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se prošetří charakter změn periody na základě O-C diagramů. Ze získaných 

informací byly vytvořeny diagramy, jež vykreslují závislosti hmotnostního poměru 

obou složek (nebo periody) na efektivní teplotě sekundáru a další pro různé typy 

hvězd a délku měření. Z těchto diagramů nebyla prokázána absence proměnlivých 

změn periody pro dvojhvězdy s horkým sekundárem, ale naznačují posun teplot 

sekundárů pro dvojhvězdy s rostoucí (klesající) periodou k vyšším (nižším) 

hodnotám. Také se ukázalo, že monotónní změny periody jsou přibližně dvakrát 
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Úvod  

Cílem této práce je obdobně jako ve dvou výchozích článcích (Hall 1989, 

Liao & Qian 2010) prozkoumat pomocí O-C diagramů charakter změny periody u co 

největšího množství zákrytových dvojhvězd, a zhodnotit, zda existuje její závislost 

na spektrálním typu sekundární složky dvojhvězdy.  

 Starší z výchozích článků, The relation between RS CVn and Algol (Hall 

1989) [1] naznačuje, že závislost na spektrálním typu existuje, konkrétně, že 

proměnlivé změny periody se vyskytují pouze u sekundárů pozdních spektrálních 

typů, přičemž hraničním typem je F5 (Obrázek 1). Celkově se v článku diskutuje, 

zda algolidy, které mají sekundární složku pozdního typu, mohou být považovány za 

další třídu chromosféricky aktivních hvězd (CA). Zkoumané hvězdy se vyznačují 

vysokou rychlostí rotace a konvektivitou, přičemž pro CA hvězdy jsou typické emise 

Ca II H a K, měkkého rentgenového záření, netermální emise rádiového záření, 

nadbytkem ultrafialového a infračerveného záření a proměnlivými změnami periody, 

které by měly být způsobeny magnetickou aktivitou hvězdy, zatímco u raných 

spektrálních typů, u kterých se objevují monotónní změny periody (růst nebo 

klesání), by měly být způsobeny transferem hmoty. 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 Novější z výchozích článků, The most plausible explanation of the cyclic 

period changes in close binaries: the case of the RS CVn-type binary WW Dra (Liao, 

& Qian 2010) [2], zkoumá také změny periody u sekundárů zákrytových dvojhvězd, 

přičemž využívá větší datový soubor, který zahrnuje 182 algolid (Al), 43 hvězd typu 

β Lyrae (bL) a 53 hvězd typu W UMa (WU). Ovšem diagramy pro algolidy (Obrázek 

2) a dvojhvězdy typu W UMa a β Lyrae obsažené v tomto článku nepotvrzují zjištění 

ze staršího článku o zřetelné závislosti změn periody na spektrálním typu sekundáru. 

Obrázek 1. Závislost hmotnostního poměru (Q) na spektrálním typu sekundáru pro 

dvojhvězdy s konstantní (-), rostoucí (/), klesající (\), proměnlivou (x) nebo 

neurčenou (●) změnou periody (Hall 1989) [1] 



3 

 

Proměnlivé změny v periodě mají být způsobeny buď magnetickou aktivitou, nebo 

přítomností třetího tělesa, kterou vysvětluje právě proměnlivost periody u raných 

typů. Konkrétně zde byl zkoumán případ dvojhvězdy WW Dra s proměnlivou 

periodou, u které bylo odhaleno další těleso o minimální hmotnosti 6,43 hmotností 

Slunce, které by vzhledem k absenci spektrálních čar mohlo být černou dírou. 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

  

Obrázek 2 Závislost hmotnostního poměru (q) na spektrálním typu sekundáru pro 

algolidy s konstantní (-), rostoucí (/), klesající (\), proměnlivou (x) nebo neurčenou 

(●) změnou periody. Černě jsou vyznačeny oddělené a růžově polodotykové 

systémy (Liao, & Qian 2010) [2] 
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1. Teoretická část 

1.1. Dvojhvězdy 

 Nejčastějším hvězdným uskupením v galaxiích jsou dvojhvězdy, jež jsou 

obvykle tvořené dvojicí hvězd gravitačně vázaných (fyzické dvojhvězdy).  

Doba trvání jedné periody, která označuje dobu, za kterou hvězdy oběhnou 

společné těžiště, patří k důležitým charakterizacím každé dvojhvězdy. V případě 

zákrytových dvojhvězd se jí označuje naměřená doba od primárního minima 

k primárnímu minimu (či sekundárnímu) světelné křivky. Ovšem kvůli různým 

efektům (aktivita hvězd, přítomnost dalšího tělesa v systému nemusí být perioda 

konstantní veličinou, ale může se měnit. Dalšími důležitými charakteristikami jsou 

hmotnosti obou složek a jejich vzájemný poměr a také vzdálenost obou složek.  

 

1.1.1. Rozdělení dle možností pozorování 

 Z hlediska pozorování se fyzické dvojhvězdy nadále dělí na:  
 

   ● vizuální 

   ● astrometrické  

   ● spektroskopické 

   ● zákrytové 

 

Vizuální dvojhvězdy se vyznačují tím, že je možné obě složky od sebe úhlově 

rozlišit. Vizuálními dvojhvězdami jsou například Castor (α Geminorum) a Albireo (β 

Cygni). 

Pro astrometrické dvojhvězdy je typické, že je pozorovatelná pouze jasnější 

složka a méně jasná druhá složka je odhalitelná pouze z pohybů první složky. [3] 

Spektroskopické dvojhvězdy je možné odhalit na základě pozorování posunů 

čar ve spektru zkoumané hvězdy (jasnější složky dvojhvězdy), jež vznikají kvůli 

pohybu hvězdy kolem společného těžiště (modrý a rudý posuv). Případně je možné 

pozorovat také rozštěpení čar ve spektru, které je způsobeno složením spekter dvou 

pohybujících se hvězd. První uznanou spektroskopickou dvojhvězdu objevil roku 

1889 Edward Charles Pickering a to pozorováním zdvojování K čáry vápníku ve 

spektru již výše zmíněného Mizaru. Dalšími příklady jsou dvojhvězdy Capella (α 

Aurigae) a Sirius (α Canis Majoris), jehož druhou složkou je bílý trpaslík. [4] 

Posledním typem jsou zákrytové dvojhvězdy, které jsou studovány v této 

práci a budou pečlivěji rozebrány dále v kapitole 1.1.3. 

 

1.1.2. Rozdělení dle zaplnění Rocheových laloků  

Dalším dělením dvojhvězd, které je výhodné pro popis zákrytových 

dvojhvězd a zároveň má také fyzikální opodstatnění, se zakládá na míře zaplnění 

Rocheových laloků. 
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Rocheovými laloky se nazývá oblast přibližně ve tvaru osmičky, přičemž 

uvnitř jejích obou laloků se nacházejí jednotlivé hvězdy a mezi nimi Lagrangeův bod 

L1. Tyto laloky jsou součástí systému ekvipotenciálních ploch kolem dvojhvězdy a 

vyznačují plochu, ve které je hmota pod gravitačním vlivem převážně jen jedné 

složky dvojhvězdy. Velikost laloků závisí pouze na hmotnostech obou složek. 

Logicky, čím těžší hvězda, tím větší lalok. Pro přibližné určení velikosti laloků 

(určení poloměru koule o stejném objemu) je možné použít vztah, který odvodili 

Icko Iben a Alexandr V. Tutukov v roce 1984. 

 

𝑅𝑖𝐿 =̃ 0,52𝑎 (
𝑀𝑖

𝑀1+𝑀2
)

0,44

   (1) [5] 

 

RiL značí velikost laloku pro primární či sekundární složku, a vzdálenost center obou 

hvězd a Mi hmotnost primární či sekundární složky (i=1;2). 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

Tyto laloky jsou ohraničeny Rocheovou plochou, která je ekvipotenciálou, 

čili je na ní gravitační potenciál konstantní. Celá dvojhvězda je obklopena složitou 

soustavou ekvipotenciálních ploch (Obrázek 3), pomocí kterých lze popisovat pohyb 

hmoty kolem dvojhvězdy. V průsečících ploch se nacházejí librační Lagrangeovy 

body, ve kterých se vyrovnávají gravitační a odstředivé síly obou hvězd při působení 

na malá tělesa. Těchto bodů je pět a lze je definovat také v soustavách hvězda – 

planeta: 

Vzhledem k existenci těchto oblastí je možné dělit dvojhvězdy podle toho, 

jak vyplňují jednotlivé laloky na: 
 

● oddělené 

● polodotykové 

● kontaktní 
 

Obrázek 3 Schéma Lagrangeových bodů a Rocheových laloků [6] 
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V případě odděleného systému nevyplňuje oblast vymezenou Rocheovým 

lalokem ani jedna z hvězd (Obrázek 4). Takovými hvězdami mohou být například 

hvězdy s dlouhou oběžnou dobou a některé algolidy. Obvykle jsou značeny 

písmenem D (detached). 

 

 

 

 

 

 

 

 

U polodotykového systému Rocheův lalok vyplňuje pouze jedna z hvězd a již 

může docházet k přenosu hmoty přes Lagrangeův bod ze složky vyplňující lalok na 

druhou složku (Obrázek 5). Takové jsou dvojhvězdy typu β Lyrae. Příkladem hvězd, 

kde k přechodu hmoty nedochází, jsou klasické algolidy. Složka, která vyplňuje 

lalok, už nemá kulový tvar, ale kopíruje tvar laloku. Tyto hvězdy jsou obvykle 

značeny písmeny SD (semidetached). 

 

 

 

 

 

 

 

 

U dotykových dvojhvězd vyplňují hvězdy oba Rocheovy laloky, případně je 

přesahují (Obrázek 6). Mívají společnou atmosféru, dochází k mohutným přenosům 

hmoty a jsou silně deformované. Vzhledem k výraznému propojení obou hvězd mají 

obvykle podobné fyzikální vlastnosti jako efektivní teplotu a spektrální typ. 

Typickými zástupci této skupiny jsou hvězdy typu W Ursae Majoris. Obvyklé 

značení je C (contact). [5],[8] 

 

 

 

 

 

 

 

Obrázek 4 Zaplnění Rocheových laloků pro oddělené systémy [7] 

Obrázek 6 Zaplnění Rocheových laloků pro kontaktní systémy [7] 

Obrázek 5 Zaplnění Rocheových laloků pro polodotykové systémy [7] 
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1.1.3. Zákrytové dvojhvězdy 

Specifickou skupinu dvojhvězd tvoří hvězdy zákrytové, nacházející se ve 

výhodné pozici vůči Zemi, díky níž je možno pozorovat přechody jedné složky přes 

kotouč druhé. Pozorování se provádí dlouhodobým měřením jasnosti dvojhvězdy. 

Z dat se poté vykreslí její světelná křivka, na níž jsou obvykle dobře patrná primární 

(hlubší) a sekundární minima. Minima mohou být i stejná v případě, že obě složky 

mají stejný rozměr i zářivost, ale obvykle se liší.  

Nejčastěji pozorované dvojhvězdy mají obvykle krátké doby oběhu (dny) a 

jejich vzájemná vzdálenost je také malá, jsou to těsné dvojhvězdy. Projevuje se zde 

výběrový efekt, toto uspořádání totiž zvyšuje šanci na pozorování zákrytů. 

Z hloubky minim a charakteru křivky je možné nadále rozdělovat dvojhvězdy 

do následujících skupin, přičemž se toto rozdělení zakládá pouze na charakterizaci 

světelných křivek a ne na fyzikálních vlastnostech zkoumaných systémů. 

 

Algolidy  

 

Algolidy (Al), pojmenované podle hvězdy Algol (β Persei), jsou nejčastějším 

typem dvojhvězdy a jsou typické tím, že jejich světelné křivky mezi minimy jsou 

prakticky neměnné. V případě dokonalého překrytu složek, kdy je jedna ze složek 

během minima zcela zakryta druhou složkou a v druhém minimu se její kotouč zcela 

promítá do kotouče druhé složky, je její křivka neměnná i v tomto krátkém časovém 

úseku a je zde tedy sklon blízký 90 stupňům, příkladem může být KIC 10661783 [9]. 

Typická délka periody je několik dní. Samotné algolidy se dělí ještě na dvě skupiny 

podle charakteru minim na:  

 

● klasické algolidy 

● ostatní algolidy 

 

Klasické algolidy (Obrázek 7) se vyznačují hlubokým primárním minimem a 

mělkým, někdy téměř neviditelným sekundárním minimem (v závislosti na filtru). 

Jsou polodotykové, přičemž primární složka je rozměrově menší a kulového tvaru a 

sekundární složka je obvykle větší (ale chladnější) a má deformovaný tvar, vyplňuje 

celý lalok. Proto je primární minimum tak výrazné, protože horká primární složka je 

mnohdy celá překryta chladnější a tudíž méně zářivou sekundární složkou, ale 

v případě sekundárního minima je primárem zakryta jen část sekundáru a proto se 

jasnost příliš nemění. [10] 

Klasických algolid se týká také paradox Algolu, který vysvětluje 

nepravděpodobné uspořádání této dvojhvězdy, která obsahuje těžší hvězdu hlavní 

posloupnosti (o hmotnosti asi pěti Sluncí) a lehčího podobra. Vzhledem k tomu, že 

obecně má hvězda s vyšší hmotností také rychlejší vývoj, je podivné, že v tomto 

případě je dále ve svém vývoji méně hmotná hvězda. Tento jev je právě způsoben 

koexistencí dvou hvězd v jednom systému. Vše začne tím, že původně hmotnější 

složka dospěje ve svém vývoji do stádia obra a začne prudce zvětšovat svůj objem, 
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až přesáhne hranice svého Rocheova laloku a její materiál se začne přesouvat na 

druhou, méně hmotnou složku, které se posléze stane dominantní (a těžší) složkou 

systému. [5] 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

Ostatní algolidy se vyznačují tím, že na rozdíl od klasických algolid nejsou 

polodotykové, ale oddělené a primární a sekundární minima jejich světelné křivky 

mají srovnatelnou hloubku (Obrázek 8). Stejně jako u klasických algolid zde 

nedochází k přenosům hmoty mezi složkami a jiným efektům měnících jasnost 

hvězd, proto jsou jejich světelné křivky mimo minima v obou případech neměnné. 

[10] 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

Hvězdy typu W UMa 

 Pro tento typ, který je pojmenován podle hvězdy W Ursae Majoris, je 

charakteristický hladší průběh světelné křivky než u algolid, okraje poklesů v 

jasnosti nejsou ostré a oblast mezi nimi není neměnná (Obrázek 9). Hloubky obou 

minim jsou srovnatelné.  

 Tyto dvojhvězdy jsou dotykové a velmi deformované, často mají společnou 

atmosféru. Z charakteru minim, konkrétně jejich podobnosti, je patrné, že obě složky 

Obrázek 7 Průběh světelné křivky pro klasickou algolidu [11] 

Obrázek 8 Průběh světelné křivky pro algolidu, jejíž složky jsou oddělené [12] 
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si jsou velmi podobné, rozdíl jejich teplot je obvykle nejvýše v řádu stovek stupňů 

Celsia. Mají velmi krátké periody, obvykle v rámci hodin (přibližně do jednoho dne), 

což naznačuje, že obíhají velmi blízko sebe, což je logické i vzhledem k velkým 

deformacím hvězd. Jsou to hvězdy pozdních spektrálních typů (F, G, K). 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

Hvězdy typu β Lyrae 

 Tyto hvězdy jsou pojmenované podle hvězdy Sheliak (β Lyrae) Hvězdy 

tohoto typu jsou polodotykové a na rozdíl od algolid se navzájem deformují 

slapovými silami. Světelná křivka je proto podobně hladká jako u typu W UMa, 

avšak protože tyto dvojhvězdy nejsou kontaktní, nemusí si být nutně obě složky 

navzájem tak podobné a tudíž minima ve světelné křivce nemají obecně podobnou 

hloubku (Obrázek 10). 

 U menší a hmotnější hvězdy se nachází akreční disk, do kterého plynnými 

proudy proudí hmota z druhé hvězdy, která zaplňuje celý svůj Rocheův lalok. Z 

disku poté spadá hmota po spirále směrem k menší hvězdě. Při těchto procesech 

dvojhvězda vyzařuje velké množství energie převážně ve formě UV záření, případně 

ve formě rentgenového záření. 

Délka periody je podobná jako u algolid, obvykle několik dní. [10] 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

Obrázek 9 Průběh světelné křivky pro hvězdu typu W UMa [13] 

Obrázek 10 Průběh světelné křivky pro hvězdu typu β Lyrae [14] 
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1.2. O-C diagramy  

Metoda O-C diagramů je běžně používána v různých přírodních vědách a 

napomáhá studiu rozdílů mezi skutečně naměřenými hodnotami určitého fenoménu 

(O-observed) a hodnotami odpovídajícím použitému teoretickému modelu (C-

calculated), přičemž na základě zjištěných odlišností zobrazených v O-C diagramech 

je možné dále upřesňovat používaný model. Příkladem může být pozorované 

spektrum a vypočtená distribuce energie. V astronomii se zpravidla jedná o cyklicky 

opakující se děje závislé na čase, například pomocí O-C diagramů pohybů Uranu 

byla odhalena existence Neptunu. Dále se O-C diagramy používají pro studium 

proměnných hvězd, u kterých se studuje jejich světelná křivka.  

Pro vykreslování O-C diagramů se používá referenční fáze φ. Fází se 

označuje pozice v cyklu (například minimum či maximum) a je v případě dokonale 

periodického systému dána vztahem 

 

𝜑 =
𝑇−𝑇0

𝑃
,     (1) 

 

kde čas T0 označuje počátek cyklu, v němž je fáze nulová, a P označuje 

periodu cyklu, která je obecně definována jako doba, po které se začne opět opakovat 

charakter světelné křivky, konkrétně pro zákrytové dvojhvězdy doba, která uplyne od 

minima k minimu. Periodu je možné určit minimálně ze dvou pozorování ve stejné 

fázi v časech T1 a T2, přičemž rozdíl těchto časů udává horní hranici periody. 

Provedením dalších pozorování je možné určit periodu konkrétně a to pomocí 

metody nejmenších čtverců z následujícího vztahu 

 

𝑇1 − 𝑇2 = 𝑛𝑃,      (2) 

 

kde n je celé číslo. Je-li první z časů označen jako počátek pozorování, má n význam 

čísla cyklu a označuje se E. V O-C diagramech se následně vynáší na osu x. Za 

referenční fázi se v případě zákrytových dvojhvězd obvykle bere primární (případně 

sekundární) minimum. 

 Na osu y se vynáší rozdíl mezi teoreticky určeným časem pozorování daného 

minima a skutečným časem pozorování. Pro (základní) diagramy, které byly 

studovány i v této práci, se předpokládá, že teoretická hodnota periody je konstantní, 

tudíž pro výpočet teoretické doby pozorování je možné použít vztah (2). Zásadní je 

vhodně určit periodu pro výpočty tak, aby odpovídala nejlépe průměrné periodě 

systému a hledané efekty byly v diagramu dobře patrné.  

Ačkoli je možné používat více referenčních fází v jednom diagramu (primární 

i sekundární minima), používání jen jedné referenční fáze má výhodu potřeby 

minimálních předpokladů. Je vhodné pro studium proměnných světelných nebo 

radiálních křivek a také pro data pocházejících z různých zdrojů a detektorů různé 

přesnosti, což je velmi důležité, protože data jsou mnohdy sbírána v průběhu několik 

desítek, případně i stovek let za použití různých metod. Zásadní je potom vybrat 

dobře určitelnou fázi, u zákrytových dvojhvězd je to obvykle primární minimum, 
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které je obvykle nejvýraznějším znakem světelné křivky. Ovšem z toho důvodu, že 

měření neprobíhá kontinuálně, ale jen v určitých časech, je možné, že není změřen 

přímo okamžik minima, které se potom určuje nafitováním křivky z okolních měření. 

Fituje se polynomem minimálně druhého, ale třeba až pátého stupně, dle 

symetričnosti dat. 

Výsledné O-C diagramy vykazují různé závislosti, na jejichž základě je 

možno určit charakter změn periody zkoumaného systému. Pro konstantní periody 

data vykreslují přímku, pokud není přímka vodorovná, je to známkou toho, že pro 

vykreslení diagramu byla použita menší nebo větší hodnota periody, než jaká je ve 

skutečnosti. 

Pro měnící se periody, kdy je perioda funkcí času, je možno obecně použít 

vzorec 

 

𝑇𝑚 = 𝑇0 + ∫ 𝑃(𝑡)𝑑𝑡 = 𝑇0 + ∫ 𝑃(𝐸)𝑑𝐸   (3) 

 

kde Tm označuje čas minima, T0 je čas počátku měření, P je perioda a E je číslo 

cyklu. Obvyklé změny jsou cyklické, lineární nebo kombinované 

 Lineární změny periody, čili její růst nebo pokles, je možné popsat podle 

vztahu 

 

𝑇𝑚 = 𝑇0 + 𝑃0𝐸 +
1

2

𝑑𝑃

𝑑𝑡
𝑃̅𝐸2    (4) 

 

kde         𝑂 − 𝐶 =
1

2

𝑑𝑃

𝑑𝑡
𝑃̅𝐸2     (5) 

 

a P0 je perioda v počátku T0 a 𝑷̅ je průměrná perioda použitá pro vykreslení 

diagramu. V diagramu se potom objevují parabolické závislosti. 

 Cyklické nebo kvazisinusoidální změny je možné vyjádřit vztahem, který 

zahrnuje jak lineární, tak sinusoidální člen 

 

𝑇𝑚 = 𝑇0 + 𝑃0𝐸 +
1

2

𝑑𝑃

𝑑𝑡
𝑃̅𝐸2 + 𝐴𝑠𝑖𝑛 (2

𝜋

𝛱
𝐸 + 𝜑)   (6) 

 

kde A je amplituda sinusoidní variace, Π je perioda O-C cyklu a φ je fáze. 

 Z hlediska přesnosti výsledků je důležité zhodnotit, zda je závislost lepší 

aproximovat polynomem nebo lomenou čárou. Je také důležité počítat s tím, že data 

z pozorování jsou sbírána během delšího období pomocí různých technik s odlišnou 

přesností (vizuální pozorování, fotografické či CCD). Proto je potřeba přihlížet 

k váze jednotlivých měření, nejvážněji brát měření pořízená nejpřesnějšími 

metodami. Přesnost teoretických hodnot závisí především na použitém modelu a 

vhodnosti vybrané referenční fáze. Problém může způsobit špatné určení času, 

například použití nemodifikovaného juliánského data, což způsobí posun o polovinu 

dne, zmýlení v časovém pásmu, špatné nebo neprovedené heliocentrické korekce a 

použití nevhodného časového systému, například světového času, místo 
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efemeridového nebo terestrického času. Problematické je také určení čísla cyklu, 

protože vzhledem ke krátké periodě těsných dvojhvězd obvykle mezi jednotlivými 

pozorováními uplyne více než jedna perioda a nezřídka jsou v pozorování i velké 

proluky v rámci jednotek až desítek let. Dalším problémem bývá nevhodně vybraná 

perioda, která může zkomplikovat interpretaci probíhajících dějů 

Pomocí O-C diagramů je možné studovat nejrůznější změny v proměnných 

hvězdách (přenosy hmoty), excentricitu dráhy nebo pohyby hvězd ve vícečetných 

systémech (přítomnost třetího tělesa). [15] 

Změny v periodě a tudíž i odchylky od rovnoměrného pohybu obou složek 

dvojhvězdy mnou být způsobeny různými efekty. V případě, že se střídá zkracování 

délky periody s jejím nárůstem, může jít o takzvaný „Light-Time effect“(efekt 

rozdílné dráhy světla), kdy jsou odchylky v periodě způsobené třetím hmotným 

tělesem nacházejícím se v soustavě dvojhvězdy [16]. V takovém případě by ovšem 

bylo nutné, aby změny periody byly striktně periodické, což v žádném případě 

neplatí pro všechny zjištěné změny periody. Dále může proměnlivé změny periody 

způsobit magnetické pole hvězdy, které může být velmi proměnlivé. Monotónní 

změny periody mohou být způsobeny přenosem hmoty mezi složkami. [17] 

1.3. Spektroskopická klasifikace  

1.3.1. Historie 

Současná klasifikace hvězd je založena především na charakteru jejich 

spekter. Jako první se studiem hvězdného, konkrétně slunečního spektra zabýval 

Joseph von Fraunhofer, který v něm v roce 1815 napočítal 600 spektrálních čar. Po 

vynálezu suché fotografie došlo k výraznému pokroku, za který se zasloužili Angelo 

Secchi, Henry Draper, který pořídil první fotografii spektra cizí hvězdy, konkrétně 

Vegy (α Lyrae), a Edward C. Pickering. Spolu s Williaminou Paton Flemingovou 

vytvořil nový systém klasifikace hvězd (Harvardská klasifikace) v závislosti na 

vzhledu jejich spekter, v němž jednotlivé třídy byly označeny písmeny podle 

abecedy, přičemž později některé třídy sloučil dohromady. Na základě pečlivého 

studia Antonie Mauryové bylo změněno pořadí některých tříd, konkrétně třídy B a 

absorpční třídy O, které byly posunuty před třídu A. Mauryová také přiřazovala 

každé hvězdě mimo samotného dělení podle spektrálních čar také písmena a, b nebo 

c na základě jasnosti čar. Bylo to první rozdělení hvězd podle luminozity, ale 

všeobecně používaným systémem zahrnujícím tento aspekt se stal až později systém 

vytvořený Williamem W. Morganem a Philipem C. Keeanenem, označovaný jako 

MK systém. Jednotlivé třídy byly nadále zjemněny deseti stupni Annie Jump 

Cannonové. [18] 

Současné značení spektrálních tříd je O, B, A, F, G, K, M, L a T a to v pořadí  

od nejžhavějších hvězd, někdy označované jako rané, po nejchladnější hvězdy, 

nazývané pozdní, které také obsahují nejvíce spektrálních čar. [8] 
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1.3.2. Hertzsprung-Russellův diagram 

Vztah mezi spektrálním typem a luminozitou je dán umístěním hvězdy do 

Hertzsprung-Russellova diagramu, do kterého se na osu x vynáší spektrální typ (od 

raných po pozdní typy), případně efektivní teplota (od nejžhavějších hvězd po 

nejchladnější), a na osu y se vynáší luminozita (Obrázek 11). Hvězdy hlavní 

posloupnosti poté zahrnují oblast přibližně danou diagonálou směřující z pravého 

dolního rohu do levého horního rohu, obři a veleobři se nacházejí nad diagonálou a 

bílí trpaslíci pod ní. [8] 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

  

Obrázek 11 Hertzsprung-Russelův diagram [19] 
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2. Zpracování dat 

Cílem této práce bylo zpracovat nově dostupná data k co největšímu množství 

zákrytových dvojhvězd. Od posledního zpracování tohoto tématu se zvýšilo jak 

celkové množství naměřených dat, tak množství systémů, k nimž existují data a tudíž 

je možno je zkoumat a případně zahrnout do studie. 

 

2.1. Výběr dvojhvězd na základě O-C diagramů 

 V první řadě bylo potřeba vytvořit základní databázi vhodných hvězd, tedy 

takových, u nichž je možno na základě dostatečného množství datových bodů 

bezpečně určit trend změn periody, čili zda perioda roste, klesá, její změna je 

proměnná nebo k žádným změnám nedochází (je konstantní). 

K výběru hvězd byla využita O-C brána Sekce pozorovatelů proměnných 

hvězd a exoplanet ČAS [20], kde je možné postupně projít O-C diagramy pro velké 

množství zákrytových dvojhvězd, přičemž hvězdy lze procházet po jednotlivých 

souhvězdích. U každého diagramu je také informace o použité délce periody P a typu 

dvojhvězdy (též později uvedeno v databázi, viz Tabulka 1) a navíc souřadnice 

hvězdy a informace o hvězdné velikosti, které ovšem nebyly v této práci využity. 

 O-C diagramy uvedené v této databázi obsahují měření pořízená různými 

metodami a tudíž i s jinou výpovědní hodnotou, jež jsou potom rozlišena velikostí 

datového bodu. Nejmenšími body se označují vizuální měření, body střední velikosti 

patří měřením pořízeným fotograficky a největšími body se zaznamenávají CCD a 

fotoelektrická měření. Přirozeně se v posledních letech zvýšilo množství měření 

provedených metodou CCD a fotoelektricky, naopak nejstarší měření jsou obvykle 

vizuální a méně přesná, což je obvykle vidět ve větším rozptylu starších dat. 

Dále jsou v diagramech rozlišena měření pořízená na základě pozorování 

primárního minima (černé body) a sekundárního minima (bílé, černě ohraničené 

body). Body, u nichž byla místo černé využita tmavě modrá barva, patří měřením 

z projektu B. R. N. O. 

 U samotného vyhodnocování diagramů bylo třeba zohlednit věrohodnost 

vypozorovaného trendu, protože zkoumané diagramy se velmi lišily délkou intervalu 

pokrytého daty, počtem a charakterem měření a zřetelností změny periody. Pro tento 

účel je v této práci zavedena nová pomocná veličina. 

Pro zhodnocení přesnosti měření bylo do vytvářené databáze (Tabulka 1) 

zanášeno relativní množství datových bodů (označené jako ϕ), přičemž použité 

značení bylo následující:  

 

*  střední množství bodů, 

m  malé množství bodů  

v  velké množství bodu 

V velmi velké množství bodů 
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Tato vlastnost nemá přesně danou metodiku určování, jedná se pouze o 

porovnání množství dat vzhledem k ostatním dvojhvězdám a slouží k odlišení 

diagramů s malým množstvím dat, které nemusí mít tak velkou výpovědní hodnotu 

od diagramů, které mají řádné či vynikající datové pokrytí, které neponechává příliš 

prostoru pochybnostem o průběhu závislosti. 

U diagramu jsou též uvedeny roky, během kterých k měření docházelo, což 

bylo také zaneseno do tabulky v podobě časového intervalu pozorování t (k zatím 

posledním měřením obvykle docházelo v posledních několika letech). Nejdelší 

pozorování trvala výrazně přes sto let (jednou výjimečně až 231 let u β Lyrae), 

obvyklá délka pozorování byla v desítkách let. Mnoho hvězd bylo pozorováno jen 

velmi krátkou dobu (10-20 let) a většinou se z jejich diagramů nedala bezpečně 

vyčíst dostatečně jistá informace o charakteru změny periody. 

Na základě charakteru průběhu bodů, který bylo možné rozeznat v O-C 

diagramech jednotlivých hvězd v případě, že měly dostatečné množství přiměřeně 

přesných měření, bylo možné rozdělit hvězdy podle typu změny periody ΔP do 

následujících kategorií: 
 

 - konstantní perioda 

 / rostoucí perioda 

 \ klesající perioda 

 x proměnlivá perioda 
 

 V celkem vzácných případech, kdy data poukazovala na dostatečně 

prokazatelnou konstantní periodu (Obrázek 12), čili v O-C diagramu data 

vykreslovala přímku, byla dvojhvězda v následné databázi označena symbolem „ - “. 

V těchto případech bylo těžké rozlišit, zda je perioda opravdu proměnná, nebo jde 

pouze o nedostatečná data, v nichž se skrývá jiný trend, proto jsou zahrnuty jen ty 

dvojhvězdy, kde se zdá být charakter periody opravdu nezaměnitelný. 

Pokud body vykreslují kladně orientovanou parabolu (Obrázek 13), byly 

dvojhvězdy označeny symbolem „ / “, který označuje prodlužování periody 

dvojhvězdy. 

Pokud body vykreslují záporně orientovanou parabolu (Obrázek 14), jde o 

zkracování délky periody, a dvojhvězda je následně označena symbolem „ \ “. 

V nejčastějších případech, kdy byla zřetelně vidět jiná změna periody 

(harmonické či složitější zvlnění křivky, zvlnění v parabole), je zřejmé, že u 

dvojhvězdy dochází ke střídavým (proměnlivým) změnám periody (Obrázek 15) a 

takové dvojhvězdy jsou v databázi označeny symbolem „ x “ (proměnlivé). U 

některých takto zařazených závislostí byla vidět pouze prokazatelná tendence 

zvlňování (náběh), kdy zdánlivě parabolická závislost se na okrajích (velmi často 

v nejnovějších měřeních) odklání od parabolického trendu. Z toho důvodu lze 

usuzovat, že nezanedbatelná skupina dvojhvězd, zařazených dříve do skupiny 

s rostoucí či klesající periodou, je ve skutečnosti periodická. 
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U většiny dvojhvězd bylo ovšem dat velmi málo nebo nevykazovala žádnou 

relevantní závislost, zařazení do naší statistiky bylo možno pouze u malého zlomku 

dvojhvězd. 
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Obrázek 12 Příklady O-C diagramů dvojhvězd s konstantní periodou: MR Cyg a ER 

Vul [10] 

Obrázek 13 Příklady O-C diagramů pro dvojhvězdy s rostoucí periodou: TY UMa 

a DK Cyg [10] 

Obrázek 14 Příklady O-C diagramů pro dvojhvězdy s klesající periodou: V0502 

Oph a CU Tau [10] 
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2.2. Vyhledávání informací 

 Nyní bylo potřeba získat k co největšímu množství takto vybraných hvězd 

potřebné informace, konkrétně spektrální typ sekundární složky a hmotnostní poměr. 

Z tohoto důvodu bylo třeba projít velké množství článků, nejlépe co nejnovějších, 

přičemž nejlepší byly konkrétní studie, které se zabývaly jednou, nanejvýše několika 

hvězdami. Plošné vyhledávání spektrálních typů pomocí katalogu SIMBAD [21] se 

ukázalo být nedostatečným, obvykle chyběla informace o sekundární složce. 

K vyhledávání jednotlivých článků byla použita databáze NASA ADS [22] a to 

pomocí využití názvů jednotlivých hvězd jako klíčových slov. Často se povedlo najít 

potřebné informace o některé z hvězd ve více článcích, poté rozhodovalo o větší 

věrohodnosti dat novější datum zveřejnění a skutečnost, že daný článek byl 

zaměřenou studií a obsahoval informace jen k malému množství hvězd (často jen 

jedné) na rozdíl od článků, obsahujících dlouhé seznamy, v nichž byly obsaženy 

informace získané z různých zdrojů, často poměrně starých. 

V průběhu procházení článků vyšlo najevo, že jen zřídkakdy lze nalézt 

informace o spektrálním typu, obvykle byla uváděna nanejvýš u primární složky 

dvojhvězdy a navíc ne s příliš velkou přesností, mnohdy byla uvedena jen třída 

(označena písmeny O, B, A atd.) a chybělo přesnější rozlišení typu. Na druhou stranu 

se často objevovala informace o efektivních teplotách obou složek T1 a T2, často 

právě v konkrétních studiích, zatímco informace o spektrálním typu pocházely 

Obrázek 15 Příklady O-C diagramů pro dvojhvězdy s proměnlivou periodou: SW 

Lac, TZ Boo, AR Aur a RW Tau [10] 
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obvykle z katalogů. Z tohoto důvodu jsem v následujícím postupu preferovala užití 

efektivní teploty na ose x namísto spektrálního typu, použitého v původních studiích. 

Dalším kladem využití této veličiny kromě snadnějšího zanášení do diagramů je to, 

že ve výsledném diagramu nebudou hvězdy nakupené v jednotlivých sloupcích, 

odpovídajícím jednotlivým typům, ale budou rovnoměrněji rozložené po oblasti 

(protože málokdy měly hvězdy stejnou teplotu), v níž budou následně lépe viditelné 

případné skutečné závislosti. V některých případech, kdy se podařilo najít pouze 

spektrální typy, se použila tabulková hodnota efektivní teploty, příslušející 

konkrétnímu spektrálnímu typu, a v případě, že byla nalezena pouze luminozita obou 

složek, se postupovalo obdobně ze stejného zdroje. [23] 

Informace o hmotnostním poměru obou složek q se obvykle vyskytovala ve 

stejném článku, jako informace o teplotě, dokonce ve stejné tabulce. Mnohdy se 

ovšem podařilo nalézt konkrétní hmotnosti obou složek, z nichž byl následně 

hmotnostní poměr vypočten. V následné databázi byla poté uvedena pouze tato 

hodnota bez rozlišení.  

K jistému množství dvojhvězd se nepodařilo dohledat hmotnostní poměry, ale 

přesto byly zahrnuté do databáze, pokud k nim existovala informace o teplotě 

hvězdy. Tyto hvězdy bylo možné zahrnout (spolu s ostatními hvězdami ze souboru 

pro diagramy využívajících hmotnostní poměr) do souboru pro diagramy, kde se 

místo hmotnostního poměru použila délka periody. Tuto veličinu totiž bylo možné, 

na rozdíl od hmotnostního poměru, dohledat pro každou dvojhvězdu, jelikož byla 

uvedená v použitých parametrech u O-C diagramů. Nakonec se ukázalo, že bylo 

vhodné vykreslit i tyto diagramy, protože v nich byly dobře patrné rozdíly mezi 

různými typy hvězd a další zajímavosti. 

2.3. Databáze 

Po důkladném prozkoumání dostupných O-C diagramů pro 11 112 hvězd a 

vybrání všech vhodných systémů s jasně rozlišitelnými tendencemi ve změnách 

periody obsahovala databáze (Tabulka 1) 472 hvězd, přičemž největší část z nich 

vykazovala proměnlivé změny v periodě. 

Celkově se podařilo najít data pro 277 hvězd, z čehož pro 256 jsou v tabulce 

(Tabulka 1) k dispozici i hmotnostní poměry. U 201 hvězd byla odhalena proměnlivá 

perioda a stejně jako u studie z roku 2010 byla většina zkoumaných hvězd algolidami 

(118). U výchozích článků bylo do studie zahrnuto 99 a 278 hvězd, ale mnohé z nich 

byly zahrnuty, aniž by vykazovaly jasný charakter proměny periody (17 a 79 hvězd).  
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Tabulka 1 Zjištěné charakteristiky zkoumaných dvojhvězd 

 

jméno  ΔP t [yr] ϕ q typ  T 1 [K] T 2 [K] P [d] zdroje 

AB And x 114 v 0,62 WU 5500 5140 0,332 6, 12 

AB Cas x 87 v 0,201 Al 8000 4690 1,367 67 

AC Boo / 87 * 0,3 WU 6250 6241 0,352 59 

AC Tau x 86 v  Al 7200 4200 2,043 11 

AD And x 100 * 0,97 bL 9800 9790 0,986 15 

AF Gem x 116 v 0,342 Al 10000 5501 1,244 129 

AG Cmi \ 81 *  Al 6640 6040 1,665 92 

AH Aur x 89 * 0,165 WU 6418 6200 0,494 38 

AH Cep x 114 * 0,88 bL 31 500 29 614 1,775 39 

AH Cnc / 62 * 0,168 WU 6300 6220 0,360 50 

AH Tau x 73 v 0,49 WU 5900 5887 0,333 56 

AI Dra x 115 v 0,443 Al 10027 5783 1,199 124 

AK CMi x 20 * 0,37 Al 8530 5039 0,566 71 

AK Her x 117 v 0,277 WU 6500 6180 0,422 135 

AL Cam x 50 * 0,21 Al 7600 4520 1,328 15 

AL Gem x 112 * 0,189 Al 6650 4080 1,391 150  

AM Leo x 60 v 0,398 WU 6200 6040 0,366 153 

AO Cam \ 36 v 0,435 WU 5900 5590 0,330 12 

AO Ser x 86 v 0,22 Al 9480 4786 0,879 64 

AP Aur / 115 v 0,244 bL 9016 9000 0,569 40 

AP Leo x 117 v 0,297 WU 6250 6200 0,430 154 

AQ Peg / 91 * 0,27 Al 9070 3703 5,549 172 

AQ Psc x 36 * 0,224 WU 6095 5946 0,476 152 

AR Aur x 83 v 0,927 Al 10700 10198 4,135 41 

AR Boo x 60 * 0,389 WU 5398 5100 0,345 44 

AR Lac x 115 v 0,967 RS 5826 5100 1,983 147 

AT Peg x 87 v 0,489 Al 8360 5051 1,146 134 

AU Ser x 80 v 0,71 WU 5100 4780 0,386 187, 188 

AV Hya x 71 v 0,225 bL 9400 6280 0,683 72 

AW UMa x 53 v 0,1 WU 6980 6479 0,439 165 

AY Vul x 107 * 0,243 Al 7200 5280 2,412 11, 208 

BB Peg x 85 v 0,36 WU 6350 6163 0,362 174 

BD And x 82 * 0,877 bL 5880 5842 0,926 16 

bet Lyr / 231 v 0,301 bL 30000 13300 12,968 44, 160 

bet Per x 96 v 0,227 Al 12550 4900 2,867 183 

BF Vir x 118 * 0,331 bL 9750 5560 0,641 204 

BG Peg x 84 * 0,219 Al 9000 5095 1,952 173  

BG Vul / 20 m 0,851 WU 5868 5520 0,403 4 

BI CVn x 66 * 0,41 WU 6720 6700 0,384 102 

BL Eri / 35 * 0,54 WU 6000 5500 0,417 127 

BM Mon x 116 * 0,275  7520 4283 1,245 131 

BO CVn / 29 v 0,34 WU 7191 6980 0,517 151 

BO Mon x 77 v 0,283 Al 7500 3660 2,225 162 
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jméno  ΔP t [yr] ϕ q typ  T 1 [K] T 2 [K] P [d] zdroje 

BS Cas x 30 * 0,283 WU 6100 5600 0,440 57 

BW Del / 82 * 0,16 Al 7000 4061 2,423 117 

BX And x 116 * 0,497 bL 6650 4758 0,610 8 

BX Peg x 50 v 0,372 WU 5536 5300 0,280 77 

CC Com x 49 v 0,527 WU 4400 4200 0,221 96 

CC Her x 96 v 0,29 Al 9000 4586 1,734 136 

CF Tau x 30 * 0,94 Al 5950 5308 2,756 150 

CG Cyg x 115 v 0,82 Al 5200 4400 0,631 106 

CK Boo x 41 * 0,111 WU 6400 6380 0,355 46 

CL Aur x 90 v 0,603 bL 9420 6323 1,244 42 

CN And \ 66 * 0,39 WU 6160 4660 0,463 8 

CQ Cep x 111 v 0,806 bL 39200 35000 1,641 82 

CT Her x 84 * 0,1267 Al 8200 4469 1,786 122 

CU Tau \ 20 * 0,19 WU 5940 5800 0,413 193 

CW Cas \ 81 v 0,486 WU 5309 4950 0,319 69 

CW Peg \ 32 * 0,21 Al 10200 4300 2,373 176 

CX Aqr x 50 V 0,58 bL 6400 5129 0,556 25 

DD Mon / 74 * 0,575 WU 6250 5202 0,568 100 

del Lib x 114 v 0,383 Al 9800 5200 2,327 157 

DF Hya / 80 * 0,424 WU 6000 5851 0,331 141 

DI Peg x 87 v 0,589 Al 6800 4618 0,712 129 

DK Cyg / 89 v 0,271 WU 7500 6700 0,471 12, 40 

DK Peg x 90 *  Al 9700 8840 0,632 2 

DO Cas x 50 * 0,326 bL 8350 4297 0,685 8 

DP Cep x 30 * 0,65 Al 7300 5049 1,270 150 

DZ Cas x 81 * 0,093 bL 7500 3834 0,785 72 

DZ Psc / 19 * 0,145 WU 5800 5515 0,366 48 

EF Boo x 24 * 0,534 WU 6450 6425 0,421 38 

EF Dra x 127 v 0,16 WU 6054 6000 0,424 70 

EG Cep x 50 v 0,464 bL 7850 5360 0,545 83 

EK Com x 10 * 0,349 RR 5300 5150 0,267 97 

EM Lac / 60 * 0,629 WU 5500 5450 0,389 148 

EP And x 82 v 0,372 WU 6250 6176 0,404 21 

EQ Ori x 83 * 0,446 Al 9600 4860 1,746 166 

EQ Tau x 74 v 0,4453 bL 5800 5701 0,341 192 

ER Ori x 86 v 0,639 WU 6260 6200 0,423 167 

ER Vul - 66 * 0,96 Ae 6000 5883 0,698 101 

ES UMa - 23 * 0,25 WU 6320 5864 0,529 203 

EU Hya x 40 * 0,205 Al 6900 4152 0,778 142 

EY Cas x 30 * 0,79 WU 6900 6810 0,482 5 

EZ Hya x 72 * 0,257 WU 6100 5721 0,450 142 

FG Gem x 40 * 0,41 Al 7700 5068 0,819 150 

FG Hya x 72 v 0,1115 WU 6012 5900 0,328 144 

FK Ori x 80 * 0,545 Al 8840 5280 1,947 168 

FL Ori x 81 v 0,2 Al 8840 5280 1,551 169 

FU Dra x 24 * 0,251 WU 6100 5670 0,307 19,21 

FY Boo x 14 * 0,4 WU 4750 4630 0,241 60 
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jméno  ΔP t [yr] ϕ q typ  T 1 [K] T 2 [K] P [d] zdroje 

FZ Del x 78 v 0,496 Al 6510 4620 0,783 11, 118 

FZ Ori x 83 * 0,792 WU 6108 6043 0,400 170 

GK Cep x 50 v 0,926 bL 8840 8840 0,936 88  

GN Boo x 17 * 0,318 WU 5310 4860 0,302 68 

GO Cyg x 112 v 0,428 bL 10350 6490 0,718 107 

GR Vir / 33 * 0,122 WU 6300 6163 0,347 205 

GW Cep x 52 * 0,386 WU 6104 5800 0,319 54 

GW Tau \ 50 * 0,315 bL 8750 5643 0,641 194 

GZ And \ 41 v 0,514 WU 6200 5810 0,305 12, 23 

HH UMa x 25 * 0,295 dS 6550 6181 0,375 58 

HP Aur x 40 * 0,848 Al 5810 5160 1,423 45 

HT Vir x 37  0,815 WU 6100 6010 0,408 19 

HW Vir x 32 v 0,2931 Al 28488 3084 0,117 206 

II Per \ 75 * 0,47 bL 5830 4400 0,480 175 

IK Per \ 80 * 0,191 bL 9070 8000 0,676 178 

IR Cas x 110 v 0,851 bL 6750 5992 0,681 73 

IV Cas x 109 v 0,4077 Al 8500 5193 0,998 65 

KO Aql \ 86 v 0,217 Al 9908 4426 2,864 26 

KV Gem x 15 v 0,348 RR 6000 5799 0,359 132 

KW Per x 40 v 0,42 bL 9340 5226 0,931 179 

MR Cyg - 114 * 0,75 Al 20417 12303 1,677 6, 108 

MR Del x 24 * 0,915 Al 4900 4400 0,522 17 

MY Cyg - 85 * 0,987 Al 7050 7000 4,005 109 

NO Vul x 38 v 0,71 WU 6170 6100 0,371 5 

NY Vir - 17 * 0,25 Al 31300 3000 0,101 207 

OO Aql x 84 V 0,844 WU 5700 5472 0,507 27 

OU Ser x 25 * 0,172 WU 6226 5950 0,297 19 

PP Lac x 50 v 0,605 WU 6640 6240 0,401 149 

PW Her x 83 * 0,77 RS 5920 5280 2,881 137 

PY Lyr x 68 * 0,6596 WU 7042 6980 0,386 140 

PY Vir x 16 * 0,773 WU 4830 4703 0,311 125 

R CMa x 129 v 0,152 Al 7150 4400 1,136 33 

RS CVn x 123 * 0,951 Al 6640 5280 4,798 6 

RS Sct x 104 v 0,6 bL 6640 5040 0,664 186 

RT And \ 103 V 0,734 RS 6095 4732 0,629 95 

RT Lac x 121 v 0,394 RS 5100 4960 5,074 145 

RT Per x 127 v 0,287 Al 6100 4658 0,849 177 

RT Scl \ 70 * 0,442 bL 7000 4800 0,512 44 

RV Per / 108 *  Al 8840 3850 1,973 11 

RV Tri x 74 * 0,306 Al 7300 4106 0,754 118 

RW Cet x 40 * 0,648 Al 7801 6043 0,975 85 

RW Com x 105 v 0,471 WU 4900 4720 0,237 17 

RW CrB x 102 * 0,2562 Al 7500 4465 0,726 30 

RW Leo x 96 *  Al 8550 6640 1,683 3 

RW Mon x 114 v 0,371 Al 10650 5055 1,906 161 

RW Per / 125 * 0,15 Al 9700 3973 13,199 161 

RW Tau x 129 v 0,216 Be 12000 4700 2,769 35, 190 
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jméno  ΔP t [yr] ϕ q typ  T 1 [K] T 2 [K] P [d] zdroje 

RX Ari x 50 * 0,275 Al 6800 3520 1,030 30 

RX Cas / 101 v 0,91 bL 8080 5170 32,333 9 

RX Hya x 100 * 0,24 Al 8770 4700 2,28 139 

RY Aqr x 93 * 0,205 Al 7600 4550 1,967 24 

RY Gem \ 104 * 0,189 Al 9400 3995 9,301 164 

RZ Cas x 122 V 0,33 Al 8590 4700 1,195 26 

RZ Com x 89 v 0,43 WU 5564 5500 0,339 32 

RZ Dra x 108 v 0,396 bL 8150 5531 0,551 20, 84 

RZ Lyn \ 85 *  bL 8800 6119 1,147 146 

RZ Tau / 100 v 0,379 WU 7300 7194 0,416 191 

S Equ x 129 v 0,13 Al 11194 5260 3,436 26 

SS Ari x 74 v 0,3013 WU 6062 5860 0,406 31 

SS Cet x 83 * 0,364 Al 7480 5280 2,974 87 

SS Com / 40 * 0,603 WU 6750 6699 0,413 22, 79 

SS Lib x 99 *  Al 8080 6510 1,438 11 

ST Per x 108 v 0,192 Al 8550 5100 2,648 6, 11 

SU Boo x 20 * 0,852 Al 8450 5090 1,561 52 

SV Cam x 119 V 0,642 Al 6000 4800 0,593 62 

SV Cen \ 37 * 0,707 WU 23000 14000 1,658 44 

SW Cyg x 126 v 0,2 Al 9000 4891 4,573 44 

SW Lac x 124 V 0,787 WU 5800 5515 0,321 38 

SW Lyn x 87 v 0,524 Al 6700 4480 0,644 158 

SX Aur / 108 v 0,61 Be 20600 15700 1,210 36 

SX Dra x 101 * 0,4 Al 7762 4600 5,170 120 

SZ Cam x 83 * 0,747 bL 30360 27244 2,699 63 

SZ Her x 114 V 0,4715 Al 7268 4881 0,818 43 

T LMi x 124 v  Al 9700 5280 3,020 155 

TT Aur x 107 v 0,678 bL 23100 17600 1,333 34 

TT Her x 107 * 0,383 bL 9500 5750 0,912 133 

TU Boo x 87 v 0,481 WU 5821 5691 0,324 132 

TU Her x 105 v  Al 7200 3700 2,267 11 

TV Cas x 114 v 0,401 Al 10700 6240 1,813 6 

TW And x 107 * 0,1928 Al 7200 5170 4,123 10, 11 

TW Cas x 115 v 0,432 Al 10700 9700 1,428 6, 10 

TW CrB / 69 v 0,725 bL 5700 5400 0,589 99 

TW Dra x 157 v 0,43 Al 7815 4442 2,807 121 

TX Cnc / 80 * 0,457 WU 6537 6250 0,383 93 

TX UMa x 112 v 0,29 Al 12900 5500 3,063 123 

TY Boo x 90 v 0,465 WU 5712 5108 0,317 53 

TY Del x 87 v 0,3 Al 10350 4800 1,191 116 

TY Peg x 124 v 0,152 Al 8840 5660 3,092 11, 118 

TY UMa / 50 v 0,396 WU 6250 6250 0,355 200 

TZ Boo x 50 v 0,207 WU 5900 5890 0,297 29 

TZ Dra x 109 * 0,31 Al 7800 5088 0,866 117 

TZ Eri x 83 * 0,1773 Al 9307 4502 2,606 126 

TZ Lyr / 101 v 0,297 bL 7216 4160 0,529 86 

U Cep / 135 v 0,531 Al 11215 4975 2,493 44 
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jméno  ΔP t [yr] ϕ q typ  T 1 [K] T 2 [K] P [d] zdroje 

U CrB x 160 v 0,3078 Al 13900 5250 3,452 98 

U Oph x 134 v 0,92 Al 15500 14700 1,677 163 

U Peg x 121 v 0,331 WU 5860 5813 0,375 171 

U Sge x 125 v 0,365 Al 12250 5500 3,381 44 

UU And x 105 *  Al 6510 4200 1,486 11 

UU Leo x 84 v 0,286 Al 9000 5688 1,680 150 

UV Leo / 90 V 0,954 Al 6000 5970 0,660 61 

UV Lyn / 116 v 0,367 WU 6000 5770 0,415 19 

UX Eri x 85 * 0,366 WU 6100 5984 0,445 38 

UX Her x 102 v 0,184 Al 8770 4478 1,549 134 

UY UMa / 20 * 0,13 WU 5900 5500 0,376 48 

UZ Lyr x 95 v  Al 8840 5170 1,891 11 

UZ Sge x 76 * 0,14 Al 8700 4586 2,216 130 

V0338 Her x 64 v 0,27 Al 7000 3994 1,306 15 

V0343 Ori / 80 v 0,253 WU 7310 7150 0,809 49 

V0346 Aql - 84 v  Al 9700 5680 1,106 11 

V0361 Lyr \ 32 * 0,69 EB 6200 4500 0,310 44 

V0375 Cas / 111 v 0,509 bL 16040 13576 1,473 75 

V0382 Cyg x 60 * 0,53 bL 36000 34415 1,886 21, 110 

V0388 Cyg \ 82 v 0,358 bL 9600 5690 0,859 111 

V0404 Lyr x 10 V 0,38 bL 6554 5363 0,731 159 

V0410 Aur x 27 * 0,143 WU 6040 5900 0,366 48 

V0417 Aql x 79 * 0,355 WU 5860 6066 0,370 38 

V0432 Per x 58 v 0,303 WU 5486 4903 0,383 181 

V0471 Tau x 45 v 0,88 Al 34500 5066 0,521 195 

V0482 Per x 20 v 0,856 Al 6580 6235 2,447 182 

V0502 Oph \ 79 v 0,335 WU 6040 5770 0,453 1, 13 

V0505 Sgr x 87 v 0,5 Al 8834 5050 1,183 189 

V0508 Oph x 80 v 0,552 WU 5980 5893 0,345 164 

V0523 Cas x 115 v 0,52 - 5176 4762 0,234 76 

V0548 Cyg x 73 m  bL 9200 6240 1,805 112 

V0566 Oph / 73 v 0,2575 WU 6540 6478 0,410 165 

V0700 Cyg x 69 * 0,5437 WU 6367 5770 0,291 113 

V0728 Her / 40 * 0,1786 WU 6640 6626 0,471 48 

V0752 Cen / 42 * 0,317 WU 6221 5955 0,370 78 

V0781 Tau x 68 v 0,32 WU 6000 5525 0,345 197 

V0819 Her x 32 v 0,72 Al 7000 6090 2,230 138 

V0829 Her x 24 v 0,408 WU 7030 6510 0,358 23, 38 

V0836 Cyg x 87 v 0,357 bL 9790 5462 0,653 114 

V0839 Oph x 71 v 0,294 WU 6349 6250 0,409 51 

V0861 Her x 15 * 0,407 WU 5680 5332 0,345 80 

V0893 Sco - 14 * 0,19 DN 3050 2800 0,076 185 

V0909 Cyg \ 63 * 0,871 Al 9705 8810 2,805 115 

V1010 Oph \ 115 v 0,465 bL 8200 5700 0,661 8, 28 

V1061 Cyg x 40 * 0,7266 Al 6180 5300 2,347 105 

V1073 Cyg x 116 v 0,303 WU 6700 6520 0,786 94 

V1128 Tau x 25 * 0,534 WU 6400 6200 0,305 135 
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jméno  ΔP t [yr] ϕ q typ  T 1 [K] T 2 [K] P [d] zdroje 

V1191 Cyg x 51 v 0,107 WU 6626 6500 0,313 47 

V1918 Cyg x 129 * 0,264 WU 7060 6924 0,413 55 

V2612 Oph \ 113 * 0,286 WU 6280 6250 0,375 135 

VV Cet / 80 * 0,249 WU 8100 5900 0,522 8 

VV UMa x 60 v 0,23 Al 9250 5600 0,687 201 

VW Cep x 90 v 0,3349 WU 4970 4650 0,278 198 

VW Cyg x 110 *  Al 8847 4700 8,430 103 

VX Lac x 89 v  Al 7228 4486 1,074 146 

VY Cet x 60 v 0,667 WU 5610 5390 0,341 88, 89 

VZ Cep - 37 * 0,79 Al 6670 5720 1,183 81 

VZ Leo x 72 *  Al 8080 5530 1,090 11 

VZ Lib \ 79 * 0,33 WU 5980 5770 0,358 156 

W Del x 124 v 0,209 Al 10400 5660 4,806 6 

W Ser / 90 * 0,63 Al 6510 6510 28,352 2, 36 

W UMa x 114 v 0,49 WU 6100 5875 0,334 199 

WW Aur - 106 v 0,923 Al 8000 7700 2,525 33 

WW Cyg x 124 v  Al 12500 5880 3,318 11 

WW Gem x 20 * 0,48 bL 15500 11845 1,238 110 

WY Cnc \ 50 * 0,593 RS 5520 3740 0,829 95 

WZ And x 125 v 0,66 bL 6510 5700 0,696 9, 37 

WZ Cep \ 80 v 0,332 WU 6440 6438 0,417 74 

WZ Cyg x 123 v 0,63 bL 6530 5083 0,584 180 

X Tri x 95 v 0,599 Al 8600 5188 0,972 196 

XX Cep x 116 v 0,1753 Al 8450 4516 2,337 66 

XY Boo x 71 * 0,1855 WU 6397 6324 0,371 48 

XY Cet / 50 * 0,9108 Al 7870 7620 2,781 90 

XY Leo x 71 v 0,61 WU 4850 4524 0,284 152 

XY UMa x 85 v 0,484 RS 5310 3889 0,479 100 

XZ And x 125 v 0,51 Al 8270 5660 1,357 6, 11 

XZ Aql x 90 v 0,184 Al 8770 4744 2,139 134 

XZ CMi x 76 v 0,42 Al 7000 5036 0,579 7, 91 

XZ Leo / 72 v 0,336 WU 7240 6946 0,488 51 

XZ Per x 88 v  Al 5880 5170 1,152 11 

XZ Pup / 41 * 0,442 Al 9420 4991 2,192 10 

XZ UMa x 50 v 0,626 Al 7766 5346 1,222 202 

Y Cam x 125 v 0,215 Al 7500 5170 3,306 6, 11 

Y Leo x 142 v  Al 8550 4200 1,686 11 

Y Psc x 130 v 0,264 Al 7880 4200 3,766 184 

Y Sex x 81 * 0,195 WU 5830 5690 0,420 48 

YY CrB x 25 * 0,232 WU 6449 6100 0,377 38 

YY Eri x 86 v 0,59 WU 5660 5660 0,321 14, 29 

YY Gem x 89 * 0,994 BY 3820 3820 0,814 128 

Z Dra x 126 v 0,294 Al 6725 4149 1,357 119 

Z Her / 127 *  RS 6640 5280 3,993 18 

Z Per \ 114 v  Al 9700 5770 3,056 11 

ZZ Cyg \ 117 v 0,4 Al 6650 4300 0,629 104 
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Reference: (1) Rucinski & Vilhu (1982); (2) Erdem & Öztürk (2014); (3) Qian 

(2003); (4) Tanrıver (2014); (5) Zasche, Wolf & Kotková (2008); (6) Borkovits & 

Hegedüs (1996); (7) Qian (2001); (8) Siwak, Zola & Koziel-Wierzbowska (2010); 

(9) Oh (1991); (10) Djurašević et al. (2005); (11) Hoffman et al.(2006); (12) Baran et 

al. (2004); (13) Pych et al. (2004); (14) Panchatsaram & Abhyankar (1981); (15) 

Liakos, Niarchos & Budding (2012); (16) Kim et al. (2014); (17) Djurašević et 

al.(2010); (18) Gunn et al. (1995); (19) Zola (2005); (20) Rucinski, Lu & Mochnacki 

(2000); (21) Liao et al. (2013); (22) Qian & Ma (2001); (23) Lu & Rucinski (1999); 
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Modře vyznačené teploty byly určeny ze spektrálního typu, oranžové 

z luminozity. 

 Některé hvězdy vykazovaly kombinovaný průběh změn periody (zvlnění na 

parabole), ve zpracování byly zařazené čistě do proměnlivých.  

 Hvězdné typy byly převzaty z databáze Simbad [21] Kromě zde dále 

využívaných typů, kterými jsou algolidy (Al), hvězdy typu β Lyrae (bL) a W UMa 

(WU), se v tabulce vyskytují i jiné typy, které popisují specifičtější dělení hvězd a 

v databázi byly uvedeny přednostně, přestože je mnohdy možné je zařadit také do 

dalších skupin. V tabulce jsou tudíž uvedeny také hvězdy typu RS CVn (RS), RR 

Lyr (RR), Herbig Ae/Be (Ae, Be), δ Scu (dS), BY Dra (BY) nebo trpasličí novy 

(DN). U některých hvězd bylo pouze uvedeno, že jde o zákrytové dvojhvězdy (EB). 

V dalším zpracování byly do typově specifických diagramů zaneseny pouze hvězdy, 

které byly přednostně označené buď jako algolidy, nebo hvězdy typů β Lyrae a W 

UMa. 

 U každé dvojhvězdy je v posledním sloupci uvedeno číslo, kterým je 

odkazováno na zdrojový článek (někdy byly potřeba dva). Jejich seznam je uveden 

za tabulkou, přičemž v citaci jsou z důvodu velkého množství potřebných článků a 

ušetření místa uvedeni pouze autoři a rok vydání. 
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3. Výsledky 

Ze získaného souboru dat bylo už možné vykreslit diagramy, v nichž poloha 

každé dvojhvězdy závisí na efektivní teplotě sekundární složky a hmotnostním 

poměru, případně na periodě. Dále byly uvedeny i některé další zajímavé diagramy, 

které zahrnovaly například teplotu primáru. Kvůli přehlednosti byly většinou 

uvedeny diagramy v omezeném oboru teplot, protože hvězd s vysokou teplotou je 

použito relativně málo. U diagramů, ve kterých se používá perioda, bylo třeba navíc 

vynechat dvojhvězdy s periodami, které byly výrazně odlišné (vyšší) od ostatních 

dvojhvězd v souboru. Celkově je vykreslených diagramů poměrně dost, všechny jsou 

uvedeny níže v kapitolách 3.1 až 3.7. 

 Během vykreslování diagramů bylo z praktických důvodů zvoleno jiné 

označení pro hvězdy s rostoucí a klesající periodou, než jaké bylo použito 

v původních článcích (Hall 1989 a Liao & Qian 2010), konkrétně žlutá značka pro 

konstantní, červená pro rostoucí a zelená pro klesající periody, pro proměnlivou 

změnu periody zůstává označení obdobné (x). 

3.1. Závislosti hmotnostního poměru na teplotě 

sekundáru 

 V souladu s výchozími články jsou jako první uvedeny diagramy využívající 

hmotnostní poměr obou složek dvojhvězdy. Protože na rozdíl od předchozích studií 

jsou na osu x vynášeny efektivní teploty sekundární složky a ne její spektrální typ, 

který není rovnoměrně závislý na teplotě hvězdy (teplotní intervaly odpovídající 

jednotlivým spektrálním typům nemají stejnou velikost), dochází v levé oblasti 

diagramu k výraznému nahuštění hvězd s nižší teplotou (Obrázek 16). 

 Tato nerovnoměrnost je způsobena tím, že efektivní teplota hvězdy je 

nepřímo úměrná její četnosti ve vesmíru, nejpočetnější třídou hvězd jsou červení 

trpaslíci (spektrální typ M) o teplotách přibližně 2700 až 3500 K, kteří představují 

přibližně 70 % všech hvězd ve vesmíru [24]. Oproti tomu hvězdy spektrálních typů 

F, A, B a O tvoří méně než 4 % všech hvězd. V ideálním případě by tudíž zastoupení 

hvězd v diagramu mělo být takové, že nejvíce hvězd bude mít velmi nízkou teplotu a 

směrem k vyšším teplotám bude jejich počet prudce klesat. Důvodem, proč tomu tak 

není, jsou observační možnosti. Nejlépe se pozorují jasné horké hvězdy, v souboru 

má 14% hvězd teplotu vyšší než 6510 K (spektrální typ F5), což je výrazně více než 

je skutečné procentuální zastoupení ve vesmíru. Oproti tomu jsou v souboru pouze tři 

hvězdy (1 %) o teplotě menší než 3500 K (červení trpaslíci), což bude způsobeno 

jejich velmi malou jasností, která velmi komplikuje jejich pozorování, pozorovatelné 

jsou jen nejbližší hvězdy. Z téhož důvodu nebývají pozorovány dvojhvězdy s velmi 

malým hmotnostním poměrem (do 0,1), kdy je sekundární složka málo hmotná, čili i 

málo jasná a těžko pozorovatelná v záři hmotnější a zářivější složky [25]. 

  Právě z toho důvodu byla u většiny diagramů omezena osa x hodnotami 

3000 K až 10000 K. U druhého diagramu (Obrázek 17) byla také vyznačena linie pro 

teplotu sekundáru 6510 K, která odpovídá spektrálnímu typu F5, který je v prvním 
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z výchozích článků (Hall 1989) považován za mezní hranici pro přítomnost 

proměnlivých změn v periodě dvojhvězdy. 

 

 

Obrázek 16 Závislosti hmotnostního poměru na teplotě sekundáru 

 

 
 

Obrázek 17 Závislosti hmotnostního poměru na teplotě sekundáru - výřez 
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Zatímco v první studii (Hall 1989) se v oblasti diagramu, ve které se 

nacházejí hvězdy ranějších spektrálních typů (ohraničené spektrálním typem F5), 

nenacházejí žádné hvězdy s proměnou změnou periody, tak v těchto nových 

diagramech se obdobně jako v novější výchozí studii (Liao, & Qian 2010) tyto 

systémy vyskytují v celé oblasti spolu s ostatními systémy s odlišnými změnami 

period. Podíl dvojhvězd s proměnlivou změnou periody je 76 % pro systémy s menší 

a 51 % pro systémy s větší efektivní teplotou sekundáru než 6510 K. Z těchto dat je 

zřejmé, že hvězdy s chladnější sekundární složkou mají také proměnlivé periody, 

přestože je možno usuzovat, že jich je obecně procentuálně méně než tomu je u 

hvězd s teplejšími sekudáry. Z diagramů dobře patrný význam této hranice je ve 

snižujícím se počtu zkoumaných hvězd v souboru směrem k vyšším teplotám, avšak i 

u hvězd s velmi vysokou teplotou (kolem 30 000 K) dochází ke střídavým změnám 

periody. 

Nové značení monotónních změn se ukázalo být výhodné, protože na rozdíl 

od výše popsaných fenoménů bylo zde možné vypozorovat jiný (i když celkem 

nevýrazný) vztah teploty a změny periody. Rostoucí periody se mírně častěji 

vyskytovaly u dvojhvězd s vyšší teplotou sekundáru a klesající periody u systémů 

s nižší teplotou sekundáru. Rozložení hvězd s konkrétním typem změny periody bylo 

možné zobrazit také na histogramu (Obrázek 18), u kterého se na rozdíl od diagramů 

využívá rozdělení hvězd do jednotlivých spektrálních typů (zařazeno na základě 

tabulky ztotožňující spektrální typy s intervaly efektivních teplot [23]). Z tohoto 

histogramu již není výše zmíněný efekt příliš patrný, ale je zde možné pozorovat jisté 

nahromadění konkrétních monotónních změn (klesající periody kolem typů K4 a G2 

a rostoucí periody kolem typu G9 a hlavně v oblasti typu F). Pokud ovšem byly 

podobné histogramy (Obrázek 19 a Obrázek 20) vykresleny pouze pro monotónní 

změny periody (rostoucí a klesající) a s hrubším rozdělením (M, K, G,…), bylo 

možné proložit závislosti Gaussovou křivkou, z jejichž maxim, které jsou vůči sobě 

posunuté (přibližně o jeden spektrální typ), lze usuzovat, že tu existuje celkový (i 

když malý) posun efektivních teplot sekundárů k větším (rostoucí periody) a 

k nižším (klesající periody) hodnotám. 

Zároveň je patrné, že celkově největší počet zkoumaných hvězd má 

sekundární složku spektrálního typu K (konkrétně K1) a další maximum se nachází 

v oblasti typu F. Takové zastoupení neodpovídá skutečnému spektrálnímu rozložení 

hvězd ve vesmíru a je to více rozebráno v diskuzi. Velmi málo zkoumaných hvězd 

má sekundární složku raného typu (A, B, O) nebo velmi pozdního typu (M). Tyto 

jevy jsou ovšem zřejmě způsobeny výběrovým efektem popsaným výše, tedy 

celkově malým zastoupením v hvězdné populaci a observační nedostatečností. 

 Systémů se stabilní periodou bylo v souboru dost málo, čili nebylo možné 

vypozorovat žádný vztah mezi teplotou a výskytem. 
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Obrázek 18 Rozdělení dvojhvězd podle spektrálního typu sekundáru v závislosti na 

typu změny periody 

 

 
 

Obrázek 19 Rozdělení dvojhvězd s rostoucí periodou podle spektrálního typu a jeho 

proložení Gaussovou křivkou 

 

 
Obrázek 20 Rozdělení dvojhvězd s klesající periodou podle spektrálního typu a jeho 

proložení Gaussovou křivkou 
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3.2. Závislosti periody na teplotě sekundáru 

 Pro zobrazení rozložení sekundárů dvojhvězd byla dále využita perioda 

dvojhvězdy (P), která se vynáší na osu y (místo hmotnostního poměru). K tomuto 

účelu se využily délky periody, které byly uvedené přímo u parametrů jednotlivých 

diagramů na zdrojové stránce [20]. Výhodou použití periody je využití pouhého 

jednoho zdroje pro všechna hodnoty a nevýhodou velký rozptyl hodnot. Z toho 

důvodu bylo potřeba v těchto  diagramech omezit také obor hodnot osy y. Diagram 

bez omezení osy y zde z důvodu nepřehlednosti uveden není, vloženy jsou pouze 

výřezy a to pro periody do pěti dnů (Obrázek 21) a pro periody do jednoho dne 

(Obrázek 22). Omezení osy x je stejné jako u předchozích diagramů. 

 

 

 
 

Obrázek 21 Závislosti periody na teplotě sekundáru - periody do pěti dnů 
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Obrázek 22 Závislosti periody na teplotě sekundáru - periody do jednoho dne 

 

 Z prvního výřezu je patrné, že rozdělení je na větší části plochy podobně 

rovnoměrné jako u diagramů s hmotnostním poměrem, avšak odlišuje se nahuštěním 

hvězd v dolní části diagramu, kde tvoří výraznou hranici v podobě přímky, přičemž 

další méně výrazná linie se nachází těsně nad ní. Ve druhém menším výřezu je 

patrné, že obě linie mají kladný růst, čili pro vyšší teploty je minimální velikost 

periody větší.  

Nakupení bodů zřejmě souvisí s odlišnými charakteristikami jednotlivých 

typů dvojhvězd (algolidy a hvězdy typů W UMa a β Lyrae) a ukazuje, že existuje 

dolní hranice pro velikost periody, která vyplývá z Keplerova třetího zákona (perioda 

závisí na velikosti poloosy, která je pro dotykové systémy dána rozměry obou 

složek). Z toho důvodu se zdálo vhodné dále vykreslit oba typy diagramů zvlášť pro 

každý z těchto typů. 

 

3.3. Závislosti hmotnostního poměru na teplotě 

sekundáru pro jednotlivé typy dvojhvězd 

V případě rozlišení hvězd podle typu, kdy byl vykreslen zvlášť diagram pro 

algolidy (Obrázek 23) a pro hvězdy typu W UMa (Obrázek 24), byly rozdíly 

v diagramech následující. 

Zastoupení systémů s proměnou změnou periody je u obou typů v podstatě 

totožné, ale u hvězd typu W UMa dochází častěji k jednostranným změnám, zvláště 

k nárůstu délky periody. Zatímco u algolid vykazuje monotónní změny periody 14% 

dvojhvězd (8% rostoucí a 6% klesající), pro typ W UMa je to dokonce 33%, 
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konkrétně 23% pro rostoucí a 10% pro klesající změny periody. U typu β Lyrae 

(diagram nezařazen) je také vysoký podíl monotónních změn (31 % celkově). Vyšší 

podíl hvězd s monotónní změnou periody mezi těmito dvěma typy dvojhvězd je 

zřejmě dán tím, že u těchto dvojhvězd dochází častěji k přenosům hmoty mezi 

složkami. 

Obecně je také vidět, že algolidy mají spíše nižší teplotu sekundáru a 

dvojhvězdy typu W UMa spíše vyšší. Nejlépe je to vidět z histogramu (Obrázek 25), 

kde jsou jednotlivé dvojhvězdy zařazeny do skupin podle spektrální složky 

sekundáru (obdobně jako u histogramu zobrazujícím rozdělení hvězd podle změny 

periody). Zde je patrné silné nahromadění algolid u spektrálního typu K a typu W 

UMa u spektrálního typu F. Při dalším zkoumání diagramu je možné vypozorovat 

nárůst hmotnostního poměru obou hvězd v systému s rostoucí teplotou sekundáru u 

algolid a pokles u hvězd typu W UMa. Tento trend je ovšem jen málo patrný, u obou 

typů dosahuje hodnota spolehlivosti pouze kolem 0,1 (pro hvězdy s proměnlivou 

změnou periody, pro ostatní bylo číslo vyšší hlavně z důvodu nižšího počtu hvězd). 

Hvězd typu β Lyrae je v databázi celkem málo, proto pro ně zde není uveden 

samostatný diagram, avšak z vytvořeného histogramu je patrné, že jejich sekundární 

složky jsou rozloženy rovnoměrně v celém oboru efektivních teplot obvyklém pro 

hvězdy. 

 

 
 

Obrázek 23 Závislost hmotnostního poměru na teplotě sekundáru – algolidy 
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Obrázek 24 Závislost hmotnostního poměru na teplotě sekundáru -  typ W UMa 

 

 
Obrázek 25 Rozdělení dvojhvězd podle spektrálního typu sekundáru pro algolidy     

a hvězdy typu β Lyrae a W UMa 
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(Obrázek 26) a dvojhvězdy typu W UMa (Obrázek 27) nebylo vhodné omezit osu x, 

na níž se vynáší efektivní teplota, protože tyto hvězdy mají často velmi horkou 

sekundární složku. Tentokrát byl pro každý typ použit pouze jeden výřez ve smyslu 

rozsahu period a to konkrétně do pěti dnů u algolid, do jednoho dne pro hvězdy typu 

W UMa, a do tří dnů pro hvězdy typu β Lyrae. 

 U těchto diagramů je zajímavé porovnávat prosté rozmístění hvězd 

v diagramech bez ohledu na typ proměnnosti periody (což již bylo prodiskutováno 

v předchozí kapitole). Zatímco u algolid jsou hvězdy rozmístěny celkem rovnoměrně 

(zaplňují velkou oblast uprostřed diagramu), u hvězdy typů W UMa a β Lyrae 

vykazují data rostoucí závislost (přestože u β Lyrae je málo viditelná). Tyto dva typy 

dvojhvězd zřejmě tvoří již zmíněné linie v diagramu obsahujícím všechny hvězdy 

bez ohledu na typ v kapitole 3.2.  

 

 
 

Obrázek 26 Závislost periody na teplotě sekundáru - algolidy 
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Obrázek 27 Závislost periody na teplotě sekundáru - typ W UMa 

 

 
 

Obrázek 28 Závislost periody na teplotě sekundáru - typ β Lyrae 
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pozorování, přičemž za dělící hranici se bere 100 let. Z diagramů je patrné, že hvězd 

s krátkou dobou pozorování je výrazně více, což komplikuje porovnávání četnosti 

hvězd s jednotlivými typy proměnnosti periody, ale už od pohledu na diagramy se 

zdá, že dvojhvězd s monotónní periodou je více v diagramu s kratšími délkami 

pozorování. 

  Určením procentuálního zastoupení hvězd s monotónní změnou se ukázala 

být tato domněnka správnou, zatímco soubor s hvězdami s kratší dobou pozorování 

obsahuje 30% hvězd s monotónní změnou periody (i s konstantní periodou), 

v souboru s hvězdami s délkou pozorování přes sto let je to pouze 20%.  

 Tento efekt mohl být způsobený tím, že mnohé hvězdy během krátké doby 

pozorování nestačily změnit charakter změny periody (byly pouze ve fází nárůstu 

nebo naopak poklesu délky periody) a tudíž jsou ve skutečnosti hvězdami 

s proměnlivou periodou. U hvězd s dlouhou dobou pozorování bylo více času, aby 

došlo ke změně charakteru změny periody. Vzhledem k tomu, že proměnlivé změny 

periody mohou být způsobeny přítomností třetího tělesa v systému, je opravdu 

možné, aby ke změnám docházelo i velmi pomalu, protože mnohá takováto tělesa 

mají dobu oběhu kolem společného těžiště dlouhou desítky i stovky let. [26] 

 

 
Obrázek 29 Závislost hmotnostního poměru na teplotě sekundáru - t do 100 let 
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Obrázek 30 Závislost hmotnostního poměru na teplotě sekundáru - t přes 100 let 

 

3.6. Závislost hmotnostního poměru na periodě 

 Další zajímavou závislostí je vztah hmotnostního poměru a periody. Ve 

vykresleném diagramu (Obrázek 31) jsou vidět jistá výrazná seskupení bodů. 

Nejvýraznější je ostrá přímá hranice pro periodu přibližně 0,3 dne a dvě zužující se 

větve, které vedou od oblasti s periodou jednoho dne směrem k delším periodám. Ve 

vertikálním směru se větve nacházejí kolem hodnot hmotnostního poměru 0,2 a 0,9. 

V tomto diagramu ovšem nebylo pozorováno žádné význačné nakupení bodů podle 

typu změny periody. 

 Při vykreslení podobného diagramu (Obrázek 32), ve kterém jsou ale hvězdy 

rozdělené podle typu, je výrazně patrné rozdělení bodů. Ostrá hranice pro P≈0,3 dne 

je tvořena hvězdami typu W UMa, což je způsobeno tím, že obě složky těchto 

dvojhvězd si jsou velmi blízké (kontaktní dvojhvězdy) a tudíž mají nejkratší možné 

periody, aniž by splynuly (popsáno v odstavci 3.2). Obě výše zmíněné větve jsou 

tvořeny algolidami, přičemž dolní větev zřejmě představuje klasické algolidy, které 

mají obecně různou hmotnost složek, a horní větev zahrnuje druhý typ algolid, 

jejichž primární a sekundární minima ve světelné křivce dosahují podobných 

hloubek, což naznačuje, že jsou si obě složky podobné jasností a rozměry, tudíž i 

hmotností. Hvězdy typu β Lyrae tvoří další méně výraznou linii za hvězdami typu W 

UMa a směrem k vyšším periodám směřují do horní větve. 
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Obrázek 31 Závislosti hmotnostního poměru na periodě 

  
Obrázek 32 Závislosti hmotnostního poměru na periodě pro pro algolidy a hvězdy 

typu β Lyrae a W UMa 

 

3.7. Diagramy zahrnující teplotu primáru 

 Vzhledem k tomu, že společně s dosud používanou efektivní teplotou 

sekundární složky byla získána i teplota primární složky, zdálo se užitečné vytvořit i 

další diagramy, které zahrnují teplotu primáru. 
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3.7.1. Vztah teplot primáru a sekundáru 

 Podobně jako v předchozím případě, i zde byly vykresleny oba typy 

diagramů, jak pro různé změny periody (Obrázek 33), tak i pro různé hvězdné typy 

(Obrázek 34).  

 Nejvýraznějším znakem diagramu je nahuštění hvězd v linii vedoucí přibližně 

diagonálně směrem od nejnišších teplot k nejvyšším teplotám obou složek. Pod tou 

to linií se žádné body nenachází, protože hvězda s vyšší teplotou je zde brána za 

primární složku, protože v článcích často nebyly teploty hvězdy označovány jako T1 

a T2 (teploty primáru a sekundáru), ale jako Th a Tc (teplota teplejší a chladnější 

složky). Dále se hvězdy nacházejí v přibližně oválné oblasti nad diagonální linií. 

Rozložení hvězd s různými typy změny periody v prvním diagramu je celkem 

rovnoměrné. 

 Z druhém diagramu je zjevné, že diagonální linie je tvořena hlavně hvězdami 

typu W UMa, které se jinde takřka nevyskytují. Tento jev je způsoben podobnými 

teplotami obou složek. Druhé dva typy se vyskytují rovnoměrně.  

 

 
 

Obrázek 33 Závislosti teploty primáru na teplotě sekundáru 
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Obrázek 34 Závislosti teploty primáru na teplotě sekundáru pro algolidy a hvězdy 

typu β Lyrae a W UMa 

 

3.7.2. Závislosti hmotnostního poměru na podílu teplot 

 V tomto diagramu jsou zobrazeny závislosti hmotnostního poměru na podílu 
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ukazuje, že dvojhvězda, která má hmotnostní poměr blízký jedné, má také obvykle 

podobné teploty obou složek, a obdobně pro velmi rozdílné teploty a malý 

hmotnostní poměr. Obrácená implikace obecně neplatí, tudíž složky s rozdílnými 

hmotnostmi mohou mít podobnou teplotu. 

 Z charakteristických vlastností různých hvězdných typů, které byly zmíněny už 

dříve, lze usoudit, že nahuštění u pravé strany diagramu je tvořeno hlavně hvězdami 

typu W UMa, a oblast ve středu trojúhelníku zase algolidami a hvězdami typu β 

Lyrae. 
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Obrázek 35 Závislosti hmotnostního poměru na podílu teplot 
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4. Diskuze 
  

 V této práci bylo potřeba nejprve určit typ změny periody pro velké množství 

zákrytových dvojhvězd pomocí jejich O-C diagramů, což se provedlo prostým 

procházením diagramů a určením charakteru změny periody pouhým pohledem bez 

použití žádných automatických algoritmů. Potom bylo potřeba najít ve vědeckých 

článcích informace o efektivní teplotě (přednostně sekundáru, ale nalezeny byly vždy 

i teploty primáru) a hmotnostním poměru obou složek. Následně bylo již možné 

vykreslit podobný diagram jako ve studiích (Hall 1989, Liao & Qian 2010), na 

jejichž základě byla napsána i tato práce. Protože k dispozici byly i další informace, 

byly vykresleny i další diagramy (v závislosti na periodě či typu dvojhvězdy atd.). 

 Pro většinu zákrytových dvojhvězd, pro které existují data o časech minim a 

tím pádem i výchylce periody, není dost dat, aby bylo možno jasně posoudit, jaký 

charakter mají její změny periody, často šlo jen o několik datových bodů. I u 

vyhodnocování dostatečně podložených diagramů byl problém s přesným určením 

charakteru změny periody, často se mohlo stát, že za zkoumaný časový úsek se 

hvězda nacházela pouze v jedné fázi (růst nebo pokles délky periody) a tudíž, že 

hvězda se zdánlivě monotónní změnou periody patří nakonec mezi hvězdy s 

periodou proměnlivou. Tato možnost je naznačena v kapitole 3.5 v porovnání hvězd 

s dlouhou dobou pozorování (přes sto let) a krátkou dobou (do 100 let). V první 

skupině je podíl hvězd s monotónní změnou periody (včetně konstantní) 20%, ale 

v druhé je to už 30%. Dalším faktem, který by mohl zkomplikovat určení charakteru 

změny periody, je přítomnost měření pořízených různými detekčními metodami 

(vizuální, fotografické, CCD), ze starších dat, pořízených hlavně vizuálně mnohdy 

nešlo nic usuzovat. Často se objevovaly diagramy, které ještě před několika lety 

musely poukazovat na monotónní charakter změny periody, ale v posledních datech 

je vidět jasná tendence k proměnlivé periodě, měření se výrazně odchylují od 

parabolického trendu (XY Boo, TZ Eri) Tento fakt tím pádem, podobně jako 

rozdílné zastoupení monotónních změn pro různé délky měření, naznačuje, že 

spousta dvojhvězd, jejichž perioda je klasifikována jako monotónní, má ve 

skutečnosti periodu proměnlivou. 

 V případě proměnlivých period vykazovaly diagramy velké rozdíly ve tvaru 

závislosti, v souboru se vyskytovaly jak celkem pravidelné sinusoidní křivky, které 

naznačují přítomnost třetího tělesa v systému, tak i různě složené, například 

sinusoida na parabole (ST Per, CL Aur), až velice chaotické křivky obsahující velké 

a malé výchylky v jednom diagramu (XZ And), ostré změny (TZ Boo, Z Dra) a 

podobně, které budou zřejmě způsobeny magnetickým polem, či složením s dalšími 

příčinami (třetí těleso, přenos hmoty). Hvězd s konstantní periodou bylo velmi málo 

a ani u nich není jejich charakter periody jistý, je možné, že změny periody jsou 

příliš malé na to, aby byly bezpečně pozorovány. 

 Během procházení diagramů byla zaznamenávána další charakteristika, 

kterou jsem se snažila vyjádřit přesnost diagramů, která byla velmi různorodá, 

konkrétně relativní množství datových bodů ϕ. V tomto případě byl také vykreslen 
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diagram (nezařazen) popisující závislosti hmotnostního poměru na teplotě sekundáru 

pro různé typy změny periody, přesněji dva, každý pro jiný obor hodnot ϕ, ale 

neukázaly nic jiného než diagramy se všemi hvězdami. Jistý rozdíl byl pozorován při 

prostém určení podílu hvězd s proměnlivou periodou. V prvním souboru byly hvězdy 

se středním množstvím bodů (*) a v druhém s velkým (v a V). Výsledné podíly 

proměnlivých hvězd v obou souborech jsou 64% a 80%. Větší množství dat pro 

hvězdy s proměnlivou změnou periody je možná dáno prostě tím, že takové hvězdy 

jsou častěji zkoumané, čili je to zřejmě pouze jen výběrový efekt. Vzhledem k výše 

popsanému se nezdá pravděpodobné, že by nestejná kvalita jednotlivých diagramů 

výrazně ovlivnila výsledky. 

 Dalším problémem bylo dohledat informace, k mnohým hvězdám se to 

nepodařilo vůbec (pro méně než 5 % hvězd). U jiných zase bylo k dispozici více 

zdrojů s různými hodnotami, přičemž hodnoty hmotnostního poměru se od sebe lišily 

více, než hodnoty efektivních teplot obou složek. Většinou se hodnoty teploty 

z různých zdrojů lišily o několik stovek kelvinů, průměrná odchylka (určená z těch 

hvězd, pro něž bylo možné informaci o teplotě získat z více zdrojů) je kolem 5 %. 

Odchylka pro hmotnostní poměr, získaná obdobným způsobem, se pohybuje kolem 

15%, čili je větší, než pro teploty. Stáří článků bylo také velmi různorodé (i desítky 

let), lze usuzovat, že nejpřesnější data pocházejí z konkrétně zaměřených článků 

(často jen jedna hvězda) nejnovějšího data vydání. U některých hvězd byly teploty 

určeny ze spektrálních typů, kde prvním problémem byl fakt, že takto určená teplota 

je méně přesná, a druhým ten, že při určování se předpokládalo, že se všechny tyto 

hvězdy nacházejí na hlavní posloupnosti, čímž mohlo dojít k výraznému posunu 

v hodnotách v případě jiných luminozitních tříd. Obdobný problém je i u hvězd, kde 

se použila luminozita. Naštěstí těchto hvězd není v souboru mnoho. 

 Protože na rozdíl od předchozích studií byly použity efektivní teploty 

sekundáru místo jeho spektrálního typu, bylo potřeba pro větší přehlednost většinu 

grafů ořezat ve směru osy x. Z vykresleného diagramu (Obrázek 17) pro závislosti 

hmotnostního poměru na efektivní teplotě sekundáru vyplývá, že spektrální typ F5 

(6510 K) není hraničním typem pro sekundáry dvojhvězd s proměnlivou periodou. 

Podíly těchto hvězd v celkovém souboru jsou 76 % (pro sekundáry chladnější než 

6510 K) a 51% (pro sekundáry s teplotou vyšší či rovnou 6510 K). Dokonce všechny 

hvězdy v souboru, které mají teplotu sekundáru kolem 30 000 K, mají proměnlivou 

periodu. Při prohlížení zastoupení sekundárů s klesající nebo s rostoucí periodou se 

zdálo, že jejich rozložení není rovnoměrné, ale že hvězdy s klesající periodou jsou 

v diagramu posunuty v průměru k nižším teplotám sekundáru a hvězdy s rostoucí 

periodou k vyšším teplotám sekundáru. Pro ověření tohoto jevu byly vykresleny také 

histogramy, přičemž z diagramů pro monotónní změny (Obrázek 19 a Obrázek 20) je 

vidět, že tento trend má oporu v datech. Z prvního histogramu (Obrázek 18) je dobře 

vidět celkové rozdělení hvězd v souboru podle teploty sekundáru. Pokud by toto 

rozdělení odpovídalo známému zastoupení hvězd ve vesmíru, musela by většina 

hvězd být spektrálního typu M, který zde téměř chybí. Toto je způsobeno výběrovým 

efektem špatné detekovatelnosti těchto slabě zářících hvězd. Zároveň je v souboru 

procentuálně více hvězd raných spektrálních typů (F, A, B, O), než odpovídá jejich 
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zastoupení ve vesmíru, což je naopak způsobeno jejich vysokou zářivostí a tím 

pádem i možností detekce i na větší vzdálenosti. 

 Dále byly vykresleny i další diagramy, které vesměs poukazovaly buď na 

výběrové efekty v určování proměnlivosti hvězdy (popsáno výše), nebo na zajímavé 

vlastnosti různých typů dvojhvězd (algolidy a hvězdy typu β Lyrae a W UMa).  

 V diagramech, které zahrnují periodu dvojhvězdy, je patrná dolní hranice pro 

velikost periody, která vyplývá z Keplerova zákona, pokud by oběžná doba byla 

kratší, středy hvězd by k sobě byly blíže, než součet jejich poloměrů a hvězdy by 

splynuly. Čím vyšší teplota sekundáru, tím delší musí být mezní perioda (teplejší 

hvězdy mají na hlavní posloupnosti větší poloměry). V diagramu, kde jsou body 

označeny podle typů dvojhvězdy (Obrázek 32), je vidět, že tato hranice je tvořena 

především hvězdami typu W UMa, které jsou kontaktní a tudíž mají velmi krátké 

periody. 

Při vykreslení výchozího diagramu pro jednotlivé hvězdné typy se ukázalo, že 

sekundáry algolid mají v průměru nižší teplotu než sekundáry W UMa, což je také 

dobře vidět v histogramu (Obrázek 25). Důležitějším poznatkem je ovšem fakt, že 

algolidy vykazovaly méně často monotónní změny periody, pro algolidy je jejich 

podíl 14 % a pro hvězdy typu W UMa a β Lyrae je to 33 % a 31 %. Tento jev je 

zřejmě způsoben přenosem hmoty mezi oběma složkami těchto dvojhvězd. 
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Závěr 
  

 Cílem práce bylo zopakovat průzkum, který byl proveden už ve dvou 

předchozích studiích na toto téma (Hall 1989, Liao & Qian 2010). V první z nich 

bylo uvedeno, že může existovat hraniční spektrální typ sekundárního typu složky 

pro přítomnost proměnlivých změn v periodě dvojhvězdy, které se zde mají 

vyskytovat pouze v případě pozdnějších (chladnějších) sekundárů. V této studii byl 

touto hranicí spektrální typ F5 . Ve druhé, novější studii se oproti tomu nacházejí 

proměnlivé periody i u dvojhvězd s ranými spektrálními typy.  

 V této práci, kde se místo spektrálního typu používala efektivní teplota, bylo 

ukázáno, že tato hranice (T2=6510 K) zřejmě nemá žádný takovýto význam, hvězdy 

s proměnlivou změnou periody se nacházely i za touto hranicí. 

 Oproti tomu byl pozorován jiný, i když nevýrazný trend. Rostoucí periody se 

nacházely častěji u hvězd s vyšší efektivní teplotou a klesající u hvězd s nižší 

efektivní teplotou sekundáru. Také se ukázalo, že monotónní změny periody jsou 

přibližně dvakrát častější pro hvězdy typu β Lyrae a W Ursa Majoris než pro 

algolidy. 

 Ukázalo se, že zdánlivá nepřítomnost dvojhvězd s proměnlivou změnou 

periody a horkým sekundárem nad 6510 K může být způsobena výběrovým efektem, 

kdy se během příliš krátké době pozorování neprojeví proměnlivost periody, která se 

poté zdá být monotónní. 
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