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Abstrakt

Nazev prace: Exoplanety
Autor: Jiii Kliner
Katedra: Astronomicky ustav UK
Vedouci diplomové prace: Doc. RNDr. Marek Wolf, CSc.
e-mail vedouciho: wolf@Qcesnet.cz
Abstrakt: Prace se zabyva shrnutim dosavadnich poznatki o vyzkumu extrasolar-
nich planet, pfedevsim souhrnem soucasnych metod jejich detekce. Pomoci 65cm da-
lekohledu v Ondfejové byl naméren zakryt hvézdy TrES-1 exoplanetou. Jednalo se
teprve o druhé pozorovani tranzitu exoplanety z tizemi Ceské republiky. Pomoci
programu Phoebe byly spocteny parametry systému a ty pak srovnany s dosud
publikovanymi hodnotami.
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Abstract

Title: Exoplanets
Author: Jiii Kliner
Department: Astronomical Institute of the Charles University
Supervisor: Doc. RNDr. Marek Wolf, CSc.
Supervisor’s e-mail address: wolf@Qcesnet.cz
Abstract: In this diploma thesis is contained an overview of the current knowledge
about extrasolar planets and especially the overview of the current techniques of
their detection. It was observed one full transit of the star TrES-1 by a exoplanet on
the 65cm telescope on Ondrejov. It was only the second observation the transit from
the Czech Republic. It was estimated the parameters of the system and compared
with as yet publicated values.
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Uvod

Clovék je obdafen touhou poznavat a objevovat stéle nova mista a véci. Uz od sta-
roveku se spekuluje o jinych planetarnich systémech a s tim spojené existenci zivota
jinde ve vesmiru. Epicuros (341-270 pf. n. l.) tvrdil, Ze existuje nekonené mnoho
svéti, podobnych tomu nasemu, i naprosto odlisnych. Naproti tomu jeho soucasnik
Aristoteles byl skalopevné presvédcéen, Ze nemuze byt vice svéti nez jeden. Koncem
16. stoleti Giordano Bruno povazoval Slunce jen za jednu z mnoha hvézd ve vesmiru,
kolem kterych obihaji planety. VSechny jeho domnénky byly ovSem zejména filozo-
fickymi myslenkami bez jakéhokoli realného matematického ¢i fyzikalniho podkladu.
Prvni fyzikalni modely vyvoje Slune¢ni soustavy zacaly vznikat az ve druhé poloviné
18. stoleti. Zakladni kameny nebularni teorie, popisujici vznik planetarni soustavy,
polozili Immanuel Kant a pozdéji Pierre S. Laplace. Az v poloviné dvacatého stoleti
byly vyvinuty dostatecné presné metody, jak tyto planety objevit.

Prvni kapitola se zabyva pirehledem extrasolarnich planet, vznikem planetarnich
systému a predevsim detekénimi metodami, jakych pfesnosti jednotlivé metody do-
sahuji a jaké by v budoucich kosmickych projektech mohly byt.

Jednou z velmi slibnych metod na hledani exoplanet je metoda tranzitivni fo-
tometrie. Spole¢né s metodou radialnich rychlosti tak lze ziskat kompletni cha-
rakteristiky planety. Na hledani parametrti z naméfenych svételnych kiivek jsem
pouzil program Phoebe, ktery slouzi predevsim k modelovani svételnych kiivek za-
krytovych dvojhvézd, ale jednim z cili této prace byl pokus o aplikaci i na systém
hvézda—exoplaneta. O ném je pojednano v druhé kapitole.

Prvni exoplaneta, kterd byla pfimo objevena metodou hledéni tranzitd, byla
TrES-1 b. Zaslouzili se o to v roce 2004 Alonso a spol., kdyZ pozorovali tranzit pla-
nety velikosti Jupiteru pfes relativné jasnou hvézdu v souhvézdi Lyry. Treti kapitola
podava informace o tomto prvnim méfeni a shrnuje dalsi nasledna pozorovani na
podzim téhoz roku a vse, co je v soucasnosti o tomto systému znamo.

V ramci diplomové prace jsem méril zakryt hvézdy TrES-1 exoplanetou pomoci
65cm dalekohledu v Ondrejové. Ze ziskané svételné kiivky a svételnych kiivek od
jinych autori jsem se pomoci programu Phoebe snazil spocitat a spfesnit zakladni
parametry této soustavy. Ctvrta kapitola obsahuje tabulku vypoctenych hodnot
a jejich srovnani s jinymi autory.



Kapitola 1

Extrasolarni planety

V pozorovatelném vesmiru jsou stovky bilionti galaxii a kazda obsahuje zhruba
10! hvézd. Do pocéatku 90. let minulého stoleti bylo spolehlivé zndmo pouhych de-
vét planet v nasi slunecni soustaveé. Uz od poloviny dvacatého stoleti se o existenci
planet mimo slune¢ni soustavu vazné uvazovalo. Dostaly nazev extrasolarni planety,
zkracené exoplanety. Detekéni metody v té dobé vsak byly natolik nepfesné, Ze ne-
dokazaly takova télesa odhalit. Prvni planeta mimo slune¢ni soustavu byla objevena
zcela necekané Wolszczanem a Frailem v roce 1991. Detekovali planetu u pulsaru
PSR 1257+12, coz je rychle rotujici neutronova hvézda o hmotnosti 0,3 M. Diky
vysoké pravidelnosti ptichodu pulst byly odhaleny malé odchylky zptisobené plane-
tami mensimi nez Zemé. Dnes jsou u tohoto pulsaru znadmy ctyti exoplanety. Stale
vsak neni jasné, jak planety u pulsart vznikaji. Také podminky pro zivot tam jsou
vyrazné odlisné nez u planet kolem Slunci podobnych hvézd. Dnesni definice TAU
rika, Ze exoplanety jsou télesa s hmotnosti mezi hmotnosti Pluta a patnacti nasob-
kem hmotnosti Jupitera, ktera se nachazeji mimo slunecni soustavu a obihaji télesa,
ktera ve svém nitru produkuji energii pomoci termonuklearnich reakci. Podle této
definice tak prvni télesa objevena u pulsaru nejsou fadnymi exoplanetami.

Prvni objev exoplanety kolem Slunci podobné hvézdy ucinili Mayor a Queloz
v roce 1995, kdyz detekovali planetu hmotnosti Jupitera obihajici kolem hvézdy
51 Pegasi. Ze sinusoidalnich variaci kiivky radidlnich rychlosti urcili orbitalni peri-
odu, hlavni poloosu drahy a minimalni hmotu planety (M, siné, kde i je neznamy
sklon drahy). Velkym pfekvapenim bylo, Ze planeta obihd kolem hvézdy ve vzda-
lenosti 0,05 AU s periodou 4,23 dne. S rostoucim poc¢tem objevenych planet bylo
jasné, ze tak kratka perioda tak hmotné planety neni nikterak vyjimecna. Zde je ale
také treba Tici, Ze tyto planety jsou objevovany metodou méfeni radidlnich rychlosti,
ktera je nejcitlivéjsi praveé na detekci hmotnych planet blizkych ke hvézdé. Jde tedy
o vybérovy jev, kdy méné hmotné planety zatim nejsme schopni detekovat.

V soucasné dobé je u hvézd podobnych Slunci znamo 176 exoplanet v 152 plane-
tarnich systémech, z toho je 18 multiplanetarnich systémt. Maji hmoty (M, sin+)
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Obrazek 1.1: Zavislost excentricity exoplanet na velké poloose

v rozmezi 0,023 — 17,4 My, orbitalni periody 1,2 az 4517,4 dni a hlavni poloosy drah
v intervalu 0,0208 — 5,257 AU. Tietina téles obiha kolem hvézdy ve vzdalenosti
mensi, nez je velkd poloosa drahy Merkuru. Teoretické vysledky ukazuji, Ze tato té-
lesa nemohla vzniknout v tak malé vzdalenosti od matefské hvézdy. Diky gravitacni
interakci planety s akrecnim diskem nebo okolnimi planetami tedy planeta nejspise
migruje k centralni hvézdé. Podle souc¢asnych modelt se vSak migrace musi vcas za-
stavit nebo alespon zpomalit. Svoji roli zde hraje pravdépodobné magnetické pole
akrecniho disku, slapové piisobeni matefské hvézdy nebo prenos hmoty z planety na
hvézdu. Planety blizké své mateiské hvézdé obihaji po témér kruhovych drahéch,
naopak témér polovina exoplanet ma vyrazné ekcentrickou trajektorii s e>0,3, exis-
tuji pfipady i s excentricitou 0,9 (viz obrazek 1.1). ZvySeni excentricity je mozné
vysvétlit napf. vzajemnou interakci planet ve vicenasobném planetarnim systému,
migraci planet do stfedu soustavy nebo vlivem blizkého hvézdného privodce. Po-
moci fotometrické metody muzeme ziskat konkrétni hmotnosti exoplanet a pak urcit
jejich hustotu. I tyto charakteristiky planet vSak nabyvaji velkého rozpéti hodnot
a nijak se nepodobaji planetdm ve slunecni soustavé, jak doklada obrazek 1.2.

1.1 Vznik planetarnich systému

Ve standartnim modelu vzniku hvézd se hvézdy formuji z gravitacnich nestabilit
v mezihvézdnych oblacich plynu a prachovych zrn, vedoucich ke kolapsu a fragmen-
taci (viz napt. [46] a [6]). Casné faze, kdy gravitaéné vdzana energie systému pievysi
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Obrazek 1.2: Hustoty tranzitujicich exoplanet, zavislost hmotnosti planet na polo-
méru, ¢tverecky oznacuji Jupiter a Saturn

termalni energii a oblast se za¢ne smrstovat, s efekty jako je hvézdnd rotace a mag-
netické pole, nejsou jesté dostatecné pfesné znamy. Pro oblak s pocatecni rotaci
vede gravitacni kolaps diky zakonu zachovani momentu hybnosti k zplosténi sys-
tému s vysokym pomeérem dvou a vice hvézdnych systémii. Vyvoj samotné hvézdy
je slozen ze t¥i zakladnich fazi: 1, kolaps rozsahlého oblaku plynu a prachovych zrn
ze zbytktd byvalych hvézd a rannych fazi vesmiru diky samogravitaci. Material se
akumuluje prevazné ve stiedu centralni protohvézdy. Také se formuje tenky disk ko-
lem vznikajici hvézdy. 2, Nasleduje pad plynu a prachu z disku na centralni objekt,
stlaceny plyn ve stfedu se ohtiva, az se zapali nuklearni reakce. 3, Ze zbytkl okolni
hmoty se formuji planety. Proces konc¢i, kdyz vSechen plyn byvalé mlhoviny unikne
do mezihvézdného prostoru nebo spadne na centralni hvézdu. Vysledna hvézda zafi
diky nuklearni fazi, stabilni hofeni vodiku nastava pro télesa s hmotnosti vétsi nez
0,08 Mg, (tato hodnota je vSak zavislad na poc¢ateénim chemickém sloZeni). Objekty
s hmotnostmi mezi 12 — 80 Mg, (0,01 — 0,08 M) jsou hnédi trpaslici, ktefi zari diky
termalni energii s vykonem L ~ 10™* — 107° L, (viz [51],[9],[3]).

V prvni fazi tvorby planet se prachové ¢astice a ledova zrnka shlukuji na makro-
skopické objekty ve velikostech fadu 0,01 — 10 m, které obihaji protohvézdu ve stej-
ném smeéru a ve stejné roviné. Jejich dalsi kolize vedou k formovani planetisimal,
asi kilometr velkych téles. Gravitacni interakce mezi témito objekty vedou k dalsim
zménam jejich orbit, coz mé za nasledek kolize, pti kterych vznikaji mnohem vétsi
objekty, tzv. embrya. Ve vnéjsich a chladnéjsich oblastech disku, kde mohou plyny



kondenzovat, vznikaji planetarni zarodky az nékolik milioni let. Kdyz ziskaji dosta-
tek hmoty (asi 10ndsobek hmotnosti Zemé), je jejich gravitacéni ptitazlivost natolik
velké, aby z okolniho prostoru akumulovaly zbyly plyn a postupné zvysovaly hmot-
nost. Tento proces (viz [5]) vede ke vzniku velkych plynnych planet (ve slunecni
soustavé napi. Jupiter a Saturn). Ve vnitini ¢asti disku, kde vysoké teploty nedo-
voli plynnym latkam kondenzovat, vytvari silikatové castice postupné mensi planety
podobné Zemi.

1.2 Detekéni metody

V soucasné dobé je detekce extrasolarnich planet zalozena predevsim na nepiimych
metodach. Tyto metody vychazeji z dynamickych ucinki planety na mateiskou
doposud objevenych exoplanet byla odhalena metodou radialnich rychlosti. Detekce
planet s hmotnosti mensi, nez je hmotnost Jupiteru, timto zptisobem je vsak znac¢né
omezena, takze je tifeba dalSich metod k odhaleni méné hmotnych planet uvnitt
tzv. obyvatelnych zén.

Pro popis systému hvézda a planeta si zavedeme tyto veli¢iny: hmotnost M, po-
lomér R a svitivost L s indexy * nebo p odpovidajici hvézdé, resp. planeté. Dalsimi
parametry jsou orbitalni perioda P, hlavni poloosa drahy a, excentricita e, sklon
dréhy ¢ (coz je thel vektoru momentu hybnosti s kladnym smérem osy z, pokud ro-
vina pohledu je zy; i = 90°, pokud se divame kolmo na dréhu) a kone¢né vzdélenost
od slunecni soustavy d.

1.2.1 Prfimé zobrazeni

Promitani extrasolarnich planet znamena detekci bodového zdroje objektu vidéného
v odrazeném svétle materské hvézdy. Pomér jasnosti planety ke hvézdé zavisi na
velikosti planety, jeji vzdalenosti od hvézdy a také na rozptylovych vlastnostech
planetarni atmosféry. Pro odrazené svétlo vinové délky A plati (viz [39]):

b0 (5) (1)

kde p(\, «) predstavuje funkei zévislou na orbitalnim sklonu i a zdrojich rozptylu
v planetarnich atmosférach. « je tthel mezi hvézdou a pozorovatelem nachazejicim
se na Zemi, jaky by vidél jiny nezavisly pozorovatel z planety. Rozptylové vlastnosti
jsou charakterizovany geometrickym albedem p, coz je tok zareni z planety pii o = 0
porovnany s tokem z plné rozptylujiciho disku stejného praméru (viz [23]).

Tato metoda nardzi na dva zévazné problémy. Je tfeba rozlisit velmi malou
thlovou vzdalenost, ve které planeta kolem mateiské hvézdy obihd, a soucasné vy-
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poradat se s velkym rozdilem jasnosti obou téles, protoze planeta pouze odrazi
zéfeni matetské hvézdy. Pomér L,/ L, je velice maly, je f4du 10~% pro planetu ve-
likosti Jupitera v apocentru eliptické drahy. Pokud bychom se divali dalekohledem
ze Zemé a planeta by byla od hvézdy vzdalena 1 arcsec (dale jen as; odpovidé to
Jupiteru pozorovanému ze vzdélenosti 5 pc), signal planety by byl vnoren do foto-
nového sumu dalekohledu. Dalsim problémem je tzv. seeing, ktery vznika turbulenci
vzduchu v zemské atmosfére. Ziskani pfimého obrazu planety je tedy z pozemskych
meéreni zatim nemozné.

Lepsi pozemska méreni by mohla byt ziskana pouzitim adaptivni optiky, ktera se
v poslednich letech rychle zdokonaluje. Programy na pozemskych observatoiich vy-
uzivajici adaptivni optiku (Very Large Telescope Evropské Jizni Observatofe nebo
Keckuv teleskop na Havaji) by mohly detekovat obii planety kolem nékolika bliz-
kych jasnych hvézd. Nejslibnéjsi moznosti primého zobrzovani jsou ale pfece jen
z kosmu. ESA planuje vypusténi Darwinova Infracerveného Kosmického Interfero-
metru, ktery by mohl detekovat planety velikosti Zemé kolem 100-200 hvézd do
vzdalenosti 15-20 pc. NASA uvazuje o 75-1000 m infracerveném interferometru
TPF (Terrestrial Planet Finder). Bracewell & MacPhie (viz [7]) pfisli s myslenkou
tzv. nulovaci interferometrie, kdy se zlepsi kontrast planety vici hvézdé az o fak-
tor 10°. Svétlo ze dvou nebo vice malych apertur (typicky 20-50 m vzdalenych)
je kombinovano tak, ze hvézdné zareni interferuje destruktivné na Sirokém rozsahu
vlnovych délek, zatimco svétlo planety interferuje konstruktivné. Rotace interfeto-
metru kolem vlastni osy dovoli detekovat slabou planetu ze signalu modulovaného
rotacni frekvenci.

1.2.2 Metoda radialnich rychlosti

Vétsina planet u blizkych hvézd byla odhalena diky vysoké presnosti méteni radidl-
nich rychlosti. Princip metody spociva v méreni pohybu hvézdy ve sméru zorného
paprsku (tzv. radialni rychlosti) pomoci Dopplerova posuvu spektralnich ¢ar. Pro
radialni rychlost plati vztah
v _AA (1.2)
C )\0
kde ¢ je rychlost svétla, A\ naméfeny posuv vinové délky a Ay laboratorni vinova
délka této spektralni cary. Metoda soucCasné vyuziva az stovku spektralnich car
hvézdy. Amplituda krivky radidlnich rychlosti hvézdy o hmotnosti M, za piitom-
nosti planety s hmotnosti M, sin, s orbitalni periodou P a excentricitou drahy e
je:

1/3 o
o 27G\ M, sini 1 ‘ (1.3)
P (M, + M,)?3 (1 — e2)1/?
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V kruhové draze jsou zmény radidlni rychlosti sinusoidalni. Pro M, < M, se am-
plituda K redukuje na tvar (viz napf. [12]):

P N\ Y M, sind M\
K=284(— L - ! 1.4
o) ) Ge) om0
kde P a a jsou dany tietim Keplerovym zékonem:
a \32 [ M.\ ?
P= ( ) - let. 15
1 AU (M@) ¢ (1.5)

Pro piipad Jupitera obihajiciho kolem Slunce je K = 12,5 m s~! s periodou

11,9 let. Pro Zemi by to ¢inilo zhruba K = 0,1 m s~!. Radidlni rychlosti posky-
tuji pouze dolni odhad hmotnosti planety M, sini, ne piimo M, nebot sklon i je
obecné neznamy. Ackoliv amplituda kiivky radialnich rychlosti nezavisi na vzda-
lenosti hvézdy od nds, pomér signdl/Sum zna¢né omezuje méfeni pouze na jas-
néjsi hvézdy (typicky V' < 8 mag). Ze vztahu (1.3) je patrno, Ze tato méFeni
jsou prizniva na detekci systémt s hmotnymi planetami a kratkymi periodami.
Abychom mohli n&jakou planetu detekovat, potfebujeme piesnosti fadu 15 m s=*
a lepsi. Limit pfesnosti absolutni radidlni rychlosti je zhruba +1 m s~* diky piipad-
nému vlivu hvézdnych skvrn a konvektivnich nehomogenit na povrchu hvézdy (viz
napf. [44], [43], [10]).

Ptesna dopplerova méteni radidlnich rychlosti nékolika tisicti hvézd odhalila
pouze 11 kandidatd na hnédé trpasliky v rozsahu hmot M, sin7 = 8-80 M;, acko-
liv jsou mnohem lépe detekovatelné nez napt. planety hmotnosti Jupitera. Vétsina
z téchto objekt je spise hvézdami spalujicimi vodik v jadie a maji maly sklon drahy
(viz napf. [19], [54]). Na vyhledavani planet spektroskopickou metodou v soucasné
dalekohledy na Havaji, Lickova observatoi v Kalifornii a francouzska observatof
v Haute-Provence.

1.2.3 Fotometricka metoda

Detekeci extrasolarnich planet fotometrickym méfenim zakrytu hvézdy planetou jako
prvni navrhoval Struve v roce 1952 (viz [50]). V pfipadé, ze se hvézda, planeta a
pozorovatel nachazi v jedné primce, svétlo hvézdy je zeslabeno planetou prochaze-
jici pfes hvézdny disk. Tento jev se opakuje s obéznou periodou planety. Pro systém
Slunce-Jupiter ve vzdélenosti 10 pc by zména svitivosti ¢inila zhruba 2 %, nebo
také 0,02 mag. Na pocatku 70. let 20. stoleti se ocekavalo, Ze tato metoda bude
pozorovatelsky mnohem lépe uskutecnitelnd nez detekce astrometrického posuvu
velikosti 0,5 mas nebo zmény radialni rychlosti fddu 10 m s~!. JenZe pravdépodob-
nost zakrytu vidéného z ndhodného sméru v ndhodném case je velice maléa. Myslenka
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byla dale zdokonalena Rosenblattem v roce 1971(viz [42]). Podle ného je okrajové
ztemnéni frekvencné zavislé a prichod planety ptes disk hvézdy také zptisobi ma-
lou barevnou zménu. Navrhoval tedy detekci zakrytu v riznych barvach. Zména
by poté mohla byt méfena v poméru k okrajovému ztemnéni lépe nez v absolutni
intenzité. Uvazoval detailné i o moznych zdrojich hvézdného Sumu (vzplanuti, ko-
ronalni efekty, hvézdné skvrny atd.) a efektech zemské atmosféry (vzdusna hmota,
absorp¢ni pasy, seeing, scintilace).

Pravdépodobnost detekce zavisi na geometrii prichodu a na poklesu svitivosti,
ktery zptisobi objekt prochéazejici pred diskem hvézdy. Tento pokles svitivosti mii-
zeme aproximovat vztahem (viz [39)):

AL ([ R)\’
/: — ].-
L. (R*> (16)

za predpokladu stejné jasnosti celého povrchu hvézdy. Piesnéji bychom museli za-
hrnout zavislost na lokalni jasnosti povrchu hvézdného disku, ktera se méni s po-
lomérem diky okrajovému ztemnéni (viz [45]). Hodnoty AL/L, pro Zemi, Mars a
Jupiter prochézejici pred diskem Slunce jsou 8,4-107°,3-107° a 1,1-1072. Pokud
odhadneme polomér hvézdy R, (napf. ze spektralni klasifikace), ze vztahu (1.6) ma-
zeme odhadnout R,. Ze znalosti periody P a odhadu M, (ze spektralni klasifikace
nebo z vyvojového modelu) lze z 3. Keplerova zdkona urcit velikost hlavni poloosy
drahy a. Dalsi parametry jsou uvedeny v [13]. Napft. doba trvani zakrytu 7 je dana
vztahem:

P [R,cos6+ R, M\, a N2 (R, .
= (2T g h 1.
! 7r( a ) 3(M®) (1 AU) R, ) bodim (L7)

kde ¢ je sitka na hvézdném disku, ve které dochazi k pfechodu planety ptres hvézdny
disk. Na rovniku hvézdy je 6 = 0°, na pélu § = 90°. Ze vztahu (1.7) je doba trvani
zakrytu v misté 6 = 0° kolem 25 hodin pro planety typu Jupitera a 13 hodin pro
planety typu Zemé. Vysledky nezavisi prilis na a. Z tohoto vztahu lze také odvodit
d a urcit sklon drahy i (viz [39]):

(R.+ Rp)sind

a

Ccost =

(1.8)

Minimalni sklon, kdy jesté mtze dojit k zakrytu, nastava pro o = 90°. Plati tedy:

M), (1.9)

Ymin = arcCCcoS < o

kde R, 1ze pro jednoduchost zanedbat. Pak pravdépodobnost pozorovani zakrytu
nahodné orientovaného systému je:

b= & = COS Upin- (110)
a
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Abychom mohli zakryt detekovat, musi byt sklon ¢ velmi blizko 90°, takze p je
velmi malé. Urcity prislib znamené zamérit se na systémy, kdy je takova geometrie
preurcena, napt. na hvézdy, jejichz rotac¢ni osa lezi v roviné oblohy nebo na zakrytové
dvojhvézdy.

Pozemska fotometrickd méteni komplikuje atmosféra Zemé, hlavné atmosféricka
extinkce a scintilace. Pouze pro jasné proménné hvézdy s periodami nékolika mi-
nut, jako napt. pro rychle oscilujici Ap (roAp) hvézdy, mize byt dosazena pfesnost
az 0,0002 (je zde minéna pfesnost dle vztahu (1.6)). Doséhl ji napf. Kurtz (viz [27])
pro Ap hvézdu HD 965. Mnohem lepsi vyhlidky maji pozorovani z vesmiru. V sou-
casné dobé pracuje kanadsky vesmirny satelit MOST poskytujici velice presna fo-
tometrickd méfeni. V planu je i vypusténi dalsich vesmirnych misi. Jednou z nich je
COROT, malé mise Francouzské vesmirné agentury (CNES), jez by méla startovat
v roce 2006 a méla by dosahovat piesnosti mezi 7 - 107* — 5 - 1073, Dalsi by mély
byt vypustény v roce 2007 a jsou jimi Eddington (projekt ESA) s fotometrickou
presnosti az 107% a Kepler (projekt NASA) s piesnosti 107°. Pii fotometrické pres-
nosti kolem 10~* bychom mohli detekovat i komety (viz [30]). Touto metodou by
dokonce byly detekovatelné i mésice a prstence exoplanet (viz [48]).

1.01F
1.00 (-

0.99f

relative flux

0.98f

—0.1 0.0 0.1
dDi = T (days)

Obrazek 1.3: Svételna kiivka hvézdy HD 209458, pfevzato z [22]

V roce 2000 se podafilo Charbonneauovi (viz [22]) (a nezavisle na ném jesté Hen-
rymu (viz [20])) detekovat prvni priichod exoplanety pres disk hvézdy HD 209458.
Zachytil opakované velmi slaby pokles jasnosti u hvézdy (viz obrazek 1.3), u které
byla jiz diive odhalena planeta mérenim radidlnich rychlosti. K méfeni pouzil ma-
lou Schmidtovu komoru se CCD kamerou. Zména jasnosti béhem nékolika hodin
pozorovani ¢inila 2 %. Svételnou k¥ivku analyzovali stejnym zptisobem, jako se Fesi
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svetelné kiivky zakrytovych dvojhvézd. Nejlepsi feseni pak nalezli pro polomér pla-
nety 1,27 Ry se sklonem obézné drahy 87,1°. V roce 2006 zverejnili E.Miller-Ricci
a spol. méfeni z vesmirného teleskopu MOST (viz vyse). Pozorovali 14 tranziti
HD 209458 v letech 2004 a 2005 s expozici 1,5 s a presnosti 3 mmag na expozici.
Jejich vysledky nepotvrdily dalsi casové variace, ani sekularni efekty ani kratké
perturbace, a tim urcili izkd vymezeni na hmotnosti a orbity pripadnych dalsich
planet. Jejich méreni vyloucila planety s nizsi hmotnosti nez Zemé na vnitinich
drahéch a planety podobnych Zemi na vnéjsich rezonancich nebo blizkych drahach.
V soucasné dobé existuje nékolik programii, kterym postaci i jednoduché optika,
k monitorovani urc¢itého pole hvézd: napt. STARE, kterym Charbonneau detekoval
prvni jiz vyse zminény zakryt a ktery monitoruje 24 000 hvézd v souhvézdi Vozky,
nebo napt. ASP ¢i ASAS. Témito projekty bychom mohli zvétsit pocet detekci za-
krytt hvézd pozdéjsich spektralnich typt (chladnéjsi, méné hmotné K, M hvézdy),
kde je efekt zakrytu zfeteln€jsi diky mensi hvézdné velikosti nez u hvézd typu F a G
preferovanych vyzkumy radialnich rychlosti.

V soucasné dobé je zndmo devét planet, u kterych byl pozorovan tranzit. Jejich
zakladni charakteristiky a vlastnosti jejich materskych hvézd jsou shrnuty v tabul-
kach 1.1 a 1.2.
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1.2.4 Pulsary

Pulsary jsou rychle rotujici vysoce magnetické neutronové hvézdy, které vznikly
kolapsem jadra masivni hvézdy (8 — 20 Mg). Vysilaji pravidelné pulsy radiového
zafeni rovnobézné s magnetickou dipdélovou osou v pfesnych casovych odstupech.
Kvili vychyleni magnetické a rotacni osy pozorujeme intenzivni pulsy s rotacni
frekvenci pulsaru. Diky efektu rozdilné drahy svétla (light time efekt) 1ze u pulsart
objevit planety z pravidelné proménnosti prichodu pulst. Pulsary lze rozdélit do
dvou Sirokych trid:

e  Normalni“ pulsary s rotacni periodou kolem 1 s, je jich zndmo nékolik stovek.

e Milisekundové pulsary, se staiim ~ 10° let. Jsou to neutronové hvézdy, které
byly roztoceny na velmi kratké rotacni periody béhem prenosu hmoty a thlo-
vého momentu z jejich priuvodce. Vétsina z nich ho stale mé, a to bud bilého
trpaslika nebo neutronovou hvézdu. Jsou to extrémné presné frekvencni stan-

dardy.

Vysoka presnost méteni casu pulsi dovoluje detekci téles nizsi hmotnosti nez ostat-
nimi detek¢énimi metodami. Ocekava se, ze télesa velikosti Mésice nebo vétsich aste-
roidil by mohla byt detekovana u milisekundovych pulsarti, zatimco planety velikosti
Zemé a Jupitera i u ,normalnich® pulsart. Pro kruhovou drahu a typicky pulsar
o hmotnosti 1,3 M, je amplituda casovych zmén zptisobend pohybem obihajici

planety dana
M, P\
7, =1,2 (MZ) (1 rok) ms. (1.11)

Prvni planetarni systém objeveny mimo nasi slunecni soustavu nalezl A. Wolszczan
u pulsaru PSR 1257412 (perioda = 6,2 ms, d ~ 500 pc) pomoci 300m radioteleskopu
v Arecibu (Portoriko)(viz [65], [63], [64]). Podle souc¢asnych vysledkii obihaji kolem
tohoto pulsaru nejméné dvé planety o hmotnostech 2,8 a 3,4 My na prakticky kruho-
vych drahach s obéznou dobou 98,22 dne a 66,54 dne. Sklony drah k roviné nebeské
sféry jsou 53° a 47°. Dalsi monitorovani odhalilo jesté tieti téleso s kratsi obéznou
dobou 25,34 dne a mozna i ¢tvrté teleso s periodou 170 let. Dalsi exoplaneta byla
potvrzena u milisekundového pulsaru PSR 1620-26 v kulové hvézdokupé M4. Tento
systém obsahuje pulsar o hmotnosti 1,35 Mg, bilého trpaslika (0,35 M) a planetu
s obéznou dobou asi 100 let s hmotnosti 2,5 Mj. Otazkou je, jak planety u pulsart
vznikaji. Existuji dvé mozna vysvétleni. Planety se bud zformuji kolem normaélni
hvézdy (pravdépodobné pfedchidce pulsaru) a preziji vybuch supernovy, nebo se
zformuji kolem jiné hvézdy a jsou nasledné zachyceny pulsarem. Dalsi moznosti je,
Ze se planety vytvori az poté, co vznikne neutronova hvézda, coz by vyzadovalo za-
chyceni materialu napt. z dfive existujiciho priivodce hvézdy. Tak by vznikl akrecni
disk kolem pulsaru. Nasledovala by fragmentace disku a vznik planet.
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1.2.5 Astrometrie

Princip této metody spociva v méfeni velmi malych zmén polohy hvézdy na obloze,
planeta se na obloze jevi jako elipsa s thlovou velikosti hlavni poloosy a danou
vztahem:

M, a

= — 1.12

kde « je v obloukovych sekundéach (as), kdyz a je v. AU a d v parsecich. Pokud
bychom se divali ze vzdalenosti 10 pc, Jupiter obihajici kolem Slunce by zptsobil
amplitudu velikosti 500 pas, zatimco Zemé by zpiisobila amplitudu pouhych 0,3 pas.
Astrometricka presnost potfebna k detekci exoplanet je fadu pas, zatimco dnes jsme
schopni dosahnout ,,pouhych“ nékolika miliarcsec (dale jen mas).

Tato metoda je citlivd na dlouhé obézné periody (P > 1 rok), jistym zptso-
bem tedy dopliiuje méfeni radialnich rychlosti. Lze ji také pouzit u horkych nebo
rychle rotujicich hvézd, pro které je meéfeni radidlnich rychlosti obtizné. Pokud
zname d odpovidajici paralaxe hvézdy a pokud M, odhadneme ze spektralniho
typu nebo vyvojového modelu, pak zméfenim « obdrzime ze vztahu (1.12) rovnou
odhad M,,. Z méfeni radiadlnich rychlosti bychom obdrZeli pouze hodnotu M, sinz.
Meéreni tthlové velikosti hlavni poloosy « tedy poskytne jisté omezeni hodnoty sin
(vice viz [52]).

Astrometrické detekce vyzaduji velmi presné pozi¢ni méfeni a jsou naro¢né na
méfeni ze Zemé kvili atmosférickym turbulencim. Miliarcsekundové ptesnosti lze
v soucasné dobé dosdhnout pouze v radiové a viditelné oblasti spektra. V radiové
oblasti spektra pracuje VLBI (Very Long Baseline Interferometry), ktery vyuziva
zékladnu o délce 3000 km. Nejvyssi pfesnosti bylo dosazeno pro blizkou dvojhvézdu
o2 CrB (viz [31]). Je to systém typu RS CVn. Z pozorovani od roku 1987 lze usoudit
na pritomnost planety hmotnosti Jupitera kolem tohoto dvojhvézdného systému.

Astrometrickd méfeni mohou byt mnohem pfesnéjsi, pokud jsou provadéna nad
zemskou atmosférou. Prozatim byla uskutecnéna pouze jedna vesmirna astromet-
rickd mise, a tou byla druzice Hipparcos (projekt ESA). Poskytla pfesnosti fadu
1 mas pro zhruba 120 000 hvézd. Diky ni byla provedena jistd omezeni napf. na
hmotnosti planet jiz znamych extrasolarnich systému. Ackoliv byly diky druzici Hip-
parcos urceny vlastnosti nékterych systémt objevenych difive méfenim radialnich
rychlosti, presto astrometrie s miliarcsekundovou presnosti prispiva pouze nepatrné
k detekci exoplanet. Pripravuji se dalsi kosmické projekty, jejichz mérici presnosti
by mély dosdhnout pod 1 mas, napt. DIVA, FAME, SIM a GAIA.
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1.2.6 Gravitacni ¢ockovani

S myslenkou, ze by ve vesmiru mély existovat gravitacni cocky, pfisli nezavisle
na sobé v roce 1936 Albert Einstein (viz [14]) a Link (viz [32]). Pii tomto jevu
dochéazi k zesileni zareni vzdaleného télesa jinym mezilehlym hmotnym objektem
diky ohybu svétla vzdaleného objektu v gravitacnim poli blizStho hmotného télesa.
Relativni pohyb mezi pozadovym zdrojem, ¢ockujicim télesem (dale jen cockou)
a pozorovatelem vede k zdanlivému zjasnéni a naslednému utlumeni vysledného
obrazu, vSe probiha na casovych skalach v rozmezi hodin az nékolika tydnt. K de-
tekovatelnému zjasnéni je potieba presné usporadani, pozorovatel na Zemi, cocka
i objekt musi lezet prakticky v jedné piimce. Pravdépodobnost velkého zvétseni je
velice mald, je to asi 107% pro pozadové hvézdy v Galaktické vyduti, v blizkych
Magellanovych mracnech ¢ pro Galaxii v Andromedé. V ptipadé, kdy je Zemé,
c¢ocka a vzdalena hvézda ¢i jiny objekt na jedné ptimce, pozorujeme tzv. Einsteintiv
prstenec. U gravitacnich cocek byva zvykem vyjadfovat veli¢iny v jednotkach polo-
méru Einsteinova prstence (podobé se Schwarzschildovu ¢i gravitaénimu poloméru
r, =2GML/c?) (viz [57)):

<4GML (Ds — DL)DL> 12
Rp =

c2 DS

M, 1/2 Ds 1/2 s
= 81— 1—d)d A 1.1
st (1) (5) (@-a0” av (113

kde M}, je hmotnost ¢ockujiciho objektu, D; a Dg jsou vzdalenosti k ¢occe a ke
zdroji svétla od nés, d = Dy, /Dg. Zvétseni jako funkce ¢asu je:

u?(t) +2
u(t) (u3(t) +4)"*

kde u(t) je uhlovd vzdélenost mezi ¢ockou a zdrojem v jednotkidch Einsteinova
poloméru v case t.

Gravita¢ni ¢ocka vytvaii riizné obrazy zévisejici na typu ¢ockujici hmoty. Cocka
kulovita vytvaii obraz Einsteinova prstence, ktery méa polomér Rg a zvétseni teo-
reticky nekone¢no (ve vztahu (1.14), kdyz u — 0, tak A — o). Coc¢ka podlouhl4
vytvari obraz zvany Einsteintiv kiiz, kdy jej rozlozi na ¢tyti odlisné obrazy, a pokud
je cocka shluk utvart ¢i néjaké hmoty, vznikaji jakési svételné Smouhy ¢i oblouky.
Pokud se c¢ocka sklada ze dvou objektt, napiiklad hvézdy a planety, zavisi tvar
svételné kiivky na poméru jejich hmotnosti ¢ = M, /M), a na thlové vzdalenosti
hvézda—planeta. Zjasnéni ¢ockou trva typicky nékolik tydnt a svételna kiivka ma
plynuly pribéh témeér po celou dobu. Jen na nékolik hodin ¢i dni se objevi doda-
tecné zjasnéni zpusobené planetou. Doba, po kterou lze sekundarni (z hlediska doby
trvani, nikoli jasnosti) maximum pozorovat, zavisi na hmotnosti ¢ockujici planety.

A(t) =

(1.14)
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Problémem této metody je, ze urcity systém nelze sledovat systematicky, a je navic
nepravdépodobné, ze by u jednoho systému s planetou doslo v kratké dobé opé-
tovné k efektu mikrococky. Vyhodou je velka citlivost této metody, dokonce i pro
maéalo hmotné planety a na velké vzdalenosti. V uplynulych deseti letech se rozebéhly
velké pozorovaci programy k sledovani gravitac¢nich mikrococ¢ek - EROS, MACHO,
MOA, MPS, OGLE, PLANET. Vétsina z nich mé¥i na jizni polokouli a soustfeduje
se na oblasti s vysokou hustotou hvézd.
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Kapitola 2

PHOEBE

Phoebe (PHysics Of Eclipsing BinariEs) je program na modelovani zékrytovych
dvojhvézd, vystavény na Siroce pouzivaném WD programu (Wilson & Devinney 1971
(viz [60])). Jeho hlavni néplni je ze sady experimentalnich svételnych kiivek a kiivek
radidlnich rychlosti urcit fyzikalni parametry zakrytovych dvojhvézd, které teore-
ticky nejlépe odpovidaji naméfenym hodnotam. Obsahuje také dilezitd védecka
vylepsSeni: zahrnuti pozorovatelskych spekter zakrytovych dvojhvézd do procesu
feseni, odvozeni jednotlivych teplot z pozorovanych barevnych indexti, vymezeni
hlavni posloupnosti a vlastni zpracovani c¢ervenani; a dalsi numerické inovace: zlep-
seni WD metody diferencialnich korekci, nova Nelder & Mead‘s downhill Simplex
metoda. Phoebe je pod ochranou GNU General Public Licence, ktera garantuje,
ze program je pristupny kazdému, kdo by usiloval o jeho dalsi rozvoj. Jednim
z cili prace bylo zjisténi, zda lze program Phoebe aplikovat nejen na zakrytové
dvojhvézdy, ale také na modelovani prechodu planety pres disk mateiské hvézdy.
Autorem programu je Andrej Prsa z univerzity v Ljublani.

2.1 Reseni inverzniho problému zakrytovych dvoj-
hvézd

Hlavni WD kéd je slozen ze dvou ¢asti: LC program na pocitani svételnych kiivek
a kiivek radidlnich rychlosti a DC program na feSeni inverzniho problému (Wil-
son 1993 (viz [58])). Phoebe pfidava dalsi optimalizace k DC metodé a pfidava
novou minimaliza¢ni metodu: Nelder & Mead‘s downhill Simplex.

2.1.1 Optimalizace WD metody

DC koéd uziva metodu Diferencialnich korekci doplnénou algoritmem Levenberga-
Marquardta k feseni inverzniho problému. Je specialné vhodny pro zakrytové dvoj-
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hvézdy a patii mezi nejrychlejsi kody. V pripadech, kdy metoda nekonverguje, je
pouzita Metoda of Multiple Subsets (MMS), aby systém zrelaxoval k nebliz§imu
minimu (vice v [59]. DC program vychézi z uzivatelského vstupniho souboru, ktery
obsahuje a, sadu vychozich parametri, které definuji fyzikalni a geometrické vlast-
nosti, b, observacni data a c, prepinace, které urcuji, ktery minimalizacni algortimus
pobézi (vice Wilson & Hamme 2003 v [61]). Hodnoty parametri nastavené k tpravé
jsou béhem jedné iterace zlepseny a vraceny ke kontrole uzivateli. V ptipadé, ze
konverguji, je uzivatel nastavi jako nové parametry pro dalsi iteraci. Mira kva-
lity fitovani je dana souctem ctvercti vazenych O-C rezidui. WD obsahuje vice nez
30 ménitelnych parametrt véetné svitivosti L! pro i svételnych kiivek. DC fituje
tyto svitivosti stejné jako ostatni fyzikalni parametry, béhem jedné iterace je pouze
lehce zlepsuje, ne vSak tplné upravuje. Tim vSak vznikaji umélé zmény ostatnich
fyzikdlnich parametrii. Phoebe fesi tento problém vypoctem L¢ namisto jejich mi-
nimalizace. Usporadani je pocitano tak, ze prumér O-C je pfesné 0. Tato metoda
negarantuje konvergenci ke globalnimu minimu, pouze efektivnéji resi inverzni pro-
blém. Pii vypoctu L! namisto jejich fitovani, neni pouzivano x? kritérium a nejsou
poéitany odpovidajici formalni chyby Li. K jejich ziskdni je nutno na konci minima-
liza¢niho procesu zménit po¢itani na fitovani L a piizptisobit je k zavérecné iteraci.
Po kazdé iteraci, kdy se zméni néktery z parametrt T.ss,log(g/go) a metalicita,
méni se taktéz hodnoty koeficientt okrajového ztemnéni. Phoebe pouziva pro tento
ucel tabulky od Van Hamma (1993) (viz [55]), dynamicky vy¢ita tabulované hod-
noty a linearné je interpoluje k ziskani vlastnich hodnot.

2.1.2 Novy minimalizac¢ni algoritmus

DC algoritmus je velice rychly a pracuje spolehlivé, pokud odchylka mezi pozoro-
vanou a pocitanou svételnou kiivkou je relativné mala, ale mize divergovat nebo
davat fyzikalné neptipustné hodnoty, kdyz je rozdil velky.

Nelder & Mead‘s downhill Simplex (NMS).

NMS (vice viz [35]) ptsobi v n-dimenziondlnim prostoru parametri. Konstruuje
n vektrori p; z vektoru hodnot pocatecnich parametrii x a vektoru velikosti kroku
s nasledovné:

Di = (.Z'(),Q?l, ..... ,mi,l,xi+si,xi+1,....,xn), (21)

Béhem kazdé iterace zkousi algoritmus zlepsovat vektory parametri p; zménou
sloupce s nejvyssi funkéni hodnotou jednoduchou geometrickou transformaci: zr-
cadlenim, zrcadlenim s naslednou expanzi, kontrakci a mnohonasobnou kontrakeci
(Galassi et al. 2003 (viz [16])). Témito transformacemi se dostava systém k nej-
blizsimu minimu. V zakladni formé NMS mohou parametry nabyvat neomezenych
hodnot, NMS zakomponovana ve Phoebe umoznuje ¢astecné i aplné vymezeni hod-
not parametrii s ohledem na jejich fyzikalni interpretaci.
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2.1.3 Lokalni minima

Obé metody DC i NMS mohou skoncit v lokdlnim minimu. Aby se toto piekonalo,
jsou doplnény metodami heuristické analyzy a kicking parametri. Heuristicka ana-
Iyza je metoda, ktera vybira sadu pocatecnich bodi v prostoru parametrii a zacina
minimalizaci v kazdém takovém bodé. Uzivatel definuje, jak budou takové body
vybirany - mfizové nebo stochasticky rozvrzeny, nebo v zavislosti na pravdépodob-
nostni distribu¢ni funkci. Algoritmus pak sefadi vSechny feseni podle vahové funkce
(napf. x?), nejmensi hodnota této funkce koresponduje s nejhlub$im minimem a
to je pak moznym kandidatem na globalni minimum. Kicking parametrta je zpu-
sob vyrazeni sady ziskanych parametr z minima pouzitim Gaussovské distribucni
funkce. Minimaliza¢ni proces pak startuje z téchto novych bodt. Tento algoritmus
je schopny rychle utéct z lokalniho minima, a tak rychle zefektivnit konvergenci celé
DC nebo NMS metody.

2.2 GUI

Ackoli se hlavni duraz klade na védecké a numerické postupy, technické detaily pro-
gramu, které usnadnuji védcovi zivot, jsou casto prehlizeny. Hlavni zlepseni, které
Phoebe piinasi, je grafické uzivatelské rozhrani (GUI), které je flexibilni, pevné
strukturované, a obnasi jednoduché klikani, pozorovani a monitorovani procesu
feSeni. GUI bézi pod operacnim systémem Linuxu (nebo s Linuxem kompatibil-
nim) a je psano pomoci grafické knihovny GTK+, standartni komponentou Li-
nuxt. GUI obsahuje hlavni okno, které je pouzivano k zakladnim uzivatelskym
akcim - zmény hodnot parametrii, ziskavani statistik z pozorovani, vykreslovani ob-
razu hvézd atd. Pomoci menu na spodni strané hlavniho okna muze uzivatel otevtit
pomocné okna, ktera se uzivaji ke kresleni svételnych kiivek, RV kiivek, ke spus-
téni fitovani nebo psani Phoebe skripti. Rozhrani je také konzistentni se zbytkem
opera¢niho systému. Vykreslovani svételnych a RV kfivek béhem procesu fitovani
je velice uzitec¢né pro prubéznou kontrolu. Phoebe podporuje spojovani a prekres-
lovani dat, phase aliasing a vykreslovani O-C rezidui. Také kresli obrazy hvézd,
jak se jevi na obloze, v jakékoli fazi. Dokéaze vylepsit lokaci skvrn na disku, udélat
animovany klip nebo napt. zobrazit apsidalni pohyb excentrickych dvojhvézd.

2.2.1 Zakladni struktura

Hlavni okno programu je rozdéleno do deviti dil¢ich stranek s vlastnimi specific-
kymi kategoriemi. Stranka Data (obrazek 2.1) obsahuje informace o datech, ktera
poskytuje uzivatel. Ten zde zadava svételné kiivky a kiivky radidlnich rychlosti
a vybird model systému, s kterym bude pracovat (napt. oddéleny systém, polo-
dotykovy, dotykovy a dalsi). Stranka System-related (na obrazku 2.2) obsahuje
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File Settings Help

Data | System-related \ Component-related I Orbit\ Luminosities I Limb Darkening \ Surface \ Fitting ‘ Utilitiesl
Star Mame: hodel: |Detached hinary E]
Light Curves: R¥ Curves: Spectta:
LC Data File Structure:
Filename Filter [«]
1. fa its traja.mff.cuni.ce/homessklinj0am/tresldrasil.r 0.010000 F00nm (R) #1
2. Jfafsflabts troja.mff.cuni.czrhomes/klinjDamsrestsres12r 0.010000 F00nm (R) #2
3. fafsflabts trojamff.ouni.czdhamessklinj0amdres1drest dr 0.010000  FOOnm (R} #3
4. fafsflabts troja.mff.cuni.czfhomessklinj0amdras1/pejchazmen i<t 0.010000 F00nm (R) #4
5. Jsafsflabts troja.mff.cuni.cz/homesskliniDamsrestjinadatasgl zmen. st 0.010000 700nm (R) #5
[ Amfedlmbte temim v mmi s s S s me S limi O s e e e 1 Siimem el s Sem 2 e v e bt O ninnnn FOMmrea SO HE E
Zero Magnitude for Flux Normalization: 0.3 |$ Edit Data Entry
RY Data File Structure:
| Rv | Filename | sigma | Filter ]
Edit Data Entry
[ JUse Binning on Input Data Bins: 100 E
Semi-duration af the: primary eclipse: THE: 0.00000 E {applies only for X-Ray binaries)

Last Event: | LC Plotting Window apened... |

| open | Save | Defaults RVFlot | Fiting | DataShest | el

Obrazek 2.1: Panel Data s jedenacti vybranymi svételnymi kiivkami pro TrES-1

parametry, které se vazi k celému systému (perioda, hlavni poloosa, pomér hmot-
nosti, inklinace a jiné). Na strance Component-related se nachizeji parametry,
které se vztahuji k jednotlivym slozkdm (povrchové teploty a potenciély, gravitacni
zrychleni, metalicity). Na strance Orbit se nalézaji parametry, jako je excentricita
drahy, argument periastra, parametry synchronicity. Dalsi stranka, Luminosities
(obrazek 2.3), obsahuje veli¢iny, které zavisi na svételné kiivce, to znamené, ze maji
rizné hodnoty pro ruzné filtry. Také se tu nachéazi funkce pro vykreslovani hvézd
v ruznych fazich periody. Stranka Limb Darkening a Surface nabizi dalsi poru-
chové ¢leny pro korekei kiivek (koeficienty okrajového ztemnéni, albedo, gravitacni
zjasnéni, umisténi skvrn na povrchu hvézd). Stranka Fitting obsahuje funkce a pa-
rametry, které definuji podporované minimaliza¢ni algoritmy. V okné Utilities se
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(@ .. PHOEBE: Tres-1
Eile
2

Pl ]

g | Surface | Fiting | Utilties

HJDD: Heliocentric Julian Date Origin Etep rA(r Walle
53166.81405 || Adjust 000000 Ig ke Walue
FERIOD: Orbital period in days Bep rAin. Walue |EIEIIJDI'JDD.I'JDDU |

| 3030059136 | [ |Adust  |000000 E
CRPOT: First Time Derivative of Period Sien hdins Yalug | 0o00a0000

iD || Adjust 000880 l fa Walue: 1000880000

(e ]

Max. Value:  |1000,0000000 |

L1

FEHIFT: Phase Shift Step: . BT VEILE
0.00038 $  ladust  [000700 & e vae

Sl A Semi-major &xis in Units of Solar Radii Elep P Yalue
|64.00000 & st 0. 00000 [&] e vae

Ri: Mass Ratio (Secondary over Primary) Step: i Walue |0.00000 3_:
|0.00055 |$  [Cladust  [oo1000 [#] Meax vaive:  [100.00000 =
IMCL: Inclination in Degrees Step: P Walue 000000 |¢|

|BE.4?SDD E [ | Adjust 1.00000 g Ilaed alte: Taga0n00n |:
YiGA: Center-of-mass radial velocity in kmds Step: I, Y alue Loag.naaan |¢|

iD.EIEIDDD i || Adjust 1.00000 g Ilais, Yalue: 10000008 | i

Last Event: |LCPIuningWindDwupened... |
| Open | Save | Defauts | LCPit | RvPot | Fiting | DataSheet | vep | Bkt |

¥

Obrazek 2.2: Okno System-related s parametry soustavy hvézda-planeta

nachézeji rizné dalsi funkce.

Mimo téchto stranek je tu umisténa ttislozkova hlavni nabidka, ve které uzivatel
muze manipulovat se soubory, nastavit konfiguraci programu nebo oteviit napovédu.
Na spodni ¢asti hlavniho okna jsou umisténa tlacitka, ktera nabizeji specifické ope-
race. Tlacitkem Open a Save muze uzivatel operovat se soubory, které obsahuji
informace o daném hvézdném systému a obvykle maji pfiponu .phoebe. Tlacitko
Defaults nastavi vSechny parametry do pocatecnich hodnot. Tlac¢itka LC Plot a
RV Plot oteviraji vykreslovaci okna, ktera nabizi vykreslovani experimentalnich
svételnych kiivek a kiivek radidlnich rychlosti (dalsi obrazky jsou v kapitole 4).
Tlacitko Fitting otevira fitovaci okno, které provazi uzivatele minimaliza¢nim pro-
cesem a iterac¢nim TFesenim konvergence. Data Sheet shrnuje vSechny vypoctené
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File Settings Help

Opacity:

0.00000

ard light:
F00nm (R) #1 2 .83 (] 0.00000

700nm (7 #2 12.8775 11000000 700nm (F) #2 0.00000
700nm (F) #3 128713 1000000 700nm (F) #3 0.00000 0.00000

T ST o ocio YT | ] BTy nannnn A nnnnn

[ Edit selected level entry [ Edit 3rd Light / Opacity Entry

Adjust primary levels atep: 0.10000 ¥ [ ] Adjust third light atep: 0.01000 |:
[ Adjust secondary [evels step: 0.10000 g [ Adjust opacity functions tep: 0.01000 E

Filter: Level-dependent weighting:

L[]

700ntm (R) #1 Mo Level-Dependent Weighting
F00nm (R) #2 Mo Level-Dependent Weighting E]

[ Edit Weighting Entry ]
- Eclipse Proximity Effacts: Binary Star Image:
[ ] Turn On Proximity Eclipse Effects for Frimary RY o
[ ] Turn On Proximity Eclipse Effects far Secondary RY [CalculateIPlot to FiIe]Phase:|D.DD |§|
- Stellar atmospheres:
| | Use Stellar Atmasphere Model far Primary Star
|| Use Stellar Atmosphere Model for Secondary Star
Use gravity accelleration (log g's) from the model
- Synthetic Moise: Other Options:
(| Add Synthetic LC Scafte|vel-dependent weniing |~ || [ | Use Detailed Reflection Efect |1 |%]
Sigma: ienerate Seel | | Decouple CLA fram Temperature

Last Event: | LC Plofting Window opened... |

| open | save | Defauts | LCPit | RVPlt | Fiting | DatasShest | el

Obrazek 2.3: Stranka Luminosities s parametry zavislymi na svételné kiivce

hodnoty v prehledné tabulce, Help otevira napovédu a konecéné Exit zavira cely
program Phoebe. VSechna okna mohou byt samoziejmé spusténa soucasné. Dalsi
podrobnosti o struktufe programu a jednotlivé kroky pfi modelovani zakrytovych
dvojhvézd se uzivatel mize dovédét z manuélu na [41].
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Kapitola 3

TrES-1

Hvézda GSC 02652-01324, nyni zndma pod oznaceni TrES-1, je hvézda spektralniho
typu KOV s hmotnosti 0,87 M a viditelné magnitudy V' = 11,79 mag. Nachazi se
ve vzdalenosti 147 pc od Slunce.

Pouzivani velkych teleskopii k hledani tranziti u slabych hvézd je obtizné a casové
narocné a presnost, s jakou se daji urcit parametry planety, jako je hmotnost a
polomeér, je nevelka. Proto se v soucasné dobé rozviji programy s mensimi teleskopy
s dostupnymi CCD ¢ipy, které vyhledavaji tranzity u jasnych hvézd v Sirokém th-
lovém poli.

3.1 Prvni objev

V roce 2004 Alonso et al.(viz [1]) ohlésili pozorovéani tranzitu planety velikosti Jupi-
tera pres relativné jasnou hvézdu v souhvézdi Lyry. Detekovali tranzitni svételnou
kiivku pomoci projektu TrES a planetarni povahu objektu potvrdili diky multi-
barevné fotometrii a méfeni presnych radialnich rychlosti. TrES je sif spojenych
teleskopt (Trans-Atlantic Exoplanet Survey): STARE, lezici na Tenerife na Ka-
narskych ostrovech, PSST na Lowell Observatory v Arizoné a Sleuth umistény na
Mt. Palomaru v Kalifornii. VSechny maji malou $térbinu (10 cm), $itku pole 6° a
prostorové rozliseni 11“ na pixel. Obvykle pozoruji v ¢erveném R filtru a operuji
v koordinaci, pozoruji téze hvézdné pole souvisle az po dobu dvou mésicii. Kadence
meéfeni na kazdém stanovisti je asi jeden obrazek béhem 2 minut a vysledné ¢asové
série jsou spojeny do 9-minutovych intervali. Fotometricka presnost jejich méreni
dosahuje lepsi nez 2 mmag pro jasné hvézdy kolem R = 8 a lepsi nez 10 mmag pro
hvézdy s R < 12,5. Prvni planeta objevena fotometrickou metodou a jeji materska
hvézda tak dostaly oznaceni TrES-1.

Soutadnice a jiné vlastnosti materské hvézdy jsou uvedeny v tabulce 3.1. Pole obsa-
hujici tuto hvézdu bylo pozorovano ze dvou stanovist (STARE a PSST) béhem léta
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Parametr Hodnota
R.A 19"04™09, 8%(.72000.0)
Decl +36°37°57“(.J2000.0)
R 11,34 mag
\Y 11,79 mag
B-V 0,78 mag
J 10,294 mag
J-H 0,407 mag
J-K 0,475 mag
Spectrum KOV
M, 0,88 £ 0,07 M
R, 0,85 008 Re
GSC 02652-01324
2MASS 19040985+3637574

Tabulka 3.1: Vlastnosti mateiské hvézdy TrES-1, pfevzato z Alonso 2004, viz [1]

v roce 2003. STARE mél 49 dobrych pozorovacich noci, PSST 25 noci. Teleskop
Sleuth byl jesté ve vyvoji, takze nemohl mérit. Obrazek 3.1 ukazuje superpozici
4 "plnych tranzitd a dvou ¢asteénych ziskanych z teleskopu STARE. Na PSST se
béhem té doby nepozoroval zadny tranzit, jelikoz perioda P = 3,030065 dnt je
blizka celému poc¢tu dnti a pro tak dlouhy interval mtze byt tranzit pozorovan
pouze z urcitych zemépisnych délek. Diky tomuto meéreni vsak bylo mozné urcit
spravnou periodu. Tranzit mé tvar vanicky s plochym dnem, o hloubce 0,023 mag
a o celkovém trvani kolem 3 hodin. Tyto charakteristiky jsou konzistentni s oceka-
vanim pro planetu velikosti Jupitera pri prechodu pres chladnou trpasli¢i hvézdu.

Parametr Hodnota
P 3,030065 £+ 8.107% dnti
T, 2453186, 8060 4+ 0,0002 (HJD)
a 0,0393 +0,0011 AU
i 88,5733
K 115,2 £ 6,2 ms™*

(¢}

M, 0,754 0,07 Myyp
R, 1,08%061 Ryup
R,/R 0,13070:9%9

Tabulka 3.2: Vlastnosti planety TrES-1 b, prevzato z Alonso 2004, viz [1]
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TrES-1 Light Curve (STARE Instrument)

o
1.01} *
&8
* o e L
& w'a L & A S A S ol
1,00 —— —Sova—n, ,?e g T R
S o a -
oo = “f Y, D" -
@ L - > w =3
0.99} LT ‘3{’“0 ?’5 4
oo R o o§ =
- g
b P o g
- o vt o o w S .,
0.98 D u'”"r-u:o:-u - i
. a
i | ; | , R Filter
0.10 E 0.10

05 0.0 0.05
Folded Time (days)

Obrazek 3.1: Superpozice 4 tplnych a 2 ¢asteénych tranzitl ziskanych teleskopem
STARE, pfevzato z Alonso 2004, viz [1]

Ptesto museli dalsimi méfenimi vyloucit, Ze se nejedna o zakryty binarniho systému
s malym poklesem jasnosti. Ze spekter ziskanych na 1,5m dalekohledu na Palomaru
klasifikovaly typ mateiské hvézdy jako KOV, T, = 5250 + 200 K a metalicitu bliz-
kou slunec¢ni. Dale ptiblizné urcili hmotnost hvézdy M = 0,88 40,07 M, a polomér
R = 0,85 Ry. Vztahy pro koeficiety okrajového ztemnéni prevzali od Clareta 2000
(viz [11]). Z pFiblizné hodnoty periody a predpoklddanym M a R, vypocitali hlavni
poloosu a z 3. Keplerova zakona hmotnost planety M,. Potom provedli fitovani
minima na vSechny fotometrickd méfeni a ziskali tak polomér planety R,, sklon
drahy ¢ a cas stfedu zakrytu T,. VSechny ziskané fyzikalni parametry jsou shrnuty
v tabulce 3.2. Chyby méreni zahrnuji nejistoty v urceni poloméru a hmotnosti ma-
tefské hvézdy a dominuji nad chybami méfeni pii fotometrii. Kdyby tyto hodnoty
byly znamy piesné, zlepsilo by se urceni R, i o faktor 10. Chyba v M, je navic
ovlivnéna pfesnosti métreni radidlnich rychlosti.

3.2 Nasledna pozorovani

Po ohlageni objevu nové planety obihajici hvézdu TrES-1 Alonsem 2004 [1] zacala
spolupriace mezi Transitsearch.org a AAVSO na ziskani dalsich svételnych kiivek
od profesionalnich i amatérskych astronomi. Béhem léta a podzimu roku 2004 se
jim podarilo ziskat 10560 CCD snimki pokryvajici sedm kompletnich a tii ¢astecné
tranzity i zbyvajici ¢ast periody bez tranzitu. Pozorovani byla provadéna riiznym
technickym vybavenim, s riznymi srovnavacimi hvézdami a riiznym redukénim soft-
warem. Byly pouzivany i rizné filtry.

V noci z 1. na 2. zaii fotometricky pozoroval TrES-1 belgicky amatérsky astronom
Tonny Vanmunster. Ke své praci pouzival 0,35m teleskop s /6.3 s nefiltrovanou
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TrES-1 Transit Observation - 2004, Sep 01/02
Tonny Vanmunster - CBA Belgium Observatory
0.35-m /6.3 telescope - unfiltered ST-7TXME CCD camera

-0.550
2453250.3100

2453250 4100 2453250.4600 24532505100

HID

2453250.3600 24532505600

Obrézek 3.2: Tranzit od T. Vanmunstera z belgické observatore CBA, viz [56]

Datum Pozorovatel Filtr Teleskop Observator
1.9.2004 T. Vanmunster Vv 0,35m CBA (Belgie)
1.9.2004 | S.Smrke a N. Stritof | bez filtru | 0,25m Sodisinci (Slovinsko)
4.9.2004 O. Pejcha bez filtru 0,4m Brno (CR)
4.9.2004 P. Paakkonen \Y% 207 A83 Jakokoski (Finsko)
7.9.2004 R. Leadbeater bez filtru 8" USA
23.9.2004 B. Gary \Y% 147 Hereford (USA)
25.9.2004 J. Garlitz Vv - Oregon (USA)
28.9.2004 R. Bissinger H, 147 Pleasanton (USA)
28.11.2004 A. Oksanen \Y% 16” Nyrola (Finsko)
28.11.2004 G. Klingenberg \Y% 20cm Mo I Rana (Norsko)

Tabulka 3.3: Nasledna pozorovani TrES-1 z podzimu 2004

kamerou ST-7XME CCD na belgické observatoii CBA. Pokles jasnosti zacal velmi
blizko pfedpokladanému casu 21h13m UT a celkové ¢inil asi 0,02 mag. Jeho své-
telna kiivka je vykreslena v obrazku 3.2, pfi ¢emz zprimeéroval kazdé 3 body z dat
hrubé svételné krivky do jednoho. Zaroven tuto noc pozorovali zakryt TrES-1 Samo
Smrke and Nicolaj Stritof ze Slovinska (viz [49]). Také jejich svételna kiivka dobie
znazornuje ocekavany tvar tranzitu.

V noci z 4. na 5. zari méril zakryt TrES-1 cesky astronom Ondiej Pejcha pomoci
40cm dalekohledu Hvézdarny a planetaria Mikulase Kopernika v Brné, ktery je
vybaveny CCD kamerou ST-7. Pro ziskdni maximéalniho poméru signalu k Sumu
nepouzil zadny filtr a expozi¢ni dobu zvolil 45 sekund, ke konci méteni byla kvli
zvétsujici se vzdusné hmoté zdelsena na 60 s. Po zpracovani vice jak 400 snimkii po-
moci programu CMunipack za uziti ¢tyt srovnavacich hvézd a zprimeérovani kazdych
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TrES-1 exoplanet transit on 4" September 2004
Ondrej Pejcha, Brno, Czech Republic

N. Copernicus Observatory and Planetarium
0.40m telescope + unfiltered ST-7
points in the graph are bins of 5 raw images
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Obrazek 3.3: Prvni pozorovani exoplanety z CR od O. Pejchy, viz [38]

péti snimki se ukazala svételnd kiivka (obrazek 3.3). Jednalo se o prvni pozorovani
exoplanety z tizemi CR.

Dalsi pozorovani ze dne 4. zari bylo ziskdno Pertti Paakkonenem z Finska. Jeho mé-
feni bylo kvtili pocasi velmi kratké. Svételna kiivka je na [37]. 7. zafi zachytil zékryt
na upravenou webkameru Robin Leadbeater (svételnd kiivka je na [29]), 23. zaii
ptibylo dalsi pozorovani z USA od Bruce Garyho (Hereford, Arizona, obrézek 3.4),
25. zari ohlasil ispésné méreni Joe Garlitz ze severovychodniho Oregonu v USA
(dalsi detaily na [17]), 28. zaii zaméfil Ron Bissinger z Pleasantonu v Kalifornii
své fotometrické pozorovani na TrES-1b. Pouzival 14” SCT s ST-10XME a /5.5
s cervenym filtrem a 70s expozici. Jako srovnavaci hvézdu pouzil GSC 2652:152
s V. = 11,2 mag 45 arcsec vzdalené od TrES-1. V obrazku 3.5 je znézornéno toto
pozorovani.

Do konce roku pozorovali TrES-1 jesté Arto Oksanen z Nyrola Observatory (ob-
razek 3.6, viz [36]) ve Finsku (28.f{jna) s kamerou SBIG ST-8XE s filtrem V a
zek 3.7, viz [24]), ktery pouzil 20cm teleskop s CCD kamerou SGIB ST—7 a expozi¢ni
dobu 75 s. Tabulka 4.1 prehledné shrnuje vSechna tato nasledna pozorovani.
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TrES-1 EXOPLANET TRANSIT OBSERVATION 2004.09.23
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Obrazek 3.4: Tranzit od B. Garyho z Herefordu v Arizoné, viz [18]

3.3 Soucasnost

V soucasné dobé se nadale zpiesnuji zéakladni fyzikalni parametry (jako je hmotnost,
polomér, hlavni poloosa a perioda) planety TrES-1 b. Dalsi vyzkum se zaméfuje na
atmosféru planety, zjisténi albeda a pritomnych sloucenin (Fortney a kol. 2005, [15]).
I pti sekundarnim zakrytu, kdy je planeta ukryta za diskem materské hvézdy, se
pozoruje ubytek zareni, zavisejici na vinové délce. Charbonneau (2005, [21]) pouzil
infrac¢ervenou Array Kameru (IRAC) na Spitzerové vesmirné observatofi k pozo-
rovani emise ze systému planeta-hvézda. Tento systém byl vskutku jasnéjsi, kdyz
byla planeta viditelna, coz implikuje detekci termalni emise z planety. Pozorovany
pokles zakrytu ¢inil v jednotkach relativniho toku 0,00066 4+ 0,00013 na 4,5 pum
a 0,00225 + 0,00036 na 8,0 um. Z tohoto méfeni odvodil Charbonneau hodnotu
efektivni teploty 7. = 1060 + 50 K a albedo A = 0,31 +0,14. Z poméru tokt pla-
neta/hvézda se modeluji atmosféry planet ”horkych Jupitert”. Zjistuje se napf. roz-
dil mezi dennim a no¢nim profilem atmosféry. Planeta TrES-1 b je dostate¢né blizko
mateiské hvézdy, tudiz se predpoklada synchronni rotace. Planeta nastavuje hvézdé
stale stejnou hemisféru, zonalni vétry, atmosféricka cirkulace a tryskové proudy (Me-
nou a spol. 2003, Burkert a spol. 2005, viz [34],[8]) prenaseji teplo z denni na no¢ni
stranu. Teplota atmosféry je tedy funkce zavisla na zemépisné délce. Vysoké teploty
na denni strané vedou k tomu, ze v atmosféire dominuji Hy, He, H,O a C'O. Naopak
na odvracené strané je vétsina uhliku vazana v CH, (Barman et al. 2005, viz [2]).
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TrES-1"b" Transit September 28-29, 2004
14" SCT + ST-10XME + H-alpha filter / 90 sec exposures
R. Bissinger Racoon Run Observatory Pleasanton, CA
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Obrazek 3.5: Méreni R. Bissingera z Pleasantonu v Kalifornii, viz [4]

TrES-1 transit - Nov 25, 2004
Myréli observatory, Finland
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Obrazek 3.6: Pozorovani A. Oksanena z observatofe Nyrola ve Finsku, viz [36]

TrES-1 Transit 28.11.2004
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Obrazek 3.7: Tranzit TrES-1 od G. Klingenberga z observatote Mo I Rana v Norsku,
viz [24]
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Kapitola 4

Vlastni méreni

4.1 Pozorovani v Ondrejové

Ovladani

dalekohledu +/
D >
\

Program / I T

MaxIm DL CCD kamera rondl
' Apogee AP-7 readio
Program .
APHOT | | Vystup

Obrazek 4.1: Schéma ovlddani dalekohledu

Pozorovali jsme TrES-1 s doc. Wolfem v noci ze 6. na 7.10.2005 na 0,65m daleko-
hledu v Ondrejove. Dalekohled je umistén na paralaktické montazi ovladané pomoci
pocitace. V primarnim ohnisku parabolického zrcadla je umisténa CCD kamera
Apogee AP-7, jejiz ovladani zajistuje program MaxIm DL, ktery nastavuje expozici
a dohlizi na chlazeni ¢ipu. Celkové zpracovani a vyhodnocovani CCD snimkt pro-
vadi program APHOT. Schéma ovladani dalekohledu je na obrazku 4.1. Dalekohled
jsme zapnuli v 16:35 UT, nasledovalo chlazeni na -37 °C, postupné az na -40 °C. Ob-
loha byla jasna, pouze nad zapadnim obzorem se vyskytovaly ciry. Nastavili jsme
dalekohled na soutfadnice hvézdy TrES-1, rektascenzi 19:04 a deklinaci +36:38. Za
srovnavaci hvézdu jsme zvolili GSC 2652:152 (viz obrazek 4.3). Vlastni méfeni zacalo
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Cas | Objekt | Filtr | Exp.doba | Box | Pocet snimkt
17:38 | TrES-1 R 60 s 9x9 29
19:30 | darkframe - 60 s - 1
19:31 | TrES-1 R,V 60 s 9x9 | 17 (R), 1 (V)
19:54 | TrES-1 R,V 50 s 9x9 | 128 (R), 9 (V)
22:16 | darkframe - 50 s - 1
22:17 | TrES-1 R,V 50 s 9x9 | 62 (R), 4 (V)

Tabulka 4.1: Pozorovani TrES-1 z 6.10.2005 v Ondrejove

v 17:38 UT sérii snimk ve filtru R a 60s expozici. Na snimcich 1-29 byla svételna
kiivka konstatni, vlastni tranzit mél nastat az za 2 hodiny, proto jsme méfeni pie-
rusili. Pokracovali jsme v 19:30 UT, poridili jsme temny snimek a snimky 31-47 ve
filtru R (kromé snimku 42, ktery byl ve V) a expozici 60 s. Protoze dochazelo k pte-
tékani pixelid na nékterych snimcich, zkratili jsme expozi¢ni dobu na 50 s. Timto
zpusobem jsme poridili ve filtru R snimky 48-250 (ve V 56, 73, 86, 101, 117, 133,
149, 165, 181, 198, 215, 232 a 247), také dva nové temné snimky. Méfeni jsme ukon-
¢ili ve 23:26 UT. Celkove tak ziskali 236 bodti na svételné krivece pro filtr R a 14 bodi
pro filtr V. Chyba jednoho méfeni byla ur¢ena na 7 mmag. Hlavnim zdrojem Sumu
byla atmosféricka scintilace. Celé pozorovani je shrnuto v tabulce 4.1.

4.2 Redukce dat v Aphotu

Pro prvni zpracovani dat jsem pouzil program Aphot 32, jehoz autory jsou M. Velen
a P. Pravec z ondrejovské hvézdarny. Ze vSech temnych snimk, které mapuji citli-
vost pixelil na temny proud a zavisi na integracni dobé a teploté ¢ipu, byl vytvoren
jediny, ktery predstavoval median vstupnich. Ten byl posléze odec¢ten od kazdého
snimku hvézdného pole. Na takto upravené snimky byl vzhledem k nerovnomérné
citlivosti pixelt ¢ipu aplikovan flatfield, ktery zajistil smazani rozdilti mezi jednot-
livymi elementy obrazu, vyrovnal rizné citlivosti riznych pixeli a jejich zastinéni
necistotami na optickych plochach. Dalsim krokem byla rektifikace CCD obrazku.
V Aphotu jsem dale provedl redukci. Jednalo se o vypocet jasnosti a poloh objekti
na snimcich. Program vycita signal vycitacim boxem, ktery jsem zvolil na 9 x 9
pixelti. Podle vztahu:

Minst = —2,010g S + ¢, (4.1)
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Obrazek 4.2: Ukazka prace s programem Aphot 32

kde

9
S=>"si, (4.2)
0,
si; je signdl v jednotlivych pixelech ve vycitacim boxu, byla ziskdna instrumen-
talni magnituda, ktera pii vhodné volbé konstanty ¢ odpovida skutecné hvézdné
velikosti. Na obrazku 4.2 je ukazka prace v programu Aphot 32. Program LINV
nakonec priradil nalezenym objekttim jejich hvézdné velikosti. Vystupnimi soubory
se svételnymi kiivkami byly TR.LC pro filtr R a TRV.LC pro filtr V. Snimek ¢.42
porizeny filtrem V je vykreslen na obrazku 4.3. Méfeni jsme ulozili v ondiejov-

ské databézi na [26], ziskand svételnd kiivka zpracovand v programu Excel je na
obrazku 4.4.

4.3 Vypocet parametri ve PHOEBE

Ke své praci jsem pouzival verzi programu 0.27. Nejprve jsem upravil vstupni sou-
bory se svételnymi k¥ivkami do tvaru, ve kterém s nimi umi program Phoebe pra-
covat. Kromé vlastniho méfeni jsem pouzil naméfené svételné kiivky z Ondfejova
ze dnt 25.6.2005 a 28.6.2005 a méfeni od Bruce Garyho z [18], Ondfeje Pejchy a
R. Alonsa z programu STARE z [25] s riznymi filtry.
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Obrazek 4.3: Negativ snimku ¢.42 potizeny filtrem V a expozi¢ni dobou 60 s, velikost
obrazku je 17" x 17’

Ukazka vstupniho souboru curve.txt:

#[TrES-1 Lyr - A50625]
#[Heliocentric timel
#[Filter: R]
#[Exposure: 50]

#[Box: 9]

#[Comment: ]

53547 .34688 0.293
53547 .34762 0.305
53547 .34834 0.298
53547 .34907 0.298
53547.34978 0.299
53547 .35048 0.295
53547.35119 0.293

Nyni jsem mohl tyto soubory oteviit v okné Data (viz obrazek 2.1), také jsem vy-
bral fyzikalni systém soustavy, tj. oddélenou soustavu. Potom jsem zvolil poc¢atecni

vvvvvv

slozek. Za né jsem volil hodnoty pfevzaté z [47] (viz tabulka 3.2). Prvni parametry,
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Obrazek 4.4: Svételna krivka TrES-1 z Ondiejova ze 6.10.2005 mérena ve filtru R,
chyba jednoho méreni 7 mmag

které jsem fitoval (obrazek 4.5), byly svitivosti s oznac¢enim HLA1...HLA11. Hledal
jsem FeSeni, pro ktera byly hodnoty y? minimdlni. Po kaZdém fitu jsem kontroloval,
zda se parametry nevymykaji ptipustnym fyzikalnim hodnotam. Také jsem pokazdé
vykreslil naméfenou i modelovanou svételnou kiivku v okné LC Plot (pfiklad na
obrézku 4.6) a sledoval, jak dobfe se obé kfivky shoduji. ProtoZe planeta je vici
hvézdé velmi mald, musel jsem zménit rastrovaci sit z 20 x 20 na 60 x 60. Postupné
jsem zkousel ménit i dalsi parametry. Pro ziskani hodnoty hlavni poloosy bych musel
zadat kiivku radialnich rychlosti, takze tento parametr zistal fixovan na ptvodni
hodnoté 0,0393 AU. Pfi vypoc¢tu poméru hmotnosti dochazelo k velkym zménam
této hodnoty, takze i tento parametr jsem nechal na ptvodni hodnoté 0,00067.
Koeficienty okrajového ztemnéni byly interpolovany z Van Hammovych tabulek
(viz [55]) pro teplotu hvézdy 5200 K a pouzity filtr. Hodnoty pro matefskou hvézdu
jsou uvedeny v tabulce 4.4. Pro planetu tyto koeficienty pfesné neodpovidaji, pro-
toze tabulky zacinaji az od hodnoty efektivni teploty 3500 K. Fitovani probihalo,
dokud modelovana svételna ki¥ivka velmi dobfe neodpovidala naméfenym bodtm.

Po vykresleni O-C rezidui pro kiivky 1-3 jsem odstranil body, které se lisily
o hodnotu vice nez 0, 008 pro prvni svételnou kiivku a hodnotu 0, 006 pro zbylé dveé.
Zbylé body jsem zprimeéroval do pétiminutovych intervalii. Pro tyto nové ziskané
svételné kiivky jsem opét fitoval parametry stejnym zptisobem jako vyse.
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[ Parameter I Original Value I Correction l Corrected Yalue IStandard Deviatinn] [+
HLA& [1] 12.8189 3.09951E-05 12.8189 0.00400807
HLA [2] 12.5303 -0.0001 24237 128302 0.00520491
HLA [3] 12.8304 -14187E-05 12.8304 0.00521853
HLA [4] 12.8325 -8.62081E-06 12.8325 0.00258017
HLA& 151 12.5355 3.12279E-05 12.8335 0.00765045 [=]
[ Curye l Mumber of Points l ariginal Chiz l Caorrected Chiz ] [
ZF00nm (R) #1 234 0.003186 0.003186
F00nm (R #2 140 0.002761 0.002663
Z00nm (Ry #3 133 0.000831 0.000813
Z00nm (Ry #4 421 0.014414 0.014414
F00nm (R #5 fid 0.001513 0.001513 [=]
Show the Correlation katrix

Calcuiate | Show GuickBar | Update Al | Close

Obrazek 4.5: Fitovani luminozit HLA1-HLA11 ve Phoebe

4.4 Vysledky a srovnani

Vysledné prolozené svételné kiivky a jejich O-C diagramy (odchylky pozorovanych
hodnot od hodnot spocitanych) ukazuji obrazky 4.7 az 4.34. Svételna kiivka ¢.1
znazornuje vlastni méfeni, svételné kiivky 2-3 jsou predchozi méfeni z Ondfejova,
k¥ivka ¢.4 pochazi od Ondfeje Pejchy z Brna, ¢.5-7 od Bruce Garyho. Na kiiv-
kach 8-11 jsou méfeni ziskand programem STARE, postupné pro filtry R, B, T a V.
Posledni tfi kiivky byly ziskdny ze zpriimérovanych dat. Pfehledny souhrn je v ta-
bulce 4.2. Pro kazdou svételnou kiivku byla spo¢tena hodnota x? - viz tabulka 4.3.
Na obrazku 4.8 je patrna nesymetrie kolem 0. To by mohlo byt dano tfeba zakry-
tim pozorované hvézdy oblacnosti, resp. cirou, coz je ovSem pii metodé diferenci-
alni fotometrie a blizkosti mérené a srovnavaci hvézdy nepravdépodobné. Spoctené
parametry planety jsou shrnuty v tabulce 4.4, ziskané vlastnosti hvézdy jsou v ta-
bulce 4.5. Hodnoty Viastni 1 jsou spocteny ze svételnych kiivek 1-11, parametry
Vlastni 2 byly urceny ze zprtimeérovanych dat krivek 12-14. Uvedené chyby jsou
standartni smérodatné odchylky vypoctené programem Phoebe. V tabulkich 4.4
a 4.5 je také srovnani vlastnich vypoctenych hodnot s hodnotami publikovanymi od
jinych autorti a s hodnotami z Extrasolarni Encyklopedie (Schneider, viz [47]).
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... Light Curve Plot: ...

Flot LCs: Turn on data aliasing | Independent Yariable: a
Synthetic light curve |1 Plot Residuals Dependent Yariable: | Total Flux |v
Verices: E Phase Start: |-0.06000 =
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Obrazek 4.6: Vykreslovani svételnych kiivek v programu Phoebe

Svételna kiivka | Obrazek Zdroj Filtr
1 4.7 vlastni (Ondfejov) R
2 4.9 Ondfejov R
3 4.10 Ondrejov R
4 4.11 Pejcha (Brno) bez filtru
5 4.15 Gary (USA) R
6 4.16 Gary (USA) R
7 4.17 Gary (USA) R
8 4.21 STARE (Tenerife) R
9 4.22 STARE (Tenerife) B
10 4.23 STARE (Tenerife) I
11 4.27 STARE (Tenerife) \Y%
12 4.28 vlastni—zpram. R
13 4.29 vlastni—zpram. R
14 4.33 vlastni-zpram. R

Tabulka 4.2: Souhrn svételnych kiivek pouzitych k vypoctu parametrt

40



oo
1.03 | -
o
o ao
@ 00
1.02 - awd 8 7
@®
o o
Q
o
x
S
o
©
S 101 1
[
1k -
0.99 |- 1
I I I I I
-0.06 -0.04 -0.02 0 0.02

Phase

Obrazek 4.7: Svételna kiivka ¢.1, Ondfejov 6.10.2005, filtr R
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Obrazek 4.8: O-C diagram pro svételnou ktivku ¢.1
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Obrazek 4.9: Svételna krivka ¢.2, On-

diejov 25.6.2005, filtr R
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Obrazek 4.10: Svételna kiivka ¢.3,

diejov 28.6.2005, filtr R
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Obrazek 4.11: Svételna krivka ¢.4, Brno

4.9.2004, bez filtru
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O-C diagram ¢.4
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Obrazek 4.15: Svételna kiivka ¢.5, Here-
ford 23.9.2004, filtr R
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Obrazek 4.16: Svételna krivka ¢.6, Here- , AL "
ford 2.10.2004, filtr R Obrazek 4.19: O—C diagram ¢.6
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Obrazek 4.27: Svételna kiivka
STARE 2004, filtr V
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Obrazek 4.28: Svételnd kiivka
zprum.data, filtr R
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Obrazek 4.29: Svételnd kiivka
zprum.data, filtr R
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Obrazek 4.33: Svételna kiivka ¢.14,
zprim.data, filtr R
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Obrazek 4.34: O-C diagram ¢.14

Sv. kfivka | Po¢et bodn X
1 234 0,003464
2 140 0,001567
3 139 0,000487
4 421 0,013616
5 64 0,001295
6 78 0,002173
7 84 0,002176
8 210 0,004455
9 89 0,000606
10 88 0,000832
11 64 0,002562
12 47 0,000225
13 26 0,000087
14 27 0,000050

Filtr | Okrajové ztemnéni
R 0,57274
B 0,82972
I 0,46936
\Y 0,69240

Tabulka 4.4: Hodnoty koeficientti okrajo-
vého ztemnéni pro ruzné filtry a teplotu
hvézdy 5200 K

Tabulka 4.3: Hodnoty x? pro jednotlivé

svételné kiivky
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Déle jsem pomoci Keplerova zakona (vztah 1.5) spocital hmotnosti matetské
hvézdy M, pro dvé vlastni hodnoty parametru P. Pro vypocet jsem pouzil hodnotu
a = 0,0393+0,0007 AU ziskanou z [47]. Ze vztahu 1.4, predpokladal jsem kruhovou
drahu (e — 0) a hodnotu K = 1152 + 6,2 m s~ ! pfevzal z [1], jsem ur¢il hodnoty
M,. Vysledné hodnoty a jejich chyby, spoctené jako chyby nepiimych méfeni, jsou
uvedeny v tabulkach 4.5 a 4.6. Za predpokladu kulového tvaru planety jsem urcil
primérnou hustotu — p = 0,75+ 0,04 g cm 3.

Parametr Vlastni 1 Vlastni 2 Alonso et al.
P [dny] | 3,030073 + 0,000002 | 3,030066 + 0,000002 | 3, 030065 =+ 0,000008
T.[MJD] | 3186,8062 +0,0001 | 3186,8071 =+ 0,0003 | 3186,8060 = 0, 0002
i[°] 89,6 + 0,2 88,28 £ 0,09 88,5755
Ry[R ) 1,079 4 0,009 1,1+0,1 1,08% 001
M, [My,,] 0,76 + 0,04 0,76 4 0,04 0,75+ 0,07
e 0,00019 + 0, 00006 0 + 0, 0002 -
Parametr Sozetti et al. Laughlin et al. Schneider
P [dny] - - 3,030065 + 0, 000008
T.[MJD] - - 3186, 8060 4 0, 0002
i [°] 89,5715 88,24+ 1,0 88,2+ 1
Ry[Ryup) 1,04700% 1,08 40,05 1,08 40,18
M, [My,,] 0,76 + 0,05 0,729 + 0,036 0,61 +0,06
e - - 0,135 + 0,096

Tabulka 4.5: Vysledky a srovnani pro planetu TrES-1 b

Parametr Vlastni 1 Vlastni 2 Alonso et al.
M. [ M) 0,88 +£0,05 0,88 +0,05 0,88 +0,07
R.[Rs] | 0,808 +0,001 | 0,811+ 0,002 0,85 005

log g 4,570 4,560 -

Parametr | Sozetti et al. | Laughlin et al. Schneider
M. [Ms)] 0,89+0,05 0,874+ 0,03 0,874+ 0,03
R.|Ro) 0,83 +0,05 0,83 +0,03 -

log g 4,6 £0,2 4,52+ 0,05 -

Tabulka 4.6: Vysledky a srovnani pro hvézdu TrES-1
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Z.aver

Ve své praci jsem shrnul soucasny stav poznani extrasolarnich planet. Uvedl jsem
jednotlivé detekéni metody i jejich stavajici presnosti. Velmi slibnou metodou hle-
dani extrasolarnich planet a urceni vsech jejich hlavnich vlastnosti je fotometricka
metoda, proto se ji zabyva vétSina této prace. Seznamil jsem se s programem
Phoebe na modelovani zakrytovych dvojhvézd a pomoci n€j urcil parametry systému
planeta—hvézda v soustavé TrES-1. Soucasti prace je prehled dosavadnich méfeni
a vyzkumu tykajicich se systému TrES-1.

Na 65cm dalekohledu na Ondfejové jsem fotometricky pozoroval tranzit planety
TrES-1 b pres disk jeji materské hvézdy. Z vysledné svételné kiivky a s vyuzitim dal-
Sich svételnych ktivek z rtiznych zdroji jsem pomoci programu Phoebe spocital pa-
rametry této soustavy. Protoze pomér hmot nekonvergoval k rozumnému vysledku,
zafixoval jsem je na hodnoté 0,00067. Nepodafilo se mi ziskat ani efektivni teploty
téles, protoze program pii fitovani téchto parametri nedaval fyzikalné pripustna fe-
Seni. K ziskani pfesnéjsich hodnot jsem svételné krivky z Ondfejova zprimeéroval do
pétiminutovych intervalii. Chyba se ov§em nezmensSila, naopak u poloméru planety
10x vzrostla. Nejspise to zpiisobil maly pocet bodl na svételnych kiivkach. Proto
za vysledné parametry povazuji hodnoty Viastni 1 (tabulka 4.7). Tyto vysledky
jsou v ramci chyb v souladu s jinymi dosud publikovanymi hodnotami. Jediné velké
rozdily existuji v hmotnostech planet a excentricitach v porovnani se Schneiderovou
internetovou encyklopedii extrasolarnich planet [47]. Nakonec jsem uréil primérnou
hustotu planety p = 0,75 £ 0,04 g cm 3.

Extrasolarni planety patfi k aktudlnim tématim soucasné astrofyziky. Jejich
hledanim mutizeme lépe porozumét mechanismu formovani nasi slunecni soustavy.
Vétsina dosud objevenych exoplanet ma necekané malo spole¢ného s planetami
obihajicimi Slunce. V nejblizsi budoucnosti mizeme ocekavat objevy stovky novych
téles, ktera rozsiri statisticky soubor a zdokonali tak nase znalosti o téchto télesech.
Zlepsuji se presnosti jednotlivych zptisobii méreni, a tedy brzy dosahneme bodu,
kdy budeme moci pozorovat planety podobné Zemi v obyvatelnych zénach. Tim se
obohati nase védomosti o podminkach potrebnych pro rozvoj zivota. Kazdy clovek
mé uz od svého détstvi ve své fantazii nejriznéjsi blaznivé predstavy o ”jinych
svetech”, ale skutecnost mtze byt jesté mnohem unikatnéjsi a zajimavejsi.
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Parametr Hodnota
P [dny] 3,030073 4+ 0, 000002
T.]JD| 2543186, 8062 + 0, 0001
i[°] 89,6 £0,2
Ry[Ryup) 1,079 4 0,009
M, [ My, 0,76 £0,04
e 0,00019 + 0, 00006
plg em™3] 0,75+ 0,04
M. [M)] 0,88 £0,05
R.[R:] 0,808 + 0,001
log g 4,570

Tabulka 4.7: Souhrn vlastnich hodnot parametrt pro soustavu TrES-1
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