
Univerzita Karlova v Praze

Matematicko-fyzikální fakulta

DIPLOMOVÁ PRÁCE

Jana Alexandra Nemravová

Pozorovaná a syntetická spektra dvojhv¥zd
v optickém a ultra�alovém oboru

Astronomický ústav UK

Vedoucí diplomové práce: prof. RNDr. Petr Harmanec DrSc.

Studijní program: Fyzika

Studijní obor: Astronomie a astrofyzika

Praha 2012



D¥kuji svému ²koliteli prof. RNDr. Petru Harmancovi, DrSc. za laskavé, pe£livé
a trp¥livé vedení, cenné rady a pomoc p°i vypracovávání celé diplomové práce.
D¥kuji Mgr. Miroslavu Broºovi, Ph.D. za cenné rady a p°ipomínky nejen k pro-
gramu, jenº jsem v rámci práce vyvíjela. D¥kuji RNDr. Pavlu Mayerovi, DrSc.
za poskytnutí spekter V346Cen a cenné rady ohledn¥ vícenásobných hv¥zdných
systém· a autor·m spektroskopických a fotometrických pozorování za svolení
k pouºití t¥chto m¥°ení v diplomové práci. D¥kuji svým rodi£·m, bez jejichº
podpory a trp¥livosti by tato diplomová práce nikdy nevznikla.



Prohla²uji, ºe jsem tuto diplomovou práci vypracovala samostatn¥ a výhradn¥
s pouºitím citovaných pramen·, literatury a dal²ích odborných zdroj·.

Beru na v¥domí, ºe se na moji práci vztahují práva a povinnosti vyplývající ze
zákona £. 121/2000 Sb., autorského zákona v platném zn¥ní, zejména skute£nost,
ºe Univerzita Karlova v Praze má právo na uzav°ení licen£ní smlouvy o uºití této
práce jako ²kolního díla podle �60 odst. 1 autorského zákona.

V ........ dne ............ Podpis autora



Název práce: Pozorovaná a syntetická spektra dvojhv¥zd v optickém a ultra�alo-
vém oboru

Autor: Jana Alexandra Nemravová

Katedra: Astronomický ústav UK

Vedoucí diplomové práce: prof. RNDr. Petr Harmanec, DrSc., Astronomický ústav
UK

Abstrakt: Studium zákrytových dvojhv¥zd je dodnes nejspolehliv¥j²ím zdrojem
p°esných hmotností a polom¥r· hv¥zd, protoºe nepot°ebuje ºádné kalibrace. Ty-
to hv¥zdné parametry nacházejí vyuºití v °ad¥ oblastí astrofyziky. První kapitola
shrnuje teoretické znalosti o hv¥zdných spektrech a dvojhv¥zdách, které jsou ne-
zbytné k vypracování praktické £ásti práce. Tu p°edstavují druhá a t°etí kapito-
la. V rámci praktické £ásti diplomové práce se autorka v¥novala sb¥ru a reduk-
ci spektroskopických a fotometrických pozorování £ty°hv¥zdného systému ξ Tau
a m¥°ení radiálních rychlostí jeho sloºek. Modelováním sv¥telné k°ivky a k°ivky
radiálních rychlostí odhadla hmoty a polom¥ry sloºek systému, tvar jejich drah
a rozm¥ry t¥chto drah. Nov¥ byl nalezen apsidální pohyb vn¥j²í dráhy trojhv¥zdy.
Dále autorka vyvinula program, který interpoluje v sítích syntetických hv¥zdných
spekter, nainterpolovaná spektra srovnává s pozorovaným a metodou nejmen²ích
£tverc· hledá parametry popisující syntetické spektrum, jeº se nejlépe shoduje
s pozorovaným. T¥mi parametry jsou: efektivní teplota Teff , logaritmus povr-
chového gravita£ní zrychlení log g, promítnutá rota£ní rychlost vrot sin i, relativní
zá°ivý výkon Lr a radiální rychlost RV . Tento program autorka následn¥ vyuºila
k m¥°ení radiálních rychlostí sloºek systému ξ Tau a k odhadu vý²e uvedených pa-
rametr· jednotlivých sloºek systému. Výsledky práce budou pouºity v plánované
studii systému ξ Tau p°ipravované mezinárodním týmem spolupracovník·.
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Abstract: Eclipsing binaries are still the most reliable source of accurate stellar
masses and radii, because there is no need to use any calibrations. These stellar
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the practical part of the thesis is given in the second and third chapter. Au-
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quadruple-star system ξ Tau and measured radial velocities of its components.
She estimated masses and radii of those components and shapes of their orbits
by modelling the light curve and radial-velocity curves. Apsidal motion of the ou-
ter orbit was newly discovered. The author has also developed a program, which
interpolates in the grids of synthetic spectra and �ts interpolated spectra to the
observed ones with the least-square method. Parameters describing the synthetic
spectra, which are �tted by the program, are: the e�ective temperature Teff , lo-
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Úvod
Spektroskopie p°edstavuje jednu ze dvou nejd·leºit¥j²ích metod zkoumání ne-
beských t¥les v astronomii. Pozorovaná spektra vícenásobných systém· hv¥zd
v sob¥ nesou °adu informací nejen o pohybovém stavu jeho sloºek, ale také o je-
jich fyzikálních vlastnostech. Tato práce je p°edev²ím spektroskopickou studií
vícenásobného hv¥zdného systému ξ Tau. V rámci práce se autorka seznámila
s pozorováním, redukcí a interpretací spektroskopických m¥°ení. S rostoucí výpo-
£etní silou roste i kvalita modelových hv¥zdných spekter a míra jejich shody se
spektry pozorovanými. Autorka vyvinula program, který srovnáváním pozorova-
ných a syntetických spekter vícenásobných hv¥zdných systém· odhaduje základ-
ní fyzikální vlastnosti sloºek systému. V rámci práce se autorka také seznámila
s pozorováním, redukcí a interpretací fotometrických pozorování. Tyto poznatky
následn¥ vyuºila p°i studiu zm¥n jasnosti systému ξ Tau.

První kapitola p°edstavuje teoretickou £ást práce a je roz£len¥na do dvou od-
díl·. První oddíl je v¥nován p°edev²ím p·vodu a tvaru spektrálních £ar hv¥zd. Ty-
to znalosti jsou nezbytné p°edev²ím pro srovnávání syntetických a pozorovaných
spekter hv¥zd. Tvar spektrálních £ar je diskutován, protoºe má velký vliv na p°es-
nost m¥°ení radiálních rychlostí hv¥zd. Druhý oddíl je v¥nován dvojhv¥zdám a ví-
cenásobným systém·m, p°i£emº je kladen d·raz na informace o systému, jeº jsme
z fotometrických a spektroskopických pozorování schopni získat. Podrobn¥ji se
v této £ásti autorka v¥nuje zm¥nám radiálních rychlostí a jejich keplerovskému
modelu. V p°íloze D je odvozena v¥t²ina uvedených vztah·, které se tohoto mode-
lu týkají. V záv¥ru druhé £ásti jsou diskutovány n¥které metody ur£ené k m¥°ení
radiálních rychlostí.

Druhá kapitola p°edstavuje praktickou £ást diplomové práce. V úvodu kapi-
toly jsou shrnuty dosavadní znalosti o uspo°ádání systému ξ Tau. V první £ásti
kapitoly jsou prezentována spektroskopická data pouºitá v této práci. Na sb¥ru
a redukci velké £ásti t¥chto dat se autorka práce p°ímo podílela. Redukce elektro-
nických hv¥zdných spekter krok za krokem je vyloºena velmi detailn¥ v p°íloze A.
M¥°ení radiálních rychlostí byla provedena dv¥mi metodami. Druhá metoda m¥-
°ení je zaloºena na srovnávání syntetických a pozorovaných hv¥zdných spekter
programem, který autorka vyvíjí v rámci diplomové práce. Následují dráhová
°e²ení t¥chto m¥°ení spo£tená prokládáním m¥°ených radiálních rychlostí keple-
rovskou k°ivkou a jednou z nejmodern¥j²ích metod, tzv. spektrálním disentang-
lingem. V druhé £ásti jsou prezentována studovaná fotometrická m¥°ení. Na sb¥ru
a redukci £ásti t¥chto dat se autorka p°ímo podílela. Dále jsou tato m¥°ení proklá-
dána teoretickou závislostí. V záv¥ru kapitoly je podán obrázek systému ξ Tau, jeº
nám dávají dráhová °e²ení spektroskopických pozorování, °e²ení sv¥telné k°ivky
a srovnávání syntetických a pozorovaných spekter.

T°etí kapitola p°edstavuje také praktickou £ást diplomové práce. V této ka-
pitole je p°edstaven program na srovnávání syntetických a pozorovaných spekter
hv¥zd, který autorka vyvinula. A£koliv je tento program nehotový, lze jiº pomocí
n¥j odhadovat parametry efektivní teplota Teff , logaritmus gravita£ního zrychlení
log g, promítnutá rota£ní rychlost vrot sin i, relativní zá°ivý výkon Lr a radiální
rychlost RV v²ech sloºek vícenásobných systém·. V druhé £ásti kapitoly jsou
ukázány první výsledky programu. Jsou ukázána srovnání syntetických spekter
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se spektry ξ Tau a V346Cen.
Ve £tvrté kapitole jsou shrnuty chyby, kterých jsem se p°i °e²ení práce v¥dom¥

dopustila. Jsou diskutovány moºné zp·soby jejich odstran¥ní a míra vlivu t¥chto
chyb na °e²ení.
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1. Teoretická p°íprava
V této kapitole jsou uvedeny základní teoretické znalosti v oblastech hv¥zdných
spekter a vícenásobných hv¥zdných systém·. Tyto znalosti jsou nezbytné pro
vypracování praktické £ásti diplomové práce.

1.1 Hv¥zdná spektra

1.1.1 Základní charakteristika

Spektrum hv¥zd se v prvním p°iblíºení podobá spektru absolutn¥ £erného t¥le-
sa. Absolutn¥ £erné t¥leso je název pro látku, která pohlcuje ve²keré dopadající
zá°ení, ºádné nepropou²tí. Intenzita vyza°ování £erného t¥lesa Bν(T ) má jediný
parametr a to teplotu T . Rovnice p°enosu zá°ení je v jednorozm¥rném p°ípad¥
dána výrazem

dIν
dx

= jν − κνρIν , (1.1)

kde Iν je speci�cká intenzita zá°ení, jν emisní koe�cient, κν absorp£ní koe�cient
a ρ hustota vyza°ující/absorbující látky. V termodynamické rovnováze se intezita
zá°ení nem¥ní ani v £ase ani v prostoru a levá strana rovnice (1.1) se musí rov-
nat nule. Intenzita zá°ení bude funkcí teploty T a frekvence ν. Dostaneme tak
Kirchho�·v zákon

Iν(T ) = Bν(T ) =
jν
κν
. (1.2)

Tedy látka, která je ve stavu termodynamické rovnováhy, vyza°uje jako absolutn¥
£erné t¥leso. Z aplikace Bose-Einsteinovy statistiky na fotonový plyn plyne vztah
pro speci�ckou intenzitu vyza°ování absolutn¥ £erného t¥lesa, který se také nazývá
Planckova funkce

Bν(T ) =
2hν3

c2
1

exp( hν
kT
) − 1

, (1.3)

kde h je Planckova konstanta, k Boltzmannova konstanta a c rychlost sv¥tla.
Zá°ení £erného t¥lesa nejvíce odpovídá spojité zá°ení hv¥zdy, které k nám p°i-
chází z opticky tlustého dna fotosféry hv¥zdy. Ani to ov²em není v dokonalé
termodynamické rovnováze, protoºe pokud by kaºdá vrstva hv¥zdy m¥la být
v termodynamické rovnováze, muselo by mnoºství energie procházející tou vrst-
vou dovnit° hv¥zdy být stejné jako mnoºství energie jdoucí danou vrstvou ven
z hv¥zdy. Hv¥zda v dokonalé termodynamické rovnováze by tedy nezá°ila. Od-
chylka hv¥zdné látky od lokální termodynamické rovnováhy je na dnu fotosféry
nejmen²í a sm¥rem k vn¥j²ímu okraji hv¥zdné atmosféry nar·stá. Nejv¥t²í od-
chylku hv¥zdného spektra od spektra £erného t¥lesa p°edstavují spektrální £áry.
Ty vznikají p°i vázan¥-vázaných p°echodech v atmosfé°e hv¥zdy. To zdali se bu-
de jednat o £áry emisní nebo absorp£ní závisí p°edev²ím na hustot¥ atmosféry.
V hustých £ástech atmosféry hv¥zdy obvykle p°evládá sráºková deexcitace a £áry
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jsou tedy absorp£ní. V °ídkých vn¥j²ích vrstvách hv¥zdné atmosféry je st°ední vol-
ná dráha £ástice dostate£n¥ velká, aby mohlo ve v¥t²í mí°e mezi sráºkami £ástic
docházet k zá°ivé deexcitaci.

Intenzita spektrálních £ar je dána p°edev²ím teplotou. Obsazení energetických
hladin atom· je dáno Boltzmannovou rovnicí

Ni = gi exp
(
−Ei − µ

kT

)
, (1.4)

kde N je po£et £ástic na i energetické hladin¥, gi degenerace této hladiny, Ei

energie stavu a µ chemický potenciál. Dle rovnice (1.4) po£et atom· ve vy²²ích
energetických stavech poroste s teplotou T . Se zvy²ující se teplotou roste také po-
£et ionizovaných atom·. Po£et atom· v i+1 stupni ionizace Ni+1 je dán Sahovou
rovnicí

Ni+1 = 2
Ni

Ne

(
2πmekT

h2

) 3
2 Zi+1

Zi

exp
(
− χ

kT

)
, (1.5)

kde Ne je po£et volných elektron· v plasmatu, me hmotnost elektronu, Ni po£et
atom· v i stupni ionizace, Zi a Zi+1 parti£ní sumy p°íslu²ných stup¬· ionizace a χ
je ioniza£ní energie z i do i+ 1 stavu. Dále má na intenzitu spektrálních £ar vliv
i metalicita hv¥zdné atmosféry. Oproti teplot¥ a hustot¥ se ov²em jedná o vliv
druhého °ádu. Boltzmannova a Sahova rovnice popisují stav termodynamické
rovnováhy. Hlavn¥ °ídké vn¥j²í £ásti hv¥zdné atmosféry se v tomto stavu nemusejí
nacházet.

1.1.2 Tvar spektrálních £ar

Tvar spektrální £áry je ovlivn¥n mikroskopickými a makroskopickými vlivy. P°iro-
zená (tj. ºádným efektem neovlivn¥ná) spektrální £ára má Lorentz·v pro�l (1.6)
a její ²í°ka je dána Heisenbergovou relací neur£itosti:

L(λ|Γ, a, λ0) =
aΓ

(λ − λ0)2 + Γ2
(1.6)

Odvození p°irozeného tvaru spektrální £áry nástroji klasické fyziky je ukázáno
v p°íloze B. �ada jev· zp·sobuje deformace spektrálních £ar. T¥mito jevy jsou:

1. Interakce atomu s okolními atomy vede k mírnému posunu jeho energetic-
kých hladin a roz²í°ení spektrální £áry. Platí, ºe £ím v¥t²í je tlak na povrchu
hv¥zdy, tím je hv¥zdná látka hust²í a tento efekt výrazn¥j²í a vede na Lo-
rentz·v pro�l spektrální £áry.

2. Atomy plasmatu jsou v neustálém tepelném pohybu. V klidové soustav¥
atomu se tedy jednotlivé fotony jeví dopplerovsky posunuté. Rozd¥lení rych-
lostí jednotlivých £ástic je dáno Maxwellovým-Boltzmannovým rozd¥lením,
a proto efekt vede na Gauss·v pro�l spektrální £áry (1.7).

G(λ|λ0, σ, a) = a exp

(
−(λ − λ0)

2

2σ2

)
(1.7)
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3. Jevy, které se týkají celé hv¥zdy, jako jsou rotace a pulsace rovn¥º zp·so-
bují deformace spektrálních £ar. Tyto deformace jiº není moºné vystihnout
jednoduchými funkcemi.

4. Elektrická pole vedou na ²t¥pení spektrálních £ar Starkovým efektem.

5. Magnetická pole vedou na ²t¥pení spektrálních £ar Zeemanovým efektem.

6. Fotony s vlnovými délkami odpovídajícími centru spektrální £áry budou
absorbovány s v¥t²í pravd¥podobností neº ty, jejichº vlnová délka odpoví-
dá k°ídl·m spektrální £áry. Pravd¥podobnost opakované absorpce fotonu
v centru £áry je tak v¥t²í neº v jejích k°ídlech.

Spektrální £áry hv¥zd jsou prvními dv¥ma efekty deformovány vºdy, protoºe
p·sobí globáln¥ a mají mikroskopický p·vod. Díky tomu se hv¥zdné spektrální
£áry velmi £asto v prvním p°iblíºení modelují konvolucí Lorentzovy a Gaussovy
funkce, jíº se °íká Voigtova funkce

V (λ|a, b, σ,Γ, λ0) =
∫ ∞

0
exp

(
−(λ′ − λ0)

2

2σ2

)
bΓ

Γ2 + (λ − λ′ − λ0)
2dλ

′. (1.8)

V praxi ov²em nejv¥t²í deformaci spektrálních £ar zp·sobuje to, ºe r·zné spek-
trální £áry mohou mít velmi podobné laboratorní vlnové délky a ve spektru se
díky tomu navzájem p°ekrývají (tzv. blendují).
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Obrázek 1.1: Ukázka blendování spektrálních £ar v okolí £ar He I 4471Å
a Mg II 4481Å. Spektra byla p°epo£ítána pro n¥kolik hodnot promítnuté rota£ní
rychlosti vrot sin i. Její hodnota je uvedena po pravé stran¥ obrázku. Pro p°ehled-
nost jsou spektra posunuta v relativní intenzit¥. Hladina spojitého zá°ení hv¥zdy
je vyzna£ena £árkovanou £arou.
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1.1.3 Roz²í°ení spektrálních £ar vlivem rotace hv¥zdy

Hv¥zdy rotují. U °ady hv¥zd pozorujeme velmi rychlou rotaci. V p°ípad¥ n¥-
kterých Be hv¥zd se pozoruje rota£ní rychlost velmi blízká rychlosti kritické, tj.
rychlosti p°i níº se na hv¥zdném rovníku vyrovnává velikost gravita£ního a od-
st°edivého zrychlení.

Vlivem Dopplerova efektu, který je daný vztahem (1.9), je spektrální £ára se
st°edem o vlnové délce λ0 vznikající v elementu hv¥zdy, který se v·£i pozorovateli
pohybuje rychlostí RV , posunuta ve vlnových délkách o ∆λ.

∆λ = λ0
RV

c
(1.9)

Rozd¥lení radiální rychlosti po hv¥zdném disku je dáno: 1) rozd¥lením vektoru
úhlové frekvence ω(θ), kde θ hv¥zdná ²í°ka, 2) sklonem rota£ní osy hv¥zdy i v·-
£i pozorovateli. Vliv 1) se £asto zanedbává a uvaºuje se, ºe hv¥zda rotuje jako
tuhé t¥leso. Jednotlivé elementy hv¥zdného disku není moºné pozorovat, výjim-
kami jsou Slunce a blízké hv¥zd, jejichº disky byly rozli²eny. Musíme zkoumat
vliv celého hv¥zdného disku na pro�l spektrální £áry a tedy integrovat p°es celý
hv¥zdný disk. Abychom získali, co nejp°esn¥j²í výsledek je t°eba vzít v potaz to,
ºe hv¥zdný disk je nestejnom¥rn¥ jasný. To je zp·sobeno následujícími vlivy:

1. Zá°ení p°icházející z okraje hv¥zdného disku prochází vy²²ím sloupcem at-
mosféry, neº zá°ení p°ícházející z jeho centra. Díky tomu se okraje hv¥zdy
zdají tmav²í, neº její st°ed. Proto také mluvíme o tzv. okrajovém ztemn¥ní.
Namísto p°esného vystiºení míry extinkce v závislosti na optické tlou²´ce
°e²ením rovnice p°enosu zá°ení, se pouºívají empirické vztahy. První takový
vztah navrhl Milne (1921). Autor uvaºoval, ºe jasnost disku klesá lineárn¥
dle vztahu

Iλ(θ) = Iλ(0)(1 − uλ(1 − cos(θ)), (1.10)

kde I je intenzita zá°ení, θ úhel, který svírá zorný paprsek pozorovatele
a normála k povrchu hv¥zdy a uλ koe�cient okrajového ztemn¥ní. V sou-
£asné dob¥ se pouºívají sloºit¥j²í, nelineární vztahy, které mohou obsahovat
více koe�cient·. Velikost t¥chto koe�cient· se po£ítá pomocí model· hv¥zd-
ných atmosfér a tabelují se.

2. Rotace zp·sobuje, ºe velikost tíhového zrychlení g není po povrchu hv¥zdy
konstantní. M¥ní se v závislosti na hv¥zdné ²í°ce. Rotace vstupuje do rovnic
hv¥zdné stavby skrze rovnici hydrostatické rovnováhy (1.11), p·sobí proti
gravita£ní síle a sniºuje tak efektivní gravitaci v dané oblasti. Rovnice hyd-
rostatické rovnováhy pro rotující hv¥zdu je dána:

GMRρ

R2
= −dP

dR
− ∇Ψrot, (1.11)

kde G je gravita£ní konstanta, P tlak, MR hmotnost hv¥zdy o polom¥ru
R a Ψrot odst°edivý potenciál. V hrubém p°iblíºení m·ºeme hv¥zdnou látku
povaºovat za ideální plyn, pro n¥jº má stavová rovnice tvar

P =
ρkT

µmu

, (1.12)
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kde k je Boltzmannova konstanta, T teplota plynu, ρ hustota plynu, µ st°ed-
ní molekulová hmostnost a mu atomová hmotnostní jednotka. Z rovnice
(1.11) vyplývá, ºe v oblastech hv¥zdy, které rychle rotují, bude men²í gradi-
ent tlaku. Z rovnice (1.12) vyplývá, ºe v t¥chto oblastech bude nutn¥ i men²í
gradient hustoty. Z rovnice pro p°enos zá°ivé energie (1.13) potom plyne, ºe
v oblastech hv¥zdy, které rychle rotují, je men²í gradient teploty T (v ab-
solutní hodnot¥ v¥t²í). Teplota v t¥chto oblastech je tedy niº²í. Rovnice
pro p°enos zá°ivé energie má tvar

dT

dR
= − 3ρκLR

16πacR2T 3
, (1.13)

kde κ je opacita, LR zá°ivý výkon hv¥zdy na daném polom¥ru R, a je kon-
stanta hustoty zá°ení, která má vztah k Stefanov¥-Boltzmannov¥ konstant¥
σSB = ac/4 a c rychlost sv¥tla. Zá°ivý výkon LS £erného t¥lesa o povrchu S
a teplot¥ T je dán vztahem

LS = SσSBT
4 (1.14)

Jestliºe je v oblastech, které rychle rotují, niº²í teplota, potom z rovnice
pro zá°ivý výkon (1.14) plyne, ºe p°ísp¥vek k celkovému zá°ivému výkonu
hv¥zdy od t¥chto oblastí je men²í.

3. Existují dal²í efekty, které ovliv¬ují jasnost povrchu hv¥zdy. Pat°í sem
hv¥zdné pulsace, hv¥zdné skvrny, erupce, efekty vznikající interakcí s dru-
hou sloºkou dvojhv¥zdy, p°ípadn¥ p°echodem planet p°es hv¥zdný disk.

S prvníma dv¥ma efekty se setkáváme u v²ech hv¥zd. Zbylé závisí na vlastnos-
tech jednotlivých soustav. V obrázku 1.1 je ukázáno okolí spektrální £ar He I 4471Å
a Mg II 4481Å modelových hv¥zdných spekter ze sít¥ BSTAR Lanz a Hube-
ný (2007). Jedná se o modelové spektrum hv¥zdy o efektivní teplot¥ Teff =
15000K, logaritmu gravita£ního zrychlení log g = 4.5 [cgs] a slune£ní metali-
cit¥ Z = 0.02. Spektrum je p°epo£ítáno pro n¥kolik hodnot promítnuté rota£ní
rychlosti vrot sin i programem ROTINS (Hubený 2012c). V²echna spektra jsou
normalizovaná v·£i hladin¥ spojitého zá°ení hv¥zdy.

1.1.4 Spektrální klasi�kace hv¥zd

Moderní spektrální klasi�kace (tzv. harvardská klasi�kace) je zaloºena na iden-
ti�kaci význa£ných £ar v hv¥zdném spektru. V sou£asné dob¥ rozli²ujeme spek-
trální typy (od horkých po chladné typy) je OBAFGKMLT. �azení v závislosti
na efektivní teplot¥ není náhodné, protoºe efektivní teplotou je dán pr·b¥h spek-
tra a výskyt spektrálních £ar viz. vztahy (1.3), (1.4) a (1.5). Tyto spektrální typy
dále d¥líme na podtypy 0-9 (op¥t od horkých po chladné). Je zvykem nazývat
horké podtypy �rané� a chladné �pozdní� . Spektrální typ se poté doplní o lumino-
sitní t°ídu I-VII na základ¥ tvaru spektrálních £ar. Nap°íklad K1.5 III je rudý obr
(hv¥zda chladn¥j²í neº Slunce). Tento spektrální typ má nap°. α Boo. V této práci
se zabýváme studiem vícenásobného systému ξ Tau, p°esn¥ji jeho trojnásobným
podsystémem, jehoº dv¥ sloºky jsou hv¥zdy spektrální t°ídy A a jedna sloºka je
hv¥zda spektrální t°ídy B. Tyto dv¥ spektrální t°ídy lze stru£n¥ charakterizovat:
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• Hv¥zdy spektrální t°ídy B:
Do spektrální t°ídy B spadají hv¥zdy o efektivních teplotách Teff ε [9500 : 30000].
V p°ípad¥ hv¥zd hlavní posloupnosti spadají do této t°ídy hv¥zdy o hmot-
nostech mε [2.2 : 15] M�. Typické jsou pro tuto t°ídu silné £áry vodíku
a neutrálního helia He I. U t¥chto hv¥zd je £asto pozorovaná velmi rychlá
rotace (Platí to i pro sloºku ξ Tau typu B.).

• Hv¥zdy spektrální t°ídy A:
Do spektrální t°ídy A spadají hv¥zdy o efektivních teplotách Teff ε [7000 : 9500].
V p°ípad¥ hv¥zd hlavní posloupnost spadají do této t°ídy hv¥zdy o hmotnos-
tech mε [1.5 : 2.2] M�. Ve spektru dominují velmi silné £áry vodíku. �áry
neutrálního helia He I zcela chybí. Sílí £áry ionizovaných kov· (Fe II, Cr II,
Ti II, ...).

1.2 Dvojhv¥zdy

Vícenásobným hv¥zdným systémem rozumíme soustavu dvou a více gravita£n¥
vázaných hv¥zd. Nejjednodu²²ím p°ípadem takového systému jsou dvojhv¥zdy.
Optickými dvojhv¥zdami tj. t¥mi, které mají v projekci na nebeskou sféru ma-
lou úhlovou vzdálenost, ale nacházejí se ve zcela r·zných vzdálenostech od nás
a navzájem se gravita£n¥ neovliv¬ují, se v této práci zabývat nebudeme. Studium
dvojhv¥zd je významné z n¥kolika d·vod·.

1. S uºitím relativn¥ jednoduchých fyzikálních princip· (Keplerových záko-
n· a geometrie) je moºné ur£it hmotnosti, polom¥ry a vzdálenosti sloºek
dvojhv¥zdy.

2. Takto zváºený a zm¥°ený systém lze pouºít k testování model· hv¥zdného
vývoje, protoºe je velmi pravd¥podobné, ºe ob¥ hv¥zdy vznikly sou£asn¥.
Podmínkou je, aby byl systém odd¥lený, a aby v n¥m nedo²lo k p°etoku
hmoty mezi sloºkami.

3. Statistika výskytu dvojhv¥zd je d·leºitá pro studium sloºit¥j²ích hv¥zdných
soustav (hv¥zdokup), protoºe je t°eba uvaºovat vazebnou energii dvojhv¥zd.

4. Studium dvojhv¥zd s výst°ednou drahou nám umoº¬uje nahlédnout do nitra
sloºek dvojhv¥zdy a testovat modely hv¥zdné stavby.

5. Vzájemná interakce mezi sloºkami dvojhv¥zdy m·ºe zcela zm¥nit jejich vý-
voj.

6. Hlub²í studium neobvyklých hv¥zdných t°íd nebo jejich vývojových stádií
je umoºn¥no v p°ípad¥, ºe se nacházejí ve vícenásobném systému. Stává se,
ºe tyto hv¥zdy maskují sv·j pohyb v rámci vícenásobného systému. �asto
tomu tak je u Be hv¥zd, kde bývá dvojhv¥zdný charakter systému maskován
pohybem cirkumstelární hmoty.

Dvojhv¥zdy rozli²ujeme na základ¥ toho, jak je m·ºeme pozorovat. Jestliºe
se nám pozorovací technikou (dalekohledem, interferometrem, ..) poda°í rozli²it
sloºky dvojhv¥zdy potom mluvíme o visuální dvojhv¥zd¥. V¥t²inu dvojhv¥zd není
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moºné pozorovací technikou rozli²it a jako dvojhv¥zdy je identi�kujeme na zákla-
d¥ spektroskopických (a v p°ípad¥ zákrytových a elipsoidálních prom¥nných i fo-
tometrických) pozorování. Vlivem pohybu sloºek dvojhv¥zdy kolem spole£ného
t¥ºi²t¥ u nich pozorujeme periodické zm¥ny radiálních rychlostí, které ur£uje-
me pomocí vztahu (1.9) z posunu spektrálních £ar. V takovém p°ípad¥ mluvíme
o spektroskopické dvojhv¥zd¥. Jestliºe ob¥ºná rovina dvojhv¥zdy leºí v ob¥ºné
rovin¥ Zem¥, pozorujeme u t¥chto systém· periodické zm¥ny jasnosti dané vzá-
jemnými zákryty jedné sloºky dvojhv¥zdy druhou. V t¥chto p°ípadech mluvíme
o zákrytové dvojhv¥zd¥.

1.2.1 Visuální dvojhv¥zdy

O visuální dvojhv¥zd¥ mluvíme tehdy, je-li moºné pozorovací technikou rozli²it
její jednotlivé sloºky. Pro úhlové rozli²ení dalekohledu ∆Θ platí Rayleighovo kri-
térium

∆Θ = 1.22
λ

D
, (1.15)

kde λ je vlnová délka detekovaného zá°ení a D pr·m¥r apertury dalekohledu. To
odpovídá situaci, kdy maximum difrak£ního obrazce první sloºky spadá do prv-
ního minima difrak£ního obrazce druhé sloºky dvojhv¥zdy. Tohoto rozli²ení po-
zemské teleskopy nedosahují, protoºe obraz hv¥zd je rozmytý seeingem. Vlivem
turbulencí zemské atmosféry se hv¥zda na nebeské sfé°e nezobrazí do jednoho
bodu, ale rozmyje se do prostorového úhlu, jehoº velikost je závislá na vlnové
délce ( ve viditelné oblasti elektromagnetického zá°ení je tento úhel roven p°ibliº-
n¥ jedné úhlové vte°in¥). Ve viditelné oblasti elektromagnetického zá°ení dochází
k variaci sloupcové hustoty podél zorného paprsku s frekvencí f ≈ 20Hz. Vliv
seeingu na obraz hv¥zdy je moºné odstranit za pomocí adaptivní optiky nebo
metodami skvrnkové interferometrie. Objekt·, které je moºné rozli²it p°ímo, je
pom¥rn¥ málo, protoºe úhlové rozli²ení i t¥ch nejv¥t²ích pozemských dalekohled·
bude ≥ 10mas.

Lep²ích výsledk· dosahuje interferometrie. Rozli²ení interferometru ∆Θ je
dáno výrazem

∆Θ =
λ

2b
, (1.16)

kde b je délka základny interferometru a λ vlnová délka pozorovaného zá°ení.
Rozli²ení, které je dané vztahem (1.16), dosahujeme pouze podél pr·m¥tu základ-
ny interferometru na nebeskou sféru. Protoºe je v¥t²ina astronomických zdroj·
dvourozm¥rných, je nezbytné objekt pozorovat v n¥kolika uspo°ádáních interfero-
metru, nebo pouºít více dalekohled·. Po£et základen promítnutých na nebeskou
sféru bude N(N−1)/2, kde N je po£et dalekohled· zapojených v interferometru.
Zm¥ny atmosféry zp·sobují fázové posuny p°íchozí vlnoplochy, které mohou zcela
zni£it interferen£ní obrazec. Tomu se lze vyhnout pouºitím aspo¬ t°í dalekohled·
a m¥°ením tzv. closure phase.

Jestliºe interferometrem, nebo dalekohledem rozli²íme sloºky dvojhv¥zdy, m·-
ºeme p°ímo zm¥°it úhlovou velikost hlavní poloosy a [mas], výst°ednost e, periodu
P , sklon i a argument pericentra ω její ob¥ºné dráhy. V p°ípad¥ interferometric-
kých pozorování je dokonce moºné rozli²it disky sloºek dvojhv¥zdy a zm¥°it jejich
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úhlové polom¥ry R1,2[mas]. Pakliºe m¥°ení doplníme o velikost paralaxy systé-
mu p, nebo velikost hlavní poloosy a sin i z °e²ení k°ivky radiálních rychlostí,
m·ºeme ur£it velikost polom¥r· jednotlivých sloºek dvojhv¥zdy R1,2[R�].

1.2.2 Nezákrytové spektroskopické dvojhv¥zdy

O spektroskopické dvojhv¥zd¥ mluvíme, jestliºe u ní pozorujeme periodický do-
pplerovský posun jejích spektrálních £ar dle vztahu (1.9), který je zp·sobený
pohybem sloºek dvojhv¥zdy kolem spole£ného t¥ºi²t¥. Dvojhv¥zdu ozna£íme ja-
ko nezákrytovou, jestliºe v ºádné fázi jejího dráhového pohybu nedochází v·£i
pozorovateli k zákrytu jedné sloºky druhou. Pro °adu dvojhv¥zd to také zna-
mená, ºe se nem¥ní celkový zá°ivý tok od soustavy (není to ov²em pravidlem).
Závislost radiální rychlosti RVj(t) na £ase t (p°ípadn¥ orbitální fázi) nazýváme
k°ivkou radiálních rychlostí. U velkého mnoºství dvojhv¥zd nám, k popsání ve-
likosti pr·vodi£e v t¥ºi²´ové soustav¥ rj (1.17) a radiální rychlosti (1.18) RVj
j sloºky dvojhv¥zdy sta£í keplerovský model:

rj =
aj (1 − e2)

1 + e cos v
, (1.17)

RVj(t) = γ + (3− 2j)Kj(cos(ωj + v(t)) + e cosωj), (1.18)

kde γ je radiální rychlost t¥ºi²t¥ soustavy v·£i pozorovateli, Kj je polovi£ní am-
plituda k°ivky radiálních rychlostí, ωj argument pericentra dráhy, v(t) pravá ano-
málie, e výst°ednost a a velikost hlavní poloosy elipsy. Indexem j je ur£ena sloºka
dvojhv¥zdy (j = 1 � primár, j = 2 � sekundár). Vztah (1.18) je odvozen z Keple-
rových zákon· v p°íloze D. Vztah mezi pravou a excentrickou anomálií E(t) je
dán výrazem

tan
v(t)

2
=

√
1 + e

1 − e
tan

E(t)

2
, (1.19)

Závislost excentrické anomálie na £ase popisuje Keplerova rovnice

E(t) − e sin(E) =
2π

P
(t − T0) , (1.20)

kde P je siderická ob¥ºná doba dvojhv¥zdy a T0 je okamºik pr·chodu hv¥zdy
periastrem. Dráhové elementy γ, Kj, ω, e, P a T0 ur£íme p°ímo z m¥°ených
radiálních rychlostí. Z nich je poté moºné ur£it velikost hlavní poloosy a aº na
sinus sklonu dráhy i z druhého Keplerova zákona

aj sin i =
P

2π
Kj

√
1 − e2, (1.21)

Vztah (1.21) je odvozen z Keplerových zákon· v p°íloze D. Mnoºství informací,
které jsme schopni vyt¥ºit z m¥°ení radiálních rychlostí závisí na tom, zdali ve
spektru dvojhv¥zdy pozorujeme spektrální £áry pouze jedné, nebo obou jejích
sloºek.
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Pozorujeme spektrum pouze jedné sloºky

U °ady systém· panuje zna£ný nepom¥r v jasnosti sekundáru (sloºka s men²í
hmotností) a primáru (sloºka s v¥t²í hmotností). M·ºe se tedy stát, ºe primární
sloºka svým jasem zcela p°esvítí sloºku sekundární (existují ov²em i p°ípady,
kdy je hmotn¥j²í sloºka dvojhv¥zdy mén¥ jasná) a my ve spektru nepozorujeme
její spektrální £áry. M·ºeme tedy m¥°it radiální rychlosti pouze primární sloºky
systému. V takovém p°ípad¥ jsme schopni ur£it pouze funkci hmoty fj(M) danou
vztahem

fj(M) =
q3

(1 + q)2
Mj sin

3 i =
1

2πG
K3

j

(
1 − e2

) 3
2 , (1.22)

kde q zna£í pom¥r hmot q =M3− j/Mj. Pakliºe nejsme schopni odhadnout hmotu
pozorované sloºky, nejsme schopni ur£it ani hmotový pom¥r q. Vztah (1.22) je
odvozen z Keplerových zákon· v p°íloze D.

Pozorujeme spektrum obou sloºek

V p°ípad¥, ºe rozli²íme spektrum obou sloºek dvojhv¥zdy, je moºné ur£it hmotový
pom¥r q

q =
K1

K2

=
M2

M1

. (1.23)

Díky tomu je moºné ur£it velikost Mj sin
3 i danou vztahem

Mj sin
3 i =

1

2πG
K3−j (K1 + K2)

2 P
(
1 − e2

) 3
2 . (1.24)

Odvození vztahu (1.24) je uvedeno v p°íloze D.

1.2.3 Zákrytové spektroskopické dvojhv¥zdy

O zákrytové dvojhv¥zd¥ mluvíme tehdy kdyº z hlediska pozemského pozorova-
tele dochází v ur£itých fázích ob¥ºné periody k zákrytu kotou£e jedné hv¥zdy
kotou£em hv¥zdy druhé. P°i zákrytu dochází k poklesu jasnosti celého systé-
mu. Závislost m = m(t), kde m je zdánlivá jasnost a t £as, nazýváme sv¥telná
k°ivka. Modelováním sv¥telné k°ivky jsme schopni ur£it sklon dráhy i a relativ-
ní polom¥ry obou sloºek vzhledem k hlavní poloose a. Tvar sv¥telné k°ivky je
dán rozd¥lením jasu po povrchu a tvarem sloºek dvojhv¥zdy a m¥rou vzájemné-
ho zakrývání sloºek. Na základ¥ míry vzájemného zakrývání rozli²ujeme zákryty
úplné, p°i kterých je v ur£ité fázi ob¥ºného pohybu jedna ze sloºek zcela zakry-
ta sloºkou druhou, a zákryty £áste£né, p°i kterých nikdy nedochází k úplnému
zákrytu ani jedné ze sloºek dvojhv¥zdy. Jevy zp·sobující nestejnom¥rné rozd¥-
lení jasu po povrchu byly diskutovány v p°edchozí sekci. Zbývá diskutovat tvar
sloºek dvojhv¥zdy. I nerotující sloºky dvojhv¥zdy nejsou dokonale sférické, mají
tvar Rocheových ekvipotenciál. Jejich tvar lze odvodit z redukovaného kruhového
problému t°í t¥les.

Hv¥zdy jsou velmi centralizované. Jejich vn¥j²í vrstvy a p°edev²ím hv¥zdná
atmosféra tvo°í zanedbatelný zlomek celkové hmotnosti hv¥zdy. Díky tomu m·-
ºeme centra hv¥zd redukovat na hmotné body a hmotnost jejich vn¥j²ích vrstev
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Obrázek 1.2: Tvar Rocheových ekvipotenciálních k°ivek v rovin¥ ob¥hu
dvojhv¥zdy. Extremální Lagrangeovy body jsou vyzna£eny zna£kami L1 �L5. Ob-
rázek p°evzat z URL: http://www.wallentinsen.com/binary/

zanedbat. Ob¥ sloºky dvojhv¥zdy se pohybují po keplerovské dráze, protoºe t°etí
t¥leso tj. vn¥j²í hv¥zdné obálky mají v na²í úvaze nulovou hmotnost a tedy pohyb
obou sloºek dvojhv¥zdy nijak neovlivní. Redukovaný kruhový problém t°í t¥les
má práv¥ jeden integrál pohybu tzv. Jacobiho integrál daný vztahem

C = n2
(
x2 + y2

)
− U(x, y, z) −

(
ẋ2 + ẏ2 + ż2

)
, (1.25)

kde (x, y, z) jsou sou°adnice elementu obálky n¥které z hv¥zd v soustav¥ spo-
jené s t¥ºi²t¥m dvojhv¥zdy, která se spoluotá£í s dvojhv¥zdou úhlovou rychlos-
tí n, U(x, y, z) je gravita£ní potenciál. Rocheovy ekvipotenciální k°ivky (nebo téº
Hillovy sféry nulové rychlosti) jsou dány vztahem (1.25) pro v korotující soustav¥
nepohybující se t°etí t¥leso (ẋ, ẏ, ż)= 0. To je pro vn¥j²í vrstvy hv¥zd spln¥no
(s výjimkou hv¥zdného v¥tru). Tvar Rocheových ekvipotenciálních k°ivek je uká-
zán v obrázku 1.2. Ekvipotenciální k°ivce, u které se lalok kolem primární sloºky
a lalok kolem sekundární k°ivky dotýkají práv¥ v jednom bod¥ se nazývá mezní,
téº Rocheova, nebo kritická ekvipotenciála. Pakliºe vn¥j²í obálky hv¥zdy svým
polom¥rem p°esáhnou tuto mez, m·ºe hmota voln¥ p°etékat na druhou sloºku
dvojhv¥zdy. Jestliºe 1) ani jedna sloºka dvojhv¥zdy nevypl¬uje sv·j lalok mez-
ní ekvipotenciály, mluvíme o odd¥lené soustav¥, 2) práv¥ jedna sloºka vypl¬uje
sv·j lalok mezní ekvipotenciály, mluvíme o polodotykové soustav¥, 3) ob¥ sloºky
dvojhv¥zdy vypl¬ují své laloky mezní ekvipotenciály, mluvíme o dotykové sousta-
v¥.

Pakliºe °e²ení sv¥telné k°ivky doplníme o °e²ení k°ivky radiálních rychlostí
m·ºeme ur£it hmotnostiM1,2 a polom¥ry R1,2 sloºek dvojhv¥zdy. Pouze v p°ípad¥,
ºe je dvojhv¥zda zákrytová jsme schopni systém zm¥°it a zváºit jen na základ¥
jeho spektroskopických a fotometrických pozorování.

1.2.4 Trojhv¥zdy a vícenásobné systémy

Podívejme se, jak je t°eba upravit p°ede²lé rovnice tak, abychom mohli mode-
lovat zm¥ny radiálních rychlostí hv¥zd v trojhv¥zd¥ (zobecn¥ní na vícenásobné
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systémy by bylo analogické). Nebudeme se v¥novat zákrytovým trojhv¥zdám tj.
takovým u nichº se v ur£ité fázích ob¥ºné dráhy zakrývají v²echny t°i sloºky.
Takové systémy jsou vzácné a ºádnému takovému systému se v této práci nev¥-
nujeme. Na rozdíl od problému dvou t¥les neexistuje analytické °e²ení problému
t°í a více t¥les. Modelovat pohyb obecného systému by bylo mimo°ádn¥ kompli-
kované. Na²t¥stí jsou stabilní vícenásobné systémy uspo°ádány tzv. hierarchicky.
Hierarchicky uspo°ádaná trojhv¥zda je tvo°ená t¥sn¥j²ím párem hv¥zd, které obí-
hájí kolem spole£ného t¥ºi²t¥. Tato dvojhv¥zda obíhá kolem spole£ného t¥ºi²t¥
s dostate£n¥ vzdálenou t°etí sloºkou. O dostate£né vzdálenosti mluvíme tehdy,
dá-li se na vnit°ní pohyb dvojhv¥zdy dívat jako na problém dvou t¥les a stejn¥
tak i na pohyb dvojhv¥zdy s vzdálen¥j²í t°etí sloºkou kolem spole£ného t¥ºi²t¥.
Tedy �vn¥j²í t¥leso� musí mít zanedbatelný vliv na �vnit°ní� pohyb podsoustav.
V takovém p°ípad¥ je pohyb kaºdé sloºky systému dán sloºením p°íslu²ného po-
£tu pohyb· po keplerovské dráze. Rovnice (1.18) p°ejde pro trojhv¥zdný systém
do tvaru

RV1,2 = K1,2 [cos(v + ω) + e cosω] +

K1+2 [cos(v
′ + ω′) + e′ cosω′] + γ,

RV3 = K3 [cos(v
′ + ω′) + e′ω′] + γ. (1.26)

kde indexy jedna a dva ozna£ují sloºky t¥sné dvojhv¥zdy a t°i vzdálen¥j²í sloºku
trojhv¥zdy. �árkované veli£iny popisují pohyb dvojhv¥zdy a t°etí sloºky, ne£árko-
vané popisují pohyb sloºek t¥sn¥j²í dvojhv¥zdy. K1+2 ozna£uje polovi£ní amplitu-
du k°ivky radiálních rychlostí t¥ºi²t¥ dvojhv¥zdy p°i pohybu s t°etí sloºkou kolem
spole£ného t¥ºi²t¥. Musíme dávat pozor na efekt rozdílné dráhy sv¥tla tzv. light�
time efekt, který m·ºe hrát roli p°edev²ím je-li ob¥ºná perioda velmi dlouhá, nebo
se zm¥ny, které chceme v systému pozorovat, odehrávají velmi rychle. Light�time
efekt je moºné popsat vztahem

∆t =
P ′K1+2

2πc

(
1 − e2

) 3
2 sin (v′ + ω′)

1 + e cos v′
. (1.27)

Velikost light�time efektu je t°eba zahrnout p°i °e²ení Keplerovy rovnice (1.20)
do st°ední anomálie M dle vztahu

M =
2π

P
(t − T − ∆t) . (1.28)

Je t°eba si uv¥domit, ºe interakce mezi sloºkami m·ºe zp·sobovat sekulární zm¥ny
dráhových element·. U dob°e odd¥lených systém· takové zm¥ny probíhají velmi
pomalu, £asto déle neº je £asové rozp¥tí ve²kerých pozorování systému.

1.2.5 M¥°ení radiálních rychlostí

Pouze studiem k°ivky radiálních rychlostí není moºné p°esn¥ zváºit a zm¥°it stu-
dovaný systém. Stále ov²em její studium poskytuje nejvíce informací o dráhových
elementech dvojhv¥zdy (viz vztahy 1.18, 1.19, 1.20, 1.21). Existuje °ada metod,
jak modelovat spektrální £áry a m¥°it na nich radiální rychlosti.
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Modelování elementárními funkcemi

Spektrální £áru modelujeme vhodnou funkcí. Vhodnými funkcemi jsou, jak vy-
plývá z první sekce kapitoly, Lorenzova funkce (1.6), Gaussova funkce (1.7) a Vo-
igtova funkce (1.8). V obrázku (1.3) je ukázáno proloºení spektrálních £ar Hα
a He I 6678Å syntetického spektra hv¥zdy o Teff = 20000 K, log g = 4.5 [cgs]
a dvojnásobku slune£ní metalicity Z = 2Z� Gaussovou a Lorenzovou funkcí.
Výhodou tohoto zp·sobu m¥°ení je jeho rychlost a zárove¬ dostupnost progra-
mového vybavení k jeho provedení. Hlavními nevýhodami zp·sobu m¥°ení jsou:
1) Spektrální £áry se tvarem od elementárních funkcí odchylují. 2) Spektrální £á-
ry se blendují s jinými. Blendování spektrálních £ar je umocn¥no pakliºe hv¥zda
rychle rotuje (viz obrázek 1.1).

Obrázek 1.3: Proloºení syntetického hv¥zdného spektra (£árkovanou £arou) Gaus-
sovou funkcí (£ervená £ára) a Lorenzovou funkcí (modrá £ára). Prokládané spek-
trální £áry jsou He I 6678Å (horní panel) a Hα (spodní panel). Promítnutá rota£-
ní rychlost vrot sin i zobrazených pro�l· je 0.0 km s−1 (levý panel) a 100.0 km s−1

(pravý panel). Úrove¬ hv¥zdného kontinua je vyzna£ena te£kovanou £arou.

Srovnávání p°ímého a zrcadlov¥ p°evráceného pro�lu spektrální £áry

Neblendované spektrální £áry jsou v p°ípad¥, ºe rozd¥lení radiálních rychlostí
v atmosfé°e hv¥zdy je dáno pouze její rotací (a zcela vylou£íme pro�ly emisní),
symetrické. St°ed spektrální £áry bychom tedy m¥li naleznout s velkou p°esností
pakliºe srovnáme p°ímý a p°evrácený pro�l spektrální £áry. Výhodou metody je,
ºe na²ím �modelem� je samotná spektrální £ára. Problémem je, ºe tak°ka nee-
xistují neblendované spektrální £áry. Metoda se manuáln¥ pouºívá v programu
SPEFO. Program napsal J. Horn (viz Horn a kol 1996) a dále jej rozvíjeli P. �koda
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a J. Krpata (viz �koda 1996). Program je velmi ²ikovným nástrojem pro analý-
zu a £áste£n¥ i redukci hv¥zdných spekter. Velmi dob°e je v programu °e²ena
p°edev²ím normalizace spekter v·£i jejich spojitému zá°ení. Program umoº¬uje
uºivateli v gra�ckém reºimu libovoln¥ umis´ovat body, jimiº následn¥ program
prokládá Hermitovy polynomy.

Srovnávání pozorovaného spektra se spektrem jiným

Jiným spektrem rozumíme spektrum syntetické, nebo spektrum pozorované (obo-
jí analogického spektrálního typu). První pokusy v tomto sm¥ru provedl Grif-
�n (1967). V dne²ní dob¥ se nej£ast¥ji k m¥°ení radiálních rychlostí pouºívají dv¥
metody zaloºené na srovnávání spekter:

1. Metoda kroskorela£ní funkce: Metodu navrhla Simkin (1974). Krosko-
rela£ní funkce je (aº na znaménko) konvolucí spektra, jehoº radiální rychlost
chceme ur£it a spektra, s kterým jej srovnáváme. Maximum kroskorela£ní
funkce odpovídá vzájemnému posunu spekter v radiální rychlosti.

2. Metoda roz²i°ovací funkce:Metodu vyvinul a rozpracoval Rucinski (1992).
Metoda p°edpokládá, ºe pozorované spektrum je dáno konvolucí spektra
neroz²í°eného a roz²i°ovací funkce. Za pomoci p°ímé a inverzní Fourierovy
transformace lze ur£it roz²i°ovací funkci. Radiální rychlost sloºek dvojhv¥zdy
odpovídá maxim·m roz²i°ovací funkce.

Ob¥ metody jsou tím úsp¥²n¥j²í, £ím lépe si co do spektrálního typu odpo-
vídají spektra pozorovaná a spektra srovnávací a £ím del²í úseky spektra porov-
náváme. Výhodou t¥chto metod je, ºe tentokrát je nám modelem celé spektrum
a tedy je velmi omezen negativní vliv blendování spektrálních £ar. Srovnávání
syntetických a pozorovaných spekter se v¥nujeme ve t°etí kapitole.

Spectral disentangling

Jedná se o metodu rozkladu pozorovaných spekter vícenásobných systém· na jeho
jednotlivé sloºky. Metodu vyvinuli Simon a Sturm (1994) a dále ji rozpracoval
Hadrava (1995, 1997, 2009). M¥jme pozorované spektrum vícenásobného systému
I(x, t) a uvaºujme, ºe se skládá z n v £ase neprom¥nných sloºek Ij(x), které jsou
vzájemn¥ posunuté o radiální rychlost vj(t). Pakliºe jsou spektra ekvidistatní
v radiální rychlosti, pro sloºené spektrum platí

I(x, t) =
n∑

j=1

Ij(x) ∗ δ (x − vj(t)) . (1.29)

Hadrava (1995) navrhl problém °e²it ve Fourierov¥ prostoru. Fourierovou trans-
formací vztahu (1.29) dostaneme vztah

Î(y, t) =
n∑

j=1

Îj exp (iyvj(t)) . (1.30)

Namísto hledání jednotlivých radiálních rychlostí vj(t) hledá autor práce dráho-
vé elementy p dvojhv¥zdy vj (tl,p). K nalezení sloºek dvojhv¥zdy a dráhových
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element· je t°eba minimalizovat funkcionál S daný vztahem

S =
k∑

l=1

∫
ωl(y)

∣∣∣∣∣∣Î (y, tl)) −
n∑

j=1

Îj exp [iyvj (tl,p)]

∣∣∣∣∣∣
2

dy, (1.31)

kde tl je £as pozorování a ωl(y) statistická váha fourierovského módu y l spek-
tra. V dal²í práci Hadrava (1997) umoºnil v modelu prom¥nnost p°ísp¥vk· sloºek
soustavy k celkovému zá°ivému toku (nikoliv ov²em jako funkci vlnové délky). Do-
sáhl toho p°enásobením spektra kaºdé sloºky parametrem wjl 6= wjl(y) ve vzta-
hu (1.31). Zavedení tohoto parametru je velmi d·leºité pro rozklad zákrytových
dvojhv¥zd a pro odd¥lení spektra pozemských atmosferických £ar. K vy°e²ení rov-
nice (1.31) vyvinul Dr. Hadrava program KOREL, který hledá minimum p°íslu²né
funkce pomocí Simplexu (Nelder a Mead 1965). Program umoº¬uje uºivateli roz-
loºit spektrum aº p¥tinásobné hierarchicky uspo°ádané hv¥zdné soustavy. Oproti
ostatním metodám má tato nespornou výhodu v tom, ºe uºivateli poskytne odhad
(p°i ideálním rozkladu velmi v¥rný odhad) tvaru spektra v²ech sloºek systému.
Pouºití pokro£ilých numerických metod jako je Fast Fourier Transform (FFT)
zp·sobuje, ºe spektrální rozklad není vºdy ideální, je velmi citlivý na kvalitu
rozkládaných spekter a kvalitu jejich normalizace v·£i spojitému zá°ení systému.
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2. �ty°hv¥zda ξ Tau
Uvedené spektroskopické a fotometrické rozbory systému ξ Tau budou sou£ástí
plánované mezinárodní studie v¥nované tomuto systému. Ve²kerá pozorovatelská
data studovaná v této práci byla získána mezinárodním týmem spolupracovník·.
V této práci jsou pouºita s jejich souhlasem a budou pouºita i v plánované studii.
Výsledky uvedené v diplomové práci tak dávají prvotní obrázek ξ Tau, který
bude v plánované studii dopln¥n p°edev²ím o pozorování interferometrem VEGA
(Mourard 2009).

2.1 Úvod

ξ Tau (2 Tau, HDS 433, HIP 16083, HR 1038, HD 21364) je vícenásobný hv¥zdný
systém ze souhv¥zdí Býka. Zdánlivá jasnost soustavy ve �ltru V je v jejím ma-
ximu mV ≈ 3.72mag. Systém sestává ze £ty° hierarchicky uspo°ádaných sloºek,
z nichº dv¥ jsou zákrytové. Díky tomu u systému pozorujeme jak spektrální zm¥-
ny, tak zm¥ny jeho jasnosti. Systém se skládá z trojhv¥zdy obíhající kolem spo-
le£ného t¥ºi²t¥ spolu s hv¥zdou spektrálního typu F s periodou P ′′ ≈ 51.9 roku.
Trojhv¥zda se skládá z dvojhv¥zdy a hv¥zdy spektrálního typu B obíhající kolem
spole£ného t¥ºi²t¥ s periodou P ′ ≈ 145.1317d. Velmi ²iroké spektrální £áry sloº-
ky spektrální t°ídy B napovídají, ºe tato hv¥zda velmi rychle rotuje. Dvojhv¥zda
se skládá z hv¥zd spektrální t°ídy A nebo B, které obíhají kolem spole£ného
t¥ºi²t¥ s periodou P ≈ 7.146644d. Sloºky t¥sné dvojhv¥zdy budeme ozna£o-
vat primár a sekundár. Sloºku trojhv¥zdy spektrálního typu B obíhající kolem
spole£ného t¥ºi²t¥ spole£n¥ s dvojhv¥zdou budeme ozna£ovat terciár. Dráhové
parametry sloºek t¥sné dvojhv¥zdy zna£íme ne£árkovan¥, parametry popisující
pohyb t¥ºi²t¥ t¥sné dvojhv¥zdy a terciáru jednou £árkou a parametry popisující
pohyb t¥ºi²t¥ trojhv¥zdy a hv¥zdy spektrálního typu F dv¥mi £árkami.

Prom¥nnost radiálních rychlostí u systému poprvé objevil Campbell (1909).
Autor práce hv¥zdu za°adil jako spektrální typ A. Zm¥ny radiální rychlosti de-
tekoval m¥°ením Dopplerova posunu spektrální £áry Mg II 4481Å. Cowley (1972)
klasi�kovala systém jako spektrální typ B9V s ²irokými spektrálními £arami. Fe-
kel (1981) se v¥noval studii formace t¥sných vícenásobných systém·. Mezi nimi
je ξ Tau. V práci publikoval dráhové elementy (drºíme se notace z p°edchozí-
ho odstavce) P = 7.15d a P ′ = 145d a výst°ednosti p°íslu²ných drah e = 0
a e′ = 0.15. Dráhové elementy neur£il autor práce. Byly spo£teny C. T. Bolto-
nem. Fekel (1981) publikoval hmotové pom¥ry q = 0.96 a q′ = 0.91, celkovou
hmotnost systému Mtot = 11.2M� a sklony drah i = 57 ± 5◦ a i′ = 48 ± 4◦.
Autor práce také poukázal na pom¥rn¥ velký pom¥r mezi dlouhou a krátkou
periodou P ′/P a diskutoval stabilitu systému. Koch (1990) m¥°il zm¥ny polari-
zace sv¥tla systému a ºádné neobjevil. Tokovinin (1997) se v¥noval studiu t°í�
a vícenásobných hv¥zdných systém·, podobn¥ jako Fekel (1981). Autor ve svém
katalogu udává ob¥ºné periody pro v²echny £ty°i sloºky systému P ′′ = 77 yr,
P ′ = 144.5d, P = 7.08d, hmotnosti sloºek (zna£ení je dle spektrálního ty-
pu, viz p°edchozí odstavec) MF = 1.24M�, MB = 5.5M�, MAa = 3.2M�,
MAb = 3.1M�, zdánlivou hv¥zdnou velikost vzdálené sloºky typu F mV.F =
7.58mag a zdánlivou jasnost zbylé trojhv¥zdy mV.BAA = 3.77mag. Spektrál-
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ní klasi�kaci celého systému autor práce udává stejné jako Cowley (1972) B9V.
Nejp°esn¥ji ur£ené ob¥ºné periody a dal²í parametry trojnásobného podsysté-
mu publikovali v p°edb¥ºném sd¥lení Bolton a Grunhut (2007). Studiem spekter
po°ízených s 1.88m teleskopem v David Dunlap Observatory a fotometrie po°í-
zené druºicí Hipparcos ur£ili tyto dráhové elementy P ′ = 145.1317 ± 0.0040d,
P = 7.1466440 ± 0.0000049d, e = 0.0, e′ = 0.149, i ≈ 90◦ a i′ = 63 ± 4◦. Au-
to°i práce odhadli hmotu jednotlivých sloºek systému na MB = 3.12 ± 0.16M�,
MAa = 2.21 ± 2M� aMAb = 2.12 ± 2M�. Auto°i práce také odhadli spektrální
typy sloºek trojhv¥zdy na typ B v p°ípad¥ terciáru a na typ A v p°ípad¥ primáru
a sekundáru. Výsledky práce auto°i publikovali pouze ve form¥ abstraktu. Úplná
sada dráhových element· trojhv¥zdy nikdy publikována nebyla. Dráhové elementy
popisující pohyb nejvzdálen¥j²í £tvrté sloºky systému spektrálního typu F kolem
spole£ného t¥ºi²t¥ spole£n¥ s trojhv¥zdou publikoval Rica Romero (2010) na zá-
klad¥ osmi pozorování skvrnkovou interferometrií. Vzdálenou £tvrtou sloºku se
poda°ilo poprvé rozli²it vý²e uvedenou technikou v roce 1983. M¥°ení publikoval
Mason a. kol (1999). Dráhové elementy odhadnuté autorem práce Rica Rome-
ro (2010) jsou P ′′ = 51.9 ± 15.1 let, e′′ = 0.586 ± 0.077, a′′ = 0.441 ± 0.027,
i′′ = 22.7 ± 5.1◦, ω′′ = 3.0 ± 6.3◦, Ω′′ = 112.1 ± 4.4◦. Protoºe paralaxa systému
p = 15.6 ± 1.04mas (práce van Leeuwen 2007, 2008) je známa, odhadli auto°i
práce celkovou hmotnost soustavy Mtot = 10.1(64)M�. Ta je v rozporu s hod-
notou udanou Tokovininem (1997) (Mtot = 13.04M�) i Boltonem a Grunhu-
tem (2007) (pakliºe p°ijmeme hmotu vzdálené sloºky spektrálního typu F udanou
Tokovininem 1997 Mtot = 8.73M�).

Sou£asná úrove¬ popisu drah systému a charakteru jednotlivých jeho sloºek je
stále p°ekvapiv¥ nízká, uváºíme-li, ºe objekt je snadno dostupný i pro nevýkonnou
pozorovací techniku a díky své nízké deklinaci je pozorovatelný z obou polokoulí
Zem¥. Systém je zajímavým cílem zkoumání hned z n¥kolika d·vod·.

• Svítivosti jednotlivých sloºek systému jsou srovnatelné. Díky tomu je moºné
pozorovat spektrální £áry v²ech t°í sloºek. Pouze vzdálená sloºka spektrál-
ního typu F je p°íli² málo zá°ivá a její spektrální £áry nepozorujeme. Objekt
je tak vhodnou zat¥ºkávací zkou²kou pro moderní nástroje ur£ené k analýze
spekter vícenásobných systém·, jakým je nap°. spektrální disentangling.

• Díky tomu, ºe systém není p°íli² vzdálený, je moºné jej pozorovat moder-
ními interferometry a srovnávat výsledky m¥°ení s výsledky spektrometrie
a fotometrie.

• Vhodným kombinováním metod zkoumání je moºné dosáhnout mimo°ádn¥
p°esného popisu geometrického uspo°ádání systému a fyzikálních vlastností
jeho sloºek.

• Malý pom¥r mezi dlouhou P ′ a krátkou P periodou je dle prací Fekel (1981)
a Tokovinin (1997) neobvyklý. Pakliºe získáme dostate£n¥ p°esný odhad roz-
m¥ru vn¥j²í a vnit°ní dráhy trojhv¥zdy a hmotností jejích sloºek, je moºné
studovat dynamickou stabilitu systému.

V následujících dvou sekcích se podíváme, co nám spektroskopická a foto-
metrická m¥°ení prozrazují o ξ Tau zvlá²´. V záv¥ru kapitoly se podíváme, jaký
obrázek ξ Tau dostaneme, jestliºe výsledky spektroskopie a fotometrie ξ Tau
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zkombinujeme. Spektrum vzdálené sloºky spektrálního typu F nepozorujeme ani
nedochází k jejím zákryt·m n¥kterou ze zbylých sloºek systému. V této práci se
proto omezíme pouze na studium trojnásobného podsystému.

2.2 Spektroskopie ξ Tau

V této sekci je uveden popis a analýza spektroskopických pozorování studovaných
v této práci.

2.2.1 Zpracovávaná data

Poda°ilo se nám nashromáºdit pom¥rn¥ bohatý spektroskopický materiál. V ta-
bulce 2.1 je uvedena základní charakteristika studovaných spekter tj. jaké oblasti
vlnových délek ∆λ pokrývají, jaké £asové intervaly ∆T pokrývají, jejich po£et
N a rozli²ení R. Seznam autor· studovaných spekter je uveden v Appendixu C.
Ve v²ech p°ípadech se jedná o spektra obsahující práv¥ jeden difrak£ní °ád. Pro-
to také pro kaºdou studovanou oblast uvádíme práv¥ jednu hodnotu rozli²ení R,
protoºe jeho hodnota se v rámci jedné studované oblasti výrazn¥ nem¥ní. Obecný
postup redukce elektronických hv¥zdných spekter je vyloºený v p°íloze A. V²ech-
na v této práci studovaná spektra obsahují práv¥ jeden °ád, je tedy moºné je
redukovat v programu IRAF postupem uvedeným v p°íloze A. Krom¥ elektro-
nických spekter jsem m¥la k dispozici radiální rychlosti m¥°ené C. T. Boltonem
na fotogra�ckých spektrech po°ízených na David Dunlap Observatory. Jedná se
o m¥°ení na spektrálních £arách He I 4471Å a He I 4026Å. Primární a sekundární
sloºka (tj. sloºky t¥sné dvojhv¥zdy) ve svých spektrech neobsahují £áry neutrál-
ního helia, a tak tato m¥°ení popisují pouze pohyb terciáru (sloºka spektrálního
typu B). �asové rozloºení a fázové pokrytí ob¥ºné periody t¥sné dvojhv¥zdy P
a ob¥ºné periody vn¥j²í dráhy P ′ studovanými daty je ukázáno v obrázku 2.1.

Redukci elektronických hv¥zdných snímk· provedli:

• Ond°ejovská observato°:Ve²keré elektronické snímky byly po°ízeny v coudé
ohnisku ond°ejovského 2 �m dalekohledu pomocí SITe � 5 800 × 2000 CCD
detektoru. Odstran¥ní biasu, pod¥lení rovnom¥rným polem, extrakci jedno-
rozm¥rného snímku a kalibraci snímk· ve vlnových délkách provedl M. �lech-
ta v programu IRAF. Normalizaci spekter v·£i spojitému zá°ení jsem pro-
vedla v programu SPEFO.

• David Dunlap Observatory: Odstran¥ní biasu, pod¥lení rovnom¥rným
polem, extrakci jednorozm¥rného snímku a kalibraci snímk· ve vlnových
délkách jsem provedla v programu IRAF1, normalizaci snímk· v·£i spoji-
tému zá°ení jsem provedla v programu SPEFO.

• Observatório do Instituto Geográ�co do Exército: Snímky byly po°í-
zeny 0.356 �m teleskopem v IGeoE pomocí Littrow LHIRES III detektoru.
Odstran¥ní biasu, pod¥lení rovnom¥rným polem, extrakci jednorozm¥rné-
ho snímku a kalibraci snímk· ve vlnových délkách provedl J. Ribeiro pro-
gramem IRAF. Normalizaci spekter v·£i spojitému zá°ení jsem provedla
v programu SPEFO.

1Na základ¥ postupu, který je vyloºený v p°íloze A.
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Tabulka 2.1: Základní charakteristika elektronických spekter ξ Tau pouºitých
v diplomové práci. ∆λ � interval vlnových délek pokrytý jedním spektrem dané
podmnoºiny, ∆T (RJD=HJD� 2400000) £asový interval pokrytý spektry dané
podmnoºiny, N po£et spekter v podmnoºin¥ a R typické rozli²ení spekter v pod-
mnoºin¥. Zkratky observato°í: OND=Observato° Ond°ejov, �eská Republika,
DDO=David Dunlap Observatory, Kanada a IGE=Observatório do Instituto
Geográ�co do Exército, Portugalsko.

Observato° ∆λ (Å) ∆T (RJD) N R
OND 4270�4523 55579�55968 21 17000
OND 4381�4635 55579�55645 2 17500
OND 4753�5005 55579�55831 11 19300
OND 6255�6767 55561�55968 37 12700
DDO 4210�4415 52638�52638 3 10800
DDO 4370�4575 49300�52670 37 10800
IGE 6425�6612 55966�55971 2 37500
IGE 6505�6688 55597�55960 18 37500
Celkem 130

V obrázcích 2.2 � 2.4 jsou ukázky studovaných spektrálních oblastí, v nich jsou
vyzna£eny siln¥j²í spektrální £áry, jejichº studiu jsem se v¥novala p°edev²ím. Ani
v jedné z t¥chto oblastí jsem nepozorovala spektrální £áry £tvrté sloºky systému
spektrálního typu F. Zde je stru£ný popis studovaných spektrálních oblastí:

• Oblast 4300 � 4600Å, obrázek 2.2: Dominantní £arou této oblasti je
£ára Balmerovy série Hγ (H I 4340.471Å). V ní zcela dominuje terciár spek-
trálního typu B nad ostatními, ani v elongacích t¥sné dvojhv¥zdy nepozo-
rujeme výrazn¥j²í minima intenzity odpovídající sloºkám t¥sné dvojhv¥zdy.
�ára je rota£n¥ roz²í°ená. Dal²í silnou spektrální £arou je He I 4387.929Å.
Tato spektrální £ára má sv·j p·vod v terciáru spektrálního typu B. Spek-
trální £ára je rota£n¥ roz²í°ená a blenduje se s °adou spektrálních £ar io-
nizovaných kov·, které pochází od obou sloºek t¥sné dvojhv¥zdy. Dal²í vý-
raznou spektrální £arou je He I 4471.508Å. Tato spektrální £ára je siln¥
rota£n¥ roz²í°ená a blenduje se s £arami ionizovaných kov·, ale mén¥ neº
p°edchozí zmín¥ná heliová £ára. Ani v jedné z heliových £ar není patrný
p°ísp¥vek od sloºek t¥sné dvojhv¥zdy. Nejzajímav¥j²í spektrální £arou celé
oblasti je Mg II 4481.228Å. V této spektrální £á°e je velmi dob°e patrný p°í-
sp¥vek od v²ech t°í sloºek trojhv¥zdy. Skládá se z ²iroké, rota£n¥ roz²í°ené
komponenty od terciáru spektrálního typu B a dvou ostrých a hlubokých
komponent od obou sloºek t¥sné dvojhv¥zdy. V celé oblasti se nalézá °ada
£ar kov·. Ty, jeº p°íslu²í ob¥ma sloºkám t¥sné dvojhv¥zdy, jsou tenké a os-
tré, zatímco ty, jeº p°íslu²í hv¥zd¥ typu B, jsou rota£n¥ roz²í°ené a blendují
se natolik, ºe vytvá°ejí jakési �sníºené kontinuum�.

• Oblast 4750 � 5000Å, obrázek 2.3: Dominantní £arou oblasti je £á-
ra Balmerovy série Hβ(H I 4861.332Å). V této £á°e dominuje svým p°í-
sp¥vkem terciár spektrálního typu B, díky tomu se £ára jeví siln¥ rota£n¥
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Obrázek 2.1: �asové rozloºení (horní panel) a fázové pokrytí period
P ′=145.1317 d (st°ední panel) a P =7.146644 d (spodní panel) studovanými da-
ty. Barevné zna£ení: £erná= fotogra�cká spektra z David Dunlap Observatory,
modrá= elektronická spektra z David Dunlap Observatory, £ervená= elektronická
ond°ejovská spektra, zelená= elektronická spektra z Observatório do Insti-
tuto Geográ�co do Exército. Oba fázové diagramy jsou kresleny pro epochu
T0=RJD48302.635.
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roz²í°ená. Oproti £á°e Hγ je znateln¥j²í p°ísp¥vek od obou sloºek t¥sné
dvojhv¥zdy. V elongacích jsou dob°e viditelná, by´ velmi slabá, sekundární
minima odpovídající práv¥ t¥mto sloºkám. Dal²í silnou spektrální £arou je
He I 4921.931Å. �ára je ²iroká a je nejspí² tvo°ena tak°ka výhradn¥ rychle
rotujícím terciárem spektrálního typu B. Spektrální £ára se blenduje s °adou
slab²ích £ar kov·. V daném úseku spektra je n¥kolik slabých £ar ionizova-
ných kov·. Jsou-li tyto £áry úzké, potom mají p·vod v chladn¥j²ích dvou
sloºkách t¥sné dvojhv¥zdy spektrálního typu A. Stejné spektrální £áry se
vyskytují i ve spektru terciáru spektrálního typu B, ale vlivem rotace jsou
velmi m¥lké a tak°ka neznatelné.

• Oblast 6270 � 6750Å, obrázek 2.4: Zajímavá je dvojice k°emíkových
£ar Si II 6347.091Å a Si II 6371.359Å. A£koliv jsou ob¥ £áry relativn¥ slabé,
jsou v nich dob°e pozorovatelné p°ísp¥vky od v²ech sloºek trojhv¥zdy. �áry
mají dv¥ tenké hlub²í sloºky, které pocházejí od sloºek t¥sné dvojhv¥zdy.
Tyto úzké spektrální £áry jsou posazeny na m¥l£í, ale podstatn¥ ²ir²í kom-
ponent¥, jejíº p·vod je v terciáru spektrálního typu B. Dominantní £árou
oblasti je Hα (H I 6562.819Å). �ára je dominovaná zá°ením terciáru spek-
trálního typu B. V elongacích jsou velmi dob°e patrná sekundární minima
odpovídající chladn¥j²ím sloºkám t¥sné dvojhv¥zdy spektrálního typu A.
Poslední siln¥j²í spektrální £arou je He I 6678.151Å. Spektrální £ára je vel-
mi ²iroká a nejspí²e je tvo°ena výhradn¥ terciárem. V oblasti vlnových délek
λ ≤ 6600Å je spektrum pokryto zemskými atmosferickými £arami (p°e-
dev²ím vody a molekulárního kyslíku). Atmosferické £áry molekulárního
kyslíku se soust°e¤ují do oblasti ∆λO2 ∈ (6250, 6350)Å zatímco spektrál-
ní £áry vody do oblasti ∆λH2O ∈ (6450, 6600)Å. Fakt, ºe spektrální £áry
molekulárního kyslíku a vody jsou ve spektru takto odd¥leny, je významný
p°edev²ím pro spektrální disentangling.

2.2.2 Za spektroskopickými elementy

M¥°ení radiálních rychlostí programem SPEFO

V prvním kroku jsem m¥°ila radiální rychlosti porovnáváním p°ímého a p°evráce-
ného pro�lu spektrální £áry v programu SPEFO. Za tím ú£elem je nutné vybrat
v ideálním p°ípad¥ neblendované spektrální £áry. Úkol je to snadný v p°ípad¥
sloºek t¥sné dvojhv¥zdy, protoºe jejich £áry nejsou p°íli² rota£n¥ roz²í°ené, a tak
je ²ance, ºe budou blendované, relativn¥ malá. Díky tomu, ºe jsou tyto £áry ostré,
je m¥°ení radiálních rychlostí na t¥chto £arách velmi p°esné. Situace je kompliko-
van¥j²í v p°ípad¥ spektrálních £ar terciáru spektrálního typu B. Jeho spektrální
£áry jsou roz²í°ené rotací, a tak je pravd¥podobnost, ºe najdeme neblendovanou
spektrální £áru, malá. Pakliºe k dané spektrální £á°e p°ispívají v²echny t°i sloºky,
budou se blendovat navzájem (p°ípad tak°ka v²ech studovaných spektrálních £ar).
S blendováním spektrálních £ar v rámci spektra jedné sloºky se lze vypo°ádat.
Blendování zp·sobí konstantní posun v radiální rychlosti m¥°ené na dané spekt-
rální £á°e. Problém odstraníme tím, ºe nepr·m¥rujeme radiální rychlosti m¥°ené
na r·zných spektrálních £arách. P°i prokládání k°ivky radiálních rychlostí m¥°e-
nými daty hledáme γ rychlosti pro m¥°ení na kaºdé spektrální £á°e zvlá²´. Tímto
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Obrázek 2.2: Studovaná spektrální oblast v okolí £áry Hγ. Popisky os: Fr relativní
zá°ivý tok, λ vlnová délka. Význam¥j²í spektrální £áry jsou vyzna£eny ²ipkou
a jsou udány jejich laboratorní vlnové délky. Panely nemají stejn¥ ²kálované osy.

zp·sobem také odstraníme vzájemný posun nulového bodu ²kály radiálních rych-
lostí mezi r·znými spektrografy. S blendováním spektrálních £ar r·zných sloºek
se bohuºel snadno vypo°ádat nelze. Z toho d·vodu jsem ve SPEFU m¥°ila radi-
ální rychlosti sloºek t¥sné dvojhv¥zdy pouze tehdy, byly-li spektrální £áry obou
sloºek dob°e rozli²ené. V tabulce 2.2 jsou uvedeny spektrální £áry, na nichº jsem
m¥°ila radiální rychlosti a po£ty t¥chto m¥°ení.

Z d·vod· uvedených v p°edchozím odstavci jsou radiální rychlosti m¥°ené
na spektrálních £arách terciáru spektrálního typu B pom¥rn¥ nep°esné (s chybou
≥ 10km s−1), zatímco radiální rychlosti m¥°ené na spektrálních £arách sloºek t¥s-
né dvojhv¥zdy spektrálního typu A jsou velmi p°esné (s chybou nejvý²e n¥kolika
km s−1). Program SPEFO nedává uºivateli odhad nejistoty m¥°ených radiálních
rychlostí. Formáln¥ je moºné odhadnout nejistoty m¥°ených radiálních rychlos-
tí z rozptylu m¥°ených radiálních rychlostí v·£i nalezenému dráhovému °e²ení.
V takových odhadech není zohledn¥na ani kvalita spekter, na nichº byly radi-
ální rychlosti m¥°eny, ani vliv vzájemného blendování spektrálních £ar sloºek
dvojhv¥zdy.

M¥°ení radiálních rychlostí srovnáváním se syntetickými spektry

Program (s pracovním názvem Interpol � program není zcela hotový a jeho stru£-
ný popis je v následující kapitole), který vyvíjím v rámci diplomové práce slouºí
k srovnávání pozorovaných a syntetických spekter vícenásobných hv¥zdných sys-
tém·. Pakliºe za�xujeme hodnoty parametr· Teff , log g, vrot sin i a Lr pro v²echny
sloºky trojhv¥zdy, m·ºeme následn¥ srovnávat syntetické spektrum (ur£ené �xo-
vanými parametry) s pozorovaným s tím, ºe m¥níme pouze radiální rychlosti
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Obrázek 2.3: Studovaná spektrální oblast v okolí £áry Hβ. Popisky os: Fr relativní
zá°ivý tok, λ vlnová délka. Význam¥j²í spektrální £áry jsou vyzna£eny ²ipkou
a jsou udány jejich laboratorní vlnové délky. Panely nemají stejn¥ ²kálované osy.

RV sloºek trojhv¥zdy. Radiální rychlosti hledáme minimalizací χ2, který je dán
vztahem

χ2 =

(
Iobs(λ) − ∑n

j=0 Ij(λ |RVj)
σ

)2

, (2.1)

kde Iobs je pozorované spektrum, λ vlnová délka Ij je spektrum a RVj radiální
rychlost j sloºky systému a σ je typická standartní odchylka bod· jednoho spek-
tra. P°esnost radiálních rychlostí m¥°ených tímto zp·sobem ovliv¬uje: 1) P°esnost
parametr· popisující jednotlivé sloºky systému, 2) p°esnost modelových spekter,
3) pom¥r signálu ku ²umu m¥°ených spekter, 4) p°esnost normalizace pozoro-
vaných spekter v·£i hv¥zdnému kontinuu a 5) orbitální fáze ve které se systém
nachází. P°esnost m¥°ení radiálních rychlostí v elongaci systému je v¥t²í neº v kon-
jukci. Protoºe program pracuje automaticky, m¥°ila jsem jím radiální rychlosti
i v konjukci sloºek t¥sné dvojhv¥zdy. Ani tento program neposkytuje odhad chyb
(ta je odhadem n¥kolik km s−1). Vypisuje ov²em velikost χ2 daného vztahem (2.1),
jehoº hodnota dob°e popisuje kvalitu proloºení, jsou-li správn¥ odhadnuty chy-
by jednotlivých bod· pozorovaných spekter. M¥°ené spektrální oblasti a po£ty
m¥°ení radiálních rychlostí jsou uvedeny v tabulce 2.2. Formální velikost nejisto-
ty ur£ených radiálních rychlostí lze, jako v p°ípad¥ radiálních rychostí m¥°ených
programem SPEFO, odhadnout z rozptylu bod· okolo nalezeného dráhového °e-
²ení. Parametry ur£ující modelová spektra sloºek trojhv¥zdy, jeº jsem pouºila
k srovnání s pozorovanými spektry, jsou uvedena v tabulce 2.3.
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Obrázek 2.4: Studovaná spektrální oblast v okolí £áry Hα. Popisky os: Fr relativní
zá°ivý tok, λ vlnová délka. Význam¥j²í spektrální £áry jsou vyzna£eny ²ipkou
a jsou udány jejich laboratorní vlnové délky. Ozna£ena oblast pokrytá ostrými
£arami vodních par majících p·vod v zemské atmosfé°e. Panely nemají stejn¥
²kálované osy.

Dráhová °e²ení vypo£tená z m¥°ených radiálních rychlostí

K prokládání m¥°ených radiálních rychlostí k°ivkou radiálních rychlostí jsem pou-
ºila program FOTEL (Hadrava 1990, Hadrava 2004) ve verzi z 5.2.2006. Dráhová
°e²ení jsem hledala na radiálních rychlostech m¥°ených ob¥mi vý²e uvedenými
metodami. Radiální rychlosti m¥°ené programem SPEFO ozna£íme jako ru£n¥
m¥°ené, radiální rychlosti m¥°ené programem Interpol ozna£íme jako automa-
ticky m¥°ené. Zpr·m¥rovat automaticky a ru£n¥ m¥°ené radiální rychlosti není
moºné, protoºe nemáme k dispozici odhady nejistot m¥°ení jednotlivých radiál-
ních rychlostí.

Z obrázku 2.1 je vid¥t, ºe data, která jsem m¥la k dispozici pokrývají dlou-
hý £asový interval, ale nepokrývají jej rovnom¥rn¥. Naopak se shlukují kolem
RJD≈ 41500, 51000, 55500. Kaºdá podmnoºina pokrývá velmi dob°e v²echny
fáze 7.146644 d i 145.1317 d periody. Nejprve jsem dráhová °e²ení hledala na pod-
mnoºinách pokrývajících relativn¥ krátké £asové úseky, abych podchytila p°ípad-
né sekulární zm¥ny probíhající v soustav¥. Radiální rychlosti m¥°ené na ond°ejov-
ských a lisabonských spektrech (v²echna tato spektra jsou sou£ástí jedné podsezó-
ny) jsem rozd¥lila na základ¥ p·vodu a pokryté spektrální oblasti do podsoubor·,
pro p°ípad ºe by jednotlivé oblasti (respektive spektrografy) m¥ly vzájemn¥ po-
sunuté nulové body ²kály radiálních rychlostí.

I nadále pouºívám zna£ení, ºe elementy popisující vn¥j²í dráhu (tj. pohyb
t¥ºi²t¥ dvojhv¥zdy a sloºky spektrálního typu B kolem spole£ného t¥ºi²t¥) jsou
zna£eny jednou £árkou. Elementy popisující vnit°ní dráhu (tj. pohyb sloºek spek-
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Tabulka 2.2: Seznam spektrálních £ar na nichº byly m¥°eny radiální rychlosti
programem SPEFO a po£et p°íslu²ných m¥°ení NSPEFO, seznam spektrálních ob-
lastí na nichº byly radiální rychlosti m¥°eny srováváním se syntetickými spektry
a po£et p°íslu²ných m¥°ení Ncomparison. *Byly m¥°eny pouze radiální rychlosti ter-
ciáru spektrálního typu B. **Byly m¥°eny pouze radiální rychlosti sloºek t¥sné
dvojhv¥zdy spektrálního typu A. ***Byly m¥°eny v²echny sloºky trojhv¥zdy.

Spektrální £ára NSPEFO Spektrální oblast(Å) Ncomparison

He I 4471Å 59* 4275�4520 38***
Mg II 4481Å 53** 4390�4550 21***
Si II 6347Å 31** 4760�5000 11***
Si II 6371Å 31** 6330�6720 37***
He I 6678Å 37* 6445�6620 21***

Tabulka 2.3: Parametry popisující modelové spektrum ξ Tau , které bylo pouºito
p°i m¥°ení radiálních rychlostí minimalizací funkcionálu (2.1). Teff efektivní tep-
lota, log g gravita£ní zrychlení, vrot sin i promítnutá rota£ní rychlost a Lr relativní
zá°ivý výkon p°íslu²né sloºky trojhv¥zdy.

Sloºka systému B Aa Ab
Teff (K) 14500 9220 10300
log g [cgs] 4.22 4.61 4.06
vrot sin i (km s−1) 228 17.6 8.7
Lr 0.691 0.154 0.155

trálního typu A kolem spole£ného t¥ºi²t¥) jsou zna£eny ne£árkovan¥. Nejprve
jsem k°ivku radiálních rychlostí prokládala radiálními rychlostmi terciáru. V ta-
bulce 2.4 jsou uvedeny nalezené spektroskopické elementy. Fitovala jsem pouze
automaticky m¥°ené radiální rychlosti terciáru a m¥°ení na fotogra�ckých des-
kách. Ru£ní m¥°ení radiálních rychlostí na £á°e He I 6678Å jsou zna£n¥ nep°esná.
Je to dáno tím, ºe tato spektrální £ára je velmi slabá a je velmi za²um¥lá (viz ob-
rázek 2.4). Radiální rychlosti m¥°ené na fotogra�ckých spektrech jsou v p°ípad¥
£áry He I 4026Å také velmi nep°esné. Dráhová °e²ení jsem proto hledala zvlá²´
na kaºdé spektrální £á°e m¥°ené na fotogra�ckých deskách (viz tabulka 2.4, £ára
He I 4026Å) � °e²ení 1, £ára He I 4471Å� °e²ení 2).

V druhém kroku jsem hledala spektroskopické elementy na radiálních rych-
lostech sloºek t¥sné dvojhv¥zdy. Dráhové elementy popisující pohyb sloºky spek-
trálního typu B jsou uvedeny v tabulce 2.5. V tomto p°ípad¥ je jiº nezbytné °e²it
i pohyb primáru a sekundáru kolem spole£ného t¥ºi²t¥. Tato m¥°ení v sob¥ nesou
informaci o pohybu t¥ºi²t¥ dvojhv¥zdy. Argument pericentra t¥ºi²t¥ dvojhv¥zdy
je v·£i argumentu pericentra terciáru ω′ posunutý o 180◦. Hodnoty argumen-
tu pericentra uvedené v tabulce 2.5 jsou o tento posun opraveny. �e²ení jsem
spo£etla jak pro ru£n¥ m¥°ené, tak pro automaticky m¥°ené radiální rychlosti.
V tabulce 2.6 jsou uvedeny dráhové elementy t¥sné dvojhv¥zdy, které jsem rov-
n¥º hledala p°i výpo£tu dráhových °e²ení 5 � 8 uvedených v tabulce 2.5. Protoºe
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Tabulka 2.4: Dráhová °e²ení vypo£ítaná z podmnoºin radiálních rychlostí, které
jsou velmi dob°e odd¥lené v £ase (viz obrázek 2.1). Radiální rychlosti popisující
pohyb t°etí sloºky spektrálního typu B byly pouºity. Uvedené parametry jsou:
∆T £asový interval pokrytý daty z dané podmnoºiny, T ′

min.RV epocha minima
k°ivky radiálních rychlostí, e′ výst°ednost, ω′ argument periastra, K ′

3, polovi£ní
amplituda k°ivky radiálních rychlostí, γi rychlost t¥ºi²t¥ trojhv¥zdy napo£tená
z i souboru dat dané podmnoºiny radiálních rychlostí, rmsi st°ední kvadratická
odchylka bod· i souboru podmnoºiny okolo dráhového °e²ení a N po£et m¥°ení
v rámci dané podmnoºiny. P°i hledání dráhového °e²ení byla ob¥ºná perioda
vn¥j²í dráhy �xována na hodnotu P ′=145.1317 dne.

Drahové °e²ení 1 2
∆T (RJD) 40921-42120 41988-42120
T ′
min.RV(RJD) 42061.04± 6.27 42005.2± 10.3
e′ 0.37± 0.10 0.30± 0.10
ω′(◦) 60± 19 82± 29
K ′

3(km s−1) 55.2± 7.6 28.5± 7.2
γ1(km s−1) -3.2± 4.1 -21.3± 2.1
rms1(km s−1) 40.5 11.5
N 97 40
Drahové °e²ení 3 4
∆T (RJD) 49301-52670 55597-55980
T ′
min.RV(RJD) 52112.75± 4.66 55755.28± 1.62
e′ 0.289± 0.043 0.233± 0.020
ω′(◦) 157± 13 191.0± 4.8
K ′

3(km s−1) 36.8± 4.2 38.9± 0.7
γ1(km s−1) -20.5± 1.3 -1.43± 0.78
γ2(km s−1) � 3.85± 0.83
γ3(km s−1) � 12.4± 1.2
γ4(km s−1) � 0.59± 1.10
rms1(km s−1) 7.09 4.58
rms2(km s−1) � 2.08
rms3(km s−1) � 5.22
rms4(km s−1) � 4.67
N 37 90

je p°esnost m¥°ení radiálních rychlostí terciáru pom¥rn¥ nízká, není vhodné je
smíchat s m¥°eními radiálních rychlostí sloºek spektrálního typu A.

Z tabulek 2.4, 2.5 a 2.6 je vid¥t, ºe velikost argumentu pericentra se m¥ní
v £ase. Prom¥nnost ostatních dráhových element· jsem nezaznamenala. Dráhová
°e²ení 5 � 8 prokázala, ºe dráha sloºek t¥sné dvojhv¥zdy je kruhová. V obráz-
ku 2.5 jsou ukázány k°ivky radiálních rychlostí t°etí sloºky pro dráhová °e²ení
2 � 4 z tabulky 2.4. V obrázku 2.6 jsou ukázány k°ivky radiálních rychlostí t¥-
ºi²t¥ dvojhv¥zdy tvo°ené hv¥zdami spektrálního typu A pro dráhová °e²ení 5 � 8
z tabulek 2.5 a 2.6. V obrázku 2.7 je ukázán vývoj parametru ω v £ase, tak jak
jsem jej na²la dráhovými °e²eními 1 � 8. V posledním kroku jsem odhadla velikost
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Tabulka 2.5: Dráhová °e²ení vypo£ítaná z podmnoºin radiálních rychlostí, kte-
ré jsou velmi dob°e odd¥lené v £ase (viz obrázek 2.1). K výpo£tu byly pouºity
radiální rychlosti obou sloºek t¥sné dvojhv¥zdy. Uvedené parametry jsou: ∆T
£asový interval pokrytý daty z dané podmnoºiny, T ′

min.RV epocha minima k°ivky
radiálních rychlostí, e′ výst°ednost, ω′ argument periastra, K ′

1+2 polovi£ní ampli-
tuda k°ivky radiálních rychlostí t¥ºi²t¥ dvojhv¥zdy, γi rychlost t¥ºi²t¥ trojhv¥zdy
napo£tená z i souboru dat dané podmnoºiny radiálních rychlostí, rmsi st°ední
kvadratická odchylka bod· i souboru podmnoºiny okolo dráhového °e²ení a N
po£et m¥°ení v rámci dané podmnoºiny. P°i hledání dráhového °e²ení byly ob¥º-
né periody �xovány na hodnoty P ′=145.1317 dne a P =7.146644 dne.

Zp·sob m¥°ení ru£ní automatický
Drahové °e²ení 5 6
∆T (RJD) 49300-52670 49300-52670
T ′
min.RV(RJD) 51528.95± 3.07 51533.87± 3.22
e′ 0.188± 0.020 0.215± 0.024
ω′(◦) 144.8± 8.3 141.8± 8.9
K ′

1+2(km s−1) 37.29± 1.79 39.32± 2.23
γ1(km s−1) 8.16± 0.60 8.22± 0.74
rms1(km s−1) 4.07 5.66
N 33 37
Zp·sob m¥°ení ru£ní automatický
Drahové °e²ení 7 8
∆T (RJD) 55579-55978 55579-55980
T ′
min.RV(RJD) 55754.32± 0.68 55756.53± 0.94
e′ 0.202± 0.007 0.246± 0.013
ω′(◦) 188.1± 1.8 193.9± 2.8
K ′

1+2(km s−1) 37.76± 0.26 38.23± 0.63
γ1(km s−1) 8.67± 0.33 7.69± 0.42
γ2(km s−1) 8.07± 0.28 7.86± 0.52
γ3(km s−1) 7.64± 0.30 8.89± 0.70
γ4(km s−1) � 5.55± 0.98
rms1(km s−1) 1.99 3.19
rms2(km s−1) 2.04 1.68
rms3(km s−1) 2.26 4.21
rms4(km s−1) � 5.66
N 82 91

hmotového pom¥ru dvojhv¥zdy a terciáru spektrálního typu B. P°ímým dosaze-
ním do vztahu (1.23) dostaneme, ºe q′ = K ′

1+2/K
′
3 = 1.030(0.019). V pouºívané

verzi programu FOTEL není moºné modelovat dráhu trojhv¥zdy, u které dochází
k stá£ení p°ímky apsid vn¥j²í dráhy. Nelze jej tedy pouºít k modelování ve²kerých
m¥°ení radiálních rychlostí.
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Tabulka 2.6: Dráhová °e²ení vypo£ítaná z podmnoºin radiálních rychlostí, které
jsou velmi dob°e odd¥lené v £ase (viz obrázek 2.1). K výpo£tu byly pouºity radi-
ální rychlosti obou sloºek t¥sné dvojhv¥zdy. Uvedené veli£iny jsou: ∆T £asový in-
terval pokrytý daty z dané podmnoºiny, Tmin.RV epocha minima k°ivky radiálních
rychlostí, e výst°ednost, ω argument periastra, K1 polovi£ní amplituda k°ivky
radiálních rychlostí primáru, γi rychlost t¥ºi²t¥ trojhv¥zdy napo£tená z i soubo-
ru dat dané podmnoºiny radiálních rychlostí, rmsi, st°ední kvadratická odchylka
bod· i souboru podmnoºiny okolo dráhového °e²ení a N po£et m¥°ení v rámci
dané podmnoºiny. P°i hledání dráhového °e²ení byly periody ob¥hu �xovány na
hodnoty P ′=145.1317 dne a P =7.146644 dne.

Zp·sob m¥°ení ru£ní automatický
Drahové °e²ení 5 6
∆T (RJD) 49300-52670 49300-52670
Tmin.RV(RJD) 48302.655± 0.010 48302.651± 0.013
K1(km s−1) 85.41± 0.89 84.26± 1.28
q = K1/K2 0.922± 0.014 0.909± 0.020
γ1(km s−1) 8.16± 0.60 8.22± 0.74
rms1(km s−1) 4.07 5.66
N 33 37
Zp·sob m¥°ení ru£ní automatický
Drahové °e²ení 7 8
∆T (RJD) 55579-55978 55579-55980
Tmin.RV(RJD) 48302.651± 0.003 48302.655± 0.006
K1(km s−1) 86.94± 0.32 86.89± 0.62
q = K1/K2 0.937± 0.005 0.956± 0.010
γ1(km s−1) 8.67± 0.33 7.69± 0.42
γ2(km s−1) 8.07± 0.28 7.86± 0.52
γ3(km s−1) 7.64± 0.30 8.89± 0.70
γ4(km s−1) � 5.55± 0.98
rms1(km s−1) 1.99 3.19
rms2(km s−1) 2.04 1.68
rms3(km s−1) 2.26 4.21
rms4(km s−1) � 5.66
N 82 91

Dráhová °e²ení a spektrální rozklad programem KOREL

Program KOREL (Hadrava 1995, 1997, 2009) umoº¬uje hledání, jak dráhových
element·, tak spekter aº p¥tinásobného systému. Tento program jsem m¥la k dis-
pozici ve verzi 2.12.04. V tabulce 2.7 jsou uvedeny rozkládané oblasti a po£ty
k tomu pouºitých spekter.

P°ed vstupem do programu KOREL je t°eba spektra upravit tak, aby byla
ekvidistantní v radiální rychlosti. K tomu jsem pouºila program HEC35 napsaný
P. Harmancem, který k interpolaci mezi body pouºívá Hermitovy polynomy. K vá-
hování jednotlivých spekter jsem pouºila program SN2 napsaný P. Harmancem.
Uºivatel zadá spektrální oblast, kde se nachází hv¥zdné kontinuum a program
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Obrázek 2.5: K°ivky radiálních rychlostí terciáru spektrálního typu B. �íslování
jednotlivých panel· odpovídá £íslování dráhových °e²ení v tabulce 2.4. Hodnoty
na svislých osách panel· jsou udány v km s−1.

v ní ur£í rozptyl bod·. Dal²í moºnost váhování spekter odhadem poissonovského
²umu je uvedena v dal²í kapitole. Program KOREL umoº¬uje modelovat k°iv-
ku radiálních rychlostí trojhv¥zdy systému s prom¥nným argumentem pericentra
vn¥j²í dráhy. Za vstup do programu jsem mohla pouºít ve²kerá dostupná elektro-
nická spektra. Rozkládané spektrální oblasti jsou vybrány na základ¥ vzájemného
p°ekryvu (nebo nep°ekryvu) spektrálních oblastí pokrytých dostupnými spektry
(viz tabulka 2.1). V oblastech, které jsou v tabulce 2.7 ozna£eny jedni£kou jsem
rozkládala t°i spektra odpovídající t°em sloºkám trojhv¥zdy. V²echny tyto oblas-
ti bylo moºné rozkládat dohromady, protoºe neobsahují atmosferické spektrální
£áry (toto tvrzení sice neplatí pro oblast 6330 � 6445Å, ale atmosferické £áry jsou
v této oblasti na²t¥stí velmi slabé, tak°ka neznatelné). V oblastech, které jsou
v tabulce 2.7 ozna£eny dvojkou bylo nezbytné krom t°í hv¥zdných spekter roz-
kládat je²t¥ spektrum zemských atmosferických £ar. Tuto oblast jsem rozkládala
nezávisle na ostatních. V tabulce 2.8 jsou uvedena dráhová °e²ení nalezená pro-
gramem KOREL. I nadále platí, ºe £árkovan¥ zna£íme elementy vn¥j²í dráhy
a ne£árkovan¥ elementy vnit°ní dráhy. �e²ení KOR1 odpovídá rozkladu oblastí
zna£ených v tabulce 2.7 jedni£kou, °e²ení KOR2 rozkladu oblasti zna£ené dvojkou
ve stejné tabulce. Rozmotaná spektra jednotlivých sloºek trojhv¥zdy jsou ukázá-
na v obrázcích 2.8 � 2.12. Zna£ení jednotlivých sloºek trojhv¥zdy v obrázcích je:
Aa primár spektrálního typu A, Ab sekundár spektrálního typu A, B terciár spek-
trálního typu B. Rozmotaná spektra jednotlivých sloºek trojhv¥zdy nebyla nijak
upravována.

Program KOREL bohuºel neposkytuje odhady chyb jednotlivých paramet-
r·. K minimalizaci sumy £tverc· dané vztahem (1.31) pouºívá Simplex (Nelder
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Obrázek 2.6: K°ivky radiálních rychlostí t¥ºi²t¥ dvojhv¥zdy tvo°ené primárem
a sekundárem spektrálního typu A. �íslování panel· odpovídá £íslování dráho-
vých °e²ení v tabulkách 2.5 a 2.6. Hodnoty na svislých osách panel· jsou udány
v km s−1.

a Mead 1965), u n¥hoº není zaru£ena konvergence ke globálnímu minimu funk-
ce. Dráhová °e²ení uvedená v tabulce 2.8 jsou tak do ur£ité míry pouze formální
(v blízkém okolí tohoto °e²ení existují dal²í s ekvivaletní sumou £tverc·). Abych
ur£ila robustnost nalezených hodnot patrametr·, pou²t¥la jsem program KOREL
opakovan¥ z bodu v parametrickém prostoru, který odpovídal minimu nalezené-
mu v p°ede²lém b¥hu. V tabulce 2.8 je uvedené °e²ení s nejniº²í sumou £tverc·.
Takto jsem zjistila, ºe zna£ná nejistota panuje p°edev²ím v parametrech K1, q,
K ′

3, q
′ a e′. A£koliv váhovanou sumu £tverc·, kterou program vypisuje a danou

vztahem (1.31), nelze interpretovat jako χ2, zkoumala jsem °ezy parametrickým
prostorem tak, abych získala aspo¬ základní p°edstavu o nejistot¥ parametr· K1,
q, K ′

3, q
′ a e′. Za tím ú£elem jsem napsala aplikaci, která vygeneruje sady para-

metr·, jeº chceme vy²et°it, a následn¥ zavolá program KOREL, který pro danou
sadu spo£te sumu £tverc·. Mapy °ez· parametrickým prostorem jsou uvedeny
v obrázcích 2.13 � 2.15. Na základ¥ t¥chto map jsem odhadla nejistotu mapova-
ných parametr· a uvedla ji v tabulce 2.8.

2.3 Fotometrie ξ Tau

2.3.1 Zpracovávaná data

Poda°ilo se nám nashromáºdit °adu fotometrických pozorování kalibrovaných
v Johnosonov¥ UBV systému. Základní charakteristika shromáºd¥ných dat je
uvedena v tabulce 2.9. tj. £asový interval pokrytý daty ∆T , �ltry ve kterých
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Obrázek 2.7: Vývoj argumentu pericentra dráhy terciáru spektrálního typu B
v £ase, daný dráhovými °e²eními z tabulek 2.4, 2.5 a 2.6. Barevné zna£ení: £erná �
°e²ení spo£tená na radiálních rychlostech terciáru (dráhová °e²ení 1 � 4), £ervená �
°e²ení spo£tená na radiálních rychlostech m¥°ených srovnáním se syntetickými
pro�ly (dráhová °e²ení 6 a 8), modrá � °e²ení spo£tená na radiálních rychlostech
m¥°ených programem SPEFO (dráhová °e²ení 5 a 7).

se pozorovalo a jejich p·vod. Seznam astronom·, kte°í získali studovaná data, je
uveden v p°íloze C. Ve²kerá pouºívaná fotometrie byla po°ízena fotometry s fo-
tonásobi£em (tj. nejedná se o CCD fotometrii).

Popis jednotlivých soubor· pozorování:

• Hvarská fotometrie: Ve²kerá pozorování byla po°ízena 0.65m re�ektorem
observato°e Hvar. Redukci pozorování a jejich transformaci do Johnsonova
systému provedli dr. Harmanec a dr. Boºi¢ programem HEC22 (Harma-
nec 2011). Na redukci a transformaci do Johnsonova systému pozorování
sesbíraných v roce 2011 jsem se podílela. Jako srovnávací hv¥zda byla po-
uºita 4 Tau (HD21686, HIP 16322, HR1061) a kontrolní 6 Tau (HD21933,
HIP 16511, HR1079).

• M¥°ení druºice Hipparcos: P·vodní magnitudy m¥°ené druºicí Hippar-
cos v ²irokopásmovém �ltru Hp p°evedl dr. Harmanec do Johnsonova sys-
tému pomocí p°evodního vztahu (2.2) odvozeného Harmancem (1998)

V = Hp − 0.2964(B − V ) + 0.005(U − B) +

0.1110(B − V )2 + 0.0157(B − V )3 + 0.0072, (2.2)

kde U , B, V jsou zdánlivé jasnosti hv¥zdy v p°íslu²ných �ltrech Johnsonova
systému. P°evodem tak získáme jasnosti ve �ltru V . Za barevné indexy bylo
dosazeno do vztahu (2.2) z redukované a transformované hvarské fotometrie.
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Tabulka 2.7: Seznam rozkládaných spektrálních oblastí programem KOREL a po-
£ty N rozkládaných spekter. 1 Spektra neobsahují atmosferické £áry, a tak je moº-
né je rozkládat dohromady. 2 Spektra obsahují silné £áry atmosferických vodních
par, a tak je nezbytné je rozkládat zvlá²´.

Spektrální oblast(Å) N
4280 � 44001 23
4400 � 45181 59
4770 � 49851 11
6330 � 64451 37
6506 � 66202 58
6620 � 67501 37

Tabulka 2.8: Nejlep²í dráhové °e²ení nalezené programem KOREL. Uvedené drá-
hové elementy jsou: P ′ anomalistická ob¥ºná perioda vn¥j²í dráhy, P ′

sid siderická
ob¥ºná perioda, T ′

peri epocha periastra, e′ výst°ednost, ω′ argument pericentra,
dω′/dt rychlost stá£ení periastra, K ′

3 polovi£ní amplituda k°ivky radiálních rych-
lostí terciáru, q′ hmotový pom¥r, P siderická perida vnit°ní dráhy, Tmin.RV epo-
cha minima k°ivky radiálních rychlostí t¥sné dvojhv¥zdy, K1 polovi£ní amplituda
k°ivky radiálních rychlostí primáru, q hmotový pom¥r.

Dráhové °e²ení KOR1 KOR2
Dráhový element
P ′(d) 145.6030 145.5928
P ′
sid(d) 145.1378 145.1394
T ′
peri(RJD) 55755.0418 55755.1815
e′ 0.202± 0.04 0.203
ω′(◦) 368.5± 2.0 368.3
dω′/dt(◦d−1) 0.0079 0.0077
K ′

3(km s−1) 34.91± 1.0 34.76
q′ = K ′

1+2/K
′
3 1.087± 0.20 1.087

P (d) 7.146644 7.146644
Tmin.RV(RJD) 48299.0758 48299.0787
K1(km s−1) 89.12± 2.0 88.73
q = K1/K2 0.959± 0.05 0.958

• M¥°ení z Villanova APT: Ve²kerá pozorování byla po°ízena 0.8m re�ek-
torem. Redukci m¥°ení a jejich transformaci do Johnsonova systému pro-
vedli pracovníci tam¥j²í observato°e. Jako kontrolní hv¥zda byla pozorována
6 Tau (HD21933, HIP 16511, HR1079).

• M¥°ení z South African Astronomical Observatory: Ve²kerá pouºi-
tá m¥°ení byla po°ízena 0.5m re�ektorem SAAO. Redukci m¥°ení a jejich
transformaci do Johnsonova systému provedli dr. Zasche a dr. Harmanec
programem HEC22.
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Obrázek 2.8: Individuální spektra trojhv¥zdy rozmotaná programem KOREL.
Horní panel � sloºky t¥sné dvojhv¥zdy spektrálního typu A, spodní panel �
vzdálen¥j²í sloºka spektrálního typu B, λ vlnová délka. Hodnoty na svislé ose
jsou udány v relativním zá°ivém toku. Spektrum ozna£ené Ab je posunuté v re-
lativním zá°ivém toku o -0.1. Význa£nou spektrální £arou v oblasti je Hγ.

Na observato°ích v SAAO a Villanov¥ se pouºívají zeslabovací �ltry (tzv. ²edé
�ltry), které slouºí k zeslabení zá°ivého toku od jasných hv¥zd tak, aby nedo²lo
k saturaci nebo aº po²kození detektoru. A£koliv by zeslabovací �ltry m¥ly pohl-
covat zá°ení ve v²ech vlnových délkách stejn¥, není tomu tak. Díky tomu není
transformace do Johnsonova systému ideální. Ve �ltrech U a B jsou ve²kerá m¥-
°ení posunuta v magnitud¥. Pakliºe je tento posun pro v²echna m¥°ení stejný,
nep°edstavuje problém pro °e²ení sv¥telné k°ivky.

Sv¥telné k°ivky kreslené pro dále zpracovávaná data jsou ukázány: v obráz-
ku 2.16 pro m¥°ení ve �ltru U, 2.17 pro m¥°ení ve �ltru B a 2.18 pro m¥°ení ve
�ltru V. Jednotlivé zdroje jsou odd¥leny barevn¥.

2.3.2 �e²ení sv¥telné k°ivky programem PHOEBE

Program PHOEBE Pr²a a Zwitter (2005, 2011) je komplexní program ur£ený
k modelování zákrytových dvojhv¥zd. Program uºivateli umoº¬uje °e²it zárove¬
sv¥telnou k°ivku i k°ivku radiálních rychlostí (kontrolovat parametry, které de�-
nují k°ivku radiálních rychlostí lze ov²em pouze nep°ímo). Program je nadstavbou
na známého programu WD Wilson a Devinney (1971). K minimalizaci váhova-
ných kvadrát· odchylek pozorované a modelové k°ivky (χ2) pouºívá program dv¥
metody: 1) diferenciální korekce, 2) Simplex (Nelder a Mead 1965). První uvede-
ná metoda je obdobou Gaussovy �Newtonovy metody minimalizace funkce, která
hledá minimum funkce tak, ºe ji v blízkém okolí prvotního odhadu β0 p°ibliºuje
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Obrázek 2.9: Individuální spektra trojhv¥zdy rozmotaná programem KOREL.
Sloºky trojhv¥zdy (shora): primár a sekundár spektrálního typu A, terciár spek-
trálního typu B, λ vlnová délka. Hodnoty na svislé ose jsou udány v relativním
zá°ivém toku. Spektrum ozna£ené Ab je posunuté v relativním zá°ivém toku o -
0.1, spektrum ozna£ené B o -0.2. Význa£nými spektrálními £arami v oblasti jsou
He I 4471Å a Mg II 4481Å.

kvadratickou formou

β1 = β0 − H−1g, (2.3)

kde β1 je nový odhad minima, H hessián a g gradient funkce. Mininalizovaná
funkce není kvadratická forma, a tak je nezbytné výpo£et vztahu (2.3) opakovat
dokud uspokojiv¥ nezkonverguje. Formální odhad chyb lze provést výpo£tem ko-
varian£ní matice v okolí nalezeného minima. Metoda diferenciálních korekcí není
schopna opustit lokální minimum a chyby odhadnuté z p°íslu²né kovarian£ní ma-
tice charakterizují pouze lokální minimum (proto také °íkáme, ºe odhad chyb je
pouze formální). Program bohuºel neumoº¬uje °e²ení k°ivky radiálních rychlos-
tí vícenásobných systému, a tak jsem �tovala pouze sv¥telnou k°ivku. Hmotový
pom¥r sloºek t¥sné dvojhv¥zdy q = K1/K2 jsem dosadila z °e²ení KOR1 (viz
tabulka 2.8). Velikost hlavní poloosy a t¥sné dvojhv¥zdy jsem odhadla na základ¥
°e²ení k°ivky radiálních rychlostí a následn¥ tuto hodnotu zp°es¬ovala na základ¥
°e²ením sv¥telné k°ivky nalezeného sklonu dráhy i. K jednotlivým fotometric-
kým m¥°ením jsem nem¥la odhad jejich nejistoty. S výjimkou hvarských m¥°ení
by ur£ení chyby jednotlivých bod· bylo velmi komplikované, jelikoº z ostatních
observato°í nemám k dispozici p·vodní neredukovaná m¥°ení. Jednou z moºnos-
tí, jak odhadnout nejistotu souboru m¥°ení, je zkoumat rozptyl m¥°ených bod·
v plochých £ástech sv¥telné k°ivky. Tím ale p°edpokládáme, ºe v oblasti, kde
zkoumáme rozptyl bod·, opravdu nedochází k ºádné fyzikální zm¥n¥. Zárove¬ je

37



0.75

0.85

0.95

1.05 Aa

0.75

0.85

0.95

1.05 Aa

Ab

0.65

0.75

0.85

0.95

1.05

 4800  4850  4900  4950

λ(Å)

B

Obrázek 2.10: Individuální spektra trojhv¥zdy rozmotaná programem KOREL.
Horní panel � sloºky t¥sné dvojhv¥zdy spektrálního typu A, spodní panel �
vzdálen¥j²í sloºka spektrálního typu B, λ vlnová délka. Hodnoty na svislé ose
jsou udány v relativním zá°ivém toku. Spektrum ozna£ené Ab je posunuté v re-
lativním zá°ivém toku o -0.1. Význa£nou spektrální £arou v oblasti je Hβ.

takový odhad ovlivn¥n tím, kolik je v zkoumané oblasti m¥°ených bod·. V tabul-
ce 2.10 jsou vyneseny parametry popisující sloºky t¥sné dvojhv¥zdy, které jsem
získala modelováním sv¥telné k°ivky. Parametry, které jsem hledala, p°i modelo-
vání sv¥telné k°ivky jsou: perioda vnit°ní dráhy P , epocha primárního minima
sv¥telné k°ivky Tmin.m, sklon dráhy i, polom¥ry obou sloºek R1 a R2 a efektivní
teplota sekundární sloºky T (2)

eff . Abych mohla odhadnout nejistotu konvergovaných
parametr·, zkou²ela jsem hledat °e²ení sv¥telné k°ivky pro r·zné výchozí hodno-
ty hledaných parametr·. Na základ¥ toho jsem odhadla chyby t¥chto parametr·.
Nejedná se ov²em o výsledek systematického mapování parametrického prostoru
χ2, a tak jsou uvedené nejistoty pouze orienta£ní. Následující parametry jsem dr-
ºela za�xované: hmotový pom¥r q, efektivní teplota primární sloºky T (1)

eff , relativní
p°ísp¥vek zá°ení t°etí sloºky k celkovému zá°ivému toku od soustavy ve �ltrech
UBV LU

3 , L
B
3 , L

V
3 a velikost hlavní poloosy a. K popisu okrajového ztemn¥ní jsem

pouºila lineární zákon. Koe�cienty lineárního zákona jsem dosadila z tabulek na-
po£tených Claretem (2000). Velikost efektivní teploty primáru T (1)

eff jsem odhadla
na základ¥ porovnání KORELem rozloºených spektrálních pro�l· se syntetický-
mi spektry (viz dal²í kapitola). Relativní p°ísp¥vky t°etí sloºky k celkové jasnosti
jsem odhadla pomocí vztahu (1.3). Dále jsou uvedeny relativní jasnosti primáru
a sekundáru LU,B,V

1,2 . Tyto parametry program PHOEBE nehledá a je t°eba je
dopo£íst pro dané °e²ení sv¥telné k°ivky. Nalezené °e²ení jsem vyuºila k spo£ítá-
ní relativních polom¥r· sloºek t¥sné dvojhv¥zdy vzhledem k velikosti její hlavní
poloosy r1,2 = R1,2/a a zdánlivé hv¥zdné velikosti v²ech sloºek trojhv¥zdy ve �l-
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Obrázek 2.11: Individuální spektra trojhv¥zdy rozmotaná programem KOREL.
Horní panel � význa£né spektrální £áry v oblasti jsou Si II 6347Å a Si II 6371Å,
spodní panel � význa£ná spektrální £ára je He I 6678Å, oba panely � sloºky
trojhv¥zdy (shora): primár a sekundár spektrálního typu A, terciár spektrální-
ho typu B, λ zna£í vlnovou délku. Hodnoty na svislé ose jsou udány v relativním
zá°ivém toku.

trech Johnsonova systému mU,B,V
1,2,3 . Ze souboru studovaných dat jsem se rozhodla

vylou£it m¥°ení ve �ltru U získaná ve Villanov¥ a v SAAO. Oba soubory nejsou
p°íli² bohaté a jsou v·£i hvarským m¥°ením posunuty v magnitud¥. To, zdali je
tento posun stejný ve v²ech fázích sv¥telné k°ivky stejný, není z°ejmé. Z para-
metr· uvedených v tabulce 2.10, ale i z spektroskopických pozorování, je zjevné,
ºe zákryty obou sloºek nemohou být úplné, protoºe ob¥ sloºky t¥sné dvojhv¥zdy
jsou tak°ka identické a pokles jasnosti systému velmi malý.

2.4 Obraz systému ξ Tau

V této chvíli bych se m¥la vrátit na za£átek a zp°esnit parametry, které jsem
p°i výpo£tu dráhových °e²ení drºela �xované (nap°. ob¥ºná perioda sloºek t¥s-
né dvojhv¥zdy P .) Kaºdopádn¥ nyní mám jiº dostatek informací, abych odhadla
vlastnosti sloºek ξ Tau. Dosazením do vztahu (1.24) ur£ím hmotnosti obou sloºek
t¥sné dvojhv¥zdy MAa = 2.29 ± 0.19M�, MAb = 2.20 ± 0.15M�. Dosazením
do vztahu (1.23) ur£ím hmotnost terciáru MB = 4.88 ± 0.94M� a op¥tov-
ným dosazením do vztahu (1.24) velikost sklonu vn¥j²í dráhy i′ = 57 ± 6 deg.
Dosazením do vztahu (1.21) m·ºeme nyní ur£it velikost hlavní poloosy vnit°-
ní a = 25.79 ± 0.80R� i vn¥j²í a′ = 245 ± 30R� dráhy. Schéma systému je
ukázáno v obrázku 3.3. Nejistoty parametr· uvedených v tomto odstavci jsem od-
hadla na základ¥ hodnot uvedených v tabulkách 2.8 a 2.10. Díky tomu, ºe nemám
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Obrázek 2.12: Individuální spektra trojhv¥zdy rozmotaná programem KOREL.
Horní panel � sloºky t¥sné dvojhv¥zdy spektrálního typu A, spodní panel �
vzdálen¥j²í sloºka spektrálního typu B, λ vlnová délka. Hodnoty na svislé ose
jsou udány v relativním zá°ivém toku. Spektrum ozna£ené Ab je posunuté v re-
lativním zá°ivém toku o -0.1. Význa£nou spektrální £arou v oblasti je Hα.

odhadnuty nejistoty v²ech dráhových element·, p°edstavují nejistoty parametr·
uvedených v tomto odstavci spí²e spodní odhady skute£né nejistoty.
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Obrázek 2.13: Výsledek mapování funkce (1.31) v okolí dráhového °e²ení KOR1
z tabulky 2.8. Mapování bylo provedeno ve výst°ednosti vn¥j²í dráhy e′ a ar-
gumentu pericentra vn¥j²í dráhy ω′. S ozna£uje velikost funkce (1.31). Ostatní
dráhové parametry byly p°i mapování za�xované na hodnotách dráhového °e²ení
KOR1 uvedeného v tabulce 2.8.

Tabulka 2.9: Základní charakteristika fotometrických pozorování pouºitých v prá-
ci. ∆T (RJD) je £asový interval pokrytý pozorováními z daného souboru, N po-
£et m¥°ení v daném souboru. 1 Pouze pozorování ve �ltrech V a B byla pouºi-
ta v této práci. Zdroje: hvar=Observato° Hvar, Chorvatsko, hip=druºice Hip-
parcos, saao=South African Astronomical Observatory, Jihoafrická Republika,
vill =Villanova APT, USA

Soubor £. ∆T (RJD) �ltry N zdroj
1 54116�55945 UBV 1308 hvar
2 47909�48695 HIP 69 hip
3 55569�55579 UBV1 76 saao
4 55883�55956 UBV 401 vill
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Obrázek 2.14: Výsledek mapování funkce (1.31) v okolí dráhového °e²ení KOR1
z tabulky 2.8. Mapování bylo provedeno ve hmotovém pom¥ru q′ obou sloºek t¥sné
dvojhv¥zdy a terciáru spektrálního typu B a polovi£ní amplitud¥ k°ivky radiál-
ních rychlostí t¥ºi²t¥ t¥sné dvojhv¥zdy K1+2. S ozna£uje velikost funkce (1.31).
Ostatní dráhové parametry byly p°i mapování za�xované na hodnotách dráhové-
ho °e²ení KOR1 uvedeného v tabulce 2.8.

42



 80  82  84  86  88  90  92  94  0.85

 0.9

 0.95

 1

 1.05
 7500

 8000

 8500

 9000

 9500

 10000

K1(kms-1)

q

 8000

 8200

 8400

 8600

 8800

 9000

 9200

 9400

S

Obrázek 2.15: Výsledek mapování funkce (1.31) v okolí dráhového °e²ení KOR1
z tabulky 2.8. Mapování bylo provedeno ve hmotovém pom¥ru q sloºek t¥sné
dvojhv¥zdy a polovi£ní amplitud¥ k°ivky radiálních rychlostí primární sloºky t¥s-
né dvojhv¥zdy K1. S ozna£uje velikost funkce (1.31). Ostatní dráhové parametry
byly p°i mapování za�xované na hodnotách dráhového °e²ení KOR1 uvedeného
v tabulce 2.8.
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Obrázek 2.16: Studovaná fotometrická pozorování ξ Tau v Johnsonov¥ �ltru U.
Fázový diagram je kreslený pro periodu vnit°ní dráhy P=7.146656 dne a epochu
minima Tmin=RJD48302.637. Plná £ára znázor¬uje model sv¥telné k°ivky da-
ný parametry uvedenými v tabulce 2.10. Zdroje m¥°ení: £erná Observato° Hvar,
a hn¥dá Villanova APT. Modelové primární minimum (fáze 0.0) je m¥l£í neº
minimum sekundární (fáze 0.5).
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Obrázek 2.17: Studovaná fotometrická pozorování ξ Tau v Johnsonov¥ �ltru B.
Fázový diagram je kreslený pro periodu vnit°ní dráhy P=7.146656 dne a epochu
minima Tmin=RJD48302.637. Plná £ára znázor¬uje model sv¥telné k°ivky daný
parametry uvedenými v tabulce 2.10. Zdroje m¥°ení: £erná Observato° Hvar, £er-
vená SAAO a hn¥dá Villanova APT. Modelové primární minimum (fáze 0.0) je
m¥l£í neº minimum sekundární (fáze 0.5).
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Obrázek 2.18: Studovaná fotometrická pozorování ξ Tau v Johnsonov¥ �ltru V.
Fázový diagram je kreslený pro periodu vnit°ní dráhy P=7.146656 dne a epochu
minima Tmin=RJD48302.637. Plná £ára znázor¬uje model sv¥telné k°ivky da-
ný parametry uvedenými v tabulce 2.10. Zdroje m¥°ení: £erná Observato° Hvar,
£ervená SAAO, modrá druºice Hipparcos a hn¥dá Villanova APT. Modelové pri-
mární minimum (fáze 0.0) je m¥l£í neº minimum sekundární (fáze 0.5).
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Tabulka 2.10: Výsledek modelování sv¥telné k°ivky ξ Tau. Uvedené paramet-
ry jsou: P ob¥ºná perioda, Tmin.m epocha primárního minima sv¥telné k°ivky,
i sklon dráhy, T (2)

eff efektivní teplota sekundáru, R1 polom¥r primáru, R2 polom¥r
sekundáru, a velikost hlavní poloosy, q hmotový pom¥r, T (1)

eff efektivní teplota
primáru a LX

3 relativní jasnost terciáru v p°íslu²ném �ltru X ε {U,B, V }. Dále
jsou uvedeny parametry: relativní polom¥ry primáru a sekundáru r1,2 = R1,2/aA
vzhledem k velikosti hlavní poloosy t¥sné dvojhv¥zdy a, relativní jasnost primáru
LX
1 , relativní jasnost sekundáru LX

2 a zdánlivé hv¥zdné velikosti mX
i v²ech slo-

ºek trojhv¥zdy ve �ltrech Johnsonova systému, i= 1 primár, i = 2 sekundár, i = 3
terciár.

Hledané parametry Hodnota
P (d) 7.146656± 0.000020
Tmin.m(RJD) 48302.6371± 0.0010
i(◦) 86± 1
T

(2)
eff (K) 9450± 200
R1(R�) 2.1± 0.5
R2(R�) 1.7± 0.5
r1 = R1/a 0.081± 0.02
r2 = R2/a 0.066± 0.02
Fixované parametry Hodnota
a(R�) 25.79
q = K1/K2 0.959
T

(1)
eff (K) 9300
LU
3 0.69

LB
3 0.64

LV
3 0.60
Dopo£tené parametry Filtr

U B V
L1 0.18 0.21 0.23
L2 0.13 0.15 0.17
m1(mag) 5.19 5.34 5.32
m2(mag) 5.49 5.66 5.65
m3(mag) 3.71 4.12 4.28
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3. Srovnávání syntetických spekter
s pozorovanými spektry
V rámci diplomové práce jsem napsala program (s pracovním názvem Interpol)
slouºící k porovnávání syntetických spekter vícenásobných hv¥zdných systém· se
spektry pozorovanými. V sou£asné dob¥ jiº existuje °ada sítí syntetických spekter.
Mojí snahou bylo vyvinout program, jeº by interpoloval v t¥chto sítích a meto-
dou nejmen²ích £tverc· hledal nejlep²í shodu mezi pozorovanými a synetickými
spektry a tím jsem mohla odhadovat n¥které hv¥zdné parametry.

Tato kapitola je v¥nována p°edev²ím stru£nému popisu programu, moºnostem
jeho vyuºití a stupni vývoje programu. V záv¥ru kapitoly je p°edvedena funk£-
nost programu na spektrech ξ Tau a V346Cen. Program je psaný v jazyce C++
a je stále nehotový. Stupe¬ vývoje programu je ale dostate£ný, takºe jej jiº lze
pouºívat k analýze spekroskopických pozorování.

3.1 Sít¥ syntetických spekter

V sou£asné dob¥ program interpoluje ve t°ech sítích syntetických spekter. T¥mi
sít¥mi jsou:

1. OSTAR: Sí´ 690 syntetických spekter vytvo°ili Lanz a Hubený (2002). Mo-
dely hv¥zdných atmosfér napo£ítali programem TLUSTY Hubený (2012c)
a z nich syntetická spektra programem SYNSPEC Hubený (2012a). Jedná
se o modely planparalelních atmosfér v hydrostatické rovnováze. Zapo£ítané
jsou i odchylky od lokální termodynamické rovnováhy. Rozsah sít¥: v efek-
tivní teplot¥ je Teff ε [27500 : 55000]K s krokem ∆Teff = 2500K, v gravita£-
ním zrychlení log gmax ε [3.0 : 4.75] cm s−2 s krokem ∆ log g = 0.25 cm s−2.
Maximální rozsah v log g nemají v²echny efektivní teploty stejný. Spodní li-
mit gravita£ního zrychlení je dán teoretickou hodnotou Eddingtonovy meze.
Rozsah v metalicit¥ Z je od dvojnásobku slune£ní metalicity aº po nulovou.
Obsah helia Y je roven slune£nímu a mikroturbulentní rychlost je rovna
vt = 10 km s−1.

2. BSTAR: Sí´ 1540 syntetických spekter vytvo°ili Lanz a Hubený (2007). Mo-
dely hv¥zdných atmosfér napo£ítali programem TLUSTY Hubený (2012c)
a z nich syntetická spektra programem SYNSPEC Hubený (2012a). Jedná
se o modely planparalelních atmosfér v hydrostatické rovnováze. Zapo£ítané
jsou i odchylky od lokální termodynamické rovnováhy. Rozsah sít¥: v efek-
tivní teplot¥ je Teff ε [15000 : 30000]K s krokem ∆Teff = 1000K, v gravita£-
ním zrychlení log gmax ε [1.75 : 4.75] cm s−2 s krokem ∆ log g = 0.25 cm s−2.
Maximální rozsah v log g nemají v²echny efektivní teploty. Spodní limit
na gravita£ní zrychlení je dán teoretickou hodnotou Eddingtonovy meze.
Rozsah v metalicit¥ Z je od dvojnásobku slune£ní metalicity aº po nulovou.
Obsah helia Y je roven slune£nímu a mikroturbulentní rychlost je rovna
vt = {2, 10} km s−1.

48



3. POLLUX: Sí´ syntetických spekter napo£ítali Palacios a kol. (2011). K vý-
po£tu model· hv¥zdných atmosfér pouºili °adu dostupných kód· (jmeno-
vit¥ CMFGEN�Hillier a Miller 1998, ATLAS12 �Kurucz 2005, MARCS�
Gustafsson 1975) a pokryli tak obrovské mnoºství parametr·. V této prá-
ci jsem pouºívala pouze spektra napo£tená z Kuruczových model·. Jedná
se o modely planparalelních atmosfér v hydrostatické rovnováze. Odchyl-
ky od lokální termodynamické rovnováhy nejsou v t¥chto modelech zapo£-
teny. Spektra byla z model· atmosfér napo£tena programem SYNSPEC
Hubený (2012a). Rozsah sít¥: v efektivní teplot¥ je Teff ε [7000 : 15000]K
s krokem ∆Teff = 250K, v gravita£ním zrychlení log g ε [3.50 : 5.00] cm s−2

s krokem ∆ log g = 0.50 cm s−2, v metalicit¥ Z je od nulové aº po slune£ní.
Obsah helia Y je roven slune£nímu a mikroturbulentní rychlost je rovna
vt = 2 km s−1.

Sí´, kterou pouºíváme, je tedy do ur£ité míry nekonzistentní. Tam kde se vý²e
uvedené £ásti p°ekrývají se jednotlivá spektra zcela neshodují, je to dáno tím,
ºe jednotlivé její £ásti byly po£ítány �s jinou fyzikou� . Celkový rozsah pouºíva-
né sít¥ v efektivní teplot¥ je Teff ε [7000 : 55000]K. V gravita£ním zrychlení je
rozsah pokrytý v²emi spektry �pouze� log g ε [3.50 : 4.75], ale v rámci n¥kterých
podmnoºin sít¥ je tento rozsah podstatn¥ v¥t²í.

3.2 Program Interpol

Hlavní nevýhodou vý²e uvedených sítí syntetických spekter je to, ºe pokrývají
pouze diskrétní mnoºinu parametr· Teff , log g a Z. Program Interpol v této síti
interpoluje, a tak v mezích sít¥ dostaneme spojitý parametrický prostor, £ímº
danou nevýhodu odstra¬uje. Abychom mohli interpolované spektrum porovnávat
s pozorovaným je t°eba jej dále rota£n¥ roz²í°it na pozorovanou promítnutou ro-
ta£ní rychlost, p°enásobit relativním zá°ivým Lr výkonem, pakliºe se jedná o sloº-
ku spektra vícenásobného systému a posunout spektrum o p°íslu²nou radiální
rychlost. Protoºe se absolutn¥ kalibrovaná spektrometrie opravená o atmosferic-
kou a p°ístrojovou extinkci tak°ka nepo°izuje, pracuje program pouze se spektry
normalizovanými v·£i spojitému hv¥zdnému zá°ení. Kroky vedoucí k napo£ítání
syntetického spektra jsou:

1. Nejprve je nezbytné p°ipravit sí´ spekter tj. interpolovat ji do poºadovaného
rozli²ení. K tomu jsem napsala pomocný program PREPGRID. Sí´ spekter
je moºné p°ipravit tak, ºe je ekvidistatní ve vlnové délce, nebo v radiální
rychlosti. V druhém p°ípad¥ je i bod spektra λi volen dle vztahu

λi = λ1

(
1 +

RV

c

)i− 1

(3.1)

kde λ1 je první bod spektra, RV radiální rychlost a c je rychlost sv¥t-
la. K interpolaci v jednom rozm¥ru pouºívám kubické spline. Kód jsem
p°evzala z Press a kol. (2007) a dále jej upravila pro pot°eby programu.
Jakmile je sí´ p°ipravena je moºné v ní interpolovat v parametrech Teff

a log g. K interpolaci nikdy nepouºíváme v²echna dostupná spektra, ale pou-
ze n (kde velikost n je dána volbou uºivatele, ale nedoporu£uje se pouºívat
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n ≥ 6) spekter, která leºí v okolí parametru v n¥mº interpolujeme. Jestli-
ºe tedy chceme nalézt spektrum, ur£ené parametry: log g = 4.2 cm s−2,
Teff = 18300K a n = 5 tak program nejprve interpoluje v log g v ro-
vinách o teplotách Teff = {16000, 17000, 18000, 19000, 20000}K. V t¥chto
spektrech poté interpoluje v efektivní teplot¥.

2. Následn¥ je t°eba spektrální pro�l rozto£it na p°íslu²nou promítnutou rota£-
ní rychlost vrot sin i. Za tím ú£elem Interpol volá program ROTINS (Hube-
ný 2012b). Krom¥ rota£ního roz²í°ení spektrálních £ar je program ROTINS
schopen vypo£íst i p°ístrojové roz²í°ení pro�lu.

3. Spo£tený pro�l je t°eba posunou v radiální rychlosti o hodnotu danou vzta-
hem (1.9). Je vhodné vºdy srovnávat oblasti o n¥kolik Å krat²í neº, jak
dlouhá jsme si p°ipravili spektra sít¥. Interval vlnových délek, ve kterém
program srovnává syntetická a pozorovaná spektra, se b¥hem srovnávání ne-
m¥ní. Pakliºe nainterpolované spektrum posuneme v radiální rychlosti, pak
bude na jedné stran¥ kousek spektra �chyb¥t� (program Interpol chyb¥jící
oblast doplní spojitým zá°ením). Abychom se vyhnuli potíºím s chyb¥jící
oblastí, srovnáváme v intervalu vlnových délek krat²ím neº je délka spekter
sít¥.

4. Pakliºe pracujeme se spektrem vícenásobného systému, tak v libovolném
bod¥ spektra pro relativní intenzitu Ip platí

Ip =
k∑

j=0

LjIj, (3.2)

kde Ij je intenzita spektra j sloºky systému v dané vlnové délce a Lj je
relativní p°ísp¥vek j sloºky k celkové jasnosti systému. Díky tomu, ºe jsou
spektra normalizovaná v·£i spojitému zá°ení, je normalizovaná i celková
jasnost systému L

L =
k∑

j=0

Lj = 1. (3.3)

Interpolované syntetické spektrum je tak t°eba p°enásobit hodnotou Lj.
Obecn¥ platí, ºe Lj = Lj(λ). Na krat²ích úsecích spektra lze tuto závislost
zanedbat a p°edpokládat, ºe Lj = konst.

5. V posledním kroku jsou vys£ítána spektra jednotlivých sloºek a spektrum
vícenásobného systému je hotové.

V dal²ím kroku chceme takto nainterpolovaná spektra srovnávat s pozoro-
vanými a objektivn¥ vybírat taková, která se s pozorovanými nejlépe shodují.
Snaºíme se tedy minimalizovat χ2

χ2 =
n∑

i=0

Iobsi (λ) −
(∑k

j=1 I
synt
j

)
i
(λ |p)

σi

2

, (3.4)

kde i indexuje body spekter, j indexuje sloºky systému, Iobs zna£í pozorované
spektrum, Isynt ozna£uje syntetické spektrum, vektor p = {Teff , log g, vrot sin i, Lr, RV }
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hledané parametry a σi nejistotu i bodu pozorovaného spektra. K minimalizaci
funkcionálu pouºívám Simplex (Nelder a Mead 1965), simplexový kód jsem p°e-
vzala z Press a kol. (2007) a dále jej upravila pro pot°eby programu. Simplex je
jednou z nejjednodu²²ích (ale pom¥rn¥ silných) metod ur£ených k minimalizaci
funkcí více prom¥nných. Jeho hlavní výhodou je to, ºe nevyºaduje znalost deri-
vací funkce, které bych musela po£ítat numericky a tím riskovala, ºe se dostanu
do problém· souvisejících s omezenou p°esností reálných £ísel v po£íta£i. Krom
Simplexu jsem dále zkou²ela Powellovu metodu sdruºených sm¥r· Powell (1964).
Vycházela jsem op¥t z kódu p°evzatého z Press a kol (2007). Simplex není scho-
pen zmapovat celý prostor parametr·. Konvergenci k globálnímu minimu funk-
cionálu (3.4) metoda nezaru£uje, a proto je vhodné program spustit n¥kolikrát
z lokálního minima funkcionálu nalezeného v p°edchozím b¥hu programu. Pakliºe
je v dostate£né blízkosti význam¥j²í minimum, je velmi pravd¥podobné, ºe jej
Simplex najde.

K datu (31.3.2012) je program schopen minimalizovat funkcionál (3.4) pro li-
bovoln¥ násobný systém v parametrech p = {Teff , log g, vrot sin i, Lr, RV }. Pro-
gram je schopen pracovat se spektry ekvidistatními ve vlnové délce, nebo v radi-
ální rychlosti. Je moºné najednou srovnávat libovolný po£et spektrálních oblastí.
Program je uzp·soben pro práci se spektry, která jsou ve formátu výstupu progra-
mu KOREL. Za vstup do programu Interpol je moºné dát jak odd¥lená spektra
jednotlivých sloºek vícenásobného systému (pomocí spektrálního disentanglingu),
tak i p°ímo pozorovaná sloºená spektra. Interpolovat lze v celé síti, nebo si uºivatel
m·ºe rozsah Teff a log g omezit a hledat °e²ení pouze na podprostoru paramet-
r·. Pakliºe máme dob°e odhadnuté parametry p = {Teff , log g, vrot sin i, Lr}, lze
program pouºít k m¥°ení radiálních rychlostí. V této práci jsem takto radiální
rychlosti ξ Tau m¥°ila. Dráhové °e²ení spo£tená na takto m¥°ených radiálních
rychlostech jsou uvedena v tabulkách 2.4, 2.5 a 2.6.

3.3 První srovnání programem Interpol

Syntetické pro�ly jsem srovnávala s pro�ly jednotlivých sloºek rozloºených pro-
gramem KOREL. Rozmotané pro�ly nemají vºdy dokonale rovná hv¥zdná konti-
nua (viz obrázky 2.8 � 2.12, proto je nezbytná jejich op¥tovná rekti�kace. Tu jsem
provedla programem SPEFO. Abych se ujistila, ºe v okolí nalezeného minima
nejsou podstatn¥ významn¥j²í minima funkcionálu (3.4), spustila jsem program
z v p°edchozím b¥hu nalezeného minima n¥kolikrát za sebou. Parametrický pro-
stor v okolí robustních °e²ení je obvykle velmi komplikovaný a £asto má charak-
ter údolí posetého °adou lokálních minim, která jsou ov²em tak°ka rovnocenná.
Simplex najde vºdy jedno z t¥chto minim. Testovací srovnávání jsem provedla
na n¥kolika hv¥zdných systémech. Krom¥ ξ Tau je uveden výsledek srovnává-
ní pro dvojhv¥zdný systém V346Cen (program byl ov²em testován i na dal²ích
hv¥zdných systémech).

Srovnávání syntetických spekter se spektry ξ Tau

Program jsem pouºila k odhadu vý²e uvedených parametr· v²ech sloºek ξ Tau.
Srovnání jsem provád¥la najednou v následujících spektrálních oblastech: 4280 �
4400Å, 4400 � 4518Å a 6506 � 6620Å. Výsledek srovnávání je ukázán v obráz-
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Tabulka 3.1: Výsledek srovnávání syntetických hv¥zdných spekter se spek-
try jednotlivých sloºek ξ Tau programem Interpol. Zna£ení sloºek systému:
Aa=primární sloºka t¥sné dvojhv¥zdy, Ab= sekundární sloºka t¥sné dvojhv¥zdy,
B=vzdálen¥j²í t°etí sloºka. Uvedené parametry: efektivní teplota Teff , gravita£ní
zrychlení log g, promítnutá rota£ní rychlost vrot sin i, relativní jasnost Lr a rych-
lost t¥ºi²t¥ trojhv¥zdy v·£i pozorovateli γ.

Hv¥zdný systém ξ Tau
Sloºka trojhv¥zdy B Aa Ab
Teff(K) 15100 9800 9300
log g(cm s−2) 4.3 4.6 4.2
vrot sin i(km s−1) 230 28 43
Lr 0.68 0.14 0.18
γ(km s−1) 11 8 5

ku 3.1. Nalezené parametry popisující sloºky trojhv¥zdy jsou uvedeny v tabul-
ce 3.1. Zna£ení jednotlivých sloºek trojhv¥zdy odpovídá tomu v obrázcích 2.8 �
2.12. Krom vý²e uvedených spekter jsem m¥la k dispozici i dv¥ spektra ξ Tau
z druºice IUE (International Ultraviolet Explorer). Spektra pokrývají rozsah vl-
nových délek 1150 � 1750Å a 1900 � 3120Å. Vzhledem k tomu, ºe jsou tato spek-
tra velmi za²um¥lá a jejich normalizace v·£i spojitému zá°ení hv¥zdy je velmi
komplikovaná, tak jsem srovnání syntetických spekter s t¥mito spektry do práce
neza°adila. Výsledky získané srovnáváním t¥chto spekter se syntetickými nejsou
v rozporu s výsledky uvedenými v tabulce 3.1.

Srovnávání syntetických spekter se spektry V346Cen

V346Cen je spektrosopická dvojhv¥zda. Její KORELem rozloºené pro�ly laskav¥
poskytl dr. P. Mayer. V této práci se nev¥nujeme studiu systému a pro�ly nám
slouºí pouze k demostraci funk£nosti programu Interpol. Srovnání jsem provád¥-
la najednou v následujících spektrálních oblastech: 4000 � 4589Å a 4840 � 4886Å.
Výsledek srovnávání je ukázán v obrázku 3.2. Nalezené parametry popisující sloº-
ky dvojhv¥zdy jsou uvedeny v tabulce 3.2. Primární sloºka je ozna£ena A, sekun-
dární B.

3.4 Odhad nejistoty m¥°ených tok· ve spektru

Nejistotu parametr· odpovídající lokálnímu extrému ur£íme mapováním prosto-
ru parametr· v okolí nalezeného lokálního minima. Abychom mohli χ2 pouºít
k odhadu nejistoty musí být ná² model správn¥ a musí být správn¥ odhadnuty
nejistoty σi bod· pozorovaného spektra. Jeden z vhodných zp·sob· popisuje je
zaloºen na odhadu poissonovského ²umu dle vztahu

N =
√
S (3.5)

kde S je po£et detekovaných foton· a N je nejistota této hodnoty (nebo téº
²um). Chybu jednotlivých bod· spektra lze p°ímo odhadnout dosazením do vzta-
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Obrázek 3.1: Výsledek srovnávání spekter sloºek ξ Tau získaných disentanglin-
gem (£erná barva) se spektry syntetickými (£ervená barva) programem Interpol.
Zna£ení sloºek systému: Aa=primární sloºka t¥sné dvojhv¥zdy, Ab= sekundární
sloºka t¥sné dvojhv¥zdy, B=vzdálen¥j²í t°etí sloºka. Na pravé stran¥ obrázku
jsou uvedeny rozsahy srovnávaných spektrálních oblastí ve vlnové délce.

Tabulka 3.2: Výsledek srovnávání syntetických hv¥zdných spekter se spektry
jednotlivých sloºek V346Cen programem Interpol. Zna£ení sloºek systému:
A=primární sloºka dvojhv¥zdy, B= sekundární sloºka dvojhv¥zdy. Uvedené pa-
rametry: efektivní teplota Teff , gravita£ní zrychlení log g, promítnutá rota£ní rych-
lost vrot sin i, relativní jasnost Lr a rychlost t¥ºi²t¥ dvojhv¥zdy v·£i pozorovateli
γ.

Hv¥zdný systém V346Cen
Sloºka trojhv¥zdy A B
Teff(K) 27800 20900
log g(cm s−2) 3.7 3.8
vrot sin i(km s−1) 180 130
Lr 0.79 0.21
γ(km s−1) -2 -5
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Obrázek 3.2: Výsledek srovnávání spekter sloºek V346Cen získaných disentan-
glingem (£erná barva) se spektry syntetickými (£ervená barva) programem In-
terpol. Zna£ení sloºek systému: A=primární sloºka dvojhv¥zdy, B= sekundární
sloºka dvojhv¥zdy. Na pravé stran¥ obrázku jsou uvedeny rozsahy spekter ve vl-
nové délce.
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hu (3.5). Pokud chceme být úpln¥ p°esní, musíme k ²umu od hv¥zdy Nstar p°i£íst
²um od kalibra£ních snímk·

Nall =
√
N2

star + N2
flat + N2

zero (3.6)

kdeNall je celkový ²um,Nflat ²um p°idaný pod¥lením snímku rovnom¥rným polem
a Nzero ²um p°idaný ode£tením snímku s nulovou expozicí (význam snímk· je
vysv¥tlen v p°íloze A). Hodnota ²umu Nflat a Nzero je zpravidla velmi malá, a tak
je lze zanedbat. P°i rekti�kaci je t°eba poté odhadnuté nejistoty pod¥lit stejným
modelem spojitého zá°ení hv¥zdy jako body spektra.
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Diskuse výsledk·
V této kapitole jsou diskutovány chyby, kterých jsem se dopustila p°i m¥°ení
a jejich interpretaci.

3.5 Spektroskopie ξ Tau

V této sekci jsou diskutovány chyby, jichº jsem se dopustila p°i m¥°ení radiálních
rychlostí a p°i modelování k°ivky radiálních rychlostí.

M¥°ení radiálních rychlostí

Ani jedna z pouºitých metod (manuální nebo automatická) nedává odhad nejis-
toty m¥°ených radiálních rychlostí. Nejistotu m¥°ených radiální rychlosti m·ºe-
me odhadnout na základ¥ rozptylu m¥°ených bod· okolo spo£teného dráhového
°e²ení. To m·ºeme ud¥lat pouze v p°ípad¥, ºe jsou nejistoty v²ech m¥°ených radi-
álních rychlostí tak°ka identické. Nejistota m¥°ených radiálních rychlostí je dána
p°edev²ím blendováním spektrálních £ar.

V p°ípad¥ radiálních rychlostí m¥°ených manuáln¥ jsem se rovnost nejistot
m¥°ených radiálních rychlostí snaºila zajistit následujícím postupem: 1) A£koliv
jsem m¥°ila radiální rychlosti na £arách terciáru spektrálního typu B, nepouºila
jsem tato m¥°ení k výpo£tu dráhových °e²ení. Spektrální £áry terciáru jsou siln¥
roz²í°ené vysokou rota£ní rychlostí této sloºky trojhv¥zdy. Jsou tedy velmi ²iroké
a tak°ka vºdy blendované. 2) V okamºicích blízkých konjunkci t¥sné dvojhv¥zdy
jsem nem¥°ila radiální rychlosti na jejích spektrálních £arách. Radiální rychlosti
jsem m¥°ila pouze v p°ípad¥, ºe £áry obou sloºek t¥sné dvojhv¥zdy byly velmi
dob°e odd¥lené.

V p°ípad¥ radiálních rychlostí m¥°ených automaticky programem Interpol
jsem m¥°ila radiální rychlosti v²ech sloºek trojhv¥zdy ve v²ech fázích vn¥j²í i vnit°-
ní dráhy a v²echna m¥°ení pouºila k výpo£tu dráhových °e²ení. Hlavní motivací
pro tento postup bylo otestovat program Interpol k m¥°ení radiálních rychlostí.
K m¥°ení radiálních rychlostí jsem nepouºila výsledný model systému, ale p°ed-
b¥ºný, který jsem napo£ítala ve chvíli, kdy jsem je²t¥ nem¥la k dispozici v²echna
data studovaná v této práci (srovnej tabulky 2.3 a 3.1). Do jaké míry volba lep²ího
modelu ovlivní velikosti m¥°ených radiálních rychlostí, by se m¥lo nyní otestovat
tím, ºe pro v dané chvíli nejlep²í model (viz tabulka 3.1) zm¥°ím op¥tovn¥ ra-
diální rychlosti. Nejjednodu²²í metodou k odhadu nejistoty m¥°ených radiálních
rychlostí je mapování χ2.

Dráhová °e²ení

Dráhová °e²ení uvedená v tabulkách 2.4, 2.5 a 2.6 byla hledána iterativn¥, tj.
program FOTEL jsem spou²t¥la vºdy n¥kolikrát z v p°ede²lém b¥hu nalezeného
minima. Proces jsem n¥kolikrát opakovala a výsledky uvedené ve vý²e zmín¥ných
tabulkách jsou velmi robustní. Program FOTEL hledá dráhové °e²ení minimaliza-
cí sumy kvadrát· rozdíl· pozorovaných a modelových bod·. K minimalizaci této
sumy pouºívá Simplex (Nelder a Mead 1965). Po£et hledaných dráhových ele-
ment· je pom¥rn¥ malý, a tak je pravd¥podobn¥j²í, ºe program nalezne globální
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minimum (zaru£eno to ov²em není). V okolí minima program spo£te kovarian£ní
matici a odhadne tím chyby nalezených parametr·. Jeden z hlavních problém·
°e²ení uvedených v tabulkách 2.4, 2.5, 2.6 je, ºe vstupní radiální rychlosti nebyly
váhovány. Dal²í spo£ívá v tom, ºe vn¥j²í dráha trojhv¥zdy se stá£í v prostoru
s periodou PE ≈ 125 let. Na²t¥stí radiální rychlosti z jedné podsezóny pokrývají
nejvý²e deset let (viz obrázek 2.1) a tedy nedojde k velmi výrazné zm¥n¥ argu-
mentu pericentra ω b¥hem jedné podsezóny. Díky tomu, ºe program FOTEL není
schopen modelovat stá£ení p°ímky apsid vn¥j²í dráhy, není moºné jej pouºít k mo-
delování v²ech m¥°ených radiálních rychlostí. Dráhové °e²ení £íslo sedm spo£tené
s uºitím radiálních rychlostí m¥°ených na spektrálních £arách obou sloºek t¥sné
dvojhv¥zdy v programu SPEFO (tj. manuáln¥) dávají k°ivku s nejmen²ím roz-
ptylem m¥°ených bod· okolo nalezeného dráhového °e²ení rms, a tak p°edstavují
nejp°esn¥j²í °e²ení v p°ípad¥, ºe se chyby jednotlivých radiálních rychlostí p°íli²
neli²í. Dráhová °e²ení spo£tená na radiálních rychlostech m¥°ených automaticky
i manuáln¥ se dob°e shodují, velká °ada dráhových element· se shoduje dokonce
i v rámci jejich odhadované nejistoty. To sv¥d£í o tom, ºe radiální rychlosti m¥-
°ené programem Interpol jsou ve shod¥ s t¥mi m¥°enými manuáln¥ programem
SPEFO.

Program KOREL modeluje stá£ení vn¥j²í dráhy konstantní rychlostí

ω(t) = ω0 + ω̇(t − t0 − ∆t), (3.7)

kde ω0 je velikost argumentu pericentra pro referen£ní epochu t0, ω̇ = konst.
rychlost stá£ení p°ímky apsid a ∆t velikost light time efektu daná vztahem (1.27).
Vzhledem k tomu, ºe program k minimalizaci funkce (1.31) pouºívá Simplex, není
zaru£eno, ºe nalezené minimum je globální. Abych se ujistila, ºe v blízkém okolí
nalezeného minima není ºádné význam¥j²í, spou²t¥la jsem program z v p°edcho-
zím b¥hu programu nalezeného minima. �í°ka tohoto okolí je ur£ena nejistotou,
kterou výchozím parametr·m p°isoudíme. Mapování funkce (1.31) v n¥kterých
parametrech nám dává neúplný odhad nejistoty mapovaných parametr·. D·vo-
dy pro to jsou: 1) Mapování jsem provád¥la, vºdy pouze ve dvou dráhových ele-
mentech, zatímco ostatní jsem drºela pevné. Pakliºe zm¥níme n¥který z pevných
parametr·, m·ºe se charakter mapy zcela zm¥nit. 2) Funkce (1.31) nep°edstavuje
χ2, protoºe minimalizace této funkce probíhá ve Fourierov¥ prostoru. Není z°ej-
mé jak hluboká by byla tato minima v χ2. Tento problém by bylo moºné vy°e²it
tím, ºe napo£ítáme velikost χ2 v p°ímém prostoru na základ¥ modelu nalezeného
programem KOREL. Navzdory tomu má smysl mapovat funkci (1.31), protoºe
její plochy prohledává Simplex a tím ur£íme mnoºinu °e²ení k nimº m·ºe Simplex
konvergovat.

Stá£ení p°ímky apsid

Vliv vnit°ní t¥sné dvojhv¥zdy na vn¥j²í dráhu terciáru studoval metodami po-
ruchového po£tu Söderhjelm (1975). Autor práce odvodil vztah (36) pro stá£ení
p°ímky apsid vn¥j²í dráhy. Ten by m¥l být platný pro t¥snou dvojhv¥zdu tak°ka
kruhové dráhy, pom¥r period P ′/P ≤ 100 a dráhy blízké koplanárním. V²echny
tyto poºadavky jsou dle °e²ení uvedených v p°edchozí kapitole spln¥ny. Do vzta-
hu (36) v Söderhjelm (1975) jsem dosadila z tabulek 2.8 a 2.10 a z dráhových
parametr· ξ Tau odvozených v záv¥ru druhé kapitoly. Modelová velikost apsi-
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dálního pohybu vy²la P ′MODEL
E = 120 let. Tato hodnota je ve velmi dobré shod¥

s hodnotou získanou spektrálním disentanglingem P ′
E ≈ 125 let (viz tabulka 2.8).

3.6 �e²ení sv¥telné k°ivky

Sv¥telné k°ivky m¥°ené p°edev²ím ve �ltru U jsou v·£i sob¥ posunuty v mag-
nitud¥. Tento vzájemný posuv je dán tím, ºe p°i pozorování na observato°ích
SAAO a Villanova APT byly pouºity zeslabovací �ltry (tzv. ²edé �ltry), jejich
transformace do Johnsonova UBV systému není dokonalá. S vzájemným posuvem
sv¥telných k°ivek si je program PHOEBE schopen poradit. Nemám k dispozici
odhady chyb jednotlivých m¥°ení, a tak je nezbytné váhovat celé soubory m¥°ení
(soubory jsou rozd¥lené na základ¥ �ltru a p·vodu). Zvolené váhování soubor·
siln¥ ovliv¬uje velikost výsledného χ2, který v dané chvíli vychází ≈ 1.5 násobek
po£tu stup¬· volnosti. Zdali je tento nesoulad dán nevhodn¥ zvoleným váhováním
soubor· dat, nebo ²patn¥ voleným modelem není v dané chvíli jasné.

Program PHOEBE dává odhady nejistot nalezených parametr·, pakliºe uºiva-
tel pouºije k minimalizaci χ2 metodu zaloºenou na Gaussov¥ �Newtonov¥ metod¥.
Ta je schopna nalézt pouze lokální minimum χ2 a tedy poskytnutý odhad chyb
hledaných parametr· je do ur£ité míry formální.

V dané chvíli nejsem schopna spolehliv¥ ur£it, které minimum sv¥telné k°ivky
je primární a které je sekundární. Je to dáno tím, ºe minimum, které v da-
né chvíli ozna£ujeme jako sekundární není pokryté ve v²ech fázích, dále tím, ºe
zákryty obou sloºek nejsou úplné a v neposlední °ad¥ i podobností obou sloºek
t¥sné dvojhv¥zdy. Díky tomu je odhadovaná nejistota polom¥r· obou sloºek t¥sné
dvojhv¥zdy R1,2 (viz tabulka 2.10) tak vysoká. To ºe v t¥chto parametrech panuje
tak velká nejistota jsem si ov¥°ila kvalitativn¥ tak, ºe jsem zkou²ela hledat °e²ení
sv¥telné k°ivky pro r·zné výchozí polom¥ry obou sloºek. Program obvykle na²el
lokální minimum v blízkosti výchozího nastavení polom¥r·. Takto nalezená °e²ení
byla z hlediska velikosti χ2 rovnocenná. K °e²ení tohoto problému je t°eba mapo-
vat celý prostor parametr· R1,2. Naopak pom¥rn¥ robustn¥ konvergovalo °e²ení
sv¥telné k°ivky v parametrech: perioda P , epocha primárního minima sv¥telné
k°ivky Tmin.LC a sklon dráhy i. Abych otestovala výsledek °e²ení sv¥telné k°ivky.
Spo£ítala jsem vzdálenost systému pomocí vztahu (165) v [16] na základ¥ °e²ení
sv¥telné k°ivky (viz tabulka 2.10). Velikost od£ervenalé jasnosti jsem odhadla na
základ¥ postupu vyloºeného v [16]. Bolometrické korekce jsem dosadila na základ¥
tabulek napo£tených Flowerem (1996). Paralaxa systému odhadnutá z °e²ení sv¥-
telné k°ivky: 1) primár p = 17.3 ± 0.1mas 2) sekundár p = 17.5 ± 0.1mas. Ob¥
hodnoty se pom¥rn¥ dob°e shodují s paralaxou ur£enou triangulací z druºice Hip-
parcos p = 15.6 ± 1.04mas (van Leeuwen 2007, 2008). Nejistota paralaxy byla
odhadnuta na základ¥ nejistot parametr· T 2

eff a R1,2 uvedených v tabulce 2.10.

3.7 Srovnávání syntetických a pozorovaných spek-
ter

Program Interpol i samotná metoda zkoumání pozorovaných spekter jejich srov-
náváním se syntetickými spektry v sob¥ obsahují zanedbání p°edstavující syste-
matické chyby. T¥mi zanedbáními jsou:
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• Interpolace: Program nemodeluje hv¥zdnou atmosféru, pouze interpoluje
v rámci jiº napo£ítaných model· hv¥zdných spekter. V p°ípad¥, ºe by se
intenzita bodu syntetického spektra Ii jako funkce Teff a log g chovala velmi
divoce (nap°. mezi body sít¥ oscilovala), dávala by pouºitá metoda zcela
chybné výsledky. Pouºitá metoda interpolace p°edpokládá, ºe mezi dv¥ma
body sít¥ je funkce Ii (Teff , log g) hladká a spojitá. K ov¥°ení p°edpokladu by
sta£ilo spo£ítat model syntetického spektra (vy°e²ením rovnice p°enosu zá-
°ení) pro parametry nalezené programem Interpol a toto spektrum srovnat
se spektrem získaným interpolací.

• Chyb¥jící interpolace v metalicit¥: Program v dané chvíli neinterpo-
luje v metalicit¥ Z. Vliv metalicity na výskyt a sílu spektrálních £ar je
ov²em aº druhého °ádu. Obojí je ur£eno p°edev²ím efektivní teplotou Teff
dle vztah· (1.5) a (1.4).

• Chyb¥jící model relativní jasnosti Lr sloºek systému: V dané chví-
li program hledá jednu hodnotu relativní jasnosti sloºky systému pro ce-
lou srovnávanou spektrální oblast. Relativní jasnost je funkcí vlnové délky.
Pakliºe je rozsah vlnových délek v n¥mº srovnáváme krátký, nedopou²tíme
se p°íli² velké chyby.

• Pouºití Simplexu: Simplex vºdy zkonverguje pouze do lokálního mini-
ma funkce (3.4). Existují metody minimalizace funkcí více prom¥nných,
u nichº je v¥t²í pravd¥podobnost, ºe naleznou globální minimum funkce
(nap°. Markov Chain Monte Carlo nebo genetické algoritmy). Tyto metody
ov²em vyºadují mnohem více výpo£etního £asu, protoºe mapují tak°ka celý
prostor parametr·.

• Normalizace pozorovaných nebo disentanglingem získaných spek-
ter: Z d·vod·, které jsou diskutovány v P°íloze A je nezbytné pozorovaná
spektra normalizovat v·£i hladin¥ spojitého zá°ení celého systému. Synte-
tická spektra jsou normalizovaná dokonale. V p°ípad¥ spekter pozorovaných
je nezbytné normalizaci spekter odhadnout, navíc se nejedná o proces, který
by nebylo snadné automatizovat.

• Pouºití syntetických spekter: Samotná syntetická spektra p°edstavují
pouze modely hv¥zdných spekter a jsou napo£ítany s °adou zjednodu²ení.

• Váhování srovnávaných spekter: Nemám odhadnuty nejistoty relativ-
ních intenzit spekter získaných spektrálním disentanglingem. Tu lze odhad-
nout na základ¥ rozptylu bod· v t¥ch £ástech spektra, kde nejsou spektrální
£áry.

Nejv¥t²ím nedostatkem programu je absence jakékoliv metody na odhad chyb
hledaných parametr·. Nejjednodu²²í zp·sob, jak tyto odhady provést je mapování
χ2 (3.4) v okolí nalezeného minima, nebo n¥která z metod zaloºených na Monte
Carlo algoritmech. Nakolik odpovídají nalezené parametry Teff , log g, vrot sin i, Lr

a RV skute£nosti p°edstavuje spí²e test na kvalitu model· hv¥zdných atmosfér.
V¥rohodnost nalezených parametr· (a tedy i hv¥zdných atmosfér) je nezbytné
otestovat na zákrytových dvojhv¥zdách. �e²ením sv¥telné k°ivky lze nezávisle
odhadnout Teff a log g obou sloºek dvojhv¥zdy.
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Záv¥r
V této kapitole jsou podány výsledky práce a je nazna£en postup do budoucna.

Obraz ξ Tau

Dráhové °e²ení KOR1 v tabulce 2.8 nejlépe popisuje tvar vn¥j²í a vnit°ní dráhy
ξ Tau. Novým výsledkem je p°edev²ím nalezení stá£ení p°ímky apsid vn¥j²í dráhy
s periodou P ′

E ≈ 125 let. Tato hodnota je ve shod¥ s modelovou hodnotou vypo£-
tenou ze vztahu odvozeného Söderhjelmem (1975) (P ′MODEL

E = 120 let). Od vý-
sledk· práce Bolton a Grunhut (2007) se dráhové elementy nalezené v rámci
diplomové práce li²í p°edev²ím ve výst°ednosti vn¥j²í dráhy e′ = 0.202 (oproti
hodnot¥ e′ = 0.145 udané autory zmín¥né práce). Na základ¥ °e²ení sv¥telné k°iv-
ky (tabulka 2.10) a k°ivky radiálních rychlostí jsem zm¥°ila a zváºila trojhv¥zdný
podsystém ξ Tau: Hmotnost primární sloºky t¥sné dvojhv¥zdy MAa = 2.29 ±
0.19M�, hmotnost sekundární sloºky t¥sné dvojhv¥zdy MAb = 2.20 ± 0.15M�,
hmotnost vn¥j²í terciární sloºky MB = 4.88 ± 0.94M�, hlavní poloosa vnit°ní
dráhy a = 25.79 ± 0.80R�, hlavní poloosa vn¥j²í dráhy a′ = 245 ± 30R�,
polom¥r primární sloºky t¥sné dvojhv¥zdy RAa = 2.1 ± 0.5R� a polom¥r sekun-
dární sloºky t¥sné dvojhv¥zdy RAb = 1.7 ± 0.5R�. Schéma systému je uká-
záno v obrázku 3.3. Výsledky srovnávání spekter ξ Tau získaných spektrálním
disentanglingem a syntetických spekter jsou uvedeny v tabulce 3.1. Ze srovnání
vyplývá, ºe primární sloºka t¥sné dvojhv¥zdy je jasn¥j²í, chladn¥j²í a má men²í
povrchové zrychlení. Z toho nutn¥ plyne, ºe musí mít v¥t²í polom¥r neº teplej²í
sekundár. Tento výsledek zatím nejsem schopna potvrdit ani vyvrátit °e²ením
sv¥telné k°ivky, protoºe polom¥ry obou sloºek dvojhv¥zdy jsou odhadnuty s p°íli²
velkou nejistotou. Spektrální rozklady sloºek t¥sné dvojhv¥zdy ukázané v obráz-
cích 2.8 � 2.12 neobsahují spektrální £áry He I. S nejv¥t²í pravd¥podobností jsou
ob¥ hv¥zdy spektrálního typu A. Tomuto typu odpovídají i hmoty vypo£tené
z dráhových elemnt· a teploty odhadnuté srovnáním syntetických spekter s po-
zorovanými programem Interpol.

Uvedená °e²ení ov²em p°edstavují pouze první �superiteraci� . Systém je zkou-
mán pomocí t°í metod (spektroskopie, fotometrie, srovnání se syntetickými spek-
try). Nyní je t°eba si uv¥domit p°esnost pouºitých metod a vyuºívat jich tak,
aby se navzájem dopl¬ovaly, tak abych získala co nejv¥rn¥j²í popis uspo°ádání
systému ξ Tau. Dal²í moºností je pouºití jiných metod. Systém byl jiº n¥koli-
krát pozorován interferometrem VEGA (Mourard a kol. 2009). Pakliºe se poda°í
rozli²it vn¥j²í a vnit°ní dráhu, získáme tak nezávislý odhad jejich sklon· i a i′,
výst°edností e a e′, orientace v prostoru a úhlové velikosti jejich hlavních poloos
a a a′. V ideálním p°ípad¥ se poda°í rozli²it kotou£e v²ech t°í sloºek trojhv¥zdy
a zm¥°it jejich úhlové polom¥ry RAa,Ab,B [mas]. Plánuje se sledování systému dru-
ºicí MOST, která slouºí k velmi p°esným fotometrickým pozorováním. Díky jejím
pozorováním bude moºné doplnit sv¥telnou k°ivku systému a spolehliv¥ji ji mo-
delovat.
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Obrázek 3.3: Schéma systému ξ Tau. Zna£ení sloºek trojhv¥zdy: Aa primární
sloºka t¥sné dvojhv¥zdy, Ab sekundární sloºka dvojhv¥zdy, B terciár. Zna£ení
drah: A vnit°ní dráha, B vn¥j²í dráha. Uvedené parametry: MX hmotnost v M�,
RX polom¥r v R�, aX velikost hlavní poloosy v R�, iX sklon dráhy ve stupních.
Obrázek není kreslen proporciáln¥ uvedeným hodnotám.

Srovnávání syntetických a pozorovaných spekter

Vyvinula jsem program ur£ený k srovnávání syntetických a pozorovaných spek-
ter vícenásobných hv¥zdných systém· metodou nejmen²ích £tverc·. Jeho funk£-
nost byla otestována na spektrech n¥kolika systém· (p°íkladem uve¤me ξ Tau,
V346Cen a DNUMa) a p°edvedena na spektrech systém· ξ Tau a V346Cen.

Do budoucna jsou plánována následující roz²í°ení programu Interpol: 1) inter-
polace v metalicit¥ hv¥zdy Z , 2) lep²í model relativní jasnosti Lr sloºek systému,
3) odhad nejistoty nalezených parametr·, 4) optimalizace programu pro m¥°ení
radiálních rychlostí.
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P°íloha A
V této kapitole je podán popis redukce elektronických snímk· hv¥zdných spekter,
a jak tento postup uplatnit v p°ípad¥ elektronických ²t¥rbinových spekter v balíku
program· IRAF.

Redukce hv¥zdných spekter krok za krokem

Po ukon£ení expozice objektu je snímek uloºen na záznamové médium (nej£ast¥ji
ve formátu FITS). Snímek �v surovém stavu� není moºné pouºít k získání rele-
vatní informace, protoºe je ovlivn¥n p°ístrojovými efekty, není kalibrován ve vlno-
vých délkách a není normalizován v·£i hv¥zdnému kontinuu. Posloupnost krok·
vedoucích k odstran¥ní t¥chto nedostatk· nazýváme primární redukcí spekter.
T¥mi kroky jsou:

• Odstran¥ní biasu: Bias je zkreslení signálu zp·sobené samotným CCD
£ipem a musí být proto ode£teno. Za tím ú£elem se b¥hem noci exponují
spektra (tzv. zera) s nulovou délkou expozice a zakrytou kamerou, která
nesou pouze signál odpovídající tomuto zkreslení. Abychom dostali co nej-
p°esn¥j²í informaci o biasu (tj. co nejmén¥ za²um¥lý snímek), po°izujeme
b¥hem noci n¥kolik zero snímk· a ty zpr·m¥rujeme. Bias se m·ºe v £ase
m¥nit, a proto tyto snímky po°izujeme kaºdou noc. Zpr·m¥rovaný snímek
ode£teme od spekter srovnávacích, hv¥zdných a �at·.1

• Redukce rozm¥ru snímku: Málokdy je p°i expozici osvícený celý £ip.
Je vhodné oblasti, kam nedopadalo zá°ení, ze snímku odstranit, protoºe
p°edstavují nepot°ebnou informaci a jejím odstran¥ním zmen²íme velikost
snímku. Takto se upravují �aty, srovnávací a hv¥zdná spektra.

• D¥lení rovnom¥rn¥ osv¥tleným snímkem: CCD £ip je tak°ka lineární
detektor. Jednotlivé jeho pixely mají ale r·zn¥ posunutý nulový bod ²kály
intenzity. Abychom se této vady zbavili, exponujeme snímek, p°i kterém je
detektor rovnom¥rn¥ osv¥tlen. Tímto snímkem (tzv. rovnom¥rným polem
nebo angl. �at) pod¥líme srovnávací a hv¥zdná spektra. B¥hem noci po°izu-
jeme n¥kolik �at· a ty pr·m¥rujeme, abychom dostali co nejmén¥ za²um¥lý
snímek. Tvar �atu se m·ºe v £ase m¥nit, a proto po°izujeme �aty kaºdou
noc.

• Extrakce 1D obrazu: Dvourozm¥rné hv¥zdné a srovnávací snímky je t°e-
ba p°evést na jednorozm¥rné. Toho dosáhneme �továním maxima signálu
podél £ipu vhodnými matematickými funkcemi a následnou extrakcí tohoto
�tu. Fitování je nezbytné, protoºe spektrum se na £ip neexponuje dokonale
rovné.

• Kalibrace ve vlnových délkách: Extrahovaný 1D snímek je stále ka-
librovaný v lineární detektorové ²kále. Abychom mohli hv¥zdné spektrum

1V p°ípad¥, ºe CCD £ip není dostate£n¥ chlazen, po°izujeme namísto zero snímk·, snímky
tzv. temného proudu. Jejich název je dán tím, ºe se exponují p°i zakryté kame°e. Délka expozice
temného proudu je stejná jako délka expozice spektra od n¥jº chceme temný proud ode£ítat.
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kalibrovat ve vlnových délkách, po°izujeme spektra srovnávací. Vlnové dél-
ky spektrálních £ar srovnávacích spekter známe. To nám umoº¬uje m¥°it na
t¥chto spektrech závislost vlnové délky na lineární poloze na detektoru. Tu-
to závislost �tujeme bu¤ vhodnou modelovou funkcí nebo p°ímo disperzní
relací m°íºkového spektrografu (A.1).

λ =
D

k
(sinα + sin(K

s − s0
f

− ψ0 − α)), (A.1)

kde λ je vlnová délka, s lineární poloha na detektoru, D zna£í m°íºkovou
konstantu, k °ád spektra, α nato£ení m°íºky, K a ψ0 p°ístrojové konstanty.
Protoºe se nulový bod ²kály s m·ºe v £ase m¥nit, po°izujeme srovnáva-
cí spektrum p°ed a po expozici spektra hv¥zdného. Disperzní relaci poté
interpolujeme k okamºiku st°edu expozice spektra hv¥zdného.

• Normalizace spektra v·£i hv¥zdnému kontinuu:A£koliv se nám úsp¥²-
n¥ poda°ilo zbavit se vad vznikajících záznamem spektra na CCD £ip, p·-
vodní tém¥° planckovské spektrum je stále pokroucené mezihv¥zdnou, at-
mosferickou a p°ístrojovou extinkcí. Tyto vlivy odstraníme tím, ºe mode-
lujeme pokroucené kontinuum vhodnými matematickými funkcemi a tímto
modelem spektrum pod¥líme. Problémem m·ºe být výb¥r bod· spojitého
zá°ení hv¥zdy. Abychom správn¥ vybrali oblasti, kde nejsou spektrální £áry,
je vhodné nahlédnout do spektra hv¥zdy analogického spektrálního typu,
které máme jiº spolehliv¥ normalizované nebo do syntetického spektra.

• Odstran¥ní kosmického zá°ení: B¥hem expozice dopadá na detektor
kosmické zá°ení. Ve spektru se dopad £ástice kosmického zá°ení projeví ja-
ko velmi úzká emisní £ára, protoºe je v¥t²inou ovlivn¥n pouze jeden pixel
detektoru. Takovouto emisi je t°eba vymazat a v ovlivn¥ném bod¥ interpo-
lovat.

Základy práce s IRAFem

Postup redukce elektronických spekter v IRAFU je sepsán na základ¥ pokyn·
dr. M. �lechty a poznámek dr. D. Kor£ákové a je ²itý na míru spektr·m po°i-
zovaným v coudé ohnisku ond°ejovského 2-m dalekohledu. Týká se tedy pouze
elektronických spekter, která obsahují práv¥ jeden °ád. Postup má do jisté míry
obecnou platnost, protoºe jsem jej úsp¥²n¥ pouºila p°i redukci spekter z David
Dunlap Observatory. Není to ov²em pravidlem, a tak je vhodné po kaºdém mezi-
kroku p°i redukci zkontrolovat, zdali výsledek odpovídá na²ím o£ekáváním.

IRAF2 (zkratka pro Image Reduction and Analysis Facility) je balík program·
ur£ený k redukci a analýze snímk·. Program je vyvíjen skupinou p°i National
Optical Astronomy Observatories (NOAO) v Tucsonu v Arizon¥ (USA).

P°íkazy budeme zna£it kurzívou, jejich parametry budeme umis´ovat do hra-
natých závorek. Základní uºivatelská nastavení se ukládají do souboru login.cl.
Aby tato nastavení fungovala je t°eba program spou²t¥t z adresá°e, kde je tento

2Program, jeho popis a detailní návody k jeho pouºívání je k dispozici na webové stránce:
http://iraf.noao.edu/.
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soubor uloºen. Program je nezbytné spou²t¥t ve vhodném terminálu nap°. xg-
term. V souboru login.cl m·ºeme nastavit, které balíky program· se mají na£ítat
rovnou po spu²t¥ní programu, zprovoznit n¥které linuxovské p°íkazy, nebo vybrat
textový editor. IRAF spou²tíme p°íkazem cl nebo ecl 3. IRAF se skládá z r·zných
balík· program·. Tyto balíky se bu¤ sestávají z jednotlivých p°íkaz· (tzv. tas-
k·), nebo z dal²ích balík·. Uspo°ádání má strukturu stromu. Pro na£tení balíku
je nutné napsat jeho jméno do p°íkazové °ádky. K zpracování snímk· pouºíváme
tasky. Task m·ºeme zavolat tím, ºe napí²eme jeho jméno do p°íkazové °ádky. To
v¥t²inou není p°íli² ²ikovné, protoºe kaºdý task je kontrolován °adou parametr·.
Vhodn¥j²í je tedy zavolat task p°íkazem epar [názevtasku]. Tím se otev°e tabul-
ka ve které lze editovat jednotlivé parametry tasku. Editaci parametr· tasku lze
opustit s uloºením voleb stisknutím ctrl+D, nebo bez uloºení voleb stisknutím
ctrl+C. P°ípadn¥ m·ºeme task po nastavení parametr· okamºit¥ spustit p°íka-
zem :go. Uºivatelská nastavení parametr· task· se ukládají do adresá°e uparm,
který je umíst¥n ve stejném adresá°i jako soubor login.cl. Dostupné volby parame-
tru tasku zjistíme pokud do p°íslu²ného °ádku napí²eme ?. Nápov¥du k celému
tasku zobrazíme p°íkazem help [názevtasku] do p°íkazové °ádky. N¥které tasky
mají gra�cké rozhraní (proto také není volba terminálu, ve kterém lze pracovat
libovolná). N¥které parametry tasku lze m¥nit p°ímo v tomto rozhraní p°íkazem
:názevparametru [hodnota].

Pro zobrazení dvoudimensionálního snímku je vhodný externí program ds9,
který spustíme p°íkazem !ds9 (vyk°i£ník p°ed p°íkazem umoºní zavolat linuxov-
skou p°íkazovou °ádku). Vybraný snímek zobrazíme p°íkazem display [názevsním-
ku]. Pro zobrazení jednorozm¥rného snímku jsou vhodné tasky implot (pro sním-
ky kalibrované v detektorové ²kále) a splot (pro snímky kalibrované ve vlnových
délkách). Pro zobrazení a úpravu hlavi£ky daného snímku je vhodný task h�x.

IRAF obsahuje velké mnoºství balík·, z nichº pouze £ást je uºite£ná k redukci
hv¥zdných spekter. N¥které k tomu uºite£né tasky (n¥které kroky redukce lze
provést n¥kolika r·znými tasky) jsou vypsané v dal²ím oddíle.

Redukce elektronických spekter v IRAFu

V tabulkách je vºdy uvedené nastavení pouze klí£ových parametr· daného tasku.
Nastavení parametr·, které nejsou uvedeny, lze ponechat p·vodní. Do °ady task·
lze za vstup a výstup pouºít celé seznamy spekter. Vzhled takového seznamu
je uveden v tabulce 3.3. Pakliºe není °e£eno jinak, budou mít v²echny vstupní
a výstupní seznamy toto uspo°ádání.

Odstran¥ní biasu: Zero snímky zpr·m¥rujeme pomocí tasku imcombine.
Klí£ové parametry tasku nastavíme dle tabulky 3.4. Samotné odstran¥ní biasu
provedeme pomocí tasku imarith. Klí£ové parametry tasku nastavíme dle tabul-
ky 3.5.

Redukce rozm¥ru snímku: Odst°iºení nepot°ebných oblastí snímku pro-
vedeme pomocí tasku imcopy. Nejprve je nutné zjistit, kam na snímek se objekt
exponoval. Snímek si zobrazíme pomocí tasku implot. Zobrazí se °ez snímkem

3Pokud je IRAF spu²t¥n p°íkazem ecl, chová se jeho p°íkazová °ádka podobn¥ té linuxovské.
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Tabulka 3.3: Vzorové uspo°ádání vstupních a výstupních seznam· IRAFu.

spektrum01.�ts
spektrum02.�ts
spektrum03.�ts

.

.

.
spektrum99.�ts

Tabulka 3.4: Nastavení parametr· tasku imcombine pro zpr·m¥rování zero sním-
k·.

input = @zero.lis - vstupní seznam obsahující jména zero spekter
output = Zero - zpr·m¥rovaný snímek
combine = average - chceme pr·m¥r v²ech snímk·
reject = sigclip - do pr·m¥ru se po£ítají jen body leºící uvnit° 3σ
outtype = real - pr·m¥r chceme spo£ítat v reálných £íslech

s velikostí signálu na svislé ose a polohou na £ipu v pixelech na ose vodorovné.
Klávesou c zobrazíme sloupec spektra a klávesou l °ádek spektra. Ur£itou ob-
last grafu zv¥t²íme stiknutím klávesy w a následným dvojím stiknutím klávesy e
v levém dolním a pravém horním rohu zv¥t²ované oblasti. Sou°adnice a signál na
ur£itém pixelu zobrazíme stisknutím klávesy mezera. Práci v gra�ckém prost°edí
ukon£íme stiskem klávesy q. K odst°ihnutí nepot°ebných oblastí nastavíme task
imcopy dle tabulky 3.6. Aby do²lo kzkopírování jen poºadovaných sloupc· a °ádk·
spektra je nezbytné za jednotlivé záznamy ve vstupním seznamu napsat p°íslu²-
né rozsahy sloupc· a °ádk· ve formátu �spektrum[sloupec:sloupec, °ádek:°ádek]� .

D¥lení rovnom¥rn¥ osv¥tleným snímkem: Flat snímky zpr·m¥rujeme
pomocí tasku imcombine (stejn¥ jako v p°ípad¥ zero snímk·). Je vhodné zpr·-
m¥rovaný snímek pod¥lit maximální hodnotou na snímku pomocí tasku imarith
a tím jej �normalizovat� . Výsledným snímkem pod¥líme srovnávací a hv¥zdná
spektra pomocí tasku imarith.

Extrakce 1D obrazu: K extrakci 1D spekter slouºí task apall. V ideálním
p°ípad¥ task spektrum vy£istí od kosmického zá°ení. Parametry tasku nastavíme
dle tabulky 3.7.
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Tabulka 3.5: Nastavení parametr· tasku imarith pro ode£tení biasu.
operand1 = @seznam1 - vstupní seznam spekter u nichº chci ode£íst bias
op = - - operace od£ítání
operand2 = Zero - bias
result = @seznam2 - výstupní seznam upravených spekter
pixtype = real - chceme výsledek operace v reálných £íslech
calctype = real - signál na snímku je v reálných £íslech

Tabulka 3.6: Nastavení tasku imcopy pro redukci rozm¥ru snímk·.
input = @seznam1 - vstupní seznam spekter
output = @seznam2 - výstupní seznam spekter

Tabulka 3.7: Nastavení parametr· tasku apall pro extrakci hv¥zdného spektra.
input = hv¥zda - hv¥zdné spektrum, zbavené biasu,

ost°íhané a od�atované
output = hv¥zda.e - vy°ezané 1D hv¥zdné spektrum
apertures = 1 - spektrum obsahuje pouze 1 °ád
reference = - nechci pouºívat referen£ní spektrum
interac = yes - zapne interaktivní reºim
resize = no - apertura je brána z pevného intervalu
extract = yes - chci extrahovat spektrum
extras = no - extrahuje se pouze spektrum

b_ funct = legendre - chci �tovat pozadí
b_ order = 3 - °ád funkce �tující pozadí
b_ naver = 3 - pozadí se zpr·m¥ruje po t°ech pixelech
b_ low_ r = 3 - cokoliv pod 3σ se zahodí
b_ high_ r = 3 - cokoliv nad 3σ se zahodí
b_ grow = 0 - nechci zahazovat okolní pixely

t_ step = 10 - p°i vyhledávání °ádu se sbinuje 10 pixel·
t_ func = legendre - funkce �tující polohu spektra na £ipu
t_ order = 3 - °ád této funkce

backgro = �t - chceme �tovat pozadí
clean = yes - chceme odstranit kosmiky

Po spu²t¥ní se objeví gra�cké rozhraní. Klávesami u, l vybereme aperturu.
Stiskem klávesy b p°ejdeme na �tování pozadí. Je t°eba vybrat oblasti, které
se pouºijí k �tování pozadí. Stiskem klávesy z smaºeme ²patn¥ vybrané oblasti,
dvojím stiskem klávesy s vybereme oblasti nové. Stiskem klávesy f �tujeme pozadí.
Pokud jsme s pr·b¥hem �tu spokojeni ukon£íme �tování pozadí stiskem klávesy q.
Dal²ím stiskem q opustíme výb¥r apertury a za£ne proces extrakce snímku. Po
jeho ukon£ení si m·ºeme extrahované spektrum prohlédnout pomocí tasku implot.
Pro extrakci srovnávacího spektra nastavíme task apall dle tabulky 3.8.
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Tabulka 3.8: Nastavení parametr· tasku apall pro extrakci srovnávacího spektra.
input = srovna - srovnávací spektrum, zbavené biasu,

ost°íhané a od�atované
output = srovna.e - vy°ezané 1D srovnávací spektrum
apertures = 1 - spektrum obsahuje pouze 1 °ád
reference = hv¥zda - hv¥zdné spektrum p°ed extrakcí

nám slouºí jako vzor
interac = yes
recente = no
resize = no
edit = no
trace = no
�ttra = no
extract = yes
extras = no

backgro = none - nechceme �tovat pozadí

Díky tomu, ºe pouºíváme hv¥zdné spektrum jako referen£ní prob¥hne celý
proces automaticky.

Kalibrace ve vlnových délkách: Abychom mohli kalibrovat hv¥zdné spek-
trum ve vlnové délce, kalibrujeme nejprve spektra srovnávací. K tomu slouºí task
identify. Nastavení klí£ových parametr· je uvedeno v tabulce 3.9. Po spu²t¥ní

Tabulka 3.9: Nastavení parametr· tasku identify pro kalibraci srovnávacích spek-
ter ve vlnových délkách.

images = srovna.e - extrahovaná srovnávací spektra
coordli = linelist$ fear.dat - seznam spektrálních £ar pouºité

lampy distribuovaný spole£n¥ s IRAFem,
pro vlastní seznam t°eba zadat cestu

ftype = emission - srovnávací spektrum je emisní
functio = legendre - polynom, kterým budeme �tovat disperzi
order = 3 - °ád polynomu

se objeví gra�cké rozhraní. Vybereme spektrální £áru. Po stisknutí klávesy m se
zobrazí výzva k zadání vlnové délky spektrální £áry. �patnou identi�kaci sma-
ºeme klávesou d. Je vhodné identi�kovat n¥kolik spektrálních £ar nap°í£ celým
spektrem a následn¥ spo£ítat zkusmý �t stiknutím klávesy f. Pokud jsme s �-
tem spokojeni, m·ºeme stiskem klávesy l nechat automaticky identi�kovat zbylé
spektrální £áry. Spo£teme dal²í �t. Smaºeme body, které hodn¥ uskakují. RMS
výsledného �tu by m¥lo být ≤ 0.01Å. Pakliºe jsme s �tem spokojeni opustíme
kalibraci stiskem klávesy q. Disperzní relaci ke st°edu expozice hv¥zdného spektra
spo£teme pomocí tasku refspectra. Klí£ové parametry nastavíme dle tabulky. 3.10.
Spo£tenou disperzní relaci aplikujeme na hv¥zdné spektrum pomocí tasku disp-
cor. Klí£ové parametry nastavíme dle tabulky 3.11.
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Tabulka 3.10: Nastavení parametr· tasku refspectra pro výpo£et disperzní relace.
input = hvezda.e - extrahované hv¥zdné spektrum
referen = srov.e1, srov.e2 - extrahovaná srovnávací spektra
ignorea = no - spektra obsahují pouze 1 °ád
sort = UTMIDDLE - klí£ v hlavi£ce, podle kterého

se vstupní spektra set°ídí v £ase
time = yes - v p°ípad¥, ºe mám dv¥ srov. spektra
timewrap = 17. - po£átek noci

Tabulka 3.11: Nastavení tasku dispcor pro kalibraci hv¥zdného spektra ve vlno-
vých délkách.

input = hvezda.e - extrahované hv¥zdné spektrum
output = hvezda.el - výstupní hv¥zdné spektrum

kalibrované ve vlnových délkách

Heliocentrická korekce: Heliocentrickou korekci spo£teme pomocí tasku rv-
correct. P°ed samotným pouºitím procedury je t°eba ujistit se, zdali je v hlavi£ce
spektra zaznamenán £as st°edu expozice hv¥zdného spektra UTMIDDLE. Para-
metry tasku nastavíme dle tabulky 3.12. Task rvcorrect korekce pouze spo£ítá.

Tabulka 3.12: Nastavení tasku rvcorrect pro výpo£et heliocentrické korekce.
images = hvezda.el - vstupní spektrum
header = yes - na£te informace z hlavi£ky
input = yes
imupdat = yes - hodnota korekce se zapí²e do hlavi£ky
observa = ondrejov - observato°, jak je v seznamech

distribuovaných s IRAFem
vobs = 0. pozorovaná rychlost
hjd = 0. heliocentrické juliánské datum
vhelio = 0. heliocentrická rychlost
vlsr = 0. rychlost Slunce

Posun spektra o spo£tenou heliocentrickou rychlost provedeme pomocí tasku dop-
cor. Nastavení klí£ových parametr· je v tabulce 3.13.

Normalizace spektra v·£i hv¥zdnému kontinuu: Normalizaci spektra
v·£i hv¥zdnému kontinuu provedeme pomocí tasku continuum. Nastavení klí£o-
vých parametr· je uvedeno v tabulce 3.14. Po spu²t¥ní tasku se objeví gra�cké
rozhraním, které nám umoºní zm¥nit parametry �tu, p°ípadn¥ z n¥j vylou£it dal-
²í body stiskem klávesy d. Nový �t spo£teme stisknutím klávesy f. Pokud jsme
s výsledkem spokojeni, ukon£íme práci stisknutím klávesy q. Nyní jiº je spektrum
hv¥zdy p°ipravené k fyzikálním m¥°ením.
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Tabulka 3.13: Nastavení tasku dopcor pro posun spektra o heliocentrickou korekci
vel.

input = hvezda.el - vstupní kalibrované spektrum
output = hvezda.elh - výstupní spektrum
redshift = vel - spo£tená korekce v kms−1

isveloc = yes - vel je rychlost
add = no - nechci p°i£íst vel k jiº

spo£tené disperzní relaci.

Tabulka 3.14: Nastavení tasku continuum pro normalizaci spektra v·£i hv¥zdnému
kontinuu.

input = hvezda.elh - vstupní kalibrované spektrum
output = hvezda.elhn - výstupní normalizované spektrum
functio = legendre - polynom k �tování kontinua
order = 3 - °ád polynomu
interact = yes - zapne interaktivní reºim
sample = @seznam - seznam interval·, kterými chci

�tovat kontinuu.
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P°íloha B

Brzdná síla

Je-li nabitá £ástice urychlena, potom musí dle klasické fyziky vyza°ovat s výkonem
P daným Larmorovým vztahem

P =
q2a2

6πε0c3
, (B.1)

kde q je náboj vyza°ující £ástice, a zrychlení £ástice, ε0 permitivita vakua a c rych-
lost sv¥tla ve vakuu. Zbavuje-li se £ástice energie, musí na ni nutn¥ p·sobit brzdná
síla. Celková práce vykonaná brzdnou silou Frad musí být rovna mnoºství vyzá-
°ené energie. Musí tedy platit vztah∫ t2

t1
Frad ·

dr

dt
dt +

∫ t2

t1

q2

6πε0c3

(
d2r

dt2

)
dt = 0. (B.2)

Integrací druhého £lenu per partes dostaneme výraz∫ t2

t1
Frad ·

dr

dt
dt+

q2

6πε0c3

[
dr

dt
· d

2r

dt2

]
−
∫ t2

t1

q2

6πε0c3
dr

dt
· d

3r

dt3
dt = 0. (B.3)

V p°ípad¥, ºe platí n¥který z následujících dvou vztah·

dr

dt
· d

2r

dt2
(t1) =

dr

dt
· d

2r

dt2
(t2) , (B.4)

dr

dt
· d

2r

dt2
= 0, (B.5)

je druhý £len nulový. První a t°etí výraz m·ºeme slou£it do jednoho integrálu∫ t2

t1

(
Frad − q2

6πε0c3
d3r

dt3

)
· dr
dt
dt = 0. (B.6)

Výraz na levé stran¥ rovnice je nulový práv¥ tehdy, kdyº je integrand nulový.
Dostáváme tak rovnici

Frad = mτ
d3r

dt3
, (B.7)

kde τ je dáno vztahem

τ =
q2

6πε0c3m
, (B.8)

kdem je hmotnost vyza°ující £ástice. Nejedná se o pohybovou rovnici, ale ukazuje
se, ºe jedno z jejích °e²ení je nefyzikální. Rovnici je moºné °e²it v p°ípad¥, ºe
brzdná síla je mnohem men²í neº vn¥j²í síla p·sobící na £ástici Frad � Fext.
V takovém p°ípad¥ lze psát vztah

Frad = mτ
d3r

dt3
= τ

d

dt

(
d2mr

dt

)
= τ

d

dt

(
Fext + mτ

d3r

dt3

)
. (B.9)
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Uváºíme-li p°edpoklad, m·ºeme potom psát rovnici

Frad =
d

dt
(Fext) =

(
∂Fext

∂t
+
dr

dt
· ∇Fext

)
. (B.10)

Výhodou toho zp·sobu °e²ení rovnice (B.7) je, ºe tím z mnoºiny jejích °e²ení
zmizí vý²e zmi¬ované nefyzikální °e²ení.

Zá°ení harmonicky vázané £ástice

V rámci klasické fyziky lze vysv¥tlit spektrální £áry jakoºto zá°ení harmonického
oscilátoru o vlastní frekvenci ω0, která odpovídá frekvenci p°íslu²ného elektrono-
vého p°echodu. Pracujme v jednom rozm¥ru. Vn¥j²í síla Fext p·sobící na £ástici
je dána vztahem

Fext = −kx, (B.11)

kde k = mω2
0 a m je hmotnost £ástice. V takovém p°ípad¥ je brzdná síla Frad

dána, dle vztahu (B.10), vztahem

Frad = −kτ dx
dt
. (B.12)

Pohybová rovnice mají tedy tvar

m
d2x

dt2
+ kτ

dx

dt
+ kx = 0. (B.13)

�e²ení této pohybové rovnice mají tvar

x(t) = x0

[
exp

(
1

2

[
−ω2

0τ + 2iω0

]
t
)

+ exp
(
1

2

[
−ω2

0τ − 2iω0

]
t
)]
. (B.14)

Zajímá nás p°edev²ím spektrum oscilátoru, tedy Fourier·v obraz °e²ení (B.14)
x(ω) = F (x(t)), kde ω je frekvence. Ten je dán vztahem

x(ω) =
x0
4π

[
1

ω2
0τ − i(ω + ω0)

+
1

ω2
0τ − i(ω − ω0)

]
. (B.15)

Vztah (B.15) dosadíme do vztahu pro výkon dipólového zá°ení

dW

dω
=

2ω4

3ε0c3
|p(ω)|2, (B.16)

a uváºíme-li, ºe k absorpci nebo emisi zá°ení dojde v p°ípad¥, ºe ω ≈ ω0, m·ºeme
zanedbat první £len v·£i druhému v rovnici (B.15). Dostaneme tak rovnici

dW

dω
=

2ω4e2

3ε0c3
x20

16π2

1
ω4
0τ

2

4
+ (ω − ω0)2

. (B.17)

Dal²ími algebraickými úpravami a ozna£ením Γ = ω2
0τ uº dostáváme tzv. klasický

tvar spektrální £áry daný vztahem

dW

dω
=

1

2
mω2

0x
2
0

Γ
2π(

Γ
2

)2
+ (ω − ω0)2

. (B.18)
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Jedná se o Lorenzovu k°ivku. Klasická ²í°ka spektrální £áry ve vlnových délkách
λ je dána vztahem

∆λ = ∆
2πc

ω
= 2πc

∆ω

ω2
' 2πc

Γ

ω2
0

= 2πcτ
.
= 10−14 m (B.19)

Ve spektrech hv¥zd takto úzké spektrální £áry nepozorujeme, protoºe jsou roz²í-
°ené vlivy vypsanými v první kapitole diplomové práce.
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P°íloha C
V této p°íloze jsou uvedeni auto°i spektroskopických a fotometrických pozorování
ξ Tau pouºitých v této práci.

Spektroskopická pozorování

V tabulce 3.15 jsou uvedeni auto°i elektronických spekter pouºitých v této práci.
Tabulka byla sestavena na základ¥ údaj· uvedených v hlavi£kách studovaných
spekter ξ Tau.

Tabulka 3.15: Seznam astronom·, kte°í po°ídili elektronická spektra pouºitá v té-
to práci. Zkratky observato°í: OND=Observato° Ond°ejov, �eská Republika,
DDO=David Dunlap Observatory, Kanada a IGE=Observatório do Instituto
Geográ�co do Exército, Portugalsko.

Astronom Observato°
Bolton, C. T. DDO
Harmanec, P. OND
Kor£áková, D. OND
Koubský, P. OND
Mayer, P. OND
Nemravová, J. OND
Ribeiro, J. IGE
�lechta M. OND
Votruba, V. OND
Wolf, M. OND
Zasche, P. OND

Fotometrická pozorování

V tabulce 3.16 jsou uvedeni auto°i fotometrických pozorování po°ízených na hvar-
ské observato°i, SAAO a Villanova APT. Fotometrie po°ízená druºicí Hipparcos
byla p°evzata z katalogu HIPPARCOS (Perryman a ESA 1997).
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Tabulka 3.16: Seznam autor· fotometrických pozorování pouºitých v té-
to práci po°ízených na observato°ích: Hvar=Hvarská observato°, Chor-
vatsko, SAAO=Jihoafrická astronomická observato°, Jihoafrická Republika,
Vill =Villanova APT, USA.

Astronom Observato°
Boºi¢, H. Hvar
Engle, S. Vill
Harmanec, P. Hvar
Nemravová, J. Hvar
Zasche, P. Hvar, SAAO
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P°íloha D
V následujících odstavcích si ukáºeme odvození vztah· (1.18), (1.21), (1.22) a (1.24).
M¥jme dvojhv¥zdu, jejíº pohyb je popsán prvním Keplerovým zákonem (1.17).
V soustav¥ spojené s ohniskem elipsy (x, y) bude pohyb hv¥zdy popsán vztahem

x = r cos v

y = r sin v, (D.1)

kde v je pravá anomálie. V soustav¥ spojené s pozorovatelem si zvolme za rovinu
(x′, y′) nebeskou sféru. Potom bude radiální rychlost hv¥zdy dána pouze pr·m¥-
tem vektoru rychlosti hv¥zdy do sm¥ru z′. Transformace sou°adnic ze soustavy
spojené s ohniskem elipsy do soustavy pozorovatelovy jsou dány vztahem

x′ = (cosΩ cosω − sinΩ cos i sinω)x −
− (cosΩ sinω + sinΩ cos i cosω)y,

y′ = (sinΩ cosω − cosΩ cos i sinω)x +

+ (− sinΩ sinω + cosΩ cos i cosω)y,

z′ = x sin i sinω + y sin i cosω =

= r sin(v + ω) sin i, (D.2)

pracujeme s Keplerovými dráhovými elementy a tedy i je sklon dráhy, Ω délka
výstupného uzlu dráhy a ω je argument pericentra. V prvním kroku derivujeme
sou°adnici z′. Ta je dána vztahem

ż′ = [r cos(v + ω)v̇ + ṙ sin(v + ω)] sin i. (D.3)

Zderivováním vztahu (1.17) dostaneme vztah

ṙ =
a (1 − e2) e sin v sin(v + ω)

(1 + e cos v)2
v̇. (D.4)

Ozna£me si ż′ = RV a dosazením vztahu (D.4) do vztahu (D.3) dostaneme
vztah

RV =
r2v̇ sin i

a (1 − e2)
[e cos v cos(v + ω) + e sin v sin(v + ω) + cos(v + ω)] .(D.5)

S vyuºitím goniometrických vzorc· je moºné vztah (D.5) p°epsat do tvaru

RV =
r2v̇ sin i

a (1 − e2)
[cos(v + ω) + e cosω] (D.6)

Nyní vyuºijeme druhého Keplerova zákona. Pro p°ípad elips lze tento zákon za-
psat ve tvaru

r2v̇ = konst =
M

µ
=
√
Gma (1 − e2), (D.7)
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kdeM je celkový moment hybnosti, µ redukovaná hmostnost,m celková hmotnost
soustavy. Dosazením vztahu (D.7) do vztahu (D.6) dostaneme vztah

RV =

√
Gm

a (1 − e2)
sin i [cos(v + ω) + e cosω] . (D.8)

S pomocí t°etího Keplerova zákona

a3

P 2
=

Gm

4π2
, (D.9)

kde P je ob¥ºná perioda dvojhv¥zdy, je moºné vztah (D.8) p°epsat do tvaru

RV =
2πa sin i

P (1 − e2)
1
2

[cos(v + ω) + e cosω] . (D.10)

Nyní si uº jen zavedeme zna£ení

K =
2πa sin i

P (1 − e2)
1
2

, (D.11)

a m·ºeme psát vztah (D.10) ve tvaru

RV = K [cos(v + ω) + e cosω] , (D.12)

který je, p°i£teme-li k ob¥ma stranám rovnice rychlost t¥ºi²t¥ dvojhv¥zdy v·-
£i pozorovateli γ, totoºný se vztahem (1.18). Zárove¬ je vid¥t, ºe vztah (1.21)
dostaneme jednoduchou úpravou vztahu (D.11). Modelováním k°ivky radiálních
rychlostí jsme schopni ur£it velikost a sin i. Funkce hmoty potom není nic jiného
neº t°etí Kepler·v zákon, kde ov²em dosazujeme velikost hlavní poloosy primární
sloºky a1 redukovanou o sinus sklonu dráhy

f1(M) =
4π2a31 sin

3 i

GP 2
. (D.13)

Z t°etího Keplerova zákona plyne vztah

a2
a

=
M1

M1 + M2

, (D.14)

kde indexem jedna zna£íme primární sloºku dvojhv¥zdy a indexem dva sekundární
sloºku dvojhv¥zdy. Dosazením ze vztahu (D.14) do vztahu (D.13) a op¥tovným
vyuºitím t°etího Keplerova zákona (D.9) dostaneme vztah

f1(M) =
M3

2 sin
3 i

(M1 + M2)
2 =

q3

(1 + q2)
M1 sin

3 i, (D.15)

který je totoºným se vztahem (1.22). Zbývá se podívat, z £eho vyplývá zavedení
hmotové funkce pomocí m¥°itelných veli£in. Vyjdeme ze vztahu pro polovi£ní
amplitudu k°ivky radiálních rychlostí K (D.11) a vyjád°íme si velikost hlavní
poloosy dráhy primáru aº na sinus sklonu

a1 sin i =
K1P (1 − e2)

1
2

2π
. (D.16)
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Dosazením do de�nice hmotové funkce primáru (D.13) a vyuºitím t°etího Keple-
rova zákona dostaneme vztah

f1(M) =
PK3

1 (1 − e2)
3
2

2πG
, (D.17)

který je totoºný s výrazem ze vztahu (1.22). K nalezení vztahu (1.24) dosadíme
ze vztahu (D.16) do vztahu (D.14) a dostaneme

M1 =
P

2π sin i
K2

(
1 − e2

) 1
2 (M1 + M2)

a
. (D.18)

Dosazením z t°etího Keplerova zákona (D.9) lze vztah (D.18) upravit do tvaru

M1 =
P

2π sin i
K2

(
1 − e2

) 1
2 4π2a2

GP 2
. (D.19)

Op¥tovným dosazením ze vztahu (D.16) a jeho obdoby pro sekundární sloºku
dvojhv¥zdy, dostaneme vztah

M1 =
P

2π sin i
K2

(
1 − e2

) 1
2 4π2

GP 2

P 2

4π2 sin2 i
(K1 + K2)

2
(
1 − e2

)
=

K2 (K1 + K2)
2 P (1 − e2)

3
2

2πG sin3 i
, (D.20)

který je shodný se vztahem (1.24).
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