhodne sa však existenciou tejto skupiny hviezd nedokázala existencia
tmavých škvŕn s u profilom.
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Obr. 5.20: Spektrálna závislost’amplitúd jasnostı́ tmavých škvŕn s profilom u.

5.5.3 ”Pekuliárne“ škvrny
Mnohé fotometricky odvodené škvrny vykazujú netradičné rozdelenie energie v spektre,
ktoré nie je možné zaradit’do žiadneho z predchádzajúcich typov, tieto budú d’alej ozna-
čované ako ”pekuliárne“. V tejto kategórii tvoria špeciálnu skupinu hviezdy so škvrnami,
ktoré majú malé amplitúdy, resp. vel’ké nepresnosti určenia amplitúd. Ak máme hovorit’
o zmenách rozloženia energie v spektre, je potrebné, aby boli tieto zmeny dostatočne
vel’ké. Na vzniku takejto teoretickej fotometrickej škvrny sa totiž môže podiel’at’viacero
efektov spojených so skutočnými chemickými anomáliami, nepresnost’ou fotometrie alebo
s nepresným preloženı́m modelovou funkciou. Z tohto dôvodu nebudú takéto škvrny d’alej
rozoberané, hviezdy s takýmito škvrnami sú na obrázku 5.21)

Kvôli prehl’adnosti sú na obrázkoch 5.22 a 5.23 oddelené hviezdy s jednou a dvoma
pekuliárnymi škvrnami. HD 200311 má odchýlku len vo filtri H p, čo je spôsobené vysokou
nepresnost’ou dát a ich malým počtom. Ostatné hviezdy s výnimkou HD 111133 majú
pekuliárnu škvrnu s podobným charakterom. Tá má znı́ženú jasnost’vo filtri u, ale inak sa
podobá škvrnám typu u. Takéto rozdelenie energie môže vytvárat’ naprı́klad chróm, ako
ukázal Shulyak et al. (2010) u hviezdy HD 112185.

Medzi hviezdami s dvoma pekuliárnymi škvrnami vyniká HD 54118, ktorej tvar je
úplne atypický. Jediným možným vysvetlenı́m je prı́tomnost’ viacerých než len dvoch
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Obr. 5.21: Spektrálna závislost’amplitúd jasnostı́ pekuliárnych škvŕn s malými amplitúdami alebo
vysokými chybami.

škvŕn. Hviezdy HD 37776, HD 116458 a HD 170973 majú zretel’ný skok vo filtri H p opät’
v dôsledku nedostatočných dát s vel’kým rozptylom. Znovu môžeme v tejto skupine nájst’
svetlé škvrny typu u, ale s poklesom jasnosti vo filtri u. Týmto sú vysvetlené tvary kriviek
všetkých hviezd až na spomı́nanú HD 54118.
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Obr. 5.22: Spektrálna závislost’amplitúd jasnostı́ pekuliárnych škvŕn.
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Obr. 5.23: Spektrálna závislost’amplitúd jasnostı́ pekuliárnych škvŕn.



Záver

Náplňou tohto výskumu, ktorý nadväzuje na moju bakalársku prácu, je štúdium svetelných
zmien rotujúcich premenných hviezd so škvrnami, so zameranı́m na chemicky pekuliárne
hviezdy. Je rozdelený do dvoch hlavných častı́ sledujúcich dva primárne ciele. Prvým
ciel’om je zı́skat’ predstavu o tvaroch svetelných kriviek z teoretických simuláciı́ škvŕn
s rôznymi parametrami a zistit’, či sú v zhode so skutočnými pozorovaniami. Druhým
zámerom je hromadná analýza spektrálnej závislosti jasnosti škvŕn a následná snaha o kla-
sifikáciu škvŕn na základe charakteru týchto zmien.

Prvá kapitola zhromažd’uje základné poznatky potrebné na uvedenie do skúmanej prob-
lematiky. Zaoberá sa stručným historickým výskumom chemicky pekuliárnych hviezd,
ich vzájomnými odlišnost’ami, fyzikálnymi charakteristikami, vznikom chemických škvŕn
v dôsledku žiarivej difúzie a ich pozorovanými fotometrickými a spektroskopickými pre-
javmi. Druhá kapitola poskytuje zázemie na použı́vané spracovanie fotometrických dát.
Popisuje základnú fotometrickú terminológiu a metódy zobrazovania dát. Taktiež obsa-
huje matematický aparát nelineárnej regresie určenej na prekladanie závislostı́ modelovými
funkciami.

Zvyšné tri kapitoly sú samotným jadrom výskumu. Tretia kapitola sa zameriava na
simuláciu svetelných kriviek. K tomu sú použité modelové kruhové hviezdy s rovnomerne
rozloženým jasom mimo oblastı́ škvŕn a homogénne jasnými kruhovými škvrnami. Z vlast-
nostı́ hviezdy vstupuje do simuláciı́ vertikálny a horizontálny sklon jej rotačnej osi (ε,λ )
a lineárny koeficient okrajového stemnenia q. Škvrna je definovaná uhlovým polomerom
α , centrálnou stelárnou šı́rkou a dĺžkou (δ0,ϕ0) a absorbčným koeficientom η vyjadrujú-
cim relatı́vne množstvo pohltenej energie. Parametre ϕ0,q a η môžu byt’považované pri
určitom zjednodušenı́ za konštanty. Takto simulované svetelné krivky sú vo vel’mi dobrej
zhode s použı́vanou modelovou Gaussovou a modifikovanou Gaussovou funkciou, kto-
rých výstupom je hodnota amplitúdy a pološı́rky. Na popis svetelnej krivky väčšiny škvŕn
je vhodnejšia Gaussova funkcia. Skúmanı́m povolených hodnôt parametra q sa ukázalo,
že zavedenı́m parametra q ako konštanty sa dopúšt’ame maximálne 8% chyby v určenı́
pološı́rky a 15% odchýlky v stanovenı́ amplitúdy. Dôležitým výsledkom je pravdepodob-
nostné rozdelenie hodnôt pološı́rky, pri ktorom 95 % všetkých škvŕn vytvára pološı́rky
v prı́pustnom intervale hodnôt 0.10–0.19 vo fázovej miere. Najčastejšia hodnota pološı́rky
je 0.14. Je dokázané, že menšie škvrny vytvárajú typicky užšie pološı́rky a väčšie škvrny
svetelné krivky so širšı́mi pološı́rkami. Zo simuláciı́ vyplýva, že existuje určitá závislost’
medzi hodnotou parametra δ0 a hodnotou pološı́rky. Škvrny v rovnı́kových oblastiach majú
tendenciu vytvárat’užšie pološı́rky, než škvrny v oblasti pólov. Korelácia medzi ostatnými
parametrami je slabá prı́padne vôbec neexistuje.

Štvrtá kapitola rozoberá odlišné metódy analýzy svetelných kriviek. V prvej časti sa
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nachádza porovnanie medzi použı́vanou Gaussovou funkciou a harmonickým polynómom
n-tého rádu. Výpočty ukazujú, že použitie polynómu druhého rádu u škvŕn s pološı́rkou
menšou ako 0.12, ktoré sa vyskytujú v častom zastúpenı́, trpı́ chybou vyššou ako 10 %. Pre
najužšie švrny sa nepresnost’zvyšuje až na 30 %. Presným (menej než 3% chyba pre 95 %
prı́padov náhodných škvŕn) sa ukazuje až použitie štvrtého rádu. Druhá čast’je venovaná
metóde hlavných komponentov, ktorá je vhodná na určenie počtu rôznych mechanizmov
premennosti a čiastočne aj pozı́cie škvŕn.

Najobsiahlejšia je piata kapitola. Jej prvá polovica sa sústred’uje na základné spracova-
nie a triedenie dát. Dátovou základňou sú upravené pozorovania z databázy mCPod. Z jed-
notlivých hviezd je najprv vybraných niekol’ko skupı́n, ktoré nevyhovujú d’alšej analýze.
Sú to hviezdy s nedostatočným množstvom pozorovanı́, nepremenné hviezdy a hviezdy
s komplikovanými svetelnými krivkami v dôsledku viacerých škvŕn. Medzi nepremenné
hviezdy boli zaradené HD 6178, HD 15144 a HD 49606. Po preštudovanı́ primárnych
zdrojov sa ukázalo, že u poslednej z hviezd bola predpokladaná fotometrická premennost’
kvôli použitiu premennej zrovnávacej hviezdy. Zvláštnou kategóriou sú hviezdy s chyb-
nými dátami. V niektorých prı́padoch šlo o zámenu pozorovacı́ch filtrov, chybne určenú
hodnotu periódy, nepresné pozorovania v dôsledku odlišných pozorovacı́ch podmienok
alebo iba dáta s prı́liš vel’kým rozptylom. Všetky chyby boli odstránené a hviezdy boli
následne d’alej analyzované.

Druhá polovica piatej kapitoly je analýzou hviezd s jednou, resp. dvoma škvrnami.
Zo spektrálnej závislosti zmien jasnosti škvŕn 25 hviezd s jednou škvrnou boli určené
tri hlavné komponenty, dôraz bol však kladený len na primárnu a sekundárnu. Majoritná
skupina škvŕn je vo všetkých filtroch Strömgrenovho systému jasná s maximom vo filtri
u. Nejedná sa o ničı́m špecifikovanú skupinu, charakteristické rozdelenie energie najčas-
tejšie spôsobuje Si, Fe a Cr. Škvrny druhého typu sú vo filtri v výrazne tmavé s vysokými
zmenami indexu c1. Takéto škvrny sa nachádzajú na hviezdach typu SrCrEu s nižšı́mi
efektı́vnymi teplotami (do 11 000 K). Pri analýze hviezd s dvoma škvrnami sa ukázalo,
že pravdepodobnostné rozdelenie pološı́rok približne súhlası́ s teoreticky predpovedaným,
je však posunuté smerom k vyššı́m hodnotám, čo je pripisované neodlı́šeným, resp. rov-
nobežkovo pretiahnutým škvrnám. Dokázali sa tiež vyššie rozoberané závery platné pre
hviezdy s jednou škvrnou, objavili sa prechodné typy spektrálneho rozdelenia energie,
jasné škvrny s poklesom vo filtri u (pravdepodobne spôsobené prı́tomnost’ou Cr) a sku-
pina „pekuliárnych“ škvŕn s netradičným charakterom, ktorý je však vo väčšine prı́padov
vysvetlitel’ný.

Čiastočné výstupy z tohto výskumu boli prezentované na medzinárodnej konferencii
„Physics and Evolution of Magnetic and Related Stars“ a následne publikované v zbor-
nı́ku konferencie. Výsledky prekladania svetelných kriviek budú v blı́zkej dobe použité
v databáze mCPod v pripravovaných prı́davných moduloch. Ďalšie pokračovanie tohto
výskumu je plánované počas doktorandského štúdia s prehĺbenı́m skúmanej tematiky.
K tomu je plánované rozšı́renie dát o pozorovania z UV oblasti, prı́padne zahrnutie dát
z družice Kepler. Je možné generalizovat’simulácie geometricky premenných hviezd aj na
zákrytové dvojhviezdy a urobit’ich porovnanie s doterajšı́mi výsledkymi. Tiež by som rád
doplnil výskum o spektroskopické porovnania a urobil tak celé štúdium komplexnejšie.
Problematika CP hviezd nie je ani zd’aleka uzavretá a existuje množstvo otázok, na ktoré
je možné sa zamerat’pri d’alšom výskume.



Dodatok A

Prı́loha

HD filtre(počet meranı́) ID zdroj
3980 Hp(118) 0 ESA (1997)

u(12)v(12)b(12)y(12) 4 Vogt & Faundez (1979)
u(14)v(22)b(22)y(22) 5 Maitzen et al. (1980)

5737 Hp(88) 0 ESA (1997)
u(192)v(192)b(192)y(192) 92 Manfroid et al. (1995a)
u(220)v(220)b(220)y(220) 93 Sterken et al. (1995a)

5797 Hp(214) 0 ESA (1997)
u(22)v(22)b(22)y(22) 2 Wolff (1975)

6178 Hp(100) 0 ESA (1997)
u(134)v(134)b(134)y(134) 92 Manfroid et al. (1995a)
u(149)v(149)b(149)y(149) 93 Sterken et al. (1995a)
u(74)v(74)b(74)y(74) 97 Manfroid et al. (1995b)
u(33)v(33)b(33)y(33) 98 Sterken et al. (1996)

7676 Hp(126) 0 ESA (1997)
u(29)v(29)b(29)y(29) 13 Manfroid et al. (1995c)
u(74)v(74)b(74)y(74) 14 Sterken et al. (1995b)

14392 Hp(171) 0 ESA (1997)
u(81)v(81)b(81)y(81) 16 Adelman & Knox (1994)

15144 Hp(108) 0 ESA (1997)
u(74)v(74)b(74)y(74) 19 Adelman & Boyce (1995)

22316 Hp(83) 0 ESA (1997)
u(86)v(86)b(86)y(86) 17.1 Adelman (1999)
u(12)v(12)b(12)y(12) 17.2 Adelman (1999)

22470 Hp(78) 0 ESA (1997)
u(77)v(77)b(77)y(77) 19 Adelman & Boyce (1995)
u(130)v(130)b(130)y(130) 20 Adelman (2000a)

26571 Hp(61) 0 ESA (1997)
u(117)v(117)b(117)y(117) 20 Adelman (2000a)

27309 Hp(75) 0 ESA (1997)
u(34)v(34)b(34)y(34) 22 North & Adelman (1995)
u(14)v(14)b(14)y(14) 23 Nikolov (1974)
u(24)v(24)b(24)y(24) 24 Musielok et al. (1980)

28843 Hp(85) 0 ESA (1997)
u(11)v(11)b(11)y(11) 26 Pedersen & Thomsen (1977)
u(38)v(38)b(38)y(38) 92 Manfroid et al. (1995a)
u(60)v(60)b(60)y(60) 93 Sterken et al. (1995a)
u(7)v(7)b(7)y(7) 97 Manfroid et al. (1995b)

29009 Hp(107) 0 ESA (1997)
u(305)v(305)b(305)y(305) 92 Manfroid et al. (1995a)
u(248)v(248)b(248)y(248) 93 Sterken et al. (1995a)

30849 Hp(108) 0 ESA (1997)
u(8)v(8)b(8)y(8) 4 Vogt & Faundez (1979)
u(24)v(24) 27 Hensberge et al. (1981)

32633 Hp(85) 0 ESA (1997)
u(91)v(91)b(91)y(91) 30 Adelman (1997a)
u(77)v(77)b(77)y(77) 87 Adelman & Kaewkornmaung (2005)

32650 Hp(189) 0 ESA (1997)
u(69)v(69)b(69)y(69) 37 Adelman (1997c)

– 55 –
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HD filtre(počet meranı́) ID zdroj
32966 Hp(153) 0 ESA (1997)

u(4)v(4)b(4)y(4) 4 Vogt & Faundez (1979)
u(66)v(66)b(66)y(66) 31 Adelman & Meadows (2002)

35298 Hp(119) 0 ESA (1997)
u(52)v(52)b(52)y(52) 92 Manfroid et al. (1995a)
u(36)v(36)b(36)y(36) 93 Sterken et al. (1995a)
u(100)v(100)b(100)y(100) 102 Adelman & Rice (1999)

36668 Hp(111) 0 ESA (1997)
u(115)v(115)b(115)y(115) 32 Adelman (2000b)

37210 u(113)v(113)b(113)y(113) 92 Manfroid et al. (1995a)
u(347)v(347)b(347)y(347) 93 Sterken et al. (1995a)
u(90)v(90)b(90)y(90) 97 Manfroid et al. (1995b)

37776 Hp(103) 0 ESA (1997)
u(54)v(54)b(54)y(54) 26 Pedersen & Thomsen (1977)
u(42)v(42)b(42)y(42) 33 Adelman (1997b)
u(18)v(18)b(18)y(18) 85 Adelman & Pyper (1985)

40312 Hp(119) 0 ESA (1997)
u(47)v(47)b(47)y(47) 37 Adelman (1997c)
u(69)v(69)b(69)y(69) 87 Adelman & Kaewkornmaung (2005)

41089 Hp(133) 0 ESA (1997)
u(163)v(163)b(163)y(163) 92 Manfroid et al. (1995a)
u(67)v(67)b(67)y(67) 93 Sterken et al. (1995a)

43819 Hp(95) 0 ESA (1997)
u(110)v(110)b(110)y(110) 33 Adelman (1997b)
u(61)v(61)b(61)y(61) 86 Adelman & Young (2005)

49333 Hp(136) 0 ESA (1997)
u(66)v(66)b(66)y(66) 20 Adelman (2000a)
u(16)v(16)b(16)y(16) 26 Pedersen & Thomsen (1977)

49606 Hp(97) 0 ESA (1997)
u(97)v(97)b(97)y(97) 17.1 Adelman (1999)
u(42)v(42)b(42)y(42) 17.2 Adelman (1999)

51418 Hp(110) 0 ESA (1997)
u(17)v(16)b(16)y(17) 24 Musielok et al. (1980)
u(17)v(17)b(17)y(17) 35 Pyper & Adelman (1983)

54118 Hp(126) 0 ESA (1997)
u(119)v(119)b(119)y(119) 92 Manfroid et al. (1995a)
u(64)v(64)b(64)y(64) 93 Sterken et al. (1995a)

62140 Hp(160) 0 ESA (1997)
u(11)v(11)b(11)y(11) 36 Bonsack et al. (1974)
u(89)v(89)b(89)y(89) 37 Adelman (1997c)
u(77)v(77)b(77)y(77) 87 Adelman & Kaewkornmaung (2005)

66605 Hp(124) 0 ESA (1997)
u(33)v(33)b(33)y(33) 38 Renson & Manfroid (1978)
u(26)v(26)b(26)y(26) 39 Heck et al. (1987)
u(17)v(17)b(17)y(17) 90 Breger (1979)

72968 Hp(103) 0 ESA (1997)
u(30)v(30)b(30)y(30) 43 Wolff & Wolff (1971)
u(10)v(10)b(10)y(10) 45.1 Adelman (1998)
u(112)v(112)b(112)y(112) 45.2 Adelman (1998)
u(55)v(55)b(55)y(55) 87 Adelman & Kaewkornmaung (2005)
u(23)v(23)b(23)y(23) 88.1 Maitzen et al. (1978)
u(9)v(9)b(9)y(9) 88.2 Maitzen et al. (1978)
u(19)v(19)b(19)y(19) 88.3 Maitzen et al. (1978)

74521 Hp(95) 0 ESA (1997)
u(100)v(100)b(100)y(100) 45 Adelman (1998)

79158 Hp(118) 0 ESA (1997)
u(61)v(61)b(61)y(61) 32 Adelman (2000b)

81009 Hp(91) 0 ESA (1997)
u(21)v(21)b(21)y(21) 2 Wolff (1975)
u(12)v(14)b(6)y(8) 27 Hensberge et al. (1981)
u(254)v(254)b(254)y(254) 37 Adelman (1997c)

83368 Hp(116) 0 ESA (1997)
u(33)v(33)b(33)y(33) 38 Renson & Manfroid (1978)
u(23)v(23)b(23)y(23) 39 Heck et al. (1987)
u(13)v(13)b(13)y(13) 48 Catalano & Leone (1994)
u(16)v(16)b(16)y(16) 90 Breger (1979)

86592 Hp(124) 0 ESA (1997)
u(122)v(122)b(122)y(122) 32 Adelman (2000b)
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HD filtre(počet meranı́) ID zdroj
90044 Hp(83) 0 ESA (1997)

u(109)v(109)b(109)y(109) 30 Adelman (1997a)
u(100)v(100)b(100)y(100) 50 Manfroid et al. (1993(@)
u(31)v(31)b(31)y(31) 51 Sterken et al. (1993)

90569 Hp(73) 0 ESA (1997)
u(109)v(109)b(109)y(109) 52 Adelman et al. (1999)

96616 Hp(260) 0 ESA (1997)
u(13)v(13)b(13)y(13) 38 Renson & Manfroid (1978)
u(90)v(90)b(90)y(90) 53 Manfroid & Renson (1983(@)

96707 Hp(136) 0 ESA (1997)
u(102)v(102)b(102)y(102) 52 Adelman et al. (1999)

98088 Hp(98) 0 ESA (1997)
u(10)v(10)b(10)y(10) 48 Catalano & Leone (1994)
u(9)v(7)b(7)y(7) 54.1 Maitzen (1973)
u(6)v(6)b(5)y(6) 54.2 Maitzen (1973)

103192 Hp(90) 0 ESA (1997)
u(94)v(94)b(94)y(94) 92 Manfroid et al. (1995a)
u(17)v(17)b(17)y(17) 93 Sterken et al. (1995a)

110956 u(16)v(16)b(16)y(16) 56 Olsen (1977)
111133 Hp(70) 0 ESA (1997)

u(81)v(81)b(81)y(81) 22 North & Adelman (1995)
u(31)v(31)b(31)y(31) 95 Wolff & Wolff (1972)

114365 Hp(110) 0 ESA (1997)
u(87)v(87)b(87)y(87) 53 Manfroid & Renson (1983(@)

115708 Hp(162) 0 ESA (1997)
u(23)v(23)b(23)y(23) 2 Wolff (1975)
u(114)v(114)b(114)y(114) 17 Adelman (1999)

116458 Hp(146) 0 ESA (1997)
u(45)v(45)b(45)y(45) 92 Manfroid et al. (1995a)
u(33)v(33)b(33)y(33) 93 Sterken et al. (1995a)
u(11)v(11)b(11)y(11) 97 Manfroid et al. (1995b)

119213 Hp(114) 0 ESA (1997)
u(28)v(29)b(29)y(28) 24 Musielok et al. (1980)
u(25)v(25)b(25)y(25) 55 Wolff & Morrison (1975)
u(20)v(20)b(20)y(20) 61 Pyper & Adelman (1985)

120198 Hp(125) 0 ESA (1997)
u(73)v(73)b(73)y(73) 62 Wade et al. (1998)

124224 Hp(79) 0 ESA (1997)
u(23)v(22)b(23)y(23) 61 Pyper & Adelman (1985)

125248 Hp(81) 0 ESA (1997)
u(13)v(13)b(13)y(13) 43 Wolff & Wolff (1971)
u(12)v(12)b(12)y(12) 61 Pyper & Adelman (1985)
u(24)v(18)b(31)y(30) 66 Maitzen & Moffat (1972)
u(9)v(9)b(9)y(9) 67 Catalano et al. (1992)

125630 Hp(206) 0 ESA (1997)
u(6)v(6)b(6)y(6) 4 Vogt & Faundez (1979)
u(98)v(98)b(98)y(98) 53 Manfroid & Renson (1983(@)

126515 Hp(72) 0 ESA (1997)
u(124)v(124)b(124)y(124) 22 North & Adelman (1995)

133029 Hp(147) 0 ESA (1997)
u(157)v(157)b(157)y(157) 45 Adelman (1998)

137909 Hp(195) 0 ESA (1997)
u(14)v(14)b(14)y(14) 61 Pyper & Adelman (1985)

142070 Hp(74) 0 ESA (1997)
u(92)v(92)b(92)y(92) 70 Adelman (2001)

144667 Hp(129) 0 ESA (1997)
u(120)v(120)b(120)y(120) 92 Manfroid et al. (1995a)
u(97)v(97)b(97)y(97) 93 Sterken et al. (1995a)
u(23)v(23)b(23)y(23) 97 Manfroid et al. (1995b)

152308 Hp(102) 0 ESA (1997)
u(76)v(76)b(76)y(76) 52 Adelman et al. (1999)

159376 Hp(104) 0 ESA (1997)
u(64)v(64)b(64)y(64) 92 Manfroid et al. (1995a)
u(14)v(14)b(14)y(14) 93 Sterken et al. (1995a)

164429 Hp(129) 0 ESA (1997)
u(77)v(77)b(77)y(77) 52 Adelman et al. (1999)

168733 Hp(79) 0 ESA (1997)
u(54)v(54)b(54)y(54) 92 Manfroid et al. (1995a)
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HD filtre(počet meranı́) ID zdroj
u(13)v(13)b(13)y(13) 93 Sterken et al. (1995a)

170973 Hp(146) 0 ESA (1997)
u(377)v(377)b(377)y(377) 33 Adelman (1997b)

171247 Hp(111) 0 ESA (1997)
u(76)v(76)b(76)y(76) 70 Adelman (2001)

171782 Hp(116) 0 ESA (1997)
u(64)v(64)b(35)y(64) 31 Adelman & Meadows (2002)

177410 Hp(109) 0 ESA (1997)
u(154)v(154)b(154)y(154) 30 Adelman (1997a)

179527 Hp(134) 0 ESA (1997)
u(124)v(124)b(124)y(124) 102 Adelman & Rice (1999)

184905 Hp(124) 0 ESA (1997)
u(38)v(38)b(39)y(38) 24 Musielok et al. (1980)
u(33)v(33)b(33)y(33) 75 Morrison & Wolff (1971)
u(107)v(107)b(107)y(107) 76 Adelman et al. (1994)

188041 Hp(49) 0 ESA (1997)
u(50)v(50)b(50)y(50) 13 Manfroid et al. (1995c)
u(51)v(51)b(51)y(51) 14 Sterken et al. (1995b)
u(40)v(40)b(40)y(39) 24 Musielok et al. (1980)
u(91)v(91)b(91)y(91) 50 Manfroid et al. (1993(@)
u(120)v(120)b(120)y(120) 51 Sterken et al. (1993)
u(30)v(30)b(30)y(30) 78 Jones & Wolff (1973)

189832 Hp(70) 0 ESA (1997)
u(81)v(81)b(81)y(81) 92 Manfroid et al. (1995a)
u(37)v(37)b(37)y(37) 93 Sterken et al. (1995a)

192678 Hp(136) 0 ESA (1997)
u(72)v(72)b(72)y(72) 102 Adelman & Rice (1999)

192913 Hp(261) 0 ESA (1997)
u(87)v(87)b(87)y(87) 16 Adelman & Knox (1994)
u(54)v(54)b(54)y(54) 86 Adelman & Young (2005)

193722 Hp(128) 0 ESA (1997)
u(205)v(205)b(205)y(205) 79 Adelman et al. (1998)

197018 Hp(149) 0 ESA (1997)
u(101)v(101)b(101)y(101) 31 Adelman & Meadows (2002)

200311 Hp(102) 0 ESA (1997)
u(156)v(156)b(156)y(156) 30 Adelman (1997a)

203006 Hp(112) 0 ESA (1997)
u(35)v(35)b(35)y(35) 75 Morrison & Wolff (1971)

210071 Hp(146) 0 ESA (1997)
u(84)v(84)b(84)y(84) 70 Adelman (2001)
u(77)v(77)b(77)y(77) 76 Adelman et al. (1994)

215441 Hp(132) 0 ESA (1997)
u(73)v(73)b(73)y(73) 22 North & Adelman (1995)

217833 Hp(137) 0 ESA (1997)
u(61)v(61)b(61)y(61) 82 Adelman (2003)

219749 Hp(178) 0 ESA (1997)
u(58)v(58)b(58)y(58) 32 Adelman (2000b)

221394 Hp(120) 0 ESA (1997)
u(69)v(69)b(69)y(69) 19 Adelman & Boyce (1995)

221760 Hp(103) 0 ESA (1997)
u(233)v(233)b(233)y(233) 92 Manfroid et al. (1995a)
u(9)v(9)b(9)y(9) 93 Sterken et al. (1995a)

223358 Hp(130) 0 ESA (1997)
u(53)v(53)b(53)y(53) 86 Adelman & Young (2005)

223640 Hp(84) 0 ESA (1997)
u(48)v(48)b(48)y(48) 16 Adelman & Knox (1994)
u(147)v(147)b(147)y(147) 33 Adelman (1997b)

Tabul’ka A.1: Zdroje použı́vaných dát. Stĺpec ID označuje identifikačné čı́slo pozorovatel’a v databáze
mCPod, HD označuje čı́slo hviezdy podl’a katalógu Henry Draper.
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i HD P [d] δP [d] M0 [d] δM0 [d] trieda Teff [K] typ
1 3980 3,9515072 0,0000500 43869,5734 0,0164 SrCrEu 10200 3
2 5737 21,704038 0,0079000 4,0024 0,1700 He weak 13500 6
3 5797 68,678062 0,0147096 44573,2930 0,7123 SrCrEu 9500 3
4 6178 2,3704599 0,0001051 47308,9187 0,0389 SrCrEu - n
5 7676 5,0977365 0,0000783 48485,5562 0,0074 SrCrEu - 33
6 14392 1,3083183 0,0000641 48411,3216 0,0105 Si 11550 1
7 15144 15,739597 0,0120492 49053,7863 0,5661 SrCrEu 9350 n
8 22316 2,9759562 0,0001310 50464,3097 0,0221 Si 11200 m
9 22470 1,9288403 0,0000052 49927,0161 0,0030 Si 13100 11
10 26571 15,743308 0,0018023 50980,5573 0,0485 Si 11750 16
11 27309 1,5688916 0,0000016 44737,6352 0,0031 Si 11600 22
12 28843 1,3738163 0,0000018 47110,3872 0,0043 He weak 14400 17
13 29009 3,7989152 0,0000735 46963,7812 0,0225 Si 12800 1
14 30849 15,862281 0,0009140 43807,7660 0,0416 SrCrEu 9500 33′′

15 32633 6,4299548 0,0000257 50842,5247 0,0093 Si 12500 11
16 32650 2,7349869 0,0000236 48924,5887 0,0059 Si 11500 1
17 32966 3,0927863 0,0000070 51091,2490 0,0043 Si - 17
18 35298 1,8545684 0,0000035 48625,5903 0,0033 He weak 15100 11
19 36668 2,1188561 0,0000253 50296,1720 0,0080 He weak 12800 11
20 37210 11,046392 0,0002997 47486,3784 0,0196 He weak 12650 57′

21 37776 1,5386766 0,0000017 45707,2964 0,0035 He strong 23700 76
22 40312 3,6186618 0,0000118 50053,8183 0,0100 Si 9950 27
23 41089 1,3785357 0,0000083 46947,7106 0,0088 SrCrEu - 1
24 43819 15,029262 0,0004005 50151,5847 0,0472 Si 11100 11*
25 49333 2,1801036 0,0000045 49273,0967 0,0062 He weak 17400 11
26 49606 3,3504626 0,0004655 50501,1813 0,0722 He weak 14100 n
27 51418 5,4377216 0,0000142 43574,3828 0,0111 SrCrEu 10900 3
28 54118 3,2753078 0,0000399 46959,5851 0,0143 Si 9800 77
29 62140 4,2868419 0,0000082 50136,5652 0,0074 SrCrEu 9750 m
30 66605 2,2231596 0,0000087 44761,2410 0,0167 Si - 37
31 72968 11,304889 0,0000793 47277,8610 0,0306 SrCrEu 9500 e22
32 74521 7,05039 0,0001454 48900,1993 0,0443 Si 10500 66
33 79158 3,8298529 0,0001338 50584,4374 0,0384 He weak 12900 1
34 81009 33,978462 0,0013660 48493,7970 0,0613 SrCrEu 9800 3
35 83368 2,851943 0,0000075 44404,4244 0,0060 SrCrEu 9600 44
36 86592 2,8866547 0,0000086 50715,6061 0,0038 SrCrEu - 33
37 90044 4,3789852 0,0000227 48079,3552 0,0090 Si 9950 e11
38 90569 1,4487473 0,0000026 50056,9572 0,0150 SrCrEu 9800 1
39 96616 2,429177 0,0000072 45985,6625 0,0062 SrCrEu - 2
40 96707 3,5146968 0,0001485 49755,5203 0,0442 SrCrEu 9550 e32
41 98088 5,905106 0,0000702 44747,9281 0,0443 SrCrEu 9550 p
42 103192 2,3566705 0,0000194 47094,9737 0,0083 Si 11200 1
43 110956B 2,872923 0,0001651 43170,5684 0,0169 SrCrEu - 3′

44 111133 16,307203 0,0001493 46542,9357 0,0673 SrCrEu 9550 71
45 114365 1,2715142 0,0000024 44558,7270 0,0018 Si 11900 12
46 115708 5,076308 0,0000420 49035,8399 0,0250 SrCrEu 10150 46
47 116458 148,01985 0,0982056 47885,2655 0,6968 SrCrEu - 77
48 119213 2,4499092 0,0000036 45973,2416 0,0065 SrCrEu 9600 e3
49 120198 1,385761 0,0000050 49838,5599 0,0055 SrCrEu 9600 55
50 124224 0,5206957 0,0000007 47512,2811 0,0016 Si 11900 11
51 125248 9,2954691 0,0000304 41302,4063 0,0117 SrCrEu 9550 13
52 125630 2,2054521 0,0000090 44756,3858 0,0056 SrCrEu 8800 e33
53 126515 129,93388 0,0188216 48199,3563 0,2687 SrCrEu 9600 55
54 133029 2,887747 0,0000656 48900,5117 0,0123 Si 10600 3
55 137909 18,488956 0,0009396 45979,9633 0,2207 SrCrEu 9900 p
56 142070 3,374 0,0003252 51000,7552 0,0482 SrCrEu - 6
57 144667 2,0277692 0,0000462 47386,2797 0,0225 He weak 12850 66*
58 152308 0,9366373 0,0000031 50558,9128 0,0019 SrCrEu 9550 e7
59 159376 9,73868 0,0002322 47287,9727 0,0234 Si 10600 11
60 164429 0,5189286 0,0000010 49992,3512 0,0045 Si 10350 11
61 168733 6,3547289 0,0005444 47781,0336 0,0889 Si 15150 2
62 170973 18,063208 0,0005515 49101,3413 0,0332 Si 10900 77
63 171247 3,9122277 0,0000315 51336,7804 0,0058 Si 12000 11
64 171782 4,4674338 0,0000722 51538,8561 0,0257 Si 11000 12
65 177410 1,1232584 0,0000049 49614,7964 0,0016 Si 13600 11
66 179527 7,0979612 0,0000616 50159,3327 0,0231 Si 10900 11

1skutočná perióda má hodnotu 2.2043 d
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i HD P [d] δP [d] M0 [d] δM0 [d] trieda Teff [K] typ
67 184905 1,8453462 0,0000011 45428,3534 0,0022 Si 10700 22
68 188041 223,88605 0,0394776 43975,1870 0,6120 SrCrEu 9800 e3
69 189832 28,548013 0,0079951 46948,8330 0,2357 SrCrEu - 33*
70 192678 6,4098094 0,0004195 50220,6744 0,0942 SrCrEu 9350 11*
71 192913 16,839002 0,0002638 49751,1120 0,0515 Si 10650 21
72 193722 8,5297415 0,0001287 49389,3227 0,0119 Si 12200 1
73 197018 5,9617215 0,0001483 51208,3445 0,0392 Si 13600 1
74 200311 51,980234 0,0082523 49508,8892 0,0594 Si 13600 17
75 203006 2,1220074 0,0000030 43284,1932 0,0049 SrCrEu 10200 11
76 210071 1,4323704 0,0000014 49862,3782 0,0017 Si 12700 m
77 215441 9,487474 0,0000366 47870,2127 0,0092 Si 15650 1
78 217833 5,3927958 0,0000441 51155,3814 0,0098 He weak 15200 11
79 219749 1,6187928 0,0000168 50670,8074 0,0054 Si 11050 25
80 221394 2,8603795 0,0000332 49495,6585 0,0030 Si 9350 16
81 221760 90,330275 0,0238120 46851,5683 1,2573 SrCrEu 9400 e1
82 223358 0,9273091 0,0000023 51758,6979 0,0121 Si 9600 1
83 223640 3,7351691 0,0000338 49425,0766 0,0079 Si 12100 77

Tabul’ka A.2: Tretı́ až šiesty stĺpec obsahujú efemeridy hviezd označených v druhom stĺpci podl’a
identifikačného čı́sla z Henry Draper katalógu. O týchto efemeridách bližšie v sekcii 5.1. Informácie
zo siedmeho stĺpca pochádzajú z rovnakého zdroja. Hodnoty efektı́vnej teploty pochádzajú z práce
Glagolevskij (1994) s výnimkou hviezd HD 26571 (Lipski & Stȩpień, 2008), HD 125630 (Mikulášek
et al., 2015) a HD 144667 (Castelli & Hubrig, 2007). Posledný stĺpec obsahuje informáciu o škvrnách
s nasledujúcim významom: p (poor) – hviezda s nedostatočným množstvom dát; n (non-variable) –
nepremenná hviezda; m (multiple) – hviezda s viacerými škvrnami; e (error) – hviezda s pôvodne
chýbnými dátami; 1 – svetlá škvrna typu u; 2 – škvrna prechodného typu medzi 1 a 3; 3 – škvrna
typu v; 4 – škvrna prechodného typu medzi 3 a 5; 5 – tmavá škvrna typu u; 6 – pekuliárna škvrna
s nı́zkymi amplitúdami jasnosti a ich vysokou nepresnost’ou; 7 – pekuliárna škvrna so zvláštnymi
zmenami amplitúd jasnosti. Každú škvrnu reprezentuje jedno čı́slo. Hviezdička predstavuje hviezdy
s uniformnou pološı́rkou a každý apostrof reprezentuje jeden chýbajúci filter.

HD σ ϕ1 ∆ϕ1 s1 ∆s1
3980 0,012 0,473 0,002 0,079 0,005
5737 0,009 0,961 0,009 0,120 0,012
5797 0,015 0,991 0,017 0,167 0,026

14392 0,009 0,020 0,010 0,144 0,014
29009 0,012 0,002 0,004 0,174 0,008
32650 0,005 0,999 0,002 0,201 0,004
41089 0,009 0,001 0,004 0,216 0,010
51418 0,012 0,003 0,003 0,172 0,005
79158 0,006 0,016 0,011 0,097 0,014
81009 0,004 0,503 0,002 0,173 0,003
90569 0,005 0,997 0,019 0,191 0,038
96616 0,007 0,997 0,003 0,119 0,003
103192 0,009 0,009 0,004 0,152 0,007
110956 0,015 0,505 0,006 0,168 0,009
119213 0,006 0,497 0,003 0,170 0,005
133029 0,006 0,500 0,005 0,207 0,013
142070 0,008 0,003 0,015 0,159 0,024
152308 0,004 0,002 0,003 0,124 0,004
168733 0,009 0,979 0,019 0,212 0,055
188041 0,011 0,501 0,003 0,134 0,004
193722 0,006 0,001 0,001 0,178 0,002
197018 0,005 0,007 0,005 0,231 0,014
215441 0,010 0,001 0,002 0,228 0,005
221760 0,010 0,012 0,013 0,173 0,021
223358 0,006 0,008 0,013 0,181 0,025

Tabul’ka A.3: Parametre hviezd s jednou škvrnou zı́skané z prekladania modelovou funkciou.
Druhý stĺpec vyjadruje hodnotu štandardnej odchýlky, v d’alšı́ch stĺpcoch sa nachádzajú fázy centier
škvŕn, pološı́rky a chyby týchto parametrov.
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HD σ ϕ1 ∆ϕ1 ϕ2 ∆ϕ2 s1 ∆s1 s2 ∆s2
7676 0,0108 0,963 0,006 0,486 0,002 0,147 0,026 0,137 0,008
22470 0,0079 0,239 0,022 0,834 0,018 0,180 0,017 0,189 0,019
26571 0,0042 0,982 0,005 0,278 0,014 0,151 0,005 0,109 0,014
27309 0,0088 0,209 0,017 0,792 0,021 0,214 0,024 0,176 0,012
28843 0,0109 0,061 0,011 0,797 0,015 0,160 0,007 0,133 0,009
30849 0,0185 0,456 0,004 0,956 0,004 0,214 0,042 0,151 0,021
32633 0,0036 0,335 0,007 0,893 0,006 0,243 0,012 0,171 0,004
32966 0,0077 0,164 0,023 0,891 0,013 0,177 0,016 0,158 0,009
35298 0,0103 0,460 0,004 0,968 0,003 0,144 0,014 0,182 0,039
36668 0,0066 0,954 0,005 0,384 0,009 0,126 0,009 0,112 0,014
37210 0,0099 0,212 0,004 0,594 0,003 0,111 0,004 0,165 0,006
37776 0,0054 0,061 0,014 0,752 0,065 0,149 0,011 0,209 0,056
40312 0,0038 0,042 0,005 0,785 0,019 0,155 0,004 0,174 0,013
43819 0,0064 0,019 0,004 0,564 0,020 0,142 0,014 0,142 0,014
49333 0,0073 0,227 0,023 0,792 0,019 0,172 0,029 0,177 0,033
54118 0,0078 0,168 0,012 0,798 0,009 0,219 0,021 0,123 0,008
66605 0,0059 0,036 0,010 0,645 0,019 0,161 0,005 0,280 0,033
72968 0,0052 0,022 0,003 0,522 0,003 0,200 0,012 0,201 0,013
74521 0,0048 0,084 0,018 0,616 0,025 0,197 0,030 0,214 0,037
83368 0,0061 0,269 0,005 0,790 0,009 0,102 0,010 0,093 0,012
86592 0,0075 0,433 0,010 0,758 0,033 0,138 0,008 0,193 0,036
90044 0,0072 0,071 0,005 0,614 0,005 0,136 0,006 0,227 0,023
96707 0,0066 0,003 0,009 0,520 0,015 0,214 0,064 0,120 0,026

111133 0,0049 0,953 0,011 0,316 0,030 0,190 0,012 0,162 0,024
114365 0,0054 0,984 0,002 0,486 0,001 0,204 0,026 0,156 0,008
115708 0,0069 0,962 0,006 0,416 0,012 0,144 0,017 0,115 0,021
116458 0,0135 0,069 0,014 0,763 0,031 0,129 0,015 0,119 0,026
120198 0,0041 0,071 0,012 0,522 0,007 0,144 0,024 0,169 0,017
124224 0,0085 0,136 0,028 0,825 0,029 0,162 0,021 0,157 0,022
125248 0,0051 0,014 0,003 0,526 0,004 0,211 0,033 0,130 0,011
125630 0,0113 0,370 0,003 0,884 0,002 0,125 0,013 0,145 0,011
126515 0,0057 0,497 0,002 0,963 0,004 0,143 0,004 0,266 0,019
144667 0,0129 0,156 0,003 0,732 0,015 0,083 0,018 0,083 0,018
159376 0,0093 0,146 0,014 0,724 0,028 0,210 0,036 0,156 0,016
164429 0,0063 0,234 0,058 0,899 0,039 0,131 0,046 0,224 0,064
170973 0,0047 0,953 0,004 0,387 0,011 0,206 0,018 0,119 0,009
171247 0,0045 0,125 0,014 0,847 0,043 0,151 0,020 0,195 0,027
171782 0,0110 0,145 0,018 0,833 0,015 0,169 0,017 0,135 0,012
177410 0,0040 0,983 0,003 0,471 0,003 0,156 0,008 0,188 0,036
179527 0,0059 0,971 0,005 0,433 0,010 0,141 0,017 0,114 0,020
184905 0,0051 0,013 0,002 0,526 0,005 0,173 0,021 0,152 0,021
189832 0,0097 0,206 0,010 0,700 0,010 0,185 0,040 0,185 0,040
192678 0,0053 0,228 0,030 0,764 0,033 0,221 0,012 0,221 0,012
192913 0,0077 0,977 0,003 0,404 0,026 0,161 0,011 0,161 0,011
200311 0,0052 0,193 0,002 0,722 0,003 0,120 0,007 0,114 0,007
203006 0,0050 0,033 0,006 0,516 0,006 0,134 0,019 0,134 0,020
217833 0,0076 0,270 0,019 0,868 0,012 0,166 0,017 0,175 0,016
219749 0,0070 0,542 0,006 0,842 0,010 0,103 0,006 0,111 0,010
221394 0,0044 0,994 0,002 0,482 0,007 0,132 0,011 0,143 0,042
223640 0,0061 0,195 0,007 0,868 0,006 0,136 0,006 0,141 0,005

Tabul’ka A.4: Parametre hviezd s dvoma škvrnami zı́skané z prekladania modelovou funkciou.
Druhý stĺpec vyjadruje hodnotu štandardnej odchýlky, v d’alšı́ch stĺpcoch sa nachádzajú fázy centier
škvŕn, pološı́rky a chyby týchto parametrov.
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Obr. A.1: Prvý set svetelných kriviek hviezd s jednou škvrnou. Zvislá os popisuje amplitúdu
jasnosti v magnitúdach, horizontálna os fázu v intervale od -0.2 do 1.2, použité sú štandardné filtre.
HD 110956 bola pozorovaná len vo filtroch uvby.
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Obr. A.2: Druhý set svetelných kriviek hviezd s jednou škvrnou. Zvislá os popisuje amplitúdu
jasnosti v magnitúdach, horizontálna os fázu v intervale od -0.2 do 1.2, použité sú štandardné filtre.
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Obr. A.3: Prvý set svetelných kriviek hviezd s dvoma škvrnami. Zvislá os popisuje amplitúdu
jasnosti v magnitúdach, horizontálna os fázu v intervale od -0.2 do 1.2, použité sú štandardné filtre.
HD 30849 bola pozorovaná len vo filtroch uvH p a HD 30849 vo filtroch uvby.
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Obr. A.4: Druhý set svetelných kriviek hviezd s dvoma škvrnami. Zvislá os popisuje amplitúdu
jasnosti v magnitúdach, horizontálna os fázu v intervale od -0.2 do 1.2, použité sú štandardné filtre.
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Obr. A.5: Tretı́ set svetelných kriviek hviezd s dvoma škvrnami. Zvislá os popisuje amplitúdu
jasnosti v magnitúdach, horizontálna os fázu v intervale od -0.2 do 1.2, použité sú štandardné filtre.
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Obr. A.6: Štvrtý set svetelných kriviek hviezd s dvoma škvrnami. Zvislá os popisuje amplitúdu
jasnosti v magnitúdach, horizontálna os fázu v intervale od -0.2 do 1.2, použité sú štandardné filtre.
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Abt, H. A., & Morrell, N. I. 1995, ApJS, 99, 135

Abt, H. A., & Moyd, K. I. 1974, ApJ, 182, 809

Adelman, S. J. 1997a, A&AS, 122, 249

Adelman, S. J. 1997b, A&AS, 125, 65

Adelman, S. J. 1997c, PASP, 109, 9

Adelman, S. J. 1998, A&AS, 128, 245

Adelman, S. J. 1999, A&AS, 134, 53

Adelman, S. J. 2000a, A&AS, 146, 13

Adelman, S. J. 2000b, A&A, 357, 548

Adelman, S. J. 2001, A&A, 368, 225

Adelman, S. J. 2003, A&A, 401, 357

Adelman, S. J., & Boyce, P. W. 1995, A&AS, 114, 253

Adelman, S. J., Brown, B. H., Caliskan, H., et al. 1994, A&AS, 106, 333

Adelman, S. J., & Kaewkornmaung, P. 2005, A&AS, 435, 1099

Adelman, S. J., & Knox, J. R., Jr. 1994, A&AS, 103, 1

Adelman, S. J., & Meadows, S. A. 2002, A&A, 390, 1023

Adelman, S. J., Pi, C.-L. M., Rayle, K. E. 1998, A&AS, 133, 197

Adelman, S. J., & Pyper, D. M. 1985, A&AS, 62, 279

Adelman, S. J., Rayle, K. E., Pi, C.-L. M. 1999, A&AS, 136, 379

Adelman, S. J., & Rice, R. H. 1999, A&AS, 136, 111

Adelman, S. J., & Young, K. J. 2005, A&A, 429, 317

Babcock, H. W. 1949, Observatory, 69, 191

Babcock, H. W. 1960, ApJ, 132, 521

– 68 –



Literatúra 69
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