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Abstrakt: Studium zékrytovych dvojhvézd je dodnes nejspolehlivéjsim zdrojem
presnych hmotnosti a poloméri hvézd, protoze nepotiebuje zadné kalibrace. Ty-
to hvézdné parametry nachazeji vyuziti v fadé oblasti astrofyziky. Prvni kapitola
shrnuje teoretické znalosti o hvézdnych spektrech a dvojhvézdach, které jsou ne-
zbytné k vypracovani praktické ¢asti prace. Tu predstavuji druha a treti kapito-
la. V ramci praktické ¢asti diplomové prace se autorka vénovala sbéru a reduk-
ci spektroskopickych a fotometrickych pozorovani ¢tyrhvézdného systému & Tau
a méfeni radialnich rychlosti jeho slozek. Modelovanim svételné kiivky a kiivky
radidlnich rychlosti odhadla hmoty a poloméry slozek systému, tvar jejich drah
a rozméry téchto drah. Nové byl nalezen apsidalni pohyb vnéjsi drahy trojhvézdy.
Déle autorka vyvinula program, ktery interpoluje v sitich syntetickych hvézdnych
spekter, nainterpolovana spektra srovnava s pozorovanym a metodou nejmensich
¢tvercu hledd parametry popisujici syntetické spektrum, jez se nejlépe shoduje
s pozorovanym. Témi parametry jsou: efektivni teplota Teg, logaritmus povr-
chového gravita¢ni zrychleni log g, promitnuta rotacni rychlost v, sin ¢, relativni
zativy vykon L, a radidlni rychlost RV'. Tento program autorka nasledné vyuzila
k méfeni radidlnich rychlosti slozek systému & Tau a k odhadu vyse uvedenych pa-
rametri jednotlivych slozek systému. Vysledky prace budou pouzity v planované
studii systému & Tau pripravované mezinarodnim tymem spolupracovnikii.
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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
parameters are needed in various fields of astrophysics. Theoretical background
regarding stellar spectra and binaries needed for successful completion of the
practical part of the thesis are summarized in the first chapter. Description of
the practical part of the thesis is given in the second and third chapter. Au-
thor acquired and reduced spectroscopic and photometric observations of the
quadruple-star system & 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 fits interpolated spectra to the
observed ones with the least-square method. Parameters describing the synthetic
spectra, which are fitted by the program, are: the effective temperature Teg, lo-
garithm of the surface gravitational acceleration log g, projected rational velocity
Vot Sin 2, relative luminosity L, and the radial velocity RV. The author used the
program to measure radial velocities of the components of ¢ Tau and to deri-
ve their parameters listed above. The results of the diploma thesis will become
a part of the planned study of the £ Tau system by an international team of
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Uvod

beskych téles v astronomii. Pozorovana spektra vicenasobnych systému hvézd
v sobé nesou fadu informaci nejen o pohybovém stavu jeho slozek, ale také o je-
jich fyzikalnich vlastnostech. Tato prace je predev§im spektroskopickou studii
vicenasobného hvézdného systému £ Tau. V ramci prace se autorka seznamila
s pozorovanim, redukci a interpretaci spektroskopickych méfeni. S rostouci vypo-
¢etni silou roste i kvalita modelovych hvézdnych spekter a mira jejich shody se
spektry pozorovanymi. Autorka vyvinula program, ktery srovnavanim pozorova-
nych a syntetickych spekter vicenasobnych hvézdnych systému odhaduje zaklad-
ni fyzikalni vlastnosti slozek systému. V ramci prace se autorka také seznamila
s pozorovanim, redukci a interpretaci fotometrickych pozorovani. Tyto poznatky
nasledné vyuzila pii studiu zmén jasnosti systému & Tau.

Prvni kapitola predstavuje teoretickou ¢ast prace a je rozc¢lenéna do dvou od-
dila. Prvni oddil je vénovan predevsim puvodu a tvaru spektralnich ¢ar hvézd. Ty-
to znalosti jsou nezbytné predevsim pro srovnavani syntetickych a pozorovanych
spekter hvézd. Tvar spektralnich ¢ar je diskutovan, protoze ma velky vliv na pfes-
nost méreni radialnich rychlosti hvézd. Druhy oddil je vénovan dvojhvézdam a vi-
cenasobnym systémim, pficemz je kladen duraz na informace o systému, jez jsme
z fotometrickych a spektroskopickych pozorovani schopni ziskat. Podrobnéji se
v této casti autorka vénuje zménam radidlnich rychlosti a jejich keplerovskému
modelu. V priloze D je odvozena vétSina uvedenych vztaht, které se tohoto mode-
lu tykaji. V zavéru druhé c¢asti jsou diskutovany nékteré metody urc¢ené k méteni
radialnich rychlosti.

Druha kapitola predstavuje praktickou ¢ast diplomové prace. V uvodu kapi-
toly jsou shrnuty dosavadni znalosti o usporadéani systému & Tau. V prvni ¢asti
kapitoly jsou prezentovana spektroskopicka data pouzitd v této praci. Na sbéru
a redukci velké ¢asti téchto dat se autorka prace piimo podilela. Redukce elektro-
nickych hvézdnych spekter krok za krokem je vylozena velmi detailné v p¥iloze A.
Meéfteni radidlnich rychlosti byla provedena dvémi metodami. Druh& metoda mé-
feni je zalozena na srovnavani syntetickych a pozorovanych hvézdnych spekter
programem, ktery autorka vyviji v ramci diplomové prace. Nasleduji drahova
feSeni téchto méreni spoctena prokladanim mérenych radialnich rychlosti keple-
rovskou kiivkou a jednou z nejmodernéjsich metod, tzv. spektralnim disentang-
lingem. V druhé ¢asti jsou prezentovana studovana fotometrickd méfeni. Na sbéru
a redukeci ¢asti téchto dat se autorka primo podilela. Déle jsou tato méieni prokla-
dana teoretickou zavislosti. V zavéru kapitoly je podan obrazek systému £ Tau, jez
nam davaji drahova feseni spektroskopickych pozorovani, feseni svételné kiivky
a srovnavani syntetickych a pozorovanych spekter.

Tteti kapitola predstavuje také praktickou ¢ast diplomové prace. V této ka-
pitole je pfedstaven program na srovnavani syntetickych a pozorovanych spekter
hvézd, ktery autorka vyvinula. Ackoliv je tento program nehotovy, 1ze jiz pomoci
néj odhadovat parametry efektivni teplota Teg, logaritmus gravita¢niho zrychleni
log g, promitnuta rotac¢ni rychlost v,. sini, relativni zarivy vykon L, a radialni
rychlost RV v8ech slozek vicenasobnych systému. V druhé c¢éasti kapitoly jsou
ukédzany prvni vysledky programu. Jsou ukizana srovnani syntetickych spekter



se spektry & Tau a V346 Cen.

Ve ¢tvrté kapitole jsou shrnuty chyby, kterych jsem se pri feSeni prace védomé
dopustila. Jsou diskutovany mozné zpusoby jejich odstranéni a mira vlivu téchto
chyb na feseni.



1. Teoreticka priprava

V této kapitole jsou uvedeny zakladni teoretické znalosti v oblastech hvézdnych
spekter a vicenasobnych hvézdnych systému. Tyto znalosti jsou nezbytné pro
vypracovani praktické ¢asti diplomové prace.

1.1 Hvézdna spektra

1.1.1 Zakladni charakteristika

Spektrum hvézd se v prvnim pfiblizeni podoba spektru absolutné ¢erného téle-
sa. Absolutné ¢erné téleso je nazev pro latku, kterd pohlcuje veskeré dopadajici
zéfeni, Zadné nepropousti. Intenzita vyzafovani ¢erného télesa B, (7T) ma jediny
parametr a to teplotu 7. Rovnice pfenosu zéaieni je v jednorozmérném piipadé
déna vyrazem

d,
dx R

— kypl,, (1.1)

kde I, je specifickd intenzita zafeni, j, emisni koeficient, x, absorpc¢ni koeficient
a p hustota vyzarujici/absorbujici latky. V termodynamické rovnovaze se intezita
zé¥eni neméni ani v ¢ase ani v prostoru a leva strana rovnice (1.1) se musi rov-
nat nule. Intenzita zareni bude funkci teploty 7" a frekvence v. Dostaneme tak
Kirchhoffuv zakon

ju
Ky

I,(T) = B,(T) = (1.2)
Tedy latka, ktera je ve stavu termodynamické rovnovahy, vyzaiuje jako absolutné
Cerné téleso. Z aplikace Bose-Einsteinovy statistiky na fotonovy plyn plyne vztah
pro specifickou intenzitu vyzarovani absolutné ¢erného télesa, ktery se také nazyva
Planckova funkce

2hv3 1

BAT) = Z ooy (13)

kde h je Planckova konstanta, k Boltzmannova konstanta a c rychlost svétla.
Zareni cerného télesa nejvice odpovida spojité zareni hvézdy, které k nam pfii-
chazi z opticky tlustého dna fotosféry hvézdy. Ani to ovSem neni v dokonalé
termodynamické rovnovaze, protoze pokud by kazda vrstva hvézdy meéla byt
v termodynamické rovnovaze, muselo by mnozstvi energie prochazejici tou vrst-
vou dovniti hvézdy byt stejné jako mnozstvi energie jdouci danou vrstvou ven
z hvézdy. Hvézda v dokonalé termodynamické rovnovaze by tedy nezarila. Od-
chylka hvézdné latky od lokdlni termodynamické rovnovahy je na dnu fotosféry
nejmensi a smérem k vnéjSimu okraji hvézdné atmosféry nartusta. Nejvétsi od-
chylku hvézdného spektra od spektra ¢erného télesa predstavuji spektralni ¢ary.
Ty vznikaji pii vazané-vazanych prechodech v atmosféie hvézdy. To zdali se bu-
de jednat o ¢ary emisni nebo absorpéni zéavisi predevsim na hustoté atmosféry.
V hustych ¢astech atmosféry hvézdy obvykle prevlada srazkova deexcitace a Cary



jsou tedy absorpéni. V fidkych vnéjsich vrstvach hvézdné atmosféry je stiedni vol-
néa draha castice dostatecné velka, aby mohlo ve vétsi mife mezi srazkami c¢astic
dochazet k zarivé deexcitaci.

Intenzita spektralnich car je dana predevsim teplotou. Obsazeni energetickych
hladin atomi je dano Boltzmannovou rovnici

E; — M)
kT ’

kde N je pocet Castic na ¢ energetické hladiné, g; degenerace této hladiny, E;
energie stavu a p chemicky potencial. Dle rovnice (1.4) pocet atomu ve vyssich
energetickych stavech poroste s teplotou 7'. Se zvysujici se teplotou roste také po-
¢et ionizovanych atomii. Pocet atomu v 7+ 1 stupni ionizace N, ;; je dan Sahovou
rovnici

Ni
Nip1 = Zﬁe (

3

2
) B () »

h? Z; kT

kde N, je pocet volnych elektronu v plasmatu, m, hmotnost elektronu, N; pocet
atomi v 7 stupni ionizace, Z; a Z;1 parti¢ni sumy prisluSnych stupnu ionizace a x
je ioniza¢ni energie z ¢ do 7 4+ 1 stavu. Dale ma na intenzitu spektralnich car vliv
i metalicita hvézdné atmosféry. Oproti teploté a hustoté se ovSem jednéd o vliv
druhého fadu. Boltzmannova a Sahova rovnice popisuji stav termodynamické
rovnovahy. Hlavné fidké vnéjsi ¢asti hvézdné atmosféry se v tomto stavu nemuseji
nachézet.

1.1.2 Tvar spektralnich c¢ar

Tvar spektralni ¢ary je ovlivnén mikroskopickymi a makroskopickymi vlivy. Pfiro-
zené (tj. zadnym efektem neovlivnénd) spektralni ¢ara ma Lorentzuv profil (1.6)
a jeji sitka je dana Heisenbergovou relaci neurcitosti:

al’
(A — X)?2 +1I?

LT, a,\) = (1.6)

Odvozeni pfirozeného tvaru spektralni ¢ary nastroji klasické fyziky je ukézano
v piiloze B. Rada jevi zptusobuje deformace spektralnich ¢ar. Témito jevy jsou:

1. Interakce atomu s okolnimi atomy vede k mirnému posunu jeho energetic-
kych hladin a rozsiteni spektralni ¢ary. Plati, ze ¢im vétsi je tlak na povrchu
hvézdy, tim je hvézdna latka hustsi a tento efekt vyraznéjsi a vede na Lo-
rentzuv profil spektralni ¢ary.

2. Atomy plasmatu jsou v neustalém tepelném pohybu. V klidové soustavé
atomu se tedy jednotlivé fotony jevi dopplerovsky posunuté. Rozdéleni rych-
losti jednotlivych c¢éstic je dano Maxwellovym-Boltzmannovym rozdélenim,
a proto efekt vede na Gaussuv profil spektralni ¢ary (1.7).

202

G(MAo,0,a) = aexp (-“_W> (1.7)



3. Jevy, které se tykaji celé hvézdy, jako jsou rotace a pulsace rovnéz zpiso-
buji deformace spektralnich ¢ar. Tyto deformace jiz neni mozné vystihnout
jednoduchymi funkcemi.

4. Elektrickd pole vedou na Stépeni spektralnich ¢ar Starkovym efektem.
5. Magnetickd pole vedou na Stépeni spektrélnich ¢ar Zeemanovym efektem.

6. Fotony s vinovymi délkami odpovidajicimi centru spektralni ¢ary budou
absorbovany s vétsi pravdépodobnosti nez ty, jejichz vlnova délka odpovi-
da kiidlum spektralni ¢ary. Pravdépodobnost opakované absorpce fotonu
v centru ¢ary je tak vétsi nez v jejich ktidlech.

Spektralni ¢ary hvézd jsou prvnimi dvéma efekty deformovéany vzdy, protoze
pusobi globalné a maji mikroskopicky ptuvod. Diky tomu se hvézdné spektralni
¢ary velmi c¢asto v prvnim piiblizeni modeluji konvoluci Lorentzovy a Gaussovy
funkce, jiz se fika Voigtova funkce

- /\0)2> bT
2072 T2 4+ (A — XN — )\

© ()\ /
V(Ma,b,0,T, Ag) = / exp [ — AN, (1.8)
0
V praxi ovSem nejvétsi deformaci spektralnich ¢ar zpisobuje to, Ze rizné spek-
tralni ¢ary mohou mit velmi podobné laboratorni vlnové délky a ve spektru se
diky tomu navzajem piekryvaji (tzv. blenduji).

7777777777777777777777777 250 kms ™2
100 kms™*
50 kms ™t
10 kms ™!
0 kms™t
8 r : .
4450 4460 2470 2480 2450 4500

AA)

Obrazek 1.1: Ukazka blendovani spektralnich ¢ar v okoli ¢ar HelI4471A
a Mgll4481 A. Spektra byla prepoéitana pro nékolik hodnot promitnuté rotaéni
rychlosti v, sin¢. Jeji hodnota je uvedena po pravé strané obrazku. Pro piehled-
nost jsou spektra posunuta v relativni intenzité. Hladina spojitého zareni hvézdy
je vyznacena ¢arkovanou carou.



1.1.3 Rozsiteni spektralnich ¢ar vlivem rotace hvézdy

Hvézdy rotuji. U fady hvézd pozorujeme velmi rychlou rotaci. V piipadé né-
kterych Be hvézd se pozoruje rotacni rychlost velmi blizk& rychlosti kritické, tj.
rychlosti pfi niz se na hvézdném rovniku vyrovnava velikost gravitacniho a od-
stfedivého zrychleni.

Vlivem Dopplerova efektu, ktery je dany vztahem (1.9), je spektralni ¢ara se
stfedem o vIinové délce Ay vznikajici v elementu hvézdy, ktery se vii¢i pozorovateli
pohybuje rychlosti RV, posunuta ve vlnovych délkach o AA.

AN = 2 (1.9)
C

Rozdéleni radialni rychlosti po hvézdném disku je déno: 1) rozdélenim vektoru
thlové frekvence w(f), kde 6 hvézdna $iika, 2) sklonem rotaéni osy hvézdy ¢ vi-
¢i pozorovateli. V1iv 1) se ¢asto zanedbava a uvazuje se, ze hvézda rotuje jako
tuhé téleso. Jednotlivé elementy hvézdného disku neni mozné pozorovat, vyjim-
kami jsou Slunce a blizké hvézd, jejichz disky byly rozliseny. Musime zkoumat
vliv celého hvézdného disku na profil spektralni ¢ary a tedy integrovat pres cely
hvézdny disk. Abychom ziskali, co nejpresnéjsi vysledek je tieba vzit v potaz to,
7e hvézdny disk je nestejnomérné jasny. To je zpusobeno nasledujicimi vlivy:

1. Zéateni prichazejici z okraje hvézdného disku prochéazi vyssim sloupcem at-
mosféry, nez zatfeni piichazejici z jeho centra. Diky tomu se okraje hvézdy
zdaji tmavsi, nez jeji stfed. Proto také mluvime o tzv. okrajovém ztemnéni.
Namisto piesného vystizeni miry extinkce v zavislosti na optické tloustce
FeSenim rovnice prenosu zafeni, se pouzivaji empirické vztahy. Prvni takovy
vztah navrhl Milne (1921). Autor uvazoval, Ze jasnost disku klesa linearné
dle vztahu

L) = L(0)(1 — uy(1 — cos(9)), (1.10)

kde I je intenzita zareni, 6 uhel, ktery svird zorny paprsek pozorovatele
a norméla k povrchu hvézdy a wu, koeficient okrajového ztemnéni. V sou-
vice koeficienti. Velikost téchto koeficienti se pocita pomoci modeli hvézd-
nych atmosfér a tabeluji se.

2. Rotace zptisobuje, ze velikost tithového zrychleni g neni po povrchu hvézdy
konstantni. Méni se v zavislosti na hvézdné sitce. Rotace vstupuje do rovnic
hvézdné stavby skrze rovnici hydrostatické rovnovahy (1.11), pusobi proti
gravitacni sile a snizuje tak efektivni gravitaci v dané oblasti. Rovnice hyd-
rostatické rovnovahy pro rotujici hvézdu je dana:

GMgp _ dP
R? dR

kde G je gravita¢ni konstanta, P tlak, Mr hmotnost hvézdy o poloméru
R a U,y odstiedivy potencial. V hrubém pfiblizeni muzeme hvézdnou latku
povazovat za idedlni plyn, pro néjz ma stavova rovnice tvar

pkT

P = 1.12
o (1.12)

— VU, (1.11)




kde k je Boltzmannova konstanta, 7" teplota plynu, p hustota plynu, p stied-
ni molekulovad hmostnost a m, atomova hmotnostni jednotka. Z rovnice
(1.11) vyplyva, ze v oblastech hvézdy, které rychle rotuji, bude mensi gradi-
ent tlaku. Z rovnice (1.12) vyplyva, ze v téchto oblastech bude nutné i mensi
gradient hustoty. Z rovnice pro pfenos zafivé energie (1.13) potom plyne, ze
v oblastech hvézdy, které rychle rotuji, je mensi gradient teploty 7" (v ab-
solutni hodnoté vétsi). Teplota v téchto oblastech je tedy nizsi. Rovnice
pro prenos zafivé energie ma tvar

dr 3pk Ly

dR ~  16macR2T3’ (1.13)

kde k je opacita, Lg zafivy vykon hvézdy na daném poloméru R, a je kon-
stanta hustoty zafeni, kterd méa vztah k Stefanové-Boltzmannové konstanté
osgp = ac/4 a c rychlost svétla. Zarivy vykon Lg ¢erného télesa o povrchu S
a teploté T je dan vztahem

LS == SUSBT4 (1.14)

Jestlize je v oblastech, které rychle rotuji, nizsi teplota, potom z rovnice
pro zafivy vykon (1.14) plyne, Ze piispévek k celkovému zafivému vykonu
hvézdy od téchto oblasti je mensi.

3. Existuji dalsi efekty, které ovliviiuji jasnost povrchu hvézdy. Patii sem
hvézdné pulsace, hvézdné skvrny, erupce, efekty vznikajici interakei s dru-
hou slozkou dvojhvézdy, pripadné prechodem planet pies hvézdny disk.

S prvnima dvéma efekty se setkavame u vSech hvézd. Zbylé zavisi na vlastnos-
tech jednotlivych soustav. V obrazku 1.1 je ukazano okoli spektralni ¢ar He 14471 A
a MgII4481 A modelovych hvézdnych spekter ze sité BSTAR Lanz a Hube-
ny (2007). Jedna se o modelové spektrum hvézdy o efektivni teploté Tog =
15000 K, logaritmu gravitac¢niho zrychleni logg = 4.5[cgs| a slune¢ni metali-
cité Z = 0.02. Spektrum je pfepocitano pro nékolik hodnot promitnuté rotacni
rychlosti v, siné programem ROTINS (Hubeny 2012¢). VSechna spektra jsou
normalizovana vici hladiné spojitého zareni hvézdy.

1.1.4 Spektralni klasifikace hvézd

Moderni spektralni klasifikace (tzv. harvardska klasifikace) je zalozena na iden-
tifikaci vyznac¢nych ¢ar v hvézdném spektru. V soucasné dobé rozlisujeme spek-
tralni typy (od horkych po chladné typy) je OBAFGKMLT. Razeni v zavislosti
na efektivni teploté neni ndhodné, protoze efektivni teplotou je dan prubéh spek-
tra a vyskyt spektralnich ¢ar viz. vztahy (1.3), (1.4) a (1.5). Tyto spektralni typy
dale délime na podtypy 0-9 (opét od horkych po chladné). Je zvykem nazyvat
horké podtypy ,,rané*“ a chladné ,,pozdni“. Spektralni typ se poté doplni o lumino-
sitni tiidu I-VII na zdkladé tvaru spektralnich ¢ar. Napriklad K1.5III je rudy obr
(hvézda chladnéjsi nez Slunce). Tento spektralni typ mé nap¥. a Boo. V této praci
se zabyvame studiem vicenasobného systému & Tau, presnéji jeho trojnasobnym
podsystémem, jehoz dvé slozky jsou hvézdy spektralni tfidy A a jedna slozka je
hvézda spektralni t¥idy B. Tyto dvé spektralni tr¥idy lze strucné charakterizovat:



e Hveézdy spektralni tridy B:
Do spektralni tiidy B spadaji hvézdy o efektivnich teplotach Tog € [9500 : 30000].
V pripadé hvézd hlavni posloupnosti spadaji do této tiidy hvézdy o hmot-
nostech me [2.2 : 15] My. Typické jsou pro tuto t¥idu silné ¢ary vodiku
a neutralniho helia Hel. U téchto hvézd je casto pozorovana velmi rychla
rotace (Plati to i pro slozku £ Tau typu B.).

e Hvézdy spektralni tridy A:
Do spektralni tiidy A spadaji hvézdy o efektivnich teplotach Teg € [7000 : 9500].
V ptipadé hvézd hlavni posloupnost spadaji do této tiidy hvézdy o hmotnos-
tech me [1.5: 2.2] M. Ve spektru dominuji velmi silné ¢ary vodiku. Cary
neutralniho helia HeT zcela chybi. Sili ¢ary ionizovanych kovii (Fell, CrlI,
Till, ...).

1.2 Dvojhvézdy

Vicenasobnym hvézdnym systémem rozumime soustavu dvou a vice gravita¢né
vazanych hvézd. Nejjednodussim piipadem takového systému jsou dvojhvézdy.
Optickymi dvojhvézdami tj. témi, které maji v projekci na nebeskou sféru ma-
lou thlovou vzdalenost, ale nachazeji se ve zcela riznych vzdalenostech od nés
a navzajem se gravita¢né neovliviuji, se v této praci zabyvat nebudeme. Studium
dvojhvézd je vyznamné z nékolika duvodii.

1. S wzitim relativné jednoduchych fyzikalnich principu (Keplerovych zako-
ni a geometrie) je mozné uréit hmotnosti, poloméry a vzdalenosti slozek
dvojhvézdy.

2. Takto zvazeny a zméfeny systém lze pouzit k testovani modeli hvézdného
vyvoje, protoze je velmi pravdépodobné, ze obé hvézdy vznikly soucasné.
Podminkou je, aby byl systém oddéleny, a aby v ném nedoslo k pretoku
hmoty mezi slozkami.

N

soustav (hvézdokup), protoze je tfeba uvazovat vazebnou energii dvojhvézd.

4. Studium dvojhvézd s vystfednou drahou ndm umoziuje nahlédnout do nitra
slozek dvojhvézdy a testovat modely hvézdné stavby.

5. Vzajemna interakce mezi slozkami dvojhvézdy miize zcela zménit jejich vy-
VOj.

6. Hlubsi studium neobvyklych hvézdnych tiid nebo jejich vyvojovych stadii
je umoznéno v pripadé, Ze se nachazeji ve vicenasobném systému. Stava se,
ze tyto hvézdy maskuji sviij pohyb v ramci vicendsobného systému. Casto
tomu tak je u Be hvézd, kde byva dvojhvézdny charakter systému maskovan
pohybem cirkumstelarni hmoty.

Dvojhvézdy rozlisujeme na zakladé toho, jak je miizeme pozorovat. Jestlize
se nam pozorovaci technikou (dalekohledem, interferometrem, ..) podaii rozlisit
slozky dvojhvézdy potom mluvime o visualni dvojhvézdé. Vétsinu dvojhvézd neni
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mozné pozorovaci technikou rozlisit a jako dvojhvézdy je identifikujeme na zékla-
dé spektroskopickych (a v piipadé zakrytovych a elipsoidalnich proménnych i fo-
tometrickych) pozorovani. Vlivem pohybu slozek dvojhvézdy kolem spole¢ného
me pomoci vztahu (1.9) z posunu spektralnich ¢ar. V takovém piipadé mluvime
o spektroskopické dvojhvézdé. Jestlize obézna rovina dvojhvézdy lezi v obézné
roviné Zemé, pozorujeme u téchto systémi periodické zmény jasnosti dané vza-
jemnymi zakryty jedné slozky dvojhvézdy druhou. V téchto ptripadech mluvime
o zékrytové dvojhvézdeé.

1.2.1 Visualni dvojhvézdy

O visualni dvojhvézdé mluvime tehdy, je-li mozné pozorovaci technikou rozlisit
jeji jednotlivé slozky. Pro uhlové rozliseni dalekohledu A®© plati Rayleighovo kri-
térium
ABO =1.22 A 1.15
= 1.227, (1.15)
kde A je vlnova délka detekovaného zafeni a D prumér apertury dalekohledu. To
odpovida situaci, kdy maximum difrakéniho obrazce prvni slozky spada do prv-
niho minima difrakéniho obrazce druhé slozky dvojhvézdy. Tohoto rozliseni po-
zemské teleskopy nedosahuji, protoze obraz hvézd je rozmyty seeingem. Vlivem
turbulenci zemské atmosféry se hvézda na nebeské sfére nezobrazi do jednoho
bodu, ale rozmyje se do prostorového thlu, jehoz velikost je zavisla na vlnové
délce ( ve viditelné oblasti elektromagnetického zafeni je tento thel roven piibliz-
né jedné uhlové vteting). Ve viditelné oblasti elektromagnetického zafeni dochazi
k variaci sloupcové hustoty podél zorného paprsku s frekvenci f a~ 20Hz. Vliv
seeingu na obraz hvézdy je mozné odstranit za pomoci adaptivni optiky nebo
metodami skvrnkové interferometrie. Objektu, které je mozné rozlisit primo, je
pomérné malo, protoze ihlové rozliseni i téch nejvétsich pozemskych dalekohledi
bude > 10 mas.

Lepsich vysledki dosahuje interferometrie. RozliSeni interferometru A© je

dano vyrazem
A

ABO = o (1.16)
kde b je délka zakladny interferometru a A vlnova délka pozorovaného zéieni.
Rozligeni, které je dané vztahem (1.16), dosahujeme pouze podél prumétu zaklad-
ny interferometru na nebeskou sféru. Protoze je vétSina astronomickych zdroji
dvourozmérnych, je nezbytné objekt pozorovat v nékolika usporadénich interfero-
metru, nebo pouzit vice dalekohledu. Pocet zakladen promitnutych na nebeskou
sféru bude N(N —1)/2, kde N je pocet dalekohledu zapojenych v interferometru.
Zmény atmosféry zptusobuji fazové posuny piichozi vinoplochy, které mohou zcela
znicit interferen¢ni obrazec. Tomu se lze vyhnout pouzitim aspon tii dalekohledi
a méfenim tzv. closure phase.

Jestlize interferometrem, nebo dalekohledem rozlisime slozky dvojhvézdy, mu-
zeme pifmo zméfit uhlovou velikost hlavni poloosy a [mas|, vystfednost e, periodu
P, sklon ¢ a argument pericentra w jeji obézné drahy. V piipadé interferometric-
kych pozorovani je dokonce mozné rozlisit disky slozek dvojhvézdy a zméftit jejich
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thlové poloméry R;s|mas|. Paklize méfeni doplnime o velikost paralaxy systé-
mu p, nebo velikost hlavni poloosy asint z feSeni kiivky radidlnich rychlosti,
muzeme urcit velikost poloméru jednotlivych slozek dvojhvézdy R 2[Re].

1.2.2 Nezakrytové spektroskopické dvojhvézdy

O spektroskopické dvojhvézdé mluvime, jestlize u ni pozorujeme periodicky do-
pplerovsky posun jejich spektralnich ¢ar dle vztahu (1.9), ktery je zpusobeny
ko nezakrytovou, jestlize v zadné fazi jejtho drahového pohybu nedochéazi vici
pozorovateli k zakrytu jedné slozky druhou. Pro fadu dvojhvézd to také zna-
mena, 7e se neméni celkovy zafivy tok od soustavy (neni to ovSem pravidlem).
Zavislost radialni rychlosti RV;(t) na case t (pfipadné orbitalni fazi) nazyvame
kiivkou radialnich rychlosti. U velkého mnozstvi dvojhvézd nam, k popsani ve-
likosti privodice v tézistové soustavé r; (1.17) a radidlni rychlosti (1.18) RV;
7 slozky dvojhvézdy staci keplerovsky model:

a; (1 — €
- 1.1
T 1+ ecosv (1.17)
RV;(t) = v + (3—2j)Kj(cos(w; + v(t)) + ecosw;), (1.18)

Yo

plituda kiivky radialnich rychlosti, w; argument pericentra drahy, v(t) prava ano-
malie, e vystifednost a a velikost hlavni poloosy elipsy. Indexem j je urcena slozka
dvojhvézdy (j = 1-priméar, j = 2—sekundar). Vztah (1.18) je odvozen z Keple-
rovych zakonu v pfiloze D. Vztah mezi pravou a excentrickou anomalii E(t) je

dan vyrazem
v(t) |1 +e E(t)
tan 5 = 1/1 — etan 5 (1.19)

Zavislost excentrické anomaélie na case popisuje Keplerova rovnice

E(t) — esin(E) = F(t — Ty), (1.20)
kde P je siderickd obézna doba dvojhvézdy a T, je okamzik prichodu hvézdy
periastrem. Dréhové elementy v, K;, w, e, P a I uré¢ime piimo z méfenych
radidlnich rychlosti. Z nich je poté mozné urcit velikost hlavni poloosy a az na
sinus sklonu dréhy ¢ z druhého Keplerova zdkona

P
ajsini = Z—Kj\/l — €2, (1.21)
m

Vztah (1.21) je odvozen z Keplerovych zakonu v piiloze D. Mno7stvi informaci,
které jsme schopni vytézit z méreni radidlnich rychlosti zavisi na tom, zdali ve
spektru dvojhvézdy pozorujeme spektralni ¢ary pouze jedné, nebo obou jejich
slozek.
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Pozorujeme spektrum pouze jedné slozky

U fady systémi panuje znacny nepomér v jasnosti sekundéaru (slozka s mensi
hmotnosti) a primaru (slozka s vét§i hmotnosti). MuZze se tedy stat, ze primarni
slozka svym jasem zcela pfesviti slozku sekundéarni (existuji ovSem i piipady,
kdy je hmotnéjsi slozka dvojhvézdy méné jasnd) a my ve spektru nepozorujeme
jeji spektralni ¢ary. Muzeme tedy mérit radialni rychlosti pouze primarni slozky
systému. V takovém piipadé jsme schopni ur¢it pouze funkci hmoty f;(M) danou
vztahem

3 3

4 DT S S AR

WM] SIin- 1 = 27TGK] (1 e ) s (122)

kde q znaéi pomér hmot ¢ = Ms_ ;/M;. Paklize nejsme schopni odhadnout hmotu

pozorované slozky, nejsme schopni ur¢it ani hmotovy pomér ¢q. Vztah (1.22) je
odvozen z Keplerovych zakont v ptiloze D.

fi(M) =

Pozorujeme spektrum obou slozek

V pripadé, zZe rozlisime spektrum obou slozek dvojhvézdy, je mozné urcit hmotovy
pomér g

K, My
= —= = —. 1.23
9=, T (1.23)
Diky tomu je mozné urcit velikost M, sin®i danou vztahem
- 3. 1 2 2 %
M;sin®i = ﬁKg,j (K1 + Ks) P(l —e ) (1.24)

Odvozeni vztahu (1.24) je uvedeno v piiloze D.

1.2.3 Zakrytové spektroskopické dvojhvézdy

O zékrytové dvojhvézdé mluvime tehdy kdyz z hlediska pozemského pozorova-
tele dochazi v urcitych fazich obézné periody k zakrytu kotouce jedné hvézdy
kotouc¢em hvézdy druhé. Pii zdkrytu dochéazi k poklesu jasnosti celého systé-
mu. Zavislost m = m(t), kde m je zdanliva jasnost a ¢ ¢as, nazyvame svételna
kiivka. Modelovianim svételné kiivky jsme schopni urc¢it sklon drahy 7 a relativ-
ni poloméry obou slozek vzhledem k hlavni poloose a. Tvar svételné kiivky je
dan rozdélenim jasu po povrchu a tvarem slozek dvojhvézdy a mérou vzajemné-
ho zakryvani slozek. Na zakladé miry vzadjemného zakryvani rozliSujeme zakryty
uplné, pii kterych je v urcité fazi obézného pohybu jedna ze slozek zcela zakry-
ta slozkou druhou, a zékryty castecné, pti kterych nikdy nedochézi k dplnému
zakrytu ani jedné ze slozek dvojhvézdy. Jevy zptlisobujici nestejnomérné rozdé-
leni jasu po povrchu byly diskutovany v predchozi sekci. Zbyva diskutovat tvar
slozek dvojhvézdy. I nerotujici slozky dvojhvézdy nejsou dokonale sférické, maji
tvar Rocheovych ekvipotencidl. Jejich tvar 1ze odvodit z redukovaného kruhového
problému tii téles.

Hvézdy jsou velmi centralizované. Jejich vnéjsi vrstvy a predev§im hvézdna
atmosféra tvori zanedbatelny zlomek celkové hmotnosti hvézdy. Diky tomu mii-
zeme centra hvézd redukovat na hmotné body a hmotnost jejich vnéjsich vrstev
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Obrézek 1.2: Tvar Rocheovych ekvipotencidlnich kiivek v roviné obéhu
dvojhvézdy. Extremalni Lagrangeovy body jsou vyznaceny znackami Ly — Ls. Ob-
razek prevzat z URL: http://www.wallentinsen.com /binary/

zanedbat. Obé slozky dvojhvézdy se pohybuji po keplerovské dréze, protoze tieti
téleso tj. vnéjsi hvézdné obalky maji v nasi ivaze nulovou hmotnost a tedy pohyb
obou slozek dvojhvézdy nijak neovlivni. Redukovany kruhovy problém tii téles
mé pravé jeden integral pohybu tzv. Jacobiho integral dany vztahem

C = n? (x2 + y2> - Uz, y, z) — (3’:2 + 9+ 22), (1.25)

kde (z, y, z) jsou soufadnice elementu obalky nékteré z hvézd v soustavé spo-
tin, U(x, y, 2) je gravita¢ni potencial. Rocheovy ekvipotencialni kiivky (nebo téz
Hillovy sféry nulové rychlosti) jsou dany vztahem (1.25) pro v korotujici soustavé
nepohybujici se tieti téleso (&,7,2) =0. To je pro vnéjsi vrstvy hvézd splnéno
(s vyjimkou hvézdného vétru). Tvar Rocheovych ekvipotencialnich kiivek je uka-
zan v obrazku 1.2. Ekvipotenciadlni kiivce, u které se lalok kolem primarni slozky
a lalok kolem sekundérni kiivky dotykaji pravé v jednom bodé se nazyva mezni,
téz Rocheova, nebo kritickd ekvipotencidla. Paklize vnéjsi obalky hvézdy svym
polomérem piesdhnou tuto mez, mize hmota volné pretékat na druhou slozku
dvojhvézdy. Jestlize 1) ani jedna slozka dvojhvézdy nevypliiuje svij lalok mez-
ni ekvipotencialy, mluvime o oddélené soustavé, 2) pravé jedna slozka vypliuje
sviij lalok mezni ekvipotencialy, mluvime o polodotykové soustavé, 3) obé slozky
dvojhvézdy vyplnuji své laloky mezni ekvipotencialy, mluvime o dotykové sousta-
ve.

Paklize tfeSeni svételné kiivky doplnime o feSeni kiivky radidlnich rychlosti
miuzeme urcit hmotnosti M, o a poloméry R, 5 slozek dvojhvézdy. Pouze v pripadé,
ze je dvojhvézda zakrytova jsme schopni systém zmérit a zvazit jen na zakladé
jeho spektroskopickych a fotometrickych pozorovani.

1.2.4 Trojhvézdy a vicenidsobné systémy

Podivejme se, jak je tfeba upravit predeslé rovnice tak, abychom mohli mode-
lovat zmény radialnich rychlosti hvézd v trojhvézdé (zobecnéni na vicenasobné
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systémy by bylo analogické). Nebudeme se vénovat zakrytovym trojhvézdam t;.
takovym u nichz se v urcité fazich obézné drahy zakryvaji vSechny tii slozky.
Takové systémy jsou vzacné a zaddnému takovému systému se v této préaci neveé-
nujeme. Na rozdil od problému dvou téles neexistuje analytické Feseni problému
tii a vice téles. Modelovat pohyb obecného systému by bylo mimoiadné kompli-
kované. Nastésti jsou stabilni vicendsobné systémy usporadany tzv. hierarchicky.
Hierarchicky usporadana trojhvézda je tvorena tésnéjsim parem hvézd, které obi-
s dostatecné vzdalenou tfeti slozkou. O dostate¢né vzdalenosti mluvime tehdy,
dé&-1i se na vnitini pohyb dvojhvézdy divat jako na problém dvou téles a stejné

vy

Yivs

V takovém pripadé je pohyb kazdé slozky systému dan slozenim piislusného po-
¢tu pohybt po keplerovské draze. Rovnice (1.18) piejde pro trojhvézdny systém
do tvaru

RVis = Kiscos(v + w) + ecosw] +
Ko [cos(v) + W) + € cosw'] + 7,
RV3; = Kjlcos(v) + w') + W] + 7. (1.26)

kde indexy jedna a dva oznacuji slozky tésné dvojhvézdy a tii vzdéalenéjsi slozku
trojhvézdy. Carkované veli¢iny popisuji pohyb dvojhvézdy a tieti slozky, ne¢arko-
vané popisuji pohyb slozek tésnéjsi dvojhveézdy. K;,o oznacuje poloviéni amplitu-
du kfivky radidlnich rychlosti tézisté dvojhvézdy pii pohybu s tieti slozkou kolem
time efekt, ktery muze hrat roli predevs§im je-li obézné perioda velmi dlouhé, nebo
se zmény, které chceme v systému pozorovat, odehravaji velmi rychle. Light—time
efekt je mozné popsat vztahem

_ P K9 (1 B 62>§ sin (v + W)

At .
2me 1 + ecosv’

(1.27)
Velikost light—time efektu je t¥eba zahrnout pfi feSeni Keplerovy rovnice (1.20)
do stiedni anomalie M dle vztahu
2
M=""@-1T- A, (1.28)
P
Je tfeba si uvédomit, ze interakce mezi slozkami muize zptisobovat sekularni zmény

drdhovych elementi. U dobie oddélenych systému takové zmény probihaji velmi
pomalu, ¢asto déle nez je ¢asové rozpéti veskerych pozorovani systému.

1.2.5 Meéreni radiadlnich rychlosti

Pouze studiem kiivky radidlnich rychlosti neni mozné presné zvazit a zmérit stu-
dovany systém. Stale ovSem jeji studium poskytuje nejvice informaci o drahovych
elementech dvojhvézdy (viz vztahy 1.18, 1.19, 1.20, 1.21). Existuje fada metod,
jak modelovat spektralni ¢ary a méfit na nich radialni rychlosti.
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Modelovani elementarnimi funkcemi

Spektralni ¢aru modelujeme vhodnou funkci. Vhodnymi funkcemi jsou, jak vy-
plyvé z prvni sekce kapitoly, Lorenzova funkce (1.6), Gaussova funkce (1.7) a Vo-
igtova funkce (1.8). V obrazku (1.3) je ukdzano prolozeni spektralnich ¢ar Ha
a HeI6678 A syntetického spektra hvézdy o T.g = 20000 K, logg = 4.5[cgs]
a dvojnasobku slunec¢ni metalicity Z7 = 27, Gaussovou a Lorenzovou funkci.
Vyhodou tohoto zptisobu méfeni je jeho rychlost a zaroven dostupnost progra-
mového vybaveni k jeho provedeni. Hlavnimi nevyhodami zptisobu méieni jsou:
1) Spektralni ¢ary se tvarem od elementarnich funkei odchyluji. 2) Spektréalni ¢a-
ry se blenduji s jinymi. Blendovani spektralnich ¢ar je umocnéno paklize hvézda
rychle rotuje (viz obréazek 1.1).

Obrazek 1.3: Prolozeni syntetického hvézdného spektra (¢arkovanou ¢arou) Gaus-
sovou funkei (Cervena ¢ara) a Lorenzovou funkei (modra ¢ara). Prokladané spek-
tralni ¢ary jsou HeI16678 A (horni panel) a Ho (spodni panel). Promitnuta rotad-
ni rychlost v, sini zobrazenych profili je 0.0kms™! (levy panel) a 100.0 kms™*
(pravy panel). Uroveii hvézdného kontinua je vyznacena teckovanou ¢arou.

Srovnavani pfimého a zrcadlové pfevraceného profilu spektralni ¢ary

Neblendované spektralni ¢ary jsou v pripadé, ze rozdéleni radialnich rychlosti
v atmostéie hvézdy je dano pouze jeji rotaci (a zcela vylou¢ime profily emisni),
symetrické. Stied spektralni ¢ary bychom tedy méli naleznout s velkou presnosti
paklize srovname piimy a prevraceny profil spektralni ¢ary. Vyhodou metody je,
ze naSim ,modelem“ je samotna spektralni ¢ara. Problémem je, Ze takika nee-
xistuji neblendované spektralni c¢ary. Metoda se manualné pouziva v programu
SPEFO. Program napsal J. Horn (viz Horn a kol 1996) a dale jej rozvijeli P. Skoda
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a J. Krpata (viz Skoda 1996). Program je velmi Sikovnym néastrojem pro analy-
zu a Castecné i redukci hvézdnych spekter. Velmi dobie je v programu feSena
predevsim normalizace spekter vici jejich spojitému zafeni. Program umoziuje
uzivateli v grafickém rezimu libovolné umistovat body, jimiz nasledné program
prokladd Hermitovy polynomy.

Srovnavani pozorovaného spektra se spektrem jinym

Jinym spektrem rozumime spektrum syntetické, nebo spektrum pozorované (obo-
ji analogického spektralniho typu). Prvni pokusy v tomto sméru provedl Grif-
fin (1967). V dnesni dobé se nejc¢astéji k méteni radidlnich rychlosti pouzivaji dvé
metody zaloZzené na srovnavani spekter:

1. Metoda kroskorelaéni funkce: Metodu navrhla Simkin (1974). Krosko-
rela¢ni funkce je (aZ na znaménko) konvoluci spektra, jehoz radialni rychlost
chceme urcit a spektra, s kterym jej srovnavame. Maximum kroskorela¢ni
funkce odpovida vzajemnému posunu spekter v radialni rychlosti.

2. Metoda rozsifovaci funkce: Metodu vyvinul a rozpracoval Rucinski (1992).
Metoda ptredpokladé, ze pozorované spektrum je dano konvoluci spektra
nerozsifeného a rozsitovaci funkce. Za pomoci piimé a inverzni Fourierovy
transformace lze urcit rozsifovaci funkci. Radialni rychlost slozek dvojhvézdy
odpovida maximum rozsifovaci funkce.

Obé metody jsou tim tspésnéjsi, ¢im lépe si co do spektralniho typu odpo-
vidaji spektra pozorovana a spektra srovnavaci a ¢im delsi tseky spektra porov-
navame. Vyhodou téchto metod je, Ze tentokrat je nAm modelem celé spektrum
a tedy je velmi omezen negativni vliv blendovani spektralnich car. Srovnavani
syntetickych a pozorovanych spekter se vénujeme ve tieti kapitole.

Spectral disentangling

Jedna se o metodu rozkladu pozorovanych spekter vicenasobnych systémi na jeho
jednotlivé slozky. Metodu vyvinuli Simon a Sturm (1994) a dale ji rozpracoval
Hadrava (1995, 1997, 2009). Mé&jme pozorované spektrum vicenasobného systému
I(z,t) a uvazujme, ze se sklada z n v ¢ase neproménnych slozek I;(z), které jsou
vzéjemné posunuté o radidlni rychlost v;(t). Paklize jsou spektra ekvidistatni
v radialni rychlosti, pro slozené spektrum plati

I(x,t) = Zn: Li(z) * 6 (x — v;(t)) . (1.29)

i=1

Hadrava (1995) navrhl problém fesit ve Fourierové prostoru. Fourierovou trans-
formaci vztahu (1.29) dostaneme vztah

Fust) = 3 Tresp Gy () (1.30)

Namisto hledani jednotlivych radialnich rychlosti v;(¢) hled4 autor prace draho-
vé elementy p dvojhvézdy v; (t, p). K nalezeni slozek dvojhvézdy a drahovych
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elementi je tfeba minimalizovat funkcional S dany vztahem

2
) (y, 1)) Z p [iyv; (4, p)]| dy, (1.31)

S—Z/wl

=1

kde t; je ¢as pozorovani a w;(y) statisticki vaha fourierovského modu y [ spek-
tra. V dalsi praci Hadrava (1997) umoznil v modelu proménnost piispévku slozek
soustavy k celkovému zafivému toku (nikoliv ovSem jako funkci vlnové délky). Do-
sahl toho prendsobenim spektra kazdé slozky parametrem wj; # w;(y) ve vzta-
hu (1.31). Zavedeni tohoto parametru je velmi dulezité pro rozklad zékrytovych
dvojhvézd a pro oddéleni spektra pozemskych atmosferickych ¢ar. K vytreseni rov-
nice (1.31) vyvinul Dr. Hadrava program KOREL, ktery hleda minimum pfislusné
funkce pomoci Simplexu (Nelder a Mead 1965). Program umoziuje uzivateli roz-
lozit spektrum az pétinasobné hierarchicky usporadané hvézdné soustavy. Oproti
ostatnim metodam mé tato nespornou vyhodu v tom, ze uzivateli poskytne odhad
(pfi idealnim rozkladu velmi vérny odhad) tvaru spektra vSech slozek systému.
Pouziti pokrocilych numerickych metod jako je Fast Fourier Transform (FFT)
zpusobuje, ze spektralni rozklad neni vzdy idealni, je velmi citlivy na kvalitu
rozkladanych spekter a kvalitu jejich normalizace viic¢i spojitému zafeni systému.
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2. Ctyihvézda & Tau

Uvedené spektroskopické a fotometrické rozbory systému & Tau budou soucasti
planované mezinarodni studie vénované tomuto systému. Veskera pozorovatelska
data studovana v této praci byla ziskdna mezinarodnim tymem spolupracovnikii.
V této praci jsou pouzita s jejich souhlasem a budou pouzita i v planované studii.
Vysledky uvedené v diplomové praci tak davaji prvotni obrazek & Tau, ktery
bude v planované studii doplnén piedevsim o pozorovani interferometrem VEGA
(Mourard 2009).

2.1 Uvod

¢ Tau (2 Tau, HDS 433, HIP 16083, HR 1038, HD 21364) je vicenasobny hvézdny
systém ze souhvézdi Byka. Zdanliva jasnost soustavy ve filtru V' je v jejim ma-
ximu my ~ 3.72mag. Systém sestava ze ¢ty hierarchicky uspotadanych slozek,
z nichz dvé jsou zakrytové. Diky tomu u systému pozorujeme jak spektralni zmé-
ny, tak zmény jeho jasnosti. Systém se sklada z trojhvézdy obihajici kolem spo-

Y vy

YV

ky spektralni t¥idy B napovidaji, ze tato hvézda velmi rychle rotuje. Dvojhvézda
se sklada z hvézd spektralni t¥idy A nebo B, které obihaji kolem spole¢ného

tézisté s periodou P ~ 7.146644d. Slozky tésné dvojhvézdy budeme oznaco-
vat primar a sekundar. Slozku trojhvézdy spektralniho typu B obihajici kolem

YV

Yvorv

M vorv

Proménnost radialnich rychlosti u systému poprvé objevil Campbell (1909).
Autor prace hvézdu zaradil jako spektralni typ A. Zmény radialni rychlosti de-
tekoval méfenim Dopplerova posunu spektralni ¢ary Mg 114481 A. Cowley (1972)
klasifikovala systém jako spektralni typ B9V s Sirokymi spektralnimi ¢arami. Fe-
kel (1981) se vénoval studii formace tésnych vicendsobnych systémia. Mezi nimi
je € Tau. V praci publikoval drahové elementy (drzime se notace z piedchozi-
ho odstavce) P = 7.15d a P’ = 145d a vystfednosti pfislusnych drah e = 0
a € = 0.15. Drahové elementy neurcil autor prace. Byly spoc¢teny C. T. Bolto-
nem. Fekel (1981) publikoval hmotové poméry ¢ = 0.96 a ¢ = 0.91, celkovou
hmotnost systému Mo, = 11.2Mg a sklony drah i = 57 + 5° a i’ = 48 + 4°.
Autor préace také poukazal na pomérné velky pomér mezi dlouhou a kratkou
periodou P’'/P a diskutoval stabilitu systému. Koch (1990) méfil zmény polari-
zace svétla systému a zadné neobjevil. Tokovinin (1997) se vénoval studiu tii-
a vicenasobnych hvézdnych systémii, podobné jako Fekel (1981). Autor ve svém
katalogu udava obézné periody pro vSechny ¢tyii slozky systému P’ = 77yr,
P = 144.5d, P = 7.08d, hmotnosti slozek (znaceni je dle spektralniho ty-
pu, viz predchozi odstavec) My = 1.24My, Mg = 5.5My, Man = 3.2Mg,
Mpay, = 3.1Mg, zdanlivou hvézdnou velikost vzdalené slozky typu F myy =
7.58 mag a zdanlivou jasnost zbylé trojhvézdy mvypaa = 3.77mag. Spektral-
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ni klasifikaci celého systému autor prace udava stejné jako Cowley (1972) B9V.
Nejpresnéji urcené obézné periody a dalsi parametry trojnidsobného podsysté-
mu publikovali v pfedbézném sdéleni Bolton a Grunhut (2007). Studiem spekter
porizenych s 1.88m teleskopem v David Dunlap Observatory a fotometrie poii-
zené druzici Hipparcos urcili tyto drahové elementy P° = 145.1317 £+ 0.0040d,
P = 7.1466440 + 0.0000049d, e = 0.0, ¢’ = 0.149,47 ~ 90° a i = 63 4+ 4°. Au-
tofi prace odhadli hmotu jednotlivych slozek systému na My = 3.12 + 0.16 M,
My, = 221 £ 2Mg a Map, = 2.12 + 2Mg. Autofi prace také odhadli spektralni
typy slozek trojhvézdy na typ B v pfipadé terciaru a na typ A v pripadé primaru
a sekundaru. Vysledky prace autofi publikovali pouze ve formé abstraktu. Uplna
sada drahovych elementt trojhvézdy nikdy publikovana nebyla. Drahové elementy

N

v

kladé osmi pozorovani skvrnkovou interferometrii. Vzdalenou ¢tvrtou slozku se
podaftilo poprvé rozlisit vyse uvedenou technikou v roce 1983. Méreni publikoval
Mason a. kol (1999). Drahové elementy odhadnuté autorem prace Rica Rome-
ro (2010) jsou P” = 51.9 £+ 15.11et, ¢” = 0.586 + 0.077, «” = 0.441 £+ 0.027,
i =227+51° W = 3.04+6.3°, Q" = 112.1 + 4.4°. ProtoZe paralaxa systému
p = 15.6 £ 1.04mas (prace van Leeuwen 2007, 2008) je znama, odhadli autofi
prace celkovou hmotnost soustavy Mo, = 10.1(64) M. Ta je v rozporu s hod-
notou udanou Tokovininem (1997) (Miox = 13.04Mg) i Boltonem a Grunhu-
tem (2007) (paklize pfijmeme hmotu vzdalené slozky spektralniho typu F udanou
Tokovininem 1997 M, = 8.73Mg).

Soucasna trovein popisu drah systému a charakteru jednotlivych jeho slozek je
stale prekvapivé nizka, uvazime-li, ze objekt je snadno dostupny i pro nevykonnou
pozorovaci techniku a diky své nizké deklinaci je pozorovatelny z obou polokouli
Zemé. Systém je zajimavym cilem zkoumani hned z nékolika divodi.

e Svitivosti jednotlivych slozek systému jsou srovnatelné. Diky tomu je mozné
pozorovat spektralni ¢ary vSech tii slozek. Pouze vzdalena slozka spektral-
niho typu F je piilis malo zariva a jeji spektralni ¢ary nepozorujeme. Objekt
je tak vhodnou zatézkavaci zkouskou pro moderni néstroje urcené k analyze
spekter vicendsobnych systémi, jakym je napi. spektralni disentangling.

e Diky tomu, ze systém neni piili§ vzdaleny, je mozné jej pozorovat moder-
nimi interferometry a srovnavat vysledky méteni s vysledky spektrometrie
a fotometrie.

e Vhodnym kombinovanim metod zkouméni je mozné dosahnout mimoiradné
presného popisu geometrického usporadani systému a fyzikalnich vlastnosti
jeho slozek.

e Maly pomér mezi dlouhou P’ a kratkou P periodou je dle praci Fekel (1981)
a Tokovinin (1997) neobvykly. Paklize ziskdime dostatecné piesny odhad roz-
méru vnéjsi a vnitini drahy trojhvézdy a hmotnosti jejich slozek, je mozné
studovat dynamickou stabilitu systému.

V naésledujicich dvou sekcich se podivame, co nam spektroskopicka a foto-

metrickd méfeni prozrazuji o & Tau zvlast. V zavéru kapitoly se podivame, jaky
obrazek ¢ Tau dostaneme, jestlize vysledky spektroskopie a fotometrie & Tau
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zkombinujeme. Spektrum vzdalené slozky spektralniho typu F nepozorujeme ani
nedochazi k jejim zékrytium nékterou ze zbylych slozek systému. V této praci se
proto omezime pouze na studium trojnasobného podsystému.

2.2 Spektroskopie £ Tau

V této sekci je uveden popis a analyza spektroskopickych pozorovani studovanych
v této praci.

2.2.1 Zpracovavani data

Podarilo se nam nashromazdit pomérné bohaty spektroskopicky material. V ta-
bulce 2.1 je uvedena zakladni charakteristika studovanych spekter tj. jaké oblasti
vlnovych délek AX pokryvaji, jaké casové intervaly AT pokryvaji, jejich pocet
N a rozliseni R. Seznam autoru studovanych spekter je uveden v Appendixu C.
Ve vsech piipadech se jedna o spektra obsahujici pravé jeden difrakéni ¥ad. Pro-
to také pro kazdou studovanou oblast uvadime pravé jednu hodnotu rozliseni R,
protoze jeho hodnota se v rdmci jedné studované oblasti vyrazné neméni. Obecny
postup redukce elektronickych hvézdnych spekter je vylozeny v piiloze A. Vsech-
na v této praci studovana spektra obsahuji pravé jeden fad, je tedy mozné je
redukovat v programu IRAF postupem uvedenym v piiloze A. Kromé elektro-
nickych spekter jsem méla k dispozici radialni rychlosti méiené C. T. Boltonem
na fotografickych spektrech pofizenych na David Dunlap Observatory. Jedna se
o méFeni na spektralnich ¢arach HeI4471 A a He 14026 A. Primarni a sekundarni
slozka (tj. slozky tésné dvojhvézdy) ve svych spektrech neobsahuji ¢ary neutral-
niho helia, a tak tato méfeni popisuji pouze pohyb terciaru (slozka spektralniho
typu B). Casové rozlozeni a fazové pokryti obézné periody tésné dvojhvézdy P
a ob&zné periody vnéjsi drahy P’ studovanymi daty je ukazano v obrazku 2.1.
Redukeci elektronickych hvézdnych snimku provedli:

e Ondrejovska observator: Veskeré elektronické snimky byly pofizeny v coudé
ohnisku ondfejovského 2 —m dalekohledu pomoci SITe -5 800 x 2000 CCD
detektoru. Odstranéni biasu, podéleni rovhomérnym polem, extrakci jedno-
rozmérného snimku a kalibraci snimku ve vinovych délkach provedl M. Slech-
ta v programu IRAF. Normalizaci spekter vici spojitému zafeni jsem pro-
vedla v programu SPEFO.

e David Dunlap Observatory: Odstranéni biasu, podéleni rovnomérnym
polem, extrakci jednorozmérného snimku a kalibraci snimkii ve vlnovych
délkach jsem provedla v programu IRAF!, normalizaci snimki vaéi spoji-
tému zéafeni jsem provedla v programu SPEFO.

e Observatoério do Instituto Geografico do Exército: Snimky byly poti-
zeny 0.356 — m teleskopem v IGeoE pomoci Littrow LHIRESTII detektoru.
Odstranéni biasu, podéleni rovnomérnym polem, extrakci jednorozmérné-
ho snimku a kalibraci snimku ve vlnovych délkach provedl J. Ribeiro pro-
gramem IRAF. Normalizaci spekter vuci spojitému zafeni jsem provedla
v programu SPEFO.

INa zakladé postupu, ktery je vylozeny v piiloze A.
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Tabulka 2.1: Zakladni charakteristika elektronickych spekter & Tau pouzitych
v diplomové praci. AX—interval vinovych délek pokryty jednim spektrem dané
podmnoziny, AT (RJD =HJD-2400000) ¢asovy interval pokryty spektry dané
podmnoziny, N pocet spekter v podmnoziné a R typické rozliseni spekter v pod-
mnoziné. Zkratky observatori: OND = Observator Ondiejov, Ceska Republika,
DDO = David Dunlap Observatory, Kanada a IGE = Observatorio do Instituto
Geografico do Exército, Portugalsko.

Observator ~ AA(A) AT (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 obrazcich 2.2 - 2.4 jsou ukazky studovanych spektralnich oblasti, v nich jsou
vyznaceny silnéjsi spektralni ¢ary, jejichz studiu jsem se vénovala predevsim. Ani
v jedné z téchto oblasti jsem nepozorovala spektralni ¢ary ¢tvrté slozky systému
spektralniho typu F. Zde je stru¢ny popis studovanych spektralnich oblasti:

e Oblast 4300—-4600 A, obrazek 2.2: Dominantni ¢arou této oblasti je
¢ara Balmerovy série Hy (H14340.471 A). V ni zcela dominuje terciar spek-
tralntho typu B nad ostatnimi, ani v elongacich tésné dvojhvézdy nepozo-
rujeme vyraznéjsi minima intenzity odpovidajict slozkiam tésné dvojhvézdy.
Cara je rotatné rozsifena. Dalsi silnou spektralni carou je He14387.929 A.
Tato spektralni ¢ara mé svij ptuvod v tercidru spektralniho typu B. Spek-
tralni ¢ara je rotacné rozsifena a blenduje se s fadou spektralnich ¢ar io-
nizovanych kovi, které pochazi od obou slozek tésné dvojhvézdy. Dalsi vy-
raznou spektralni carou je HeI4471.508 A. Tato spektralni Gara je silng
rotacné rozsifend a blenduje se s ¢arami ionizovanych kovi, ale méné nez
predchozi zminéna heliova ¢ara. Ani v jedné z heliovych ¢ar neni patrny
prispévek od slozek tésné dvojhvézdy. Nejzajimavéjsi spektralni ¢arou celé
oblasti je Mg II14481.228 A. V této spektralni ¢afe je velmi dobfe patrny pii-
spévek od vSech tii slozek trojhvézdy. Sklada se z Siroké, rota¢né rozsitené
komponenty od terciaru spektrilniho typu B a dvou ostrych a hlubokych
komponent od obou slozek tésné dvojhvézdy. V celé oblasti se naléza rada
car kovu. Ty, jez prislusi obéma slozkdm tésné dvojhvézdy, jsou tenké a os-
tré, zatimco ty, jez prislusi hvézdé typu B, jsou rotacné rozsitené a blenduji
se natolik, ze vytvareji jakési ,,snizené kontinuum®.

e Oblast 4750—5000 A, obrazek 2.3: Dominantni ¢arou oblasti je ¢4-
ra Balmerovy série HB(HI4861.332A). V této ¢are dominuje svym pii-
spévkem terciar spektralniho typu B, diky tomu se ¢ara jevi silné rotacné
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42000 44000 46000 48000 50000 52000 54000 56000
RJD

1 1 1 1 1 1 1 1
-0.2 0 0.2 0.4 0.6 0.8 1 1.2
orbital phase

1 1 1 1 1 1 1 1
-0.2 0 0.2 0.4 0.6 0.8 1 1.2
orbital phase

Obrazek 2.1: Casové rozlozeni (horni panel) a fazové pokryti period
P’'=145.1317d (stfedni panel) a P=7.146644d (spodni panel) studovanymi da-
ty. Barevné znaceni: ¢erna — fotografickd spektra z David Dunlap Observatory,
modra = elektronicka spektra z David Dunlap Observatory, ¢ervena = elektronickéa
ondiejovskd spektra, zelena = elektronickd spektra z Observatério do Insti-
tuto Geografico do Exército. Oba fazové diagramy jsou kresleny pro epochu
Ty =RJD 48302.635.
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rozsitena. Oproti ¢afe Hvy je znatelnéjsi prispévek od obou slozek tésné
dvojhvézdy. V elongacich jsou dobie viditelna, byt velmi slaba, sekundarni
minima odpovidajici pravé témto slozkdm. Dalsi silnou spektralni carou je
He14921.931 A. Céra ] je Siroka a je nejspis tvofena takika vyhradné rychle
rotujicim tercidrem spektralniho typu B. Spektralni ¢ara se blenduje s fadou
slabgich c¢ar kovi. V daném tseku spektra je nékolik slabych ¢ar ionizova-
nych kovi. Jsou-li tyto ¢ary tzké, potom maji pivod v chladnéjsich dvou
slozkach tésné dvojhvézdy spektralniho typu A. Stejné spektralni ¢ary se
vyskytuji i ve spektru tercidru spektralniho typu B, ale vlivem rotace jsou
velmi mélké a takika neznatelné.

e Oblast 6270—-6750 A, obrazek 2.4: Zajimava je dvojice kiemikovych
car SiI16347.091 A a SiI16371.359 A. Ackoliv jsou obé ¢ary relativné slabeé,
jsou v nich dobie pozorovatelné prispévky od vSech slozek trojhvézdy. ééry
maji dvé tenké hlubsi slozky, které pochazeji od slozek tésné dvojhvézdy.
Tyto tzké spektralni ¢ary jsou posazeny na mél¢i, ale podstatné Sirsi kom-
ponenté, jejiz puvod je v terciaru spektralniho typu B. Dominantni ¢arou
oblasti je Ho (HI16562.819 A). Cara je dominovana zafenim terciaru spek-
tralntho typu B. V elongacich jsou velmi dobie patrna sekundarni minima
odpovidajici chladnéjsim slozkam tésné dvojhvézdy spektralniho typu A.
Posledni silngjsi spektralni ¢arou je He16678.151 A. Spektralni ¢ara je vel-
mi Siroka a nejspisSe je tvorena vyhradné terciarem. V oblasti vlnovych délek
A < 6600A je spektrum pokryto zemskymi atmosferickymi ¢arami (pte-
devsim vody a molekularniho kysliku). Atmosferické ¢ary molekularniho
kysliku se soustfed'uji do oblasti Ao, € (6250,6350) A zatimco spektral-
ni ¢ary vody do oblasti Adg,o € (6450,6600) A. Fakt, Ze spektralni Gary
molekularniho kysliku a vody jsou ve spektru takto oddéleny, je vyznamny
predevsim pro spektralni disentangling.

2.2.2 Za spektroskopickymi elementy
Meéfteni radidlnich rychlosti programem SPEFO

V prvnim kroku jsem mérila radialni rychlosti porovnédvanim piimého a prevrace-
ného profilu spektralni ¢ary v programu SPEFO. Za tim Gcelem je nutné vybrat
v idealnim p¥ipadé neblendované spektralni ¢ary. Ukol je to snadny v piipadé
slozek tésné dvojhvézdy, protoze jejich ¢ary nejsou piilis rota¢né rozsitené, a tak
je Sance, ze budou blendované, relativné malé. Diky tomu, Ze jsou tyto ¢ary ostré,
je méfeni radialnich rychlosti na téchto ¢arach velmi piesné. Situace je kompliko-
vanéjsi v pripadé spektralnich car terciaru spektralniho typu B. Jeho spektralni
¢ary jsou rozsitené rotaci, a tak je pravdépodobnost, ze najdeme neblendovanou
spektralni ¢aru, mala. Paklize k dané spektralni ¢are prispivaji vSechny tti slozky,
budou se blendovat navzajem (p¥ipad takika vSech studovanych spektréalnich ¢ar).
S blendovanim spektralnich ¢ar v rdmci spektra jedné slozky se lze vyporadat.
Blendovani zpusobi konstantni posun v radidlni rychlosti mérené na dané spekt-
ralni ¢are. Problém odstranime tim, ze neprumérujeme radialni rychlosti mérené
na ruznych spektralnich carach. Pti prokladani kiivky radialnich rychlosti mére-
nymi daty hledame 7 rychlosti pro méteni na kazdé spektralni ¢are zvlast. Timto
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Obrézek 2.2: Studovana spektralni oblast v okoli ¢ary H~y. Popisky os: F} relativni
zafivy tok, A vinova délka. Vyznaméjsi spektralni ¢ary jsou vyznaceny Sipkou
a jsou udany jejich laboratorni vinové délky. Panely nemaji stejné skalované osy.

zpusobem také odstranime vzajemny posun nulového bodu skaly radialnich rych-
losti mezi ruznymi spektrografy. S blendovanim spektralnich ¢ar riznych slozek
se bohuzel snadno vyporadat nelze. Z toho divodu jsem ve SPEFU méfila radi-
alni rychlosti slozek tésné dvojhvézdy pouze tehdy, byly-li spektralni ¢ary obou
slozek dobie rozlisené. V tabulce 2.2 jsou uvedeny spektralni ¢ary, na nichz jsem
méfila radidlni rychlosti a po¢ty téchto méfeni.

7. diuvodi uvedenych v predchozim odstavci jsou radidlni rychlosti mérené
na spektralnich ¢arach terciaru spektralniho typu B pomérné neptesné (s chybou
> 10kms™!), zatimco radialni rychlosti méiené na spektralnich ¢arach slozek tés-
né dvojhvézdy spektralniho typu A jsou velmi presné (s chybou nejvyse nékolika
kms™!). Program SPEFO nedavé uzivateli odhad nejistoty méienych radidlnich
rychlosti. Formalné je mozné odhadnout nejistoty mérenych radidlnich rychlos-
ti z rozptylu meérenych radidlnich rychlosti vici nalezenému drahovému freSeni.
V takovych odhadech neni zohlednéna ani kvalita spekter, na nichz byly radi-
alni rychlosti méreny, ani vliv vzdjemného blendovani spektralnich car slozek
dvojhvézdy.

Meéreni radialnich rychlosti srovnavanim se syntetickymi spektry

Program (s pracovnim nazvem Interpol —program neni zcela hotovy a jeho struc-
ny popis je v nasledujici kapitole), ktery vyvijim v ramci diplomové prace slouzi
k srovnavani pozorovanych a syntetickych spekter vicenasobnych hvézdnych sys-
tému. Paklize zafixujeme hodnoty parametri Teg, log g, vio siné a L, pro vSechny
slozky trojhvézdy, miuzeme nasledné srovnavat syntetické spektrum (uréené fixo-
vanymi parametry) s pozorovanym s tim, Ze ménime pouze radialni rychlosti
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Obrazek 2.3: Studovana spektralni oblast v okoli ¢ary HfB. Popisky os: F} relativni
zafivy tok, A vinova délka. Vyznaméjsi spektralni ¢ary jsou vyznaceny Sipkou
a jsou udany jejich laboratorni vinové délky. Panely nemaji stejné skalované osy.

RV slozek trojhvézdy. Radialni rychlosti hledame minimalizaci x?, ktery je dan
vztahem

. (2.1)

p (fobs(k) — Xj—o (A RVJ)>2
kde I,ns je pozorované spektrum, A vlnova délka I; je spektrum a RV radidlni
rychlost j slozky systému a o je typicka standartni odchylka bodu jednoho spek-
tra. Piesnost radialnich rychlosti méfenych timto zptisobem ovliviiuje: 1) Presnost
parametrii popisujici jednotlivé slozky systému, 2) piesnost modelovych spekter,
3) pomér signalu ku Sumu méfenych spekter, 4) pfesnost normalizace pozoro-
vanych spekter viéi hvézdnému kontinuu a 5) orbitalni faze ve které se systém
nachézi. Piesnost méteni radialnich rychlosti v elongaci systému je vétsi nez v kon-
jukci. Protoze program pracuje automaticky, meérila jsem jim radidlni rychlosti
i v konjukci slozek tésné dvojhvézdy. Ani tento program neposkytuje odhad chyb
(ta je odhadem né&kolik km s™). Vypisuje oviem velikost x* daného vztahem (2.1),
jehoz hodnota dobfe popisuje kvalitu prolozeni, jsou-li spravné odhadnuty chy-
by jednotlivych bodi pozorovanych spekter. Mérené spektralni oblasti a pocty
meéfeni radidlnich rychlosti jsou uvedeny v tabulce 2.2. Forméalni velikost nejisto-
ty urcenych radiélnich rychlosti Ize, jako v pripadé radialnich rychosti méfenych
programem SPEFO, odhadnout z rozptylu bodi okolo nalezeného drahového fe-
Seni. Parametry urcujici modelova spektra slozek trojhvézdy, jez jsem pouzila
k srovnani s pozorovanymi spektry, jsou uvedena v tabulce 2.3.
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Obrézek 2.4: Studovana spektralni oblast v okoli ¢ary Ha. Popisky os: F} relativni
zafivy tok, A vinova délka. Vyznaméjsi spektralni ¢ary jsou vyznaceny Sipkou
a jsou udéany jejich laboratorni vlnové délky. OznacCena oblast pokryta ostrymi
¢arami vodnich par majicich pivod v zemské atmosfére. Panely nemaji stejné
skalované osy.

Drahova feSeni vypoctena z mérenych radidlnich rychlosti

K prokladani métrenych radialnich rychlosti kiivkou radiélnich rychlosti jsem pou-
zila program FOTEL (Hadrava 1990, Hadrava 2004) ve verzi z 5.2.2006. Drahova
feSeni jsem hledala na radidlnich rychlostech mérenych obémi vysSe uvedenymi
metodami. Radidlni rychlosti méfené programem SPEFO oznac¢ime jako ruc¢né
méfené, radidlni rychlosti méfené programem Interpol oznac¢ime jako automa-
ticky métrené. Zprumeérovat automaticky a ruc¢né mérené radialni rychlosti neni
mozné, protoze nemame k dispozici odhady nejistot méfeni jednotlivych radial-
nich rychlosti.

7 obrazku 2.1 je vidét, ze data, kterd jsem méla k dispozici pokryvaji dlou-
hy ¢asovy interval, ale nepokryvaji jej rovhomérné. Naopak se shlukuji kolem
RJD ~ 41500, 51000, 55500. Kazd4 podmnozina pokryva velmi dobie vSechny
faze 7.146644 d i 145.1317 d periody. Nejprve jsem drahova feSeni hledala na pod-
mnozinach pokryvajicich relativné kratké c¢asové useky, abych podchytila piipad-
né sekularni zmény probihajici v soustavé. Radialni rychlosti méfené na ondiejov-
skych a lisabonskych spektrech (vSechna tato spektra jsou soucasti jedné podsezo-
ny) jsem rozdélila na zakladé puvodu a pokryté spektralni oblasti do podsoubort,
pro piipad Ze by jednotlivé oblasti (respektive spektrografy) mély vzajemné po-
sunuté nulové body skély radidlnich rychlosti.

I nadéle pouzivam znaceni, Ze elementy popisujici vnéjsi drahu (tj. pohyb

vvvvvvvv

znaceny jednou ¢arkou. Elementy popisujici vnitini drahu (tj. pohyb slozek spek-
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Tabulka 2.2: Seznam spektralnich ¢ar na nichz byly métfeny radidlni rychlosti
programem SPEFO a pocet prislusnych méfeni Ngpgro, seznam spektralnich ob-
lasti na nichz byly radialni rychlosti méfeny srovavanim se syntetickymi spektry
a pocet prislusnych méfeni Neomparison- *Byly méfeny pouze radialni rychlosti ter-
ciaru spektralniho typu B. **Byly méfeny pouze radialni rychlosti slozek tésné
dvojhvézdy spektralniho typu A. ***Byly méieny vSechny slozky trojhvézdy.

Spektralni ¢ara  Ngprro Spektralni oblast(A)  Neomparison

Hel4471 A 59%  4275-4520 BT
Mg I14481 A 53%F  4390-4550 91 Hxk
SiI16347 A 31%%  4760-5000 11k
SiII6371 A 31%*%  6330-6720 3T
Hel6678 A 37%  6445-6620 Q1 HH*

Tabulka 2.3: Parametry popisujici modelové spektrum & Tau , které bylo pouzito
pii méfeni radidlnich rychlosti minimalizaci funkcionalu (2.1). Teg efektivni tep-
lota, log g gravitac¢ni zrychleni, v, sin¢ promitnuta rotac¢ni rychlost a L, relativni
zarivy vykon prislusné slozky trojhvézdy.

Slozka systému B Aa Ab

Ter (K) 14500 9220 10300
log g [cgs| 422 461 4.06
Vot Sind (kms™!) 228 17.6 8.7

L, 0.691 0.154 0.155

v

tralniho typu A kolem spole¢ného tézisté) jsou znaceny necarkované. Nejprve
jsem kiivku radiadlnich rychlosti prokladala radidlnimi rychlostmi terciaru. V ta-
bulce 2.4 jsou uvedeny nalezené spektroskopické elementy. Fitovala jsem pouze
automaticky méfené radidlni rychlosti tercidru a méfeni na fotografickych des-
kach. Ru¢ni méFeni radialnich rychlosti na ¢afe He 16678 A jsou zna¢né nepiesna.
Je to dano tim, Ze tato spektralni ¢ara je velmi slabé a je velmi zasuméla (viz ob-
razek 2.4). Radialni rychlosti méfené na fotografickych spektrech jsou v piipadé
cary He14026 A také velmi nepiesné. Drahové feSeni jsem proto hledala zvIast
na kazdé spektralni ¢afe méfené na fotografickych deskach (viz tabulka 2.4, ¢ara
HeT4026 A) — fegeni 1, ¢ara HeT4471 A —fegeni 2).

V druhém kroku jsem hledala spektroskopické elementy na radialnich rych-
lostech slozek tésné dvojhvézdy. Drahové elementy popisujici pohyb slozky spek-
tralniho typu B jsou uvedeny v tabulce 2.5. V tomto piipadé je jiz nezbytné resit

Yo

vvvvvvvv

informaci o pohybu tézisté dvojhvézdy. Argument pericentra tézisté dvojhvézdy
je v argumentu pericentra terciaru w’ posunuty o 180°. Hodnoty argumen-
tu pericentra uvedené v tabulce 2.5 jsou o tento posun opraveny. Regeni jsem
spocetla jak pro ruc¢né meérené, tak pro automaticky métrené radialni rychlosti.
V tabulce 2.6 jsou uvedeny drahové elementy tésné dvojhvézdy, které jsem rov-
néz hledala pii vypoctu drahovych feseni 5—8 uvedenych v tabulce 2.5. Protoze
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Tabulka 2.4: Drahova feSeni vypocitana z podmnozin radidlnich rychlosti, které
jsou velmi dobfe oddélené v ¢ase (viz obrazek 2.1). Radialni rychlosti popisujici
pohyb treti slozky spektralniho typu B byly pouzity. Uvedené parametry jsou:
AT ¢asovy interval pokryty daty z dané podmnoziny, 7., ryv epocha minima
kiivky radidlnich rychlosti, €’ vystfednost, w’ argument periastra, K7, polovi¢ni
z 1 souboru dat dané podmnoziny radidlnich rychlosti, rms; stfedni kvadratick&
odchylka bodi ¢ souboru podmnoziny okolo drahového feseni a N pocet méreni
v ramci dané podmnoziny. P#i hledani drahového feSeni byla obézna perioda
vnéjsi drahy fixovana na hodnotu P’ =145.1317 dne.

Drahové feSeni 1 2
AT(RJD) 40921-42120 41988-42120
T w(RID)  42061.044+6.27  42005.2+10.3
e 0.3740.10 0.3040.10
W' (°) 60+ 19 82 29
K (kms™) 55.2+£7.6 98.5+7.2
vy (kms~1) 32441 213421
rms; (kms™) 40.5 11.5

N 97 40
Drahové feSeni 3 4
AT(RJD) 49301-52670  55597-55980
T' o (RID) 52112754+ 4.66 55755.28 + 1.62
e 0.289 +£0.043 0.233 £0.020
w'(°) 157+13 191.0+4.8
K (kms™) 36.8+4.2 38.9+0.7
vy (kms1) 20.5+1.3 1.4340.78
o (kms ) - 3.85 4 0.83
v3(kms™1) - 124+1.2
Y4 (kms™!) - 0.59 4+ 1.10
rms; (kms™) 7.09 4.58
rmsy(kms™!) - 2.08
rmsz(kms™) - 5.22
rmsy(kms™t) - 4.67

N 37 90

je presnost méreni radialnich rychlosti terciaru pomeérné nizkéa, neni vhodné je
smichat s méfenimi radidlnich rychlosti slozek spektralniho typu A.

7 tabulek 2.4, 2.5 a 2.6 je vidét, Zze velikost argumentu pericentra se méni
v Case. Proménnost ostatnich drahovych elementii jsem nezaznamenala. Drahova
feSeni 5-8 prokazala, ze dridha slozek tésné dvojhvézdy je kruhova. V obraz-
ku 2.5 jsou ukazany ktivky radidlnich rychlosti tfeti slozky pro drahova feSeni
2—4 7z tabulky 2.4. V obrazku 2.6 jsou ukazany kiivky radidlnich rychlosti té-
7isté dvojhvézdy tvorené hvézdami spektralniho typu A pro drahova feseni 5—8
z tabulek 2.5 a 2.6. V obrazku 2.7 je ukdzan vyvoj parametru w v cCase, tak jak
jsem jej na§la drahovymi fesenimi 1-8. V poslednim kroku jsem odhadla velikost
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Tabulka 2.5: Drahova feSeni vypocitand z podmnozin radidlnich rychlosti, kte-
ré jsou velmi dobie oddélené v ¢ase (viz obrazek 2.1). K vypoctu byly pouzity
radialni rychlosti obou slozek tésné dvojhvézdy. Uvedené parametry jsou: AT
¢asovy interval pokryty daty z dané podmnoziny, T}, rv €pocha minima kiivky
radialnich rychlosti, €’ vystfednost, w’ argument periastra, K7, polovi¢ni ampli-
napoctend z ¢ souboru dat dané podmnoziny radidlnich rychlosti, rms; stfedni
kvadratickd odchylka bodu ¢ souboru podmnoziny okolo drdhového feseni a N
pocet méfeni v ramci dané podmnoziny. Pti hledani drahového feseni byly obéz-
né periody fixovany na hodnoty P’ =145.1317dne a P = 7.146644 dne.

Zpusob méreni ruc¢ni automaticky
Drahové feseni 3 6
AT(RJID) 49300-52670 49300-52670
T v (RID)  51528.95+3.07 51533.87 4 3.22
e 0.188 +0.020 0.21540.024
w'(°) 144.8 £8.3 141.8£8.9
Ki,,(kms™) 37.294+1.79 39.324+2.23
y1(kms™!) 8.16 £0.60 8.22+£0.74
rms; (kms™) 4.07 5.66

N 33 37
Zptsob méteni ruc¢ni automaticky
Drahové feSeni 7 8
AT(RJID) 55579-55978 55579-55980
T . rv(RID)  55754.324+0.68 55756.53 +0.94
e 0.202 £0.007 0.246 +0.013
w'(°) 188.1+£1.8 193.9+£28
K{, ,(kms™) 37.76 £0.26 38.23+0.63
v1(kms™1) 8.67£0.33 7.69+£0.42
Yo (kms™) 8.07+£0.28 7.86 £0.52
v3(kms™!) 7.64+£0.30 8.89£0.70
Y4 (kms™) - 5.55£0.98
rms; (kms™) 1.99 3.19
rmsy(kms™) 2.04 1.68
rmsz(kms™) 2.26 4.21
rmsy(kms™) - 5.66

N 82 91

hmotového poméru dvojhvézdy a terciaru spektralniho typu B. P¥imym dosaze-
nim do vztahu (1.23) dostaneme, ze ¢ = Ki_ ,/Kj; = 1.030(0.019). V pouzivané
verzi programu FOTEL neni mozné modelovat drahu trojhvézdy, u které dochéazi
k staceni primky apsid vnéjsi drahy. Nelze jej tedy pouzit k modelovani veskerych
méieni radidlnich rychlosti.
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Tabulka 2.6: Drahova feSeni vypocitana z podmnozin radidlnich rychlosti, které
jsou velmi dobfe oddélené v ¢ase (viz obrazek 2.1). K vypoctu byly pouZity radi-
alni rychlosti obou slozek tésné dvojhvézdy. Uvedené velic¢iny jsou: AT ¢asovy in-
terval pokryty daty z dané podmnoziny, Ty, ry epocha minima kiivky radialnich
rychlosti, e vystfednost, w argument periastra, K; poloviéni amplituda kiivky
ru dat dané podmnoziny radialnich rychlosti, rms;, stfedni kvadraticka odchylka
bodi ¢ souboru podmnoziny okolo drdhového feSeni a N pocet méfeni v ramci
dané podmnoziny. Pti hledani drahového feseni byly periody obéhu fixovany na
hodnoty P’ =145.1317dne a P —7.146644 dne.

Zpusob méteni ruc¢ni automaticky
Drahové feseni 5 6
AT(RJD) 49300-52670 49300-52670
Thinrv(RID)  48302.655+0.010 48302.651 +0.013
Ki(kms™) 85.414+0.89 84.26 £1.28
qg = Ki/K> 0.9224+0.014 0.909 £0.020
1 (kms™) 8.16 £0.60 8.22£0.74
rms; (kms™!) 4.07 5.66

N 33 37
Zpusob méfeni rucéni automaticky
Drahové feSeni 7 8
AT(RJID) 55579-55978 55579-55980
Thinrv(RID)  48302.651 +0.003  48302.655 % 0.006
Ki(kms™) 86.94 +£0.32 86.89 +£0.62
q = Ki/K; 0.937 £0.005 0.956 £0.010
71 (kms™) 8.67+0.33 7.69£0.42
Y2(kms™) 8.07£0.28 7.86 £0.52
v3(kms™!) 7.64+£0.30 8.89 £0.70
Ya(kms™) - 5.55£0.98
rms; (kms™?) 1.99 3.19
rmsy(km ™) 2.04 1.68
rms;(kms™1) 2.26 4.21
rms, (kms™! - 5.66

N 82 91

Drahova feSeni a spektralni rozklad programem KOREL

Program KOREL (Hadrava 1995, 1997, 2009) umoziuje hledani, jak drahovych
elementii, tak spekter az pétinasobného systému. Tento program jsem méla k dis-
pozici ve verzi 2.12.04. V tabulce 2.7 jsou uvedeny rozkladané oblasti a pocty
k tomu pouzitych spekter.

Pred vstupem do programu KOREL je tieba spektra upravit tak, aby byla
ekvidistantni v radidlni rychlosti. K tomu jsem pouzila program HEC35 napsany
P. Harmancem, ktery k interpolaci mezi body pouziva Hermitovy polynomy. K va-
hovani jednotlivych spekter jsem pouzila program SN2 napsany P. Harmancem.
Uzivatel zada spektralni oblast, kde se nachézi hvézdné kontinuum a program
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Obrézek 2.5: Kiivky radialnich rychlosti terciaru spektralniho typu B. Cislovéni
jednotlivych paneli odpovida c¢islovani drahovych feSeni v tabulce 2.4. Hodnoty

na svislych osach paneli jsou udany v kms—1.

v ni uréi rozptyl bodu. Dal$i moznost vahovani spekter odhadem poissonovského
Sumu je uvedena v dalsi kapitole. Program KOREL umoziiuje modelovat kiiv-
ku radidlnich rychlosti trojhvézdy systému s proménnym argumentem pericentra
vnéjsi drahy. Za vstup do programu jsem mohla pouzit veskera dostupna elektro-
nicka spektra. Rozkladané spektralni oblasti jsou vybrany na zdkladé vzajemného
prekryvu (nebo nepiekryvu) spektralnich oblasti pokrytych dostupnymi spektry
(viz tabulka 2.1). V oblastech, které jsou v tabulce 2.7 oznaeny jednickou jsem
rozkladala tii spektra odpovidajici tifem slozkam trojhvézdy. VSechny tyto oblas-
ti bylo mozné rozkladat dohromady, protoze neobsahuji atmosferické spektralni
¢ary (toto tvrzeni sice neplati pro oblast 6330 —6445 A, ale atmosferické ¢ary jsou
v této oblasti nastésti velmi slabé, takika neznatelné). V oblastech, které jsou
v tabulce 2.7 oznaceny dvojkou bylo nezbytné krom tii hvézdnych spekter roz-
kladat jesté spektrum zemskych atmosferickych ¢ar. Tuto oblast jsem rozkladala
nezavisle na ostatnich. V tabulce 2.8 jsou uvedena drahova feSeni nalezena pro-
gramem KOREL. [ nadale plati, ze ¢arkované znacime elementy vnéjsi drahy
a necarkované elementy vnitini drahy. Reseni KOR1 odpovidé rozkladu oblasti
znacenych v tabulce 2.7 jednickou, feSeni KOR2 rozkladu oblasti znac¢ené dvojkou
ve stejné tabulce. Rozmotané spektra jednotlivych slozek trojhvézdy jsou ukazé-
na v obrazcich 2.8 -2.12. Znaceni jednotlivych slozek trojhvézdy v obrazcich je:
Aa primar spektralniho typu A, Ab sekundar spektralniho typu A, B terciar spek-
tralniho typu B. Rozmotana spektra jednotlivych slozek trojhvézdy nebyla nijak
upravovana.

Program KOREL bohuzel neposkytuje odhady chyb jednotlivych paramet-
ri. K minimalizaci sumy ¢tverca dané vztahem (1.31) pouziva Simplex (Nelder
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a sekundarem spektralniho typu A. Cislovan{ paneli odpovida c¢islovani draho-
vych feSeni v tabulkich 2.5 a 2.6. Hodnoty na svislych osach paneli jsou udany
v kms™t.

a Mead 1965), u néhoz neni zaruc¢ena konvergence ke globalnimu minimu funk-
ce. Drahova feSeni uvedena v tabulce 2.8 jsou tak do urcité miry pouze formalni
(v blizkém okoli tohoto FeSeni existuji dalsi s ekvivaletni sumou ¢tvercii). Abych
urcila robustnost nalezenych hodnot patrametrii, poustéla jsem program KOREL
opakované z bodu v parametrickém prostoru, ktery odpovidal minimu nalezené-
mu v predeslém béhu. V tabulce 2.8 je uvedené feSeni s nejnizsi sumou c¢tvercu.
Takto jsem zjistila, Ze znac¢né nejistota panuje predevsim v parametrech Ki, g,
Kj, ¢ a €. Atkoliv vahovanou sumu ¢tverci, kterou program vypisuje a danou
vztahem (1.31), nelze interpretovat jako x?, zkoumala jsem fezy parametrickym
prostorem tak, abych ziskala aspon zakladni predstavu o nejistoté parametria K,
q, Ki, ¢ a €. Za tim ucelem jsem napsala aplikaci, kterd vygeneruje sady para-
metri, jez chceme vySettit, a nasledné zavola program KOREL, ktery pro danou
sadu spocte sumu ¢tverciu. Mapy fezi parametrickym prostorem jsou uvedeny
v obrazcich 2.13-2.15. Na zakladé téchto map jsem odhadla nejistotu mapova-
nych parametra a uvedla ji v tabulce 2.8.

2.3 Fotometrie £ Tau

2.3.1 Zpracovavani data

Podarilo se nam nashromézdit fadu fotometrickych pozorovani kalibrovanych
v Johnosonové UBV systému. Zakladni charakteristika shromazdénych dat je
uvedena v tabulce 2.9. tj. ¢asovy interval pokryty daty AT, filtry ve kterych
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Obrézek 2.7: Vyvoj argumentu pericentra drahy terciaru spektralniho typu B
v Case, dany drahovymi feSenimi z tabulek 2.4, 2.5 a 2.6. Barevné znaceni: ¢erné —
feSeni spoctené na radidlnich rychlostech terciaru (drahova feseni 1—4), ervené —
feSeni spoctend na radidlnich rychlostech méfenych srovnanim se syntetickymi
profily (drahova FeSeni 6 a 8), modra—TteSeni spoctend na radialnich rychlostech
métenych programem SPEFO (drahova feSeni 5 a 7).

se pozorovalo a jejich puvod. Seznam astronomi, kteii ziskali studovana data, je
uveden v piiloze C. Veskera pouzivana fotometrie byla pofizena fotometry s fo-
tonasobi¢em (tj. nejedna se o CCD fotometrii).

Popis jednotlivych soubort pozorovani:

e Hvarska fotometrie: Veskera pozorovani byla porizena 0.65 m reflektorem
observatore Hvar. Redukci pozorovani a jejich transformaci do Johnsonova
systému provedli dr. Harmanec a dr. Bozi¢ programem HEC22 (Harma-
nec 2011). Na redukei a transformaci do Johnsonova systému pozorovani
sesbiranych v roce 2011 jsem se podilela. Jako srovnavaci hvézda byla po-
uzita 4 Tau (HD 21686, HIP 16322, HR 1061) a kontrolni 6 Tau (HD 21933,
HIP 16511, HR 1079).

e Méreni druzice Hipparcos: Puvodni magnitudy métrené druzici Hippar-
cos v Sirokopasmovém filtru H,, pfevedl dr. Harmanec do Johnsonova sys-
tému pomoci pfevodniho vztahu (2.2) odvozeného Harmancem (1998)

V = H,— 02964B — V) + 0.005(U — B) +
0.1110(B — V)? + 0.0157(B — V)® + 0.0072, (2.2)

kde U, B, V jsou zdéanlivé jasnosti hvézdy v piislusnych filtrech Johnsonova
systému. Pfevodem tak ziskame jasnosti ve filtru V. Za barevné indexy bylo
dosazeno do vztahu (2.2) z redukované a transformované hvarské fotometrie.
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Tabulka 2.7: Seznam rozkladanych spektralnich oblasti programem KOREL a po-
¢ty N rozkladanych spekter. ! Spektra neobsahuji atmosferické ¢ary, a tak je moz-
né je rozkladat dohromady. ? Spektra obsahuji silné ¢ary atmosferickych vodnich
par, a tak je nezbytné je rozkladat zvlast.

Spektralni oblast(A) N

4280 —4400" 23
4400—-4518! 29
4770 - 49851 11
6330 — 6445 37
6506 — 66202 28
6620 —6750" 37

Tabulka 2.8: Nejlepsi drahové feseni nalezené programem KOREL. Uvedené dra-
hové elementy jsou: P’ anomalisticka obéZna perioda vnéjsi drahy, P, sidericka
ob&zna perioda, T}.; epocha periastra, €’ vystfednost, w' argument pericentra,
dw'/dt rychlost staceni periastra, K4 polovi¢ni amplituda kiivky radialnich rych-
losti tercidru, ¢ hmotovy pomér, P siderickd perida vnitini drahy, Ty.in.rv epo-
cha minima kiivky radialnich rychlosti tésné dvojhvézdy, K; polovi¢ni amplituda
kiivky radialnich rychlosti primaru, ¢ hmotovy pomeér.

Drahové feSeni KOR1 KOR2
Drahovy element

P'(d) 145.6030 145.5928
Pl.(d) 145.1378 145.1394
Tgeri(RJD) 55755.0418 55755.1815
e/ 0.202 £0.04 0.203
w'(°) 368.5£+2.0 368.3
dw'/dt(°d™1) 0.0079 0.0077
Kj(kms™) 34.91+1.0 34.76

¢ = K| ,/K; 1.087 +0.20 1.087
P(d) 7.146644 7.146644
Tminrv (RID) 48299.0758  48299.0787
Ki(kms™) 89.12£+2.0 88.73

qg = Ki/K; 0.959 £+ 0.05 0.958

e Méreni z Villanova APT: Veskera pozorovani byla pofizena 0.8 m reflek-
torem. Redukci méfeni a jejich transformaci do Johnsonova systému pro-

vedli pracovnici taméjsi observatoie. Jako kontrolni hvézda byla pozorovana
6 Tau (HD 21933, HIP 16511, HR 1079).

e Méfeni z South African Astronomical Observatory: Veskera pouzi-
t4 méfeni byla porizena 0.5m reflektorem SAAQO. Redukci méveni a jejich
transformaci do Johnsonova systému provedli dr. Zasche a dr. Harmanec
programem HEC22.
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Obrézek 2.8: Individualni spektra trojhvézdy rozmotana programem KOREL.
Horni panel— slozky tésné dvojhvézdy spektralniho typu A, spodni panel—
vzdalengjsi slozka spektralniho typu B, A vlnova délka. Hodnoty na svislé ose
jsou udany v relativnim zafivém toku. Spektrum oznacené Ab je posunuté v re-
lativnim zafivém toku o -0.1. Vyznacnou spektralni ¢arou v oblasti je H~.

Na observatotich v. SAAO a Villanové se pouzivaji zeslabovaci filtry (tzv. Sedé
filtry), které slouzi k zeslabeni zafivého toku od jasnych hvézd tak, aby nedoglo
k saturaci nebo az poskozeni detektoru. Ackoliv by zeslabovaci filtry mély pohl-
covat zareni ve vSech vlnovych délkach stejné, neni tomu tak. Diky tomu neni
transformace do Johnsonova systému idealni. Ve filtrech U a B jsou veskera mé-
feni posunuta v magnitudé. Paklize je tento posun pro vSechna méfeni stejny,
nepiedstavuje problém pro feseni svételné kiivky.

Svételné kiivky kreslené pro dale zpracovavana data jsou ukazany: v obréaz-
ku 2.16 pro méfeni ve filtru U, 2.17 pro méfeni ve filtru B a 2.18 pro méieni ve
filtru V. Jednotlivé zdroje jsou oddéleny barevné.

2.3.2 Reseni svételné kiivky programem PHOEBE

Program PHOEBE Prsa a Zwitter (2005, 2011) je komplexni program uréeny
k modelovani zakrytovych dvojhvézd. Program uzivateli umoznuje resit zaroven
svételnou kiivku i k¥ivku radialnich rychlosti (kontrolovat parametry, které defi-
nuji k¥ivku radialnich rychlosti 1ze ovSem pouze nepiimo). Program je nadstavbou
na znamého programu WD Wilson a Devinney (1971). K minimalizaci vahova-
nych kvadrati odchylek pozorované a modelové kiivky (x?) pouZiva program dvé
metody: 1) diferencialni korekce, 2) Simplex (Nelder a Mead 1965). Prvni uvede-
nd metoda je obdobou Gaussovy — Newtonovy metody minimalizace funkce, kteréd
hled4 minimum funkce tak, Ze ji v blizkém okoli prvotniho odhadu 3° piiblizuje
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Obrézek 2.9: Individualni spektra trojhvézdy rozmotana programem KOREL.
Slozky trojhvézdy (shora): primar a sekundar spektralniho typu A, terciar spek-
tralntho typu B, A vlnova délka. Hodnoty na svislé ose jsou udany v relativnim
zafivém toku. Spektrum oznac¢ené Ab je posunuté v relativnim zafivém toku o -
0.1, spektrum oznacené B o -0.2. Vyzna¢nymi spektralnimi ¢arami v oblasti jsou
Hel4471 A a MgII4481 A.

kvadratickou formou

B B Hg, (2.3)

kde B! je novy odhad minima, H hessian a g gradient funkce. Mininalizovana
funkce neni kvadratickd forma, a tak je nezbytné vypocet vztahu (2.3) opakovat
dokud uspokojivé nezkonverguje. Formélni odhad chyb lze provést vypoctem ko-
varian¢ni matice v okoli nalezeného minima. Metoda diferencialnich korekci neni
schopna opustit lokdlni minimum a chyby odhadnuté z piislusné kovarian¢ni ma-
tice charakterizuji pouze lokdlni minimum (proto také ¥ikime, 7e odhad chyb je
pouze formélni). Program bohuZel neumoziuje feseni kiivky radialnich rychlos-
ti vicenasobnych systému, a tak jsem fitovala pouze svételnou kiivku. Hmotovy
pomér slozek tésné dvojhvézdy ¢ = K;/Ks jsem dosadila z feSeni KORI1 (viz
tabulka 2.8). Velikost hlavni poloosy a tésné dvojhvézdy jsem odhadla na zakladé
feSeni kiivky radidlnich rychlosti a nasledné tuto hodnotu zptresiovala na zakladé
feSenim svételné kiivky nalezeného sklonu drahy . K jednotlivym fotometric-
kym méfenim jsem neméla odhad jejich nejistoty. S vyjimkou hvarskych méreni
by urc¢eni chyby jednotlivych bodi bylo velmi komplikované, jelikoz z ostatnich
observatofi nemam k dispozici puvodni neredukovana meéreni. Jednou z moznos-
ti, jak odhadnout nejistotu souboru méfeni, je zkoumat rozptyl mérenych bodi
v plochych ¢astech svételné kiivky. Tim ale predpokladame, ze v oblasti, kde
zkouméme rozptyl bodi, opravdu nedochézi k zadné fyzikalni zméné. Zaroven je

37



105 Aa —

0.95

0.85

0.75

1.05

0.95

0.85

0.75

0.65

4800 4850 4900 4950
AR)

Obrézek 2.10: Individualni spektra trojhvézdy rozmotana programem KOREL.
Horni panel— slozky tésné dvojhvézdy spektralniho typu A, spodni panel—
vzdalengjsi slozka spektralniho typu B, A vlnova délka. Hodnoty na svislé ose
jsou udany v relativnim zafivém toku. Spektrum oznacené Ab je posunuté v re-
lativnim zafivém toku o -0.1. Vyznac¢nou spektralni ¢arou v oblasti je Hf.

takovy odhad ovlivnén tim, kolik je v zkoumané oblasti mérenych bodu. V tabul-
ce 2.10 jsou vyneseny parametry popisujici slozky tésné dvojhvézdy, které jsem
ziskala modelovanim svételné kiivky. Parametry, které jsem hledala, pii modelo-
vani svételné kiivky jsou: perioda vnitini drahy P, epocha primarniho minima
svételné kiivky Tinin.m, sklon drahy 7, poloméry obou slozek R1 a R, a efektivni
teplota sekundéarni slozky Te(ff). Abych mohla odhadnout nejistotu konvergovanych
parametrii, zkousela jsem hledat feSeni svételné kiivky pro rizné vychozi hodno-
ty hledanych parametri. Na zékladé toho jsem odhadla chyby téchto parametri.
Nejedna se ovsem o vysledek systematického mapovani parametrického prostoru
Y2, a tak jsou uvedené nejistoty pouze orienta¢ni. Nasledujici parametry jsem dr-
zela zafixované: hmotovy pomér ¢, efektivni teplota primarni slozky Teflf , relativni
prispévek zateni tieti slozky k celkovému zafivému toku od soustavy ve filtrech
UBV LY, LY, LY a velikost hlavni poloosy a. K popisu okrajového ztemnéni jsem
pouzila line4rni zakon. Koeficienty linedrniho zédkona jsem dosadila z tabulek na-
poc¢tenych Claretem (2000). Velikost efektivni teploty primaru 7, C(é) jsem odhadla
na zakladé porovnani KORELem rozlozenych spektralnich profili se synteticky-
mi spektry (viz dalsi kapitola). Relativni piispévky tieti slozky k celkové jasnosti
jsem odhadla pomoci vztahu (1.3). Dale jsou uvedeny relativni jasnosti priméru
a sekundaru LH@B’V. Tyto parametry program PHOEBE nehleda a je tieba je
dopocist pro dané feseni svételné krivky. Nalezené feSeni jsem vyuzila k spocita-
ni relativnich poloméru slozek tésné dvojhvézdy vzhledem k velikosti jeji hlavni
poloosy 712 = Ris/a a zdanlivé hvézdné velikosti vSech slozek trojhvézdy ve fil-
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Obrézek 2.11: Individualni spektra trojhvézdy rozmotana programem KOREL.
Horni panel— vyzna¢né spektralni ¢ary v oblasti jsou Sill6347 A a SiII6371 A,
spodni panel —vyznana spektralni ¢ara je HeI6678 A, oba panely— slozky
trojhvézdy (shora): priméar a sekundar spektralniho typu A, terciar spektralni-
ho typu B, A znaci vinovou délku. Hodnoty na svislé ose jsou udany v relativnim
zarivém toku.

2 B ’ .
trech Johnsonova systému mE’Q,éV. Ze souboru studovanych dat jsem se rozhodla

vyloucit méteni ve filtru U ziskana ve Villanové a v SAAQO. Oba soubory nejsou
prilis bohaté a jsou vici hvarskym méfenim posunuty v magnitudé. To, zdali je
tento posun stejny ve vSech fazich svételné kiivky stejny, neni ziejmé. Z para-
metri uvedenych v tabulce 2.10, ale i z spektroskopickych pozorovani, je zjevné,
ze zakryty obou slozek nemohou byt tplné, protoze obé slozky tésné dvojhvézdy
jsou takika identické a pokles jasnosti systému velmi maly.

2.4 Obraz systému ¢ Tau

V této chvili bych se méla vratit na zacatek a zpresnit parametry, které jsem
pii vypoctu drahovych feSeni drzela fixované (napt. obézna perioda slozek tés-
né dvojhvézdy P.) Kazdopadné nyni mam jiz dostatek informaci, abych odhadla
vlastnosti slozek £ Tau. Dosazenim do vztahu (1.24) uréim hmotnosti obou slozek
tésné dvojhvézdy Ma, = 2.29 £ 0.19 Mgy, M, = 2.20 + 0.15 M. Dosazenim
do vztahu (1.23) ur¢im hmotnost terciaru Mp = 4.88 £ 0.94M; a opétov-
nym dosazenim do vztahu (1.24) velikost sklonu vnéjsi drahy i = 57 4+ 6 deg.
Dosazenim do vztahu (1.21) muazeme nyni uré¢it velikost hlavni poloosy vniti-
nia = 25.79 £ 0.80Ry i vnéjsi a’ = 245 + 30Ry drahy. Schéma systému je
ukazéno v obrazku 3.3. Nejistoty parametri uvedenych v tomto odstavci jsem od-
hadla na zakladé hodnot uvedenych v tabulkach 2.8 a 2.10. Diky tomu, Ze nemam
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Obrézek 2.12: Individualni spektra trojhvézdy rozmotana programem KOREL.
Horni panel— slozky tésné dvojhvézdy spektralniho typu A, spodni panel—
vzdalengjsi slozka spektralniho typu B, A vlnova délka. Hodnoty na svislé ose
jsou udany v relativnim zafivém toku. Spektrum oznacené Ab je posunuté v re-
lativnim zafivém toku o -0.1. Vyznacnou spektralni ¢arou v oblasti je Ha.

odhadnuty nejistoty vSech drahovych elementi, predstavuji nejistoty parametri
uvedenych v tomto odstavci spiSe spodni odhady skutec¢né nejistoty.
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Obrazek 2.13: Vysledek mapovani funkce (1.31) v okoli drahového feseni KOR1
z tabulky 2.8. Mapovani bylo provedeno ve vystfednosti vnéjsi drahy €' a ar-
gumentu pericentra vnéjsi drahy w’. S oznacuje velikost funkce (1.31). Ostatni
drahové parametry byly pii mapovéani zafixované na hodnotach drahového feseni

KOR1 uvedeného v tabulce 2.8.

Tabulka 2.9: Zakladni charakteristika fotometrickych pozorovani pouzitych v pra-
ci. AT(RJD) je ¢asovy interval pokryty pozorovanimi z daného souboru, N po-
¢et méfeni v daném souboru. ! Pouze pozorovani ve filtrech V a B byla pouzi-
ta v této praci. Zdroje: hvar = Observator Hvar, Chorvatsko, hip =druzice Hip-
parcos, saao = South African Astronomical Observatory, Jihoafrickd Republika,

vill = Villanova APT, USA
Soubor ¢.  AT(RJD) filtry N  zdroj

1 54116-55945 UBV 1308 hvar
2 47909-48695  HIP 69 hip
3 55569-55579 UBV! 76  saao
4 55883-55956 UBV 401  wvill
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Obréazek 2.14: Vysledek mapovani funkce (1.31) v okoli drahového feseni KOR1
z tabulky 2.8. Mapovani bylo provedeno ve hmotovém poméru ¢’ obou slozek tésné
dvojhvézdy a tercidru spektralniho typu B a poloviéni amplitudé krivky radial-
nich rychlosti té7isté tésné dvojhvézdy K. S oznacuje velikost funkce (1.31).
Ostatni drahové parametry byly pii mapovani zafixované na hodnotéch drahové-
ho feseni KOR1 uvedeného v tabulce 2.8.
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Obréazek 2.15: Vysledek mapovani funkce (1.31) v okoli drahového feseni KOR1
z tabulky 2.8. Mapovani bylo provedeno ve hmotovém poméru g slozek tésné
dvojhvézdy a polovi¢éni amplitudé kiivky radialnich rychlosti primarni slozky tés-
né dvojhvézdy K. S oznacuje velikost funkce (1.31). Ostatni drahové parametry
byly pfi mapovani zafixované na hodnotach drahového feseni KOR1 uvedeného
v tabulce 2.8.
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Obrazek 2.16: Studovana fotometrickd pozorovani & Tau v Johnsonové filtru U.
Fazovy diagram je kresleny pro periodu vnitini drahy P =7.146656 dne a epochu
minima 7T,;, = RJD 48302.637. Plna c¢ara znazornuje model svételné kiivky da-
ny parametry uvedenymi v tabulce 2.10. Zdroje méfeni: ¢ernd Observator Hvar,
a hnéda Villanova APT. Modelové primarni minimum (faze 0.0) je méléi nez
minimum sekundarni (faze 0.5).
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Obrazek 2.17: Studovana fotometrickid pozorovani ¢ Tau v Johnsonové filtru B.
Fazovy diagram je kresleny pro periodu vnitini drahy P =7.146656 dne a epochu
minima 7y,;, = RJD 48302.637. Pln4 ¢ara znazornuje model svételné kiivky dany
parametry uvedenymi v tabulce 2.10. Zdroje méteni: ¢ernd Observator Hvar, ¢er-
vend SAAQO a hnéda Villanova APT. Modelové primarni minimum (faze 0.0) je
mél&i nez minimum sekundarni (faze 0.5).
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Obrazek 2.18: Studovana fotometrickd pozorovani & Tau v Johnsonové filtru V.
Fazovy diagram je kresleny pro periodu vnitini drahy P =7.146656 dne a epochu
minima 7T,;, = RJD 48302.637. Plna c¢ara znazornuje model svételné kiivky da-
ny parametry uvedenymi v tabulce 2.10. Zdroje méfeni: ¢ernd Observator Hvar,
¢ervend SAAQO, modra druzice Hipparcos a hnéda Villanova APT. Modelové pri-
marni minimum (faze 0.0) je mél¢i nez minimum sekundérni (faze 0.5).
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Tabulka 2.10: Vysledek modelovani svételné kiivky & Tau. Uvedené paramet-
ry jsou: P obézné perioda, Ti,inm epocha primarniho minima svételné kiivky,
¢ sklon drahy, Te(é) efektivni teplota sekundaru, R, polomér priméru, Ry polomér
sekundaru, a velikost hlavni poloosy, ¢ hmotovy pomér, Te(é) efektivni teplota
primaru a LY relativni jasnost terciaru v piislusném filtru X e {U, B, V'}. Déle
jsou uvedeny parametry: relativni poloméry priméru a sekundaru ry s = Ry 2/ax
vzhledem k velikosti hlavni poloosy tésné dvojhvézdy a, relativni jasnost primaru
L%, relativni jasnost sekundaru LY a zdanlivé hvézdné velikosti m* vsech slo-
7ek trojhvézdy ve filtrech Johnsonova systému, i —1 primar, i — 2 sekundéar, i—3
terciar.

Hledané parametry Hodnota
P(d) 7.146656 £ 0.000020
Trninm (RID) 48302.6371 £0.0010
i(°) 86+ 1
TP (K) 9450 4 200
Ry (Ro) 2.140.5
Ro(Ro) 1.740.5
r = Ri/a 0.081 +0.02
ro = Ry/a 0.066 £ 0.02
Fixované parametry Hodnota
a(Ro) 25.79
q = Ki/K> 0.959
T (K) 9300
Ly 0.69
LB 0.64
Ly 0.60
Dopoctené parametry Filtr

U B \%
Ly 0.18 0.21 0.23
Lo 0.13 0.15 0.17
m (mag) 5.19 5.34 5.32
mo(mag) 5.49 5.66 5.65
mgs(mag) 3.71 412 428

47



3. Srovnavani syntetickych spekter
s pozorovanymi spektry

V ramci diplomové prace jsem napsala program (s pracovnim néazvem Interpol)
slouzici k porovnavani syntetickych spekter vicendsobnych hvézdnych systému se
spektry pozorovanymi. V soucasné dobé jiz existuje fada siti syntetickych spekter.
Moji snahou bylo vyvinout program, jez by interpoloval v téchto sitich a meto-
dou nejmensich ¢tverct hledal nejlepsi shodu mezi pozorovanymi a synetickymi
spektry a tim jsem mohla odhadovat nékteré hvézdné parametry.

Tato kapitola je vénovana predevsim stru¢nému popisu programu, moznostem
jeho vyuziti a stupni vyvoje programu. V zavéru kapitoly je pfedvedena funké-
nost programu na spektrech £ Tau a V346 Cen. Program je psany v jazyce C++
a je stale nehotovy. Stupen vyvoje programu je ale dostatecny, takze jej jiz lze
pouzivat k analyze spekroskopickych pozorovani.

3.1 Sité syntetickych spekter

V soucasné dobé program interpoluje ve tiech sitich syntetickych spekter. Témi
sitémi jsou:

1. OSTAR: Sit 690 syntetickych spekter vytvofili Lanz a Hubeny (2002). Mo-
dely hvézdnych atmosfér napoéitali programem TLUSTY Hubeny (2012¢)
a z nich syntetickd spektra programem SYNSPEC Hubeny (2012a). Jedna
se o modely planparalelnich atmosfér v hydrostatické rovnovaze. Zapocitané
jsou i odchylky od lokédlni termodynamické rovnovahy. Rozsah sité: v efek-
tivni teploté je Teg € [27500 : 55000] K s krokem AT = 2500 K, v gravitac-
nim zrychleni 10g guax € [3.0 : 4.75] cms™ s krokem Alogg = 0.25cms™2.
Maximalni rozsah v log g nemaji v§echny efektivni teploty stejny. Spodnf li-
mit gravita¢niho zrychleni je dan teoretickou hodnotou Eddingtonovy meze.
Rozsah v metalicité Z je od dvojnasobku slune¢ni metalicity az po nulovou.
Obsah helia Y je roven slunec¢nimu a mikroturbulentni rychlost je rovna
v, = 10kms™.

2. BSTAR: Sit 1540 syntetickych spekter vytvofili Lanz a Hubeny (2007). Mo-
dely hvézdnych atmosfér napoéitali programem TLUSTY Hubeny (2012c)
a z nich synteticka spektra programem SYNSPEC Hubeny (2012a). Jedna
se o modely planparalelnich atmosfér v hydrostatické rovnovaze. Zapocitané
jsou i odchylky od lokdlni termodynamické rovnovahy. Rozsah sité: v efek-
tivni teploté je Teg € [15000 : 30000] K s krokem AT.g = 1000 K, v gravitac-
nim zrychlenf 1og gmayx € [1.75 : 4.75] cms™2 s krokem Alogg = 0.25cms™2.
Maximalni rozsah v log g nemaji vSechny efektivni teploty. Spodni limit
na gravitacni zrychleni je dan teoretickou hodnotou Eddingtonovy meze.
Rozsah v metalicité Z je od dvojnasobku slune¢ni metalicity az po nulovou.
Obsah helia Y je roven sluneénimu a mikroturbulentni rychlost je rovna
vy = {2,10} kms™'.
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3. POLLUX: Sit syntetickych spekter napocitali Palacios a kol. (2011). K vy-
po¢tu modeli hvézdnych atmostér pouzili fadu dostupnych kodi (jmeno-
vite CMFGEN —Hillier a Miller 1998, ATLAS12—-Kurucz 2005, MARCS—
Gustafsson 1975) a pokryli tak obrovské mnozstvi parametri. V této pra-
ci jsem pouzivala pouze spektra napoctena z Kuruczovych modeli. Jedné
se o modely planparalelnich atmosfér v hydrostatické rovnovaze. Odchyl-
ky od lokdlni termodynamické rovnovahy nejsou v téchto modelech zapoc-
teny. Spektra byla z modeli atmosfér napoctena programem SYNSPEC
Hubeny (2012a). Rozsah sité: v efektivni teploté je Tug e [7000 : 15000] K
s krokem AT,z = 250K, v gravita¢nim zrychleni log ge [3.50 : 5.00] cm s>
s krokem Alogg = 0.50cms™2, v metalicité Z je od nulové aZ po sluneéni.
Obsah helia Y je roven sluneénimu a mikroturbulentni rychlost je rovna
v, = 2kms™h

Sit, kterou pouzivame, je tedy do urc¢ité miry nekonzistentni. Tam kde se vySe
uvedené cCésti prekryvaji se jednotliva spektra zcela neshoduji, je to dédno tim,
ze jednotlivé jeji ¢asti byly pocitany ,,s jinou fyzikou“. Celkovy rozsah pouziva-
né sité¢ v efektivni teploté je Teg e [7000 : 55000] K. V gravitaénim zrychleni je
rozsah pokryty vSemi spektry ,pouze“ logge [3.50 : 4.75], ale v ramci nékterych
podmnozin sité je tento rozsah podstatné vétsi.

3.2 Program Interpol

Hlavni nevyhodou vySe uvedenych siti syntetickych spekter je to, ze pokryvaji
pouze diskrétni mnozinu parametri Teg, logg a Z. Program Interpol v této siti
interpoluje, a tak v mezich sité dostaneme spojity parametricky prostor, ¢imz
danou nevyhodu odstranuje. Abychom mohli interpolované spektrum porovnavat
s pozorovanym je tfeba jej dale rotacné rozsitit na pozorovanou promitnutou ro-
tac¢ni rychlost, prenasobit relativnim zarivym L, vykonem, paklize se jedna o sloz-
ku spektra vicendsobného systému a posunout spektrum o prislusnou radialni
rychlost. Protoze se absolutné kalibrovana spektrometrie opravena o atmosferic-
kou a pristrojovou extinkci takika nepofizuje, pracuje program pouze se spektry
normalizovanymi vici spojitému hvézdnému zatreni. Kroky vedouci k napocitani
syntetického spektra jsou:

1. Nejprve je nezbytné ptipravit sit spekter tj. interpolovat ji do pozadovaného
rozligeni. K tomu jsem napsala pomocny program PREPGRID. Sit spekter
je mozné pripravit tak, ze je ekvidistatni ve vlnové délce, nebo v radidlni
rychlosti. V druhém ptipadé je ¢ bod spektra A; volen dle vztahu

RV)“ (3.1)

)\i == )\1 (1 + —
c

kde A; je prvni bod spektra, RV radidlni rychlost a ¢ je rychlost svét-
la. K interpolaci v jednom rozméru pouzivam kubické spline. Kod jsem
prevzala z Press a kol. (2007) a déle jej upravila pro potieby programu.
Jakmile je sit pfipravena je mozné v ni interpolovat v parametrech Teg
a log g. K interpolaci nikdy nepouzivame vsechna dostupné spektra, ale pou-
ze n (kde velikost n je dana volbou uZzivatele, ale nedoporucuje se pouzivat
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n > 6) spekter, ktera lezi v okoli parametru v ném? interpolujeme. Jestli-
7e tedy chceme nalézt spektrum, uréené parametry: logg = 4.2cms 2,
Teg = 18300K a n = 5 tak program nejprve interpoluje v logg v ro-
vinach o teplotach Tog = {16000, 17000, 18000, 19000, 20000} K. V téchto

spektrech poté interpoluje v efektivni teploté.

2. Nésledné je tfeba spektralni profil roztoc¢it na prislusnou promitnutou rotac-
ni rychlost v, sini. Za tim tuc¢elem Interpol vola program ROTINS (Hube-
ny 2012b). Kromé rota¢niho rozsireni spektréalnich ¢ar je program ROTINS
schopen vypocist i pristrojové rozsiteni profilu.

3. Spocteny profil je tfeba posunou v radialni rychlosti o hodnotu danou vzta-
hem (1.9). Je vhodné vidy srovnavat oblasti o nékolik A kratsi nez, jak
dlouhd jsme si pripravili spektra sité. Interval vlnovych délek, ve kterém
program srovnava syntetickd a pozorovana spektra, se béhem srovnavani ne-
méni. Paklize nainterpolované spektrum posuneme v radialni rychlosti, pak
bude na jedné strané kousek spektra ,,chybét* (program Interpol chybé&jici
oblast doplni spojitym zafenim). Abychom se vyhnuli potizim s chybé&jici
oblasti, srovnavame v intervalu vlnovych délek kratsim nez je délka spekter
sité.

4. Paklize pracujeme se spektrem vicendsobného systému, tak v libovolném
bodé spektra pro relativni intenzitu I, plati

L = > L, (3.2)

kde I je intenzita spektra j slozky systému v dané vlnové délce a L; je
relativni piispévek j slozky k celkové jasnosti systému. Diky tomu, Ze jsou
spektra normalizovana vuci spojitému zareni, je normalizovana i celkova
jasnost systému L

k
L=Y1I,=1 (3.3)
i=0

Interpolované syntetické spektrum je tak tfeba prenasobit hodnotou L;.
Obecné plati, ze L; = L;(\). Na kratsich usecich spektra lze tuto zavislost
zanedbat a predpokladdat, Zze L; =konst.

5. V poslednim kroku jsou vysé¢itana spektra jednotlivych slozek a spektrum
vicenasobného systému je hotové.

V dalsim kroku chceme takto nainterpolované spektra srovnavat s pozoro-
vanymi a objektivné vybirat takova, kterd se s pozorovanymi nejlépe shoduji.
SnaZzime se tedy minimalizovat x?

n (Ifbsm — (Sho ™) (A p>)

2

XX =

1=0

, (3.4)

0;

kde i indexuje body spekter, j indexuje slozky systému, I°® zna¢i pozorované

spektrum, I*¥™ oznac¢uje syntetické spektrum, vektor p = {Tuq,log g, vro sini, L, RV}
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hledané parametry a o; nejistotu ¢« bodu pozorovaného spektra. K minimalizaci
funkcionalu pouzivam Simplex (Nelder a Mead 1965), simplexovy kod jsem pie-
vzala z Press a kol. (2007) a déle jej upravila pro potieby programu. Simplex je
jednou z nejjednodussich (ale pomérné silnych) metod urcenych k minimalizaci
funkci vice proménnych. Jeho hlavni vyhodou je to, ze nevyzaduje znalost deri-
vaci funkce, které bych musela pocitat numericky a tim riskovala, ze se dostanu
do problému souvisejicich s omezenou piesnosti redlnych ¢isel v pocitaci. Krom
Simplexu jsem déle zkousela Powellovu metodu sdruzenych sméri Powell (1964).
Vychazela jsem opét z kodu prevzatého z Press a kol (2007). Simplex neni scho-
pen zmapovat cely prostor parametri. Konvergenci k globalnimu minimu funk-
cionalu (3.4) metoda nezarucuje, a proto je vhodné program spustit nékolikrat
z lokélniho minima funkcionalu nalezeného v predchozim béhu programu. Paklize
je v dostatecné blizkosti vyznameéjsi minimum, je velmi pravdépodobné, ze jej
Simplex najde.

K datu (31.3.2012) je program schopen minimalizovat funkcional (3.4) pro li-
bovolné nasobny systém v parametrech p = {Tut,log g, vyt sini, Ly, RV}, Pro-
gram je schopen pracovat se spektry ekvidistatnimi ve vinové délce, nebo v radi-
alni rychlosti. Je mozné najednou srovnavat libovolny pocet spektralnich oblasti.
Program je uzpusoben pro préci se spektry, ktera jsou ve formatu vystupu progra-
mu KOREL. Za vstup do programu Interpol je mozné dat jak oddélena spektra
jednotlivych slozek vicendsobného systému (pomoci spektralniho disentanglingu),
tak i pfimo pozorovana slozend spektra. Interpolovat lze v celé siti, nebo si uzivatel
muze rozsah T.s a log g omezit a hledat FeSeni pouze na podprostoru paramet-
ri. Paklize mame dobfe odhadnuté parametry p = {Teg,log g, vyt sini, L, }, Ize
program pouzit k méfeni radialnich rychlosti. V této praci jsem takto radialni
rychlosti & Tau méfila. Drahové feSeni spoctend na takto mérenych radidlnich
rychlostech jsou uvedena v tabulkach 2.4, 2.5 a 2.6.

3.3 Prvni srovnani programem Interpol

Syntetické profily jsem srovnavala s profily jednotlivych slozek rozlozenych pro-
gramem KOREL. Rozmotané profily nemaji vzdy dokonale rovna hvézdna konti-
nua (viz obrazky 2.8 —2.12, proto je nezbytna jejich opétovna rektifikace. Tu jsem
provedla programem SPEFO. Abych se ujistila, ze v okoli nalezeného minima
nejsou podstatné vyznamnéj$i minima funkcionélu (3.4), spustila jsem program
z v predchozim béhu nalezeného minima nékolikrat za sebou. Parametricky pro-
stor v okoli robustnich feSeni je obvykle velmi komplikovany a ¢asto ma charak-
ter udoli posetého fadou lokalnich minim, ktera jsou ovSem takika rovnocenna.
Simplex najde vzdy jedno z téchto minim. Testovaci srovnavani jsem provedla
na nékolika hvézdnych systémech. Kromé & Tau je uveden vysledek srovnéva-
ni pro dvojhvézdny systém V346 Cen (program byl ovSem testovan i na dalsich
hvézdnych systémech).

Srovnavani syntetickych spekter se spektry £ Tau

Program jsem pouzila k odhadu vyse uvedenych parametri vSech slozek £ Tau.
Srovnani jsem provadéla najednou v nasledujicich spektralnich oblastech: 4280 —
4400 A, 4400-4518 A a 65066620 A. Vysledek srovnavani je ukazan v obraz-
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Tabulka 3.1: Vysledek srovnavani syntetickych hvézdnych spekter se spek-
try jednotlivych slozek & Tau programem Interpol. Znaceni slozek systému:
Aa = primarni slozka tésné dvojhvézdy, Ab = sekundarni slozka tésné dvojhvézdy,

v,

Yy

Hvézdny systém ¢ Tau
Slozka trojhvézdy B Aa Ab
Ter(K) 15100 9800 9300
log g(cms™2) 4.3 4.6 4.2
Vyot Sini(kms™1) 230 28 43
L. 0.68 0.14 0.18
y(kms™1) 11 8 5

ku 3.1. Nalezené parametry popisujici slozky trojhvézdy jsou uvedeny v tabul-
ce 3.1. Znaceni jednotlivych slozek trojhvézdy odpovida tomu v obrazcich 2.8 -
2.12. Krom vyse uvedenych spekter jsem méla k dispozici i dvé spektra & Tau
z druzice IUE (International Ultraviolet Explorer). Spektra pokryvaji rozsah vl-
novych délek 11501750 A a 1900 -3120 A. Vzhledem k tomu, Ze jsou tato spek-
tra velmi zaSuméla a jejich normalizace vici spojitému zafeni hvézdy je velmi
komplikovana, tak jsem srovnéani syntetickych spekter s témito spektry do préce
nezaiadila. Vysledky ziskané srovnavanim téchto spekter se syntetickymi nejsou
v rozporu s vysledky uvedenymi v tabulce 3.1.

Srovnavani syntetickych spekter se spektry V346 Cen

V346 Cen je spektrosopicka dvojhvézda. Jeji KORELem rozlozené profily laskave
poskytl dr. P. Mayer. V této praci se nevénujeme studiu systému a profily nam
slouzi pouze k demostraci funk¢nosti programu Interpol. Srovnéni jsem provadé-
la najednou v nasledujicich spektralnich oblastech: 4000 —4589 A a 48404886 A.
Vysledek srovnévani je ukdzan v obrazku 3.2. Nalezené parametry popisujici sloz-
ky dvojhvézdy jsou uvedeny v tabulce 3.2. Priméarni slozka je oznacena A, sekun-
darni B.

3.4 Odhad nejistoty mérenych toki ve spektru

Nejistotu parametri odpovidajici lokadlnimu extrému uré¢ime mapovanim prosto-
ru parametri v okoli nalezeného lokidlntho minima. Abychom mohli x? pouZit
k odhadu nejistoty musi byt nas model spravné a musi byt spravné odhadnuty
nejistoty o; bodi pozorovaného spektra. Jeden z vhodnych zptsobi popisuje je
zalozen na odhadu poissonovského Sumu dle vztahu

N =4S (3.5)

kde S je pocet detekovanych fotonti a N je nejistota této hodnoty (nebo téz
Sum). Chybu jednotlivych bodu spektra lze pfimo odhadnout dosazenim do vzta-
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Obréazek 3.1: Vysledek srovnévani spekter slozek ¢ Tau ziskanych disentanglin-
gem (Cerna barva) se spektry syntetickymi (¢ervena barva) programem Interpol.
Znaceni slozek systému: Aa = primérni slozka tésné dvojhvézdy, Ab = sekundarni
slozka tésné dvojhvézdy, B =vzdalenéjsi tieti slozka. Na pravé strané obrazku
jsou uvedeny rozsahy srovnavanych spektralnich oblasti ve vinové délce.

Tabulka 3.2: Vysledek srovnavani syntetickych hvézdnych spekter se spektry
jednotlivych slozek V346 Cen programem Interpol. Znaceni slozek systému:
A — primérni slozka dvojhvézdy, B — sekundérni slozka dvojhvézdy. Uvedené pa-
rametry: efektivni teplota Teg, gravitacni zrychleni log g, promitnuta rotacni rych-

YV

7.
Hvézdny systém V346 Cen
Slozka trojhvézdy A B
Ter(K) 27800 20900
log g(cms™2) 3.7 3.8
Upot Sin i (kms™1) 180 130
L, 0.79 0.21
y(kms™t) -2 -5
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Obréazek 3.2: Vysledek srovnavani spekter slozek V346 Cen ziskanych disentan-
glingem (Cerna barva) se spektry syntetickymi (Cervend barva) programem In-
terpol. Znaceni slozek systému: A — primérni slozka dvojhvézdy, B —sekundarni
slozka dvojhvézdy. Na pravé strané obrazku jsou uvedeny rozsahy spekter ve vl-
nové délce.
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hu (3.5). Pokud chceme byt uplné piesni, musime k Sumu od hvézdy Ny, pricist
Sum od kalibra¢nich snimku

Nall = \/NSQtar + Nf%at + Nz2ero (36)

kde N,y je celkovy Sum, Ny, Sum pridany podélenim snimku rovnomérnym polem
a Nyero Sum piidany ode¢tenim snimku s nulovou expozici (vyznam snimku je
vysvétlen v pfiloze A). Hodnota Sumu Ny, a Nero je zpravidla velmi mala, a tak
je lze zanedbat. Pfi rektifikaci je tfeba poté odhadnuté nejistoty podélit stejnym
modelem spojitého zareni hvézdy jako body spektra.
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Diskuse vysledki

V této kapitole jsou diskutovany chyby, kterych jsem se dopustila pii méfeni
a jejich interpretaci.

3.5 Spektroskopie ¢ Tau

V této sekei jsou diskutovany chyby, jichz jsem se dopustila pii méfeni radidlnich
rychlosti a pii modelovani kiivky radialnich rychlosti.

Meéreni radidlnich rychlosti

Ani jedna z pouzitych metod (manuélni nebo automatickd) nedava odhad nejis-
toty méfenych radidlnich rychlosti. Nejistotu méfenych radialni rychlosti mize-
me odhadnout na zikladé rozptylu mérenych bodi okolo spoc¢teného drahového
feSeni. To muzeme udélat pouze v pripadé, 7e jsou nejistoty vSech mérenych radi-
alnich rychlosti takika identické. Nejistota mérenych radialnich rychlosti je dana
predevsim blendovanim spektralnich ¢ar.

V pripadé radidlnich rychlosti méfenych manualné jsem se rovnost nejistot
méfenych radidlnich rychlosti snazila zajistit nasledujicim postupem: 1) Ackoliv
jsem meéfila radidlni rychlosti na carach terciaru spektralniho typu B, nepouzila
jsem tato méfeni k vypoctu drahovych feSeni. Spektralni ¢ary tercidru jsou silné
rozsifené vysokou rotacni rychlosti této slozky trojhvézdy. Jsou tedy velmi Siroké
a takika vzdy blendované. 2) V okamzicich blizkych konjunkci tésné dvojhvézdy
jsem nemeéfila radidlni rychlosti na jejich spektralnich ¢arach. Radialni rychlosti
jsem mérila pouze v piipadé, ze ¢ary obou slozek tésné dvojhvézdy byly velmi
dobte oddélené.

V pripadé radialnich rychlosti méfenych automaticky programem Interpol
ni drahy a vSechna méteni pouzila k vypoc¢tu drahovych feSeni. Hlavni motivaci
pro tento postup bylo otestovat program Interpol k méfeni radidlnich rychlosti.
K méfeni radialnich rychlosti jsem nepouzila vysledny model systému, ale pied-
bézny, ktery jsem napocitala ve chvili, kdy jsem jesté neméla k dispozici vSechna
data studovana v této praci (srovnej tabulky 2.3 a 3.1). Do jaké miry volba lepsiho
modelu ovlivni velikosti méfenych radialnich rychlosti, by se mélo nyni otestovat
tim, 7e pro v dané chvili nejlepsi model (viz tabulka 3.1) zméfim opétovné ra-
dialni rychlosti. Nejjednodussi metodou k odhadu nejistoty métrenych radialnich
rychlosti je mapovani x2.

Drahova reSeni

Drahova teSeni uvedena v tabulkidch 2.4, 2.5 a 2.6 byla hledana iterativné, tj.
program FOTEL jsem spoustéla vzdy nékolikrat z v predeslém béhu nalezeného
minima. Proces jsem nékolikrat opakovala a vysledky uvedené ve vyse zminénych
tabulkach jsou velmi robustni. Program FOTEL hled4 drahové feseni minimaliza-
ci sumy kvadratu rozdili pozorovanych a modelovych bodi. K minimalizaci této
sumy pouziva Simplex (Nelder a Mead 1965). Pocet hledanych drahovych ele-
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minimum (zaru¢eno to ovSem neni). V okoli minima program spo¢te kovarianéni
matici a odhadne tim chyby nalezenych parametri. Jeden z hlavnich problému
feSeni uvedenych v tabulkidch 2.4, 2.5, 2.6 je, zZe vstupni radialni rychlosti nebyly
vahovany. Dalsi spoc¢iva v tom, ze vnéjsi draha trojhvézdy se stac¢i v prostoru
s periodou Pg ~ 125let. Nastésti radialni rychlosti z jedné podsezony pokryvaji
nejvyse deset let (viz obrazek 2.1) a tedy nedojde k velmi vyrazné zméné argu-
mentu pericentra w béhem jedné podsezony. Diky tomu, ze program FOTEL nenfi
schopen modelovat staceni piimky apsid vnéjsi drahy, neni mozné jej pouzit k mo-
delovani vSech mérenych radialnich rychlosti. Drahové feseni ¢islo sedm spoctené
s uzitim radialnich rychlosti méfenych na spektralnich carach obou slozek tésné
dvojhvézdy v programu SPEFO (tj. manualné) davaji kiivku s nejmensim roz-
ptylem métfenych bodu okolo nalezeného drdhového feSeni rms, a tak predstavuji
nejpiesnéjsi feSeni v pripadé, Ze se chyby jednotlivych radialnich rychlosti prilis
nelisi. Drahova feSeni spoc¢tend na radidlnich rychlostech méfenych automaticky
i manualné se dobfe shoduji, velka fada drahovych elementi se shoduje dokonce
i v ramci jejich odhadované nejistoty. To svéd¢i o tom, ze radidlni rychlosti mé-
fené programem Interpol jsou ve shodé s témi méfenymi manuélné programem
SPEFO.
Program KOREL modeluje stac¢eni vnéjsi drahy konstantni rychlosti

wt) = wy + @t — tg — Ab), (3.7)

kde wy je velikost argumentu pericentra pro referen¢ni epochu ¢y, w = konst.
rychlost sta¢eni piimky apsid a At velikost light time efektu dana vztahem (1.27).
Vzhledem k tomu, Ze program k minimalizaci funkce (1.31) pouziva Simplex, neni
zaruCeno, 7e nalezené minimum je globalni. Abych se ujistila, ze v blizkém okoli
nalezeného minima neni zadné vyznaméjsi, spoustéla jsem program z v predcho-
zim béhu programu nalezeného minima. Siika tohoto okoli je urcena nejistotou,
kterou vychozim parametrim piisoudime. Mapovéani funkce (1.31) v nékterych
parametrech nam dava neuplny odhad nejistoty mapovanych parametri. Duvo-
dy pro to jsou: 1) Mapovani jsem provadéla, vzdy pouze ve dvou drahovych ele-
mentech, zatimco ostatni jsem drzela pevné. Paklize zménime néktery z pevnych
parametrii, miZe se charakter mapy zcela zménit. 2) Funkce (1.31) nepfedstavuje
x?2, protoze minimalizace této funkce probiha ve Fourierové prostoru. Neni ziej-
mé jak hluboké by byla tato minima v x2. Tento problém by bylo mo7né vyfegit
tim, Ze napoc¢itame velikost x? v piimém prostoru na zakladé modelu nalezeného
programem KOREL. Navzdory tomu méa smysl mapovat funkci (1.31), protoze
jeji plochy prohledava Simplex a tim ur¢ime mnozinu feSeni k nimz muze Simplex
konvergovat.

Staceni primky apsid

Vliv vnitini tésné dvojhvézdy na vnéjsi drahu terciaru studoval metodami po-
ruchového po¢tu Séderhjelm (1975). Autor prace odvodil vztah (36) pro staceni
piimky apsid vnéjsi drahy. Ten by mél byt platny pro tésnou dvojhvézdu takika
kruhové drahy, pomér period P'/P < 100 a drahy blizké koplanarnim. Vsechny
tyto pozadavky jsou dle feSeni uvedenych v ptedchozi kapitole splnény. Do vzta-
hu (36) v Soderhjelm (1975) jsem dosadila z tabulek 2.8 a 2.10 a z drahovych
parametri & Tau odvozenych v zavéru druhé kapitoly. Modelova velikost apsi-
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dalniho pohybu vysla PMOPEL — 120 ]et. Tato hodnota je ve velmi dobré shodé
s hodnotou ziskanou spektralnim disentanglingem P}, ~ 125let (viz tabulka 2.8).

3.6 ReSeni svtelné kiivky

Svételné kiivky méfené predev§sim ve filtru U jsou vici sobé posunuty v mag-
nitudé. Tento vzajemny posuv je dan tim, Ze pfi pozorovani na observatoiich
SAAO a Villanova APT byly pouzity zeslabovaci filtry (tzv. Sedé filtry), jejich
transformace do Johnsonova UBV systému neni dokonalé. S vzajemnym posuvem
svételnych kiivek si je program PHOEBE schopen poradit. Nemam k dispozici
odhady chyb jednotlivych méfeni, a tak je nezbytné vahovat celé soubory méreni
(soubory jsou rozdélené na zakladé filtru a ptuvodu). Zvolené vahovani soubori
silné ovliviuje velikost vysledného 2, ktery v dané chvili vychazi ~ 1.5 nasobek
poctu stupii volnosti. Zdali je tento nesoulad dan nevhodné zvolenym vahovanim
souborii dat, nebo $patné volenym modelem neni v dané chvili jasné.

Program PHOEBE dava odhady nejistot nalezenych parametrii, paklize uziva-
tel pouZzije k minimalizaci x? metodu zaloZenou na Gaussové — Newtonové metodé.
Ta je schopna nalézt pouze lokadlni minimum x? a tedy poskytnuty odhad chyb
hledanych parametri je do urcité miry formalni.

V dané chvili nejsem schopna spolehlivé uréit, které minimum svételné kiivky
je priméarni a které je sekundarni. Je to dano tim, Zze minimum, které v da-
né chvili oznac¢ujeme jako sekundarni neni pokryté ve vSech fazich, dale tim, ze
zakryty obou slozek nejsou tiplné a v neposledni fadé i podobnosti obou slozek
tésné dvojhvézdy. Diky tomu je odhadované nejistota poloméru obou slozek tésné
dvojhvézdy R 5 (viz tabulka 2.10) tak vysoka. To Ze v téchto parametrech panuje
tak velka nejistota jsem si ovérila kvalitativné tak, ze jsem zkousela hledat feSeni
svételné kiivky pro riuzné vychozi poloméry obou slozek. Program obvykle nasel
lokalni minimum v blizkosti vychoziho nastaveni polomért. Takto nalezena feSeni
byla z hlediska velikosti y? rovnocenna. K fegeni tohoto problému je t¥eba mapo-
vat cely prostor parametri [?; 2. Naopak pomérné robustné konvergovalo feSeni
svételné kiivky v parametrech: perioda P, epocha primarnitho minima svételné
kiivky Thinrc a sklon drahy i. Abych otestovala vysledek feSeni svételné kiivky.
Spocitala jsem vzdalenost systému pomoci vztahu (165) v [16] na zakladé feseni
svételné kiivky (viz tabulka 2.10). Velikost od¢ervenalé jasnosti jsem odhadla na
zakladé postupu vylozeného v [16]. Bolometrické korekce jsem dosadila na zékladé
tabulek napoc¢tenych Flowerem (1996). Paralaxa systému odhadnuté z feSeni své-
telné kiivky: 1) primar p = 17.3 £ 0.1 mas 2) sekundar p = 17.5 £ 0.1 mas. Obé
hodnoty se pomérné dobte shoduji s paralaxou urcenou triangulaci z druzice Hip-
parcos p = 15.6 &+ 1.04mas (van Leeuwen 2007, 2008). Nejistota paralaxy byla
odhadnuta na zakladg nejistot parametri 7% a R o uvedenych v tabulce 2.10.

3.7 Srovnavani syntetickych a pozorovanych spek-
ter

Program Interpol i samotn& metoda zkouméni pozorovanych spekter jejich srov-
navanim se syntetickymi spektry v sobé obsahuji zanedbani predstavujici syste-

matické chyby. Témi zanedbanimi jsou:
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Interpolace: Program nemodeluje hvézdnou atmosféru, pouze interpoluje
v ramci jiz napoc¢itanych modeli hvézdnych spekter. V piipadé, ze by se
intenzita bodu syntetického spektra I; jako funkce Tt a log g chovala velmi
divoce (napf. mezi body sité oscilovala), davala by pouZitd metoda zcela
chybné vysledky. Pouzita metoda interpolace predpoklada, ze mezi dvéma
body sité je funkce I; (Tog, log g) hladka a spojita. K ovéreni predpokladu by
stacilo spo¢itat model syntetického spektra (vyfeSenim rovnice pienosu zé-
feni) pro parametry nalezené programem Interpol a toto spektrum srovnat
se spektrem ziskanym interpolaci.

Chybéjici interpolace v metalicité: Program v dané chvili neinterpo-
luje v metalicité Z. Vliv metalicity na vyskyt a silu spektralnich car je
ovSem az druhého fadu. Oboji je urceno predevsim efektivni teplotou Tig
dle vztahu (1.5) a (1.4).

Chybéjici model relativni jasnosti L, slozek systému: V dané chvi-
li program hled4 jednu hodnotu relativni jasnosti slozky systému pro ce-
lou srovnavanou spektralni oblast. Relativni jasnost je funkci vinové délky.
Paklize je rozsah vlnovych délek v némz srovnavame kratky, nedopoustime
se prili§ velké chyby.

Pouziti Simplexu: Simplex vzdy zkonverguje pouze do lokdlntho mini-
ma funkce (3.4). Existuji metody minimalizace funkci vice proménnych,
u nichz je vétsi pravdépodobnost, Ze naleznou globalni minimum funkce
(nap¥. Markov Chain Monte Carlo nebo genetické algoritmy). Tyto metody
ovSem vyzaduji mnohem vice vypocetniho ¢asu, protoze mapuji takika cely
prostor parametri.

Normalizace pozorovanych nebo disentanglingem ziskanych spek-
ter: Z duvodu, které jsou diskutovany v Priloze A je nezbytné pozorovana
spektra normalizovat vici hladiné spojitého zafeni celého systému. Synte-
tickd spektra jsou normalizovand dokonale. V piipadé spekter pozorovanych
je nezbytné normalizaci spekter odhadnout, navic se nejedné o proces, ktery
by nebylo snadné automatizovat.

Pouziti syntetickych spekter: Samotna syntetickd spektra predstavuji
pouze modely hvézdnych spekter a jsou napocitany s fadou zjednoduseni.

Vahovani srovnavanych spekter: Nemam odhadnuty nejistoty relativ-
nich intenzit spekter ziskanych spektralnim disentanglingem. Tu Ize odhad-
nout na zakladé rozptylu bodi v téch ¢astech spektra, kde nejsou spektralni
Cary.

Nejvétsim nedostatkem programu je absence jakékoliv metody na odhad chyb
hledanych parametri. Nejjednodussi zpusob, jak tyto odhady provést je mapovani
x? (3.4) v okoli nalezeného minima, nebo néktera z metod zalozenych na Monte
Carlo algoritmech. Nakolik odpovidaji nalezené parametry Teg, log g, Vot Siné, L,
a RV skutecnosti predstavuje spise test na kvalitu modeli hvézdnych atmosfér.
Vérohodnost nalezenych parametri (a tedy i hvézdnych atmosfér) je nezbytné
otestovat na zakrytovych dvojhvézdach. Resenim svételné kiivky lze nezavisle
odhadnout T a log g obou slozek dvojhvézdy.
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Zaveér
V této kapitole jsou podany vysledky prace a je naznacen postup do budoucna.

Obraz ¢ Tau

Drahové teseni KOR1 v tabulce 2.8 nejlépe popisuje tvar vnéjsi a vnitini drahy
¢ Tau. Novym vysledkem je predevsim nalezeni stac¢eni piimky apsid vnéjsi drahy
s periodou P} &~ 125let. Tato hodnota je ve shodé s modelovou hodnotou vypoc-
tenou ze vztahu odvozeného Séderhjelmem (1975) (PR1OPEL = 1201et). Od vy-
sledki prace Bolton a Grunhut (2007) se drahové elementy nalezené v ramci
diplomové prace lisi piredevsim ve vystiednosti vnéjsi drahy ¢/ = 0.202 (oproti
hodnoté ¢’ = 0.145 udané autory zminéné prace). Na zakladé feseni svételné kiiv-
ky (tabulka 2.10) a kiivky radialnich rychlosti jsem zméfila a zvazila trojhvézdny
podsystém ¢ Tau: Hmotnost primarni slozky tésné dvojhvézdy Ma, = 2.29 +
0.19 Mg, hmotnost sekundarni slozky tésné dvojhvézdy Map, = 2.20 + 0.15 Mg,
hmotnost vnéjsi terciarni slozky Mp = 4.88 £ 0.94 Mg, hlavni poloosa vnitini
drahy a = 25.79 + 0.80Rg, hlavni poloosa vngjsi drahy o’ = 245 + 30Re,
polomér primarni slozky tésné dvojhvézdy Ra, = 2.1 + 0.5 R a polomér sekun-
darni slozky tésné dvojhvézdy Ra, = 1.7 = 0.5Rs. Schéma systému je uka-
zano v obrazku 3.3. Vysledky srovnavani spekter ¢ Tau ziskanych spektralnim
disentanglingem a syntetickych spekter jsou uvedeny v tabulce 3.1. Ze srovnani
vyplyva, ze primérni slozka tésné dvojhvézdy je jasnéjsi, chladnéjsi a ma mensi
povrchové zrychleni. Z toho nutné plyne, zZe musi mit vétsi polomér nez teplejsi
sekundar. Tento vysledek zatim nejsem schopna potvrdit ani vyvratit feSenim
svételné kiivky, protoze poloméry obou slozek dvojhvézdy jsou odhadnuty s prilis
velkou nejistotou. Spektralni rozklady slozek tésné dvojhvézdy ukazané v obraz-
cich 2.8—-2.12 neobsahuji spektralni ¢ary Hel. S nejvétsi pravdépodobnosti jsou
obé hvézdy spektralniho typu A. Tomuto typu odpovidaji i hmoty vypoctené
z drdhovych elemntu a teploty odhadnuté srovnanim syntetickych spekter s po-
zorovanymi programem Interpol.

Uvedena feSeni ovSem piedstavuji pouze prvni ,superiteraci. Systém je zkou-
man pomoci tii metod (spektroskopie, fotometrie, srovnani se syntetickymi spek-
try). Nyni je tieba si uvédomit piesnost pouzitych metod a vyuzivat jich tak,
aby se navzajem dopliovaly, tak abych ziskala co nejvérnéjsi popis usporadani
systému ¢ Tau. Dal$i moznosti je pouziti jinych metod. Systém byl jiz nékoli-
krat pozorovan interferometrem VEGA (Mourard a kol. 2009). Paklize se podaii
rozlisit vn&jsi a vnitini drahu, ziskdme tak nezavisly odhad jejich sklonu 7 a @/,
vystiednosti € a €/, orientace v prostoru a tihlové velikosti jejich hlavnich poloos
a a a'. V idedlnim priipadé se podafi rozlisit kotouce vsech tif slozek trojhvézdy
a zmé&¥it jejich thlové poloméry Ra, app [mas|. Planuje se sledovani systému dru-
zicit MOST, ktera slouzi k velmi pfesnym fotometrickym pozorovanim. Diky jejim
pozorovanim bude mozné doplnit svételnou kfivku systému a spolehlivéji ji mo-
delovat.

60



Mg = 4.88

Mpg = 2.20 A.a
Rpg = 2.1 ap = 25.79 Rap = 1.7
ip =86

Obrézek 3.3: Schéma systému & Tau. Znaceni slozek trojhvézdy: Aa primarni
slozka tésné dvojhvézdy, Ab sekundarni slozka dvojhvézdy, B terciar. Znaceni
drah: A vnitini draha, B vné&jsi draha. Uvedené parametry: Mx hmotnost v M,
Rx polomér v Rg, ax velikost hlavni poloosy v R, ix sklon drahy ve stupnich.
Obrazek neni kreslen proporcialné uvedenym hodnotam.

Srovnavani syntetickych a pozorovanych spekter

Vyvinula jsem program urceny k srovnavani syntetickych a pozorovanych spek-
ter vicenasobnych hvézdnych systémi metodou nejmensich ¢tverci. Jeho funkc-
nost byla otestovana na spektrech nékolika systémi (piikladem uvedme ¢ Tau,
V346 Cen a DN UMa) a predvedena na spektrech systému & Tau a V346 Cen.

Do budoucna jsou planovana nasledujici rozsifeni programu Interpol: 1) inter-
polace v metalicité hvézdy Z , 2) lepsi model relativni jasnosti L, slozek systému,
3) odhad nejistoty nalezenych parametri, 4) optimalizace programu pro méieni
radialnich rychlosti.

61



Seznam pouZzité literatury

[1| Bolton, C. T., Grunhut, J. H. 2007, IAU Symp., 240, 66.

2] Campbell, W. W. 1909, ApJ, 29, 224.

3] Claret, A. 2000, A & A, 363, 1081.

4] Cowley, A. 1972, AJ, 77, 750.

[5] Fekel, F. C., Jr. 1891, ApJ, 246, 879.

6] Flower, P. J. 1996, ApJ, 469, 355.

7] Griffin, R. F., 1967, ApJ, 148, 465.

[8] Gustafsson, B., Bell, R. A., Eriksson, K., Nordlund, A. 1975, A & A, 42, 407.

[9] Hadrava, P. 1990, Contributions of the Astronomical Observatory Skalnate
Pleso, 20, 23.

[10] Hadrava, P. 1995, A & AS, 114, 393.
[11] Hadrava, P. 1997, A & AS, 122, 581.

[12] Hadrava, P. 2004, FOTEL / — User’s Guide Public. of the Astr. Inst. of the
Czech. Ac. of Sc., 92, 1.

[13] Hadrava, P. 2004, KOREL — User’s Guide Public. of the Astr. Inst. of the
Czech. Ac. of Sc., 92, 15.

[14] Hadrava, P. 2009, arXiv:0909.0172.
[15] Harmanec, P., 1998, A & A, 335, 173.

[16] Harmanec, P., Zdklady astronomie a astrofyziky I1,
URL: http://astro.troja.mff.cuni.cz/vyuka/AST007 /ast007.pdf.

[17| Harmanec, P., Broz, M., Stavba a vjvoj hvézd, Matfyzpress, 2011.

[18] Harmanec, P., Mayer, P. Dvojhvézdy,
URL: http://astro.troja.mff.cuni.cz/vyuka/AST019/ast019.pdf.

[19] Harmanec, P, sada programiu HEC22 /SORTARCH/ VYPAR, release Feb 22,
2011, URL: http://astro.troja.mff.cuni.cz/ftp /hec/PHOT

20| Hillier, D. J., Miller, D. L. 1998, ApJ, 496, 407.
|21] Horn, J., Rotace Huvézd 1967, diplomova prace, AsU CSAV.
[22] Horn, J., Kubat, J., Harmanec, P. a kol. 1996, A & A, 309, 521.

[23] Hubeny, I., 2012, SYNSPEC, URL: http://nova.astro.umd.edu/Synspec43 /synspec.html

62



[24] Hubeny, I., 2012, ROTINS, URL: http://nova.astro.umd.edu/Synspec43/synspec-
frames-rotin.html

[25] Hubeny, 1., 2012, TLUSTY, URL: http://nova.astro.umd.edu/index.html
[26] Koch, R. H. 1990, Bull. d’Inf. du Centre Donnees Stell., 38, 175.

[27] Kurucz, R. L. 2005, Memorie della Societa Astronomica Italiana Supplemen-
ti, 8, 14.

[28] Lanz, T., Hubeny, 1., 2003, ApJS, 146, 417.

29] Lanz, T., Hubeny, L, 2007, ApJS, 169, 83.

[30] van Leeuwen, F. 2007, A & A, 474, 653.

[31] van Leeuewen, F., 2008, VizieR Online Data Catalog, 1311, 0.

[32] Mason, B. D., Martin, C., Hartkopf, W. L. a kol. 1999, AJ, 117, 1890.

[33] McAlister, H. A., ten Brummelaar, T. A., Gies, D. R., et al. 2005, ApJ, 628,
439.

34] Milne, E. A. 1921, MNRAS, 81, 361.
[35] Mourard, D., Clausse, J. M., Marcotto, A., et al. 2009, A &, 508, 1073.

[36] Nelder, J. A. Mead, R., A simplex method for function minimization, Com-
puter Journal 7, 308-313.

[37] Palacios A., Gebran M., Josselin E., Martins F., Plez B., Belmas M., San-
guillon M., Lébre A., 2010, A & A 516, A13.

[38] Perryman, M. A. C., ESA, 1997, ESA SPecial Publication, 1200

[39] Powell, M. J. D., 1964 An efficient method for finding the minimum of a
function of several variables without calculating derivatives, Computer Jour-
nal, 7, 155.

[40] Prsa, A., Zwitter, T., 2005, AplJ, 628, 426.

[41] Prsa, A., 2011, PHOEBE Scientific Reference,
URL: http://phoebe.fiz.uni-lj.si/.

[42] Press, W. H., Teukolsky, S. A., Vetterling, W. T., Flannery, B. P., 2007,
Numerical recipes third ed., Cambridge University Press.

[43] Rica Romero, F. M. 2010, Revis. Mexic. de Astron. y Astrof., 46, 263.
|44] Rucinski, S. M. 1992, AJ, 104, 1968.

[45] Sidlichovsky, M., Vokrouhlicky, D., 2012, Nebeskd mechanika,
URL: http://sirrah.troja.mff.cuni.cz/ davok/scripta-ND1.pdf.

[46] Simkin, S. M. 1974, A & A, 31, 129.

63



[47] Simon, K. P., Sturm, E., 1994, A & A, 281, 286.

|48] Skoda, P. 1996, Astronomical Data Analysis Software and Systems V, 101,
187.

[49] Soderhjelm, S., 1975, A & A, 42, 229.
[50] Tokovinin, A. A. 1997, A & AS, 125, 75.
[51] Wilson, R. E., Devinney, E. J., 1971, ApJ, 166, 605.

64



Seznam tabulek

e Tabulka 2.1 — Zakladni charakteristika hvézdnych spekter studovanych v di-
plomové praci.

e Tabulka 2.2 —Zakladni charakteristika méfeni radiélnich rychlosti srovna-
vanim piimého a prevraceného profilu méfené spektralni ¢ary a srovnavanim
pozorovanych a syntetickych spekter.

e Tabulka 2.3 — Parametry popisujici syntetické spektrum £ Tau pouzité k mé-
feni radidlnich rychlosti metodou srovnavani syntetickych a pozorovanych
spekter.

e Tabulka 2.4 — Drahové elementy vnéjsi drahy trojhvézdy ziskané fitovanim
k¥ivky radidlnich rychlosti terciaru.

e Tabulka 2.5 — Drahové elementy vnéjsi drahy trojhvézdy ziskané fitovanim
radialnich rychlosti primaru a sekundaru.

e Tabulka 2.6 — Drahové elementy vnitini drahy trojhvézdy ziskané fitovanim
radialnich rychlosti primaru a sekundaru.

e Tabulka 2.7 — Seznam spektrélnich oblasti rozkladanych metodou spektral-
niho disentanglingu.

e Tabulka 2.8 — Dréhové elementy vnitini a vnéjsi drahy trojhvézdy ziskané
spektralnim disentanglingem.

e Tabulka 2.9—Zakladni charakteristika fotometrickych métfeni pouzitych
v diplomové praci.

e Tabulka 2.10 — Vysledky modelovani svételné kiivky & Tau.

e Tabulka 3.1 - Vysledek srovnavani syntetickych spekter a rozlozenych spek-
ter & Tau programem Interpol.

e Tabulka 3.2 —Vysledek srovnavani syntetickych spekter a rozlozenych spek-
ter V346 Cen programem Interpol.

65



Seznam pouzZitych zkratek

e APT:— Automatic Photometry Telescope — Automaticky dalekohled slou-
zici k fotometrickym pozorovanim.

e IRAF:—Image Reduction and Analysis Facility — Program slouzici k re-
dukci a analyze astronomickych pozorovani.

e [UE: —International Ultraviolet Explorer — Druzice, ktera provadéla pozo-
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Priloha A

V této kapitole je podan popis redukce elektronickych snimki hvézdnych spekter,
a jak tento postup uplatnit v piipadé elektronickych stérbinovych spekter v baliku
programiu [RAF.

Redukce hvézdnych spekter krok za krokem

Po ukonceni expozice objektu je snimek ulozen na zéznamové médium (nejéastéji
ve formatu FITS). Snimek , v surovém stavu® neni mozné pouzit k ziskani rele-
vatni informace, protoze je ovlivnén pristrojovymi efekty, neni kalibrovan ve vlno-
vych délkach a neni normalizovan viici hvézdnému kontinuu. Posloupnost kroku
vedoucich k odstranéni téchto nedostatku nazyvédme priméarni redukci spekter.
Témi kroky jsou:

e Odstranéni biasu: Bias je zkresleni signalu zpiisobené samotnym CCD
¢ipem a musi byt proto odecteno. Za tim tucelem se béhem noci exponuji
spektra (tzv. zera) s nulovou délkou expozice a zakrytou kamerou, ktera
nesou pouze signal odpovidajici tomuto zkresleni. Abychom dostali co nej-
presnéjsi informaci o biasu (tj. co nejméné zaSumély snimek), pofizujeme
béhem noci nékolik zero snimki a ty zprimérujeme. Bias se muze v Case
ménit, a proto tyto snimky porizujeme kazdou noc. Zprimérovany snimek
ode¢teme od spekter srovnavacich, hvézdnych a flatd.!

e Redukce rozméru snimku: Méalokdy je pfi expozici osviceny cely ¢ip.
Je vhodné oblasti, kam nedopadalo zafeni, ze snimku odstranit, protoze
predstavuji nepotiebnou informaci a jejim odstranénim zmensime velikost
snimku. Takto se upravuji flaty, srovnavaci a hvézdné spektra.

e Déleni rovnomeérné osvétlenym snimkem: CCD ¢ip je takika linedrni
detektor. Jednotlivé jeho pixely maji ale rizné posunuty nulovy bod skaly
intenzity. Abychom se této vady zbavili, exponujeme snimek, pii kterém je
detektor rovnomérné osvétlen. Timto snimkem (tzv. rovnomérnym polem
nebo angl. flat) podélime srovnavaci a hvézdna spektra. Béhem noci pofizu-
jeme nékolik flati a ty prumeérujeme, abychom dostali co nejméné zasumély
snimek. Tvar flatu se mize v ¢ase ménit, a proto porizujeme flaty kazdou
noc.

e Extrakce 1D obrazu: Dvourozmérné hvézdné a srovnavaci snimky je tie-
ba pfevést na jednorozmérné. Toho dosahneme fitovinim maxima signalu
podél ¢ipu vhodnymi matematickymi funkcemi a naslednou extrakci tohoto
fitu. Fitovani je nezbytné, protoze spektrum se na ¢ip neexponuje dokonale
rovné.

e Kalibrace ve vlnovych délkach: Extrahovany 1D snimek je stéle ka-
librovany v linearni detektorové skale. Abychom mohli hvézdné spektrum

1V pifpadé, ze CCD &p neni dostatedné chlazen, pofizujeme namisto zero snimki, snimky
tzv. temného proudu. Jejich nazev je dan tim, Ze se exponuji pfi zakryté kamete. Délka expozice
temného proudu je stejna jako délka expozice spektra od néjz chceme temny proud odecitat.
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kalibrovat ve vinovych délkich, porizujeme spektra srovnavaci. Vlnové dél-
ky spektralnich ¢ar srovnavacich spekter zname. To ndm umoziuje mérit na
téchto spektrech zavislost vinové délky na line4rni poloze na detektoru. Tu-
to zavislost fitujeme bud vhodnou modelovou funkei nebo pfimo disperzni
relaci miizkového spektrografu (A.1).

D _
A= —(sina + sin(Ks 7 %0

k
kde A je vlnova délka, s linearni poloha na detektoru, D znac¢i miizkovou
konstantu, k£ fad spektra, o natoceni mrizky, K a 1)y pristrojové konstanty.
Protoze se nulovy bod $kaly s muze v Case ménit, pofizujeme srovnava-
ci spektrum pied a po expozici spektra hvézdného. Disperzni relaci poté
interpolujeme k okamziku stiedu expozice spektra hvézdného.

— Yo — ), (A1)

e Normalizace spektra vici hvézdnému kontinuu: Ackoliv se nam Gspés-
né podarilo zbavit se vad vznikajicich zaznamem spektra na CCD ¢ip, pu-
vodni témér planckovské spektrum je stile pokroucené mezihvézdnou, at-
mosferickou a piistrojovou extinkci. Tyto vlivy odstranime tim, zZe mode-
lujeme pokroucené kontinuum vhodnymi matematickymi funkcemi a timto
modelem spektrum podélime. Problémem muze byt vybér bodu spojitého
zafeni hvézdy. Abychom spravné vybrali oblasti, kde nejsou spektralni ¢ary,
je vhodné nahlédnout do spektra hvézdy analogického spektralniho typu,
které mame jiz spolehlivé normalizované nebo do syntetického spektra.

e Odstranéni kosmického zatreni: Béhem expozice dopadd na detektor
kosmické zareni. Ve spektru se dopad ¢astice kosmického zafeni projevi ja-
ko velmi tizka emisni Cara, protoze je vétSinou ovlivnén pouze jeden pixel
detektoru. Takovouto emisi je tfeba vymazat a v ovlivnéném bodé interpo-
lovat.

Zaklady prace s IRAFem

Postup redukce elektronickych spekter v IRAFU je sepsédn na zékladé pokyni
dr. M. élechty a poznamek dr. D. Korc¢dkové a je Sity na miru spektrum poii-
zovanym v coudé ohnisku ondrejovského 2-m dalekohledu. Tyké se tedy pouze
elektronickych spekter, ktera obsahuji pravé jeden rad. Postup mé do jisté miry
obecnou platnost, protoze jsem jej uspésné pouzila pfti redukci spekter z David
Dunlap Observatory. Neni to ovSiem pravidlem, a tak je vhodné po kazdém mezi-
kroku pfi redukci zkontrolovat, zdali vysledek odpovida nasim ocekavanim.
IRAF? (zkratka pro Image Reduction and Analysis Facility) je balik programi
urceny k redukci a analyze snimku. Program je vyvijen skupinou p#i National
Optical Astronomy Observatories (NOAO) v Tucsonu v Arizoné (USA).
Prikazy budeme znacit kurzivou, jejich parametry budeme umistovat do hra-
natych zavorek. Zakladni uzivatelskd nastaveni se ukladaji do souboru login.cl.
Aby tato nastaveni fungovala je tfeba program spoustét z adresate, kde je tento

2Program, jeho popis a detailni navody k jeho pouzivani je k dispozici na webové strance:
http://iraf.noao.edu/.
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soubor ulozen. Program je nezbytné spoustét ve vhodném terminalu napt. zg-
term. V souboru login.cl muzeme nastavit, které baliky programi se maji nacitat
rovnou po spusténi programu, zprovoznit nékteré linuxovské piikazy, nebo vybrat
textovy editor. IRAF spoustime piikazem cl nebo ecl®. IRAF se sklada z rtznych
baliki programi. Tyto baliky se bud sestévaji z jednotlivych piikazi (tzv. tas-
ki), nebo z dalgich baliki. Uspofadani méa strukturu stromu. Pro na¢teni baliku
je nutné napsat jeho jméno do piikazové fadky. K zpracovani snimki pouzivame
tasky. Task muzeme zavolat tim, ze napiseme jeho jméno do piikazové radky. To
vétsinou neni prili§ Sikovné, protoze kazdy task je kontrolovan radou parametri.
Vhodnéjsi je tedy zavolat task piikazem epar [ndzevtasku/. Tim se otevie tabul-
ka ve které lze editovat jednotlivé parametry tasku. Editaci parametru tasku lze
opustit s ulozenim voleb stisknutim ctrl+D, nebo bez ulozeni voleb stisknutim
ctrl+C. Ptipadné muzeme task po nastaveni parametri okamzité spustit piika-
zem :go. Uzivatelskd nastaveni parametru taski se ukladaji do adresaie uparm,
ktery je umistén ve stejném adresaii jako soubor login.cl. Dostupné volby parame-
tru tasku zjistime pokud do piislusného radku napiSeme 7. Napovédu k celému
tasku zobrazime piikazem help [ndzevtasku] do piikazové Tadky. Nékteré tasky
maji grafické rozhrani (proto také neni volba terminélu, ve kterém lze pracovat
libovolna). Nékteré parametry tasku lze ménit pfimo v tomto rozhrani piikazem
:ndzevparametru [hodnotal.

Pro zobrazeni dvoudimensiondlniho snimku je vhodny externi program ds9,
ktery spustime piikazem /ds9 (vyk#i¢nik pred piikazem umozni zavolat linuxov-
skou piikazovou Fadku). Vybrany snimek zobrazime piikazem display [ndzevsnim-
ku/. Pro zobrazeni jednorozmérného snimku jsou vhodné tasky implot (pro snim-
ky kalibrované v detektorové skéle) a splot (pro snimky kalibrované ve vinovych
délkach). Pro zobrazeni a tpravu hlavicky daného snimku je vhodny task hfiz.

IRAF obsahuje velké mnozstvi baliki, z nichz pouze ¢ast je uzite¢na k redukci
hvézdnych spekter. Nékteré k tomu uzitecné tasky (nékteré kroky redukce lze
provést nékolika riznymi tasky) jsou vypsané v dalsim oddile.

Redukce elektronickych spekter v IRAFu

V tabulkéch je vzdy uvedené nastaveni pouze klicovyjch parametru daného tasku.
Nastaveni parametri, které nejsou uvedeny, lze ponechat ptivodni. Do fady taski
lze za vstup a vystup pouzit celé seznamy spekter. Vzhled takového seznamu
je uveden v tabulce 3.3. Paklize neni feceno jinak, budou mit vSechny vstupni
a vystupni seznamy toto uspotradani.

Odstranéni biasu: Zero snimky zprimeérujeme pomoci tasku imcombine.
Klicové parametry tasku nastavime dle tabulky 3.4. Samotné odstranéni biasu
provedeme pomoci tasku imarith. Klicové parametry tasku nastavime dle tabul-
ky 3.5.

Redukce rozméru snimku: Odstiizeni nepotiebnych oblasti snimku pro-
vedeme pomoci tasku imcopy. Nejprve je nutné zjistit, kam na snimek se objekt
exponoval. Snimek si zobrazime pomoci tasku implot. Zobrazi se Fez snimkem

3Pokud je IRAF spustén piikazem ecl, chova se jeho piikazova fadka podobné té linuxovskeé.
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Tabulka 3.3: Vzorové usporadani vstupnich a vystupnich seznami IRAFu.

spektrumO1.fits
spektrum02.fits
spektrum03.fits

spektrum99.fits

Tabulka 3.4: Nastaveni parametri tasku imcombine pro zprimérovani zero snim-
k.

input — @gero.lis - vstupni seznam obsahujici jména zero spekter
output = Zero - zprumérovany snimek

combine = average - chceme priumér viech snimki

reject = sigclip - do priameéru se pocitaji jen body lezici uvniti 3o
outtype = real - primér chceme spocitat v redlnych ¢islech

s velikosti signalu na svislé ose a polohou na ¢ipu v pixelech na ose vodorovné.
Klavesou ¢ zobrazime sloupec spektra a klavesou [ fadek spektra. Urcitou ob-
last grafu zvétsime stiknutim klavesy w a naslednym dvojim stiknutim klavesy e
v levém dolnim a pravém hornim rohu zvétSované oblasti. Soutadnice a signal na
urcitém pixelu zobrazime stisknutim klavesy mezera. Praci v grafickém prostredi
ukoncime stiskem klavesy ¢. K odstiihnuti nepotiebnych oblasti nastavime task
imcopy dle tabulky 3.6. Aby doslo kzkopirovani jen pozadovanych sloupcu a radku
spektra je nezbytné za jednotlivé zaznamy ve vstupnim seznamu napsat prislus-
né rozsahy sloupciu a fadka ve formatu ,,spektrum|sloupec:sloupec, fadek:iadek]*.

Déleni rovnomérné osvétlenym snimkem: Flat snimky zprimérujeme
pomoci tasku imcombine (stejné jako v ptipadé zero snimkii). Je vhodné zprii-
mérovany snimek podélit maximalni hodnotou na snimku pomoci tasku imarith
a tim jej ,normalizovat®. Vyslednym snimkem podélime srovnavaci a hvézdné
spektra pomoci tasku imarith.

Extrakce 1D obrazu: K extrakci 1D spekter slouzi task apall. V ide&lnim

pripadé task spektrum vycisti od kosmického zareni. Parametry tasku nastavime
dle tabulky 3.7.
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Tabulka 3.5: Nastaveni parametra tasku imarith pro odec¢teni biasu.

operandl = @seznaml - vstupni seznam spekter u nichz chci odecist bias
op = - - operace od¢itani

operand2 = Zero - bias

result — @seznam?2 - vystupni seznam upravenych spekter

pixtype = real - chceme vysledek operace v redlnych ¢islech

calctype = real signal na snimku je v realnych ¢islech

Tabulka 3.6: Nastaveni tasku imcopy pro redukci rozméru snimki.
input = @seznaml - vstupni seznam spekter
output = @seznam2 - vystupni seznam spekter

Tabulka 3.7: Nastaveni parametri tasku apall pro extrakci hvézdného spektra.
input = hvézda - hvézdné spektrum, zbavené biasu,
ostithané a odflatované

output = hvézda.e - vyfezané 1D hvézdné spektrum
apertures =1 - spektrum obsahuje pouze 1 Fad
reference = - nechci pouzivat referen¢ni spektrum
interac = yes - zapne interaktivni rezim

resize = no - apertura je brana z pevného intervalu
extract = yes - chci extrahovat spektrum

extras = no - extrahuje se pouze spektrum

b funct = legendre - chci fitovat pozadi

b order =3 - tad funkce fitujici pozadi

b_ naver =3 - pozadi se zprumeéruje po tiech pixelech
b low r =3 - cokoliv pod 3o se zahodi

b_high r =3 - cokoliv nad 30 se zahodi

b grow =0 - nechci zahazovat okolni pixely

t_ step — 10 - pfi vyhledavani fadu se sbinuje 10 pixelu
t_ func = legendre - funkce fitujici polohu spektra na ¢ipu
t_ order =3 - fad této funkce

backgro = fit - chceme fitovat pozadi

clean = yes - chceme odstranit kosmiky

Po spusténi se objevi grafické rozhrani. Klavesami u, [ vybereme aperturu.
Stiskem klavesy b piejdeme na fitovani pozadi. Je tieba vybrat oblasti, které
se pouziji k fitovani pozadi. Stiskem klavesy z smazeme Spatné vybrané oblasti,
dvojim stiskem klavesy s vybereme oblasti nové. Stiskem klavesy ffitujeme pozadi.
Pokud jsme s pribéhem fitu spokojeni ukonc¢ime fitovani pozadi stiskem klavesy g.
Dalsim stiskem ¢ opustime vybér apertury a zacne proces extrakce snimku. Po
jeho ukonceni si miizeme extrahované spektrum prohlédnout pomoci tasku implot.
Pro extrakci srovnavaciho spektra nastavime task apall dle tabulky 3.8.
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Tabulka 3.8: Nastaveni parametru tasku apall pro extrakci srovnavaciho spektra.

input = srovna - srovnavaci spektrum, zbavené biasu,
ostithané a odflatované

output — srovna.e - vyfrezané 1D srovnavaci spektrum

apertures — 1 - spektrum obsahuje pouze 1 fad

reference = hvézda - hvézdné spektrum pred extrakci
nam slouzi jako vzor

interac = yes

recente = no

resize = no

edit = no

trace = no

fittra = no

extract = yes

extras — no

backgro = none - nechceme fitovat pozadi

Diky tomu, Ze pouzivame hvézdné spektrum jako referencéni probéhne cely
proces automaticky.

Kalibrace ve vlnovych délkach: Abychom mohli kalibrovat hvézdné spek-
trum ve vlnové délce, kalibrujeme nejprve spektra srovnavaci. K tomu slouzi task
tdentify. Nastaveni klicovych parametri je uvedeno v tabulce 3.9. Po spusténi

Tabulka 3.9: Nastaveni parametri tasku identify pro kalibraci srovnavacich spek-
ter ve vlnovych délkach.
images = srovna.e - extrahovana srovnavaci spektra
coordli = linelist$ fear.dat - seznam spektralnich ¢ar pouzité
lampy distribuovany spoleéné s IRAFem,
pro vlastni seznam tieba zadat cestu

ftype = emission - srovnavaci spektrum je emisni
functio = legendre - polynom, kterym budeme fitovat disperzi
order =3 - fad polynomu

se objevi grafické rozhrani. Vybereme spektralni ¢aru. Po stisknuti klavesy m se
zobrazi vyzva k zadani vlnové délky spektralni cary. Spatnou identifikaci sma-
zeme klavesou d. Je vhodné identifikovat nékolik spektralnich ¢ar napfi¢ celym
spektrem a nésledné spocitat zkusmy fit stiknutim klavesy f. Pokud jsme s fi-
tem spokojeni, mizeme stiskem klavesy [ nechat automaticky identifikovat zbylé
spektralni ¢ary. Spocteme dalsi fit. Smazeme body, které hodné uskakuji. RMS
vysledného fitu by mélo byt <0.01 A. Paklize jsme s fitem spokojeni opustime
kalibraci stiskem klavesy ¢. Disperzni relaci ke stiedu expozice hvézdného spektra
spocteme pomoci tasku refspectra. Klicové parametry nastavime dle tabulky. 3.10.
Spoctenou disperzni relaci aplikujeme na hvézdné spektrum pomoci tasku disp-
cor. Klicové parametry nastavime dle tabulky 3.11.
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Tabulka 3.10: Nastaveni parametru tasku refspectra pro vypocet disperzni relace.

input = hvezda.e - extrahované hvézdné spektrum
referen = srov.el, srov.e2 - extrahovana srovnavaci spektra
ignorea, = no - spektra obsahuji pouze 1 tad
sort, — UTMIDDLE - kli¢ v hlavic¢ce, podle kterého

se vstupni spektra setiidi v case
time = yes - v piipadé, Ze mam dvé srov. spektra
timewrap = 17. - pocatek noci

Tabulka 3.11: Nastaveni tasku dispcor pro kalibraci hvézdného spektra ve vino-
vych délkach.
input = hvezda.e - extrahované hvézdné spektrum
output = hvezda.el - vystupni hvézdné spektrum
kalibrované ve vlnovych délkach

Heliocentricka korekce: Heliocentrickou korekci spo¢teme pomoci tasku rv-
correct. Pfed samotnym pouzitim procedury je tieba ujistit se, zdali je v hlavicce
spektra zaznamenan cas stfedu expozice hvézdného spektra UTMIDDLE. Para-
metry tasku nastavime dle tabulky 3.12. Task rvcorrect korekce pouze spocita.

Tabulka 3.12: Nastaveni tasku rvcorrect pro vypocet heliocentrické korekce.

images = hvezda.el - vstupni spektrum

header = yes - nacte informace z hlavicky

input = yes

imupdat = yes - hodnota korekce se zapise do hlavicky
observa = ondrejov - observator, jak je v seznamech

distribuovanych s IRAFem

vobs = 0. pozorovand rychlost

hjd = 0. heliocentrické julidnské datum
vhelio = 0. heliocentricka rychlost

vlsr = 0. rychlost Slunce

Posun spektra o spoc¢tenou heliocentrickou rychlost provedeme pomoci tasku dop-
cor. Nastaveni klicovych parametri je v tabulce 3.13.

Normalizace spektra vii¢i hvézdnému kontinuu: Normalizaci spektra
viiéi hvézdnému kontinuu provedeme pomoci tasku continuum. Nastaveni kli¢o-
vych parametri je uvedeno v tabulce 3.14. Po spusténi tasku se objevi grafické
rozhranim, které nadm umozni zménit parametry fitu, pr¥ipadné z néj vyloucit dal-
§i body stiskem klavesy d. Novy fit spocteme stisknutim klavesy f. Pokud jsme
s vysledkem spokojeni, ukonc¢ime praci stisknutim klavesy ¢. Nyni jiz je spektrum
hvézdy pripravené k fyzikalnim méfenim.
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Tabulka 3.13: Nastaveni tasku dopcor pro posun spektra o heliocentrickou korekei

vel.
input = hvezda.el
output = hvezda.elh
redshift = vel
isveloc = yes
add = no

vstupni kalibrované spektrum
vystupni spektrum
spoctend korekce v kms™
vel je rychlost

nechci pricist vel k jiz
spoCtené disperzni relaci.

1

Tabulka 3.14: Nastaveni tasku continuum pro normalizaci spektra vici hvézdnému

kontinuu.
input = hvezda.elh - vstupni kalibrované spektrum
output = hvezda.elhn - vystupni normalizované spektrum
functio = legendre - polynom k fitovani kontinua
order =3 - fad polynomu
interact = yes - zapne interaktivni rezim
sample — @seznam - seznam intervali, kterymi chci

fitovat kontinuu.
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Priloha B

Brzdna sila

Je-li nabita ¢astice urychlena, potom musi dle klasické fyziky vyzarovat s vykonem
P danym Larmorovym vztahem
¢2a?

P_

= - B.1
67T€0637 ( )

kde g je ndboj vyzatujici ¢astice, a zrychleni ¢astice, ey permitivita vakua a ¢ rych-
lost svétla ve vakuu. Zbavuje-li se ¢astice energie, musi na ni nutné ptsobit brzdné
sila. Celkova prace vykonana brzdnou silou F,.q musi byt rovna mnozstvi vyza-
fené energie. Musi tedy platit vztah

t2 dr ta g2 d’r
Fioq - —dt ——— (= | dt = 0. B.2

t gt + t; 6megcd (dt2 (B.2)
Integraci druhého ¢lenu per partes dostaneme vyraz

t2 dr ¢ [dr d°r t2 ¢> dr dr
Fro - o dt aar T8 —0. (B
t 4t + 67mec? [dt dt2] t1 6meged dt  dt? (B.3)

V pripadé, ze plati néktery z nasledujicich dvou vztahu

dr d*r dr d*r

() = — (¢ B4
iz = g ) (B4)
dr d*r

) B.
dt dt? ’ (B5)

je druhy ¢len nulovy. Prvni a tfeti vyraz muzeme sloucit do jednoho integralu

ta ¢ d°r\ dr

Fraa — — | - —dt = 0. B.

/tl ( T brege? dt3> dt 0 (B:6)

Vyraz na levé strané rovnice je nulovy pravé tehdy, kdyz je integrand nulovy.
Dostavame tak rovnici

d®r
Fiqa = —_—, B.7
d mT e ( )
kde 7 je ddno vztahem

2

q
= B.8
g 6megcdm (B.8)

kde m je hmotnost vyzatujici ¢astice. Nejedna se o pohybovou rovnici, ale ukazuje
se, 7e jedno z jejich TeSeni je nefyzikalni. Rovnici je mozné tesit v pripadé, Ze
brzdna sila je mnohem mensi nez vnéjsi sila pusobici na ¢astici Frq < Feyg.
V takovém piipadé lze psat vztah

Br d (& d d?
Fra = mre— = ( mr) == <Fext + mTr> . (B.9)

aw - Ta\ a | T4 P
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Uvazime-li predpoklad, mtuzeme potom psat rovnici

d aFext dr
Frad — %(Fex‘c) — ( at + % . VFext> . (B]_O)

Vyhodou toho zptsobu feseni rovnice (B.7) je, Ze tim z mnoZiny jejich feSeni
zmizi vySe zminované nefyzikalni reseni.

ZAreni harmonicky vazané Castice

V ramci klasické fyziky 1ze vysvétlit spektralni ¢ary jakozto zareni harmonického
oscilatoru o vlastni frekvenci wy, kterd odpovida frekvenci piislusného elektrono-
vého prechodu. Pracujme v jednom rozméru. Vnéjsi sila F.; pusobici na ¢astici
je dana vztahem

Fext = —kx, (B]_].)

kde k = mw? a m je hmotnost ¢astice. V takovém piipadé je brzdna sila F.q
déna, dle vztahu (B.10), vztahem

dx

Frad B —k’Ta (B12)
Pohybové rovnice maji tedy tvar
d*x dx
— 4+ kt— + kx = 0. B.1
mos + Ttk (B.13)

Reseni této pohybové rovnice maji tvar
1 2 . 1 2 .
x(t) = wo [exp (2 [—wor + QZWQ} t> + exp <2 [—WOT — 22@00} t)] . (B.14)

Zajima nas predevsim spektrum oscilatoru, tedy Fourieriv obraz feseni (B.14)
r(w) = F(x(t)), kde w je frekvence. Ten je dan vztahem

o 1 1
= = . B.15
() 4 [ng — i(w + wp) * WaT — i(w — wo)] (B.15)
Vztah (B.15) dosadime do vztahu pro vykon dipolového zafeni
aw 2wt 9
- = B.1
o 2 el (B.16)

a uvazime-li, ze k absorpci nebo emisi zarfeni dojde v pfipadé, ze w ~ wp, muzeme
zanedbat prvni ¢len vuc¢i druhému v rovnici (B.15). Dostaneme tak rovnici
dw  2wre? x? 1
- 3 2 wir? ’
dw 3eoc? 16 YT 4 (w — wp)?

(B.17)

Dalsimi algebraickymi tipravami a oznacenim I' = w27 uz dostavame tzv. klasicky
tvar spektralni cary dany vztahem

r

aw 1 5, o

dw 2 (g) + (W — wp)?

(B.18)
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Jedna se o Lorenzovu kiivku. Klasicka sitka spektralni ¢ary ve vinovych délkach
A je dana vztahem

2 A T
AN = ATE — 9re=2 & 2me—; = 2mer = 107 Mm (B.19)
w w W

Ve spektrech hvézd takto tzké spektralni ¢ary nepozorujeme, protoze jsou rozsi-
fené vlivy vypsanymi v prvni kapitole diplomové prace.
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Priloha C

V této piiloze jsou uvedeni autori spektroskopickych a fotometrickych pozorovani
¢ Tau pouzitych v této praci.

Spektroskopicka pozorovani

V tabulce 3.15 jsou uvedeni autofi elektronickych spekter pouzitych v této praci.
Tabulka byla sestavena na zakladé udaju uvedenych v hlavickich studovanych
spekter & Tau.

Tabulka 3.15: Seznam astronomii, ktefi poridili elektronicka spektra pouzita v té-
to praci. Zkratky observatoif: OND = Observator Ondiejov, Ceska Republika,
DDO =David Dunlap Observatory, Kanada a IGE = Observatorio do Instituto
Geografico do Exército, Portugalsko.

Astronom Observatof
Bolton, C. T. DDO
Harmanec, P. OND
Korc¢akova, D. OND
Koubsky, P. OND
Mayer, P. OND
Nemravova, J. OND
Ribeiro, J. IGE
Slechta M. OND
Votruba, V. OND
Wolf, M. OND
Zasche, P. OND

Fotometrickad pozorovani
V tabulce 3.16 jsou uvedeni autofi fotometrickych pozorovani potizenych na hvar-

ské observatoii, SAAO a Villanova APT. Fotometrie pofizena druzici Hipparcos
byla prevzata z katalogu HIPPARCOS (Perryman a ESA 1997).
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Tabulka 3.16: Seznam autort fotometrickych pozorovani pouzitych v té-
to préaci pofizenych na observatotrich: Hvar=Hvarskd observatof, Chor-
vatsko, SAAQO = Jihoafrickd astronomicka observatotf, Jihoafrickd Republika,
Vill = Villanova APT, USA.

Astronom Observator
Bozié¢, H. Hvar
Engle, S. Vill
Harmanec, P. Hvar
Nemravova, J. Hvar
Zasche, P. Hvar, SAAO
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Priloha D

V nasledujicich odstavcich si ukazeme odvozeni vztahi (1.18), (1.21), (1.22) a (1.24).
Méjme dvojhvézdu, jejiz pohyb je popsan prvnim Keplerovym zdkonem (1.17).
V soustavé spojené s ohniskem elipsy (z,y) bude pohyb hvézdy popsan vztahem

r = T COSv

y = rsinv, (D.1)

kde v je prava anomadlie. V soustavé spojené s pozorovatelem si zvolme za rovinu
(2',y") nebeskou sféru. Potom bude radiélni rychlost hvézdy dana pouze priumé-
tem vektoru rychlosti hvézdy do sméru z’. Transformace soufadnic ze soustavy
spojené s ohniskem elipsy do soustavy pozorovatelovy jsou dany vztahem

' = (cosQcosw — sinQcosisinw)r —
— (cosQsinw + sincosicosw)y,
y = (sinQcosw — cosQcosisinw)r +
+ (—sinQsinw + cosQcosicosw)y,
2 = xsinisinw + ysinicosw =

= rsin(v + w)sini, (D.2)

pracujeme s Keplerovymi drahovymi elementy a tedy ¢ je sklon drahy, 2 délka
vystupného uzlu drahy a w je argument pericentra. V prvnim kroku derivujeme
soutadnici z’. Ta je dana vztahem

= [rcos(v + w)v + 7sin(v + w)]sini. (D.3)
Zderivovanim vztahu (1.17) dostaneme vztah

. a(l — eQ)esinvsingv + w)@. (D.4)
(1 + ecosv)

Ozna¢me si 2 = RV a dosazenim vztahu (D.4) do vztahu (D.3) dostaneme
vztah
2 . . .
RV = 7;112811122) [ecosvcos(v + w) + esinvsin(v + w) + cos(v + w)].(D.5)
a(l —e

S vyuzitim goniometrickych vzorci je mozné vztah (D.5) prepsat do tvaru

2 . . .
RV = (w [cos(v + w) + ecosw] (D.6)

Nyni vyuzijeme druhého Keplerova zdkona. Pro piipad elips lze tento zakon za-
psat ve tvaru

7?0 = konst = M \VGma (1 — €2), (D.7)

0
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kde M je celkovy moment hybnosti, i redukovana hmostnost, m celkovd hmotnost
soustavy. Dosazenim vztahu (D.7) do vztahu (D.6) dostaneme vztah

Gm .
RV = msmz [cos(v + w) + ecosw] . (D.8)

S pomoci tietiho Keplerova zakona

a® Gm
P (D9)

kde P je ob&iné perioda dvojhvézdy, je mozné vztah (D.8) prepsat do tvaru

o sin i
RV = rasmt [cos(v + w) + ecosw]. (D.10)
P (1 — e?)

N|=

Nyni si uz jen zavedeme znaceni

2ma sint

K=—"/—/#¥ (D.11)
P(1 — ¢?)
a muzeme psat vztah (D.10) ve tvaru
RV = Kcos(v + w) + ecosw], (D.12)

vy

¢i pozorovateli v, totozny se vztahem (1.18). Zaroven je vidét, ze vztah (1.21)
dostaneme jednoduchou upravou vztahu (D.11). Modelovanim k¥ivky radialnich
rychlosti jsme schopni urcit velikost asini. Funkce hmoty potom neni nic jiného
nez treti Kepleruv zakon, kde ovSsem dosazujeme velikost hlavni poloosy primarni
slozky a; redukovanou o sinus sklonu drahy

Am?ad sin® i
M) = —1—. D.13
7 tretitho Keplerova zakona plyne vztah
(05} M1
- = — D.14
P VA VA (D.14)

kde indexem jedna znac¢ime primarni slozku dvojhvézdy a indexem dva sekundarni
slozku dvojhvézdy. Dosazenim ze vztahu (D.14) do vztahu (D.13) a opétovnym
vyuzitim tietiho Keplerova zakona (D.9) dostaneme vztah

M3 O 3
fi(M) = 2 5 = T My sin®i, (D.15)
(My + M,) 1+ ¢*)

ktery je totoZznym se vztahem (1.22). Zbyva se podivat, z ¢eho vyplyva zavedeni
hmotové funkce pomoci méfitelnych veli¢in. Vyjdeme ze vztahu pro poloviéni
amplitudu kiivky radidlnich rychlosti K (D.11) a vyjadiime si velikost hlavni
poloosy drahy priméaru az na sinus sklonu

M=

K\P(1 — ¢?
arsing = — ( al : (D.16)
2m
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Dosazenim do definice hmotové funkce primaru (D.13) a vyuzitim t¥etiho Keple-
rova zakona dostaneme vztah

_ PK3(1 — €

A(M) 2nG ’

(D.17)

ktery je totozny s vyrazem ze vztahu (1.22). K nalezeni vztahu (1.24) dosadime
ze vztahu (D.16) do vztahu (D.14) a dostaneme

Ky (1 - 62)% %J;M") (D.18)

P
M, = —
2mwsin g

Dosazenim z t¥etiho Keplerova zakona (D.9) lze vztah (D.18) upravit do tvaru

P 1 422
M, = Ky (1 — €%)? .
LT orsing (1= ¢) G P2

(D.19)

Opétovnym dosazenim ze vztahu (D.16) a jeho obdoby pro sekundarni slozku
dvojhvézdy, dostaneme vztah

P 1 4g2  p2
M = Ko(1 — 2\ 2 _ Y (K K 2 1 _ 9
! 27 sin ¢ 2( e) GP247T2sin2i( 1+ K)) ( e)
3
_ K+ K P (1 - ) (D.20)
271G sin® i ’ :

ktery je shodny se vztahem (1.24).
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