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vel'ka polos obeznej drahy dvojhviezdy

koeficient gravitacného stemnenia

albedo hviezdy

povrch hviezdy

rychlost’ svetla vo vakuu ¢ = 2,997 924 58.108 m s°!
excentricita obeznej drahy dvojhviezdy

energia

epocha (v efemeride)

miera vyplnenia Rocheovho laloku zlozkou dvojhviezdy
svetelny tok

orbitalna faza

vzajomny sklon obeznych drah

povrchové gravitacné zrychlenie

logaritmus povrchového gravitacného zrychlenia (v CGS sustave)
povrchové zrychlenie na Slnku, go= 2,74.10> m s2
gravitacna konstanta, G = 6,672 59(85).10-11 m3 kg1 s-2
Planckova konstanta, h = 6,626 068.10-3* m? kg s
sklon roviny obeznej drahy dvojhviezdy
poloamplitida krivky radialnych rychlosti

opacita (zavisla na vinovej dizke)

relativne svetlo i-tej zlozky viacndsobnej sistavy (; l; = 1)
moment hybnosti dvojhviezdnej sustavy

svietivost’

svietivost’ Slnka, L= 3,845.102¢ W

vlnova dizka

uhlové hviezdna diZka hviezdnej $kvrny

hmotnost” hviezdy, zlozky dvojhviezdy

hmotnost’ Slnka, M = 1,989 1.10% kg

bolometricka magnitida

bolometricka magnitida Slnka, Mg"l = +4,74
redukovana hmotnost’ dvojhviezdy

pomer hmotnosti zloziek dvojhviezdy

paralaxa

obezna peridda zloziek dvojhviezdy

relativny polomer hviezdy (k velkej polosi a)

! Hodnoty konstant prevzaté z Cox (2000).



stredny polomer hviezdy

relativny polomer hviezdy, zlozky dvojhviezdy
rozliSovacia schopnost’ spektrografu
absolatny polomer hviezdy

polomer Slnka, R= 6,955 08(26).108 m
radialna rychlost’ i-tej zlozky dvojhviezdy
hustota

stredna hustota Slnka, po = 1 409 kg.m-3.

uhlovy polomer hviezdnej skvrny

Stefanova-Boltzmannova konstanta, 0= 5,670 51(19).10-8 W m2 K4

c¢as
teplotny faktor hviezdnej skvrny
prava anomalia telesa na obeznej drahe

teplota, efektivna teplota hviezdy

efektivna (bolometricka) teplota Slnka, T =5 777 K

uhlova hviezdna $irka hviezdnej Skvrny
linearny koeficient okrajového stemnenia
radialna rychlost’ aziska dvojhviezdy
rychlost’ (i-ta zlozka vektora rychlosti)

uhlova rychlost’

dizka periastra obeznej drahy dvojhviezdy
logaritmické koeficienty okrajového stemnenia
casova derivacia veliciny x

stredna hodnota veliciny x

cela cast’ realnej veliciny x

[x] & [x] +1

koeficient vzdusnej hmoty

dizka vystupného uzla obeznej drahy dvojhviezdy
gravitacny potencial (Rocheov)
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Uvod

V praci sa zaoberame zakrytovymi premennymi hviezdami AO Serpentis (AO Ser),
V2610 Ophiuchi (V2610 Oph) a WY Cancri (WY Cnc). Doteraz zanedbavanu hviezdu
AO Ser sme si zvolili, pretoze neexistovala jej komplexnejsia Stadia. Pocas pisania tejto
prace sa sice objavil ¢lanok Yanga et al. (2010), ale aj tak sme vykonali vlastnt reanaly-
zu s ciefom potvrdit’ alebo vyvratit’ ich ziskané vysledky. Donedavna novo objavena
zakrytova premenna V2610 Oph bola takisto malo preskimana. Vo svetle objavu, ze
sa v skutocnosti jedna o stvorhviezdu (Pribulla et al., 2009), sme chceli skombinovat’
jej spektroskopické merania s novymi fotometrickymi datami, aby sme urcili absolutne
parametre sustavy. Premenna hviezda WY Cnc typu RS CVn bola prednedavnom $tu-
dovana spektroskopicky (Kjurkchieva et al., 2004). Predoslé riesenia sa znacne rozcha-
dzali v urceni absolatnych parametrov. Taktiez sme chceeli zistit” momentalny stav tma-
vych fotostérickych skvfn na povrchu primarnej zlozky a pripadne ich vyvoj.

V praci d’alej analyzujeme prehliadku juznych premennych hviezd so svetelnymi
krivkami typu W UMa, pre ktoré nie je v literatire dostupny (zvycajne) ziaden spek-
troskopicky material. Prehliadka bola zamerana na zistenie skutocnej podstaty tychto
objektov klasifikovanych len na zaklade svetelnych kriviek.

Praca je zalozena na vlastnych fotometrickych pozorovaniach ziskanych v paviléne
G1 Astronomického ustavu SAV. Pouzili sme aj elektronicky vol'ne dostupnt fotomet-
riu z prehliadok ASAS pre vsetky tri zvolené zakrytové sustavy, spektroskopické pozo-
rovania ziskané mojim skolitel'om na David Dunlap Observatory v Toronte (Kanada)
a Las Campafias Observatory (Cile).

V tvodnej kapitole podavame zakladny prehlad o klasickych a hlavne zakrytovych
dvojhviezdach a ich klasifikacii. Predstavujeme Rocheov model, ktory vysvetl'uje pozo-
rované efekty na svetelnych krivkach a krivkach radialnych rychlosti. Stcasne diskutu-
jeme ako jednotlivé parametre modelu ovplyviuju svetelné krivky a struc¢ny popis
programu ROCHE, ktory sme pouzili na modelovanie dvojhviezd. V kapitole 2 sa venu-
jeme metédam detekcie viacnasobnych sistav a procesom, ktoré vedu kich vzniku
a vyvoju.

Taziskom prace je popis a analyza ziskaného fotometrického materialu v kapitole 4
a kapitola 5 venovana jednotlivym skiimanym sdstavam, ich modelovaniu a vysledkom.
Na zaver v roznych dodatkoch uvadzame podrobnosti pre rozne pristupy v spracovani
fotometrickych a spektroskopickych dat.

Tato praca bola napisana v programe Microsoft Office Word, jednotlivé ob-
razky vznikli pouzitim programov Microsoft Office Excel, Origin a Grwnd.
Pri pisani sme pouzili komeréné programy PERANSO a prostredie IDL Student,
vol'ne dostupné Munipack, IRAF a program ROCHE poskytnuty skolitefom RNDr.
Theodorom Pribullom, CSc.
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1 Klasické dvojhviezdy

Hviezdy na oblohe c¢lovek sledoval od nepamiti. Hviezdy, ktoré sa javia na oblohe
vel'mi blizko pri sebe nemusia byt’ nutne zlozkami tej istej sustavy. Ak vsak sa a je ich
mozné vol'nym okom alebo d’alekohl'adom rozIisit’, hovorime o vizudlnych dvojhviez-
dach?. Uz v roku 1596 Fabricius pozoroval ako vizualnu dvojhviezdu Mira Ceti (ktorej
jedna zlozka je znama dlhoperiodicka pulzujica hviezda). Montenari si v roku 1670
vsimol, ze Algol meni svoju jasnost’ (aj ked” sa o tom zmienka objavila uz v ¢inskych
zaznamoch spred 2000 rokov). Tuato jeho vlastnost’ spravne vysvetlil az v roku 1782 J.
Goodricke vzajomnym zakryvanim sa zloziek. Dnes tuto triedu dvojhviezd nazyvame
zakrytovymi dvojhviezdami. Najprv sa preto vyskum sustredil na vizualne a zakrytové
dvojhviezdy. S presnejsimi astrometrickymi (pozi¢nymi) meraniami sa podarilo objavit’
tzv. astrometrické dvojhviezdy (zdanlivo osamotené hviezdy obiehajiuce okolo spoloc¢-
ného t'aziska s neviditeI'nou zlozkou). Prikladom je aj Sirius, u ktorého uz v roku 1844
F. W. Bessel predpokladal d'alsie teleso. Biely trpaslik Sirius B bol objaveny A. G. Clar-
kom v roku 1862. S rozvojom fotografie sa zacali aj postupné prehliadky oblohy, co
viedlo k objaveniu viacerych zakrytovych dvojhviezd.

Analyzou hviezdnych spektier sa vyuzitim Dopplerovho efektu podarilo objavit’
dvojhviezdy na zaklade zmien pozorovanej radialnej rychlosti, tzv. spektroskopické
dvojhviezdy. V stcasnosti na zaklade kvalitnej fotometrie a spektroskopie sa ¢asto dari
pozorovat’ objekt oboma metédami. Ak sa pri zakrytovej dvojhviezde podari rozlisit’
obe zlozky v ziskanych spektrach, je mozné pre dany objekt urcit’ tuplna sadu fyzikal-
nych parametrov (hmotnosti, rychlosti, polomery, teploty, svietivosti zloziek ako aj
orbitalne elementy sustavy). Kombinovanie roznych druhov pozorovani preto moze
zjednodusit’ rieSenie problému, alebo poskytnut’ viac fyzikalnych informacii. V sucas-
nosti sa bezne kombinuju astrometrické, spektroskopické, fotometrické, interferomet-
rické ¢i dokonca polarimetrické pozorovania.

Dvojhviezdy sluzia aj ako testovacie objekty astrofyzikdlnych modelov stavby
hviezd. Priekopnicka praca Schwarzschilda (1958) a d’alsie sa zaoberali apsidalnym po-
hybom ako nastrojom na testovanie koncentracie hmoty vo vnutri hviezd. Skracovanie
orbitdlnych periéd v dosledku vyZzarovania gravitaénych vin alebo apsidalny pohyb
najmi pri sustavach s kompaktnymi zlozkami slazi aj ako test vSeobecnej teodrie relati-
vity.

Zlozkami dvojhviezd mozu byt’ akékol'vek hviezdy ¢i uz z hlavnej postupnosti,
podobri, obri, alebo nadobri. Zlozky dvojhviezd casto pulzuji. V tesnych dvojhviez-
dach boli zisteni podtrpaslici, trpaslici, neutrénové hviezdy a predpokladaji sa aj cierne

2 Neslobodno si mylit’ s pojmom ,,vizualna premenna hviezda®, ktory oznacuje premennd hviezdu
s najvyraznejsim rozdielom jasnosti vo vizualnej oblasti. (Pittich & Rusin, 1998, p.189)
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diery, ktorych existenciu je mozné dokazat’ len nepriamo gravitacnym posobenim na
okolitd hmotu.

V poslednej dobe s hromadnym nastupom CCD pozorovani a rozvojom moder-
nych pocitacovych redukénych metéd klesa spodna hranica jasnosti pozorovatelnych
sustav aj pri strednych a malych d’'alekohl'adoch, co umoznuje sledovanie jednotlivych
dvojhviezd v hviezdokopach a dokonca aj v inych galaxiach. Z fotografickych platni
boli zname zakrytové dvojhviezdy nachadzajuce sa v Magellanovych mraénich
a v galaxii v Andromede (M31) uz zaciatkom minulého storocia. Ale postup v CCD
technike umoznil vysoko presna fotometriu (+ 0,01 mag) jasnejsich mimogalaktickych
dvojhviezd na d’alekohladoch so strednymi priemermi. Uz s dvojmetrovym d’aleko-
hFadom je mozné s podobnou presnost’ou merat’ objekty do 22 mag v M31. Problé-
mom st viak husté hviezdne polia a treba pouzit’ sofistikované redukéné metédy. Stu-
dium tychto dvojhviezd moéze poskytnut’ odpovede na evolucné otazky v prostredi
odlisnom od naSej Galaxie, resp. najblizsiecho okolia Slnka. Zakrytové dvojhviezdy
s dobre urcenymi svietivost’ami a nim zodpovedajicimi absolutnymi magnitidami
mozno pouzit’ ako ,Standardné sviecky® na urcovanie vzdialenosti vramci miestnej
skupiny galaxii (Dworak, 1974; Rucinski & Duerbeck, 1997).

Na rozlisenie jednotlivych zloziek dvojhviezd je potrebna vysoka uhlova rozliSova-
cia schopnost’, ktord mozno dosiahnut’ pomocou interferometrie. Jedno z prvych vyu-
ziti optickej interferometrie v astronémii bolo meranie uhlovych priemerov hviezd
pomocou Michelsonovho interferometra na observatériu v Mt. Wilson na zaciatku 20.
rokov minulého storocia. Namiesto jedného obricho dalekohladu s viacerymi apertu-
rami je dnes vyhodné pouzit’ viaceré d’alekohlady (s adaptivhou optikou), ktorych
svetlo je vedené do spolo¢ného interferometra optickymi kablami (napr. 10 metrové
Keck I a II na Mauna Kea na Havaji v USA alebo styri 8,2-metrové VLT d’alekohl'ady
na Cerro Paranal v Cile). Mozno tak dosiahnut’ rozli$ovaci limit a2 k asi 2 mas (0,002
oblukovej sekundy).

Celkovym trendom zacinaju byt’ automatické fotometrické d’alekohl'ady. S ich po-
uzitim je mozné pokryt’ svetelné krivky dvojhviezd s periédami niekolko dni aj pocas
jednej pozorovacej sezony: ASAS3, NSVS4 Stardial. Elektronické katalégy ako napr.
WDS> (Mason et al., 2009) alebo SB9¢ (Pourbaix et al., 2009) obsahuju parametre zlo-
ziek dvojhviezd alebo ich obeznych drah. Vesmirne sondy a d’alekohlady prispievaju
do vyskumu dvojhviezd najmi kontinualnym pozorovanim alebo sledovanim mimo
oblasti elektromagnetického spektra viditelnych zo zemského povrchu. Hubbleov
vesmirny d’alekohlad (HST) pozoruje v UV, vyznamnym prinosom s aj data z druzic
ROSATY7, alebo FUSES. Na vysoko presnua fotometriu premennych hviezd je zamerana

3 ASAS, skr. z angl. ,,All Sky Automatic Survey®, automatickd prehliadka celej oblohy

4+ NSVS, skr. z angl. ,,Northern Sky Variability Survey®, prehliadka premenlivosti severnej oblohy
5 WDS, skr. z angl. ,,Washington Double Star Catalog*, washingtonsky katalég dvojhviezd

6 SBY, skr. z angl. ,,9% Spectroscopic Binaty catalog®, 9. katalég spektroskopickych dvojhviezd
7ROSAT, skr. z nem. ,,Rontgensatellit, réntgenova druzica



13

aj druzica MOST" a planovana , flotila* satelitov BRIGHT. Vel'ké mnozstvo zakryto-
vych dvojhviezd so svetelnymi krivkami s vysokou presnost’ou prinest aj druzicové

projekty zamerané na detekciu tranzitov extrasolarnych planét (napr. COROT10 alebo
KEPLER).

1.1 Tesné dvojhviezdy

Tesné dvojhviezdy su sustavy dvoch hviezd, ktorych zlozky sa navzajom ovplyviuja.
Pri tychto ststavach pozorujeme prenos a odtok hmoty (meniace vyvoj zloziek), akré-
ciu hmoty (veducu k vzniku akreénych diskov, horucich skvfn a vzplanutiam), silné
slapové posobenie (veduce k cirkularizacii drah a viazanej rotacii), interakciu hviezd-
nych vetrov. Slapova vizba pri tesnych dvojhviezdach udrzuje ich rychlu rotaciu na-
priek magnetickému brzdeniu hviezdnym vetrom. To vedie k silnym prejavom magne-
tického dynama: vyskytu fotosférickych skvfn a zvySenej povrchovej aj chromosféric-
kej aktivite. Stadium tjchto procesov vyrazne zlepsuju tzv. multifrekvenéné pozorova-
nia (v radiovej, UV aj rontgenovej oblasti). Tesné dvojhviezdy st akymisi kozmickymi
laboratériami, ktoré prispievaju k nasim poznatkom aj vo fyzike plazmy a casticovej

tyzike.

1.1.1 Rocheov model a Kopalova klasifikacia

Rocheov model je zakladom pochopenia procesov v tejto skupine objektov. Model
popisuje gravitacny potencial v okoli dvojhviezdy v suradnicovej sustave spoloc¢ne ro-
tujucej s dvojhviezdou, ak vzajomna draha zloziek je kruhova. Lokalny gravitacny po-
tencial v akomkol'vek bode v okoli zloziek dvojhviezdy je potom ¢asovo nemenny a je
dany len ich gravitacnym posobenim a odstredivou silou vyvolanou obehom zloziek (a
naslednou rotaciou suradnicovej sustavy).

Ak hmotnosti zloziek ozna¢ime M;, M,, a vhodne zvolime jednotky tak, aby
M; + M, = 1, ich vzajomna vzdialenost’ R = 1 a gravita¢na konstanta G = 1; a surad-
nicovu sustavu posunieme do t'aziska dvojhviezdnej sistavy, aby oba hmotné body My,
Mz lezali na osi x, potom dostavame:

M, M, 1
Qr=—+—+-(x*+y?
R T 7, Z(X y?)

M

8 FUSE, skr. z angl. ,,Far Ultraviolet Spectroscopic Explorer®, spektroskopicky prieskumnik v d’alekej UV oblasti
9 MOST, skr. z angl. ,,Microvariability and Oscillations of Stars, mikropremenlivost’ a hviezdne oscilacie
10 COROT, skr. z angl. ,,Convection, Rotation and Planetary Transits®, konvekcia, rotacia a tranzity planét
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1'1'2 = \/(Xi Mz'l)z +y2 + Z2 (2)

V takejto sistave existuje v rovine drahy pit® Lagrangeovych bodov nulovej sily
(Andrle, 1971). Tri lezia na priamke prechadzajucej t'aziskami oboch zloziek a dva vo
vrcholoch rovnostrannych trojuholnikov zostrojenymi nad touto priamkou so stranou
vel'kosti vel'kej polosi (Obrazok 1).

Ekvipotencialna plocha (povrch s konstantnou hodnotou f2g) prechadzajuca bo-
dom L sa nazyva vanutornym kritickym povrchom, plocha dotykajica sa bodu Lz (pri
menej hmotnej zlozke) je vonkajsi kriticky povrch. Ak obe zlozky prave vyplnia svoje
vnutorné kritické povrchy (Rocheove laloky), dojde k ich dotyku v librachom bode L.
Podla Kopalovej klasifikacie(Kopal, 1959) hovorime, ze dvojhviezda je oddelena, ak
ani jedna zo zloZiek nevyplina svoj Rocheov lalok. Ak jedna zo zloziek zviési svoj roz-
mer (napr. po opusteni hlavnej postupnosti) a dosiahne vnutorny kriticky povrch, ho-
vorime o polodotykovej suistave. Ak aj druha zo zloziek vyplni svoj kriticky povrch do-
chadza ku kontaktu zloziek (kontaktnd siistava). Dalsie zvicsovanie zloZiek vedie ku
vytvoreniu spolo¢nej obalky, ktora zodpoveda jednej potencialnej hladine. Vtedy hovo-
rime o kontaktnej dvojhviezde. Pretoze v libra¢nych bodoch je vysledné silové poso-
benie nulové, uz maly impulz moze sposobit’ pohyb hmoty. V pripade bodu Ly méze

hmota pretekat’ z jednej zlozky na druhd, cez bod Ly méze sustava stracat’ hmotu na-

2

Li |
4

trvalo.

Obrazok 1: Rocheove ekvipotencialne hladiny a zodpovedajuce Lagrangeove libracné body

pre pomer hmotnosti zloziek g = 0,08 v rovine drahy.
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Pre mieru vyplnenia Rocheovho laloku zlozkou dvojhviezdy (angl. ,.fill-out factor*)
budeme pouzivat’ vzt'ah (Kallrath & Milone, 1999):

I o
Qin — Qoue
kde indexy ,,in“ a ,,out” zodpovedaji gravitacnym potencialom vnutorného, resp. von-

kajSiecho povrchu. V starsej literature existuje viacero roznych definicii miery vyplnenia,
napr. u Mochnackého a Doughtyho (1972) alebo Rucinského (1969a).

1.1.2 Excentrické drahy a asynchronna rotacia

Je prirodzené, Ze dvojhviezdy od pociatku gravitacnej viazanosti zloziek mézu mat’
roézne povodné excentricity obeznej drahy. Pocas vyvoja tesnych dvojhviezd sa désled-
kom slapového trenia excentricita ich obeznej drahy postupne blizi k nule (cirkulariza-
cia) a hodnota rotacnej periddy zloziek sa priblizuje k hodnote orbitalnej periédy (syn-
chronizacia). Odhad casovej Skaly cirkularizacie a synchronizacie v zavislosti primarne
od hmotnosti hviezdy, jej polomeru a svietivosti, momentu zotrvac¢nosti sustavy, po-
meru hmotnosti zloziek a velkosti velkej polosi, urobil Zahn (1977; 1978). Pre pripad
hviezdy s konvektivhou obalkou s periédou 1 den nastane synchronizacia za asi 104 ro-
kov a cirkularizacia za asi 10¢ rokov. Tieto Skaly zavisia silno na peridde, pretoze uz pri
radovo 10-dnovej povodnej orbitalnej periéde sa zmenia na 108 rokov pre synchroni-
zaciu, resp. 101 rokov v pripade cirkularizacie. Zatial' sa nepozorovali sustavy s orbital-
nou periédou menej ako asi 8 hodin, ktoré by uz nemali cirkularizovant obezna drahu.

Pri modelovani tesnych dvojhviezd s excentrickymi drahami sa predpoklada Ro-
cheov model pre kazdu vzdialenost’ zloziek a takisto, ze sa tvar zloziek prisposobuje
Rocheovym ekvipotencidlom (Wilson, 1979) pocas vzajomného obehu.

1.2 Zakrytové dvojhviezdy

Doélezitou skupinou dvojhviezd vo vseobecnosti su zakrytové dvojhviezdy. Jedna sa
o sustavy s rovinou drahy orientovanou voci pozorovatel'ovi tak, ze pozorujeme perio-
dické zakryty zloziek. Zakryty poskytuju dodato¢ny zdroj informacii o hviezdnych at-
mosférach (okrajové a gravitacné stemnenie) a zvycajne zvysuju informacny obsah po-
zorovani.

Fenomén zakrytovych premennych hviezd je sposobeny primarne geometriou celej
sastavy. Na jeho popis je mozné pouzit’ sadu fotometrickych drahovych elementov
(Obrazok 2) kam patria uhlové elementy: dizka periastra wy, dizka vystupného uzla £
(nie je mozné urcit’ len analyzou svetelnej krivky dvojhviezd), sklon (tzv. inklinacia)
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roviny obeznej drahy k rovine oblohy i; elementy elipsy: vel'ka polos obeznej drahy a,
excentricita obeznej drahy e a okamih prechodu periastrom II.

uzlova
priamka

Obrazok 2: Drahové elementy dvojhviezdy. Poloha severu je urcend priamkou smerujicou

k N, smer k pozorovatel'ovi urcuje priamka X kolma na rovinu oblohy

1.2.1 Svetelna krivka zakrytovych premennych hviezd

Svetelna krivka zakrytovej dvojhviezdy je zavislost’ svetelného toku meraného na urci-
tej vinovej dizke (alebo urcitej spektralnej oblasti definovanej pouZitym filtrom) od
casu alebo orbitalnej fazy ¢ (vtedy ide o fazovu svetelna krivku). Orbitalna faza je de-
finovana na intervale ¢ = (0;1) tak, ze primarne (hlbsie) minimum je vo faze ¢ = 0,0.
Pri kruhovej drahe sekundarne minimum nastava vo faze ¢ = 0,5. V pripade excentric-
kych obeznych drah zloziek dochadza k primarnym a sekundarnym minimam, ak je
splnena podmienka ¥ + w, — /2 =0, resp. 9 + w; — 3m/2 = 0 (kde 9 je prava ano-
malia) a pozorujeme posun sekundarneho minima od fazy ¢ = 0,5, ktory zavisi od ex-
centricity e a dizky periastra w. V prvom priblizeni je posun rovny e cos(w). Z trvania
minim!! (dy, d,) v takomto pripade mézeme urcit’ e sin(w) (Hilditch, 2001, p.238):

11 Vratane fazy poklesu svetla, teda od prvého do stvrtého kontaktu
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dz - dl (4)
d, +d;

esin(w) =

Ak je vsak sklon obeznej drahy i # 90°, ¢asto nastane len to minimum, pri ktorom su
zlozky dvojhviezdy blizsie k periastru I1. Konkrétnu orbitalnu fazu ¢; danej dvojhviez-
dy mozno jednoducho vypocitat’ zo znamej efemeridy HJD = JDy + P X E nasledovne:

0; = E{ — |E]] ©
B = [E]] ©

kde E; je celodiselnd epocha minima a jej redlny tvar je E{ = (HJD; — JDy)/P.

V pripade nerovnakého priemeru zloziek moéze byt” pozorované minimum tranzi-
tom mensej zlozky pred vicsou, alebo zakrytom mensej zlozky vic¢sou. Ak deformacia
tvaru zloziek nie je privelka, je mozné rozlisit’” dobre definované zaciatky a konce za-
krytov (tzv. kontakty). Ked’ze v tejto praci sa budeme zaoberat’ len tesnymi dvojhviez-
dami, ktorych drahy uz boli cirkularizované, nebudeme d’alej brat” excentrické drahy do
uvahy.

Hlavné efekty urcujice tvar svetelnej krivky su:

Pomer polomerov zloZiek R, /R,: Cim je pomer polomerov blizii k jedna, tym je
hibka zakrytov vicsia.

e Sklon drahy i: Amplituda svetelnej krivky rastie so zvacsujucim sa sklonom. V
pripade tplnych zékrytov uz hibka zakrytu od sklonu nezavisi.

e Pomer teplot zloziek Ty /T,: Urcuje pomer povrchovych jasnosti zloziek ¢im je
dany aj pomer hibok minim. Pre dané teploty zloziek T; a T, potom pomer hi-
bok minfm zavisi aj na vlnovej dizke A (alebo filtri), v ktorej sistavu pozoruje-
me. Ak st teploty zloziek rovnaké, napr. pri kontaktnych dvojhviezdach, hibka
zakrytov (minim) je prakticky rovnaka.

e Pomer polomerov zlozZiek k velkej polosi Ry ,/a: Ak s polomery zloziek zane-
dbatelne malé voci velkej polosi a, mézeme ich modelovat’ gulami. S relativ-
nym zvicsovanim sa zloziek dochadza k ich vzajomnej deformacii a ich tvar je
lepsie popisany Rocheovym modelom. Ak su zlozky gulového tvaru, mimo za-
krytov nepozorujeme zmeny jasnosti. V extrémnom pripade kontaktnych dvoj-
hviezd je zmena jasnosti spojita a je ¢asto t'azké rozlisit” okamihy kontaktov.
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Jemné efekty ovplyvnujice tvar svetelnej krivky su:

Okrajové stemnenie: Neostry pokles do minima na svetelnej krivke sposobuje
prechod zakryvajucej zlozky popred miesta s réznym okrajovym stemnenim.
Okrajové oblasti disku su tmavsie ako stred, pretoze sa na ne divame pod vic-
$im uhlom, cize pri okraji disku pozorujeme Ziarenie vychadzajuce z mensich
geometrickych hibok. V pripade zékrytovych dvojhviezd ide o jediné (okrem
Slnka a niekolkych najblizsich hviezd pozorovanych interferometricky) priame
a pomerne presné meranie okrajového stemnenia. Okrajové stemnenie sa preja-
vi pri tranzite zakrivenim minima. Priebeh okrajového stemnenia zavisi na fyzi-
kalnych vlastnostiach fotosféry, ako su opacita (x;), abundancie chemickych
prvkov, tlak elektrénov (P,), teplota (T,) a teplotny gradient dT/dr. Teoretické
koeficienty okrajového stemnenia boli pocitané napr. Claretom a Giménezom
(1990), novsie u van Hammeho (1993) alebo Clareta (2004). Podrobne su disku-
tované aj v pracach: Kopal (1959), Grygar (1965), Al-Naimiy (1978).

Gravitacné stemnenie: Je sposobené rotacne a slapovo deformovanym tvarom
zloziek, ¢o ma za nasledok rozdiely lokalneho gravitacného zrychlenia g a tym
padom aj zmenu gradientu teploty vo vnutri hviezdy, ¢o sa prejavi zmenami
v toku energie a to vedie k zmene povrchovej teploty. Mozno ho vSeobecne vy-
jadrit” ako T = Tesrg®. Koeficient gravitacného stemnenia je nezavisly od vlno-
vej dlzky. Teoretické hodnoty exponentu B st pre radiacné (iarivé) obalky
p = 0,25 (von Zeipel, 1924) a f = 0,08 pre konvektivne obalky (Lucy, 1967).
O radiacnej obalke treba uvazovat, ak je efektivna teplota zlozky
Tegs > 7 200 K. Pri existencii plynnych pradov vSak moéze koeficient gravitacné-
ho stemnenia nadobudat’ aj hodnotu f > 0,25. Niekedy sa v literatire uvadza aj
koeficient a, pre ktory plati: @ = 48, nakolko vystupuje vo vzt’ahu T* = Tgg?.
Rafert a Twigg (1980) ukazali na vybranej vzorke dvojhviezd priemernt hodno-
tu exponentu a = 0,31.

Reflexny efekt: Vzajomné ozarovanie sa zloziek tiez modifikuje lokalnu teplotu
na ich povrchu. Energia dopadajica na privratené pologule sa znovu vyziari.
Tento efekt prebicha kumulativne, lebo zvysena teplota na jednej zlozke sposo-
bi spitne zvysenie teploty na druhej zlozke. Riesenim je iteracia pri modelovani
(Kallrath & Milone, 1999). Reflexny efekt je pritom silnejsi pri hviezdach s ra-
diacnym prenosom energie v obalke (albedo A~ 1,0), ako pri hviezdach s kon-
vektivnymi obalkami (Rucinski, 1969b). Pri konvektivnych obalkach sa zhruba
polovica energie prenesie do celej konvektivnej zony a vyziari aj mimo privrate-
nych stran (albedo A~ 0,50).
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Hviezdne Skvrny: Vo vseobecnosti su to oblasti s teplotou inou, aka zodpoveda
okolitej fotostére. Pri zlozkach dvojhviezd neskorych spektralnych typov, kde
rychla rotacia a konvekcia v obalke indukuju silné magnetické polia st hviezdne
skvrny analégiou slneé¢nych skvin. Inym druhom st skvrny sposobené preno-
som hmoty v tesnych dvojhviezdach. V chemicky pekuliarnych hviezdach to
vsak moézu byt’ oblasti s anomalnym chemickym zloZenim, prejavujicim sa ta-
kisto zmenou lokalnej teploty. Prejavom povrchovych skvin pri zakrytovych
dvojhviezdach je najma asymetria svetelnej krivky (rozdiel jasnosti v maximach
sa nazyva O’Connellov efekt) a jej moduldcia vyvolana ¢asovou zavislou vidi-
tePnost’ou $kveny. Skvrny si priamo detekovatePné aj v profiloch spektralnych

ciat.

1.2.2 Klasifikacia zakrytovych dvojhviezd

Zakrytovym dvojhviezdam hovorime aj geometrické premenné hviezdy na rozdiel od

tyzickych premennych hviezd, kde pricinou zmien jasnosti si napr. pulzacie alebo

vzplanutia. Preto st katalogizované vo vSeobecnom katalégu premennych hviezd

(GCVS). Podla tvaru svetelnej krivky (Obrazok 3) je mozné zakrytové dvojhviezdy

rozdelit’ do troch skupin:

Typ Algol (EA) — v case medzi zakrytmi zloziek je svetelny tok takmer kon-
Stantny, teda premenlivost’ sposobena efektom elipsovitosti alebo reflexnym
efektom je zanedbatelnd. Kontakty st dobre definované. Hibka minim méoze
byt” aj niekol’ko magnitid. Svetelna krivka zodpoveda zikrytovej dvojhviezde
s oddelenymi zlozkami takmer sférického tvaru. Aj ked’ u asi polovice znamych
objektov moéze ist’ az o polodotykové sustavy. Evolucny stav sustavy moze byt’
velmi rozdielny: dve zlozky z hlavnej postupnosti l'ubovolného spektralneho
typu (napr. CM Lac); jedna alebo obe zlozky vyvinuté, ale nevyplfiajice Roche-
ov lalok (napr. AR Lac); jedna zlozka vyvinuta a preplfiajica Rocheov lalok
odovzdavajica hmotu na nevyvinutd sekundarnu zlozku (napr. RZ Cas, tzv. Al-
golu podobné); jedna zlozka vysoko vyvinuta (horuci podtrpaslik alebo biely tr-
paslik) adruhda menej vyvinuta (napr. V1379 Aql), pripadne nevyvinuta
(V471 Tau). Problém s triedou tzv. Algolu podobnych hviezd je ten, ze ak su
zakrytové, mozu mat’ svetelnu krivku typu EA aj EB (pozri nizsie), alebo ne-
musia vykazovat’ ziadne zakryty. Iréniou je, ze samotny prototyp kategorie EB,
B Lyrae, je dvojhviezda typu Algol. Orbitalne periédy sa pohybuju od zlomkov
dni az po niekol'ko rokov (konkrétne pri e Aur je P = 27 rokov). V zakrytovych
dvojhviezdach ¢asto pozorujeme tzv. zdanlivé zmeny periédy spoésobené apsi-
dalnym pohybom alebo obehom okolo tretej zlozky. Takisto sa pozoruju aj sku-
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tocné zmeny periédy sposobené stratou alebo prenosom hmoty (a naslednou
zmenou momentu hybnosti sustavy) alebo magnetickymi cyklami podobnymi
slnecnému cyklu (Hall, 1990a).

Typ B Lyrae (EB) — svetelna krivka sa spojito meni medzi zakrytmi s t'azko Spe-
cifikovatelnymi zaciatkami a koncami jednotlivych zakrytov. Predpoklada sa, ze
sa jedna o zakrytové dvojhviezdy, kde jedna alebo obidve zlozky maju velmi
elipsoidalny tvar. Jedna zlozka este stale m6Ze vyplnat’ Rocheov lalok. Evoluéne
mozno najst’ zlozky patriace do hlavnej postupnosti, ale s relativne kratkymi or-
bitalnymi periédami (napr. XY UMa); ak jedna alebo obe zlozky su vyvinuté, ale
nevyplnaji Rocheov lalok (napr. § And); polodotykové sistavy s prebiehajicim
prenosom hmoty z vyvinutej zlozky na nevyvinutd (napr. § Lyr) a konecne,
dvojhviezdy s jednou vyvinutou elipsoidalnou zlozkou a druhou v podobe ho-
raceho podtrpaslika alebo bieleho trpaslika (napr. AP Psc).

Typ W UMa (EW) — charakteristické sa spojitymi zmenami svetelnej krivky, co
je dosledok vysokej deformacie tvaru zloziek, a takmer rovnako hlbokymi mi-
nimami, ¢o zodpoveda ich takmer rovnakej povrchovej teplote. Orbitalne pe-
riédy sa pohybuju od 5,2 hodiny po asi 1 den. Napriek tomu, ze pomer hmot-
nosti zloziek ¢ = M,/M; # 1, hviezdy maja rovnaké povrchové teploty, ¢o je v
rozpore so vzt'ahom hmotnost’-svietivost’-polomer (MLR) pre hviezdy hlavnej
postupnosti spal'ujuce vodik. Rovnaku teplotu zloziek je mozné vysvetlit’ pri-
denim a konvektivnym premiesavanim sa hmoty v ramci spolocnej obalky. Roz-
liSuja sa dve podtriedy (Binnendijk, 1957) A a W. Podtrieda A zodpoveda
hmotnejsim hviezdam skorsich spektralnych typov (A az F) s dlh§imi periédami
P = 0,4 az 0,8 dna (Mochnacki, 1985), hlbsie minimum je v tomto pripade tran-
zit (mensia zlozka ma o trochu nizsiu povrchovu teplotu). Podtyp W zodpove-
da menej hmotnym hviezdam neskorsich spektralnych typov (G az K)
s krat$imi orbitalnymi periédami P = 0,4 az 0,8 dia (Mochnacki, 1985). Hlbsie
minimum tu zodpoveda okultacii, ¢ize zakrytu (mensia zlozka ma o cosi vyssiu
povrchovu teplotu). Existuja niektoré sustavy, ktoré sa pravidelne transformuju
z jednej podskupiny na druht pocas niekolkych mesiacov alebo rokov (napr.
TZ Boo). Zmeny periddy sa pozoruju u vsetkych EW sutstav. Pravdepodobne
su spojené s cirkulaciou hmoty, ktora prenasa energiu z primarnej zlozky na se-
kundarnu. Dlhodoba evolicia by v tomto pripade viedla k predlzovaniu peri6-
dy, ak by sa hmota zo ststavy nestracala. Zmeny perioédy su vsak komplikované
a ¢asto s protichodnymi znamienkami. Proti prenosu hmoty sa vyslovil aj
van’t Veer (1991), ktory ukazal, ze kladné a zaporné skokové zmeny v peridde
st rozlozené nahodne. Kontaktné dvojhviezdy su zname napriek nizkej svieti-

vosti aj v galaktickych gul'ovych hviezdokopach. Priestorové rozdelenie sustav
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typu W UMa opravené o vyberové efekty naznacuje, ze ide o stara diskovu po-
pulaciu s typickym vekom okolo 10° rokov. Pravdepodobne vzisli z dvojhviezd
typu RS CVn.
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Obrazok 3: Prehlad jednotlivych typov svetelnych kriviek, kriviek radialnych rychlost{ a 3D
modelov zodpovedajucich zakrytovym dvojhviezdam pre typy Algol (EA), 8 Lyrae (EB) a W
UMa (EW). Obrazok podl'a manualu k programu Binary Maker 2.0 (Bradstreet, 1993)
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1.3 Spektroskopické dvojhviezdy

Stidiom vzniku a tvaru jednotlivich spektralnych &ar ako aj priebehom spojitého Zia-
renia sa zaobera spektroskopia. Analyza hviezdnych spektier nam prinasa vel'ké mnoz-
stvo informacif o rotacii, chemickom zlozeni, teplote, tlaku v atmosférach hviezd, ale aj
ich pohybe voci pozorovatelovi. Vd'aka Dopplerovmu javu dokazeme merat’ rychlost’
hviezdy v smere zorného laca (radialna rychlost’). Svetlo zdroja (dvojhviezdy) je rozlo-
zené pomocou hranola, alebo difrakénej mriezky (v sucasnosti castejsie) na ,jednotli-

vé“12 vlnové dizky. Rozlisovacia schopnost’ R spektrografu je definovana ako:

R=1 (7)

V praxi sa za AA berie polsirka (FWHM) instrumentalneho profilu spektrografu. Pri
R~500 hovorime o nizkej, pri R~5 000 o strednej a ak R > 20 000 ide o vysoku rozli-
Sovaciu schopnost’ (zvycajne échelle spektra). V dosledku orbitalneho pohybu sa jed-
notlivé ciary zloziek pohybuju okolo strednej (pokojovej) vinovej dizky Ay vplyvom
Dopplerovho efektu:

A=A \/1+RV/C @

Jo  J1-RV/c

Ak chceme urcit’ radialne rychlosti RV (zlozky celkovej rychlosti hviezdy v smere zor-
ného luca) zloziek co najpresnejsie, je potrebné vybrat’ si dobre definované spektralne
ciary.

V sucasnosti radialnu rychlost’ uz obycajne nemeriame z posunu jednej alebo nie-
kol'kych ciar, ale vyuzivame informaciu z dlhsieho useku spektra. Klasickym pristupom
je metddal’ kroskorelacie, kedy radialnu rychlost’ urcujeme z kroskorelacnej funkcie
(CCF) kroskorelaciou spektra studovaného objektu so spektrom standardnej hviezdy
podobného spektralneho typu. Modernejsim pristupom je urcenie radialnej rychlosti
z tzv. funkcie rozsirenia (BF, z angl. ,,broadening function®). Tt je mozné vypocitat’
dekonvoluciou spektra studovaného objektu so spektrom pomaly rotujucej Standardne;
hviezdy podobného spektralneho typu.

12V skuto¢nosti ide skor o intervaly vinovych dizok s rozmerom definovanym rozlisovacou schopnost’ou spek-
trografu.
13 Pozri kapitolu 1.3.1
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1.3.1 Urcovanie radialnych rychlosti (CCF a BF)

Porovnavanim spektier objektov s porovnavacim spektrom napr. zelezného obliku (so
znamymi vlnovymi dizkami spektralnych ¢iar) je mozné priradit’ spravnu vinovi dizku
k dizkovej stiradnici spektra objektu. Sirka spektralnych ¢ar objektu porovnavana voci
standardu zodpovedala rotacnej rychlosti hviezdy, kym poloha spektralnej ¢iary zodpo-
vedala radialnej rychlosti hviezdy. Ak by sme zlogaritmovali rovnicu (8), dostaneme:

1(’7’)—1/1 o = ~in (ZERYZEN it s RV/0 9
n/lo—n no_an—RV/CNH c 9)

pre RV « c. Cize mézeme predpokladat’ rovnomerny posun spektrlnych ¢iar sposo-
beny orbitalnym pohybom zlozky dvojhviezdy nezavisly na In(4). Pti platnosti tohto
predpokladu mo6zeme pouzit” metédu CCF.

Vseobecne je kroskorela¢na funkcia c(x) nezavislej premennej x medzi dvoma
funkciami f (k) a g(k) zavislej premennej k definovana:

= [ F00gk—x)ak (10)

Ide teda vlastne o vypocet konvolucie dvoch spektier, ktoré su navzajom posunuté
o hodnotu x (vlnovi dizku, od ktorej je hodnota CCF funkcie vyrazne zavisla) Najvys-
sia hodnota CCF funkcie nastiva, ak x = In(1 + RV /c). Po prvy raz bola tito metéda
navrhnuta na pouzitie v astronomickej spektroskopii Fellgettom (1953) a implemen-
tovana Griffinom (1967).

Dvojrozmerna CCF metdda pre simultanny vypocet radialnych rychlosti zloziek
spektroskopickej dvojhviezdy s réznymi spektralnymi typmi je diskutovana podrobne
v praci Zuckera a Mazeha (1994). Nevyhodou CCF je skutocnost’, ze porovnavacie
spektrum tiez rozsiruje vysledny profil funkcie a mozu sa objavit’ aj postranné maxima
sposobené nahodnou zhodou ¢iar v pozorovanom a porovnavacom spektre.

Pod funkciou rozsirenia (BF) budeme v tejto praci mysliet’ konkrétne zavislost’ in-
tenzity ziarenia objektu na radialnej rychlosti. Rucinski (1992) definoval BF, tak Ze pla-
ti:

g =B *f(A) 11

kde B(2)je funkcia rozsirenia a f (A1), g(4) su funkcie podl'a rovnice (11) a g(4) zodpo-
vedd pozorovanému spektru, kym f(1) porovnivaciemu spektru. Ak pozorované
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spektrum zodpovedd dopplerovsky posunutému porovnavaciemu spektru, B(4) ma
tvar Diracovej delta funkcie.
Na odstranenie konvolucie z rovnice (11) je mozné pouzit’ Fourierovu transfor-

maciu:

FOO = FIF@I0 & [ f()emeax
- o (12)
flx) = FUF(k)](x) & f F(k)e?™kxdf

— 00

takze potom:

FlgD] = FIBD] - FIf (D]

o [FlgD)] (13)
5= {77

V praxi sa vsak dekonvolicia vo Fourierovom priestore neosvedcila (Rucinski, 1992).
KedZe BF je nenulova len v malom pocte pixlov (raddovo m~200) a celé spektrum

obsahuje omnoho viac pixelov (n, radovo tisice), je potrebné tuto informaciu vtesnat’

do matice zobrazenia, tzv. ,design matrix“ D(m,n) (Rucinski, 1999). Vysledkom je

sustava rovnic:
D(m,n) - B(m) = g(n) (14)

SVD metéda umoznuje rozdelit’ akukol'vek maticu na sucin troch matic (Press et al.,
1992): D = U W - VT, kde matice U,V su ortonormalne (U-UT =V -VT =1, [ je dia-
gonalna jednotkova matica) a matica W je diagonalna Stvorcova matica. Ak zadefinu-
jeme maticu inverznych hodnot W1 tak, aby Vi: W1; = 1/Wj;, BF je mozné vypocitat’
(Rucinski, 1999):

B=V-w1-(UTP) (15)

Singularne hodnoty matice su dolezité pre riesenie BF. Najvyznamnejsie hodnoty ma
len niekol'ko prvych zloziek. Pretoze riesenie obsahuje ich obratené hodnoty, posledné
zlozky matice by sposobili iba zbytoéné zasumenie vysledku. Standardne sa preto
zvykne pouzit’ iba prvych k hodnot, a parameter k sa oznacuje ako rad riesenia. Rucin-
ski (1999) udava, Ze kvalita riesenia je najvyssia uz pre k~12 — 15. Vyssia hodnota k
zlepsi rozlisenie vyslednej BF a Standardne sa pouziva k~20 — 30. Zoradenim vsetkych
BF v konkrétnych fazach za sebou, dostaneme fazovy vyvoj sustavy (Obrazok 4).
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Obrazok 4: Mapovanie radialnych rychlosti pre hviezdu V566 Oph. Intenzita zodpoveda
hodnote funkcie rozsirenia. Obrazok podla prace Pribullu a Rucinského (2008).

Rucinskeho metéda poskytuje dobré rozlisenie a je malo citliva na prirodzené rozsire-
nie spektralnych ciar (Rucinski, 2005). V porovnani BF na obrazku 5 s metédou CCF
dava aj presnejsie vysledky: vzajomné rozdelenie profilov zloziek vplyva na urcenie
merania radidlnych rychlosti a teda spektroskopického pomeru hmotnosti ggp a tiez
uroven zakladne vplyva na urcenie relativnych svietivosti zloziek dvojhviezdy. Kym
metéda CCF sa snazi skombinovat’ rotacne rozsirené spektrum pozorovanej dvoj-
hviezdy, BFF metdda sa snazi odobrat’ vplyv rota¢ného rozsirenia (Rucinski, 2002).

intenzita

-100 -50 0 50 100
pixle

Obrazok 5: Porovnanie vyextrahovanych funkcii kroskorelacie (CCF) a rozsirenia (BF) pre
modelovy pripad porovnavacicho spektra a nezasumeného syntetického spektra pozorovanej
dvojhviezdy (Rucinski, 1999). Dva vyrazné profily predstavuju jednorozmerny obraz zloziek
dvojhviezdy videné vo faze okolo 0,25. Os x je mozné udavat’ v pixloch (CCD ¢ipu) alebo
prepocitat’ na radialne rychlosti RV.
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1.3.2 Krivka radialnych rychlosti

Casov (alebo fazovi) zavislost’ radialnej rjchlosti hviezdy nazjvame krivka radialnych
rychlosti (Obrazok 3, spodny panel grafov). Z amplitid jej zmien je mozné urcit’ spek-
troskopicky pomer hmotnosti dvojhviezd (kapitola 1.4).

Radialne rychlosti st na krivke radialnych rychlosti vyjadrené v km.s'!, pricom
kladné hodnoty zodpovedaju hviezde vzdalujucej sa od pozorovatela (Cerveny Do-
pplerov posun v spektrach) a naopak. Obidve zlozky obichaju t'azisko sustavy tak, Ze
t'azisko sustavy lezi na spojnici stredov hviezd. Z definicie t'aziska plati M7y = M,1s,
pricom kazda hviezda prekona celd svoju obeznd drahu za td istd orbitalnu periédu P.
Pre kruhové drahy tak plati:

2nr, 27y,
U1 U2

Teda ry/1r; = v1/v, = My/M; = q. Zvycajne uvazujeme dva typy kriviek radidlnych
rychlosti: krivku zodpovedajucu pohybu t'aziska sistavy (barycentra) a krivku zodpo-
vedajucu pohybu fotocentra!4. Sférické hviezdy maju fotocentrum zlozky totozné
s t'aziskom, situacia sa meni ked sa vyplnia Rocheove laloky (Obrazok 0).

Taziska zloziek

Fotocentra zloZiek

Obrazok 6: K vysvetleniu r6znych amplitdd barycentrickych a fotocentrickych kriviek ra-
dialnych rychlosti. Obrazok podl'a manualu k programu Binary Maker 2.0 (Bradstreet, 1993).

Hlavné rozdiely medzi obidvoma typmi kriviek nastand pocas zakrytov!® (¢ = 0,00
a @ = 0,50), kedy je velka cast’ zloziek zakryta a fotocentrum viditelného povrchu

14V spektrach pozorujeme fotocentrické radidlne rychlosti.
15 tzv. Rossiterov-McLaughlinov (RM) efekt
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vobec nezodpoveda tazisku hviezdy. Mensie rozdiely nastavaja pocas kvadratar
(¢ = 0,25 a ¢ = 0,75), kde zlozky dosahuju extrém radidlnych rychlosti. Pretoze foto-
centrum zlozky je k t'azisku sustavy blizsie ako tazisko hviezdy (Obrazok 6), amplitudy
krivky fotocentrickych radialnych rychlost{ su nizsie.

1.3.3 Rozmotavanie spektier

Pod pojmom rozmotavanie spektier sa mysli technika, ktora dokaze z pozorovaného
spektra ziskat’ spektra jednotlivych zloziek viacnasobnej sustavy a urcit’ radialne rych-
losti bez pouzitia porovnavacieho Standardného spektra.

Najjednoduchsou metoédou je priame rozlozenie spektier zakrytovej spektrosko-
pickej dvojhviezdy. Pocas zakrytu je mozné pozorovat’ spektrum jedinej zlozky, ktoré
sa nasledne odcita od spolocného spektra oboch zloziek, ¢im dostavame spektrum za-
krytovej zlozky (Ferluga et al., 1997). Rozptyl pozorovani vSak vnasa znacné neistoty
do vysledku.

Prva metoda, ktora dovolila simultanne zistit’ radialne rychlosti zloziek a ziskat® za-
roven ich oddelené spektra bola navrhnutd Simonom a Sturmom (1994) v doméne vl-
novych dizok numericky pomocou SVD. Analytickym riesenim s pouZitim Fourierovej
transformacie sa zaoberal Hadrava (1995). Jeho metéda je implementovana
v programoch FOTEL a KOREL.

1.4 Urcenie fyzikalnych parametrov dvojhviezd

Analyzou spektier dvojhviezd s dostatocnou disperziou mozeme ziskat’ radialne rych-
losti zloZiek. Casovej zavislosti radialnej rjchlosti hovorime krivka radialnych rychlosti.
Vo vseobecnosti pre radialnu rychlost’ primarnej (RV;) resp. sekundarnej zlozky (RV5)
plati (Binnendijk, 1960):

RV, = Vy — Ky[cos(v + w,) + e cos(w,)]
(17)
RV, =V, + K;[cos(v + w,;) + e cos(w,)]

kde V, je radialna rychlost’ taziska ststavy, v je prava anomalia, wy je diZka periastra

drahy, e je excentricita. Z poloamplitad kriviek radialnych rychlosti K; , mozno potom

urcéit’ minimalne hmotnosti zloziek:

1
M, , sin’i = m\/ (1—e?)3(K; + K2)2K2,1P (18)
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Pre projekcie velkych polosi drah zloziek plati:

a,sini = K, ,P (19)

Ak modelovanim pozorovanych svetelnych kriviek ziskame sklon dréhy i, z pred-
chadzajucich vztahov moézeme potom urcit’ skutoéné hmotnosti zloziek, celkovu
hmotnost’ sustavy ale aj vel'kd polos a. Pomer hmotnosti zloziek v§ak mo6zeme urcit’
uz z pomeru polamplitid zmien radialnych rychlosti aj bez znalosti sklonu drahy:

M, K

q= M, " K, (20)

Dalim délezitym parametrom su polomery zloziek. Riesenie svetelnjch kriviek nim
pritom umoznuje urcit’ len relativne polomery, ¢ize pomery polomerov voci velkej
polosi Ry ,/a. Bez spektroskopickych pozorovanf nam tak chyba dizkova skala. Ak sa
jedna o tesnu dvojhviezdu, ktorej zlozky st deformované (Obrazok 7), je treba uvazo-
vat’ ich stredné polomery. Zvycajne sa uvazuje stredny polomer 7 na zaklade celko-
vej plochy povrchu A’, alebo celkového objemu V zlozky:

A’ b __33V
4naeor— 41

21)

=i
Il

Obrazok 7: Rozne definované polomery zloziek dvojhviezd. Bod T je tazisko sustavy.
Polarny polomer (z angl. ,,pole) smeruje kolmo k rovine obeznej drahy, bodovy (,,point®)
k lagrangeovmu bodu Li, kym zadny (,,back®) presne opacne. Postranny polomer (,,side®)
dopltia pravodhlu ststavu polomerov. Primarna zlozka (hmotnejsia) je indexovana
jednotkou.
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Tzv. absolutny polomer R mozno vyjadrit’ (ak pozname skutoc¢nu vel'kost” velkej po-
losi a) ako R = ar. Potom pre povrchové gravitacné zrychlenie plati:

oM MM
g=Gm=6—""¢3; 22
R (RxRe)" 22

Dalsimi délezitymi parametrami su svietivosti zloziek. Pre vSeobecny tvar zlozky moz-
no odvodit’ jej svietivost’, kde 73 je polomer zlozky v danom smere k elementirnej plo-
che ds’:

L=o f T4(7%) ds'’ (23)

S’

a potom absolutnu bolometrickd magnitadu:

L R T
Mbol — M(%OI _ 2’5 10g (L_> — M(%Ol -5 lOg (R_> —10 lOg <T_> (24)
O} o o

V pripade, ak v spektre pozorujeme len jednu zlozku (tzv. SB1 dvojhviezdy) a ur¢ime
zodpovedajucu poloamplitidu zmien radidlnej rychlosti, mézeme vypocitat’ iba tzv.
funkciu hmotnosti:

(M;sini)®  (a;sini)?
My + M;)2 P2

f(My, My, 0) = (25)

Ak pritom z fotometrie pozname pomer hmotnosti q a sklon drahy i, pre hmotnosti

plati:
(1+3)
_ q , (26)
MZ - Sin3 i f(M1'M21 L)
1
My =M, 27)

Hrladanim extrému stctu hmotnosti zloziek najdeme spodny limit pre hmotnost’ dru-
hej zlozky (bez radidlnej rychlosti) ako:M, = f(My, M5, i).
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1.5 Fyzikalne procesy v tesnych dvojhviezdach

1.5.1 Prenos hmoty a energie medzi zloZkami

Orbitalny pohyb polodotykovej sistavy moze zabranit’ plynu unikajuceho z nafuknutej
sekundarnej zlozky (vicsej) dopadnut’ priamo na primarnu hviezdu. To sa stava
v pripade, ak je polomer primarnej zlozky (kompaktnej) mensi ako 5% zo vzdialenosti
medzi zlozkami (R; < 0,05a)!¢. Vtedy sa prad hmoty vplyvom Cortiolisovej sily vyvo-
lanej orbitalnym pohybom zloziek sformuje do tenkého akrecného disku zlozeného
z hordceho plynu v rovine obeznej drahy. Kvoli viskozite straca disk kinetickd energiu,
ktort premiena na tepelny pohyb a castice sa po Spirale pohybuja k primarnej zlozke.
Hlavné fyzikalne mechanizmy spoésobujuce viskozitu v disku st zatial' neprebadané.
Vzajomné silové posobenie castic je vsak zanedbatelné. Medzi d’alSie moznosti patria
nahodny pohyb plynu, ako napriklad turbulencie spésobené tepelnou konvekciou, ale-
bo magnetohydrodynamickou (MHD) nestabilitou (magnetické polia interagujice
s diferencialne rotujucim diskom). Isté vsak je to, Ze pocas $piralovania k povrchu
hviezdy sa plyn zahrieva premenou potencialnej energie na kinetickd a nasledne kine-
tickej energie na tepelnu.

Ako hmota preteka z jednej zlozky na druht, meni sa pomer hmotnosti. Vysledné
prerozdelenie momentu hybnosti ovplyviiuje orbitalnu peridodu sustavy a vzajomnu
vzdialenost’ zloziek a. Ak zanedbame maly prispevok rotacie hviezdy do celkového

momentu hybnosti, pre kruhovu drahu dostavame casova derivaciu:
. d
L=+ (uWGMa) (28)

kde M = M; + M, je celkova hmotnost’ sustavy a u = M;M,/M je redukovana hmot-
nost’. Ak by sme predpokladali, Ze gravitacnym ziarenim a hviezdnymi vetrami sa ne-
odnéasa moment hybnosti, plati L = 0 a tiez M = 0 Dosadenim a zderivovanim predo-
§lého vyrazu dostaneme:

My — M,

—M1 W, (29)

a—zM
a_ 1

kde M; = —M,. Z treticho Keplerovho zikona pre uhlovi rychlost’ ststavy plati

3

w x a~3/2 preto

34
__3a 30
P (30)

gle

16Pozri(Ostlie & Carroll, 2006, p.661)
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Cize s rastucou vzajomnou vzdialenost’ou zloziek a, klesa uhlova rychlost’ w a naopak.
Je zrejmé, ze so zvicsenim vzdialenosti a sa predlZi aj orbitalna periéda P:

P . M, —M,
—=3M;————— 31
B TN (3D
Vo vicsine pripadov vSak dochadza k strate hmotnosti pri prenose hmotnosti (a tym aj
k strate momentu hybnosti). Takyto nezachovavany (nekonzervativny) prenos hmot-

nosti moéze byt sposobeny viacerymi mechanizmami:

e Hviezdne vetry, bez ohl'adu na to, ¢i darcovska hviezda vypiﬁa svoj Rocheov la-
lok.

e Udalosti, pri ktorych dojde k nahlemu prete¢eniu Rocheovho laloku (cez Lag-
rangeov libra¢ny bod Ly)

e Nibhle katastrofické straty hmotnosti (jedna zo zloziek vzplanie ako nova alebo

supernova)

Celkovt zmenu peridédy sposobent prenosom hmotnosti a stratou hmotnosti pro-
strednictvom izotropného hviezdneho vetra z vyvinutej zlozky a pretekanim Rocheov-

ho laloku mozno vyjadrit’ :

P 2M  3M,(M, — M,)
_ — 3K 32
P M MM, + (52)

kde prvy ¢len zodpoveda strate hmotnosti hviezdnym vetrom a M = M; + M,. Parame-
ter K zodpoveda pripadnému d’als$iemu mechanizmu, napr. magnetickému brzdeniu
(van't Veer & Maceroni, 1992).

1.5.2 Povrchova aktivita

Podobne ako aj nase Slnko vykazuje aktivitu na roznych ¢asovych a priestorovych ska-

P

lach, je rozumné predpokladat’, ze aj vzdialené hviezdy sa chovaji podobne.
K povrchovej aktivite mozno pripisat’ napr. hviezdne skvrny (typické pre sustavy typu
RS CVn), vzplanutia, ktoré pravdepodobne podstupuji podobné cykly ako je napr.
jedenast’rocny a 22-roc¢ny slnecny cyklus. V neposlednom rade je nutné spomenut’ za-
krytové sustavy s pulzujucou zlozkou (ktora sa prejavi prave pocas zakrytu).

Premenné hviezdy typu RS CVn boli po prvy krat definované Hallom (1976) ako

dvojhviezdy, kde horucejsia zlozka je spektralneho typu F alebo G a v spektre ukazuju
H a K ciary Ca II silnt emisiu v kazdej faze, nielen pri zakrytoch. Vo veobecnosti ma-
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jt aspoti jednu zlozku hviezdu mimo hlavnej postupnosti, ktora vsak nevyplna Roche-
ov lalok, emituju silné réontgenové, radiové a d’aleké UV ziarenie. Silnymi vetrami stra-
caji hmotu a pravdepodobne u nich dochadza k magnetickym cyklom podobnym sl-
ne¢nému cyklu. Ich periédy st premenlivé. Vizualne zmeny amplitud sa pohybuja do
zhruba 0,6 mag. Skvrny na tychto hviezdach zaberaji velka ¢ast’ povrchu a hviezdy
vykazuji chromosféricka aktivitu. T4 je dosledkom dynamo efektu, ktory vznika kom-
biniciou rychlej rotacie a hlbokej konvektivnej zony. Na svetelnej krivke vidno medzi
zakrytmi zvlnenie odpovedajuce prave velkorozmernej chladnej skvrne. Tato vlna sa
zvyc€ajne pomaly pohybuje vo fazach v dosledku zmeny polohy skvrny casto vyvolane;
diferencialnou rotaciou.

V katalégu GCVS sa klasifikacia RS objavuje raz medzi eruptivhymi premennymi
hviezdami, druhy krat medzi tesnymi zakrytovymi dvojhviezdami. Obidve klasifikacie
su zavadzajuce. Po prvé, mechanizmom premenlivosti je v skuto¢nosti rotacna modu-
lacia v dosledku nerovnakej jasnosti povrchu spoésobenou pritomnost’ou chladnych
skvfn rozloZenych nerovnomerne pozdiz hviezdnej $irky. Po druhé, viac ako polovica
objektov klasifikovanych ako RS v katalogu GCVS nie st zakrytové dvojhviezdy.

Fotosférické skvrny sa prejavuju na svetelnych krivkach zakrytovych dvojhviezd
nerovnakou jasnost’ou maxim (O‘Connelov efekt). Hviezdna skvrna je oblast’ na po-
vrchu s vys$Sou alebo nizSou teplotou, ako je teplota okolitej fotostéry. Jej pritomnost’

preto modifikuje celkovy tok z hviezdy (Obrazok 8).

-400 =200 0 200 400

RV [km/s]

Obrazok 8: Pritomnost’ tmavej skvrny (Sipka) na primarnej hviezde v sustave XY UMa sa
prejavi aj v BF zoradenych vo faze. Jej posun je prejavom rotacie hviezdy. Sekundarna zlozka
je slabo viditelna a prechadza popred primarnu vo faze ¢ = 1,0. Obrazok prevzaty z prace
Pribulla et al. (2007).
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V pripade slnecnej analégie by sme mali ocakavat’ magnetické skvrny ako dosledok
konvekcie do vonkajsej obalky a diferencialnej rotacie. Zakladny historicky a technicky
pohl'ad mozno najst’” v praci Poe a Eaton (1985) alebo novsie v Linnell (1993).
V poslednej menovanej st skvrny definované pomocou parametrov: hviezdna sirka 6
a dizka Ag (stredu $kvrny), uhlovy polomer pg (merany od stredu hviezdy) a teplotny
faktor t¢ (pomer lokalnej teploty skvrny a okolitej teploty). Niekde sa v literatire moz-
no stretnut’ aj s tzv. doplnkovou sirkou 83 = 90° — 6. Tieto zjednodusenia pouziva aj
WD kéd (Wilson & Devinney, 1971). Mierne realistickejsi je pristup Hilla a Rucinského
(1993), ktori pocitaju s eliptickymi Skvrnami (miesto ps pouzivaju parameter velkej
polosi a). Existencia $kvin moéze byt’ odhalena napriklad ak:

e Zakrytova dvojhviezda ma nesymetricka svetelnu krivku
e Okamihy minfm zavisia na vinovej dizke filtra, cez ktory ststavu pozorujeme

e V profile spektralnej ¢iary alebo v profile BF su deformacie

Pri pomaly rotujucich hviezdach spektralneho typu A sa vyskytuju zvlastnosti (pekulia-
rity) v chemickom zloZeni ich atmosféry, ktoré st sposobené ziarivou separaciou roz-
nych prvkov, c¢o vedie k atypickym abundanciam prvkov. V mnohych pripadoch su
pritomné aj silné magnetické polia, ktorych magnetickd os nie je totozna s rotacnou

osou, ¢o sa prejavi v spektrach ale aj v zmene jasnosti hviezdy.

1.5.3 Zakrytové dvojhviezdy s pulzujucimi zloZkami

Hviezdne pulzacie st vel'mi c¢astou pricinou zmien jasnosti hviezd. Pri nich totiz do-
chadza k zmene polomeru (radialne pulzacie) alebo tvaru hviezdy (neradidlne pulzacie).
Predpoklada sa, ze v Galaxii sa vyskytuje niekol’ko miliénov pulzujicich hviezd. Polo-
ha tychto hviezd na H-R diagrame (tzv. pas nestability) naznacuje, ze v pripade ich pul-
zacie ide o prechodny evolucny stav (Obrazok 9).

V ciastocne ionizovanej oblasti stlaceny plyn moze ionizovat’ aj bez zvysenej okoli-
tej teploty. Maly narast teploty a narast hustoty zvysia Kramersovu opacitu k. Pri ex-
panzii sa zasa teplota neznizi, ako by sa ocakavalo, ale i6ny rekombinuji a uvolnia
energiu. Pri tom sa hmota pohybuje hore a dolu. Pri pulzaciach rozlisujeme dva za-

kladné médy:

® g-mody — zdrojom pulzacii je gravitacia ako navracajuca sila. Tieto médy sa tvo-
rené vndtornymi gravitacnymi vlnami prepojenymi so vztlakovou silou pésobia-

cou na hviezdnu hmotu, ktora sa premiestnuje neradialne.
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® p-médy — navracajucou silou v tomto pripade je tlakova sila, ktora vytvara zvu-
kové vlny stlacanim alebo rozpinanim plynu. Tie sa dokazu $irit’ radialne aj ho-
rizontalne. Na ich popis je potrebné zaviest’ dve cisla: [ a m, ktoré popisuju na
kolko oblasti je oscilujici povrch hviezdy rozdeleny. Na rozhrani tychto oblasti
sa nachadza tzv. uzlova kruznica, ktora nepulzuje. Susedné oblasti pulzuja
v opa¢nom smere. Vyssie harmonické frekvencie sa spravidla oznacuju ¢islom,
napr. p1. Pre m rézne od nuly sa pulzicie pohybuju pozdiz rovnobeZky po po-
vrchu hviezdy bud v smere rotacie hviezdy (progradne mody), alebo
v protismere (retrogradne mody). Radialny moéd (I = m = 0) spésobuje, ze sa
cely povrch hviezdy rovnomerne rozpina (pri zachovani sférickosti), alebo

zmrstuje.

Zakladny smer symetrie pulzacif je urceny rota¢nou osou hviezdy. Pulzacie su spreva-
dzané spojitou zmenou jasnosti (priamoumerne polomeru), povrchovej teploty (ne-
priamoumerne polomeru), spektralneho typu a radidlnej rychlosti s rovnakou periodici-

tou. Peridéda pulzov suvisi so strednou hustotou g < M /73 hviezdy:

1
By~ \/?ﬁ (33)

Viaceré teoretické modely predpovedaju vyskyt vynutenych oscilacii v tesnych dvoj-
hviezdach ako dosledok rezonancie medzi gravitacnymi slapovymi silami a g-médmi
stupna | = 2. Willems a Aerts (2002) zistili, ze amplitddy radialnych rychlosti pulzacii
su vyssie pre hviezdy s excentrickymi obeznymi drahami a tiez zalezia od sklonu roviny
obeznej drahy i. Existuju vsak aj oscilacie v dlhoperiodickych!” dvojhviezdach. K nim
patria napriklad hviezdy o« Cen A a B Cen. V ich pripade vSak neboli zatial zistené
ziadne fotometrické variacie a pravdepodobne ide o neradialne p-médy.

Prehlad o pulzujacich zlozkach v zakrytovych dvojhviezdach bol nedavno zverej-
neny Pigulskym (2006). Hladanie pulzujicich zloziek dvojhviezd je in§pirované moz-
nost’ou pouzit’ zakryt na zmapovanie neradidlnych moédov pulzacid (Biré & Nuspl,
2005), na to vsak treba velky pocet pozorovani zakrytov. Taktiez mozno Studovat’
efekt slapového posobenia na moédy pulzacii. Existuju hviezdy, ktorych mody su blizke
celo¢iselnym nasobkom orbitalnych periéod (Handler et al., 2002), ktoré sa interpretuja
ako slapovo vybudené.

Dvojhviezdy typu Algol s pulzujicou (oscilujucou) zlozkou sa oznacuja ako oEA.
Otazka, ktora zo zloziek pulzuje moze byt’ zodpovedana iba s dobre ¢asovo rozliSenou
fotometriou alebo v pripade uplnych zakrytov. Vyskyt pulzujicej zlozky v dvojhviezde
je dolezity pre overenie teoretickych modelov, ked’ze v pripade zakrytovych spektros-
kopickych dvojhviezd pozname hmotnost’ pulzujucej zlozky.

17 Mysli sa tym, Ze ich orbitalna periéda je aspon o 2 rady dlhsia, ako peridda oscilacii
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Obrazok 9: H-R diagram spolu s vyvojovymi drahami hviezd réznych pociatocnych hmot-
nost{ s naznac¢enymi oblast’ami, v ktorych hviezdy v danom evolu¢nom stadiu pulzuja. DPP
oznacuje dlhoperiodické premenné hviezdy (Ostlie & Carroll, 2006, p.490). Vyvojové trajek-
torie podl'a Schaller et al. (1992).
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1.6 Stavba a vyvoj tesnych dvojhviezd

1.6.1 Paradox Algolu

Algol (B Per) je prva objavena zakrytova dvojhviezda, aj ked v skutocnosti ide
o trojhviezdnu sustavu. Zlozky jeho tesnej dvojhviezdy st podobor a hviezda hlavnej
postupnosti. Klasickd evoluéna tedria samostatnych hviezd udava, ze dizka pobytu
hviezdy na hlavnej postupnosti je nepriamo umerna jej povodnej hmotnosti. Avsak
v pripade Algolu je primarna (fazsia) hviezda z hlavnej postupnosti a nie vyvinuty po-
dobor. Riesenie tohto ,paradoxu® sa ponuika v prenose hmoty medzi jednotlivymi
zlozkami.

1.6.2 Stadia prenosu hmoty

Obidve hviezdy ststavy na zaciatku lezia na hlavnej postupnosti a si oddelené (teda
nevyplnaju svoje Rocheove laloky). Hmotnejsia primarna zlozka sa vyvija rychlejsie
a zacina vypliovat’ svoj Rocheov lalok, sustava sa meni na polodotykova. Pretoze d’al-
Sie rozpinanie obalky hviezdy je limitované gravitacnym potencidlom, dochadza
v d’alsom stadiu k prenosu hmoty cez Lagrangeov libra¢ny bod L1. Sekundarna zlozka
nabera na hmotnosti a ziskava aj moment hybnosti, obezna periéda klesa a zlozky sa
navzajom priblizia. Na konci tohto Stadia sa byvala sekundarna zlozka stava primarnou
(fazsou). V tomto okamihu sa obezna peridéda opit’ predlzuje a hviezdy sa od seba
mierne vzd’alujd. Vyvinutejsia (uz sekundarna) zlozka sa vsak stale vyvija rovnakym
tempom. Jej vautorné vrstvy atmosféry sa budu rozpinat’ a to podnieti d’alsi pomaly
prenos hmotnosti. Pocas tejto vymeny latky moze hviezdny darca prist’ az o 85% svo-
jej povodnej hmotnosti. Ak ma prijemca hmoty dostatocne maly polomer, moze sa
okolo neho vytvorit’ akréény disk. Ziskana hmotnost’ navyse urychli vyvoj hviezdy na
hlavnej postupnosti.

Dalii vjvoj sekundarnej zlozky (donora hmotnosti) zalezi na jej pociato¢nej hmot-
nosti. Ak jej hmotnost’ M, neprekroci asi 3 M, z hviezdy nakoniec zostane héliovy
biely trpaslik. V pripade ked 3 Mg < M, < 15 My, dojde vo hviezde k héliovému
zablesku. Toto d’alsie stadium je charakteristické silnymi hviezdnymi vetrami. V oboch
pripadoch ak na vyvinuta zlozku preteka hmota z primarnej zlozky, sistava moze vy-
buchnut’ ako nova, pripadne supernova typu Ia. Hviezdy s povodnou hmotnost’ou
vysSou ako 15 M sa vo vyvoji dopracuji az k tvorbe energie prostrednictvom s, r
procesu a po vybuchu supernovy typu Ib alebo II skoncia ako neutrénové hviezdy ale-
bo ¢ierne diery. Menej vyvinuta zlozka vsak tato katastrofu prezije a dalej moze preno-

som hmotnosti zasobovat’ kompaktny objekt. Primarna zlozka pokracuje vo svojom
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vyvoji zavislom od hmotnosti jej jadra. Pri dostato¢ne silnom odtoku hmoty sa méze

cela sustava rozpadnut’.

1.6.3 TRO v kontaktnych dvojhviezdach

Stavba a vyvoj tesnych dvojhviezd ostava aj v dnesnej dobe nie celkom vyriesenym
problémom stelarnej astrofyziky. Staré modely tepelnych relaxacnych oscilacii!® (TRO),
napr. (Lucy, 1976), predpokladali, Ze zlozky dotykovej sustavy nie su v tepelnej rovno-
vahe a mo6zu st volne vymieniat’ hmotu. Ak sa celkova hmotnost’ a moment hybnosti
sustavy zachovava, tieto modely predpokladaju, ze sistava bude vykazovat’ cyklické
zmeny pomeru hmotnosti. Prenos hmoty a energie z menej hmotnej hviezdy na hmot-
nejsiu zlozku tesnej dvojhviezdy sposobi zvicsenie drahy a prerusenie kontaktu. Se-
kundarna zlozka sa dostane pod svoj Rocheov lalok, primarna zlozka ma nadbytok
energie a expanduje. Po zvicseni jej polomeru na Rocheov vnutorny potencial zacne
prenos hmoty na sekundarnu zlozku. Sustava je v polodotykovej faze a pri prenose
hmoty z hmotnej$ej na menej hmotnu zlozku sa obezna draha zloziek bude zmensovat’
az do obnovenia kontaktu a cely cyklus sa opakuje. Tento proces sa nazyva tepelna
relaxacna oscilacia (TRO). Van’t Veer (1979) a neskor d’alsi autori vSak ukazali, Ze
v takomto pripade hraje dolezitd ulohu aj strata momentu hybnosti sposobena magne-
tickym brzdenim sustavy v dosledku interakcie rotujuceho magnetického pola zloziek
a elektricky nabitych castic hviezdneho vetra. Podl'a Maceroniovej a van’t Veera (19906),
sa obe hviezdy zohreju a primarna zlozka zvacsi natol’ko, ze nebudu schopné udrzat’ si
konvektivne obalky a tym aj magnetické polia generované dynamovym javom. Evolu-
cia sustavy tak bude vyrazne ovplyvnena javom TRO.

V pripade vhodne velkej straty momentu hybnosti sustavy vsak k TRO cyklom

nemusi vobec dojst’ a kontaktna faza moéze trvat’ dlho.

1.7 Modelovanie tesnych dvojhviezd

Prvé perspektivne pristupy k modelovaniu svetelnych kriviek pochadzaja od Hilla
a Hutchingsa (1970) ako aj od Wilsona a Devinneyho (1971), ktori predstavili metédu
syntetizovania svetelnych kriviek. Vd'aka velkému mnozstvu efektov a parametrov nie
je mozné analyticky vyjadrit’ teoretické svetelné krivky a tloha sa riesi numericky. Rie-
Senie pozostava z pripravy povrchovej mriezky, urceni lokalnych parametrov v jej uz-
loch a vypocet tokov z viditelného povrchu pre zadand geometriu sustavy. Program
ROCHE (Pribulla, 2004) vychadza pri definovani mriezky z Rocheovej geometrie (1).
Pre kruhové drahy a synchréonnu rotaciu zloziek st vstupnymi parametrami len po-

18 Z angl. ,,Thermal Relaxation Oscillations®
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vrchové ekvipotencialy f2g; , a pomer hmotnosti q. Pri asynchrénnej rotacii pre kazda
zlozku mame iny vzt’ah pre zovseobecneny ekvipotencial, ktory teraz zavisi aj od tzv.
rota¢nych faktorov zloziek (fi, = wy,/wg), ktoré udavaju kolkokrat rychlejsie rotuje
kazda zlozka voci synchréonnej keplerovskej rotacii wy = \/W Pri priprave po-
vrchovej mriezky program ROCHE vyuziva cylindricka sastavul®. Kazdy bod je defino-
vany trojicou suradnic P(x, 8,7) tak, ze uzly mriezky st v bodoch rovnako vzdialenych
o urcité Ax a Af. Polomer r(x, 8) sa vypocita zo vzt'ahu (1) upraveného do cylindric-
kych suradnic. Pre kazdy uzol povrchu najprv program vypocita zlozky tiazovej sily

F= (E., E,, F,) a lokilne tiazové zrjchlenie. Velkost’ elementirnej plosky sa vypodita:

|F|r(x, 0)AxA6

(34)
F,sinf + F, cos 0

AS = —

Teplotu v uzle modifikuje gravitacné stemnenie a reflexny efekt. Zvycéajnym pristupom
je zapocitat’ najprv gravitacné stemnenie a az potom reflexny efekt. Pri vypocte oziare-
nia daného povrchového elementu musime zapocitat’ vSetky z neho viditelné po-
vrchové elementy druhej zlozky. Pre celkovy dopadajici tok z plochy B na povrchovy
element A plati:

COoS @ CcoSs
Firr j ] I(cosa, 9, T) ——— '8 (35)
4'7TRAB

kde I(cosa, g,T) je bolometricka intenzita vyzarovani z povrchovych bodov druhej
hviezdy, Rpg je vzdialenost’ povrchovych elementov, a a f si uhly medzi normalou
k povrchu a spojnicou povrchovych elementov A a B. Integruje sa cez celu viditelna
plochu dS druhej zlozky. Pri vypocte dopadajucich tokov na bod A treba zapocitat’ aj
okrajové stemnenie disku druhej hviezdy. Pritom pocitame s bolometrickymi koeficien-
tmi okrajového stemnenia. Mézeme si vybrat’ linearny alebo logaritmicky zakon. Ak
povodna teplota elementu A bola T, albedo povrchu je 4 a uvazujeme LTE potom na
zaklade Stefan-Boltzmannovho zakona plati Fiora) = 0Te* + AFipr. A pre vyslednd tep-
lotu plati:

1/4

F
Teff — ( t;)_tal) (36)

Presny vypocet reflexného efektu je iterativny (Kallrath & Milone, 1999), lebo zvysenie
teploty jednej zlozky sposobi vyssi ohrev privratenej hemisféry druhej zlozky a naopak.
V pripade, Ze vzdialenost’ zloziek dvojhviezdy je vel'ka v porovnani s ich polomermi, je

19 Rovnomerné pokrytie povrchu zloziek plosnymi elementmi sa da zabezpecit’ aj projekciou a delenim mnoho-
stenov na povrchy.
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mozné pre zvysenie teploty povrchovych elementov najst’ priblizné analytické vyjadre-
nie (Djurasevi¢, 1992). Existencia teplych, ¢i studenych Skvin na povrchu si vyzaduje
dalsiu korekciu teploty plosnych elementov, do ktorych Skvrna zasahuje. To je potreb-
né urobit’ este pred zapocitanim reflexného efektu.

Lokalne monochromatické toky sa pri obehu zloziek nemenia, takze ich staci vy-
pocitat’ pre dané parametre iba raz. Hrubym priblizenim povrchového Ziarenia hviezdy
je ziarenie absolutne cierneho telesa. Potom tok emitovany povrchovym elementom dS

mozeme vypocitat’ ako dF = B(4,T)dS, kde

hc? 1
5 hc ) _ 37)

2
B(4,T) =
exp (W

pricom h je Planckova konstanta a ¢ je rychlost’ svetla vo vakuu. Skutocné hviezdy
vsak zd'aleka neziaria ako absolutne c¢ierne teleso. Preto je vhodnejsie pre danu vlnovu
dizku, teplotu a tiazové zrychlenie interpolovat’ tok z modelovych atmosfér. Program
ROCHE. vyuziva kniznicu modelovych atmosfér pre $iroky rozsah vlnovych dizok od
UV do IR a rozsah teplot od 2 000 K do 50 000 K (Lejeune et al., 1997). Pri skutoc-
nych fotometrickych pozorovaniach vsak svetelné krivky nie si monochromatické,
takze je potrebné poznat’ priepustnost’ pouzitého filtra a spocitat’ celkovy tok precha-
dzajtci danym filtrom. Djurasevi¢ (1992) aproximuje efektivau vinovid dizku filtra vyu-
zitim Planckovej funkcie:

I, A HD)B(A,T)dA
Jy" HAB(4,T)dA

Aett(T) = (38)

kde (1), je priepustnost’ filtra ako funkcia vlnove; dizky.

Dalsim krokom je vjpocet celkového toku z viditePného povrchu dvojhviezdy pre
vietky fazy a zadant vinovi dizku. Zvycajne sa poéita pre 100 az 200 krokov vo faze.
Program sumuje tok len pre viditelné povrchové elementy a zapocita okrajové stem-
nenie. Ked’ze zlozky tesnych dvojhviezd su deformované, prispevok okrajového stem-
nenia zavisi na orbitalnej faze ¢ a uhle sklonu obeznej drahy i. Ak fazu ¢ pocitame od
hornej konjunkcie primarnej zlozky, potom smerovy vektor dqy(ly, mg, ng) k pozorova-

telovi je

lp = cos@sini
my = sin @ sini (39)
Ng = COS
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Nech g je uhol medzi smerom k pozorovatelovi dq(ly, Mg, ) a normale #i(F,, E,, F,)

k elementarnemu povrchu:

loF + moE, + nyF,

COSU = —

40
\/sz +E*+E? (40)

potom pri pouziti linearnej aproximacie okrajového stemnenia pre intenzitu plosného
clementu plati I(u) = IH[1 —u(A4T,g)(1 —u)] alebo logaritmickej aproximacie
I(u) =L[1—=x"(4LT,g)(1—p) —y'ulnu], kde u,x',y" su koeficienty okrajového
stemnenia, ktoré program ROCHE interpoluje z tabuliek (van Hamme, 1993) pre Stan-
dardné hodnoty kombinacii efektivnej teploty T alogaritmu gravitacného zrychlenia
log g. Na celom povrchu hviezdy st variacie koeficientov okrajového stemnenia spo-
sobené len malymi zmenami teploty ako funkcie polohy a ich vysledny vplyv na tvar
svetelnej krivky je zanedbatelny, preto pre usetrenie vypoctového c¢asu sa hodnoty ko-
eficientov okrajového stemnenia povazuju za konstantné na celom povrchu hviezdy.
Znacny vypoctovy €as si vyzaduje zistenie, ktoré povrchové elementy si v danej
faze ¢ a pre dany sklon drahy i k pozorovatel'ovi viditelné. Mimo zékrytov znamienko
u vo vzt'ahu (41) urcuje, ¢i je dany povrchovy element viditelny. Ak je totiz uhol medzi
normélou k povrchu a smerom k pozorovatelovi vicsi ako m/2, dany povrchovy ele-
ment je za horizontom hviezdy. Ani pre kontaktné dvojhviezdy zakryty nenastavaju pre
fazy £60° od minim, preto program v tychto intervaloch zakryty netestuje. To, ¢i je
dany povrchovy element pocas zakrytu zakryvany alebo nie, je mozné zistit’ viacerymi
metédami. (Mochnacki & Doughty, 1972) testovali viditel'nost’ elementu tak, Zze poci-
tali velkost’” potencidlu pozdiz zorného lica smerom k pozorovatefovi a ak
v niektorom bode bol potencial vyssi ako povrchovy ekvipotencial druhej zlozky, dany
povrchovy element je zakryvany. Druhou moznost'ou je pracovat’ metédami pocitaco-
vej grafiky ako Hilditch a Collier Cameron (1995), ktor{ rozdelia rovinu kolmu na zor-
ny lu¢ na rovnaké elementy (pixle). Potom sa v ramci kazdého pixlu zatriedia povrcho-
vé elementy podla vzdialenosti od pozorovatela. Len povrchovy element najblizsie
k pozorovatel'ovi moze byt’ viditel'ny. Program ROCHE pouziva algoritmus upraveny
z prace Djurasevica (1992). Tu sa zlozka, ktora moéze dany element zakryvat’ aproximu-
je gulou s polomerom R = Tp4int, teda najvacsim ciastkovym polomerom a hfada prie-
se¢nik priamky definovanej zornym la¢om a gulou (x — 1)? +y% +z% = R? | kde

priamka je vyjadrena parametricky:

X =x0 +lot
y = Yo + mgt (41)
Z =2Zy+ngt
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Uloha vedie k rieseniu kvadratickej rovnice pre parameter t. V pripade, e riesenim st
realne korene, program testuje, ¢i medzi priese¢nikmi danymi rieSeniami rovnice existu-
je bod s niz§im zodpovedajicim potencialom, ako je ekvipotencial povrchu sekundar-
nej zlozky. ROCHE definuje funkciu viditelnosti y(x, 7,0, ¢), ktord je rovna nule alebo
jednotke. V pripade zakrytu elementov sekundarnej zlozky sa situacia riesi obdobne.

Celkovy tok prichadzajuci zo zlozky dvojhviezdy v danej faze, pre danu vlnova
diZku a sklon potom vypocitame ako

L2 (@) = f x(x,7,6,9)(u,9,T, 2) cos udS (42)
S

kde integrujeme cez cely povrch § zlozky 1 alebo 2. Celkovy tok zo ststavy je potom
suctom l1,(@) = L1 (@) + ().

Tretie svetlo vo vseobecnosti komplikuje analyzu svetelnej krivky, ked'Zze koreluje
s viacerymi parametrami (napr. sklon drahy, pomer hmotnosti) a znizuje fotometricka
amplitddu. Pri modelovani ROCHE pocita s tretim svetlom ako volnym parametrom
pre kazdd vlnova dizku (filter), teda I3 = I5(1) a je vyjadrené v jednotkich celkovej
jasnosti dvojhviezdy l;,. V literatire sa niekedy vyjadruje tretie svetlo v jednotkach
celkovej jasnosti sustavy vtedy l3 < 1,0.

Pri syntéze svetelnej krivky sa vyuzivaju symetrie, ktoré umoznuju skratit’ vypo-
Ctovy cas: orbitalna a povrchova symetria. Pokial’ sa na povrchu zloziek nenachadzaja
ziadne nehomogenity (hortce alebo chladné skvrny) a draha dvojhviezdy je kruhova,
potom je svetelna krivka symetrickd vzhladom na sekundarne minimum a plati
1(0,5—A¢) =1(0,5+ Ap). Vdaka symetrii tvaru tesnej dvojhviezdy, voéi rovinim
X —Yyax— z, stadi pocitat’ reflexny efekt a lokilne monochromatické toky na 1/4 po-
vrchu zlozky.

Ak mame k dispozicii HJD pre jednotlivé fotometrické pozorovania, je mozné op-
timalizovat’ aj efemeridu. Vo vstupnom subore si zvolime, ktoré parametre budu zafi-
xované a ktoré uvol'nime na optimalizaciu. Takisto zvolime mod riesenia, ktory fixuje
hrani¢né hodnoty parametru f. Optimalizacia parametrov sa zvycajne prevadza meto-
dou diferencidlnych korekeii, ktora vyzaduje numericky vypocet parcialnych derivacii
toku podla jednotlivych parametrov. Kvalita rieSenia sa testuje pomocou $tatistiky x?.

Najvicsou komplikaciou pri analyze svetelnych kriviek je nejednoznacnost’ rieSenia
kvoli velkému mnozstvu parametrov a korelaciam medzi niektorymi parametrami
(napr. sklon drahy i a pomer hmotnosti g, tretie svetlo I3 a sklon i, koeficienty gravi-
tacného stemnenia a miera vyplnenia f Rocheovych lalokov a pod.). Kompletné riese-
nie modelu dvojhviezdy bude teda obsahovat’ parametre:
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Symbol Popis veliciny
HJD, pociatocny heliocentricky juliansky datum efemeridy
P, P obezna peridda sustavy a jej pripadna zmena
a vel'ka polos
q pomer hmotnost{ zloziek
M, M, hmotnosti zloziek
[ sklon roviny obeznej drahy k zornému lucu
14 radialna rychlost’ taziska sdstavy
K1, K, poloamplitudy radialnych rychlosti zloziek
Tete 1, Tetf2 efektivne teploty zloziek
Ly, L, svietivosti zloziek
0p 1,0z, Rocheove gravitacné potencialy zloziek
i, f2 miery vyplnenia Rocheovych lalokov zlozkami
R, R, absolutne polomery zloziek
log g1,10g g, povrchové gravitacné zrychlenie
A, Ay povrchové albeda (fixuju sa)
ay, ay koeficienty gravitacného stemnenia (fixuju sa)
Uq, Uy linearne?’ koeficienty okrajového stemnenia
I;(A) tretie svetlo vo filtri so strednou vlnovou dizkou A
Asik uhlovi dizka stredu £-tej skvrny
Os uhlova sirka stredu £-tej Skvrny
Ps k uhlovy polomer £-tej Skvrny
tek teplotny faktor £-tej Skvrny

TabuPka 1: Parametre, ktoré mozno urcit’ rieSenim svetelnych kriviek a kriviek radialnych
rychlosti.

20 Pripadne logaritmické koeficienty x*, y*, podla toho, ktoré pouzijeme
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2 Viacnasobné sustavy

Osamotené hviezdy sa vo vesmire vyskytuju vel'mi zriedka. Nakolko z prvotného za-
rodoc¢ného oblaku vznika vicsie mnozstvo protohviezd (v zavislosti od hmotnosti ob-
laku), modely vzniku hviezd predpovedaju pocetny vznik hviezdnych sustav. Hviezdy
tvoria skupiny, v ktorych st navzdjom gravitacne zviazané. Bud’ ide o hviezdokopy,
kde su jednotlivé clenské hviezdy od seba znacne vzdialené, alebo o viacnasobné
hviezdne ststavy. Odhaduje sa, ze az 70% hviezd sa nachadza v dvojhviezdach alebo
viacnasobnych sustavach (Duquennoy & Mayor, 1991). Olling (2004) dokonca zasiel az
tak d’aleko, Ze podla neho takmer 90-95% hviezd tvor{ s inym objektom (hviezda ale-
bo hnedy trpaslik) minimalne dvojhviezdnu sustavu. Pribulla a Rucinski (2008) uvadza-
ja, ze Statisticky okolo 60% tesnych dvojhviezd je sucastou minimalne trojhviezdne;
sustavy. Také sustavy su stabilné iba ak je tretia zlozka na vzdialenej drahe okolo spo-
lo¢ného t'aziska s tesnou dvojhviezdou (Obrazok 10b). Stabilna Stvornasobna sdstava
moze byt tvorena spomenutou trojitou sustavou s d'alsou vzdialenou zlozkou obieha-
jucou spolocné t'azisko (Obrazok 10d) alebo dvoma zakrytovymi kratkoperiodickymi
dvojhviezdami (Obrazok 10c) na vzajomnej vzdialenej drahe (Rucinski & Kaluzny,
1986). Existuja aj extrémne pripady, napr. Castor (« Gem) je Sest’nasobna sistava, kto-
rej zlozky su spektroskopické dvojhviezdy. V Tokovininovom (1999) katalégu viacna-
sobnych sastav (MCS) je najpocetnejsou stustavou AR Cas so siedmymi zlozkami.

J_l_l b
I_,%I_IE'—l

| F‘le:'—l

Obrazok 10: Tzv. mobilné diagramy (Evans, 1968) znazorfiujice mozné hierarchické uspo-
riadanie zloziek viacnasobnych sustav: a) klasicka dvojhviezda, b) trojhviezda, ¢) stvorhviezda
s hierarchiou 2, d) $tvorhviezda s hierarchiou 3, €) pit'nasobna ststava

I~

Tretie a dalSie telesa mozno zo spektroskopickych pozorovani odhalit’ r6znymi meto-
dami: pomocou funkcie rozsirenia (Lu et al., 2001) alebo zo spektier (Hendry &
Mochnacki, 1998). Pri fotometricky pozorovanych dvojhviezdach st najdolezitejsimi
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naznakmi LITE efekt (pozri kapitolu 2.1.1) alebo zmeny sklonu drahy i vyvolané sla-
povym posobenim treticho telesa (Mayer et al., 2004).

Pri $tadiu viacnasobnych sustav je vel'mi dolezity pomer obeznych periéd vonkaj-
sej a vautornej drahy (Poyu/Pin), tesp. jeho dekadicky logaritmus log(Pyyt/Pin). Napt. u
hviezdy HD 100 018 je tento pomer 86 rokov/7,4 dfia ~ 4 244. Vzijomny sklon @ je
definovany:

cos @ = cos(iy) cos(i,) + sin(iy) sin(i,) cos(2, — 2,) (43)

kde iy, i, su inklinacie vnutornej, resp. vonkajsej drahy k rovine oblohy a 24, 2, su
zodpovedajice argumenty dizky vystupného uzla. Znamienko % vyjadruje neistotu
v pripade neznamych hodnot {2 pri absentujucich krivkach radialnych rychlosti, pretoze
nie je mozné rozhodnut’, ktory z dvoch uzlov je vystupnym (neistota o 180°). Iba zo
spektroskopickych pozorovani nemozno uréit’ ani sklon i, ani dizku vystupného uzla 2
a teda ani vzajomny sklon @.

Pritomnost’ d’al$ej hviezdy na vonkajsej drahe v sustavy sposobuje postupnu zme-
nu dizky periastra IT (Obrazok 2) tesnej dvojhviezdy. Na O-C diagrame?! sa prejavi
sinusoidami s fazovym rozdielom 180° medzi primarnymi a sekundarnymi okamihmi
minim. Ako nazorne ukazali Mayer et al. (2004) pritomnost’ treticho telesa na vzdiale-
nej drahe sa prejavi precesiou drahy tesnej dvojhviezdy (zmenou sklonu i), co ma za

nasledok zmeny v hibke minim na svetelnej krivke.

2.1 Metody detekcie d’alsich zloZiek

Niektoré metoédy bezne pouzivané na zistenie pritomnosti treticho telesa:

e priama vizualna detekcia s pouzitim adaptivnej optiky (hranicou rozliSenia zlo-
ziek je difrakény limit d’alekohl'adu)

e rozliSenie jednotlivych zloziek sustavy pomocou skvrnkovej interferometrie

e opticka interferometria s pouzitim viacerych d’alekohl'adov (hranica rozliSenia je

dana dlZkou zakladne interferometra a vinovou dizkou, na ktorej sa pozoruje)

e astrometrické trojhviezdy (pritomnost’ tretej zlozky zistena z presnych pozic-
nych merani druzicou Hipparcos)

2! Diagram ,,Observed — Calculated® ¢ize zavislost’ rozdielu skuto¢ne pozorovaného a vypocitaného okamihu
minima od epochy E: (0 — C) = Tops — Ty — E. P.
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e pritomnost’ dalSicho profilu v CCF alebo BF ziskanych zo spektra (problémom
je, ze jej signal moze byt slaby a objekt nemusi byt’ nutne gravitacne zviazany

so zvyskom sustavy)

e premenliva radidlna rychlost’ y;, tesnej sustavy. Metdda je teoreticky citliva na

kratsie periddy treticho telesa, ale zatial’ nebola uspesne pouzita.

e svetelnua krivku nie je mozné riesit’ bez treticho svetla 3. Takato situdcia nastava
v praxi vynimocne a na definitfvne potvrdenie d’alsej zlozky je potrebné mat’ aj

pozorovania iného druhu, napr. spektroskopiu.

e v O-C diagrame z okamihov minim je viditelny LITE s periédou povicsine
kratsou, ako je interval pokrytia pozorovaniami, ale zmena obeznej periédy mo-

ze byt’ vyvolana aj inym mechanizmom.

e premenlivé hibky minim v zakrytoch, ¢o ale moze byt vyvolané aj prekryvom
dvoch hviezd v jednej apretare (napr. pri fotometrickych prehliadkach s malym
uhlovym rozli§enim). Dodato¢né tretie svetlo znizi hibku minim.

e v pripade kontaktnych dvojhviezd je znama zavislost’ medzi orbitalnou perio-

dou P (d) a farebnym indexom (Wang, 1994):
(B—-V),=0,062—-1,310logP (44)

Ak sa pozorovany farebny index pre danu kontaktni dvojhviezdu vyrazne lisi

od predpovedaného, znamena to, ze v sustave sa nachadza dalsia zlozka

(Pribulla et al., 2001).

2.1.1 LITE

LITE (angl. skr. LITE = Light-time effect), ¢ize efekt konecnej rychlosti svetla, je pe-
riodicka zmena orbitalnej periédy sposobena pohybom zakrytovej dvojhviezdy okolo
spolo¢ného taziska celej viacnasobnej sustavy. Prejavi sa tak, ze pozorované okamihy
minim sa periodicky oneskoruju alebo predbichaju efemeridu, pricom posuny primar-
nych a sekundarnych minim sa rovnaké (na rozdiel od apsidalneho pohybu). V O-C
diagrame sa minima nachadzaji na rovnakej krivke podl'a efemeridy:

JDmin =JDo + P X E + AT (45)
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kde P a Q su konstanty kvadratickej efemeridy zakrytovej dvojhviezdy. Peridda, ampli-
tuda a tvar tejto krivky zavisi na obeznej peridde P; treticho telesa, velkej polosi ay,
a excentricite e, spolocnej obeznej drahy zloziek dvojhviezdy. V pripade excentrickej
drahy dvojhviezdy mozeme v O-C diagrame pozorovat’ kombinaciu LITE a apsidalne-
ho pohybu. Vyraz popisujici ¢asové oneskorenie AT v dosledku LITE ako funkciu
drahovych elementov odvodil po prvy raz Irwin (1952):

_ a12 Sin i12 1 - 6122

AT Sin(ﬂlz + (1)12) + €12 sin (OFY) (4‘6)

c 1+ ey, cos Yy,

kde ¢ je rychlost’ svetla vo vakuu, a;,, i1, €12, 12, W12 st velka polos, sklon drahy,
excentricita drahy, prava anomalia (je funkciou ¢asu) a dizka periastra drahy t'aziska
zakrytovej dvojhviezdy okolo t'aziska celej sustavy.

Z polamplitudy LITE efektu (S) v sekundach je mozné urcit’ funkciu hmotnosti
treticho telesa (Ribas, 2005):

M3 sin3 ig Am?c3 §3
(My, + M3)2 G P?

f(M3) = (47)

kde P; je orbitalna peridda treticho telesa a M;,, M3 su hmotnosti tesného dvojhviezd-
neho paru a tretej zlozky. Vo vSeobecnosti si vak detekcia d'alsich zloziek pomocou
LITE vyzaduje potvrdenie inym typom pozorovani (napr. spektroskopia, astrometria).

2.2 Vznik a vyvoj viacnasobnych sustav

Hviezdy vznikaji kontrakciou molekularnych oblakov medzihviezdneho plynu. Prvot-

na hmotnost’ oblaku musi presahovat’ Jeansovu hmotnost’ M; na vyvolanie kontrakcie:

[ 3
M = i( SkT ) (48)
1 4tp \Gumy

kde p je hustota oblaku, T jeho teplota, u stredna molekulova hmotnost’ a my hmot-

nost vodika. Pri splneni tychto podmienok vznika gravitacnym kolapsom
a kondenzaciou plynu a prachu protohviezda. Typické medzihviezdne oblaky obsahuju
hmotnost’ niekolkych tisic az desat’tisic hmotnosti Slnka, takze sa z nich vytvori mno-

ho protohviezd. Na vytvorenie viacnasobnych sustav sa predpoklada viacero scenarov:
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e Zachytenie: pociatocne nezavisla dvojhviezdna ststava a osamotena hviezda sa
v protohviezdnom oblaku priblizia dostato¢ne blizko a stant sa gravita¢ne via-
zané. Tento mechanizmus je vSak malo pravdepodobny a nepostacuje na vy-

svetlenie pozorovaného mnozstva viachasobnych sustav.

® Rozpad: rychlo rotujuca protohviezda by sa mohla rozpadnat’ na viacero Casti,
ale ako ukazali Durisen et al. (1986), unikajuca hmota v kazdom pripade vytvori
len $piralové ramena a nasledne prstenec latky a nie kondenzaty, z ktorych by sa
vyvinuli protohviezdy.

e Fragmentdcia: najpravdepodobnej$im scenarom je pociatocna fragmentacia ko-
labujiceho oblaku na viacero mensich kondenzatov vyvolana napr. gravitacnym
slapovym posobenim Galaxie. Taktiez sa méze z povodne rovnomernej hustoty
oblaku vytvorit’ najprv prstenec so zvysenou hustotou (Larson, 1972), ktory sa
neskor rozdeli na dva alebo viacero mensich oblakov. Takto vytvorené frag-
menty vsak maju priblizne rovnaké hmotnosti (Norman & Wilson, 1978).
K fragmentacii a vzniku protohviezdy vsak moze dojst’ aj v okolohviezdnom

disku (v okoli hviezd typu T Tauri) (Shu et al., 1990).

2.3 Vyvoj tesnych dvojhviezd vo viacnasobnych sus-
tavach

Vznik tesnych dvojhviezd s orbitalnymi periédami kratsimi ako niekolko dnf je dopo-
sial’ nie celkom objasneny. Nemoézu vzniknut’ rozpadom protohviezdneho oblaku, pre-
toze by sa museli polomery protohviezd pocas vyvoja pred hlavhou postupnost’ou
prekryvat’. Je mozné, ze vznikli v ramci trojhviezdnej stustavy prostrednictvom Koza-
iovych cyklov. Blizke priblizenie ako doésledok tohto efektu vyvola cirkularizaciu drahy
tesného hviezdneho paru prenosom momentu hybnosti na vonkajsiu hviezdu

a vytvorenie hierarchickej sustavy (Eggleton & Kiseleva-Eggleton, 2001).

2.3.1 Kozaiove cykly

Vo viacnasobnych sustavach, kde jadro tvorf tesna dvojhviezda a vonkajsia tretia zloz-
ka obiecha danu sistavu pod vzajomnym sklonom @, dochadza k periodickej zmene
tvaru obeznej drahy (az ku e < 1) a jej orientacie (@) na casovych skalach ovel'a dlhsich
ako st obidve obezné periédy. Prvy krat tento efekt opisal Kozai (1962) pri analyzova-
nf obeznych drah asteroidov.
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Pre hmotny bod obichajici centrdlne hmotnejsie teleso na drahe s excentricitou e
a sklonom i sa zachovava?2 hodnota V1 — e2 cos i. Kozaiove oscilicie sa prejavia, ak sa
vzajomny sklon obeznych drah pohybuje v rozmedzi asi 39,2° < @ < 140,8°. Vnu-
torna dvojhviezda si zachovava vzdialenost’ zloziek (resp. dizku velkej polosi a). Ma-
ximalna hodnota excentricity vnutornej drahy, pri predpoklade malej pociato¢nej hod-
noty, je (Innanen et al., 1997):

5
Cmax = \/1 - §cosz(¢>0) (49)

Typicka casova skala medzi limitnymi hodnotami excentricity (polperi6da) oscilacii
zavisi od vnutornej (Py,) a vonkajsej (Poyt) obeznej periédy, hmotnosti zloziek (M;)
a excentricity vonkajsej drahy eqy (Kiseleva et al., 1998):

_ 2P§y My + M, + M;
k= 37TPi M3

(1 - edu)™? (50)

V désledku Kozaiovych cyklov s uvazovanim slapového trenia predpokladaju Fabrycky
a Tremaine (2007) podobnu distribuciu obeznych periéd vnutornych dvojhviezd hie-
rarchickych ststav, ako uvadzaju Tokovinin et al. (2000).

22V pripade slapového trenia je vyraz komplikovanejsi, pozri napr. Kiseleva et al., 1998
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3 Ciel’ prace

Cielom dizertacnej prace je studium vybranych tesnych dvojhviezd a viacnasobnych
sistav zamerané na urcenie fotometrickych elementov aj absolutnych parametrov zlo-
ziek, evoluéného stavu sustav. Dalej spektroskopicka prehliadka zakrytovych premen-
nych hviezd typu EW (W UMa) a ELL zamerana na zistenie pri¢iny premenlivosti,
resp. najdenie pripadnych dalsich zloziek v zakrytovych sustavach. Spektroskopické
pozorovania budu zamerané na objekty jasnejsie ako 10 magnitdda. Vo vybranej vzor-
ke tesnych dvojhviezd chceme n4jst’ indikatory pritomnosti d’alsich telies.
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4 Pozorovaci material

V praci vyuzivame vlastny fotometricky material ziskany 0,5 m d’alekohladom v Stare;
Lesnej. Long-slit spektra objektov ziskal moj skolitel’ na 1,88 m d’alekohlade na David
Dunlap Observatory (DDO) v Toronte, Kanada, kym échelle spektra s pomocou d’a-
lekohladu Irénée du Pont na observatériu na Las Campafias (Cile). Okrem vlastnjch
dat sme pouzili idaje uvedené v pouzitej literatire a vol'ne dostupnych elektronickych
katal6goch.

4.1 Vol’ba objektov

V pripade fotometrickjch pozorovani v paviléne G1 na AsU SAV sme vybrali objekty

dostupné na pozorovanie:

e pozorovacie okno s vyskou nad 30° nad obzorom v trvani aspon niekolkych

mesiacov
e moznost’ vykonat’ suvislé nickol'’kohodinové pozorovania aj pocas jednej noci
e jasnejSie ako V = 11 mag
e kratke orbitalne periédy pre ¢o najlepsie fazové pokrytie svetelnej krivky

Pre spektroskopické merania v ramci prehliadok oblohy sme stanovili podmienky pre

vybrané objekty nasledovne:

e nemali doteraz pozorované vysokodisperzné spektra (hlavne dvojhviezdy
z juznej oblohy)

e jasnejSie ako V' = 10 mag
® je podozrenie na viacnasobnu sustavu

e vykazujice mald amplitidu svetelnej krivky podobné kontaktnym dvojhviez-
dam (z databazy ASAS)
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4.2 Fotometricky material

Fotometrické pozorovania na observatoriu v Starej Lesnej som ziskal vicsinou sam,
pripadne s pomocou technika (D. Bozik). Dalekohlad 508/2500 mm typu Newton je
vybaveny CCD kamerou ST-10XME od firmy SBIG chladenou Peltierovym clankom
s pat'miestnym kolesom filtrov, v ktorom st umiestnené filtre, ktoré sa svojimi charak-
teristikami priblizuju systému Johnson-Cousins UBVRclc. Ich transformacéné koefi-
cienty s v dodatku C. Citlivost’ kamery v pouzitych filtroch je mozné najst’ v dodatku
D. Systém kamery je ovladany pomocou komeréného programu Maxim DL, ktory
zabezpecuje komunikaciu, radenie filtrov, chladenie, automatické pomenovavanie sni-
mok. Dita sa ukladaji na lokalny disk a sa pristupné z vnitornej siete AsU SAV.

Dalsie fotometrické data sme ziskali z prehliadky ASAS, ktora nepretrzite monito-
ruje hviezdy do Strnastej magnitidy. Simultanne pozorovania sa vykonavaja v Johnso-
novom V a I filtri na LCO v Cile. Ide 0 20 cm dalekohPady so §tvorcovim zornym
polom asi 8,5° s 2 048 pixlovymi CCD kamerami. Integra¢na doba snimkovania pol'a
je Standardne 3 minduty.

AO Ser je pozorovatel'na (vyska minimalne 30° nad obzorom) zo Starej Lesnej asi
od polovice aprila do konca augusta. Najdlhsie pozorovacie okno (cez 6 hodin) je za-
ciatkom mdja, ale dobré pozorovacie podmienky st pocas celej jari.

V2610 Oph je pozorovatelna od konca maja do polovice augusta, s najlepsimi
podmienkami v polovici juna. Kratke letné noci (resp. nauticky sumrak) neumoznuju
pozorovat’ tuto hviezdu dlhsie ako 4,5 hodiny za noc.

WY Cnc je pozorovatelna od polovice decembra do asi polovice maja s najlepsimi
podmienkami v zimnych mesiacoch. Maximalny pozorovaci ¢as pocas jedinej noci sa

blizi k 10 hodinam pocas takmer celého januara a februara.

c h.1

+Ch2 be
ch3,

Obrazok 11: Okolie hviezdy AO Ser (V) s porovnavacou hviezdou (C) a kontrolnymi hviez-
dami (Chl, Ch2, Ch3). Velkost' pola je 20,4'x13,8" a zodpovedd snimkam z paviléonu G1
AsU SAV.
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«C

<s:

Obrazok 12: Vyhladavacia mapka hviezdy WY Cnc (oznacena ako V). Vyznacené su aj po-
rovnavacia hviezda (C) a kontrolna hviezda (Ch).

Ch1.
: . wv Ch2
: °Ch3

Obrazok 13: Pole v okoli hviezdy V2610 Oph (V) na mapke zodpovedajicej pol'u snimky z
pavilénu G1. Porovnavacia hviezda je oznacena ako C a kontrolné hviezdy Ch1 az Ch3.

Hviezda Oznacenie Az000(hms)  85000(°""") B (mag) V (mag)
% AO Ser 1558 17,78 +17 15163 <1153 <114

C BD+17 2940 15575951 +1719 26,3 10,70V 10,50V
Ch1 GSC1496.227 15580242 +1721135 12,477 11,797
Ch 2 GSC1496.1071 1558 19,89 +17 19 45,5 12,527 11,687
Ch3 GSC1496.919 15582348 +171840,5 13,00V 12,10V

Tabulka 2: Zakladné udaje o AO Ser a pouzitjch porovnavacich hviezdach. Skratka
V oznacuje premennd hviezdu (Variable), C porovnavaciu hviezdu (Comparison) a Ch kon-
trolné hviezdy (Check). Exponent T oznacuje magnitidu merant druzicou Hipparcos z kata-
l6gu Tycho (Hog et al., 1998), U st magnitddy z katalogu USNO A2.0 (Monet, 1998).
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Hviezda Oznacenie Az000(hms)  85000(°""") B (mag) V (mag)
\% WY Cnc 09 01 55,50 +26 41 23,0 <9,47
C GSC1953.287 09 01 27,28 +26 45 55,4 12,10V 10,80V
Ch GSC1953.483 09 02 29,12 +26 45 38,5 12,467 11,727

Tabulka 3: Zakladné udaje o WY Cnc a pouzitych porovnavacich hviezdach. Znacenie to-
tozné s tabulkou 2.

Hviezda Oznacenie Az000(hms)  85000(°""") B (mag) V (mag)
\Y V2610 Oph 17533226 -0354553 <9,27

C GSC5091.161 17532742 -03 50 59,6 13,50V 12,60V
Ch1 GSC5091.73 17530896 -0353393 14,30V 12,70V
Ch2 GSC5091.127 175302,19 -0354453 14,90V 11,70V
Ch3 GSC5091.112 17 52 53,65 -03 56 09,2 13,90V 12,30V

Tabulka 4: Zakladné ddaje o V2610 Oph a pouzitjch porovnavacich hviezdach. Znacenie
totozné s tabul'kou 2.

4.3 Spektroskopicky material

Spektra z DDO boli ziskané pomocou 1,88-metrového dalekohladu so strbinovym
spektrografom s rozliSovacou schopnost'ou R = 12 000 — 14 000. Na rozlozenie svet-
la sa pouzila difrakéné mriezka s 2 160 vrypmi na mm. Na CCD cipe zodpoveda jeden
pixel 0,117 A. Pocas noci sa pozorovali viaceré standardy radialnych rychlosti (pomaly
rotujuce osamotené hviezdy), prevazne spektralneho typu F. Na samotnu analyzu (do-
datok G) sme pouzili asi 240 A dlha oblast’ spektra v okoli horé¢ikového Mg 1 tripletu,
ktora je vhodna pre neskoré spektralne typy.

Fchelle spektra viacerjch objektov boli ziskané s pomocou 2,5-metrového dale-
kohl'adu Du Pont pocas aprila, augusta a novembra roku 2008 a vo februari 2009.
V Cassegrainovom ohnisku d’alekohladu je pripojeny spektrograf Littrowovho typu
s efektivnou rozliSovacou schopnost’ou R = 45 000 vo vsetkych radoch. Spektra po-
kryvaji oblast’ 3 500-8 500 A. Pocas kazdej noci sa zfskalo aj niekol’ko spektier stan-
dardov radialnych rychlosti. Stabilita systému radialnych rychlosti bola v pripade échel-
le spektier testovana vyuzitim telurického pasu v okolf 7 600 A a dosahuje 0,3 km.s! a7
0,5 km.s-1. Popis redukcie pozorovanych spektier udavame v dodatku G.
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5 Vysledky

5.1 Stadium vybranych dvojhviezd a viacnasobnych
sustav

Vietky prezentované sustavy maji fotometriu ziskani v paviléne G1 AsU SAV
v Starej Lesnej. Opticky systém pozostava z 50 cm dalekohladu typu Newton
s ohniskovou vzdialenost’ou 2,5 m, v ktorom je umiestnena CCD kamera SBIG ST-
10XME.

Pri modelovani vsetkych troch ststav sme si najprv pripravili normalizované fo-
tometrické svetelné krivky, pripadne aj krivky radialnych rychlosti a/alebo funkcie roz-
sirenia. V d’alSom kroku sme odhadli zo spektralneho typu teplotu primarnej zlozky,

ktora sa zvycajne neoptimalizuje a je zafixovana pri modelovani.

5.1.1 AO Serpentis (AO Ser)

Premenlivost’ hviezdy AO Ser (BD+17°2942; Vi ax = 10,7 mag; Vipin = 12,0 mag; spek-
tralny typ AZ2), bola zistena uz v prvej polovici minulého storocia Hoffmeisterom
(Hoffmeister, 1935), ktory ststavu klasifikoval ako zakrytovu dvojhviezdu so svetelnou
krivkou typu Algol. Kratko nato Soloviev (1939) urcil prvt efemeridu primarneho mi-
nima: Min = HJD 2 428 005,294 + 0,879 440 4xE. Neskor Wood a Forbes (1963) ur-
cili kubickd efemeridu pre okamih primarneho minima:

Min = HJD 433 283,330 54 + 0,879 404 2xE - 0,231 9.107xE? — 0,462.10-1'xE?

Ahnert (1974) vsak ukazal, Ze peridda je takmer konstantnd. Posledné uréenie periédy
dvojhviezdy pomocou experimentu ROTSE-I (Robotic Optical Transient Search Ex-
periment) je P = 0,879 347 45 dna. Iterativnymi metédami (Brancewicz & Dworak,
1980) boli po prvy raz uréené parametre AO Ser (Tabulka 5).

Na urcenie teploty T, pouzili priblizné vzt'ahy, kde L4, £, st bolometrické svieti-
vosti a Amy a Am, s pozorované hibky minim:

+|/Ry\? L2> 4|1+ 0,4Am,
T, ~T, [|—] [== ~Ty [———— 51
S \/ (R2> (Ll 1114 0,4Am, Gh

obs
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Velicina Hodnota
P (dni) 0,879 347
a (Rep) 5,98
Ry (Ro) 1,8
R, (Rp) 1,79
Ly (Lo) 18,68
L, (Lo) 3.9
T, (K 8970
T, (K 6 090
M; (Mg) 2,56
M, (Mg) 1,14
q 0,45

Tabul’ka 5: Parametre AO Ser uréené Brancewiczom a Dworakom (1980)

V roku 2004 sa podarilo objavit’ pulzaciu na primarnej zlozke (Kim et al., 2004). Preto-
ze ide o zakrytova sustavu, je mozné urcit’ hmotnosti zloziek a ich priemerné hustoty
(od ktorych zavisi peridda pulzacii), co ponika moznost’ testovania modelov pulzacie
hviezd. Po odcitani syntetickej svetelnej krivky od nameranych dat autori aplikovali
periddovu analyzu a urcili frekvenciu 21,5 cyklov za den.

AO Ser doteraz este nebola pozorovana spektroskopicky. Pocas pisania tejto prace
sa objavila praca Yanga et al. (2010), v ktorej autori modelovali dvojhviezdu AO Ser na
zaklade dvojfarebnej fotometrie v Johnsonovych VR filtroch. Uvadzaja hlavne podo-
ztivo nizky pomer hmotnosti ¢ = 0,220. Rozhodli sme sa ich riesenie overit’ na zakla-
de ich vol'ne pristupnych dat skombinovanych s vlastnou fotometriou. Nase data sme
ziskali v rozmedzi od januara 2008 do jula 2009. Celkovo bolo pozorovanych 22 noci
vo farbach BVRclc a z toho v 19-tich nociach sme mali k dispozicii aj Johnsonov
U filter. KedZe ide o hviezdu s periédou blizkou k jednému dnu, ziskanie dobre pokry-
tej svetelnej krivky bolo naro¢né (Obrazok 20). Na obrazku 11 si oznacené hviezdy
pouzité na fotometricka redukciu. Pocas jednotlivych noci sme zist’ovali uroven Sumu

v datach pre jednotlivé filtre. Priemerné hodnoty Sumu o udavame v tabulke 0.

Filter U B \% Rc Ic

o (mag) ~0,027 ~0,009 ~0,011 ~0,009 ~0,010

Tabul’ka 6: Priemerné hodnoty sumu zo vsetkych noci v jednotlivych filtroch. Vyjadrené su
ako median standardnych odchyliek pre rozdiel porovnavacej C a kontrolnej Chl hviezdy.
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Pulzacie objavené Kimom (2004), dosahovali v B filtri amplitddu len 0,02 magnitady,
¢o je v nasich podmienkach pozorovatelné, ale ich frekvencia 21,5 cyklov za den (pe-
riéda asi 1,12 hodiny) si vyzaduji optimalne pozorovacie okno dlhé aspon 2 hodiny.
Zo vsetkych pozorovani sme vybrali celkovo Styri noci, ktoré obsahovali data mimo
zakrytov (Tabulka 7). Pre najdlhsie pozorovanie sme vykonali periédovu analyzu prog-
ramom PERANSO. Pri nej sme najprv odstranili dlhodoby trend a pouzili 2 metddy:
diskrétnu Fourierovu transformaciu (DFT) a metédu PDM?3.

Datum Trvanie (h) o0 (mag)
25.1.2008 2,2 0,013
18.3.2008 2,7 0,017
31.3.2008 2,0 0,010
21.4.2009 3,6 0,013

Tabulka 7: Vybrané pozorovania AO Ser na periédovi analyzu

Faza
0,26 0,28 0,30 0,32 0,34 0,36 038 040 042 044 0,46
1 1 1 | 1 | 1 | 1 | 1 1 1 | 1 1 1 1 1 ]
0,45 -

0,46

i g
N ﬂi}i Pﬁgﬁ% 4

049

delta B (mag)

0,50 4

— ——
0,44 046 048 050 052 054 056 058 060 0862
JD-2454943 (d)

Obrazok 14: Pozorovanie AO Ser z 21.4.2009 v B filtri potvrdilo pritomnost’ pulzov pri-
marnej zlozky.

23 Angl. skratka ,,Phase Dispersion Minimization® = minimalizovanie rozptylu dat vo fizovom diagrame
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Deeming (1975) ukazal, ze DFT je mozné dobre pouzit’ na analyzu nerovnomerne
rozdelenych dat s rovnako dobrymi vysledkami ako analyzu rovnomerne rozdelenych
dat. Vykonové spektrum prirad’uje najvyssiu vyznamnost’ ,,realnym* frekvenciam.

Metédu PDM detailne popisal Stellingwerf (1978) a je vhodna v pripade malého
poctu pozorovani pocas kratkeho casového useku. Najprv sa pre kazda testovaciu
frekvenciu zostroji fazovy diagram a jeho data sa rozdelia do definované¢ho poctu in-
tervalov vo faze. Pre kazdy interval sa vypocita jeho stredna hodnota a rozptyl dat.
Vyznamnost’ frekvencie je dand podielom rozptylu dat z jednotlivych intervalov
a celkového rozptylu. Ak je dana frekvencia v datach vyznamna, tento podiel sa blizi k
nule. V opacnom pripade sa vyznamnost’ blizi k jednotke.

Vysledky obidvoch analyz sme porovnali so spektralnym oknom. Frekvencie uve-
dené v spektrailnom okne s najvy§Sou vyznamnost’ou su aliasy?* frekvencii spoésobeny-
mi ¢asovym rozliSenim dat. V oboch pripadoch DFT aj PDM met6dy nasli najvy-
znamnej$iu frekvenciu aliasu dizky pozorovacieho okna, po jej odstraneni zo siboru
sme analyzu zopakovali. Na obrazkoch 15 a 16 uvadzame vysledky oboch rieseni a
spektralne okno na obrazku 17.

0.000007 ~
0.000006
0.000005
0.000004

0.000003

Vyznamnost'

0.000002
0.000001

0.000000 ] T

T T T T T T T T T T
0 10 20 30 40 50

Frekvencia (c/d)

Obrazok 15: Vysledok DFT, maximum zodpoveda nijdenej frekvencii 24,944 cyklov za den

24 Alias je frekvencia ktora sa v datach vyskytuje ako dosledok diskrétnych nerovnomerne rozlozenych dat. Ide

o celoé¢iselny zlomok prevratenej hodnoty dizky pozorovania, ¢asového rozlisenia dat alebo nasobok skutoénej
frekvencie.
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Obrazok 16: Vysledok PDM. Minimum po odstrateni najvyznamnejsej frekvencie aliasu
zodpoveda 24,944 cyklom za den.
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Obrazok 17: Spektralne okno pre noc z 21.4.2009. Vyznamna frekvencia v okoli 10 cyklov
za defi zodpoveda aliasu dizky pozorovania (5/7).
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Maximum DFT analyzy nim udava frekvenciu 24,944 £ 0,013 cyklov/den a minimum
PDM metddy zase 24,944 + 0,012 cyklov/den. Podla spektralneho okna nie je tato

frekvencia aliasom a zodpoveda skutocnosti. Data z noci 21.4.2009 (po odpocitani

trendu) sme nafazovali podla tejto frekvencie (Obrazok 18), ktorej zodpoveda peribda
pulzacii Ppy;, = 0,040 089 dna, ¢o je 0,962 136 hodiny (asi 58 minut). Fazovu krivku

pulzacii sme prelozili sinusoidalnou funkciou:

m(x — x¢)
Tl 62

fo) =<P0+A51n[

-0.020 -
-0.015
-0.010
-0.005

0.000

delta B

0.005 4

0.010 1

0.015 4

0.020

LN DL R R LA RN L N L R B DL |
02 00 02 04 06 08 10 12 14 16 18 20 22
Faza

Obrazok 18: Prelozenie fazovej krivky pulzaci. Na zvislej osi udavame magnitidu vzhla-
dom na trend jasnosti AO Ser z danej noci. Vodorovna os udava fazu pulzacii.

Peri6dovu analyzu sme opakovali aj pre ostatné noci z vyberu (Tabulka 8).

Ditum  DFT - frekvencia (c/d)  PDM — frekvencia (c/d) Body
25.1.2008 32,911 £ 0,014 34,712 £ 0,025 20
18.3.2008 21,972 £ 0,016 20,796 + 0,017 54
31.3.2008 24,821 + 0,050 24,675 + 0,033 32
21.4.2009 24,944 + 0,013 24,944 + 0,012 90

Tabulka 8: Vysledky periédovej analyzy pre vietky zvolené noci, v poslednom stlpci je po-
¢et pouzitych datovych bodov. Neistoty st udavané pre polohu extrému.

Ako vidno, v pripade velmi nizkeho poctu dat sa pouzité metddy vobec nezhodli ani

po odstraneni aliasov dlzky pozorovani a ¢asového rozlisenia dat. Je pravda, ze periédy
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nemusia byt’ konstantné pre kazdu noc. Sustredili sme sa preto na noc s najdlhsim po-

zorovanim a zistili sme nasledovné amplitady pulzov v réznych filtroch:

Filter B AV Re Ic
Rozptyl dat (mag) 0,02 0,02 0,02 0,04
Amplitada prelozenia (mag) 0,005 0,007 0,003 0,001

V datach sme potvrdili jedina pulzacnt petiddu Py, = 0,040 089 8 dnia. Z odhadova-
nej hmotnosti primarnej zlozky (zo spektralneho typu) a stredného polomeru primar-
nej zlozky uréeného z modelu odhadujeme hustotu hviezdy na p = 0,427p. Pre tieto
pulzacie dostavame konstantu pulzacie (Fitch, 1981) Q = Ppulz\/; = 0,026 2. Z Fit-
chovych tabuliek tejto hodnote najlepsie zodpovedaju modelové hodnoty pre hmot-
nost’ 2,5 Mg s neradialnym moédom p1 s I = 3 (Obrazok 19). Presné mody by sa nam
podarilo urcit’ len pomocou Dopplerovej tomografie zo spektroskopickych pozorova-

ni.

l=3,m=0 l=3m=1 l=3,m=2 l=3,m=3

Obrazok 19: Schematické zndzornenie zakladnych médov neradialnych pulzacii pre prislus-
né harmonické funkcie Y(I,m). Biele a Sedé casti povrchu hviezdy pulzuju v opacnom
smere, ¢ierne oblasti reprezentuju uzlové kruznice.

Po potvrdeni pulzacii sme sa zamerali na overenie fotometrického modelu AO Ser zis-
kaného Yangom et al. (2010). Nase r6zne modelovania pomocou programu ROCHE
vs$ak ukazuju iny obraz o tejto hviezde, hlavne ¢o sa tyka pomeru hmotnosti q. Jednot-
livé modelové kombinacie zahfnali kombinovanie nasich UBIc dat a VR kriviek Yan-
govho kolektivu pre rézne pomery hmotnosti q, kompletné rieSenie vlastnej UBVRclc
fotometrie s povolenym tretim svetlom aj bez neho.

Aj ked ide o sustavu s kratkou peribédou (menej ako 1 den), svetelna krivka jasne
zodpoveda typu EA. Useky medzi fizami minim v8ak nevykazujd rovnomerny svetelny
tok, ako klasické EA svetelné krivky (Obrazok 3). Obe zjasnenia su sposobené reflex-
nym efektom zloziek, ktoré su dostatocne blizko, aby sa jav prejavil. Podla Yanga et al.
(2010) je v sustave pritomné tretie teleso na vzdialenej drahe s periédou asi 17,32 ro-

kov.
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Obrazok 20: Rozlozenie jednotlivych pozorovani podl'a orbitalnej fazy.

Nasu analyzu sme zacali odhadom mozného pomeru hmotnosti zakrytovej dvojhviez-
dy. KedZe ide o sustavy typu Algol, nevieme dopredu predpovedat’ jej evolucny stav
(menej hmotna zlozka moze byt’ vyvinuta). Ak by sme vsak predpokladali platnost’
vzt'ahu hmotnost’-svietivost’ (53), mozeme z poklesu bolometrického toku v sekun-

darnom minime Alj; odhadniat’ pomer hmotnosti zloziek (55):

L~M*~
a=23; M<043Mg 3
a=40; 043Mg <M < 2,00Mg 3
a=35; 2,00Mg <M < 20,00Mg

I 54
=L+, ¢*+1 4

) 1

a
—(—— 1) (55)

1 (AZH
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K svetelnej krivke AO Ser vo V filtri sme pripocitali bolometrickt korekciu BC = —0,2
pre spektralny typ A2 (Cox, 2000) a odhadli hodnotu Aly;. Na obrazku 21 vidno pred-
pokladantd hodnotu g = 0,489 £ 0,142. Odhadovanému spektralnemu typu zodpove-
da teplota primarnej zlozky 9 000 K. Po prevedeni nameranych delta magnitad vo fil-
trochB a Vna medzinarodny systém sme zistili hodnotu farebného indexu
B — V = 0,066, comu zodpoveda spektralny typ A3 s teplotou 8 718 K (linearne in-
terpolované z Coxa, 2000). Teplotu primarnej zlozky moézeme priblizne vyjadrit’ ako
priemer tychto teplot T; = 8 860 K. Pociatocnu teplotu sekundarnej hviezdy sme od-
hadli podla rovnice (51) na asi 4 780 K.
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Obrazok 21: Ocakavany pomer hmotnosti AO Ser podla réznych zavislosti hmotnosti od
svietivost{ (legenda). Hrubé rovné ciary reprezentuju zisteny pokles bolometrického toku v
sekundarnom minime a zodpovedajici pomer hmotnosti podla a = 3, 5.

KedZe pozorovania vo filtri U st najviac rozptylené (o0 = 0,027) do modelovania sme
zahrnuli aj svetelné krivky vo filtroch B a Ic. Efemeridu sme ponechali pevau ako
HJDy = 52 500,404 4 + E x 0,879 339 8, zafixovali sme teplotu primarnej zlozky
T, = 8860 K podla predoslého odhadu. Exponenty gravitacného stemnenia sme po-
nechali pevné ako a; =1,0 pre primarnu a a, = 0,32 pre sekundarnu zlozku
a bolometrické albedo na hodnotach 4; = 1,0 a A, = 0,56 (Rucinski, 1969a). balej
sme optimalizovali pomer hmotnosti g, sklon drahy i, Rocheove potencialy zloziek
£y 5, teplotu sekundarnej zlozky T, a skalovanie svetelnych tokov v jednotlivych fil-

troch. Vysledné fotometrické parametre modelu su v tabul’ke 9.
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Parameter UBVRI
i(®) 87,00(13)
T,(K) 4547(512)
q = M,/M, 0,3957(816)
0, 3,6909(2841)
0, 2,8961(2569)
71 back 0,312
Ty side 0,308
T1,pole 0,302
T1,point 0,316
T2 back 0,266
T2.side 0,250
72 pole 0,244
T2 point 0,276
Y (0 -0)? 0,954

TabuPka 9: Fotometrické parametre riesenia podla roznych vstupnych ddajov. Kvalita pre-

loZenia je zavisla od Sumu v datach a presnosti jednotlivych svetelnych kriviek.

Koeficient U B \Y Rc Ic
x'y 0,512 0,780 0,647 0,501 0,244
y'1 0,131 0,309 0,278 0,229 0,153
x', 0,832 0,838 0,815 0,712 0,609
vy -0,379 -0,160 0,023 0,125 0,170

Tabul’ka 10: Koeficienty logaritmickej parametrizacie okrajového stemnenia v réznych fil-

troch pre obidve zlozky AO Ser interpolované z van Hammeho (1993) tabuliek.

Z fotometrického modelu sme vypocitali d’alsie odvodené parametre sastavy AO Ser.

Za predpokladu, ze hviezda nepresla obdobim prenosu hmoty medzi zlozkami mozno

povazovat’ zakladné fyzikdlne parametre zloziek za podobné osamotenym hviezdam

leziacim na hlavnej postupnosti. Z efektivnej teploty primarnej zlozky zodpovedajtce;j
spektralnemu typu A2/3 mozno z tabuliek (Cox, 2000) odhadnut’ hmotnost’ primarnej

zlozky na asi My = 2,4 M. Pre pomer hmotnosti ¢ = 0,396 nam potom vychadza

M, = qM; = 0,95 M. Potom moézeme na zaklade treticho Keplerovho zakona od-

hadnut’ vel'ka polos a obeznej drahy zloziek:

@ = G(M, + M,) (%)

2

(56)



64

Pre odhad polosi dostavame a = 5,78 R. Polomer zloziek vyjadrime podla vzt’ahov
(21) z vyjadreného povrchu alebo objemu hviezdy vypocitanych programom ROCHE.
Pomocou Stefanovho-Boltzmannovho zakona:

Ly, = 4moR, ,°Ty ,* (57)
Parameter AO Ser Parameter AO Ser
M; (M) 2,4 M, (M) 0,95
Ri(Rp) 1,78 Ry(Ro) 1,47
Li(Lo) 17,48 L,(Lo) 0,83
L/ + L)y 0,989(42) L/ +1)g 0,987(16)
L/ + L)y 0,959(18)  L/(; + 1)z 0,931(16)
L/ + 1) 0,888(17) a(Rp) 5,781
log g, (cgs) 4,2962 log g, (cgs) 4,0555

TabuPka 11: Niektoré vybraté odvodené parametre zakrytovej dvojhviezdy AO Ser.

Z rovnice (24) sme vypoditali bolometrické magnitady zloziek MP' = 1,63 mag a

M2°!' = 4,95 mag. Podla namodelovanej efektivnej teploty je sekundarna zlozka prav-
depodobne spektralneho typu K4 (s neistotou od K1 po K8). Po odratani zodpoveda-
jacich bolometrickych korekcii dostavame absolutne vizualne magnitudy zloziek
My, = 1,83 mag, resp. My, = 5,56 mag. Z nich mozno odhadnut’ absolutnu vizualnu

magnitudu tesnej sustavy:

L1,2
MVI,Z - MQ = _2,5 log g

Ly + L, = Lg[10704(Mvi-Mo) 4 10=04(My2=Mo)]

(58)

Dosadenim poslednej rovnice do My — Mg = —2,5log[(L; + L,)/L] a dpravou do-

staneme:

M, = —2,51og(107 %41 4 10~04Mz) (59)
Podla spektralneho typu sekundarnej zlozky dostavame hodnotu My, = 1,799tg:8(1,3
mag. Ked'Ze nami pozorovana vizualna magnitida je my = 11,05 mag a zanedbame
neznamu hodnotu medzihviezdneho scervenania A, mézeme odhadnut’ aj maximalnu

vzdialenost’ dvojhviezdy pomocou My —my =5 — 5logd na asi d = 708*3 pc.
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Skusali sme aj modelovat’ sustavu AO Ser s pritomnost’ou neznameho treticho svetla.
Jeho efekt sa prejavil pripocitanim toku v jednotlivych filtroch a zmene pomeru hibok
minim, ¢o viedlo k nizs§iemu odhadu pomeru hmotnosti. V niektorych pripadoch sa
nam nepodarilo najst’ vhodnu kombinaciu fotometrickych parametrov modelu na to,
aby sme dostali fyzikdlne rieSenia, t.j. kladné hodnoty l3/(l; + I). Ostatné rieSenia
nam konvergovali s uvedenymi hodnotami treticho svetla pre jednotlivé filtre v okoli
parametrov uvedenych v tabulke 12, ktoré sa v ramci neistot neliSia od riesenia bez
treticho svetla. Ak by sme tretiu hviezdu povazovali za absolitne Ccierne teleso,
z Planckovho zdkona hrubo odhadneme jeho teplotu na asi 9 000 K (Obrazok 22). Pri
nizkej svietivosti by vSak muselo ist” o mald hviezdu, maximalne R3~0,4R . Takyto
hviezdny suputnik je vSak malo pravdepodobny. Na definitivne vyriesenie problému
s tretim svetlom budeme potrebovat’ spektroskopické pozorovania, z ktorych je mozné

presne zistit’ podiel treticho svetla a hlavne pomer hmotnosti.

Parameter Hodnota Parameter Hodnota
i(®) 87,43(10) 3/l + 1)y, 7%
0, 3,6624(3847) 3/l + 1), 6%
0, 2,6541(2903) L3/ + 1), 5%
q=M,/M, 0,3343(776) I3/l + 1), 3%
T,(K) 4620(492) I3/l + 1), 1%

Tabulka 12: Vybrané hlavné parametre rieSeni pre AO Ser s pridanym tretim svetlom
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Obrazok 22: Porovnanie teoretického vyzarovania absolatne cierneho telesa (prerusovana
ciara) s teplotou 9 000 K s modelovanymi hodnotami tretieho svetla (ktiziky) pri AO Ser.
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Obrazok 23: Trojrozmerny tvar zikrytovej dvojhviezdy AO Ser vo fize ¢ = 0,25 pre
q = 0,3957. Dizky na osiach x — z st udané v jednotkach dizky velkej polosi a.
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Obrazok 24: Prelozenie nasich dat vyslednym rieSenim bez uvazovania treticho svetla.
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Obrazok 25: Suhrn O-C hodnét prelozenia modelu vo vsetkych farbach (v poradi
UBVRGclc). Najhortsie prelozenie O-C zodpovedaju Johnsonovmu U filtru.

5.1.2 V2610 Ophiuchi (V2610 Oph)

Zakrytova premenna typu W UMa (EW) oznacena ako V2610 Oph (HD 162905) bola
objavena pomocou projektu Stardial (Wils & Dvorak, 2003) spolu s datami projektu
ASAS-3. Odhadnuty spektralny typ, KO, je vsak prili§ neskory pre orbitdlnu periodu
P = 0,426 51 dna (vid’ empiricky vzt'ah 44).

Nizka deklinacia § = -3°54'55,334" naznacuje t'azkosti s pozorovanim v nasej ze-
mepisnej Sirke. Hviezdna sustava je dostatoc¢ne pozorovatel'na jedine od aprila do au-
gusta. Zatial jediné rieSenie svetelnej krivky pomocou WD koédu urobili Tas a Evren
(2000). Ich svetelna krivka v B, V, R farbach bola zostrojena z deviatich noci v rokoch
2003 a 2005. Teplotu primarnej zlozky odhadli na zaklade farebného indexu B-V na
T, = 5720 K. Sklon ststavy odhadli na i = 54,22°% 0,2°. Takému sklonu drahy vsak
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zodpoveda neurcitost” v pomere hmotnosti g2°. Jeho hodnotu nakoniec zafixovali na
q = 0,55, ¢o by zodpovedalo oddelenej sastave, blizko kontaktu. Na zaklade vysledne;j
svetelnej krivky vidno, Ze horucejsia zlozka je zaroven aj hmotnejsia, co zodpoveda

typu A (Binnendijk, 1970). Z riesenia svetelnej krivky vyplynula efemerida:
Min = HJD 53 565,458 5 + 0,426 511xE

Pozorovanému farebnému indexu B —V = 0,648 mag celkom nezodpoveda odhado-
vany farbeny index z empirického vzt'ahu (44): (B — V), = 0,547 mag, ¢o je mierny
indikator pritomnosti treticho telesa.

Hviezdu V2610 Oph sme pozorovali fotometricky v paviléne G1 Astronomického
ustavu SAV prevazne vo VRclc filtroch pocas 7 noci (Obrazok 26). Pozorovanie v
Johnsonovom B filtri si vyzadovalo prilis dlhé expozicné ¢asy a tak v zaujme lepsicho
pokrytia ostatnych troch filtrov sme ho vynechali. Podarilo sa nam zachytit’ 5 okami-
hov minim (dva primarne a tri sekundarne). Z literatiry a internetu sa nam podarilo
ziskat’ d’alsie minima (Tabul'ka 13) do O-C diagramu. Periédovou analyzou pomocou
trigonometrického polynému stvrtého stupfia z nasich vlastnych dat a z databazy
ASAS26 sme urcili nova efemeridu H/D = 54 020,551 2 4+ 0,426 514 X E, ktora sme
pouzili pri konstrukcii O-C diagramu (Obrazok 27).
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Obrazok 26: Fazové rozlozenie pozorovani sustavy V2610 Oph v jednotlivych nociach
v paviléne G1.

% Podla prace Hambaleka (20006) je pre sklon i = 54° mozné ziskat’ uspokojivé rieSenie svetelnej krivky pre q
v rozsahu od 0,4 po 0,8.
267 angl. ,,All Sky Automated Survey” = celooblohova automatickd prehliadka
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HJD min Neistota Typ  O-C Filtre Zdroj
2452 369,950 00 0,005 I 0,008 83 \4 (Wils & Dvorak, 2003)
245282247130 0,0003 I -0,00146 UBVR (Tas et al., 2004)
2452 849,346 50 0,0008 I 0,003 34 UBVR (Tas et al., 2004)
245355842210 0,0005 II  -0,000 95 BVR (Tas & Evren, 2000)
2453 565,459 10 0,0005 I  -0,001 43 BVR (Tas & Evren, 2006)
2454 020,337 95 0,0005 1I 0 \4 ASAS
2454 264,518 35 0,001 I 0,001 03 VRcle vlastné
2454 461,56590 0,001 I -0,001 01 Spektroskopia  (Pribulla et al., 2009)
2454 618,520 52 0,001 I -0,003 62 VRcle vlastné
2454 620,442 40 0,005 II -0,001 06 \4 Dubovsky, P.
2454 620,444 45 0,001 II 0,000 99 VRcle vlastné
2454 627,476 40 0,005 I -0,004 54 \4 Dubovsky, P.
2454 667,360 80 0,001 II 0,000 78 VRcle vlastné
2 454 681,009 60 0,001 II 0,001 12 Re Nagai, K.
2 455100,268 42 0,001 II  -0,003 53 VRcle vlastné

Tabulka 13: Zozbierané okamihy minim a prislusné O-C hodnoty podl'a efemeridy najdene;j
z dat ASAS, pozorované okamihy minim od pozorovatelov P. Dubovského a K. Nagaiho

prevzaté z internetu (Paschke & Brat, 2010).
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Obrazok 27: O-C diagram so vsetkymi dostupnymi minimami pre sustavu V2610 Oph s li-
nearnym a kvadratickym prelozenim.
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O-C diagram vykazuje postupnd zmenu periédy, ¢o viedlo k potrebe overit’ pritom-
nost’ treticho telesa zo spektroskopie.

Funkcie rozsirenia (BF) zo spektier ziskanych $kolitel'om na David Dunlap Obser-
vatory (DDO) v Toronte boli extrahované z oblasti dlhej 240 A v okolf hor¢ikového
tripletu Mg 1 (5167 A, 5173 A 25184 A) s efektivnou rozlisovacou schopnost'ou

R =12 000 — 14 000. Jednotlivé spektra boli pozorované v rozmedzi od jula 2007 do
jala 2008 (Pribulla et al., 2009). Ich vysledky jasne dokazuju, ze v pripade V2610 Oph
ide o $tvorhviezdnu ststavu zlozenu zo zakrytovej dotykovej sustavy a oddelenej neza-
krytovej dvojhviezdy, pretoze t'aziskové rychlosti oboch dvojhviezd st navzajom bliz-
ke a znacne vzdialené od nuly. Pévodné cisto fotometrické riesenia s teda absolatne

nespravne. Na obrazku 28 uvadzame namerané radialne rychlosti oboch tesnych parov.

300F L L B B B 140
120
» 2 . 100
g 100p e /15 80
X o/ e WE 60
~ -
="-100 = 40
il > 20
20l V2610 Oph | 0
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Obrazok 28: Radialne rychlosti zdkrytovej dvojhviezdy (vI'avo) a nezakrytovej dvojhviezdy
(vpravo) tvoriacej Stvorhviezdnu sustavu V2610 Oph. Obrazok prevzaty z (Pribulla et al.,
2009)

Orbitalna peridda nezakrytovej dvojhviezdy je P34, = 8,47 dna. Spektroskopicky pomer
hmotnosti  zakrytovej dvojhviezdy q;, = 0,289 a priemet hmotnosti zloziek
(M; + M) sin® i = 1,408 M naznacujd, ze skutoény sklon i bude pravdepodobne
ovela vyssi, ako bolo predtym zistené. Extrahovanim BF zistili, Zze ,,tretie svetlo®
(I3 + 1) z nezakrytovej sustavy vyrazne ovplyviiuje pozorovanie zikrytovej dvojhviez-
dy, nakol'ko pomer (I3 + 1,)/(l; + 1) > 1, teda nezdkrytova zlozka je jasnejsia.

Zo spektra V2610 Oph exponovaného (500 s) na LCO v Cile z diia 20.4.2008
(¢ = 0,347) sme extrahovali funkciu rozsirenia a pouzili vyhladenie so o = 2,0 pixlu,
comu zodpoveda radialna rychlost’ asi 7 km.s! blizka rozliSovacej schopnosti spektro-
grafu. Normalizované BF sme prelozili styrmi Gaussovymi funkciami (Obrazok 29):

y = [Ai exp (— M)l +B (60)

¢ O;
l
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kde pre i-tu zlozku sustavy definujeme amplitidu 4; zodpovedajuceho gausianu so
stredom p; a polsirkou oy, kde x predstavuje jednotlivé radialne rychlosti a B je Groven

pozadia.
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Obrazok 29: Merané normalizované funkcie rozsirenia (Cierne) a ich prelozenie (Cervené).
Uzke profily zodpovedaji nezakrytovej dvojhviezde. Dole BF zakrytovej dvojhviezdy po
odstraneni Gzkych profilov druhého paru.
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Hviezda1 Hviezda 2 Hviezda 3 Hviezda 4

A 0,082 0,041 0,997 0,537
o 127,159 175871 18,624 102,961
o 140,969 84,118 9,859 9,858
B -0,017

TabuPka 14: Parametre Gaussovych profilov prelozenia BF vsetkych zloziek sudstavy
V2610 Oph. Veli¢ina p zodpoveda radialnej rychlosti zlozky. Suma §tvorcov rezidui bola
mensia ako 0,0243.

Potom sme odpocitali tretiu a stvrtd zlozku odratanim ich prelozenia z dat. BF sme
vyextrahovali pre vsetky spektroskopické porovnavacie Standardy, ktoré boli
k dispozicii. Jednotlivé kvality prelozenia zodpovedajice pouzitému Standardu uva-
dzame v tabul'ke 15.

Standardnd hviezda Sp.typ X(0 — €)?
HD 102870 F8V 3,266
HD 106742 GOV 2,627
HD 150698 G2-3V 4,787
HD 110420 G8,5V 9,268
HD 80883 KOV 16,289

TabuPka 15: Kvalita prelozenia podla pouzitého standardu radialnych rychlosti

-600 -400 -200 0 200 400 600
Heliocentricka radiidlna rychlost’ (km/s)

Obrazok 30: Prelozenie (¢ervené) normalizovanej funkcie rozsirenia zakrytovej dvojhviezdy
v sustave V2610 Oph rotaénym profilom. BF bola vyextrahovand zo spektra zdopovedaji-
cemu orbitalnej faze zakrytovej dvojhviezdy ¢ = 0,347 s pouzitim Standardu HD 106742.
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Pre presnejsie zist'ovanie radialnych rychlosti prelozime BF pomocou Rucinského ro-
tacnych profilov (Rucinski & Staniucha, 1981):

y=y:+y,+B

S — Wi\?
Ai(l—ux/l—(xT“‘) +%”[1_(XTHL)]- lx — il < 0 )

1 —u(1-3) '

kde parametre A;, u;, 0; a B maja podobny vyznam ako v pripade gausianu (60). Para-
meter u je linearny koeficient okrajového stemnenia. Pre oblast’ tripletu Mg I jeho
hodnotu odhadujeme na u = 0,750. Na obrazku 30 ilustrujeme takéto prelozenie spek-
tra z 20. aprila 2008 z L.CO, Cile.

Najlepsi vysledok prelozenia zodpoveda spektralnemu typu GOV. Na zaklade toho
zafixujeme do modelovania svetelnych kriviek teplotu primarnej zlozky na 5 940 K.
Dalej z podielov ploch pod jednotlivymi gausianmi uréime hodnoty treticho svetla:
I3/ +1,) =0,7089,1,/(l; +13) = 0,3819 a (I3 + 1) /(l; + 1) = 1,090 8.

KedZe magnitdda stvorhviezdy V2610 Oph vo V filtri dosahuje v maxime
my = 9,06 mag je mozné z pomeru svetelnych tokov zloziek urcit’ magnitudy oboch

dvojhviezd (63) rieSenim sdstavy rovnic:

My1234 = —2,5log(10704Mv1z 4 10704mva4)
I3 + l4> 62)
L+1L

Myzq — My12 = —2,5 108(

Jej riesenim dostaneme:

I+ L,
L+ 12)
L+ 1,
L + 12>

My1z = My134 + 2,5l08 (1 +
(63)

My34 = My, — 2,5 log(

Teda pre jednotlivé dvojhviezdy: my, = 9,86 mag, resp. mysys = 9,77 mag. Nami
zmerané amplitddy zmien jasnosti celej sustavy V2610 Oph v jednotlivych filtroch su:
AV = 0,27 £ 0,01 mag, AR; = 0,27 £ 0,01 mag a Al = 0,27 + 0,01 mag. Tokovinino-
ve pozorovania (Tokovinin, 2009) na CTIO pomocou skvrnkovej interferometrie roz-
lisili V2610 Oph ako vizudlnu dvojhviezdu (Tabulka 16). Obidva tesné pary ostali ne-
rozlisené. Vzajomna separacia p dvojhviezd je na urovni 0,1”. Pozicny uhol 6 sa
v priebehu dvoch dni nezmenil. Problematickym vsak ostava ich uréenie rozdielu mag-
nitdd. Z Pogsonovej rovnice by to znamenalo, Ze tretie svetlo v sdstave je takmer
l34/11; = 2,5! Ak predpokladame, Ze slabsia zlozka je zakrytova dvojhviezda.
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Datum 6(°) p(") Am (mag)
2009,3480  1489(7) 0,1138(30)  0,92(5)
2009,3534  147,409) 0,1074(57)  0,99(2)

Tabul’ka 16: Vysledky skvrnkovej interferometrie pre zlozky sustavy V2610 Oph

Pri modelovani svetelnej krivky prijmeme ako pociato¢né hodnoty spektroskopické
parametre zikrytovej dvojhviezdy K; + K, = 320 km.s' a ziskanu efemeridu, aby sme
mohli urcit’ z kriviek radialnych rychlosti spravny pomer hmotnosti. Pri d'alSom mode-
lovani ponechame zafixovanu periédu P a hodnotu q = 0,289, pretoze koreluje
s tretim svetlom [34 a sklonom drahy i. Modelovanie bez uvazovania treticho svetla
(Tas & Evren, 2006), vSak udava nespravny sklon i~55°. Na zaciatku nechame tretie
svetlo ako volny parameter, aby sme modelovali vzajomné pomery tretich svetiel
v jednotlivych filtroch. Hodnotu treticho svetla pre V filter (blizky pouzitému useku
spektra) zistime z extrahovanych funkcii rozsirenia: I3, = 1,090 8. Tretie svetlo v
ostatnych dvoch farbach skalujeme pomocou zistenych pomerov. Z Rocheovych po-
tencialov (Tabulka 17) vyplyva, Ze zakrytova dvojhviezda je kontaktna (Obrazok 33).

Parameter V2610 Ophiz

i(°) 71,50(11)
T,(K) 6157(785)
q=M,/M, 0,2890
0, =10, 2,4418(54)
K; + K,(km/s) 322.92(97)
y(km/s) 71,89(38)
T1 back 0,519
71 side 0,494
T1,pole 0,459
T1,point 0,624
T2 back 0,302
T2side 0,269
T2, pole 0,259
T2 point 0,376
(0 -)*? 0,499

TabuPka 17: Parametre fotometrického modelu pre zakrytovy par Stvorhviezdy V2610 Oph
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Obrazok 32: Merané radialne rychlosti zakrytovej dvojhviezdy zo sustavy V2610 Oph a ich
prelozenie fotocentrickymi (zIté) krivkami radialnych rychlosti. Barycentrické (Cierne) teore-
tické krivky s uvedené pre ilustraciu. Modré body zodpovedaji primarnej zlozke, fialové se-
kundarne;j.
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Parameter V2610 Ophi,
M, (M) 1,353
M, (M) 0,391
Ri(Ro) 1,412
R,(Ro) 0,799
log g4 (cgs) 42219
log g, (cgs) 41953
L(Lo) 2,25
Ly(Lo) 0,84
a(Ro) 2,8694
L/ + L)y 0,728(56)
L/ + g 0,735(48)
L/ + 1), 0,741(55)
(s + 1)/ + L)y 1,0908
(s + 1)/l + L) 1,1868
(s + 1)/ + 1), 1,1857

Tabulka 18: Odvodené a absolitne parametre zloziek zakrytového paru sustavy

V2610 Oph
-~ - - -1 - 1T 17
L V2610 Oph _‘
:Inc.= 71.500 ]
[ 9= .2890
LD'_ -
(@]
o L
n
al i
|
I Phase = .2500 ]

Obrazok 33: Trojrozmerny model zakrytovej dvojhviezdy sustavy V2610 Oph v orbitalnej
faze @ = 0,25
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Koeficient \Y Rc Ic
x'y 0,748 0,636 0,520
y'1 0,251 0,258 0,269
x's 0,732 0,621 0,498
y's 0,264 0,267 0,274

TabuPka 19: Koeficienty logaritmického gravitaéného stemnenia pouzité pri modelovani

Pri d’alSej optimalizacii treticho svetla pri zafixovanom pomere hmotnosti g a sklone

drahy i, sa hodnoty I3 pohybovali v jednotlivych filtroch s neistotou +5%.

5.1.3 WY Cancri (WY Cnc)

Premenlivost’” WY Cnc (BD+28°17006) s periédou P = 0,829 dna objavil Hoffmeister
(1949) a ako typ Algol (EA) ju klasifikoval Kippenhahn (1953). Popper (1976) urcil jej
spektralny typ na G5 a zaradil ju k objektom emitujicim v Ca H a K ¢iarach. Na zakla-
de toho bola tato dvojhviezda zaradena Hallom (1976) medzi ,kratkoperiodické® pre-
menné typu RS CVn.

Awadalla a Budding (1979) ziskali BV fotometriu WY Cnc a zistili, Ze sa jedna o
uplne zakrytovu sustavu (sklon drahy i = 90°), kde primarne minimum je tranzitom
menej hmotnej zlozky. Spektroskopické pozorovania, ktoré ziskali st vSak prakticky
nepouzitel'né.

Twigg a Rafert (1980) poukazali, ze WY Cnc vykazuje anomalne koeficienty okra-
jového stemnenia (v porovnani s teoretickymi). Pri¢cinou by podla nich mohla byt’ svie-
tiaca akreujica hmota.

Budding a Zeilik (1987) odhadli teploty obidvoch zloziek na T; = 5500 K a
T, =3 500 K. Na svetelnej krivke na okraji minima sa vyskytuje aj skosenie plynulého
trendu. Zeilik et al. (1989) to odévodnili pritomnost’ou tmavej aktivnej oblasti s teplo-
touT = (3970 + 1 550) K.

Arévalo a Lazaro (1990) urobili prvu infracervenu fotometriu WY Cnc s takmer
celym fazovym pokrytim. Sekundarne minimum vykazovalo vicsiu asymetriu v | filtri
ako v K filtri. Pred primarnym minimom sa ukazovalo zjasnenie, ale iba vo filtri J. Re-
lativhe polomery zloziek urcili s neistotou £0,002 na ry = 0,236 a r, = 0,137 v ] filtri,
resp. 11 = 0,242 a 1, = 0,140 v K filtri. Pri rieSeni predpokladali uplné zakryty.

Zeilik, Cox a Ledlow (1990) zistili pritomnost’ aktivnych oblasti v nizkych hviezd-
nych sirkach okolo 15°, ¢o podl'a nich poukazuje na posun sirkovych pasov podobne
ako na Slnku. Velkost” oblasti sa menila priblizne od 5° do 10°.
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Dlhodobé zmeny svetelnej krivky WY Cnc interpretované pritomnost'ou chladnych
fotosférickych Skvin prezentovali Heckert et al. (1998). Autori zistili, ze povrchové
konfiguracie skvfn sa stabilné na casovej Skale rokov a ze zmeny svetelnej krivky nie je
mozné uplne vysvetlit’ len pritomnost’ou skvfn. Nimi odhadnuté hmotnosti zloziek su
M; = 0,81M a M, = 0,31 M a polomerov R; = 0,93R, resp. R, = 0,58R.

Kozhevnikova et al. (2000) na svetelnej krivke WY Cnc z 19. februara 2006 objavi-
li kraitko po primarnom minime (¢ = 0,10°) nahle zjasnenie o 0,134 mag (B filter)
s naslednym asi hodinovym pomalym poklesom. Podobny efekt zaznamenal Zeilik et
al. (1983) v pripade RS CVn dvojhviezdy XY UMa. V oboch pripadoch analyza nazna-
cila, ze k vzplanutiam doslo na hemisférach s pritomnost’ou skvin.

Spektroskopicky vyskum WY Cnc je komplikovany velkym rozdielom teplét zlo-
ziek. Spektroskopické elementy pre primarnu zlozku, ktoré urcil Awadalla a Budding
(1979), K; = —92,8 £ 28,0 km s'!; y = 29,7 £ 18,8 km s! su prakticky nepouzitelné.
Az Pojmanski (1998) urcil zo spektroskopie prijatelné hodnoty K; = 93,0 £ 1,2 km s!
ay = —12,7 £ 1,0 km s”'. Metédou kroskorelacie (CCF) spektra sekundarnej zlozky
so vzorovym spektrom hviezdy spektralneho typu K2 sa autorovi podarilo urcit’
K, =181,0 £ 5,5 km s!. Tomu zodpoveda pomer hmotnosti g = 0,514. Neskor Kjur-
kchieva et al. (2004) spresnili spektroskopicky pomer hmotnosti na K; = 88,3 +
1,2 km s, K, = 160,0 £ 1,9 km s a teda g = 0,552. Autori na zaklade svetelnych kri-
viek z rokov 1998 a 2003 zistili, ze Skvrny sa vyskytuju aj na vysokych sirkach (do 75°).

Do roku 1986 bola orbitalna periéda povazovana za konstantni. Faulkner (1986)
vsak v O-C diagrame zistil negativne posuny asi -7 minuat. Albayrak et al. (1999) inter-
pretovali pozorované zmeny periody WY Cnc pritomnost’ou treticho telesa (tzv. LI-
TE). Autori urcili aj parametre drahy WY Cnc okolo spolo¢ného t'aziska s neviditel-
nou zlozkou: A = 0,0101 dna; P = 82,88 rokov; a;, = 1,75 AU; minimalna hmotnost’
Mjsini = 0,13 M; Ky, =0,6 km s°1.

Paralaxa bola urcena druzicou Hipparcos (Perryman et al.,, 1997) nam = 11,76 *
1,72 mas, vzdialenost’ WY Cnc od Slnka je teda priblizne 85 pc.

Nase fotometrické data sme ziskali vo farbach BVRclc, s dorazom na cerveny ko-
niec spektra nakolko ide o hviezdu s neskorym spektralnym typom. Celkovo sme sis-
tavu pozorovali pocas 19 noci v priebehu troch mesiacov od zaciatku februara do kon-
ca aprila roku 2008, ale na spracovanie sme pouzili len 15 noci s najlepsimi poveter-
nostnymi podmienkami. Prehl'ad pokrytia jednotlivych faz pozorovaniami je na obraz-
ku 34.

Na sfazovanie svetelnych kriviek sme pouzili periédu ziskanu na zaklade O-C dat
z databazy Kreiner et al. (2001) a vypocitali sme linearnu efemeridu pre nase data:
HJD = 2452 500,780 7 + 0,829 367 4 X E. Pomer hmotnosti sme zafixovali na hod-
note q = 0,552 (Kjurkchieva et al., 2004). Napriek indikaciam treticho telesa sme tretie
svetlo neuvazovali, nakolko by vnieslo do riesenia znacné neistoty v parametroch

a malo by len skalovaci aditivny charakter.
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Obrazok 34: Fazova svetelnd krivka WY Cnc. Zobrazené su len pozorovania z noci, ktoré
boli vyuzité na analyzu.

Ak z Pogsonovej rovnice my — My = =5 + 5logd dosadenim vzdialenosti d = 85 pc
a pozorovanej magnitudy my = 9,47 vyjadrime absolitnu vizualnu magnitidu sdstavy
WY Cnc My = 4,82 a pre minimalnu hmotnost’ tretej zlozky M3 = 0,13 M odhad-
neme pre spektralny typ M5V My3; = 12,3 (Cox, 2000), potom pomer svetelného toku
treticho telesa k svetelnému toku celej sustavy bude zanedbatel'ny:

F3
T123

= 10704(12:3-482) . 0,001 (64)

Modelovanie sme zacali pri fixnej efemeride, albeda zloziek sme ponechali na hodnote
A; = A, = 0,5 a koeficienty gravitacného stemnenia na 0,32 ¢o zodpoveda konvektiv-
nej obalke. Teplotu primarnej zlozky sme ponechali na 5 560 K (podl'a spektralneho
typu G5V). Optimalizovali sme vsak svetelné toky z oboch zloziek pre spravne naska-
lovanie urovne v jednotlivych farbach. Prvé rieSenia sme spustili bez pritomnosti Skvin
apo ich skonvergovani sme postupne pridavali skvrny a optimalizovali spolu
s ostanymi parametrami, ako boli teplota sekundarnej zlozky T, a sklon sustavy i.
Amplitida O’Connellovho efektu v réznych filtroch umoziuje urcit’ teplotny fak-
tor t¢ Skvrny ajej uhlovy polomer ps . Urcenie uhlovej Sitky skvrny 65 len



80

z fotometrickych pozorovani je problematické. Je to mozné len v pripade, ze je dana
skvrna zakryvana v ¢ase minima.

Najprv sme umiestnili jednu skvrnu s priblizne uréenou Ay = 180° na rovnik
85 = 0,0 s pociato¢nym t¢ = 0,9. Na vysvetlenie pozorovaného tvaru svetelnej krivky
sme pridali d’al§iu skvrnu s rovnakymi parametrami posunutd na asi A3 = 275°. Opti-
malizovali sme v kazdom kroku parametre vzdy naraz len pre jednu skvrnu. Konecny
vysledok prelozenia je na obrazku 35. Zodpovedajuce vysledné parametre fotometric-
kého modelu uvadzame v tabulke 20 a interpolované logaritmické koeficienty okrajo-

vého stemnenia v tabul’ke 21.

Parameter WY Cnc
i(®) 88,99(13)
T,(K) 3528(549)
q=M,/M, 0,5520
0 4,53(29)
0, 4,77(19)
T1,back 0,256
T side 0,253
1 ,pole 0,250
T1,point 0,258
T2,back 0,157
Ty side 0,156
T2, pole 0,155
rz,point Oal 58
Y(0-0)* 0,611

Tabul’ka 20: Parametre fotometrického modelu pre hviezdu WY Cnc.

Koeficient B \Y Rc Ic
x'y 0,841 0,773 0,662 0,553
y'1 0,067 0,211 0,230 0,248
x', 0,860 0,837 0,762 0,599
y's 0,361 0,251 0,318 0,379

Tabul’ka 21: Interpolované logaritmické koeficienty gravitacného stemnenia pre kombindciu
T alog g oboch zloziek.
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Obrazok 35: Prelozenie nasich dat vyslednym riesenim.

Parameter WY Cnc
M, (Mp) 0,848
M,(Mg) 0,468
Ri(Ro) 1,030
Ry,(Ro) 0,635
log g, (cgs) 4,3325
log g, (cgs) 4,4993
L,(Lo) 0,89
L,(Lo) 0,06
a(Rg) 4,0693
L/ + 1)g 0,980(30)
L/ + L)y 0,965(18)
L/ + L)g 0,940(16)
L/ + 1), 0,896(12)

TabuPka 22: Odvodené parametre pre WY Cnc

Parametre modelu nam v tomto pripade vysli mierne odlisné, ako sa uvadza v starsich

pracach (Tabul'ka 23). Pri prilis nizkej teplote primarnej zlozky sa nam nepodarilo zis-

kat’” stabilné riesenie svetelnej krivky. V pripade primarnej teploty zafixovanej v okoli
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5 000 K nam model divergoval. Porovnali sme vypocitané absolutne parametre zloziek

s ocakavanymi hodnotami pre hlavna postupnost’ (Cox, 2000).

i(°) q r(a) nr(a) T,(K) T,(K) Referencie
90 0,57 025 0,15 5520 3480 (Awadalla & Budding, 1979)
86 0,59 0,25 0,16 5500 4000  (Budding & Zeilik, 1987)
90 0,38 0,24 0,15 5520 4000  (Zeilik et al., 1990)
89 0,24 0,14 5500 3500  (Arévalo & Lazaro, 1990)
89,6 0,586 0,241 0,157 5520 3480 (Rao etal., 1991)
90 0,38 0,24 0,15 5500 4000  (Heckert et al., 1998)
90 0,51 (Pojmanski, 1998)
0,59 (Arévalo & Lazaro, 1999)
88 0,552 0,26 0,16 5500 4000  (Kjurkchieva et al., 2004)
89 0,552 0,253 0,156 5560 3528  tato praca

Tabul’ka 23: Porovnanie nasho modelového riesenia s réznymi historickymi pracami

V tabul'ke 24 uvadzame prehlad absolutnych parametrov zloziek so zodpovedajicimi
spektralnymi typmi z hlavnej postupnosti. Ked'Ze sa vyrazne nezhoduju, usudzujeme,
ze obidve zlozky nepatria na hlavnt postupnost’ a presli uz stadiom vymeny hmoty.
Zobrali sme aj vyvojové drahy?’ pre slnecné chemické zlozenie (X=0,7; 2=0,02) z prac
Clareta a Gimeneza (1989; 1992), a premietli sme na HR diagram (Obrazok 36) pozicie
oboch zloziek. Vidime, Ze primarna zlozka sa nachadza mierne nad hlavnou postup-
nost’ou nulového veku (ZAMS?8), kym sekundarna zlozka sa bliZi svojou teplotou skor
oblasti cervenych trpaslikov, ale je svietivejsia. Takisto vyssia svietivost’ primarnej zloz-
ky indikuje jej vacsi polomer oproti osamotenej hviezde na hlavnej postupnosti, co

podporuje tvrdenie, Ze ide o vyvinuta hviezdu.

Velicina Primarna zlozka Sp. typ Sekundarna zlozka Sp. typ

M (M) 0,848 GOV 0,468 M1V
R (Rg) 1,03 G2V 0,635 K9V
L(Lo) 0,89 G3V 0,06 M1V

TabuPka 24: Parametre zloziek WY Cnc a im zodpovedajice spektralne typy pre hlavau po-
stupnost’

27 ¢asovo rovnomerne rozlozené modely hviezdneho vnutra a umiestnené v HR diagrame
28 Angl. skratka ,,Zero Age Main Sequence
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Obrazok 36: HR diagram s vyvojovymi drahami (¢iarkované) pre hmotnosti hviezd od 0,6
po 2,0 M. Plna ciara predstavuje hlavna postupnost’ nulového veku. Plny a prazdny kra-
zok primarnu, resp. sekundarnu zlozku WY Cnc.
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Obrazok 37: Trojrozmerny model zakrytovej dvojhviezdy WY Cnc. Prierez rovinou x — z
vo faze @ = 0,325. Hodnoty na osiach s vyjadrené v dizke velkej polosi a.
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Parametre skvrny Skvrna 1 Skvrna 2
As(®) 285(13) 185(18)

05(°) 30(10) 60(17)

ps(®) 25(4) 20(5)
te 0,97(54) 0,79(20)

Tabul’ka 25: Namodelované parametre $kvin

Parametre skvfn uvadzame v tabulke 25. Aj ked obe zlozky zakrytovej dvojhviezdy
WY Cnc su neskorého spektralneho typu, a teda sa u nich predpoklada vyskyt hviezd-
nych skvfn podobnych slnecnym, na sekundarnej zlozke sme ich pri modelovani vobec
neuvazovali z dovodu malej svietivosti chladnejsej zlozky. Velké uhlové polomery
skvfn vlastne zodpovedaji oblastiam na hviezde, v ktorych sa v danom ¢ase vyskytova-
li na povrchu zhluky skvfn. Je zrejmé, ze teplota stredu Skvrny bude konstantna, takze
rozne teplotné faktory t¢ Skvin mozeme interpretovat’ ako percentualne vyplnenie ob-

lasti urcenej polomermi pg skvin (Obrazok 38).

Obrazok 38: Ukazka typickej dvojhviezdy typu RS CVn. Tmavou oblast’ou je vyznacena ob-
last’ skvfn. Jej skuto¢né zaplnenie skvrnami potom ovplyviiuje teplotny faktor oblasti.

Pre stddium dlhodobého casového vyvoja oblasti so skvrnami sme vyhl'adali aj histo-
rické modely ziskané hlavne z prac Zeilik et al. (1990), Heckert et al. (1998) a Heckert
(2001; 2003).
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Rok A1(°) 61(°) p1() 22(°) 6,(°) p2(°) Zdroj

1964 255,0 12,2 7.0 1
1969 313,0 44.9 10,2 1
1974 86,0 75 7.3 1
1978 76,5 18,0 8,1 1
1982 255,0 25 114 1
1988 36,1 9,7 8,1 1
1989 140,0 6,0 6,4 1
1989 116,0 3.1 12,5 2
1990 255,9 82,0 32,9 2
1991 246,1 797 272 252 0,0 6,5 2
1992 239,9 450 5,1 2
1994 139,8 60,0 9,7 18,3 45,0 5,7 2
1995 35,0 40,5 8,0 152,5 36,2 6,0 2
1996 254.8 65,0 21,4 25,5 0,0 9,5 2
1997 60,8 43,9 13,8 318,0 435 10,0 2
1997 229.6 67,8 31,2 339,5 48 9,3 3
1998 2443 0,0 9,3 134,0 0,0 47 3
1999 1783 46,3 9.8 93,1 0,0 8,0 3
2000 285,2 74,9 26,3 1782 31,0 46 3
2001 286,6 57,8 22,3 1483 0,0 8,7 4
2003 87,5 73,5 22,6 302,0 0,0 8,5 4
2008 285,0 60,0 25,0 185,0 30,0 18,0 5

Tabulka 26: Historicky prehfad modelovania $kvin na WY Cnc. Cisla zodpovedaji zdro-
jom: 1 = Zeilik et al. (1990), 2 = Heckert et al. (1998), 3 = Heckert (2001), 4 = Heckert
(2003), 5 = tato praca.

Na obrazku 39 je vidno, Ze jednotlivé modelované skvrny maji rovnomernu distribu-
ciu (ak vezmeme do uvahy vyberovy efekt). Nakolko ide o ststavu so sklonom bliz-
kym k 90°, stacilo nim modelovat’ skvrny len na ,,severnej” hemisfére. Efekty skvrny
by boli rovnaké v pripade osovo sumernych Skvin vzhladom na rovnik primarne;
zlozky. Rozlozenie vicsich polomerov skvin smerom k poélu je efektom projekcie

(sklon takmer 89°).
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Obrazok 39: Polohy a rozmery oblasti so $kvrnami modelovanymi na primarnej zlozke
WY Cnc medzi rokmi 1964 az 2008. Tmavsia farba zodpoveda prekryvaniu sa oblasti.

5.2 Dvojhviezdy vo viacnasobnych sustavach

Vdaka pobytu moéjho Skolitela na University of Toronto sa nam podarilo ziskat’ na
observatériu LCO v Cile zbierku 53 échelle spektier objektov prevazne juznej oblohy,
o ktorych bolo do tejto doby znamych len malo informacii. Vyuzitim formalizmu
tunkcif rozsirenia (BF) sme analyzovali ziskané spektra a tak urcovali parametre, ako st
radialna rychlost’, rotacna rychlost’. Vyextrahované BF umoznili priamo odhalit’ viac-
nasobné sustavy, ale aj zistit’ objekty, ktoré dvojhviezdami nie sa. Pouzili sme rovnako
oblast’ v okolf tripletu horéfka Mg 1 (stredna vlnova dizka 5173 A). To vsak zaroven
znamena, ze pri ranych spektralnych typoch O, B a z velkej casti A je problém
s extrahovanim BF, nakol'ko sa tu nenachadza dostatok spektralnych ciary. Kedze sme
mali k dispozicii échelle spektra, museli sme najprv spojit’ 7 spektralnych radov,
v ktorych sa nenachadzaju ¢iary vodika Balmerovej série. Jednotlivé rady sme rektifiko-
vali na kontinuum vyuzitim spektier pomaly rotujucich hviezd skorych spektralnych
typov B a A. Po spojeni radov sme usek spektra previedli do logaritmickej skaly
s krokom v radialnych rychlostiach 3,354 km.s-!. BF sme vyextrahovali pre 301 bodov
pokryvajicich rozsah radialnych rychlosti £503,106 km.s!. Pre kazdé spektrum pozo-
rovanej premennej hviezdy sme funkcie rozsirenia extrahovali vyuzitim spektier 6 roz-

nych pomaly rotujicich standardnych hviezd (Tabul'ka 27).

Hviezda  Sp. typ Hviezda  Sp. typ
HD 96568 A3V HD 150698 G2-3V
HD 102870  F8V HD 110420 G8,5V
HD 106742 GOV HD 80883 KOV

TabuPka 27: Pomaly rotujuce hviezdy pouzité ako Standardy na extrakciu funkcif rozsirenia
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Extrahované BF boli vyhladené konvoliciou s Gaussovou funkciou, ktorej Standardna
odchylka priblizne zodpovedala spektralnemu rozliSeniu spektrografu (rovnaké vo
vsetkych radoch). Optimalny Standard bol vybrany na zaklade integralu BF. Je mozné
ukazat’, ze pri presnej zhode spektier je integral rovny jednotke. V pripade, Ze analyzo-
vané spektrum zodpoveda ranejSiemu spektralnemu typu, je integral mensi ako jedna;
v pripade neskorsicho spektralneho typu je vacsi ako jedna. Pritom zavislost” medzi
integralom BF a B-V farebnym indexom analyzovanej hviezdy je priblizne linearna.

Status jednotlivych objektov sme kontrolovali v databazach Simbad (Oberto et al.,
20006) a ADS (Kurtz et al., 2000). V deviatich pripadoch (Tabulka 28) sme objavili pri-
tomnost’ tretej zlozky. Hviezdy CL Cet a RT Cae boli doteraz evidované len ako ne-
Specifikované premenné. Nami ziskané rotacné profily (dodatok J) zodpovedaju zakry-
tovej dvojhviezde typu EW. Podobne sme klasifikovali aj d’alsie Styri objekty, u ktorych
sme objavili podvojnost’. Hviezda CE Hyi bola podozriva z viacnasobnosti. Nase
spektra potvrdzuju pritomnost’ treticho telesa v tejto sustave. Tretie svetlo je mozné
vyjadrit® ako podiel ploch pod jednotlivymi gausianmi, cize: l3/l1; = S3/(S; + S5).
Tento vzt'ah presne plati len ked’ su spektralne typy vsetkych zloziek rovnaké. V pri-
pade, Ze tretia zlozka je neskorsieho spektralneho typu, jej prispevok do BF (a teda aj
tretie svetlo) je nadhodnoteny (Pribulla et al., 2009).

Objekt  Sp.typ V (mag) X(0 — C)? l3/11;

V870 Ara T8 1,2893 0,019
V711 CrA  F3V 0,0459 0,291
QY Hya K2Ve 104 0,3267 0,403
CEHyi  F5V 0,0329 2,500
CN Hyi  F6V 0,6422 0,041
CPHyi  FOV 0,6848 0,036
IRLib  G8V 867 0,0085 0,784
V386 Pav A9V 0,4169 0,331
CXVir  F5V 9.8 1,1095 0,073

Tabulka 28: Objavené trojhviezdy a ich zakladné parametre. Rezidua uvadzame pri prelo-
zeni tromi gausianmi. Pre kazdy objekt sme vybrali pomaly rotujici standard s najlepsou
zhodou spektralnych typov.
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Objekt Sp. typ V (mag) Svetelna krivka
RT Cae F2vV EW
CL Cet F2V EB/EW
HD 14673 F5/F6 IV/V 9,71 EW
HD 34124 A5V 9,37 EW
HD 46998 FOV 9,45 EW
SAO 215984 9,71 EW

Tabulka 29: Styri novoobjavené dvojhviezdy a dve dvojhviezdy s potvrdenou premenlivos-
tou (RT Cae, CL Cet).



89

Zaver

V tejto dizertacnej praci sme sa zaoberali troma premennymi hviezdami AO Ser,
V2610 Oph a WY Cnc. Nasim ciefom bolo zistit’ absolutne parametre hviezd vo vy-
branych ststavach. Spracovali sme vlastnd fotometriu ziskand na AsU SAV v Starej
Lesnej v rozpati rokov 2007-2009, ako aj spektra ziskané skolitelom na zahranicnych
d’alekohPadoch v Kanade (DDO) a Cile (LCO).

Sustavu AO Ser sme modelovali na zaklade pit'farebnej fotometrie UBVRclc. Po-
tvrdili sme pulzacie primarnej zlozky (Kim et al., 2004) pri frekvencii 24,944 cyklov za
den. Podl'a hodnoty pulza¢nej konstanty Q = 0,0262 usudzujeme, Ze ide o neradialne
p-mody arovne | = 3 (Fitch, 1981). Fotometrické rieSenie Yanga et al. (2010) sa ukazu-
je ako nepresné s nizkym pomerom hmotnosti zloziek. Nase riesenie s tretim svetlom
viedlo knovej sade absolutnych parametrov zloziek (Tabulka 11), hlavne
q = 0,3343 £ 0,0776 (oddelena sustava). Absolatne parametre hviezd sme odhadli zo
spektralneho typu primarnej zlozky as pouzitim treticho Keplerovho zakona
a Stefanovho-Boltzmannovho zikona. Svetelné toky namodelovaného treticho svetla
zodpovedaju absolutne c¢iernemu telesu s teplotou 9 000 K. Pri nizkej svietivosti by
v§ak muselo ist’ o mali hviezdu, maximalne R3~0,4R . Takyto hviezdny suputnik je
v$ak malo pravdepodobny. Na definitivne vyriesenie problému s tretim svetlom bude-
me potrebovat’ spektroskopické pozorovania. Z modelovych hodnot svietivosti zloziek
a pozorovanej jasnosti sme odhadli vzdialenost’ ststavy na 7083 pc.

Z vlastnych pozorovani, dat ASAS a okamihov minim z literatiry sme urcili nova
efemeridu zakrytového paru v sustave V2610 Oph: HJD =2 554 020,551 206 +

0,426 514 X E. Skonstruovany O-C diagram je prilis kratky (necelych 8 rokov) na zis-
tenie obehu zakrytovej dvojhviezdy okolo spolo¢ného t'aziska stvrohviezdnej sustavy.
Na zaklade porovnania spektroskopickych standardov odhadujeme spektralny typ pri-
marnej zlozky zakrytového paru na GOV. Ide o dotykovu dvojhviezdu so sklonom
i=715° pti zistenyjch  hodnotich  treticho  svetla:  (l34/l12)y~11 a
(134/112)p~(l34/112);~1,2. Kombiniciou fotometrickych a spektroskopickych dat sa
nam podarilo urcit’ absolitne hmotnosti, polomery, vzdialenost’ a svietivosti zloziek
(Tabulka 18).

Z minimalnej hmotnosti treticho telesa v sistave WY Cnc sme urcili jeho spektral-
ny typ na M5V. Z jeho predpokladanej svietivosti a pozorovanej celkovej jasnosti sis-
tavy sme odhadli tretie svetlo na l3/1,,~0,001. Sklon obeznej drahy sdstavy i, teploty
zloziek a relativne polomery nam vysli v sulade s literatarou. Uréené absolatne hmot-
nosti, polomery a svietivosti oboch zloziek (Tabulka 22) by zodpovedali r6znym spek-
tralnym typom na hlavnej postupnosti. Na zaklade toho tvrdime, Zze dvojhviezda
v sustave WY Cnc presla minimalne jednym $tadiom prenosu hmoty, napriek tomu, Ze

v sucasnosti je sustava oddelena. Pozorovany O’Connellov efekt sme modelovali dvo-
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ma chladnymi fotosférickymi Skvrnami na primarnej zlozke (Tabulka 25). Porovnali
sme ich polohu so Skvrnami v historickej literatire za poslednych 45 rokov (Obrazok
39). Vel'ké polomery oblasti so skvrnami sa vyskytuju hlavne v polarnej oblasti, ¢o je
zrejme efekt projekcie (i = 89°).

V ramci spektroskopickej prehliadky malo znamych objektov juznej oblohy sa nam
podarilo objavit’ 9 viacnasobnych sustav: V870 Ara, V711 CrA, QY Hya, CE Hyi,
CN Hyi, CP Hyi, IR Lib, V386 Pav a CX Vir. Okrem toho sme objavili $tyri doteraz
nezname dvojhviezdy HD 14673, HD 34124, HD 46998 a SAO 215984. V pripade
premennych hviezd CL Cet a RT Cae sme ukazali, ze ide o zakrytové premenné so
svetelnymi krivkami typu EB/EW, resp. EW.



91

Pouzita literatira

Ahnert, P.: 1974, Mitt. Ver. Sterne 6, 164

Albayrak, B., Fikri, O. F., Ekmekgi, F., Demircan, O.: 1999, Rev. Mex. A. A. 35, 3
Al-Naimiy, H. M.: 1978, Astrophys. Space Sci. 53, 181

Andrle, P.: 1971, Zaklady nebeské mechaniky, Academie, Praha

Arévalo, M. J., Lazaro, C.: 1990, Astron. J. 99, 983

Arévalo, M. J., Lazaro, C.: 1999, Astron. J. 118, 1015

Awadalla, N. S., Buding, E.: 1979, Astron. Space Sci. 63, 479

Binnendijk, L.: 1960, Properties of double stars; a survey of parallaxes and orbits, Uni-
versity of Pennsylvania Press, Philadelphia

Binnendijk, L.: 1970, Vistas in Astronomy 12, 217

Binnendijk, L.: 1975, J. R. Astron. Soc. Can., 51, 83

Bir6, I. B., Nuspl, J.: 2005, 4stron. Soc. Pac. Conf. 333, 221

Bradstreet, D. H.: 1993, Binary Maker 2.0 User Manual, Contact software, Inc.
Brancewicz, H. K., Dworak, T. Z.: 1980: Acta Astron. 30, 501

Budding, E., Demircan, O.: 2007, Introduction to Astronomical Photometry, Cambridge
University Press, New York

Budding, E., Zeilik, M.: 1987, Astrophys. J. 319, 827
Claret, A.: 2004, Astron. Astrophys. 428, 1001
Claret, A., Gimenez, A.: 1989, Astron. Astrophys. Supp. 81, 1

Claret, A., Gimenez, A.: 1990, Astron. Astrophys. 230, 412



92

Claret, A., Gimenez, A.: 1992, Astron. Astrophys. Supp. 96, 255

Cousins, A. W. J.: 1976, Mem. R. Astron. Soc. 81, 25

Cox, A. N.: 2000, Allen’s astrophysical quantities, Springer, New York

Deeming, T. ].: 1975, Astrophys. Space Sci. 36, 137

Djurasevi¢, G.: 1992, Astrophys. Space Sci. 196, 241

Duquennoy, A., Mayor, M.: 1991, Lecture Notes in Physics 390, 39

Durisen, R. H., Gingold, R. A., Tohline, |. E., Boss, A. P.: 19806, Astrophys. J. 305, 281
Dworak, T. Z.: 1974, Acta Cosmol. 2,13

Eggleton, P. P., Kiseleva-Eggleton, L.: 2001, Astrophys. J. 562, 1012

Evans, D. S.: 1968, Quarterly J. R. Astron. Soc. 9, 388

Fabrycky, D., Tremaine, S.: 2007, Astrophys. J. 669, 1298

Faulkner, D. R.: 1986, Publ. Astron. Soc. Pac. 98, 690

Fellgett, P. B.: 1953, Optica Acta 2,9

Ferluga, S., Floreano, L., Bravar, U., Bedalo, C.: 1997, Astron. Astrophys. Supp. 121, 201
Fitch, W. S.: 1981, Astrophys. J. 249, 218

Gritfin, R. F.: 1967, Astrophys. J. 148, 465

Grygar, J.: 1965, Bull. Astron. Inst. Czech. 16, 195

Hadrava, P.: 1995, Astron. Astrophys. Supp. 114, 393

Hall, D. S.: 1976, Astron. Space Sci. Lib. 60, 287

Hall, D. S.: 1990, Proceedings of the NATO Advanced Study Institute on Active Close Bi-
naries, Kluwer Academic Publishers, Dordrecht



93

Hambalek, I..: 20006, Spolahlivost urcenia fotometrického pomeru hmotnosti tesnych dvoj-
hviezd (Diplomova praca), FMFI UK, Bratislava

Handler, G., Balona, L.. A., Shobbrook, R. R., Koen, C., Bruch, A., Romero Colmene-
ro, E., Pamyatnykh, A. A., Willems, B., Eyer, L., James, D. J., Maas, T.: 2002, Mon.
Not. R. Astron. Soc. 333, 262

Heckert, P. A.: 2001, Astron. J. 121, 1076

Heckert, P. A.: 2003, Inf. Bull. Var. Stars 5419, 1

Heckert, P. A., Maloney, G. V., Stewart, M. C., Ordway, J. 1., Hickman, A., Zeilik, M.:
1998, Astron. J. 115, 1145

Hendry, P. D., Mochnacki, S. W.: 1998, Astrophys. J. 504, 978

Hilditch, R. W.: 2001, An Introduction to Close Binary Stars, Cambridge University Pre-
ss, Cambridge

Hilditch, R. W., Collier Cameron, A.: 1995, Mon. Not. R. Astron. Soc. 277, 747
Hill, G., Hutchings, J. B.: 1970, Astrophys. J. 162, 265

Hill, G., Rucinski, S. M.: 1993, IAU Gen. Assembly 21, 135

Hoffmeister, C.: 1935, Astron. Nach. 255, 401

Hoffmeister, C.: 1949, Astron. Abhand. 12, 422

Hog, E., Kuzmin, A., Bastian, U., Fabricius, C., Kuimov, K., Lindegren, L., Makarov,
V. V., Roeser, S.: 1998, Astron. Astrophys. 335, 1.65

Innanen, K. A., Zheng, J. Q., Mikkola, S., Valtonen, M. J.: 1997, Astron. J. 113, 1915
Irwin, J. B.: 1952, Astrophys. J. 116, 211
Johnson, H. L.: 1965, Astrophys. J, 141, 923

Kallrath, J., Milone, E.: 1999, Eclipsing binary stars: modeling and analysis, Springer,
New York



94

Kim, S.-L., Kang, Y. B., Koo, J.-R., Mkrtichian, D. E., Lee, J. W.: 2004, Inf. Bull. Var.
Stars 5538, 1

Kippenhahn, R.: 1953, Nachr. Astr. Zentralstelle, 7

Kiseleva, L. G., Eggleton, P. P., Mikkola, S.: 1998, Mon. Not. R. Astron. Soc. 300, 292
Kjurkchieva, D., Marchev, D., Ogloza, W.: 2004, Astron. Astrophys. 415, 231

Kopal, Z.: 1959, Close binary systems, Chapman & Hall, Londyn

Kozai, Y.: 1962, Astron. J. 67, 591

Kozhevnikova, A. V., Alekseev, 1. Y., Heckert, P. A., Kozhevnikov, V. P.: 20006, Inf.
Bull. Var. Stars 5723, 1

Kreiner, J. M., Kim, C.-H., Nha, 1.-S.: 2001, 4n Atlas of O-C Diagrams of Eclipsing Bi-
nary Stars, Wydawnictwo Naukowe Akademii Pedagogicznej, Krakow

Kurtz, M. J., Eichhorn, G., Accomazzi, A., Grant, C. S., Murray, S. S., Watson, J. M.:
2000, Astron. Astrophys. Supp. 143, 41

Larson, R. B.: 1972, Mon. Not. R. Astron. Soc. 156, 437

Lejeune, T., Cuisinier, F., Buser, R.: 1997, Astron. Astrophys. Supp. 125, 229
Linnell, A. P.: 1993, 14U Gen. Assembly 21, 103

Lucy, L. B.: 1967, Zeit. fiir Astrophysik 65, 89

Lucy, L. B.: 1976, Astrophys. J. 205, 208

Lu, W., Rucinski, S. M., Ogtoza, W.: 2001, Astron. J. 122, 402

Maceroni, C., van’t Veer, F.: 1996, Astron. Astrophys. 311, 523

Mason, B. D., Wycoftf, G. L., Hartkopf, W. L., Douglass, G. G., Wortley, C. E.: 2009,
Astron. J. 122, 3466

Mayer, P., Pribulla, T., Chochol, D.: 2004, Inf. Bull. Var. Stars 5563, 1



95

Mochnacki, S. W.: 1985, Interacting binaries: Proceedings of the Advanced Study Institu-
te, D. Reidel Publishing Co., Dordrecht, s. 51

Mochnacki, S. W., Doughty, N. A.: 1972, Mon. Not. R. Astron. Soc. 156, 51
Motl, D.: 2009. C-Munipack V1.1.24.: http:/ / sourceforge.net/projects/cmunipack.
Norman, M. L., Wilson, J. R.: 1978, Astrophys. J. 224, 497

Oberto, A., Wenger, M., Lejal, J. P., Jachn, S., Baranne, B., Hatt, M., Dellicour, O.,
Deprez, J.: 2006, Astron. Soc. Pac. Conf. 351, 703

Olling, R. P.: 2004, Bull. Am. Astron. Soc. 36, 1524

Ostlie, D. A., Carroll, B. W.: 2006, An introduction to modern stellar astrophysics, Pear-

son, San Francisco

Paschke, A., Brat, L.: 2010. O-C gateway.
http://var.astro.cz/ocgate/index.php?lang=en

Perryman, M. A. C,, Lindegren, L., Kovalevsky, J., Hoeg, E., Bastian, U., Bernacca, P.
L., Crézé, M., Donati, F., Grenon, M., van Leeuwen, F.; van der Marel, H., Mig-
nard, F., Murray, C. A., Le Poole, R. S., Schrijver, H., Turon, C., Arenou, F., Fro-
eschlé, M., Petersen, C. S.: 1997, Astron. Astrophys. 323, 1.49

Pigulski, A: 20006, Astron. Soc. Pac. Conf. 349, 137

Pittich, E., Rusin, V.: 1998, Astronomicka terminoldgia, Polygrafia SAV, Bratislava

Poe, C. H., Eaton, J. A.: 1985, Astrophys. J. 289, 644

Pojmanski, G.: 1998, Acta Astron. 48, 711

Popper, D. M.: 1976, Inf. Bull. Var. Stars 1083, 1

Pourbaix, D., Tokovinin, A. A., Batten, A. H., Fekel, F. C., Hartkopf, W. 1., Levato, H.,
Morell, N. L., Torres, G., Udry, S.: 2009, Astron. Astrophys. 424, 727



96

Press, W. H., Teukolsky, S. A., Vetterling, W. T., Flannery, B. P.: 1992, Numerical Re-
cipes in C., Cambridge University Press, Cambridge

Pribulla, T.: 2004, Publ. Astron. Soc. Pac. 318, 117

Pribulla, T., Rucinski, S. M., Conidis, G., DeBond, H., Thomson, J. R., Gazeas, K.,
Ogloza, W.: 2007, Astron. J., 133, 1977

Pribulla, T., Rucinski, S. M.: 2008, Multiple Stars Across the H-R Diagram, Springer,
Berlin-Heidelberg, s. 163

Pribulla, T., Rucinski, S. M.: 2008, Mon. Not. R. Astron. Soc. 386, 377

Pribulla, T., Rucinski, S. M., DeBond, H., De Ridder, A., Karmo, T., Thomson, J. R,,
Croll, B., Ogloza, W., Pilecki, B., Siwak, M.: 2009: Astron. J, 137, 3646

Pribulla, T., Vatiko, M., Chochol, D., Parimucha, S: 2001, Contrib. Astron. Obs. Skalna-
té Pleso 31, 26

Pych, W.: 2004, Publ. Astron. Soc. Pac. 116, 148

Rafert, J. B., Twigg, L. W.: 1980, Mon. Not. R. Astron. Soc. 193, 79

Rao, P. V., Sarma, M. B. K., Rao, B. V. N. S. P.: 1991, J. of Astroph. Astron. 12, 225
Ribas, I.: 2005, Astron. Soc. Pac. Conf. 335, 55

Rucinski, S. M.: 1969a, Acta Astron. 19, 125

Rucinski, S. M.: 1969b, Acta Astron. 19, 245

Rucinski, S. M.: 1992, Astron. J. 104, 1968

Rucinski, S. M.: 1999, Turkish J. Phys. 23, 271

Rucinski, S. M.: 2002, Astron. J. 124, 1746

Rucinski, S. M.: 2005, Broadening Function through SVD,
http:/ /www.astro.utoronto.ca/ ~rucinski/SVDcookbook.html



97

Rucinski, S. M., Duerbeck, H. W.: 1997, Publ. Astron. Soc. Pac. 109, 1340

Rucinski, S. M., Kaluzny, J.: 1986, Astrophys. Space Sci. 88, 433

Rucinski, S. M., Staniucha, M. S.: 1981, Acta Astron. 31, 163

Shu, F. H., Tremaine, S., Adams, F. C., Ruden, S. P.: 1990, Astrophys. J. 358, 495
Schaller, G., Schaerer, D., Meynet, G., Maeder, A.: 1992, Astron. Astroph. Supp. 96, 269
Schwarzschild, M.: 1958, Structure and evolution of the stars, Princeton University Press
Simon, K. P., Sturm, E.: 1994, Astron. Astrophys. 281, 286

Soloviev, A.: 1939, Tadjik Obs. Circ. 41

Stellingwerf, R. F.: 1978, Astrophys. J. 224, 953

Tas, G., Evren, S.: 2000, Inf. Bull. Var. Stars 5687, 1

Tas, G., Sipahi, E., dal, H. A., Goker, U. D., Tigrak, E., Yigen, S., Ozdarcan, O., Top-
cu, A. T., Gungor, C., Celik, S., Evren, S.: 2004, Inf. Bull. Var. Stars 5548, 1

Tokovinin, A. A.: 1997. Astron. Astrophys. Supp. 124, 75.

Tokovinin, A. A.: 2009, osobné oznimenie

Tokovinin, A. A., Thomas, S., Sterzik, M., Udry, S.: 2006, Astron. Astrophys. 450, 681
Twigg, L. W., Rafert, J. B.: 1980, Mon. Not. R. Astron. Soc. 193, 775

van Hamme, W.: 1993, Astron. J. 106, 2096

van’t Veer, F.: 1979, Astron. Astrophys. 80, 287

van’t Veer, F.: 1991, Astron. Astrophys. 250, 84

van’t Veer, F., Maceroni, C.: 1992, Workshop on Binaries as Tracers of Star Formation,
Cambridge University Press, Cambridge, s. 237



98

von Zeipel, H.: 1924, Mon. Not. R. Astron. Soc. 84, 702

Wang, J.-M.: 1994, Astrophys. J. 434, 227

Willems, B., Aerts, C.: 2002, Astron. Astrophys. 384, 441

Wils, P., Dvorak, S. W.: 2003, Inf- Bull. Var. Stars 5425, 1

Wilson, R. E.: 1979, Astrophys. J. 234, 1054

Wilson, R. E., Devinney, E. F.: 1971, 4strophys. J. 166, 605

Wood, D. B., Forbes, J. E.: 1963, 4stron. J. 234, 1054

Yang, Y.-G., Hu, S.-M., Guo, D.-F., Wei, ]J.-Y., Dai, H.-F.: 2010, Astron. J. 139, 1360
Zahn, |.-P.: 1977, Astron. Astrophys. 57, 383

Zahn, J.-P.: 1978, Astron. Astrophys. 67, 162

Zeilik, M., Cox., D., Ledlow, M., Rhodes, M.: 1989, Inf. Bull. Var. Stars 3384, 1

Zeilik, M., Cox, D. A., Ledlow, M. J., Rhodes, M., Heckert, P. A., Budding, E.: 1990,
Astrophys. J. 363, 647

Zeilik, M., Elston, R., Henson, G.: 1983, Astron. J. 88, 532

Zucker, S., Mazeh, T.: 1994, Astrophys. J. 420, 806



99

Dodatky

A. Vypocet koeficientu vzdusnej hmoty™

1) Vstupné parametre:

JD juliansky datum pozorovania

a rektascenzia objektu v radianoch

é deklinacia objektu v radianoch

A zemepisna dizka pozorovatela v radianoch
1) zemepisna Sirka pozorovatel'a v radianoch

2) Vypocet hviezdneho casu z julianskeho datumu:

Do juliansky datum pozorovania pre 0 hodin UT

ts pocet julianskych storoci od 1.1.2000 poludnia UT
So stredny hviezdny ¢as pre 0 hodin UT v hodinach
S stredny hviezdny ¢as v hodinach

S hviezdny ¢as v hodinach

JDy =1JD] + 0,5

JDy — 2451 545,0
36 525

t3:

So = 6,697 374 558 + 2 400,051 336 91¢5 + 0,000 025 862 2t3 — 0,000 000 001 7t3

So
S1 =5+ 1,002737 909 3(D — D)

S = 24(51 - lS1J)

3) Vypocet koeficientu vzdusnej hmoty:

Eims miestny stredny hviezdny ¢as v hodinach
hyad hodinovy uhol v radianoch
z zenitova vzdialenost’ objektu v radianoch
X koeficient vzdusnej hmoty
12
tims = S + /1?

2 Podla zdrojového kédu programu Muniwin (Motl, 2009)
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Prad = tims—
= ——a
rad Ims 12
cos 1z =secz = (sin & sin@ + cos § cos @ cos hy,q) 7!
Ak je vyraz v zatvorke predoslej rovnice kladny, objekt sa nachddza nad horizontom.
Aby sme vzali do uvahy zakrivenie vrstiev atmosféry, pouzijeme tzv. Bemporadov vzo-

rec (Budding & Demircan, 2007):

X =secz—0,001816 7(secz — 1) — 0,002 875(secz — 1)?
— 0,000 808 3(secz — 1)3

Z
4
P
S
90°-1 S
z -
o
- o, s g
-_— / G
ol -~ [ —~
P
i Y ™
/ R
4 O Y
-~
i 00%-h
-
-
X

Obrazok 40: K vypoctu zenitovej vzdialenosti (z): Pozorovatel (0) sleduje hviezdu (S)
s deklinaciou (6). Severny nebesky pdl je oznaceny P, os X smeruje na zapad, os ¥ na juh a

os Z k zenitu. @ je zemepisna Sirka pozorovatel'a a h je hodinovy uhol.
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B. Extinkcéné koeficienty

Zemska atmosféra sposobuje jednak refrakciu prechadzajuceho svetla, jednak jeho ex-
tinkciu. Zoslabenie intenzity svetla je sposobené Rayleighovym rozptylom na moleku-
lach vo vzduchu, rozptylom na aeroséloch a molekularnou absorpciou (napr. kyslik
v UV avoda v IR oblasti). Ak I, je intenzita na vlnovej dizke A po dréhe ds, kde sa
nachadza hmota s hustotou p a k je jej absorbcny koeficient (emisia sa v tomto pripa-
de zanedbava), intenzita svetla po prechode bude mat’ tvar:

N
Iﬂzlolﬂexp<f Kﬂ)dS/ﬂ) (65)
0

kde u je extinkény koeficient. Pri prepocte toku na magnitudy dostavame tvar:
m(4,z) = my(Ad) + 2,5k(D)X(2) log,, e = my(A) + 1,086 k(1) X (z) (66)

kde k(1) je extinkény koeficient a X(2) je koeficient vzdusnej hmoty, kde z je zenitova
vzdialenost’. Vzdusnd hmotu je v prvom priblizeni mozné vypocitat'ako X(z) = secz,
takze priz = 90° je X(z) = 1. Do rovnice (66) je potrebné poznat’ hodnoty extinkc-
nych koeficientov k pre vsetky filtre.

Hodnoty extinkénych koeficientov spravidla klesaju s rasticou nadmorskou vys-
kou observatéria a takisto s rasticou vlnovou diZzkou, na ktorej pozorujeme. Silna
(a casovo premenna) extinkcia v modrej a fialovej oblasti spektra prakticky znemoznuje
pozorovania v Johnsonovom filtri U z observatérii s malou nadmorskou vyskou.
V blizkej infracervenej oblasti je dominantnou extinkcia na molekulach vody, ktora
znemoznuje pozorovania mimo JHK filtrov.

Ak si vykreslime zavislost” medzi magnitidou porovnavacej (konstantnej) hviezdy
m¢ a zodpovedajucimi koeficientami vzdusnych hmét X(z) (Obrazok 41), potom
smernica priamky prelozenej touto zavislost'ou nam urcuje hladant hodnotu koefi-
cientu k. Atmosférické podmienky sa v§ak noc ¢o noc menia (aj ked’ vykazuju sezénny
trend), preto je vhodné pocitat’ extinkcné koeficienty pre kazdu noc samostatne. Na
ich presné urcenie vsak treba merat’ jasnost’ porovnavacej hviezdy vo velkom rozsahu
zenitovych vzdialenosti, ¢o vyzaduje dlhy rad pozorovani.

Konkrétny postup vypoctu koeficientu vzdusnej hmoty programom Muniwin
(Motl, 2009) uvadzame v dodatku A.
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Extinkény koeficient (12.6.2007)

13 57 A

13.56 A

13:55

13.54 A

13:53

13.52 A

I [mag]

1354,

13.50 A

1349 { §° & e ® y=0.1727x + 13.214
13.48 -

13.4? T T T T T 1
1.65 1.7 1.75 1.8 1.85 1:9 1.95

X(z)

Obrazok 41: Zavislost’ inStrumentalnej Ic magnitidy hviezdy GSC 5091-161 v poli premen-
nej hviezdy V2610 Ophiuchi od koeficientu vzdusnej hmoty X(z). Priklad z pozorovania
v paviléne G1 v Starej Lesnej z noci 12. na 13. juna 2007. Smernica priamky udava hodnotu
extinkéného koeficientu k = 0,172 7. Priese¢nik prelozenej priamky s osou y (13,214) je tzv.

mimoatmosféricka jasnost’.
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C. Pouzité fotometrické systémy
a transformacia do medzinarodného systému

Pozorované magnitudy (diferencialne alebo absoldtne) su vysledkom pouzitého foto-
metrického systému a optickej sustavy, preto sa nazyvaju instrumentalnymi magniti-
dami. Ak chceme spojit’ pozorovania z viacerych zdrojov, je nevyhnuté previest’ ich na
tzv. medzinarodné magnitudy systému UBV. Na to sluzia transformacné koeficienty
pre danud optickud sustavu a transformacné vzt'ahy. Transformacné koeficienty je nutné
ziskat’ pomocou merani Standardnych hviezd (so znamymi magnitidami v UBV sys-
téme). Ak nas zaujima len okamih minima, nie je potrebné magnitady transformovat’.
Transformacéné vzt'ahy vsak platia priamo bez upravy aj pre diferencialne magnitady.

Johnson (1965) UBV a Cousins (1976) RI:

Filter Stred priepustnosti, Ac (A) Sirka30 (A)

U 3600 700
B 4 400 1 000
\Y 5500 900
R 6 400 1750
I 7900 1 400

Transformacéné koeficienty pre opticku ststavu d’alekohladu v paviléne G1 v Starej

Lesnej (ziskané pozorovanim hviezdokopy M67):

Kyy Kpy Ky Kyr Ky,
+1,036  +0,834 +0,000 +1,467 +1,281

Sustava rovnic pre transformacné koeficienty, kde velké pismena zodpovedaju medzi-
narodnym magnitidam v Johnsonovom systéme a malé pismena instrumentalnym

magnitudam:

V—-I=K,,(v—-1i)
V—R=Kjyr(v—r)
V=K,+v
B—V =Kz (b-v)
U-V =Kyy(u—v)

30 FWHM (Full Width at Half Maximum = plnd $irka v polovi¢nej vyske)
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D. CCD detektory

CCD kamery (angl. Charged Coupled Device = nabojovo viazana struktira) su vysoko
citlivé polovodicové ¢ipy (plosné detektory) svetelného signalu. Na velkych observatoé-
riach sa zacali pouzivat’ od polovice sedemdesiatych rokov, kde nahradili fotografické
platne a tiez fotoelektrickd fotometriu. Ich velkou vyhodou je, ze zaznamenavaju vel-
ké pole v rovnakom ¢asovom okamihu, podobne ako fotografickd platna, ktoré je za-
roven ulozené v digitalnej forme vhodné na elektronické spracovanie.

Typicka CCD kamera pozostava z pola identickych polovodi¢ovych kondenzato-
rov na kremikovom zaklade. Kazdy prvok tohto pola je fotocitlivym detektorom. Na-
boj v kazdej bunke je izolovany od ostatnych napitim vo vodivom kanali na povrchu

kremika.
fotony

=X +U o-uU

oxd polysilikat

vyiitavaci kanal

pelloncilis vyiitavaci kanal
jama

potencialova
bariéra —

potencidlova

\_ fotovygenerované
eleltrony

Obrazok 42: Schéma typického CCD ¢cipu (angl. front-illuminated = priamo osvetleného).
Postupnym aplikovanim kladného napitia +V na jednotlivé polysilikitové brany sa vygene-
rované elektrony presuvaju do vycitavacieho uzla cez tzv. vycitavaci kanal. Obrazok prevzaty
z knihy Buddinga a Demircana (2007) s. 184.

Na zaciatku expozicie je kondenzator nabity pozitivne a potom odpojeny. Ked’ fotony
dopadaju na krystalova mriezku kremika a su absorbované, vzbudia valencné elektrony
do vodivostného stavu a tym mierne vybiju kondenzatory. V polovodici su elektrony
zachytené v potencialovej jame a vzniknuté diery odvedené na anédu. Miera poklesu
naboja je imerna poctu absorbovanych foténov pocas celej expozicie. Na konci expo-

zicie st zostavajuce elektrony postupne presunuté do vycitavacieho uzla, kde sa signal
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zosilni a prejde vonkajsim obvodom do digitalizatora a pamite (buffer) kamery na ulo-

zenie.

D.1  Charakteristiky:

Charakter CCD ako detektora suvis{ so samotnou konstrukciou. Rozdiel medzi valenc-
nou a vodivostnou energetickou hladinou v kremiku je 1,1 eV. Iba fotény s vyssou
energiou dokazu vzbudit’ elektrony. Vo vinovej dizke to zodpoveda 1 127 nm. Na
kratsich vinovych dizkach ma vSak kremik vyssiu odrazivost’ a fotény sa uz neabsorbu-
ja v jeho krystalovej mriezke. Preto maximalna kvantova acinnost’ CCD kamery do-
sahuje 40% — 90% pre svetlo s vlnovou dizkou medzi asi 350-850 nm (Obrazok 43).

Priamoumerna zavislost’ elektrického pradu od poctu absorbovanych fotéonov pla-
ti len dovtedy, kym je celkovy nazbierany elektricky naboj dostato¢ne maly, aby preko-
nal potencialovu bariéru na okraji fotocitlivej bunky. Mensie rozmery buniek znamena-
ji aj mensiu kapacitu naboja. Pocet absorbovanych foténov je priamoumerny rozmeru
fotocitlivej bunky a pocet vybudenych elektrénov zodpoveda kvantovej ucinnosti ka-
mery a poctu fotéonov. Pri nahodnom dopade foténov je pomer signalu a Sumu (SNR)
rovny /vt =V, kde 71 je priemerny pocet vybudenych elektrénov.

Kazda CCD kamera ma svoj prevodnik, ktory urc¢uje maximalny pocet hodnot
ADU3. Jednym z parametrov CCD kamier je elektronova kapacita (angl. full well ca-
pacity), ktora je vlastne hranicou saturacie v danej potencidlovej jame. Zavis{ priamou-
merne od plochy obrazového bodu. Pri jej prekonani dochadza k ,,pretekaniu® naboja
do susednych obrazovych bodov. Napriklad nami pouzita kamera SBIG ST-10XME
ma uvadzanu elektréonovu kapacitu 77 000 e-. Pri maximalnej hodnote 65 535 ADU
(16-bitovy prevodnik: 210-1) tomu zodpoveda asi 1,2 e- na ADU.

D.2 Zdroje Sumu v CCD:

e Tepelny Sum (temny tok) ma priestorova zavislost’ (kazdy pixel generuje trochu
ind hodnotu), pochadza z povrchu cipu a je spoésobeny drobnymi nepravidel-
nost’ami molekularnej mriezky (necistoty). Pri teplote ¢ipu asi 20°C (nechladena
kamera) by mohol vyplnit’ celd elektréonovi kapacitu potencialovej jamy
v priebehu niekol'kych sekind. Preto sa lacnejsie CCD kamery chladia na nizke
teploty pomocou Peltierovho ¢lanku na droven asi 20-30 stupniov pod okolita
teplotu. Bezne sa pouziva chladenie tekutym dusikom (na 153 K).

31 Kvantova ucinnost’ detektora (Q) je definovana ako pocet vygenerovanych elektrénov na pocet dopadnutych
foténov, je zavisla na vlnove;j dizke.

32 ADU (angl. Analaog to Digital Units = anal6govo digitdlna jednotka) — arbitrarna jednotka signalu v danom
zobrazovacom bode (pixli) ¢ipu
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e Vycitavaci Sum suvisi s chybami generovanymi vlastnym vycitavanim pixlov na
konci expozicie. Vysledkom je Sum zo samotného ¢ipu CCD, zvyskovy naboj
vo vyéitavacom kondenzatore a mald ¢ast’ sSumu z A/D konvertora a predzosil-

fovaca.

e Dopadovy sum (angl. shot noise), ma Poissonovsky charakter, preto je tmerny

Vi, ak za koneény ¢as dopadne na detektor v priemere 71 foténov za sekundu.

D.3 Pouzité detektory:

Na ziskanie fotometrickych dat v tejto praci sme pouzili dalekohlad typu Newton
508/2500 mm v pavilone G1 v Starej Lesnej patriacemu Astronomickému ustavu Slo-
venskej akadémie vied. V ohnisku bola umiestnena CCD kamera od firmy Santa Bara-
bara Instrument Group (SBIG) ST-10XME s filtrovym kolesom s piatimi filtrami (do-
datok C). Kvantova ucinnost’ ¢ipu KAF-3200ME je najvyssia v Cervenej oblasti
(Obrazok 43).

Standardné rozlisenie kamery je 2 184x1 472 pixlov s velkost'ou pixlu 6,8 um.
Kedze rychlost’ vycitavania pomocou USB pripojenia je priblizne 425 000 pixlov za
sekundu, cely obraz (3,2 megapixla) sa do pocitaca nahra za asi 7,5 s. Preto je vyhodné
pri vycitavani pouzit’ spajanie pixlov (angl. binning). Pri spajani pixlov sa takto zvysi
citlivost’ pri kratsich expoziciach, ale kamera je citlivejsia na saturaciu. Takisto sa samo-
zrejme znizi jej rozliSenie. V tejto praci sme pouzili CCD snimky so spojenim pixlov
2x2 (efektivny rozmer obrazového elementu 13,6 pm pri rozliseni 1 092x736 pixlov),
co skratilo vy¢itavanie celej snimky na asi 1,9 s.

Poskytnuté vysledky skvrnkovej interferometrie od Dr. Tokovinina (2009) boli zis-
kané na 4-metrovom zrkadlovom d’alekohl'ade SOAR, sucast’ CTIO33. V £/16 ohnisku
sa nachiadza CCD kamera svysokym rozliSenim s rozmermi 658 X 496 pixlov
s velkost'ou 10 pm. Kamera vycitava snimky po asi 45 ms. Pozorovania uskutocnili
v Strémgrenovom y filtri (5 507 A).

Dalekohl'ad Irénée du Pont, ktory je sucastou LCO3v Cile je 2,54-metrovy alta-
zimutalny Ritchey-Chrétien s £/7,5 s pripojenym échelle spektrografom v Cassegraino-

vom ohnisku s CCD ¢ipom s rozmermi 2 000 x 2 000 pixlov s velkost’ou 24 pm.

Spektralne pokrytie 370 nm az 700 nm s rozlisenim R ~ 45 000 (asi 7 km.s1).

3 angl. skr. ,,Cerro Tololo Inter-American Observatory, medzi-americké observatérium na Cerro Tololo
3 angl. skr. ,,L.as Campafias Observatory®, observatérium v Las Campafias
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Charakteristika fotometrického systémuv G1
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Obrazok 43: Kvantova ucinnost’ (QE) cipu KAF-3200ME pouzitej CCD kamery SBIG ST-

10XME a priepustnosti jednotlivych pouzitych filtrov: U (fialova), B (modra), V (zelend), Rc
(Cervend) a I¢ (zIta).

Automaticky dalekohl'ad ASAS-3 pozostava z dvoch d'alekohladov 200/2.8 na para-
laktickej montazi vybavenymi Johnsonovymi V a I filtrami. V ohnisku obsahuji kame-
ru AP-10 so stvorcovym cipom 2 048 x 2 048 pixlov. Zorné pole dosahuje rozmer
8,5°. Dalekohlady snimkuji s expozi¢njm ¢asom 180 s.

Observatérium Zem. §irka (°* )  Zem. dlZka (°””) Nadm. vyska (m)
ASAS-3, 1.CO, Cile 290036] 7042 05 Z 2215
DDO, Kanada 435146 S 7925227 239
CTIO, Cile 3010 08] 7048 14 Z 2200
G1, AsU SAV, Slovensko 4909 10S 201728 V 785
Iréneé du Pont, LCO, Cile 2900 54] 7041327 2 380

Tabul’ka 30: Polohy observatérii, z ktorych sme ziskali data pri pisani tejto prace.
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E. Fotometricka redukcia snimok

Pod fotometrickou redukciou sa mysli postupnost’ krokov pri spracovani exponova-

nych snimok. Snimku, ktora ziskame priamo vycitanim z kamery budeme nazyvat’ su-

rovou, alebo nespracovanou snimkou?. Aby sme odstranili efekty Sumu a nerovno-

mernej citlivosti ¢ipu je nutné urobit’ nasledovné opravy:

Vy¢itavaci sum elektronov na cipe odstranime jednoduchym odpocitanim tzv.
bias snimky (Obrazok 44a). Tato snimka je vycitand pri danej teplote cipu

s akoby nulovou expoziciou pri zatvorenej uzavierke kamery.

Pretoze sa pocas exponovania nahodny tepelny Sum na cipe spocitava a linearne
zavisi od dizky expozicie, treba tito skutocnost’ odstranit’ tzv. temnou snimkou
(Obrazok 44b), ktora sa v odbornej literature oznacuje anglickym vyrazom
»dark frame®. Ziskat’ ju mozno vycitanim obrazu z kamery pri zatvorenej uza-
vierke (v pripade niektorych modelov CCD kamier s pouzitim nepriehl'adného
wtmavého filtra®) pre rovnako dlht expoziciu a rovnaka teplotu cipu, s akou
bolo robené samotné pozorovanie. Je vhodné od takto ziskanej snimky odpoci-
tat’ bias snimku, dostaneme tak tzv. skalovanu temnu snimku, ktora obsahuje uz

len korekciu na dizku expozicie pri danej teplote ¢ipu.

Korekcia na nerovnhomernu citlivost’ jednotlivych obrazovych elementov CCD
¢ipu a vignetaciu® sa robi pomocou tzv. svetlej snimky (v angl. literatire sa
oznacuje ako ,.flat frame®). Na jej ziskanie je potrebné dosiahnut’ rovhomerné
osvetlenie celého cipu. V praxi sa pouziva bud’ jas oblohy pri zapade (alebo me-
nej ¢asto pri vychode slnka), ked’ sa na pozadi neexponuju hviezdy (st presvie-
tené) pri vypnutom hodinovom pohone dalekohladu (tzv. sky flat). V pripade
dostatocne velkej kupole je mozné pouzit’ rovnomerne osvetlent plachtu (tzv.
dome flat). Navyse sa tymto sposobom odstrani aj vplyv zaprasenych optickych
ploch celej optickej sastavy, ktory sa prejavi ako drobné kruhové plosky
(Obrazok 44c) a iné nerovnomernosti celej optickej sustavy. Rovnomerna citli-
vost’ opravenej snimky dostaneme podelenim surovej snimky svetlou snimkou

opravenou od¢itanim bias snimky.

Na to, aby boli opravy spol'ahlivejsie sa pre zniZenie vycitavacieho a nahodného (Pois-

sonovho) Sumu oplati spojit’ niekol’ko (minimalne 5 az 10) opravnych snimok do tzv.

3 Moderné CCD kamery obsahuju aj oblast’ na ¢ipe, tzv. ,,overscan®, ktory treba pred redukciou odstranit’ zo
surovej snimky

36 Vignetacia je chyba optickej sistavy prejavujuca sa niz$im jasom na okraji zobrazovaného obrazu spdsobena
napriklad nepriehladnymi ¢ast’ami konstrukcie optickej sustavy.
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hlavnej (,,master®) snimky. Hlavna snimka vznikne ako median hodnét v kazdom ob-
razovom bode zo vsetkych opravnych snimok daného typu. Hlavna svetla snimka sa
casto normalizuje na hodnotu 10 000 ADU. Vysledna snimka, na ktorej sa potom da
vykonat’ fotometria teda vznikne nasledovne:

surova snimka — hlavna bias snimka — hlavna skilovana temna snimka

(67)
hlavna normalizovand svetlad snimka — hlavna bias snimka

V praxi sa nam ¢asto stava, ze sa pocas noci zmenf dizka expozicie surovych snimok
pri zachovanej teplote ¢ipu kamery. Byva to z dovodu upravy expozi¢ného ¢asu, najma
pri znizen{ vzdusnej hmoty a ,,seeingu®, kedy uroven signalu v pixloch pozorovanej
hviezdy sa blizi k saturacii. Niekedy vS§ak k danej kombinacii teploty cipu T a expozicie
snimky t chybaju temné snimky s danou expoziciou. Vtedy je mozné pouzit’ hlavné
skalované temné snimky z inej noci (ak existuju) za predpokladu, ze sa s elektronikou
kamery ni¢ vazne nestalo, ¢o by ovplyvnilo droven generovaného sumu. Ak vsak v
archive nikde dané pozorovanie nenajdeme, je mozné pouzit’ linearnu interpolaciu na
pozadovani expoziciu t medzi dvoma najblizsimi hlavnymi skalovanymi temnymi

snimkami:

snimkalt,, T|(t; —t) — snimkalt,, T|(t — ¢t
snimkal[t, T] = 6, 716~ O Lto, TI( o) (68)

1 —

Obrazok 44: Nazorna ukazka opravnych snimok ziskanych CCD kamerou SBIG-ST10XME
patriacej AsU SAV. a) hlavna bias snimka pri teplote ¢ipu -20°C; b) hlavna $kalovana (opra-
vend o hlavnd bias snimku) temna (dark) snimka po 10 sekundovej expozicii a teplote Cipu -
20°C; ¢) hlavna svetla (flat) snimka v R filtri.
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F. Aperturna diferencialna fotometria

Aperturna CCD fotometria sa vyznacuje pouzitim softvérovej clony (apertury), ktora
vymedzuje obrazové body snimky, ktoré treba pri fotometrii vziat’ do uvahy. Ked'ze
pole CCD kamery je relativne malé (v paviléone G1 radovo desat’ oblukovych minut v
deklinacii), rozdiely vplyvu extinkcie v atmosfére na jasnost’ hviezd budd zanedbatelné.

Instrumentalnu jasnost’ objektu (hviezdy) ur¢ime pomocou rovnice:
m =m, — 2,5log(N,) (69)

kde mq je nulovy bod systému a N, st pocty elektrénov z hviezdy v celej danej aperta-
re. Najcastejsie sa pre hviezdy (a iné bodové zdroje) pouzivaju kruhové clony. Potom

mnozstvo elektrénov v apertire zodpovedajuce hviezde vyjadrime:

N, = Z i(x,y)g —nNg (70)

r<rg

kde i(x,y) je intenzita pixla so siradnicami x,y v ADU, g je konstanta kamery vyjad-
rujuca pocet elektréonov na jednu jednotku ADU, n je celkovy pocet pixlov v clone a

Nj je stredny pocet elektrénov v jednom pixli zodpovedajici pozadiu (oblohe). Spodi-

tavame pritom cez vietky pixle vnutri polomeru clony 7, = 1/(x — x,)% + (v — y,)2,
kde x4, y4 st suradnice stredu apertary. Polomer clony 74 v pixloch si zvolime pri fo-
tometrickom spracovani sami. Ked'ze pixle su $tvorcové, hranice kruhovych alebo elip-
tickych apertir prechadzaju cast’ou pixlov. V modernych fotometrickych balikoch sa
do tvahy beru len tie casti pixlov, ktoré spadaju do zvolenej apertury. Vypocet ciastko-
vého toku z pixla komplikuje algoritmy pouzivané pre aperturnu fotometriu.

Hodnotu pozadia je najlepsie zistit’ v oblasti od kraja apertary po vautornu clonu
d'alej od predpokladanej hranice hviezdy (Obrizok 45). Potom Ny je medidnom
z poctu elektrénov vo vsetkych pixloch z tejto oblasti.

Pri diferencialnej fotometrii sa merany zdroj signalu (premenna hviezda) porovna-
va s kontrolnym zdrojom (jedna alebo viac porovnavacich hviezd). Vyhodou pri CCD
fotometrii je moznost’ nasnimat’ vSetky zdroje signalu (hviezdy) v tom istom okamihu.
Je tiez nutné sledovat’ magnitidu porovnavacej hviezdy a porovnat’ ju s d’alSou hviez-
dou (kontrolnou), aby sme vylacili zmenu jasnosti porovnavacej hviezdy. V pripade
premenlivosti pomeru porovnavacej a kontrolnej hviezdy je potrebné pridat’ vacsi po-

cet kontrolnych hviezd.
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Obrazok 45: Nazorna ukazka pouzitia apertiry. Siva oblast” medzi vonkajsou a vautornou
apertirou sa pouzije na zistenie jasnosti oblohy.

Vyber vhodnej porovnavacej hviezdy zalezi na viacerych faktoroch: jej uhlova vzdiale-
nost” od meranej premennej hviezdy, jasnost’, farebny index a i. Pri apertirnej fotomet-
rii (meria sa signal v kruhovom okoli, apreture, okolo zdroja signalu) je vhodné zvolit’
hviezdy tak, aby pokryvali priblizne rovnaka plochu vo vybranej apertire (v danom
filtri). Z okraja apertury sa potom odcita aj jasnost’ oblohy. Vysledkom je tzv. delta-
magnituda, alebo rozdiel magnitid V-C (z angl. Variable — Comparison, ¢ize jasnost’

premennej hviezdy — jasnost’ porovnavacej hviezdy):

V—C=—25] ( premenna hviezda — obloha ) -
= T4 08 porovnavacia hviezda — obloha 1)

Je zreymé, ze V — C > 0 vtedy, ak je premenna hviezda menej jasna ako porovnavacia.
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G. Spracovanie long-slit a échelle spektier v pro-
sttedi IRAF

Fchelle spektra vznikajd pouzitim $pecidlnej difrakénej tzv. échelle mriezky?, ktord ma
schodovity tvar. Standardny spektrograf obsahuje jeden difrakény prvok — hranol alebo
mriezku, ktory rozlozi dopadajice svetlo na spektrum. Echelle spektrograf obsahuje
navySe eSte jeden hranol, alebo ,,grism®, ktory je zaradeny za échelle mriezkou. Na
druhy difrakény ¢len dopada uz rozptylené svetlo. Rozne vinové dizky si potom zob-
razené s pomocou hranola na rézne miesta na detektore (CCD kameru) ¢im vytvoria
jednotlivé riadky. V échelle spektrografe sledujeme spektrum vysokého radu (zvycajne
30-120). Rady sa tplne prekrjvaju a vo vinovych dizkach nasleduju za sebou, ale sa
nerovnako dlhé (Obrazok 46): v cervenej oblasti vinovych dizok s najkratsie a ich
dizka rastie k modrej oblasti.

Obrazok 46: Ukazka échelle spektra z d’alekohladu LCO Irénée du Pont.

Modularne prostredie IRAF (Image Reduction and Analysis Facitily) obsahuje vse-
obecné programy na redukciu a analyzu dat optickej astronémie v ramci baliku noao.
Standardné umiestnenie je pod noao.imred.ccdred.ccdproc. Pod tymto bali-
kom vykoname redukcie na ,,overscan®, ,bias* (pripadne ,,dark®), ,flat® a kozmické
zasahy. Aby IRAF automaticky spracovaval .fits sibory, musime ich nadefinovat’ ako

377 franc. ,,échelle” = rebrik, schody
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Standardny typ: set imtype="fits”. Ci sa tak stalo je mozné overit’ prikazom
show imtype.

Pred aplnym zaciatkom treba zo spektier a svetlych snimok odstranit’ kozmické
zasahy38. Sa to preexponované obrazové body na cipe, ktoré vznikli po dopade vyso-
koenergetickych foténov. V praci pouzivame samostatny program dcr (Pych, 2004),
ktory zasiahnuté pixle nahradi priemerom alebo medianom z ich okolia. Zo vstupného
siboru nam vytvori subor ocisteny o kozmické zasahy (d’alej s priponou .cleaned)

a subor s vyznacenymi kozmickymi zasahmi (napr. s priponou .cr)

Obrazok 47: Miesta ovplyvnené kozmickymi zasahmi na jednej zo snimok.

Overscan je oblast’ na CCD c¢ipe (Standardne asi 15-30 pixlov na okraji jedného
z rozmerov ¢ipu), kde st ulozené variacie ,,bias* trovne v smere osi y na ¢ipe. Tuto
oblast’ pre d’alsie spracovanie snimku treba odstranit’, ale median hodné6t v riadku tre-
ba odpocitat’ od pixlov v obrazovej casti riadku. Hlavné opravné snimky ziskame pro-
cedirami zerocombine, darkcombine, resp. flatcombine. Zoznamy siborov,
ktoré obsahuju oznacenie bias, dark, resp. flat v hlavicke si vyrobime prikazom
ccdlist. Prikazom epar <ndzov procedury> nastavime parametre danej pro-
cedury pre najblizsie spustenie. Pri kazdom parametri je aj jeho kratky popis. Nakoniec
sa vykonaju fotometrické korekcie pomocou pixelovej aritmetiky procedurou ima-
rith.

3 anglicky termin je ,,Cosmic Rays®, ¢ize doslova kozmické lace
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noao
imred
ccdred

ccdproc (“*.fits”, output=

W74
4

ccdtype=
fixpix=yes, overscan=yes, trim=yes, zerocor=no, darkcor=no, flatcor=no,

W74
4

max cache=0, noproc=no,

illumcor=no, fringecor=no, readcor=no, scancor=no, readaxis=“1line”,
fixfile=“bpm.txt”, biassec="[2049:2064,1:1300]1",
trimsec="[1:2043,1:1298]1"”, =zero=“", dark=“", flat=V", illum=“",

W7, interactive=no, function=“legendre”, order=3, sample=%“*",
)39

fringe=
naverage=1l, niterate=1l, low reject=3., high reject=3., grow=0.
ccdlist (“*fits”, ccdtype=“zero”, names=yes, long=no, ccdproc=%“",
mode="", > “zero.txt”)

ccdlist (“*fits”, ccdtype=“flat”, names=yes, long=no, ccdproc=%“",
mode="", > “list.txt”)

ccdlist (“*fits”, ccdtype=“object”, names=yes, long=no, ccdproc="“",
mode=%", >> “list.txt”)*

zerocombine (“@zero.txt”, output=“Zero”, combine=“average”,
reject="minmax”, ccdtype=“zero”, process=no, delete=no, clobber=no,
A\W/4

scale=“none”, statsec=%“", nlow=1, nhigh=1, nkeep=1l, mclip=yes, lsigma=3.,
hsigma=3., rdnoise=%“6.", gain=“1."”, snoise="“0."”, pclip=-0.5, blank=0.)

ccdproc (“@list.txt”, output= ccdtype=
fixpix=no, overscan=no, trim=no, zerocor=yes, darkcor=no, flatcor=no,

W74 W74
4 4

max cache=0, noproc=no,

illumcor=no, fringecor=no, readcor=no, scancor=no, readaxis=“line”,

fixfile=“", biassec= trimsec=

W74 W74
4 4

zero=“Zero”, dark=“", flat=%“",

illum=“"”, fringe=“"”, interactive=no, function=“legendre”, order=1,
sample="“*"”, naverage=l, niterate=1l, low reject=3., high reject=3.,
grow=0.)

ccdlist (“*fits”, ccdtype=“flat”, names=yes, long=no, ccdproc="“",

mode="", > “flat.txt”)

flatcombine (“@flat.txt”, output=“Flattmp”, combine=“median”,

W74

reject=“avsigslip”, ccdtype=“", process=no, subsets=no, delete=no,
clobber=no, scale=“median”, statsec="“", nlow=1l, nhigh=1, nkeep=1,
mclip=yes, lsigma=3., hsigma=3., rdnoise=“6.", gain=“1.", snoise="“0.",

pclip=-0.5, blank=1l.)
boxcar (“Flattmp”, “Flat”, xwindow=20, ywindow=15, boundar=“reflect”)

imarith (“Flattmp”, “/”, “Flat”, “Flat”, title=“"”, divzero=l.,
w7, pixtype=

hparams= calctype=“", verbose=yes, noact=no)

\\W74
4

3 Stbor ,,bpm.txt“ obsahuje stradnice zljch obrazovych bodov, pripadne celych stipcov na CCD ¢ipe, konkrét-
ne hodnoty poli biassec a trimsec zodpovedaju rozmeru ¢ipu na LCO. ZI¢ pixle st linearne interpolované zo
susednych hodnét.

40 Oprava o bias sa vykond na svetlych snimkach (flat) aj surovych snimkach oblohy (object)
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w74

ccdlist (“*fits”, ccdtype=“object”, names=yes, long=no, ccdproc=%“",
mode="", > “object.txt”)

imarith (“@object.txt”, “/”, “Flat”, “Qobject.txt”, title=%“", divzero=0.,
W, pixtype=

w74

hparams= calctype="", verbose=yes, noact=no)

Procedary na Specifické spracovanie échelle spektier najdeme pod balickom no-
ao.imred.echelle. Na zaciatku je potrebné identifikovat’ a extrahovat’ apertury,
resp. jednotlivé rady échelle spektra z meraného spektra. Snimka musi byt” dobre ex-
ponovana, aby boli apertiry (rady) dobre definované. Standardnt apertiru dopredu
nadefinujeme prikazmi apdefault a aptrace. Nastavenia v apdefault urcuju
automatické oznacenie oblasti s exponovanym spektrom (apertdiru) a urovne ich poza-
dia (mozné upravit’ aj interaktivne). V aptrace je najdolezitejSie nastavit’ stupen pre-
kladacieho polynému na vyssi ako 2 (linearny), pretoze échelle spektra maju rady de-
formované do obluka. Nasledne je mozné spustit’ procediru apedit, ktora pozaduje
meno vstupného siboru. Vybrali sme napr. porovnavaciu hviezdu HD 96568 (Stan-
dardna hviezda pre spektralny typ A3V), ktord je dostatocne jasna. Vyextrahované

apertury nakoniec ulozime do suboru.

HOAOSIRAF %2,13-BETA lubhinoBlubino-desktop Fri 01:38:11 29-Jan-2010
Image=020419_080, Sum of columns 1016-1025
Define and Edit Apertures

1,25E5 =

1,00E5 .

FEO00 —

SO000 = I

25000 =

0 250 500 7E0 1000 1280

Obrazok 48: Polohy radov échelle spektra exponované na CCD ¢cipe. Horizontilna os
zodpoveda sdradnici osi y v danom priereze ¢ipom, kym zvisla os oznacuje intenzitu radu.
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noao
imred
echelle

apedit

noao
imred
ccdred

ccdlist (“*.cleaned.fits”, ccdtype=“object”, names=yes, long=no,

W74 W74

ccdproc="", mode="", > “aper c obj.txt”)

ccdlist (“"*.fits”, ccdtype=“comp”, names=yes, long=no, ccdproc="“",

W74

mode=%", > Y“aper cmp.txt”)

Procedura apsum spracuje apertiry vsetkych siborov zo zoznamov vytvorenych
v predoslom kroku. Nasledne podl'a moznosti ponuka interaktivne prekladanie apertar
polynémom (mozno sledovat’, ¢i IRAF stratil stopu a ¢i si ju nasiel) a umozni prezriet’
si jednotlivé vyextrahované spektra z kazdej apertary. Museli sme venovat’ zvySena
pozornost’ hlavne v modrej oblasti spektra, kde konce apertir su zle exponované
a sledovanie apertary sa tam straca, o vedie aj k zlému prelozeniu polynémom. Takéto
konce apertar sme nebrali do tvahy. Nakoniec dostaneme subor s priponou ec. fits,
ktory obsahuje vyrovnané (zatial nie rektifikované) apertary (Obrazok 49).

noao
imred

echelle
apsum (“@aper c obj.txt”, output=" ”, apertures=" ", format=“echelle”,
references=“last”, profiles=

W74
4

interactive=yes, find=no, recenter=yes,
resize=no, edit=no, trace=yes, fittrace=yes, extract=yes, extras=no,
review=yes, line=“"”, nsum=8, background=“fit”, weights=“variance”,
pfit="fitld”, clean=no, skybox=3, saturation=32000., readnoise=5,
gain=1., lsigma=4., usigma=4., nsubaps=1)

r” r”

apsum (“@aper cmp.txt”, output=" ", apertures=" ", format="“echelle”,

W74
4

references=“1last”, profiles= interactive=no, find=no, recenter=no,

resize=no, edit=no, trace=no, fittrace=no, extract=yes, extras=no,
review=yes, line=%“", nsum=8, background=“none”, weights=“none”,
pfit="fitld”, clean=no, skybox=3, saturation=32000., readnoise=5,

gain=1., lsigma=4., usigma=4., nsubaps=1)

Obrazok 49: Vyextrahované apertiry (riadky) zoradené pod sebou. Rady este nie su norma-
lizované. Hore ¢iary porovnavacieho Th-Ar spektra, dolu spektrum hviezdy OQ Vel
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V nasledujucom kroku sme pristapili k uréeniu disperznej krivky (funkcia, ktora fyzic-
ki poziciu na ¢ipe v pixloch pretransformuje na vinova dizku v angstrémoch). Samot-
na opravu vykonava procedura dispcor, ale predtym je potrebné identifikovat’ jed-
notlivé ¢iary z niektorého vyextrahovaného porovnavacieho spektra (“"SUBOR”) podla
atlasu spektra tériovo-argénovej lampy (Th-Ar) a priradit’ im spravne vlnové dizky
pomocou procediry ecidentify. Proces je ¢asovo narocny, musime oznacit’ velké
mnoZstvo ¢iar manualne (tak aby boli priblizne rovnomerne umiestnené v celej dizke
spektra, ale stadi priblizne kazdy piaty rad). Dalsie menej virazné ary si program ur
sam porovnavanim so zoznamom ciar#! (napr. konkrétne linelist$thar.dat).
Vyslednym suborom prelozi polyném a spocita rezidua. Odstranime chybne ulozené
body (s velkymi reziduami) a spektrum opatovne prekladame, pokial' nedosiahneme
hodnotu strednej kvadratickej odchylky ~ 0,005 A.

Procedura ecreidentify sldzi na porovnanie prelozenia disperznej krivky
v prvom referen¢nom spektre “SUBOR” a jej aplikdciu a upravu pre véetky dalsie po-
rovnavacie spektra. Spracovanie d’al§ich noc{ je mozné urychlit’ kopirovanim jedného
referencného .ec suboru, jedného suboru s vyextrahovanymi apertirami porovnava-
cicho spektra a sabor s posledne urcenymi aperturami: aplast do databazového adre-
sara novej noci a uparm adresar s ulozenymi parametrami pouzitych procedur.

Dalsia procedira v poradi refspectra priradi jednotlivim spektrim objektov
spravne porovnavacie spektra (v tomto pripade najblizsie exponované). Posledna pro-
cedira dispcor nakoniec prepocita vinové dizky pre vietky spektra.

noao
imred
echelle

ecidentify (“SUBOR”, database=“database”, coordlist=“linelists$thar.dat”,

units=%“", match=1.0, maxfeatures=100, zwidth=10., ftype=“emission”
fwidth=4., cradius=5., threshold=10., minsep=2., function=“chebyshev”,
xorder=5, yorder=4, niterate=1, lowreject=3., highreject=3.,
autowrite=no, graphic=“stdgraph”, cursor=%“")

noao

imred

ccdred

ccdlist (“*.ec.fits”, ccdtype=“comp”, names=yes, long=no, ccdproc=%“",
mode="", > “compar.txt”)

ecreidentify (“@compar.txt”, “SUBOR”, shift=0., cradius=3., threshold=5.,

refit=yes, database=“database”, 1logfile=“STDOUT, logfile”)

manuals( echelle-spectrograph-manuals/atlas


http://www.noao.edu/kpno/tharatlas/
http://www.lco.cl/telescopes-information/irenee-du-pont/instruments/website/echelle-spectrograph-manuals/echelle-spectrograph-manuals/atlas
http://www.lco.cl/telescopes-information/irenee-du-pont/instruments/website/echelle-spectrograph-manuals/echelle-spectrograph-manuals/atlas
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ccdlist (“.ec.fits”, ccdtype=“object”, names=yes, long=no, ccdproc=“",
mode="", > “object.txt”)

refspectra (“Qobject.txt”, references=“Qcompar.txt”, apertures=“",
refaps=%“", ignoreaps=yes, select=“following”, sort=“UTSTART”, group="“",

time=yes, timewrap=17., override=yes, confirm=yes, assign=yes,
logfiles=“"STDOUT, logfile”, verbose=yes)

dispcor (“@object.txt”, “ ”, linearize=yes, database=“database”,
table=%", flux=yes, samedisp=no, global=no, ignoreaps=no, confirm=no,
listonly=no, verbose=yes, logfile=“logfile”)

Na rektifikovanie spektier (vyrovnanie urovne kontinua v dosledku interferencie svetla
a maxima intenzity v ur¢itom uhle) a ich normalizaciu (Groven kontinua nastavena de-
tinitoricky na 1) potrebujeme vypocitat’ uroven kontinua (procedira continuum). Za
vstupny sibor* “VWSTUP” si zvolime subor so spektrom pomaly rotujicej hviezdy (pri
prekladani kontinua by rotacne rozsirené spektralne Ciary prekazali) raného spektralne-
ho typu (menej spektralnych ciar). Prekladaci polyném upravujeme pridavanim bodov
s roznym vahovanim, pripadne menime rad polynému. Ziskame vystupny subor con-
tinuum. fits (Obrazok 50). Tymito hodnotami normalizujeme vsetky vyextrahova-
né spektra (“object.txt”) pozorovanych objektov delenim hodnotou kontinua
pomocou procediry imarith. Vysledné normalizované spektra maju predponu ,,n®
Kvoli rozdielnym spektralnym typom normalizacného $tandardu a jednotlivych spek-
tier a takisto roznej urovne spektier, bude priebeh kontinua prilblizne linarny, ale na-

kloneny. Preto je potrebné vykonat’ normalizaciu eSte raz.

noao
onedspec

continuum (“WSTUP”, “continuum”, lines=%“*", type=“fit”, replace=no,
wavescale=yes, logscale=no, override=yes, listonly=no,
logfiles=%“logfile”, interactive=yes, sample=%“*", naverage=-5,

function=“chebyshev”, order=12, niterate=4, grow=l., markrej=yes)

string input, output

while (fscan(“Qobject.txt”,input) != EOF) {
output=“n”//input
imarith (operandl=input, op=%“/”, operand2=“continuum”, result=output,
title=%", divzero=0., verbose=yes, noact=no) }

Obrazok 50: Obrizok s hodnotami kontinua pre jednotlivé rady (hore) a normalizované
spektrum hviezdy HD 96568 (dole). Horné rady maju vyrazne zasumené okraje.

4 .ec sibor s vyextrahovanymi apertirami s spravne zoradenymi vinovymi dlzkami
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H. Spracovanie fotometrie programom Muni-
pack

Priprava na spracovanie fotometrie zahfnia ziskanie hlavnych opravnych snimok (doda-
tok E) k danému pozorovaniu. Program Munipack pouziva na aperturnu fotometriu
ballk DAOPHOT. Po uprave surovych snimok o Sum v poradi: bias, dark, flat je mozné
nastavit’ parametre fotometrie. Jednym z hlavnych je FWHM objektu v obrazovych
bodoch. Tuto hodnotu mozno zmerat’ priamo zo snimky pomocou programu SAO
Image alebo komerénym Maxim DL, ktoré v okoli kurzora mysi zobrazuju kruh zvole-
nej apertary. Prahovy parameter (angl. treshold) oznacuje pocet sigma (Standardnych
odchylok), s ktorymi je objekt detegovany voci rozptylu pozadia. Fotometria sa vykona
pre vsetky vopred zvolené apertiry (polomer v obrazovych bodoch), vo vysledku po-
tom vyberieme t4, ktora ponuka najprijatel'nejsie hodnoty Sumu. Na ziskanie celej sve-
telnej krivky je potrebné jednotlivé CCD snimky linearne poposuvat’ v dvoch osiach
voci zvolenej referencnej snimke. Program zo zvoleného poctu porovnavacich hviezd
zostroji trojuholniky, a porovnava ich polohy. Stcast’ou vypoctu a vysledného vystupu
je aj hodnota koeficientu vzdusnej hmoty (dodatok A) a heliocentricka korekcia. Po
ziskan{ instrumentalnych magnitid ich prevedieme na medzinarodné* (dodatok C).

4 funkcia nepodporovana programom Munipack



120

I. Extrahovanie funkcii rozsirenia v prostredi
IDL

Na extrahovanie funkcif rozsirenia (BF) sme pouzili programy v prostredi IDL pripra-
vené Dr. Rucinskim. Na zaciatku potrebujeme vlnovo skalibrované rektifikované spek-
tra objektov a aspon jedno spektrum standardnej hviezdy spracované v prostredi IRAF
(dodatok G) v jedinom pracovnom adresari. Vytvorime si ich zoznam (napr. sibor
V26100ph.1st) tak, aby na prvej pozicii bol nazov suboru obsahujiceho spektrum
standardu. Pomocny program BFpro4.pro skontroluje konce spektra na efekty vig-
netacie, kde vo vstupnych parametroch uvadzame zoznam spektier, zaciatok vektora

v angstromoch, pocet prvkov a krok radialnych rychlosti v km.s!:

BFpro4, 'v26100ph.1st',4900.0,8850,6.5

Samotnu analyzu porovnavacieho spektra vykoname v dalsom kroku procedurou
y vy

BFprol.pro:
BFprol, 'K0O004000.fits',4900.,8850,151,6.5,wl,des,ww,u,v,vel

kde vstupnymi udajmi je meno suboru so standardnou hviezdou, nasleduje zaciatok
vektora v angstromoch, parny pocet pixlov spektra, neparny pocet pixlov pre BF, krok
v radialnej rychlosti v km.s'! a tsek spektra (v pixloch), ktory treba ignorovat’. Medzi
vystupné parametre potrebné pre d’alsiu procediru v poradi patria: vektor wl (logarit-
mus vlnovych diZok), matica des (dizajn) a vektory ww, u, v potrebné pre SVD met6-
du a konecne vektor rychlosti vel na vysledné BF. Pre hviezdne BF pouzijeme oblast’
4900 — 5 400 A.

Ak originalne spektra nie su opravené na heliocentricka rychlost’, musime ich op-
ravit aaz potom k nim moézeme pripocitat’ rychlost’ Standardu. Procedura
hjd phase.pro urci heliocentricky juliansky datum a zodpovedajicu orbitalnu fazu
podla datumu a cCasu stredu pozorovania. Vstupnd hodnotu H/Dy zadavame tak, aby
zodpovedala primarnemu zakrytu a spolu s periédou v tvare realneho ¢isla ,,double
precision®.

hjd phase, 'V2610oph.1st"',2454020.3379d0,0.42651422d0,hjd, phase

Heliocentricka korekciu uré¢ime procedurou hjd vel.pro. Vstupnym parametrom je
zoznam spektier a v predoslom kroku vypocitané HJD jednotlivych pozorovani:

hjd vel, 'v2610oph.1st"',hjd, hvc
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Realne pokrytie faz datami zistime:
plot,phase,psym=1,yran=[0,1]

BF extrahujeme z originalnych dat. Vstupom je zoznam vSsetkych spektier, nazov subo-
ru na zoznam spektier, ktoré su vhodné na d’alsie spracovanie a parametre wl, ww, u,

v ziskané z procedury BFprol:
BFpro2, 'Vv26100ph.1st', 'V26100phl.1lst',wl,ww,u, v, images, spec,bf

kde pole images bude obsahovat’ mena suborov, pole spec spektra v intervaloch
definovanych v BFprol a pole bf surové funkcie rozsirenia. V dalSom kroku vyhla-
dime ziskané BF pomocou Gaussovej funkcie s piatimi réznymi 0 hodnotami od 1,0
pixlu po 3,0 pixlu pomocou procedury BEpro3.pro:

BFpro3,bf,bf1l0,b£f15,b£f20,b£f25,b£30

Typicky pri spracovani pouzivame BF vyhladené na rozlisenie spektrografu. Docielime
to ich konvoluciou s gausianom so o = 1,5 pixlu, v pripade horsieho pomeru signalu
a Sumu v datach so ¢ = 2,0 pixlu.

Pri samotnom merani radialnych rychlosti si najprv vytvorime polia pre radialne

rychlosti ich vahovanie (s dizkou pre vietky pozorované orbitilne fazy):

rvpl[i]l=fltarr(...)
wtp[i]l=fltarr(...)

Do vstupného vektora a vkladame tudaje v poradi pre jednotlivé zlozky (primarna, se-
kundarna, pripadne dalsie zlozky) a to amplitida Gaussovej funkcie A, jej stred p
a disperzia . Poslednou hodnotou je droven pozadia B:

a=[1,-50,120,0.5,250,80,0]
da=fltarray(5)

Nastavime iteraciu:
i=1

bbb=reform (bf15[i, *])
bbb=bbb/max (bbb)

a opakujeme nasledujici cyklus, kym vsetky korekcie da nie st nulové:

a=a+tda
y=two_gs(vel, bbb, a,da)
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plot,vel,bbb&oplot,vel,y,line=2
print, form="'(7£10.4)"',a,da
rvpm[i]l=alll]

rvsm[i]=al[4]

wtp[i]=1.

wts[i]l=1.

Opravu z geocentrickej na heliocentricka rychlost’ vykoniame jednoduchou aritmeti-
kou. Vektor hvc obsahuje na nultej pozicii heliocentricki korekciu pre Standardnd
hviezdu, merané hodnoty radidlnych rychlosti primarnej, resp. sekundarnej zlozky su
ulozené v premennych rvpm a rvsm. Radialnu rychlost’ standardnej hviezdy musime
zistit’ z literatury. Potom opravené radialne rychlosti primarnej a sekundarnej hviezdy

urcime ako:
rvpl[i] = rvpm[i] - hvc[0] + hvc[i] + RVstd

Pripadna tretia zlozka sa zvycajne prejavi vo funkcii rozsirenia ako uzky profil. Ak je
tato zlozka gravitacne zviazana so zakrytovou dvojhviezdou, jej radialna rychlost’ je

blizka rychlosti t'aziska dvojhviezdy. Fazovy diagram jednotlivych BF mozno vykreslit™:

w=sort (phase)
contour,bfl5[w,*],levels=findgen(10) /10+0.1,/fill

Na skimanie zloziek tesnej ststavy je potrebné dodatocnu kontaminaciu odstranit’. Vo
tazach, kde sa prejavi tretia zlozka, musime prelozit’ vSetky BF Gaussovou funkciou
a odcitat’ prispevok vonkajsich telies z BF. Radialne rychlosti potom meriame klasic-
kym spésobom. Definujeme pole pre tretiu komponentu a pole BF s odpocitanou tre-

t’ou zlozkou:

rv3m=fltarr(3,...)
bfl5 2=bfl5

Nastavime iteraciu:

i=1
bbb=reform(bf15[1i, *1)
bbb=bbb/max (bbb)

a pokracujeme pozmenenym cyklom, kde polia a, da st 10-prvkové:

a=a+da

y=three gs(vel, bbb, a,da)
plot,vel,bbb&oplot,vel,y,line=2
print, form="'(10£8.2/10£f8.4)"', a,da
rv3m[*,1i] = a[6:8]
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bfl5 2[i,*]=bbb-a[6]*exp(-(a[7]-vel)"2/a[8]"2)

kde posledné dva riadky ulozia radialne rychlosti tretej zlozky a odcitaja ich prispevok.
Nakoniec vykoname heliocentricka korekciu radialnych rychlosti tretej zlozky:

rv3 = reform(rv3m[l,*]) - hvc[0] + hvc + RVstd

Pomer treticho svetla voéi svetelnému toku tesného paru l3/(l; + [3) mozno urdit’

procedirami BFanal3.pro alebo BFanal3x.pro:

BFanal3,vel,bf15[20, *]
BFanal3x,vel,bf15[20,*],bf15 2[20,*]

alebo jednoduchym podielom pléch prislusnych Gaussovych funkcii:

ls Az03
L+, Ao, +A0,

V pripade styroch pozorovanych zloziek postupujeme analogicky pomocou funkcie

four gs, pre prelozenie Styrmi gausianmi s 13-prvkovymi parametrami a, da.
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J. Rotacné profily novoobjavenych dvojhviezd
a viacnasobnych sustav
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