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Astronomický ústav

Školitel: doc. RNDr. Marek Wolf, CSc.

2008



2
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vaných pramen̊u. Souhlaśım se zap̊ujčováńım práce a jej́ım zveřejňováńım.
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Abstrakt: Analýza světelných křivek zákrytových dvojhvězd spolu s rozborem křivky
radiálńıch rychlost́ı umožňuje naj́ıt základńı parametry dvojhvězdy i detailńı vlastnosti
jej́ıch složek. K tomu dnes slouž́ı řada programů. Prvńı část předkládané práce obsahuje
komentovaný, kritický přehled použ́ıvaných metod a programů na řešeńı světelných
křivek, a to i těch historických. V druhé části práce se demonstruje využit́ı rozličných
moderńıch programů pro studium zákrytových dvojhvězd. Jako testovaćı hvězda byla
zvolena TW Dra, kde byla k dispozici jedna z nejdeľśıch pozorovaćıch řad. Prvńım
krokem při studiu je stanoveńı světelných element̊u, zejména určeńı periody a př́ıpadně
jejich změn. Na základě detailńıho rozboru 561 hodnot O–C od roku 1858 do současnosti
byly popsány změny periody, které maj́ı po roce 1942 podobu tlumených oscilaćı. V nich
pak byly objeveny projevy třet́ıho tělesa s oběžnou dobou 6.5 roku. Toto těleso ale ke
sv́ıtivosti soustavy prakticky nepřisṕıvá a neńı detekovatelné fotometricky. Výsledky
analýzy O–C diagramu, odeslané k publikaci, zahrnuj́ı i matematický popis vývoje pe-
riody a stanoveńı středńı periody P = 2.80683211 d pro obdob́ı vlastńıch pozorováńı.
Během let 2001–2007 bylo źıskáno přibližně 50 000 fotometrických měřeńı v UBVRI a 46
spektrogramů oblasti Hα. Fotometrie potvrdila výskyt drobných oscilaćı na světelné
křivce s primárńı periodou 0.05 dne a proměnnou amplitudou do 0.01 mag, zejména
v oboru B. Světelná křivka v r̊uzných filtrech vykazuje zřetelné deformace zejména
v okoĺı obou minim jasnosti. Ze spektroskopických pozorováńı byly ručńım měřeńım
(SPEFO), pomoćı kroskorelace a disentanglingu (KOREL) źıskány křivky radiálńıch
rychlost́ı pro obě hlavńı složky. Nejpřesněǰśı byly výsledky z KORELu. Pomoćı śıtě
model̊u bylo určeno globálńı minimum v prostoru řešeńı a následně určen poměr hmot-
nost́ı složek dvojhvězdy q = 0.405. Ze spekter hvězdy ADS9706B (vizuálńıho pr̊uvodce
TW Dra) byl určen jej́ı spektrálńı typ G0V. Následné určeńı vzdálenosti nav́ıc podporuje
tvrzeńı, že se jedná o fyzickou složku systému, celkově by tedy šlo o čtyřhvězdu v konfig-
uraci ((1+1)+1)+1. V posledńı části práce byla nejprve řešena všechna dostupná starš́ı
fotometrická měřeńı pomoćı FOTELu, a data z roku 1952 i programem PHOEBE. Tato
měřeńı byla v minulosti analyzována 5 metodami. Byly porovnány publikované výsledky
spolu s novými z FOTELu a PHOEBE a diskutovány rozd́ıly v př́ıstupu k řešeńı, od-
chylky a chyby parametr̊u. Vlastńı pozorováńı byla zpracována nejprve ve FOTELu.
Při řešeńı bylo nutné uvažovat třet́ı světlo, které je zřejmě zp̊usobeno př́ıtomnost́ı mez-
ihvězdné látky ve dvojhvězdě v podobě plynného proudu nebo akrečńıho disku. Řešeńı
ve PHOEBE bylo už jen s nenulovým třet́ım světlem. Nejd̊uležitěǰśı výsledné parame-
try simultánńıho řešeńı světelných křivek v 5 barvách včetně křivek radiálńıch rychlost́ı
jsou: a=12.01 R�, r1=0.211, r2=0.303, M1=2.11 M�, M2=0.85 M�, i=87.13◦, T1=8180
K, T2=4407 K. Zjǐstěné rozd́ıly některých parametr̊u sice překračuj́ı chyby určeńı těchto
parametr̊u, nicméně jednak vycházej́ı z mı́rně odlǐsných definićı samotných parametr̊u
a jednak zřejmě neodráž́ı skutečnou nejistotu jejich určeńı. Řešeńı z FOTELu je proto
možné považovat za kvalitativně srovnatelné.

Kĺıčová slova: zákrytová dvojhvězda – světelná křivka – model – O–C diagram
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Abstract: Analysis of eclipsing binary light and radial velocity curves allows finding basic
parameters of a binary as well as the detail characteristics of its components. Many codes
are available to achieve this goal. First part of this thesis consists of commented overview
of methods and programmes used for light curve solutions so far. In second part there is a
demonstration of usage of modern programmes for eclipsing binary study. TW Dra, with
one of the longest observational data set available, was chosen as a test star. Precious
knowledge of light ephemerides is an essential precondition for this research. Using 561
minima timings from 1858 up to now, the period changes were described. Subtracting
significant changes of O–C values since 1942 (in form of dumped oscillations), third
body with period 6.5 years was discovered in the system. However, contribution of this
star to the total light of TW Dra is too low to be photometrically detectable. Results
of O–C diagram analysis, submitted for publication, contain mathematical description
of period development and determination of present mean period P = 2.80683211 d.
Nearly 50 000 of new, mostly our own, photometric observations in UBVRI colours,
and 46 spectroscopic observations of Hα region were accomplished within 2001-2007.
Presence of small oscillations on the B light curve, with primary period 0.05 day and
variable amplitude lower then 0.01 mag, was confirmed by photometric measurements.
Light curves show evident distortions, especially around both brightness minima. Using
SPEFO, cross-correlation function and disentangling (KOREL) radial velocity curves of
both components were obtained from our spectroscopic observations. The most accurate
are KOREL results. The global minimum in all solutions space was found by nets of
models and the final mass ratio was determined q = 0.405. On the base of spectra, the
spectral type G0V of ADS 9706B (visual companion of TW Dra) was found. Distance
determination for this star supports a prediction, that it is also a physical member of the
system, thus in summary there is quadruple system ((1+1)+1)+1. In the last part of the
thesis all available photometric data were solved by FOTEL code and for data from year
1952 PHOEBE programme was applied as well. The latter measurements were analysed
using 5 methods in the past. Published results were compared with new ones, analysed
by FOTEL and PHOEBE, respectively. Differences in solutions approaches, parameter
values and its errors are discussed. Our observations were processed in FOTEL first. It
showed third light present in the system, probably as a result of circumstellar material in
form of a gas stream or an accretion disc. PHOEBE solutions were made assuming non-
zero third light only. The most important resulting parameters based on simultaneous
solution of 5 light curves in UBVRI bands an both radial velocity curves are: a=12.01
R�, r1=0.211, r2=0.303,M1=2.11 M�, M2=0.85 M�, i=87.13◦, T1=8180 K, T2=4407 K.
Differences found in several parameters slightly exceed their error boxes, nevertheless the
parameters are based on a bit different definitions and the errors themselves evidently
do not reflect the real uncertainties of their determinations. Thus, the FOTEL solution
is qualitatively the same as from PHOEBE.

Keywords: eclipsing binary – light curve – model – O–C diagram
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2.4 Jiné př́ıstupy . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 35
2.4.1 Kopalova metoda (Frequency Domain Method) . . . . . . . . . . 35
2.4.2 Yamasakiho model . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 38
2.4.3 Budding̊uv model – SEBM . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 38
2.4.4 ILOT . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 39
2.4.5 Mochnacki – GENSYN . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 39
2.4.6 Collier-Mochnacki-Hendry – GDDSYN . . . . . . . . . . . . . . . 39
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6.3 Určeńı poměru hmotnost́ı složek q . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 86

6.3.1 SPEFO . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 86
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7.1 FOTEL . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 112
7.2 PHOEBE . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 117

8 Závěr 126
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1 Úvod

Lidé mnohokrát vzhĺıželi k obloze s obavami či úžasem. V dávných dobách to mohly být
obavy, že úkazy na obloze jsou zejména předzvěst́ı, že se stane něco špatného, zlého. Dnes
jsou to obavy snad jen ze špatného počaśı. Nicméně úžas nad t́ım úchvatným divadlem,
které se před námi odehrává z̊ustává. Nestač́ı ale jen žasnout, člověk se snaž́ı těm věcem
”přij́ıt na kloub”, zjistit, jak vlastně věci ve vesmı́ru funguj́ı a jakými zákonitostmi se
ř́ıd́ı.

Sféra hvězd byla dlouhou dobu nedotknutelná. Postupem času se ukázalo, že je
možné a nutné hvězdy zkoumat a źıskávat o nich řadu informaćı. Podle r̊uzných pra-
men̊u si už i někteř́ı starověćı učenci povšimli, že se některé hvězdy na obloze měńı.
Čas od času se zjevila dokonce nova nebo supernova, ale mnohdy byla považována za
úkaz atmosférický, který se přece v žádném př́ıpadě nemůže dotýkat neměnné nebeské
sféry! I když byl posléze tomuto úkazu přiznán hvězdný statut označeńım – hvězda-
host, žádný pokus o vysvětleńı p̊uvodu úkazu se stejně nekonal. Přesto můžeme ř́ıci, že
právě pozorováńı proměnných hvězd je bránou do světa hvězd. Počátkem (novodobé)
historie stelárńı astronomie se stalo prvńı doložené pozorováńı periodicky proměnné
hvězdy v srpnu roku 1596. Právě tehdy si David Fabricius do svého deńıku pozna-
menal, že se hvězda označovaná dnes Mira (o) Ceti měńı. V pr̊uběhu následuj́ıćıch
desetilet́ı se j́ı věnovalo několik učenc̊u. Roku 1667 dokonce Ismael Bouillau určil pe-
riodu změn Miry. O dva roku později si G. Montanari povšimnul změn jasnosti Al-
golu. Jenže uběhlo ještě daľśıch v́ıce než sto let. Proměnnost Algola znovu objevil 12.
11. 1782 J. Goodricke. Tentokráte již po roce publikoval Goodricke periodu změn jas-
nosti Algolu a zejména správné vysvětleńı př́ıčiny pozorovaných změn jasnosti. Objevil
vlastně zákrytové dvojhvězdy. I jeho práce však na dlouhá léta upadla v zapomněńı.
O stolet́ı později E. Pickering (1881) oprášil zákrytovou teorii a pro soustavu Algola
spoč́ıtal také velikost a dráhu ”temného zakrývaj́ıćıho satelitu”. To byly prvńı kroky
k poznáńı, že samotářská hvězda jako např́ıklad naše Slunce nemůže poskytnout tolik
informaćı jako dvojice hvězd, ob́ıhaj́ıćı kolem společného těžǐstě. Dvojhvězdy představuj́ı
opravdu zcela unikátńı zdroj informaćı. Podle r̊uzných studíı (např́ıklad Abt, 1983)
se ve dvojhvězdných párech vyskytuje nejméně polovina hvězd, takže i složky dvo-
jhvězd představuj́ı i velmi významnou část hvězdné populace ve vesmı́ru. Jejich studiem
můžeme zjistit př́ımo hmotnosti hvězd, i poloměry a sv́ıtivosti složek.

Z hlediska vývojových scénář̊u pro hvězdy můžeme studovat, jak se stejně staré
hvězdy vyv́ıjej́ı rozd́ılným tempem podle své hmotnosti v př́ıpadě oddělených soustav
a také v jaký vliv na daľśı vývoj hvězd maj́ı efekty těsného soužit́ı – jevy typické pro
těsné dvojhvězdy jako přetoky hmoty, okolohvězdná látka či společná atmosféra. Bĺızká
př́ıtomnost souputńıka také měńı fyzikálńı parametry hvězdy. Složky těsné dvojhvězdy
jsou slapově deformované, vzájemně se nahř́ıvaj́ı, ale může docházet i ke změně vnitřńı
struktury. Pohyb složek po excentrické trajektorii, př́ıpadně př́ıtomnost daľśıho tělesa
v soustavě jen přidává nejen zaj́ımavosti, ale též možnost studovat stabilitu takových
soustav, projevy proměnného slapového p̊usobeńı nebo vliv elektromagnetických sil
a podobně. Nav́ıc ”členstv́ı” ve dvojhvězdách neńı vyhrazeno jen pro ”obyčejné” hvězdy
– ve dvojhvězdných systémech je možné naj́ıt prakticky jakékoli hvězdné objekty – od
hnědých trpasĺık̊u až po (super)novy, rentgenovské zdroje nebo černé d́ıry. Řada tech-
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nik odvozených při výzkumu dvojhvězd se dnes také použ́ıvá např́ıklad při výzkumu
exoplanet. V posledńıch letech se dvojhvězdy použ́ıvaj́ı jako indikátory pro určováńı
vzdálenost́ı ve vesmı́ru, protože absolutńı hvězdná velikost složek se dá snadno určit
z jejich sv́ıtivost́ı. Metoda je použitelná jak v naš́ı Galaxii (Munari et al., 2004), tak
i na extragalaktických škálách (Giménez et al., 1995; Ribas et al., 2004; Guinan et al.,
2004).

Celkově je tedy možné ř́ıci, že dvojhvězdy jsou vynikaj́ıćı ukázkou toho, jak může
fyzika hvězd a hvězdných soustav výrazně přisṕıvat k pochopeńı a poznáváńı proces̊u
v celém vesmı́ru.

Ćılem práce je popis, zhodnoceńı a porovnáńı nejv́ıce rozš́ı̌rených metod analýzy
světelných křivek zákrytových dvojhvězd a výpočet fotometrických element̊u zvoleného
systému, v našem př́ıpadě TW Dra. Pro studium bylo třeba źıskat nová přesná po-
zorováńı v alespoň dvou barvách a také křivku radiálńıch rychlost́ı. Výsledky (i pr̊uběžné)
pak samozřejmě prezentovat v odborném tisku a na mezinárodńıch konferenćıch.

1.1 Rozděleńı dvojhvězd

Dvojhvězdy představuj́ı rozsáhlou a velmi r̊uznorodou skupinu objekt̊u. Vždyt’ jen na-
př́ıklad v základńım parametru dvojhvězd – době oběhu složek kolem společného těžǐstě,
je obrovský rozsah hodnot od 321 s pro pulsar RX J0806.3+1527 (Israel et al., 2002) až
po zhruba 32 000 let (Harmanec & Mayer, 2007). Této rozmanitosti odpov́ıdá i množstv́ı
zp̊usob̊u děleńı dvojhvězd do skupin a tř́ıd podle r̊uzných kritéríı.

Jen u malého počtu dvojhvězd můžeme pozorovat obě složky. Takovým velmi širokým
hvězdným pár̊um, které se nav́ıc nacházej́ı zpravidla v nevelkých vzdálenostech od
nás ř́ıkáme vizuálńı dvojhvězdy. Dolńı hranićı, kdy ještě složky dvojhvězdy rozlǐśıme
v dalekohledu jsou přibližně 0.2”. Dnes se ale mez rozlǐseńı výrazně zmenšila d́ıky
skvrnkové interferometrii. V lednu 2007 se podařilo astronomům z CHARA rozlǐsit exo-
planetu u mateřské hvězdy HD 189733 ve vzdálenosti pouhých 0.00038” (Baines et al.,
2007). Dvojhvězdy s úhlovou vzdálenost́ı složek menš́ı než 1” se také někdy označuj́ı jako
inteferometrické. Pro vizuálně nerozlǐsené dvojhvězdy se však častěji setkáme s označeńım
spektroskopické. O jejich dvojhvězdnosti se většinou dozv́ıme prostřednictv́ım spektra.
V d̊usledku orbitálńıho pohybu u nich totiž docháźı k pravidelným změnám radiálńıch
rychlost́ı. V ideálńım př́ıpadě jsou ve spektru dvojhvězdy vidět čáry obou složek. Takové
páry označujeme SB2. Nicméně pokud je jedna složka dvojhvězdy např́ıklad výrazně
jasněǰśı, uvid́ıme ve spektru jen čáry jedné složky, kterou cloumá neviditelný pr̊uvodce.
Takové dvojhvězdy pak označujeme SB1.

Zvláštńı skupinu mezi dvojhvězdami tvoř́ı zákrytové dvojhvězdy. Rovina jejich oběžné
trajektorie je totiž v prostoru orientována tak, že Země lež́ı bĺızko této roviny. To
znamená, že se nám složky dvojhvězdy při vzájemné pohybu zakrývaj́ı. Pozorujeme
pak změny celkového světla soustavy. Podle nich klasifikujeme tři typy zákrytových
proměnných hvězd:

1. hvězdy typu Algol

(a) na světelné křivce jsou zpravidla jasně ohraničené zákryty,
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Obrázek 1.1: Světelné křivky zákrytových proměnných hvězd z vlastńıch CCD po-
zorováńı. a) Algolida - hvězda TW Dra. b) Hvězda typu β Lyrae - ST Tri. c) Hvězda
typu W UMa - GZ And.

(b) mezi zákryty bývá světelná křivka plochá, deformace složek se prakticky ne-
projevuje,

(c) mezi primárńım a sekundárńım minimem jsou velké rozd́ıly v hloubce;

2. hvězdy typu β Lyrae

(a) mezi zřejmými zákryty jsou na světelné křivce povlovné změny jasnosti v d̊us-
ledku slapové deformace složek,

(b) velké rozd́ıly v hloubce minim indikuj́ı, že složky maj́ı výrazně odlǐsnou povr-
chovou teplotu;

3. hvězdy typu W UMa

(a) světelné křivky se měńı plynule,

(b) primárńı a sekundárńı minima jsou přibližně stejně hluboká,

(c) slapové deformace tvaru složek jsou zjevné.

Důkladný rozbor světelné křivky zákrytové dvojhvězdy může přinést velké množstv́ı
informaćı o hvězdách v soustavě a nejde jen o geometrické vlastnosti – rozměry a vzdá-
lenosti. Uplatňuj́ı se zde poznatky z nebeské mechaniky, termodynamiky, fyziky zářeńı,
hydrodynamiky a jiných oblast́ı fyziky. Studium zákrytových dvojhvězd tak přináš́ı
zřejmě největš́ı množstv́ı informaćı o hvězdách a zákrytové dvojhvězdy samotné předsta-
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vuj́ı ohromnou laboratoř, kde je možné testovat naše představy o vývoji a parametrech
hvězd.

Doposud jsme rozdělovali dvojhvězdy podle pozorovaných projev̊u dvojhvězdnosti.
Daľśım možnost́ı je roztř́ıdit je do morfologických tř́ıd z hlediska Rocheovské geometrie,
respektive dle vztahu složek ke kritické ekvipotenciále, tzv. Rocheově mezi. Takové
tř́ıděńı zavedl Kopal (1955):

1. oddělené systémy (detached) – ani jedna ze složek nevyplňuje Rocheovu mez,

2. polodotykové (semidetached) – jen jedna ze složek vyplňuje Rocheovu mez,

3. kontaktńı (contact) – obě složky vyplňuj́ı nebo sṕı̌se přesahuj́ı Rocheovu mez,
proto se dnes sṕı̌se použ́ıvá anglický termı́n overcontact, což bychom mohli překlá-
dat právě jako ”přesahuj́ıćı”.

Wilson (1979) tuto klasifikaci doplnil o soustavy s dvoj́ım kontaktem (double con-
tact), kdy obě složky dvojhvězdy právě přesně vyplňuj́ı Rocheovy laloky, ale nedotýkaj́ı
se navzájem. Nav́ıc alespoň jedna složka rotuje větš́ı rychlost́ı než je rychlost synchronńı
rotace.

Mezi morfologickou klasifikaćı a rozděleńım podle světelných křivek je jistá souvis-
lost. Světelné křivky algolid jsou výsledkem zákryt̊u v oddělených nebo poloodělených
soustavách, zat́ımco křivky typu W UMa vznikaj́ı při zákrytech v kontaktńıch nebo
přesahuj́ıćıch soustavách. Podobnou souvislost ale nenajdeme u hvězd typu β Lyrae.
Jejich světelné křivky mohou vznikat v podstatě ve všech výše uvedených typech dvoj-
hvězdných systémů.

1.2 Význam výzkumu zákrytových dvojhvězd

Využit́ım všech dostupných moderńıch metod pro studium dvojhvězd můžeme určovat
parametry složek dvojhvězdných systémů v řadě př́ıpad̊u v relativně vysokou přesnost́ı,
s chybou menš́ı než 1 %, což je i limit přesnosti pro testováńı vývojových model̊u (An-
dersen, 1991). Docháźı-li k zákryt̊um složek dvojhvězdy, lze ze světelné křivky určit
předevš́ım sklon rovinu oběhu v̊uči směru k pozorovateli, tzv. inklinaci i a dále relativńı
rozměry složek r1, r2 a relativńı sv́ıtivosti (zářivé výkony) složek vzhledem k celkové
sv́ıtivosti soustavy. Změny polohy sekundárńıho minima na světelné křivce vypov́ıdaj́ı o
excentricitě oběžné trajektorie. Z poměru hloubek minim lze usuzovat na poměr povr-
chových teplot složek. Poměry mezi jasnostmi v minimu a mimo zákryt v r̊uzných
oborech spektra vypov́ıdaj́ı o hodnotách mezihvězdné extinkce. Při rozboru přesných
fotometrických pozorováńı pak lze odhalit i projevy efekt̊u druhého řádu jako koefi-
cienty okrajových ztemněńı složek, tedy rozložeńı jasu na disćıch hvězd, efekty odrazu,
př́ıtomnost skvrn na povrchu složek a podobně.

Pro určeńı absolutńıch parametr̊u je však zapotřeb́ı připojit k fotometrickým měře-
ńım i rozbor spekter. S pomoćı křivky radiálńıch rychlost́ı je možné odvodit lineárńı
vzdálenost složek a tak i absolutńı rozměry složek. Daľśım zásadńım výsledkem je určeńı
hmotnost́ı složek dvojhvězdy, protože dvojhvězdy nám poskytuj́ı jedinečnou možnost,
jak tuto zcela základńı charakteristiku hvězd určovat. Fotometrická i spektroskopická
pozorováńı nav́ıc přinášej́ı i informaci o efektivńıch teplotách složek. Následně tak lze
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jednoduchou aplikaćı Stefanova zákona stanovit i zářivé výkony hvězd a jejich abso-
lutńı bolometrické hvězdné velikosti. Z nich a z pozorovaných hvězdných velikost́ı je
pak možné odvodit i vzdálenost soustavy. Je d̊uležité si uvědomit, že takto určené
vzdálenosti jsou velmi přesné a zejména nezávislé na jiných technikách a slouž́ı tak
jako opora pro jiné metody určeńı vzdálenost́ı i pro škálu efektivńıch teplot všech
hvězd. Od konce minulého stolet́ı se podobný př́ıstup aplikuje i pro měřeńı extra-
galaktických vzdálenost́ı (Giménez et al., 1995; Hilditch, 1996 aj.). Základńı parame-
try hvězd zjǐstěné pro složky dvojhvězd umožňuj́ı př́ımé testy model̊u struktury hvězd
r̊uzné hmotnosti vyskytuj́ıćı se na hlavńı posloupnosti stejně jako testy model̊u vývoje
takových hvězd ve všech jejich stadíıch. Naše informace o vývojových procesech a jed-
notlivých aktivńıch stadíıch výrazně obohacuj́ı také nové techniky zpracováńı spekter
jako mapováńı zákryt̊u, Dopplerovská tomografie či rozmotáváńı (disentangling) spek-
ter. Všechna zjǐstěná data ale přisṕıvaj́ı i k ověřeńı našich představ o specifikách ve vývoji
dvojhvězd samotných.

Konečně studium dvojhvězdných soustav, jejichž členy jsou novy, trpaslič́ı novy,
rentgenovské zdroje, polary, supernovy, neutronové hvězdy, černé d́ıry slouž́ı kromě již
výše zmı́něných možnost́ı k źıskáváńı informaćı i o těchto, řekněme extrémńıch, objek-
tech světa hvězd. Źıskaná data lze využ́ıt také k ověřováńı našich znalost́ı o základńıch
fyzikálńıch zákonech, testováńı platnosti obecné teorie relativy a podobně.

Celkově lze tedy ř́ıci, že studium dvojhvězd se astronomům rozhodně vypláćı. Ve dvoj-
hvězdách jsme źıskali jedinečný zdroj unikátńıch informaćı o hvězdách a také laboratoř,
kde můžeme otestovat teorie určené pro hvězdný svět i vesmı́r jako celek.

2 Řešeńı světelných křivek

2.1 Úvod

Dnešńı měřeńı hvězdných velikost́ı jsou podstatně přesněǰśı než odhady či měřeńı prová-
děná na konci 19. stolet́ı. A tak i světelné křivky zákrytových dvojhvězd jsou přesněǰśı,
je možné na nich odhalit i řadu jemných změn a tak rozhodně nevystač́ıme s Pick-
eringovým modelem temného kulového pr̊uvodce. Ze světelné křivky je možné vyč́ıst
mnoho parametr̊u popisuj́ıćıch zákrytovou soustavu jako celek i charakteristiky jed-
notlivých složek soustavy. Přehled parametr̊u dvojhvězdy a jej́ıch složek je uveden v tab-
ulce 2.1.

Světelnou křivku dvojhvězdy zpravidla chápeme jako závislost naměřených hvězd-
ných velikost́ı na čase, resp. fázi. Částečnou ztrátu světla soustavy během zákryt̊u ale
lze také vyjádřit pomoćı vhodných parametr̊u yj a času t jako tzv. fotometrickou fázi
α = α(t, yj). Do tohoto vyjádřeńı lze transformovat každý napozorovaný bod na světelné
křivce. Dostaneme tak soustavu rovnic pro parametry yi. Zpravidla jde o mnohem v́ıce
rovnic než kolik je řešených parametr̊u. Souběžné řešeńı této soustavy rovnic pro yj

se označuje jako př́ımé řešeńı určeńı parametr̊u zákrytové dvojhvězdy a jej́ıch složek.
Samozřejmě existuje mnoho zp̊usob̊u, jak tuto soustavu řešit. V zásadě jde ale vždy
o to, naj́ıt podle určitých kritéríı křivku, která by co nejlépe vyhovovala pozorované
světelné křivce a nezálež́ı na tom, zda jde o řešeńı analytické či numerické. Důležité ale
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Tabulka 2.1: Parametry zákrytové dvojhvězd a jej́ıch složek

Označeńı Jednotky Název – význam

Světelná křivka

M0 okamžik základńıho minima jasnosti
P d perioda světelných změn
m0 mag hvězdná velikost v maximu (mimo zákryt)
m1 mag hvězdná velikost ve středu primárńıho minima
m2 mag hvězdná velikost ve středu sekundárńıho minima
A1 mag hloubka primárńıho minima
A2 mag hloubka sekundárńıho minima
D h délka zákrytu
d h délka fáze konstantńı jasnosti v minimu

(délka tzv. zastávky v minimu)

Dvojhvězdná
soustava

T0 (JD) okamžik pr̊uchodu periastrem
P d orbitálńı perioda
a 1 lineárńı vzdálenost složek
e 1 excentricita
ω ◦ délka periastra
i ◦ inklinace, sklon oběžné roviny k zornému paprsku
γ km/s rychlost těžǐstě systému
q poměr hmotnost́ı složek
M1,M2 kg, M� hmotnost primárńı, sekundárńı složky
f(m) funkce hmotnosti
R1, R2 m, R� absolutńı poloměr primárńı, sekundárńı složky
r1, r2 1 relativńı poloměr primárńı, sekundárńı složky
l1, l2 1 relativńı sv́ıtivosti složek
l3 1 třet́ı světlo
L1, L2 L� absolutńı sv́ıtivosti složek
x1, x2 koeficient okrajového ztemněńı složek
y1, y2 2. koeficient okrajového ztemněńı složek
kλ,1, kλ,2 albedo primárńı, sekundárńı složky
ε1, ε2 elipticita složek
g1, g2 gravitačńı ztemněńı
T1, T2 K teploty složek
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je, že př́ımé metody umožňuj́ı př́ımé určeńı chyb jednotlivých parametr̊u a nevyžaduj́ı
předběžné úpravy pozorováńı jako tvorbu normálńıch bod̊u, vyhlazováńı a podobně
(Cesevič ve Zverev et al., 1947; Kopal, 1959). V minulosti nebyl tento postup př́ılǐs
obĺıben pro vysoké nároky na výpočetńı kapacitu. I při poměrně jednoduchém modelu
vedl totiž ke zdlouhavým a náročným výpočt̊um. Naproti tomu nepř́ımá metoda vedla
relativně rychle k ćıli. Jej́ı princip spoč́ıvá v tom, že si vyjádř́ıme fotometrickou fázi
podle nově zavedených funkćı, které nemuśı mı́t př́ımý fyzikálńı význam. Pro dané fáze
pak nalezneme př́ıslušné hodnoty nových funkćı a z nich pak zpětně dostaneme hledané
parametry dvojhvězdného systému.

2.2 Klasické metody využ́ıvaj́ıćı syntetických svě-

telných křivek

2.2.1 Russellova metoda

Russell popsal princip své metody ve dvou stat́ıch (Russell, 1912a, b). Kompletńı popis
světelné křivky je dle něj možný užit́ım nejméně 13 parametr̊u (a, e, w, i, P, t0, r1, r2, L1,
L2,+ alespoň tř́ı daľśıch popisuj́ıćıch elongaci, okrajové ztemněńı a efekt odrazu). Nic-
méně jeho model je zjednodušený a zpočátku uvažuje pouze sférické hvězdy bez okra-
jového ztemněńı, které se pohybuj́ı se po kruhové dráze. Chtěl ze světelné křivky zjis-
tit ”jen” relativńı rozměry a sv́ıtivosti složek a inklinačńı úhel. Daľśı podmı́nkou je
nenulový parametr d, tedy př́ıtomnost fáze konstantńı jasnosti v minimu. Nav́ıc bylo
nutné na počátku křivku rektifikovat, tedy odstranit možné efekty asféričnosti složek
a efekt odrazu. To však samo o sobě snižovalo výslednou přesnost źıskaných parametr̊u.

I když se nejv́ıce setkáváme se světelnou křivkou jako závislost́ı hvězdné velikosti
(vyjádřené v magnitudách) na čase, pro výpočet parametr̊u soustavy je vhodné světelnou
křivku vyjádřit prostřednictv́ım sv́ıtivost́ı složek soustavy a ztráty sv́ıtivosti soustavy
během zákrytu. Sv́ıtivost soustavy mimo zákryt daná součtem sv́ıtivost́ı složek necht’ je
rovna jedné L1 + L2 = 1. Pak ztráta sv́ıtivosti soustavy při zákrytu je

L∗ = 1 − L, (2.1)

kde L je sv́ıtivost soustavy v libovolné fázi zatměńı. Ztrátu sv́ıtivosti soustavy během
zatměńı je možné vyjádřit pomoćı tzv. fotometrické fáze

α =
L∗

L∗
max

=
1 − L

L∗
max

, (2.2)

kde L∗
max je ztráta sv́ıtivosti soustavy v okamžiku vnitřńıho dotyku disk̊u hvězd. V př́ıpadě

úplného zatměńı (menš́ı složka je zakrývána větš́ı) je pak

α =
L∗

L2
=

1 − L

1 − L1
, (2.3)

Z geometrie situace (viz obrázek 2.1) vyplývá, že fotometrickou fázi lze vyjádřit také
jako
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Obrázek 2.1: Schematický náčrt zatměńı

α =
SI2(ϑ, ρ)

πr2
2I2 (ϑ, ρ)

, (2.4)

kde S je zakrytá plocha a I2 intenzita vyzařováńı jednotky disku vzdálené od středu 	
ve směru ϑ (viz obrázek 2.2).
Obecně lze intenzitu vyzařováńı vyjádřit vztahem

I (ρ) = I0 (1 − x) + x

√
1 −

(ρ
r

)2

= I0 (1 − x+ x cosϑ) , (2.5)

kde x je koeficient okrajového ztemněńı a I0 intenzita vyzařováńı ve středu disku. Pro
stejnorodé disky1 (x = 0) plat́ı I = I0 a naopak pro maximálńı hodnotu okrajového
ztemněńı2 x = 1 se vztah (2.5) zjednoduš́ı na I (ρ) = I0 cosϑ . Pro libovolnou hodnotu
okrajového ztemněńı 0 < x < 1 (tzv. hypotézu X) lze fotometrickou fázi vyjádřit dle
Ceseviče (ve Zverev et al., 1947) vztahem

αX =
3 − 3x

3 − x
αU +

2x

3 − x
αD, (2.6)

kde αU a αD jsou fotometrické fáze při hypotéze U, resp. D pro dané hodnoty parametr̊u
k a p, které jsou definovány jako poměr poloměr̊u k = r1/r2, resp. pomoćı vzdálenosti
střed̊u disk̊u hvězd ∆

∆ = r1 + r2p. (2.7)

Ukažme si postup řešeńı v př́ıpadě nulových koeficient̊u okrajového ztemněńı a úplné-
ho zatměńı, tedy pro př́ıpad, kdy větš́ı složka zcela zakrývá složku menš́ı. Fotometrická
fáze je pak definována vztahem

1V literatuře se tento př́ıpad označuje jako hypotéza U (z angl. uniform disk).
2tzv. hypotéza D (z angl. darkened)
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Obrázek 2.2: Zavedeńı veličin - vzdálenosti od středu disku hvězdy 	 a směrového úhlu
mezi zorným paprskem a normálou k povrchu hvězdy ϑ.

αU =
L∗

U

L∗
Umax

=
S

πr2
2

=
1

π

(ϕ1

k2
+ ϕ2

)
− 1

πk

(
1

k
+ p

)
sinϕ1 , (2.8)

kde ϕ1 a ϕ2 jsou úhly zobrazené na obrázku 2.1 a lze je vyjádřit jako

arccosϕ1 = 1 +
k2 (p2 − 1)

2 (1 + kp)
, (2.9)

arccosϕ2 =
p

2
+

p+ k

2 (1 + kp)
. (2.10)

Z výše uvedených vztah̊u je zřejmé, že fotometrická fáze záviśı na parametrech p a k.
Lze tedy psát αU = αU (k, p). Russell však pro řešeńı potřeboval tuto funkci transfor-
movat na p = p (α, k). Vycházel přitom z rozboru geometrie úlohy. Řešeńım sférického
trojúhelńıku došel ke vztahu

r2
1 (1 + kp)2 = cos2 i+ sin2 i sin2 Θ, (2.11)

kde Θ = 360◦
P

∆t je fáze zatměńı v čase ∆t prošlém od středu minima. Nyńı už p ve vztahu
(2.11) opravdu vystupuje jako funkce k a α : p = p(α, k). Jsou zde známy jen hodnoty
Θ a α. Naopak neznámými jsou i, r1, k. Russell zavedl označeńı ϕ (k, α) = 1 + kp (k, α)
a vztah (2.11) přepsal do podoby

cos2 i+ sin2 i sin2 Θ = r2
1 [ϕ (k, α)]2 . (2.12)

Nyńı si Russell zvolil dvě hodnoty fotometrické fáze α2 = 0.6 a α3 = 0.9 a pro ně ze
světelné křivky odečetl př́ıslušné hodnoty Θ2 a Θ3. Těmto dvojićım hodnot odpov́ıdaj́ı
rovnice

cos2 i+ sin2 i sin2 Θ2 = r2
1 [ϕ (k, α2)]

2 , (2.13)
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cos2 i+ sin2 i sin2 Θ3 = r2
1 [ϕ (k, α3)]

2 . (2.14)

Odečteńım a poděleńım vztah̊u (2.12)-(2.14) zavedl Russell novou funkci

sin2 Θ − sin Θ2

sin Θ2 − sin Θ3

=
[ϕ (k, α)]2 − [ϕ (k, α2)]

2

[ϕ (k, α2)]
2 − [ϕ (k, α3)]

2 = ψ (k, α, α2, α3) = ψ (k, α) . (2.15)

Označ́ıme-li A = sin2 Θ2 a B = sin2 Θ2 − sin2 Θ3 , pak lze vztah (2.15) přepsat do
podoby

ψ (k, α) =
sin2 Θ −A

B
. (2.16)

Pro libovolné hodnoty α pak Russell odečetl ze světelné křivky odpov́ıdaj́ıćı Θ a z tab-
ulek funkce ψ (k, α) źıskal hodnotu k.

Popsaný postup měl ale jistá úskaĺı. Předevš́ım – přesné určeńı hodnoty k z jednoho
páru Θ a α je v podstatě nemožné. Do určeńı jsou vnášeny chyby zejména při odeč́ıtáńı
hodnot ze světelné křivky a tyto chyby se poté přenášej́ı i do určeńı hodnot A a B.
K dosažeńı nejlepš́ı shody syntetické světelné křivky vypočtené z určených parametr̊u
a napozorované světelné křivky je nutné mı́rně měnit źıskané hodnoty A a B. Stanoveńı
hodnoty k pro r̊uzné hodnoty fotometrické fáze má r̊uznou váhu, určeńı je třeba opakovat
a následně brát v úvahu výslednou pr̊uměrnou hodnotu.

Přes své nedostatky byla Russellova metoda velkým milńıkem, proto j́ı také byla
věnována větš́ı pozornost, než by si snad ve srovnáńı s dnešńımi metodami zasloužila.
Velmi záhy se dočkala řady vylepšeńı a modifikaćı – např́ıklad Fetlaar (1923), Šarbe
(1924), Hetzer (1931), Krat (1934, 1935, 1936), Piotrowski (1937), Schneller (1949),
Kopal (1941). Nejvýznamněǰśı a dlouho nejpouž́ıvaněǰśı však byla modifikace Russella
a Merrilla (1952).

2.2.2 Russellova-Merrillova metoda

Metoda je výrazným vylepšeńım p̊uvodńı Russellovy metody. V základńı variantě je
jednodušš́ı, ale dává přesněǰśı výsledky. Vycháźı ze stejných předpoklad̊u jako p̊uvodńı
metoda – např́ıklad sférického tvaru složek, teprve později byl umožněn i tvar tř́ıosého
elipsoidu. Na světelné křivce se pak vyberou body pro fotometrické fáze αi = 0.05, 0.10,
0.20, 0.30, 0.50, 0.60, 0.70, 0.95, 0.97, 0.985 a najdou se pro ně odpov́ıdaj́ıćı hodnoty Θi.
Poté jsou body rozděleny do třech skupin (4 body, 3 body, 3 body) a pro ně spoč́ıtány
hodnoty

Mj

[
sin2 Θ

]
=

∑
wi sin

2 Θi∑
wi

, (j = 1, 2, 3), (2.17)

kde wi jsou určené váhy po řadě 2, 2, 2, 1, 1, 1, 1, 1, 2, 2. Nahrad́ıme-li sin2 Θ veličinou
M
[
sin2 Θ

]
a funkci ψ(k, α) obdobně funkćı Ψ (3), je možné nyńı přepsat (2.16) do

soustavy rovnic ve tvaru

3Funkce Ψ záviśı i na koeficientu okrajového ztemněńı. Původńı Russelova funkce ψ závisela jen
na fotometrické fázi α a parametru k a byla spoč́ıtána pro hypotézy U a D. Teprve později Cesevič
a Merrill spoč́ıtali tabulky hodnot funkce ψ i pro hypotézu X.
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Mj

[
sin2 Θ

]
= A+BMj [Ψ] , (j = 1, 2, 3). (2.18)

Odtud źıskáme

M
[
sin2 Θ

]−M2

[
sin2 Θ

]
M2

[
sin2 Θ

]−M3

[
sin2 Θ

] =
M1 [Ψ] −M2 [Ψ]

M2 [Ψ] −M3 [Ψ]
= R (x, k) . (2.19)

Tabulky hodnot funkćı Mj(Ψ) a R(x, k) spoč́ıtal Merrill pro př́ıpady přechodu menš́ı
složky před větš́ı i zákrytu menš́ı složky větš́ım souputńıkem. Z tabulek dostaneme
nejdř́ıve hodnotu k a následně i hodnoty konstant A a B. Daľśı postup už je shodný
s p̊uvodńı Russellovou metodou.

Velkou přednost́ı této metody oproti p̊uvodńı Russellově je určeńı konečných hod-
not konstant A a B bez nutnosti jejich drobných variaćı pro dosažeńı shody syn-
tetické světelné křivky s napozorovanou. Zavedeńım v́ıce bod̊u a jejich středováńım
s užit́ım vah se nav́ıc zvýšila přesnost určeńı parametr̊u dvojhvězdy. Z hlediska astro-
fyzikálńıho je metoda omezena užit́ım Planckova vyzařovaćıho zákona, lineárńıho okra-
jového ztemněńı a jednoduchého efektu odrazu, přesto byla významným př́ıspěvkem
při studiu těsných dvojhvězd. V sedmdesátých letech minulého stolet́ı byla konečně
převedena do poč́ıtačové podoby - Jurkevich (1970), Proctor & Linnell (1972). Stala se
i inspiraćı pro tv̊urce daľśıch programů na určováńı parametr̊u zákrytových dvojhvězd.
Vycházely z ńı prvotńı verze nové generace programů EBOP a WINK.

2.2.3 EBOP (Eclipsing Binary Orbit Program)

Program EBOP byl vytvořen Etzelem (1981) na základě sférického modelu NDE (Nelson
& Davis, 1972). NDE model a jeho předpoklady jsou bĺızké rektifikačńımu modelu Rus-
sella a Merrilla (1952), ale protože poč́ıtá světelné křivky př́ımo, je pružněǰśı a poskytuje
možnost pozděǰśıho doplněńı o daľśı fyzikálńı jevy. Nicméně EBOP se záměrně oṕırá při
řešeńı sṕı̌se o parametry definované na základě světelné křivky (Etzel, 1993). Je vhodný
pro řešeńı oddělených soustav s minimálńı deformaćı složek4 – poč́ıtá tedy se sférickými
složkami ob́ıhaj́ıćımi po kruhové nebo i výstředné trajektorii a s lineárńım pr̊uběhem
okrajového ztemněńı dle vztahu

Iλ (µ) = 1 − xλ (1 − µ) = 1 − xλ + xλ cosϑ, (2.20)

kde ϑ znač́ı úhel mezi normálou k povrchu a libovolným směrem a index λ závislost na
vlnové délce. Zakrývaná plocha hvězdy S a ztráta světla během zákrytu je integrována
poloanalyticky použit́ım základńıch vztah̊u pro kruhové disky, prstence a výseče. Disk
zakrývané hvězdy je rozdělen do soustředných prstenc̊u o poloměru r sin ρ a š́ı̌rce ∆ϑ =
r cos ρdρ, kde ρ je úhlová vzdálenost ke středu disku. Při integraci přes celý disk, je
středńı tok

∫
I (ρ) ds′∫

ds′
=

1

πr2

∫ π
2

0

I (ρ) 2πr sin ρr cos ρdρ =
1

π

∫ π
2

0

I (ρ) cos ρ dρ =
F
π

(2.21)

4Později byl program rozš́ı̌ren i na možnost lehce deformovaných složek modelovaných jako elipsoidy.
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Samozřejmě přesnost výpočtu záviśı na š́ı̌rce ∆ϑ prstenc̊u a přesnosti prováděných
d́ılč́ıch výpočt̊u. Ukazuje se, že ∆ϑ = 5◦ vede k dostatečně přesným výsledk̊um (s re-
lativńı chybou 10−4). Výhodou použitého poloanalytického řešeńı je zejména jeho výkon-
nost a efektivita. Je rychleǰśı a přesněǰśı než standardńı procedury založené na eliptických
integrálech nebo čistě numerických postupech. EBOP určuje zejména tyto parametry:

• relativńı povrchovou jasnost v centru disku sekundárńı složky J2,

• relativńı poloměr primárńı složky r1,

• poměr k = r2/r1 poloměr̊u složek,

• sklon trajektorie i,

• okrajová ztemněńı x1, x2.

a také přidružené parametry:

• charakteristiky excentrické dráhy e cosω, e sinω (excentricita e, délka periastra ω),

• třet́ı světlo L3 = l − L1 − L2,

• fázovou korekci ∆φ,

• normalizačńı parametr světelné křivky mq,

• velikost integračńıho prstence ∆ϑ .

EBOP použ́ıvá podobně jako Russellova-Merrillova metoda centrálńı povrchovou
jasnost J2. Rozd́ıl spoč́ıvá v tom, že J2 je relativńı vzhledem k povrchové jasnosti v centru
disku primárńı hvězdy, která je definitoricky rovna jedné. Ve sférickém modelu hvězd
NDE je totiž J2 př́ımo spojeno s poměrem hloubek minim, zat́ımco teploty maj́ı jen
nepř́ımý vliv na světelnou křivku. Výhodou parametru J2 oproti efektivńım teplotám
nebo poměru bolometrických sv́ıtivost́ı je to, že může být určen empiricky ze světelné
křivky, zat́ımco teploty hvězd jsou spojeny se světelnou křivkou jen zprostředkovaně
s užit́ım mnoha předpoklad̊u modelu vyzařováńı. Pro lineárńı okrajové ztemněńı lze tok
zářeńı z jednotkového disku o jednotkové centrálńı intenzitě zapsat ve tvaru

F = π
(
1 − x

3

)
. (2.22)

Nenormované sv́ıtivosti složek pak jsou

l2 = πJ2r
2
2

[
1 − x2

3

]
, (2.23)

l1 = πJ1r
2
1

[
1 − x1

3

]
. (2.24)

Poměr sv́ıtivost́ı

l2
l1

= k2J2

1 − x2

3

1 − x2

3

, (2.25)

pak záviśı jen na poměru poloměr̊u, poměru povrchových jasnost́ı a korekčńım členu pro
okrajové ztemněńı. V normovaných jednotkách jsou pak relativńı sv́ıtivosti samozřejmě
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L1 =
l1

l2 + l1
(2.26)

a

L2 =
l2

l2 + l1
. (2.27)

Je-li v soustavě detekováno třet́ı světlo, použije EBOP modifikovanou definici pro rela-
tivńı sv́ıtivosti

L1 + L2 + L3 = 1. (2.28)

EBOP nepodporuje př́ımé modelováńı deformace složek v d̊usledku nevelké vzdálenosti
složek ani efektu odrazu. Nicméně umožňuje přidáńı opravných člen̊u (Etzel, 1981, str.
114-115), které jsou odvozeny zejména na základě práce Binnedijka (1960). Při řešeńı
efektu odrazu vycháźı přitom z předpokladu, že osvětluj́ıćı hvězda je bodový zdroj, která
osvětluje přivrácenou hemisféru druhé hvězdy. Kvantitativńı popis uváděj́ı už Russell &
Merrill (1952, str. 44) nebo Binnendijk (1960, str. 119)

f (φ) = 0.2 + 0.4 cosφ+ 0.2 cos2 φ, sx = cosφ = sin i cos Θ (2.29)

kde cos φ je směrový kosinus směru zářeńı vzhledem ke spojnici střed̊u obou složek a Θ
je pravá anomálie. Sv́ıtivost primárńı složky se kv̊uli efektu odrazu měńı podle

L′
1 = L1 + ∆L1, ∆L1 = R1f (φ) , R1 = 0.4A1L2r

2
1, (2.30)

kde R1 je př́ıspěvek nasvětlené hemisféry primárńı složky a A1 je bolometrické albedo,
kterým se efekt odrazu zpravidla modeluje. Podobné vztah lze samozřejmě zapsat i pro
sekundárńı složku. Celkovou změnu sv́ıtivosti soustavy dostaneme zahrnut́ım př́ıspěvk̊u
obou složek. Jejich velikost záviśı na fázi. Př́ıspěvek od hvězdy v popřed́ı je velmi malý,
roste jen když se zakrývaná oblast S výrazně zmenšuje. Pozorovatel zaznamenává změny
sv́ıtivosti

R = ∆L1 + ∆L2 − S∆Le∼= (1 − S) (∆L2 + ∆L1)
= (1 − S)

[
1
2
(R2 − R1) − (R2 +R1) cosφ+ 1

2
(R2 +R1) cos2 φ

]
,

(2.31)

kde ∆Le je světlo odražené ze zakrývané hvězdy. Je zřejmé, že efekt odrazu zp̊usobuje
změny jasnosti mimo zákryty. Aby bylo možné určovat jasnosti v kvadratuře (Θ = 90◦),
byl pro řešeńı metodou nejmenš́ıch čtverc̊u dodán volný normalizačńı parametr mq.
Jestliže v soustavě žádný podstatný efekt odrazu neńı, pak mq je stejné jako hvězdná
velikost v kvadratuře. EBOP je dostatečně přesný pro relativně jednoduché oddělené
systémy se středńım zploštěńım menš́ım než 0.04. Program byl obĺıbený předevš́ım v 70.
a 80. letech minulého stolet́ı pro vysokou přesnost integrace a podstatně kratš́ı výpočetńı
čas ve srovnáńı s tehdy rozš́ı̌reným sofistikovaněǰśım programem WINK (Wood, 1972).
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2.2.4 Wood̊uv model a program WINK

Program WINK (Wood, 1972) je založen na Woodově modelu (Wood, 1971), který
předpokládá, že složky systému jsou trojosé elipsoidy, což dobře vyhovuje pro soustavy
s nevelkým zploštěńım složek a patrným efektem odrazu. WINK poč́ıtá celkový tok
zářeńı obou složek integraćı přes viditelné části hvězd pro každou fázi Φ bez ohledu na
zákryty. Tok zářeńı ze složky j lze vyjádřit

lj (Φ) =

∫
Ij cosϑdσ, j = 1, 2, (2.32)

kde Ij je intenzita vyzařováńı v určitém mı́stě povrchu podle zákona okrajového a gra-
vitačńıho ztemněńı a modifikovaná efektem odrazu. Použit́ı Russellových-Merrillových
výraz̊u

I = I0 (1 − x+ x cosϑ)
[
1 − y

(
1 − g/̄g

)]
, (2.33)

kde I0 je intenzita vyzařováńı ve středu disku, x koeficient okrajového ztemněńı, g mı́stńı
gravitačńı zrychleńı, ḡ pr̊uměrná hodnota přes celý povrch a veličina y je dána vztahem

y =
hc

4λkT

e
hc
λkt

e
hc
λkt − 1

, (2.34)

vede ke vztahu

lj (Φ) =

∫
I0j

[
1 − y + y

(
g

g0

)]
(1 − x+ x cosϑ)

cosϑ

cosβ
r sin ΘdΘdϕ, (2.35)

kde cosβ je směrový kosinus normály k povrchu složky. Pro primárńı složku je středová
intenzita I01 normována (I01 = 1). Celková sv́ıtivost soustavy l je vypočtena sečteńım
sv́ıtivost́ı složek a odečteńım ztráty světla během zákrytu

l (Φ) = l1 (Φ) + l2 (Φ) − lE (Φ) , (2.36)

přičemž je sv́ıtivost normována v kvadratuře l (Φ = 0.25) = 1. Při výpočtech se využ́ıvá
numerických integraćı s pomoćı metody Gaussovy kvadratury. Ve většině př́ıpad̊u je
integrace 16 x 16 dostatečná a vede k přesnosti 0.012 %.

Bohužel program WINK neńı dále udržován. Dnes se použ́ıvá jen výjimečně pro
určeńı počátečńıch parametr̊u.

2.3 Fyzikálńı modely

2.3.1 Binnedijk̊uv model

Binnendijk̊uv model pro kontaktńı dvojhvězdy převedla do poč́ıtačové podoby Nagyová
(1974). Výstupem programu jsou syntetické světelné křivky. Binnedijk využ́ıvá Rocheova
modelu, ale řeš́ı celý problém s válcovými souřadnicemi. Úplný popis modelu (Bin-
nendijk, 1977) obsahuje nejen jeho fyzikálńı principy, na nichž je založen, ale i přehled
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programů na výpočet syntetických světelných křivek do roku 1975. Nagyová a Bin-
nendijk použ́ıvali krok 0.04 podél osy spojuj́ıćı složky dvojhvězdy v jednotkách vzdále-
nosti střed̊u a úhlovou vzdálenost 5◦ kolem této osy. Povrchová jasnost byla spoč́ıtána
metodou založenou na práci Mochnackého a Doughtyho (1972a). Binnendijk upřednost-
ňuje jako parametr popisuj́ıćı zářeńı složek povrchovou jasnost namı́sto efektivńı teploty.
Zd̊urazňuje také d̊uležitost radiálńı rychlosti, profilu čar či spektrofotometrických dat
a dokázal tak v řadě ohled̊u předv́ıdat pozděǰśı rozvoj modelováńı těsných dvojhvězd.

2.3.2 Rucinského model – WUMAn

Rucinski ve verzi WUMA3 použ́ıvá poměrně zdlouhavou integraci přes śıt’ nejméně 10000
integračńıch bod̊u (Rucinski, 1973, 1974). Záměrem však bylo, mı́t program, který by
byl zcela oproštěn od systematických chyb vzniklých nerovnoměrným rozložeńım inte-
gračńıch bod̊u. Dnes existuj́ı verze WUMA5 a WUMA6, v nichž jsou poč́ıtány profily
spektrálńıch čar (Rucinski, 1992, Hill & Rucinski, 1993, Lu & Rucinski, 1993, Rucinski
et al., 1993).

Program je založen na Rocheovském modelu, ale poč́ıtá jen ekvipotenciály mezi
vnitřńı a vněǰśı kritickou obálkou. Pro popis zářeńı použ́ıvá interpolace mezi poloem-
pirickými toky zářeńı, které jsou založeny na barevných indexech. Na povrchu složek
nejsou modelovány žádné skvrny, ale je možné měnit teplotu nebo jasnost povrchu podél
společné ekvipotenciály nebo na jedné jej́ı straně. Při výpočtu se využ́ıvá diferenciálńıch
korekćı řešených s pomoćı Rucinského programu na metodu nejmenš́ıch čtverc̊u.

Program je psaný ve Fortranu, je psaný elegantně, jednoduše a použitá modulárńı
struktura umožňuje snadné modifikace. Bohužel program neńı dále podporován a má
velmi omezenou distribuci. Autor nemá zájem na daľśım vývoji programu.

2.3.3 Hill̊uv model – LIGHT2

Program LIGHT2 (Hill, 1979, Hill & Rucinski, 1993) je výsledkem výrazného up-
gradu předchoźıho Hillova programu LIGHT. Nová verze vznikla spojeńım Rocheova
modelu, Woodova Gaussova-Legendreova kvadraturńıho schématu (Wood, 1971, 1972)
a Rucinského modelu z programu WUMA3, který vycházel z Lucyho práce (Lucy, 1968).
Dosahuje tak přesného popisu jasnosti soustavy během zákryt̊u i mimo nich.

Toky zářeńı složek poč́ıtá použit́ım jakéhosi hybridu absolutně černého tělesa, černého
tělesa založeného na barevném indexu, a teoretického modelu toku zářeńı v uvažované
atmosféře, přičemž vyzařováńı je poč́ıtáno ve výseč́ıch a prstenćıch, podobným zp̊usobem
jak popsal Hutchings (1968). Při řešeńı se použ́ıvá diferenciálńıch korekćı řešených
procedurou CURFIT (Bevington, 1969), která je založena na Marquardtově metodě.
Na povrchu složek dvojhvězdy je možné uvažovat až deset eliptických skvrn, jejichž
poloha a odchylka v teplotě od okolńıho povrchu nemuśı být známy. Na prvńı pohled
se může zdát, že jde o vcelku malou odlǐsnost od jiných programů, které poč́ıtaj́ı
s kruhovými skvrnami. Jde však o poměrně unikátńı možnost, kterou je třeba použ́ıvat
uvážlivě, nebot’ v principu popis eliptických skvrn vyžaduje v́ıce parametr̊u a jejich
”přičiněńım” tak může doj́ıt při řešeńı světelné křivky soustavy k přebytku parametr̊u.
Silným nástrojem je výpočet a analýza profil̊u spektrálńıch čar, která poskytuje mno-
hem přesněǰśı určeńı hmotnost́ı než dosud. Př́ıklady využit́ı lze naj́ıt v práci Holmgrena
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(1988) a zejména Hilla et al. (1990). Pozděǰśı vylepšeńı modelu (Wade & Rucinski, 1985)
zahrnuj́ı i okrajová ztemněńı založená na Kuruczově modelu atmosfér (Kurucz, 1979),
odkazy na databázi profil̊u čar pro rané typy hvězd a použit́ı simplexńıho algoritmu pro
testy jedinečnosti.

Program samotný použ́ıvá př́ıkazový systém kĺıčových slov s předem danými stan-
dardńımi vstupy a je dostupný potenciálńım uživatel̊um.

2.3.4 BINSYN

Linnell použ́ıvá pro řešeńı svého modelu (viz Linnell, 1984, 1993) sadu programů v baĺıč-
ku nazvaném BINSYN. Původńı verze, založená na Rocheovské geometrii, umožňovala
řešit jen př́ıpad kruhové trajektorie složek. Současná verze už zahrnuje i řešeńı ex-
centrických trajektoríı. Nicméně zvláštnost́ı baĺıčku BINSYN je možnost využ́ıt i jiný
model než Roche̊uv např́ıklad polytropńı. Proto jsou počátečńı vstupńı parametry pro
program PGA (hmotnost primárńı složky M1, vzdálenost složek R, poměr hmotnost́ı
složek q = M2/M1, a povrchové potenciály složek B1, B2 vyjádřeny v jednotkách sous-
tavy cgs. Chceme-li použ́ıt Roche̊uv model, je třeba pomoćı programu CALPT nejdř́ıve
spoč́ıtat ze vstupńıch bezrozměrných Rocheovských potenciál̊u př́ıslušné cgs potenciály
a připravit tak vstup pro program PGA. Ten vytvoř́ı pro fotosféru śıt’ bod̊u, v nichž
spoč́ıtá vlastnosti fotosféry, gravitaci a daľśı veličiny. Uvažovaná rotace složek přitom
nemuśı být synchronńı.

Program PGB poč́ıtá projekci složek dvojhvězdy do roviny kolmé k zornému paprsku.
K tomu je zapotřeb́ı vložit sklon a alespoň jednu polohu složky dvojhvězdy. Pro výpočet
celé světelné křivky nestač́ı jedna poloha, ale je samozřejmě třeba vložit celou sadu
orbitálńıch délek. PGB poč́ıtá obzor pozorovatele pro každou š́ı̌rkovou kružnici určenou
PGA. Pro každý bod śıtě je tedy spočtena zenitová vzdálenost a směrový kosinus. To
umožňuje určit okraj st́ınu na dané složce během zákrytu.

Procedura PGC určuje charakteristiky zářeńı každé složky pomoćı výpočtu efektivńı
teploty pro každý bod śıtě, spočtený PGA. Jako počátečńı hodnotu voĺı teplotu na pólu
složky. Protože hodnota gravitačńıho zrychleńı v jednotlivých bodech zvolené śıtě je již
známa, lze dle vztahu

Tl = Tp

(
gl

gp

)β

, (2.37)

kde T znač́ı efektivńı teploty, g gravitačńı zrychleńı vždy lokálńı (index l) a polárńı
(index p) a exponent β nabývá pro hvězdy v zářivé rovnováze dle teorému von Zeipela
(1924a) hodnoty 0.25 a pro hvězdy s konvektivńımi obálkami podle Lucyho zákona
(1967) přibližně hodnotu 0.08. Následně jsou ke zjǐstěńı efektivńı teplotě v daném mı́stě
dopoč́ıtávány korekce vyplývaj́ıćı např́ıklad z gravitačńıho zjasněńı, efektu odrazu apod.
Výsledná efektivńı teplota spolu s vlnovou délkou a mı́stńım gravitačńım zrychleńım
slouž́ı k vyhledáńı konečných koeficient̊u okrajového ztemněńı v př́ıslušných tabulkách.
Exterńı soubory s tabulkami koeficient̊u jsou převzaty z práce Wadeho a Rucinského
(1985) a jsou založeny na Kuruczově modelu atmosféry (Kurucz, 1979).

Nedávno byl program PGC vylepšen zavedeńım mnohem přesněǰśı celistvé proce-
dury, která spolupracuje př́ımo s programy pro výpočet syntetických spekter (Lin-
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nell & Hubený, 1994). To zahrnuje výpočet syntetických spekter pro zdeformované
a souputńıkem ozařované složky dvojhvězdy a umožňuje vypoč́ıtat pro všechny body
śıtě efektivńı vlnové délky pro použitá pozorovaćı data a následně určit ze stejných
dat představuj́ıćıch syntetické spektrum složky dvojhvězdy i koeficienty okrajového
ztemněńı. Ze syntetických spekter je pak možné v jednom běhu programu poč́ıtat až
pět syntetických monochromatických světelných křivek. Procedura PGC umožňuje také
zahrnout do výpočt̊u skvrny na povrchu složek. V př́ıslušných pomocných souborech je
třeba zadat počet, polohy a poloměry skvrn a jejich teplotu.

Program PGD poč́ıtá předevš́ım tok zářeńı směrem k pozorovateli z každé složky
a úbytek světla během zákryt̊u.

Program PGE, v nověǰśı verzi označovaný SPT, použ́ıvá na vstupu data z PGD
a poč́ıtá teoretické světelné křivky v základńıch fáźıch z programu PGB. Pro výpočet
teoretické hvězdné velikosti v čase odpov́ıdaj́ıćım času pozorováńı je použit přesný ne-
lineárńı interpolačńı algoritmus. Zmı́něné základńı fáze v PGB jsou nav́ıc voleny tak,
aby se interpolace neprováděly přes fáze s nespojitou derivaćı (např́ıklad v okamžiku
prvńıho kontaktu). To také umožňuje poč́ıtat teoretické hvězdné velikosti pro srovnáńı
s dlouhými řadami pozorováńı se stejnou přesnost́ı. Jinak řečeno, je možné použ́ıt celý
p̊uvodńı soubor pozorováńı bez nutnosti komprimace normálńımi body a podobně.
Vypočtené světelné křivky jsou normovány na úroveň 1.0 v maximu. Pokud soustava ob-
sahuje třet́ı světlo, je vypočtená světelná křivka vzhledem k této skutečnosti korigována.

Proceduru PGF je možné využ́ıt k výpočtu syntetických pozorovaćıch dat. Program
PGS použ́ıvá výstup z SPT, který moduluje simulovanými chybami pozorováńı.

Program DIFCORR (Linnell, 1989) pro diferenciálńı korekce poč́ıtá korekčńı členy
pro parametry: sklon i, Rocheovy potenciály Ω1, Ω2, poměr hmotnost́ı q, bolometrická
albeda A1, A2, gravitačńı zrychleńı g1, g2, polárńı teploty T1, T2, škálové koeficienty
okrajového ztemněńı S1, S2, časy střed̊u primárńıho a sekundárńıho minima tp, ts, třet́ı
světlo ve vlnové délce pozorováńı l3(λ) a normalizačńı faktor U , který slouž́ı k ”sesazeńı”
napozorované světelné křivky s vypočtenou. Program obecně zvládá světelné křivky
v r̊uzných barvách a tak v principu může určovat teploty T1 a T2. Počátečńı hodnoty
teplot jsou za normálńıch podmı́nek stanoveny podle barevného indexu v kvadratuře
nebo podle spektrálńıho typu. Optimalizována však může být jen jedna teplota.

Linnell̊uv program se výrazně odlǐsuje od jiných programů stejného zaměřeńı. V Lin-
nellově programu je středńı světelná křivka v každé barvě určována ze středńı referenčńı
sady parametr̊u. Pro každý parametr je určen posun z této středńı referenčńı hod-
noty a jsou vytvořeny dva soubory odlehlých parametr̊u symetricky posunutých oproti
středové referenčńı sadě. Je samozřejmě třeba věnovat tomuto procesu pozornost, aby-
chom vyloučili fyzikálně nemožné parametry. Tři světelné křivky pro každý parametr
pak určuj́ı dvě prvńı diference a jednu druhou a z̊ustávaj́ı konstantńı pro následné iter-
ace. Jen koeficient druhé diference se měńı ve výpočtu nové prvńı derivace. Tento postup
znamená sice velké počátečńı výpočty, ale výpočetńı čas následných iteraćı se naopak
významně zkrát́ı. Nav́ıc přesnost prvńı derivace je docela vysoká.

Linnell se vydal cestou množstv́ı jednotlivých programů namı́sto jednoho komplexńıho
programu. Důvodem je velká flexibilita. Např́ıklad je možné pustit nový výpočet pro
modifikovanou hodnotu teploty T2 bez toho, že by bylo nutné přepoč́ıtávat znovu ge-
ometrii soustavy. Celý výpočet je však možné spouštět pomoćı vlastńıch dávkových
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ř́ıd́ıćıch programů. Nav́ıc nebýt rozděleńı celého projektu do jednotlivých programů
nebylo by zařazeńı programu pro syntetickou fotometrii (Linnell et al., 1998) př́ılǐs
praktické. Celkově je baĺık BINSYN mnohem větš́ı než nejrozš́ı̌reněǰśı program Wilsona
a Devinneyho. Pro jednu iteraci a 700 bod̊u śıtě pro jednu složku vyprodukuje přibližně
20 MB dat.

2.3.5 Čerepaščuk̊uv model aneb ”ruská škola”

Čerepaščuk je zástupcem tzv. ”ruské školy” modelováńı dvojhvězd, která je zaměřena
na zákrytové dvojhvězdy s rozsáhlými atmosférami (Čerepaščuk, 1966) jako např́ıklad
Wolfova-Rayetova dvojhvězda V444 Cyg (Čerepaščuk, 1975, Čerepaščuk & Chaliulin,
1976) a rentgenovské dvojhvězdy.

Modelové světelné křivky jsou většinou poč́ıtány za předpokladu sférických složek
s rozš́ı̌renými prvky pro atmosférické zákryty, včetně disk̊u. Problém nejmenš́ıch čtverc̊u
je řešen s velkou pozornost́ı na existenci a jednoznačnost řešeńı (Čerepaščuk et al., 1967).
Metody jsou založeny na algoritmech uspořádáńı (Tichonov, 1963a,b). Jejich popis lze
naj́ıt také v knize Ceseviče (Čerepaščuk, 1971, str. 278-282). Řešené modely popisuj́ı
polopropustné zářivé disky obklopené nezářivou atmosférou. V nejjednodušš́ım př́ıpadě
je disk hvězdy stejnorodý bez okrajového ztemněńı. Neuvažuje se ani efekt odrazu.
V př́ıpadě rozsáhlých atmosfér je zřejmý rozd́ıl mezi poloměrem sv́ıt́ıćıch disk̊u a větš́ıch
absorbuj́ıćıch disk̊u. V Čerepaščukově zápisu jsou primárńı a sekundárńı složka rozlǐseny
podle vzdálenost́ı ξ a ρ od střed̊u disk̊u. Sv́ıtivost soustavy pak lze zapsat ve tvaru

L = Lξ + Lρ = 2π

∫ rξc

0

Ic (ξ) ξdξ + 2π

∫ rρc

0

Ic (ρ) ρdρ = 1 (2.38)

kde rc vyjadřuje poloměr sv́ıt́ıćıho disku a Iρ a Iξ jsou toky zářeńı z jednotky povrchu
př́ıslušné složky. Sv́ıtivost celé soustavy je normována k jedné. Během zákrytu hvězdy ρ
je tok zářeńı Ic(ρ) vycházej́ıćı z jednotky povrchu dσ do prostorového úhlu dω absorbován
atmosférou hvězdy ξ v rozsahu

Ic (ρ)
[
1 − e−τ(ξ)

]
dσdω = Ic (ρ) Ia (ξ) dσdω, (2.39)

kde τ (ξ) =
∫ +∞
−∞ a (r) dx a a(r) je absorpčńı koeficient v jednotce objemu hvězdy ξ a ρ je

vzdálenost od středu této hvězdy. Pohlcené zářeńı muśı být znovu vyzářeno v atmosféře
hvězdy ξ a toto opětovné vyzářeńı by mělo být ekvivalentńı efektu odrazu (Goncharskii
et al., 1978). Ztráta světla během zákrytu je určena integraćı přes zakrytou plochu S∆

Lξ + Lρ − l1 (∆) = 1 − l1 (∆) =

∫
S∆

Ic (ρ) Ia (ξ) dσ, (2.40)

kde l1(∆) je světlo viděné právě když je vzdálenost střed̊u disk̊u rovna ∆. Analogicky
lze zapsat i pro světlo absorbované v atmosféře hvězdy ρ během sekundárńıho minima

Lξ + Lρ − l1 (∆) = 1 − l1 (∆) =

∫
S∆

Ic (ρ) Ia (ξ) dσ. (2.41)

Pro řešeńı je však nutné vyjádřit i vztah mezi Ic a Ia pomoćı dvou apriorńıch relaćı
ke vztah̊um (2.39) a (2.40). K tomu je zapotřeb́ı znalost detailńı struktury složek.
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Čerepaščuk navrhuje řešit problém použit́ım dvou model̊u – klasického a poloklasického.
Klasický model v podstatě odpov́ıdá ”standardńımu” modelu se sférickými hvězdami,
nepr̊uhlednými disky a tenkými atmosférami s libovolným okrajovým ztemněńım pop-
saným funkcemi Ic(ξ) a Ic(ρ), které vyplynou z řešeńı vztah̊u (2.39) a (2.40). Zmiňované
apriorńı funkce pro jednotlivé složky v tomto modelu jsou

Ia (ξ) :=
{

1, pro 0≤ξ≤rξa,
0, pro ξ>rξa, Ia (ρ) :=

{
1, pro 0≤ρ≤rρa,
0, pro ρ>rρa. (2.42)

Poloklasický model zahrnuje dle Čerepaščuka hvězdu jako v klasickém modelu a ještě
”pekuliárńı hvězdu” s rozsáhlou atmosférou. Funkce Ic(ρ) a Ia(ρ) popisuj́ıćı tu ”normálńı”
hvězdu jsou známy. Naproti tomu emisńı a absorpčńı vlastnosti pekuliárńı složky nejsou
a priori známy a jsou určeny řešeńım vztah̊u (2.39) a (2.40). Tyto rovnice pak určuj́ı jen
dvě funkce závisej́ıćı na parametrech světelné křivky – poloměrech složek a sklonu trajek-
torie. K určeńı daľśıch parametr̊u je nutné vyřešit i vztah (2.37). Množstv́ı doplňkových
vztah̊u pro kompletńı řešeńı parametr̊u systému záviśı na velikosti zakrývané části disk̊u
nebo jinak řečeno na tom, zda docháźı k částečným nebo úplným zatměńım. Čerepaščuk
rozlǐsuje a dále diskutuje dva př́ıpady podle toho, zda cos i je větš́ı nebo menš́ı než
poloměr normálńı složky. Konečně na základě d̊ukladné analýzy pro klasické a polokla-
sické modely Čerepaščuk (1971) usuzuje, že jednoznačné řešeńı je možné jen v těchto
př́ıpadech:

1. Klasické modely

(a) úplné zákryty,

(b) částečné zákryty pokud pro každé minimum je cos i menš́ı než poloměr
zakrývaj́ıćı hvězdy.

2. Poloklasické modely

(a) úplný zákryt pekuliárńı hvězdy normálńı složkou,

(b) částečné zákryty pokud je cos i menš́ı než poloměr normálńı složky.

3. Poloklasické modely s nepr̊uhledným jádrem

(a) úplné zákryty pekuliárńı hvězdy normálńı složkou,

(b) úplné zákryty normálńı hvězdy jádrem pekuliárńı hvězdy,

(c) částečné zákryty, je-li cos i menš́ı než poloměr normálńı hvězdy.

K určeńı vymezených podmı́nek mohou být použity exterńı zdroje informaćı, na-
př́ıklad spektrofotometrie. Výše uvedené úvahy představuj́ı stručný nástin myšlenek
zmiňované ”ruské školy” silně orientované na otázky řešitelnosti a jednoznačnosti řešeńı
model̊u světelných křivek zejména pro systémy s jednou hvězdou s rozsáhlou atmosférou.

2.3.6 Djurašević̊uv program

Počátkem 90. let minulého stolet́ı představil Djurasević prvńı z programů na řešeńı
světelných křivek aktivńıch těsných dvojhvězd na základě fotometrických pozorováńı
(Djurasević, 1991, 1992a,b). Modelováńı těsných dynamických systémů (odtud i zkratka
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pro jeho program – TDS) je založeno na principech modelu Wilsona a Devinneyho
(1971). Obsahuje ale některé zvláštnosti nutné pro interpretaci deformovaných světel-
ných křivek aktivńıch systémů, kde jsou složky pokryty skvrnami. Tvar složek je popsán
ve sférických souřadnićıch pomoćı ekvipotenciálńıch ploch Rocheova modelu. Složky mo-
hou mı́t asynchronńı rotaci. Pro výpočet sv́ıtivost́ı je povrch hvězd rozdělen do velkého
množstv́ı element̊u. Pro každý z nich je pak poč́ıtán př́ıspěvek k celkovému toku zářeńı.
Uvažuje se přitom jak teplota povrchu, př́ıpadně skvrn, tak i okrajové a gravitačńı
ztemněńı nebo efekt odrazu. Určeńı hodnot koeficient̊u okrajového ztemněńı u(l, T )
vycháźı z dat, která publikoval Rubashevskii (1985a,b). Djurasević předpokládá, že pro
Johnson̊uv fotometrický systém UBV je pro vyjádřeńı závislosti koeficient̊u okrajového
ztemněńı na teplotě v jednotlivých barvách dostatečné použ́ıt polynomu šestého stupně

u(i, T ) = a0i + a1iTn + a2iT
2
n + a3iT

3
n + a4iT

4
n + a5iT

5
n + a6iT

6
n , (2.43)

kde indexy i = U , B, V a Tn je bezrozměrný teplotńı parametr – teplota povrchu hvězdy
dělená 20 000 K.

Skvrny v modelu jsou určené svoj́ı polohou, poloměrem vyjádřeným v podobě pros-
torového úhlu, pod jakým by skvrna byla vidět ze středu hvězdy a teplotńım parametrem
Ap, který je definován jako poměr teploty fotosféry k uvažované teplotě skvrny.

Později byl vyvinut druhý program, který podobnými postupy umožňuje řešit i těsné
dvojhvězdy, kde skvrny nepokrývaj́ı jen složky ale i akrečńı disk.

2.3.7 Binary Maker

Počátky programu Binary Maker spadaj́ı do poloviny 80. let minulého stolet́ı. Původńı
verzi 1 vytvořil Bradstreet pro poč́ıtače Macintosh. Následovala verze 1 pro PC a pak
rozš́ı̌rená verze 2 vyv́ıjená už pouze v prostřed́ı DOS. Nyńı je k dispozici verze BM3
(Bradstreet, 2004) vytvořená v Javě, takže je spustitelná v r̊uzných operačńıch systémech
– Windows, Linux, Macintosh či Sun Solaris. Jedná se však o komerčńı software.

Jeho výhodou je velmi př́ıjemné uživatelské prostřed́ı se snadnými vstupy parametr̊u
pro uživatele. Oproti ostatńım programům má ale jisté zvláštnosti. Model je založen na
Rocheovské geometrii, která je popisována pomoćı śıtě bod̊u, jejichž hustotu lze volit.
Ekvipotenciálńı plochy vymezuje pomoćı potenciál̊u Ω nebo C. Modifikovaný potenciál
Ω slouž́ı k popisu ekvipotenciálńı plochy vymezuj́ı povrch složek. Nabývá dvou mezńıch
hodnot Ωin a Ωout. Pokud se povrch hvězdy nacháźı na vnitřńı ekvipotenciálńı hladině
Ωin, pak je složka přesně kontaktńı. Vněǰśı hladina Ωout znamená mez stability pro
přesahuj́ıćı systémy. Potenciálu C použ́ıvaj́ı i jiné modely, např. Mochnacki & Doughty
(1972a), Binnendijk (1977). Zde je definován takto

C = 2B1Ω +B2
2 , (2.44)

kde B1 = 1
1+q

, B2 = q
1+q

, q = M2

M1
. M1 a M2 jsou hmotnosti složek, zde chápané

tak, že M1 je vždy hmotněǰśı složka. Obvykle tedy q < 1, ale je-li méně hmotná složka
tepleǰśı, pak hlubš́ı primárńı minima nastávaj́ı, když je tato hvězda zakryta. V takovém
př́ıpadě stejně jako pro W UMa systémy se poměr obrát́ı q > 1. Hmotněǰśı hvězda
z̊ustává označena indexem 1. Daľśım parametrem popisuj́ıćım podobu soustavy je tzv.
faktor vyplněńı (fillout factor). Po stanoveńı poměru hmotnost́ı může být použit pro
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specifikaci kontaktńıch, přesahuj́ıćıch i oddělených dvojhvězd. Vyjadřuje mı́ru, s jakou
složky dvojhvězdy vyplňuj́ı své Rocheovské laloky. Je zde definováno takto

f =
Ωin

Ω
− 1 pro Ωin < Ω (složky nedosahuj́ıćı Rocheovy meze),

f =
Ωin − Ω

Ωin − Ωout

− 1 pro Ωout ≥ Ω (složky přesahuj́ıćı Rocheovu mez). (2.45)

Pro oddělené soustavy je tedy −1 < f ≤ 0, zat́ımco pro přesahuj́ıćı 0 ≤ f ≤ 1. Jinou
definici faktoru vyplněńı uváděj́ı Mochnacki & Doughty (1972a)

F =
Ωin − Ω

Ωin − Ωout
+ 1 pro Ω < Ωin,

F =
Ωin

Ω
pro Ω > Ωin. (2.46)

Naproti tomu podobný př́ıstup jako Bradstreet v BM3 použil Rucinski (1973)

fRucinski =
Ω − Ωout

Ωin − Ωout
. (2.47)

Poč́ıtaný model soustavy použ́ıvá lineárńı okrajové ztemněńı

I (θ) = I0 (1 − x− x cos θ) , (2.48)

kde θ je úhel měřený mezi zorným paprskem a normálou k povrchu a I0 je intenzita
měřená ve směru θ = 0. Hodnoty okrajového ztemněńı se dopoč́ıtávaj́ı z tabulek. Do roku
1993 byly se použ́ıvaly tabulky Al Naimiyho (1978), pak tabulky Van Hammeho (1993).
Pro gravitačńı ztemněńı a zjasněńı se využ́ıvá výsledk̊u práce von Zeipela (1924a,b)
a Lucyho (1967) – viz vztah (2.37). Efekt odrazu je charakterizován bolometrickým
albedem. Pro hvězdy v zářivé rovnováze se předpokládá hodnota 1.00. Rucinski (1969)
ukázal, že pro hvězdy s konvektivńı obálkou (zde pro hvězdy chladněǰśı než 7200 K) je
toto albedo přibližně 0.50. Sv́ıtivost soustavy je normovaná k jedné jako v jiných mod-
elech, sv́ıtivosti složek L1, L2 jsou tedy relativńı. Pokud je však zjǐstěno třet́ı světlo, je
vyjádřeno ve stejných jednotkách jako vstupńı nebo výstupńı tok zářeńı a neńı relativńı
jako L1 nebo L2.

BM3 umožňuje výpočet modelu s řadou světlých či tmavých kruhových skvrn, které
je dokonce možné zadat s umbrou a penumbrou. Verze 3 je také rozš́ı̌rena o možnost
řešeńı excentrické trajektorie a asynchronńı rotace složek. Parametricky je rotace vyjá-
dřena pomoćı rotačńıho parametru – poměru úhlové rychlosti rotace k oběžné úhlové
rychlosti složky. Rotace je v základńım nastaveńı zadána jako synchronńı př́ıpadně pse-
dosynchronńı. Pseudosynchrońı rotaci, při ńı je rotačńı úhlová rychlost shodná s úhlovou
rychlost́ı oběhu v periastru, je možné popsat pro trajektorii s excentricitou e (Hut, 1981)
parametrem

F 2 =
1 + e

(1 − e)3 . (2.49)
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Do verze 3 byla také přidána možnost modelovat soustavu s diskem se skvrnami.
Model disku je však velmi jednoduchý a nav́ıc s podmı́nkou, že nedocháźı k zákrytu
hvězdy diskem.

BM3 umožňuje řešit souběžně fotometrická i spektroskopická data, má bohatou
grafickou výbavu. Na podp̊urných www stránkách http://caleb.eastern.edu je data-
báze v́ıce než 200 vyřešených soustav r̊uzných typ̊u, což může pomoci zejména zač́ınaj́ıćım
badatel̊um. Sám autor doporučuje použit́ı ve vysokoškolské výuce. Nicméně program má
i svá omezeńı:

1. Neiteruje automaticky k nejlepš́ımu řešeńı.

2. Použit́ı módu ”vstup poloměru” neńı vhodné pro přesahuj́ıćı soustavy, protože
vzhledem k definici může zp̊usobit falešné výsledky.

3. Výpočty sv́ıtivosti jsou založeny na Planckově zákonu absolutně černého tělesa.
Daľśı update zřejmě bude obsahovat i model atmosféry.

4. Asynchronńı rotace nebo excentrická trajektorie je nutné řešit ve sférických sou-
řadnićıch (počátečńı nastaveńı) a ne ve válcových souřadnićıch. Vážný problém to
ale nepředstavuje, protože válcové souřadnice se použ́ıvaj́ı pro přesahuj́ıćı soustavy,
které mı́vaj́ı kruhové trajektorie a synchronńı rotaci.

2.3.8 FOTometrické ELementy – FOTEL

Program FOTEL měl p̊uvodně sloužit pro porovnáńı výsledk̊u výpočt̊u asymetrických
atmosfér s pozorovanými světelnými křivkami. Záhy se ukázalo, že jeho použit́ı je mno-
hem širš́ı a to určilo jeho daľśı vývoj (Hadrava, 1990, 1997, 2001, 2004a). Hlavńım
úkolem je řešeńı světelných křivek, nicméně vzhledem k p̊uvodńımu záměru je kon-
cipován tak, aby umožňoval konvergenci velkého počtu volných parametr̊u, které nav́ıc
mohou být doplňovány i postupně dle potřeby. Některé efekty, respektive jejich pro-
jevy jsou závislé na vlnové délce. Pro porovnáńı je tedy třeba současně fitovat data
modelovaná r̊uznými křivkami, které ale maj́ı některé parametry společné a některé
individuálńı. Tento př́ıstup představuje obrovskou přednost FOTELu oproti jiným pro-
gramům na řešeńı světelných křivek, protože mimo jiné umožňuje souběžně řešit i křivku
radiálńıch rychlost́ı. Je možné zpracovávat velké množstv́ı originálńıch pozorovaćıch
dat (až 30 sad několika tiśıc bod̊u - měřeńı radiálńıch rychlost́ı a hvězdných velikost́ı
v r̊uzných barvách). I přes značně rozsáhlé vstupy je program uzp̊usoben k použit́ı
na běžných PC. Pro každou sadu dat je určen nulový bod, takže je možné korigovat
systematické odchylky př́ıstroj̊u nebo r̊uzných srovnávaćıch hvězd. Je určena středńı
kvadratická chyba každé sady dat. Podle spolehlivosti dat v dané sadě může být volena
váha celé sady.

FOTEL použ́ıvá zjednodušený fyzikálńı model a geometrii pro výpočet toku zářeńı,
ale má některé možnosti, které zř́ıdka poskytuj́ı fyzikálně sofistikovaněǰśı programy. Tvar
složek dvojhvězdy je aproximován pomoćı tř́ıosých elipsoid̊u, což je rychleǰśı a zpra-
vidla dostatečné než využit́ı přesněǰśıch Rocheovských ekvipotenciál. Řešeńı pomoćı
Rocheovské geometrie složek a fyziky jejich atmosfér jsou předběžně připraveny, ale
nejsou definitivně odladěny.

Verze 3 vzniklá kolem roku 1990 bere v úvahu také třet́ı složku včetně pozorovaných
radiálńıch rychlost́ı a odpov́ıdaj́ıćı light–time efekt. Nejnověǰśı verze FOTEL 4 (Hadrava,
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2004a) přinesla možnost přidat k simultánńımu řešeńı světelné křivky a křivky radiálńıch
rychlost́ı i vizuálńı trajektorii těsné dvojhvězdy a okamžiky minim jasnosti. Snahou
je využ́ıt jednak dat z oblasti výzkumu vizuálńıch dvojhvězd a také méně přesná, ale
mnohdy časově i dosti odlehlá určeńı okamžik̊u minim zákrytových dvojhvězd (Hadrava,
2004a).

Velkou výhodou celého př́ıstupu je možnost fitovat sekulárńı změny některých para-
metr̊u, např́ıklad stáčeńı periastru, změny periody, amplitudy radiálńıch rychlost́ı. Je
přidána i volba umožňuj́ıćı sledovat změnu poloměru vlivem slapových sil na excentrické
dráze. Program umožňuje konvergovat nejvýše 10 parametr̊u v jednom běhu. Použ́ıvá
simplexńı metodu (Kallrath & Linnell, 1987) kombinovanou s př́ımým řešeńım metodou
nejmenš́ıch čtverc̊u. K dispozici jsou nejen chyby všech fitovaných parametr̊u, ale také
kovariančńı matice.

2.3.9 Nightfall

Program Nightfall vytvořil Wichmann v roce 1998. V roce 2008 je k dispozici verze
1.62 (Wichmann, 2008). Dokáže poč́ıtat syntetické světelné křivky, křivky radiálńıch
rychlost́ı, určovat nejlepš́ı fit pro zadaná pozorovaćı data daného systému nebo vytvářet
obrázky či animace dle zadaných parametr̊u.

Nightfall je založen na fyzikálńım modelu. který bere v úvahu nesférický tvar složek
v těsné dvojhvězdě, efekt odrazu, gravitačńı zjasněńı, okrajové ztemněńı a řadu daľśıch
fyzikálńıch jev̊u. Umožňuje řešit velké množstv́ı rozmanitých soustav včetně přesahuj́ıćıch
systémů, soustav s excentrickými trajektoriemi, skvrnami na povrchu, asynchronńı ro-
taćı složek nebo třet́ım světlem. Nová verze obsahuje také model atmosféry. Ke spuštěńı
minimálńı konfigurace je třeba zadat alespoň těchto 6 parametr̊u:

1. poměr hmotnost́ı složek – hmotnost sekundárńı složky/hmotnost primárńı složky,
přičemž primárńı složkou je ta, která je ve fázi nula (hlavńım minimu) zakrývaj́ıćı
(stoj́ı vpředu vhledem k pozorovateli);

2. sklon trajektorie;

3. faktor vyplněńı Rocheova laloku pro primár a sekundár – je vyjádřen v jednotkách
polárńıho poloměru Rocheova laloku;

4. povrchové teploty obou hvězd v kelvinech.

Nightfall rozděĺı povrch každé hvězdy do několika tiśıc element̊u a pak jednotlivě
zkoumá, zda je daný element v určité fázi zakryt či nikoli. Pro výpočet sv́ıtivost́ı použ́ıvá
Nightfall zákon absolutně černého tělesa, ale je možné také použ́ıt vypočteného modelu
atmosféry. Při řešeńı atmosféry se použ́ıvá tabulek, které vymezuj́ı možný rozsah teplot
složek na 3 000–35 000 K a chemické složeńı odpov́ıdaj́ıćı Slunci. Pro teploty nižš́ı než
9800 K bylo použito modelu atmosféry PHOENIX (Hauschildt et al., 1999a,b), pro vyšš́ı
teploty Kuruczova modelu (Kurucz, 1979).

Výstupńı světelné křivky jsou poč́ıtány pro 8 širokopásmových filtr̊u UBVRIJHK
a 4 středněpásmové uvby a jsou vyjádřeny v magnitudách. Při řešeńı efektu odrazu jsou
možné dva př́ıstupy:

1. osvětluj́ıćı hvězda se chápe jako bodový zdroj – tato volba je dostačuj́ıćı pro faktor
vyplněńı Rocheova laloku, výpočet je pak rychlý,
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2. poč́ıtá se vzájemné osvětleńı každého páru povrchových element̊u. Zpravidla jsou
dostačuj́ıćı 2-3 iterace, ale je možné jich volit až 9. Výpočet je ale zdlouhavý.

Zaj́ımavá je možnost vybrat si pro zadáńı okrajového ztemněńı ze 4 možnost́ı od
nejjednodušš́ıho lineárńıho zákona až po možnost poč́ıtat jej individuálně pro každý
element povrchu. Naopak trochu horš́ı je situace s modelováńım skvrn – lze zadat pouze
dvě kruhové skvrny na každé složce. Při řešeńı lze také zvolit výpočet profilu zvolené
spektrálńı čáry. Pokud se v soustavě objev́ı třet́ı světlo je chápáno jako relativńı část
celkové sv́ıtivosti soustavy (tedy L1 + L2 + L3 = 1 ).

Nightfall samostatně hledá nejlepš́ı fit pro zadaná pozorovaćı data. Simultánně je
schopen řešit několik sad pozorováńı v r̊uzných filtrech. Pro nalezeńı nejlepš́ıho řešeńı
použ́ıvá simplexńı algoritmus. Správnost nalezeného řešeńı podobně jako u jiných pro-
gramů testuje pomoćı χ2. Je možné vytvořit i dvourozměrnou mapu této hodnot́ıćı
funkce v závislosti na dvou parametrech.

Nightfall pokládá za primárńı složku dvojhvězdy tu, která je ve fázi 0 před druhou
složkou z pohledu pozorovatele. Jinak řečeno, primárńı složka je zde ta, která je nejdř́ıve
zakrývaj́ıćı a sekundárńı ta, která je zakrývána (ve fázi 0). Tato definice ale může být
někdy v rozporu s běžně použ́ıvaným př́ıstupem.

Program je napsán pro operačńı systém Linux. Lze jej provozovat v př́ıkazovém
i grafickém režimu. K dispozici je i zdrojový kód, takže řadu nastaveńı jako např́ıklad
hustotu śıtě popisuj́ıćı jednotlivé složky dvojhvězdy, počet skvrn nebo počet pozorováńı
lze měnit. Zejména posledńı zmiňovaný parametr - počet pozorováńı v každé barvě je
přednastaven na hodnotu 2048. Při vyšš́ım počtu zadaných pozorováńı program auto-
maticky použije jen prvńıch 2048 bod̊u. Nightfall je nadále vyv́ıjen, některé jeho části
jsou stále ve stádiu test̊u.

2.3.10 Wilson̊uv-Devinneyho model – WD

Nejrozš́ı̌reněǰśım a nejv́ıce použ́ıvaným programem na analýzu světelných křivek zákry-
tových dvojhvězd je jednoznačně program Wilsona a Devinneyho (WD). Jeho historie
spadá do počátku 70. let minulého stolet́ı. Program byl od té doby mnohokrát doplňován
nejen p̊uvodńımi autory, ale i daľśımi – např́ıklad WD83K83 (Stag & Milone, 1993),
WD83K93 (Milone et al., 1992), WD93K93 (Milone et al., 2004) a LC83KS (Kallrath,
1987) a LC93KS (Kallrath et al., 1998). Nicméně hlavńım tv̊urcem a motorem daľśıho
vývoje je Wilson (Wilson & Devinney 1971, Wilson 1979, Wilson 1990, Wilson 1993
a Van Hamme 2003). Počátkem roku 2008 je k dispozici verze z prosince 2007.

WD je vlastně baĺıček programů sestávaj́ıćı ze dvou hlavńıch část́ı:

1. program LC - pro generováńı světelné křivky a křivky radiálńıch rychlost́ı, profil̊u
spektrálńıch čar a obrázk̊u,

2. program diferenciálńıch korekćı DC, který upravuje parametry světelné křivky
a křivky radiálńıch rychlost́ı podle kritéria nejmenš́ıch čtverc̊u.

Kromě těchto dvou zásadńı část́ı je WD tvořen ještě několika deśıtkami menš́ıch doplň-
kových procedur a programů. Prvńı zásadńı revize v roce 1982 přinesla excentrické
trajektorie, asynchronńı rotaci složek, několik druh̊u vynucených řešeńı, výpočet křivky
radiálńıch rychlost́ı se započteńım efekt̊u vzdálenosti a zákrytu, simultánńı řešeńı světelné
křivky a křivky radiálńıch rychlost́ı a jednoduché řešeńı skvrn. Většina z těchto vylepšeńı
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Obrázek 2.3: Schématický náčrt Rocheových ploch u dvojhvězdy. Veličiny v obrázku
bývaj́ı označovány takto: as = r2 (back), bs = r2 (side), cs = r2 (pole), ds = r2 (point), ag =
r1 (back), bg = r1 (side), cg = r1 (pole), dg = r1 (point). Index s znamená malý z angl. small,
zat́ımco g označuje větš́ı (z angl. giant) složku. Ne vždy je ale index g synonymem pro
primárńı složku.

je popsána ve Wilson (1979). Vylepšeńı verze z roku 1992 spoč́ıvá v lepš́ım zpracováńı
efektu odrazu, nelineárńım (logaritmickém) okrajovém ztemněńı, nastaveńı parametr̊u
skvrn, možnosti pohybu skvrny, možnosti daľśıho vývoje světelné křivky a také větš́ı
výpočetńı rychlosti. Třet́ı revize v roce 1998 zahrnovala polopropustný okolohvězdný
oblak, možnost jednoduchého výpočtu profilu spektrálńıch čar pro rychle rotuj́ıćı hvězdy,
zahrnut́ı Marquardtova l faktoru pro řešeńı diferenciálńıch korekćı, zlepšené možnosti
pro obrázky, možnost volby pracovat na vstupu s časy nebo fázemi, př́ıdavné parametry
řešeńı, dvojnásobnou přesnost a řadu daľśıch vylepšeńı. Čtvrtá revize v roce 2003 se
nesla předevš́ım ve znameńı přechodu od jedné efektivńı vlnové délky charakterizuj́ıćı
danou spektrálńı oblast k vlnové délce založené na integraci přes celou š́ı̌rku daného
spektrálńıho oboru zvoleného standardńıho fotometrického systému. Vyzařovaćı funkce
(v závislosti na efektivńı teplotě, log g a chemickém složeńı) je nově uplatňována mı́stně.
A bylo zde i několik změn pro přesahuj́ıćı systémy.

V současnosti použ́ıvaná verze má několik operačńıch mód̊u, které určuj́ı jistá omezeńı
uplatňovaná při řešeńı:

• mód -1 - pro rentgenovské dvojhvězdy;

• mód 0 - model bez omezeńı - předevš́ım to znamená, že neńı vyžadováno, aby
poměr sv́ıtivost́ı byl konzistentńı s povrchovými teplotami. Jinak řečeno program
použije sv́ıtivosti L1 a L2 bez toho, aby přepoč́ıtal L2 podle povrchových teplot.
Hvězda také může být větš́ı než Rocheovský lalok;

• mód 1 - pro přesahuj́ıćı dvojhvězdy jako W UMa. Uplatňuje se 7 omezeńı (např́ıklad
hvězdy maj́ı shodné povrchové potenciály, gravitačńı zjasněńı, bolometrické albedo);

• mód 2 - pro oddělené dvojhvězdy - jediné omezeńı spoč́ıvá ve sv́ıtivosti sekundárńı
složky L2, která je spojena s danou teplota a spočtena dle zvoleného varianty pro
popis vyzařováńı (černé těleso nebo model atmosféry);

• mód 3 - pro přesahuj́ıćı dvojhvězdy, které jsou v geometrickém ale nikoli teplotńım
kontaktu. To znamená, že na rozd́ıl od módu 1 je uvolněno 5 parametr̊u spojených
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s vyzařováńım sekundárńı složky (teplota T2, bolometrické albedo A2, gravitačńı
zjasněńı g2, koeficienty okrajového ztemněńı x2, y2);

• mód 4 - pro polodotykové dvojhvězdy, kde primárńı složka vyplňuje Roche̊uv lalok.
Uplatňuj́ı se omezeńı pro potenciál Ω1 a sv́ıtivost L2;

• mód 5 - pro polodotykové dvojhvězdy, kde sekundárńı složka vyplňuje Roche̊uv
lalok, tedy typické algolidy. Uplatňuj́ı se obdobná omezeńı jako u módu 4;

• mód 6 - pro soustavy s dvoj́ım kontaktem (double contact binary) - složky vyplňuj́ı
svoje Rocheovské laloky, ale nedotýkaj́ı se. Jsou uplatněna omezeńı z módu 4 i 5.

Přestože je WD velmi komplexńım nástrojem pro studium dvojhvězd, lze mu podle
r̊uzných autor̊u vyč́ıst zejména tyto nedostatky:

• fyzikálńı porozuměńı je blokováno t́ım, že jsou zapotřeb́ı konstanty;

• kv̊uli statickým proměnným je omezen počet pozorováńı;

• všechny informace o efektivńıch barvách dvojhvězdy jsou ”zahozeny”;

• implementace Kuruczova modelu atmosféry neumožňuje daľśı rozš́ı̌reńı;

• koeficienty okrajového ztemněńı nemaj́ı fyzikálńı souvislost;

• je zcela zanedbán vliv mezihvězdné extinkce;

• pozorovaná spektra jsou využita jen k źıskáńı radiálńıch rychlost́ı, nic v́ıce;

• chyb́ı numerické algoritmy pro spolehlivé nalezeńı počátečńıho bodu;

• chyb́ı podpora pro iterativńı hledáńı řešeńı;

• nejsou využity heuristické metody dostupné k prováděńı statistických test̊u;

• chyb́ı řádný nástroj pro degeneraci a vyšetřováńı minima parametrického prostoru.

Program je dále vylepšován a na odstraněńı řady uváděných nedostatk̊u se pracuje.
Z hlediska uživatele je však možné k nedostatk̊um přič́ıst ještě neexistuj́ıćı grafické
uživatelské rozhrańı. Tento nedostatek řeš́ı v prostřed́ı Linux program PHOEBE, které
přidává daľśı možnosti a funkce (viz kap. 2.5.3). Základńı rozš́ı̌reńı o uživatelské rozhrańı
v prostřed́ı Windows představuje Nelson̊uv interface WDWint54e (Nelson, 2007), který
je k dispozici na stránkách autora.

2.3.11 BinaRoche

Program BinaRoche vzniká od konce 90. let minulého stolet́ı. Jeho autorem a dosud
výhradńım uživatelem je Carlos Lázaro Hernando, který jej použil pro řešeńı světelných
křivek a křivek radiálńıch rychlost́ı v několika svých článćıch (např. Lázaro et al.,
2001). Geometrický model je založen na Rocheovské aproximaci s využit́ım cylindrických
souřadnic. V úvahu se bere i gravitačńı zjasněńı a vzájemné ozařováńı. Program může
být použit pro simultánńı řešeńı světelných křivek poř́ızených ve fotometrických fil-
trech uvby a UBV RIJHKLL′M . Vyzařováńı z jednotlivých povrchových element̊u
hvězdy je poč́ıtáno interpolaćı z tabulek Teff , log g na základě knihovny model̊u at-
mosfér. Interpolaćı jsou zjǐst’ovány i hodnoty koeficient̊u okrajového ztemněńı pro každý
poč́ıtaný povrchový element, přičemž je možné si zvolit jeden ze tř́ı zákon̊u okrajového
ztemněńı (lineárńı, kvadratický a odmocninový). Vzájemné ozařováńı složek je možné
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poč́ıtat zjednodušeně nebo integraćı přes povrch pr̊uvodce pro všechny viditelné ele-
menty povrchu. V modelu je možné uvažovat jakýkoli počet skvrn na površ́ıch složek,
určených středem, velikost́ı a teplotou. Rotace složek může být i asynchronńı. Volnými
parametry při řešeńı může být jak asynchronost rotace, tak excentricita trajektorie nebo
úhel periastra. Váhované křivky radiálńıch rychlost́ı mohou být začleněny do řešeńı
světelných křivek.

Pro nalezeńı řešeńı jsou využ́ıvány r̊uzné optimalizačńı algoritmy, např́ıklad Sim-
plex nebo Marquardtova metoda. Pro každý z volných parametr̊u je definován rozsah
možných hodnot, výchoźı bod a krok fitováńı. Je také možné hledat výsledné řešeńı tak,
že budeme vycházet ze zvoleného bodu r̊uznými směry nebo mnohokrát opakovat řešeńı
s dodaným náhodně generovaným gaussovským šumem. Výstupem z programu jsou syn-
tetické světelné křivky ve zvolených spektrálńıch oborech a tabulka parametr̊u systému.
Program dle autora uspokojivě pracuje pro všechny typy zákrytových dvojhvězd.

Podle zveřejněných praćı jde o zaj́ımavý program. Škoda jen, že si autor nenašel čas
na popis programu, vytvořeńı manuálu a jeho zveřejněńı.

2.4 Jiné př́ıstupy

2.4.1 Kopalova metoda (Frequency Domain Method)

V roce 1975 publikoval Kopal prvńı př́ıspěvek (Kopal, 1975), v němž představil nový
př́ıstup v analýze světelných křivek zákrytových dvojhvězd – metodu frekvenčńı analýzy.
Tato práce byla prvńı ze série 26 článk̊u Kopala a jeho žák̊u a představuje použit́ı
nové metody na nejjednodušš́ım př́ıpadě dvou sférických hvězd ob́ıhaj́ıćıch po kruhové
trajektorii. Obecněǰśı základy metody jsou popsány např́ıklad v Kopal (1979) a také
Kopal (1990, str. 41-69).

Na rozd́ıl od klasické analýzy světelné křivky, kde se věnuje pozornost jednotlivým
bod̊um (fázový úhel θ; ztráta světla l) na světelné křivce, se Kopal zaměřil na plochu
protilehlou ke světelné křivce vyjádřené v souřadnićıch (l; sin2m θ), kde m=1, 2, 3, ...
(viz obr. 2.4). Plocha A2m omezená př́ımkami l = 1, sin2m θ = 0 a aktuálńı křivkou je
zřejmě dána

A2m =

∫ θ′

0

(1 − l) d
(
sin2m θ

)
, (2.50)

kde θ′ odpov́ıdá fázovému úhlu prvńıho kontaktu. Ukažme si Kopal̊uv př́ıstup k řešeńı
na nejjednodušš́ım př́ıpadě úplného zatměńı. Moment zatměńı A2m lze zapsat také jako

A2m = mL1 csc2m i

∫ δ2
1

δ2
2

(
δ2 − δ2

0

)m−1
αdδ2 = −L1

∫ δ1

δ2

(
δ2 − δ2

0

1 − δ2
0

)m
∂α

∂δ
dδ, (2.51)

kde α je fotometrická fáze, δ znamená vzdálenost složek tak, že δ0 = cos i je vzdálenost
v největš́ım přibĺıžeńı (pro θ = 0) a δ1 a δ2 jsou vzdálenosti při prvńım a druhém
kontaktu a L1 = 1 − λ, kde λ je pozorovaná ztráta sv́ıtivosti během zatměńı. Vztah
(2.52) lze vyjádřit pomoćı parciálńıch integrál̊u typu
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Obrázek 2.4: Světelná křivka úplného zákrytu. Převzato z Kopal (1975).

∫ δ1

δ2

δ2j ∂α

∂δ
dδ =

2r2
2

π

∫ π

0

(
r2
1 − 2r1r2 cosφ+ r2

2

)j−1
sin2 φdφ, (2.52)

pro j= 0, 1, 2, ... Pro j > 0 je pravá strana jednoduše řešitelná, pro j = 0 plat́ı zřejmě∫ δ1

δ2

∂α

∂δ
dδ = α (δ1) − α (δ2) = −1 nebo − k2 (2.53)

podle toho, zda jde o zákryt (r1 < r2) nebo transit (r1 > r2). Pak pro hodnoty
m = 1, 2, 3, ... lze naj́ıt vztahy

A2 = L1C3,
A4 = L1 (C2

3 + C2
2 ) ,

A6 = L1 (C3
3 + 3C2

2C3 + C1C
2
2 ) ,

(2.54)

kde koeficienty Ci maj́ı následuj́ıćı význam

C1 = r2
1 csc2 i,

C2 = r1r2 csc2 i,
C3 = r2

2 csc2 i− cot2 i.
(2.55)

Jestliže urč́ıme z pozorované světelné křivky např́ıklad integraćı plochy A2, A4, A6,
dosad́ıme je do rovnic (2.54), vypočteme hodnoty koeficient̊u C1, C2, C3 a přeṕı̌seme
(2.55) do podoby

r2
1,2 =

C2
1,2

(1 − C3)C1 + C2
2

(2.56)
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a

sin2 i =
C1

(1 − C3)C1 + C2
2

(2.57)

dostaneme požadované parametry dvojhvězdy. Jak již bylo poznamenáno, výše uvedený
postup řešeńı je demonstrován na nejjednodušš́ım možném př́ıpadu, postupně ale byla
metoda dále rozv́ıjena a přibyly r̊uzné korekce, postihuj́ı okrajové a gravitačńı ztemněńı,
slapově deformované nesférické složky a podobně (Kopal, 1989, 1990). Pro křivky s od-
chylkami od nejjednodušš́ıho modelu je přitom postup řešeńı následuj́ıćı:

1. určit nezbytný počet moment̊u světelných křivek (aspoň 4);

2. vypoč́ıtat nezbytný počet konstant Cj = 1, n (aspoň 4) z maxima světelné křivky
a vźıt jejich váhovaný součet;

3. vypoč́ıtat (normované) momenty;

4. vypoč́ıtat hodnoty r1, r2, i, L1, L2 z moment̊u;

5. vypoč́ıtat světelné křivky z element̊u a určit perturbace P2m;

6. použ́ıt perturbačńı členy k źıskáńı zlepšených moment̊u;

7. opakovat kroky 3-6 a iteracemi źıskat konečný soubor element̊u.

Kopal tvrdil, že žádné běžné časové analýzy5 nemohou využ́ıt empirická data, aby
převedly pozorovanou světelnou křivku do podoby, odkud by bylo možné př́ımo určit
elementy. Řada autor̊u to však odmı́tá. Kopalem prohlašovaná vyšš́ı úroveň jeho metody
nebyla dle některých přesvědčivě demonstrována. Kritici metodě vyč́ıtaj́ı, že jde o dost
formálńı matematický př́ıstup, který trṕı následuj́ıćımi nevýhodami:

1. Předpokládá se, že složky jsou kulové, nanejvýš korigované koule (Kopal, 1989,
1990).

2. Je nejisté, zda několik Fourierových koeficient̊u může obsahovat všechny informace
ze světelné křivky. Metoda Fourierovské analýzy použ́ıvá integrálńı moment po-
zorováńı, což dané pozorováńı vyhlazuje a t́ım maskuje př́ıspěvek každého bodu
k hodnotě A2m. Jednoduše se t́ım zahod́ı informace.

3. Je nezbytné specifikovat škály sv́ıtivost́ı.

4. Hodnota úhlu θ′ pro prvńı kontakt muśı být stanovena přesně.

5. Neńı snadné zavést do tohoto modelu daľśı fyzikálńı efekty.

Budding (1993, str. 211) poznamenává, že ačkoli je metoda př́ımočará, v praktických
situaćıch nastávaj́ı komplikace zejména proto, že vyjádřeńı slapových deformaćı muśı
být velmi přesné a k tomu nejsou numericky źıskané veličiny Cj nejvhodněǰśı. Celá
procedura také ztráćı na jednoduchosti, pokud je zatměńı jen částečné.

5Kopal použ́ıval pro označeńı ostatńıch metod založených na analýzách časových řad měřeńı termı́n
”time-domain” method.
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2.4.2 Yamasakiho model

Yamasaki (1981) se zaměřil na hvězdy typu W UMa. Ukázal, že Kopalovy momenty
světelné křivky A2m jsou vhodné také pro popis světelných křivek kontaktńıch sous-
tav. Pro 2700 systémů typu W UMa pak spoč́ıtal syntetické světelné křivky vzniklé
kombinaćı 6 fotometrických element̊u odvozených na základě Kopalových parametr̊u
A2, A4, A6. Tabulky spočtených parametr̊u, pak využ́ıval jako śıtě vstupńıch hodnot pro
řešeńı konkrétńıch soustav.

2.4.3 Budding̊uv model – SEBM

Budding spolu se Zeilikem v několika praćıch publikovaných v 70. a 80. letech minulého
stolet́ı (např́ıklad Budding & Zeilik, 1977, Zeilik & Budding, 1986) představili zcela nový
př́ıstup k řešeńı světelných křivek dvojhvězd deformovaných v d̊usledku př́ıtomnosti
skvrn na povrchu složek. Model SEBM (Standard Eclipsing Binary Star Model) využ́ıvá
dva programy pro fitováńı světelné křivky. Prvńım krokem je optimalizace světelné
křivky pomoćı programu, který umožňuje fitovat až 16 parametr̊u světelné křivky včetně
efektu odrazu nebo elipticity (Budding, 1973). Úspěšnost řešeńı je posuzována podle
parametru

χ2 =
∑

i

1

σ2
l

{
li −

[
a1 − a2α

(
a4 · a3 ·

√(
a7 sin2 (θi + a6) + a8

))]}2

, (2.58)

kde α představuje typicky fotometrickou fázi, li sv́ıtivosti soustavy a systemizované
parametry ai maj́ı následuj́ıćı význam:

1. a1 = U - středńı úroveň jasnosti mezi minimy,

2. a2 = L1 - sv́ıtivost primárńı složky (pro sekundárńı minimum je a2 nahrazeno
rozd́ılem a1 − a2, př́ıpadně parametrem a9),

3. a3 = k - poměr poloměr̊u,

4. a4 = ug - koeficient lineárńıho okrajového ztemněńı větš́ı složky,

5. a5 = us - koeficient lineárńıho okrajového ztemněńı menš́ı složky (vztahuje se k fázi
zákrytu),

6. a6 = ∆θ0 - korekce polohy středu primárńıho minima,

7. a7 = sin2 i
/
r2
1 , kde i je sklon trajektorie a r1 je poloměr zakrývané hvězdy,

8. a8 = cos2 i/r2
1 .

Je ale možné přidávat i daľśı parametry ai. Poté, co je zjǐstěno nejlepš́ı řešeńı, je
vypočtená teoretická světelná křivka odečtena od napozorované. T́ım se źıská tzv. de-
formačńı křivka, kterou dále řeš́ıme pomoćı modelu s jednou nebo dvěma temnými
kruhovými skvrnami na primárńı složce. Źıskaná teoretická deformačńı křivka se odečte
od p̊uvodńı napozorované křivky. Výsledkem je světelná křivka očǐstěná od projev̊u
skvrn. Na ni znovu aplikujeme prvotńı fitovaćı proces a źıskáme nezkreslené parametry
dvojhvězdného systému.
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2.4.4 ILOT

Na program SEBM navazuj́ı nové práce Zeilika, Buddinga, Rhodese a Bankse - např́ıklad
Banks & Budding (1990) nebo Rhodes et al. (1990). Vyvinuli nový baĺıček programů
pro analýzu světelných křivek zákrytových dvojhvězd typu RS Canum Venaticorum.
Později se dočkal i spojeńı do jednoho ř́ıd́ıćıho programu, který je uživatelsky mno-
hem lépe řešen. ILOT využ́ıvá stejné filozofie jako předchoźı SEBM, poč́ıtá teoretickou
deformačńı křivku pro dané kruhové skvrny. Program ale může posloužit pro řešeńı
jakéhokoli zákrytového, nekontaktńıho systému.

2.4.5 Mochnacki – GENSYN

GENSYN (General Synthesis Code) program byl vyvinut na počátku 70. let minulého
stolet́ı (Mochnacki & Doughty, 1972a,b). Zásadńıho vylepšeńı se dočkal kolem roku 1983
(Mochnacki, 1984). Primárně je určen ke studiu hvězd typu W UMa.

Inspiraćı a základem pro počátečńı práce byl program Lucyho (1968), který byl
ale dost pomalý. GENSYN byl plánován tak, že má obsahovat jak řešeńı světelných
křivek, tak i profil̊u čar. Použ́ıvá válcovou soustavu souřadnic, aby se radius vektor
stal jednoznačnou funkćı pro všechny konfigurace - kontaktńı i nekontaktńı. Program
byl vytvořen tak, aby byl kompaktńı, rychlý a numericky stabilńı, ale na rozd́ıl od
Wilsonova-Devinneyho programu LC neobsahuje přesné korekčńı schéma pro obzor
viditelnosti. Původně byl program aplikován na zákrytové kontaktńı systémy typu A
s úplnými zákryty jako AW UMa nebo V566 Oph. Podle Mochnackého to byl prvńı pro-
gram založený na Rocheovské geometrii zahrnuj́ıćı plně vzájemné nasvětlováńı složek
přǐrazeńım každého elementu povrchu k těm, které nasvětluje.

2.4.6 Collier-Mochnacki-Hendry – GDDSYN

Collier a Mochnacki zkombinovali sv̊uj program SPOTTY a GENSYN v roce 1987, aby
analyzovali zákrytové systémy se skvrnami. Vylepšená geodetická śıt’ systému s trojúhel-
ńıkovými prvky byla představena Hendrym jako jeho magisterská práce (pod vedeńım
Mochnackého). Podle Mochnackého je výsledný program rychleǰśı i přesněǰśı než WD93.
Nav́ıc, Hendry později napsal program k určeńı nejpravděpodobněǰśı distribuce skvrn.
Využ́ıvá algoritmu maximálńı entropie v kombinaci s GDDSYN a SPOTTY, aby tak
určil rozložeńı skvrn zejména v kontaktńıch systémech (Hendry, 1992). Konečně vytvořil
Hendry v rámci své dizertačńı práce nový program, který fituje orbitálńı parametry
a rozložeńı skvrn s využit́ım fotometrických i spektroskopických dat. Tento program se
řadu let použ́ıvá na analýzu dat z David Dunlop Observatory.

2.5 Automatická řešeńı v přehĺıdkových projektech

2.5.1 EBAS – automat s jádrem EBOP

V roce 2006 byl představen nový systém pro automatické zpracováńı světelných křivek
zákrytových dvojhvězd EBAS - Eclipsing Binary Automated Solver (Tamuz et al.,
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2006a,b). Použitý algoritmus byl vytvořen tak, aby bylo možné zpracovávat velké množ-
stv́ı světelných křivek, a proto byl zvolen za základ poměrně rychlý program EBOP. Ke
hledáńı nejlepš́ıho řešeńı se použ́ıvá jako v jiných modelech funkce χ2 . Aby bylo hledáńı
optimálńı, je třeba vhodně volit použ́ıvané parametry. EBAS použ́ıvá dva transformačńı
parametry – součet relativńıch poloměr̊u složek a jejich pod́ıl. Nav́ıc je světelná křivka
vyjádřena pomoćı impaktńıho parametru

x =
cos i

r1 + r2

1 − e2

1 + e sinω
, (2.59)

který je př́ımo spojen s tvarem světelné křivky v minimu, a proto může být lépe určen
než konvenčńı sklon trajektorie i a lépe tedy poslouž́ı pro nalezeńı nejlepš́ıho řešeńı.
Ukázalo se však, že v některých př́ıpadech neńı nalezené řešeńı i při minimálńı hodnotě
χ2 optimálńı, a byla nutná interakce člověka pro nalezeńı lepš́ıho řešeńı. Aby se při
hromadném zpracováńı mnoha křivek odstranil vizuálńı odhad člověka, byla zavedena
nová statistická funkce popisuj́ıćı kvalitu fitováńı (Tamuz et al., 2006a).

2.5.2 DEBil a MECI

Program DEBiL (Detached Eclipsing Binary Light curve fitter) byl vytvořen počátkem
tohoto desetilet́ı (Devor, 2004). Jde o plně automatický program pro fitováńı světelných
křivek zákrytových dvojhvězd. Umožňuje rychle zpracovávat velké množstv́ı dat z pře-
hĺıdkových projekt̊u typu OGLE, ROTSE, HAT a daľśı. Nicméně, aby bylo možné
dosáhnout velké rychlosti zpracováńı, je uvažovaný model dvojhvězdy zjednodušený.
Uvažuje se oddělený systém s okrajově ztemnělými sférickými hvězdami bez odrazu
a třet́ıho světla. DEBil umožňuje fitovat následuj́ıćıch osm parametr̊u:

• relativńı poloměry primárńı a sekundárńı složky,

• relativńı sv́ıtivosti primárńı a sekundárńı složky,

• sklon trajektorie,

• excentricitu,

• epochu periastra,

• délku periastra.

DEBil je druhým stupněm v́ıcestupňového zpracováńı dat z přehĺıdek. Prvńım stupněm
je procedura, která hledá v zadaných datech periodu. Zfázovaná data pak postouṕı do
daľśı úrovně, kde nejdř́ıve proběhne prvotńı odhad parametr̊u a následně jsou vyřazeny
všechny hvězdy, které systém vyhodnot́ı jako nezákrytové proměnné hvězdy (např́ıklad
pulsuj́ıćı proměnné hvězdy). V daľśım kroku jsou určeny parametry oddělených zákry-
tových dvojhvězd a vyloučeny neuspokojivé fity. Následuje třet́ı stupeň, kde jsou pak
světelné křivky dle zájmu řešeny s pomoćı fyzikálně přesných model̊u. Nejistota řešeńı je
stanovena malými změnami parametr̊u a následným zjǐst’ováńım, jak tyto malé změny
ovlivńı hodnotu χ2. Devor (2005) použil systém DEBiL na zpracováńı dat 218699
světelných křivek z projektu OGLE II a pro 10862 soustav źıskal řešeńı.

MECI (Method for Eclipsing Component Identification) je automatická metoda pro
určeńı nejpravděpodobněǰśıch parametr̊u složek zákrytové dvojhvězdy pouze z fotomet-
rických světelných křivek v r̊uzných barvách. Autoři (Devor & Charbonneau, 2006)
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nejdř́ıve navrhli MECI-express jako prosté rozš́ı̌reńı programu DEBiL. Posléze proce-
duru MECI zpřesnili a ”osamostatnili”. Celý postup je založen na výběru páru stejně
starých hvězd, pro něž je pak dle př́ıslušných parametr̊u poč́ıtána teoretická světelná
křivka a kombinované barvy a ty jsou srovnávány s napozorovanými křivkami. Tento
postup velice redukuje uvažovaný prostor parametr̊u dvojhvězdy a umožňuje určovat
hmotnosti složek, jejich poloměry a absolutńı hvězdné velikosti bez spektroskopických
dat. MECI je implementován do automatického programu, který použ́ıvá publikované
izochrony a koeficienty okrajového ztemněńı. Lze jej snadno využ́ıt pro hromadné au-
tomatické zpracováńı dat z fotometrických přehĺıdek jako OGLE, MACHO, ROTSE,
TrES, HAT a daľśıch.

2.5.3 PHOEBE (Physics of Eclipsing BinariEs)

PHOEBE je založen na kódu WD verzi z roku 2003. Nejedná se o pouhý grafický inter-
face v prostřed́ı Linux (i když i tak může sloužit), ale p̊uvodńı kód doplňuje a rozv́ıj́ı.
Dalo by se ř́ıci, že odstraňuje výše uvedené nedostatky p̊uvodńıho kódu WD. PHOEBE
se skládá z skládá z počátečńı vrstvy, kde je skripter a grafický uživatelský interface
(GUI), nástavbové vrstvy s vědeckými, matematickými a technickými vylepšeńımi a roz-
š́ı̌reńımi WD a z koncové vrstvy, kterou představuje nemodifikovaná, aktualizovaná verze
WD. Rozš́ı̌reńı jsou psána v ANSI C, takže jsou přenositelná na r̊uzné operačńı systémy.
Zdrojové kódy jsou k dispozici. Přehled novinek ve PHOEBE je možné shrnout do
následuj́ıćıch bod̊u:6

1. využit́ı nových numerických metod:

• navržené optimalizace WD pro hledáńı nejlepš́ıho řešeńı např. MMS=Methods
of Multiple Subsets (Wilson & Biermann, 1976),

• implementace NMS=Nelder& Mead’s downhill Simplex (Nelder & Mead,
1965),

• heuristické skenováńı a ”parameter kicking”;

• dynamické interpolace koeficient̊u okrajového ztemněńı z tabulek Van Hamme
(1993),

2. Nová fyzikálńı pojet́ı:

• barevné indexy jako indikátory absolutńı teploty,

• rozložeńı spektrálńı energie (SED) jako nezávislý zdroj dat,

• podmı́něná omezeńı (např́ıklad omezeńı dané polohou hvězdy na hlavńı posloup-
nosti),

• náležité započteńı mezihvězdné a atmosférické extinkce;

3. Nové technické postupy:

• flexibilńı, samostatný a ”na mı́ru” vytvořený skriptovaćı jazyk,

6V době dokončováńı této práce na konci roku 2007 byl zpř́ıstupněn kód verze 0.30, který obsahuje
daľśı rozš́ı̌reńı, nicméně, s jeho instalaćı i funkčnost́ı jsou v počátečńım obdob́ı problémy. Proto se
omeźıme na poznámky k posledńı opravdu stabilńı verzi 0.29d.
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• silně strukturový grafický uživatelský interface (GUI),

• využit́ı r̊uzných programů pro kresleńı (GNUPlot, Super-Mongo),

• daľśı utility (pomocné kalkulátory potenciál̊u aj., interpolátor okrajového
ztemněńı a daľśı).

Z hlediska uživatel̊u programu FOTEL potěš́ı i možnost nač́ıst do PHOEBE data ve
formátu FOTELu. V nověǰśı verzi tato možnost chyb́ı a byla nahrazena importem z pro-
gramu Binary Maker. Velkým nedostatkem je však chyběj́ıćı manuál. Použité postupy,
vztahy i nová fyzikálńı pojet́ı jsou popsána v ”Scientific Reference” (Prša, 2006), ale
chyb́ı už instrukce, kde v programu jsou uplatněny a jak je použ́ıt. Jejich ”objeveńı”
v programu a korektńı využit́ı neńı vždy triviálńı. Část těchto rozš́ı̌reńı je nav́ıc dostupná
jen přes skripty. V tomto smyslu představuje materiál označený autory jako Tutorial (na
http://phoebe.fiz.uni-lj.si/files/root/phoebe 0.2 tutorial/index.html) jen
opravdu letmý úvod. Praktické problémy je však možné řešit s autory a daľśımi uživateli
ve funguj́ıćı internetové diskuzńı skupině.

PHOEBE je podobně jako daľśı programy v této kapitole připravován na hromadné
poloautomatizované zpracováńı ohromného množstv́ı dat, které přinesou plánované pře-
hĺıdkové projekty at’ již pozemské nebo kosmické jako např́ıklad projekt GAIA. Doufe-
jme jen, že v té době bude už k dispozici i podrobný manuál podobně jako třeba u pro-
gramu Binary Maker.
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3 Volba a představeńı ćılového objektu

3.1 Výběr testovaćı hvězdy

Zákrytových proměnných hvězd je dnes známo několik tiśıc. Jen Generálńı katalog pro-
měnných hvězd (dále GCVS, Durlevich et al., 2006) jich obsahuje přes šest tiśıc. Velké
množstv́ı jich bylo objeveno v posledńıch letech v přehĺıdkových projektech. Pro účely
této práce bylo nutné z nich vybrat vhodnou skupinu nebo jednoho kandidáta pro daľśı
studium, testy a porovnáńı výsledk̊u dostupných model̊u. Výběr měl splňovat následuj́ıćı
předpoklady:

1. Půjde o zákrytovou dvojhvězdu, kterou je možné pozorovat od nás dostupnými
př́ıstroji fotometricky a spektroskopicky. Neměla by tedy být slabš́ı než 10.5 mag
v primárńım minimu. Na druhou stranu by neměla být př́ılǐs jasná, aby bylo
možné ji bez větš́ıch problémů měřit s pomoćı CCD, přesněji s pomoćı hlavńıho
dalekohledu brněnské hvězdárny, kde autor v době źıskáváńı dat p̊usobil1. Jedná
se o dalekohled typu Newton o pr̊uměru 40 cm vybavený CCD kamerou SBIG
ST7 a fotometrickými filtry systému BVRI. To znamená, že v maximu neměla
být jasněǰśı než zhruba 8 mag. Z hlediska pozorovatelnosti byla daľśım kritériem
i poloha na hvězdné obloze – tedy kladná deklinace a t́ım i dobrá viditelnost
v pr̊uběhu roku.

2. Bude se jednat o známou soustavu s dostatkem starš́ıch pozorováńı, včetně okam-
žik̊u minim, eventuálně i spektroskopických pozorováńı. Starš́ı okamžiky minim
jasnosti umožńı studium dlouhodoběǰśıch změn periody rozborem O-C diagramu
a bude jich možné využ́ıt i při řešeńı světelné křivky programem FOTEL4. To
znamená, že vhodného kandidáta nebudeme hledat mezi zákrytovými proměnnými
hvězdami objevenými teprve nedávno. Nav́ıc muśı být amplituda světelných změn
dostatečně velká, aby v minulosti mohli kvalitńı pozorováńı (pro určeńı okamžik̊u
minim jasnosti) provádět i vizuálńı pozorovatelé. Uplatněńım podmı́nek 1 a 2 na
hvězdy z GCVS a Lichtenkneckerovy databáze pozorováńı německé společnosti
pozorovatel̊u BAV (BAV, 2004) bylo z p̊uvodńıch několika tiśıc hvězd vybráno
následuj́ıćıch sedm hvězd (viz tab. 3.1).

3. Daná soustava bude mı́t v literatuře publikovaný model nebo v́ıce model̊u vypoč-
tených použit́ım starš́ıch dnes již nepouž́ıvaných programů.

4. Půjde o astrofyzikálně zaj́ımavý systém. To znamená, že v soustavě bude např́ıklad
docházet ke změnám periody, př́ıpadně se bude předpokládat př́ıtomnost alespoň
jednoho z jev̊u jako jsou skvrny na složkách, plynný proud, akrečńı disk nebo
pulsace složek. Vhodná by mohla být př́ıpadná astrometrická měřeńı.

Všechny hvězdy v daném seznamu jsou velmi zaj́ımavé a zasluhuj́ı si, aby jim byla
věnována velká pozornost. Nicméně z našeho pohledu nejsou vhodné hvězdy EG Cep
a SW Lac. U hvězdy EG Cephei je značný rozptyl u starých vizuálńıch pozorováńı
(okamžik̊u minim) v O-C diagramu (BAV, 2004). Tato pozorováńı jsou prakticky nepo-
užitelná a t́ım se velmi zkracuje obdob́ı, pro něž jsou k dispozici rozumná data. SW Lac

1Teprve později se objevila možnost využ́ıt jiných př́ıstroj̊u se CCD i fotoelektrickým fotometrem.
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Tabulka 3.1: Výběr hvězd

Hvězda Počet Typ Max Ampl. Obor M0 P D d Spektrum Poznámka
poz. [mag] [mag] JD-2400000 [dny] [h] [h]

RT And 1224 EA/DW/RS 8.55 0.92 V 41141.88902 0.628929513 2.6 F8V P proměnná
AB And 1504 EW/KW 9.50 0.82 V 36109.57928 0.33189215 G5+G5V P proměnná
SV Cam 1396 EA/DW/RS 8.40 1.71 V 42594.61518 0.59306995 2.4 0 G5V+G3V P proměnná
EG Cep 926 EB 9.31 0.90 V 42594.3825 0.54462183 A3 P proměnná
TW Dra 476 EA/SD 8.00 2.50 p 44136.295 2.8068470 11.5 A8V+K0III P prom., viz.

dvojhvězda
SW Lac 2309 EW/KW 8.51 0.88 V 45275.3477 0.3207209 G8Vp+G8Vp P+LC prom.
CM Lac 504 EA/DM 8.18 0.97 V 27026.316 1.6046916 4.2 0 A2V+A8V excentrická

je opravdu velmi často pozorovanou proměnnou hvězdou, ale docháźı u ńı nejen ke
změnám periody jako u ostatńıch šesti hvězd, ale také k markantńım změnách tvaru
světelné křivky. Z toho ale plyne, že ji nelze využ́ıt pro srovnáńı př́ıpadných našich
model̊u se starš́ımi. Ze zbylých pěti hvězd byla pro daľśı studium zvolena TW Draconis,
která z nich má největš́ı amplitudu světelných změn a nav́ıc jako jediná z nich je his-
toricky známou složkou vizuálńı dvojhvězdy. Postupně bylo zřejmé, že zvolená soustava
zcela splňuje i 4. stanovené kritérium, protože kromě velké změny periody, byly dále
zjǐstěny např́ıklad menš́ı kvaziperiodické změny periody, drobné oscilace světelné křivky
a podobně. O těchto projevech bude pojednáno dále.

3.2 TW Draconis – historie výzkumu

TW Draconis = HIP 76196 = SAO 16767 = GSC 04184-00061 = J153350.2+635440
= PPM 19492 = AG+64 731 = BD+64 1077 = HD 139319 = RX J1533.8+6354.
Nalezneme ji na souřadnićıch α = 15h 33m 51.1s, δ = +63◦ 54′ 26” (2000.0). Proměnná
tvoř́ı jihozápadńı A-složku dvojhvězdy OΣ 299 = ADS 9706. Druhá složka je hvězda
HD 140512=TYC 4184 61 2 o hvězdné velikosti 9.987 mag (VT ) vzdálená přibližně 3.3”.
Proměnnost hvězdy TW Dra objevila Canonová na fotografíıch harvardské hvězdárny
v roce 1910 a našla meze proměnnosti 7.8 – 9.8 mag (Pickering, 1910a,b). Z 50 desek jich
45 ukazovalo maximálńı jasnost. Skoro současně dokázali algolovský charakter Hartwig
(1911) – elementy (3.1) a Blažko (1911) – elementy (3.2):

Pri.Min. = HJD 2418951.359 + 2.8065 · E, (změny 7.0–8.9 mag), (3.1)

Pri.Min. = HJD 2418906.451 + 2.8070 · E, (změny 7.3–8.6 mag). (3.2)

Ti také začali s vyhledáváńım starš́ıch pozorováńı z fotografických přehĺıdek. Pos-
tupně se podařilo nalézt řadu zeslabeńı, nejstarš́ı přitom z poloviny 19. stolet́ı Dem-
bowského a Schönfelda, které pak bĺıže popisuje např́ıklad Hellerich (1923), Blažko
(1911), Hartwig (1911), př́ıpadně Zinner v Hartwig (1913). Ze záznamů vyplývá, že
hvězdu bĺızko minimálńı jasnosti viděli třeba i tv̊urci katalogu BD dne 2. 6. 1858. Při
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Tabulka 3.2: Parametry světelné křivky TW Dra

Autor D d Max Min I Poznámka
[h] [h] [mag] [mag]

Canonová 7.8 9.8 z fotografických desek
(Pickering, 1910a,b)
Hartwig (1911) 9.4 1.4 7.0 8.9 hvězda slabš́ı než pr̊uvodce
Zinner (1911) 9.5 1.42 amplituda 1.9 mag
Blažko (1911) >0 7.3 8.6 viz. odhady, v min. konst. po nějakou dobu
Lazzarino (1913) 0
Nijland (1913b) 8.6 1.4 7.3 8.85
Graff (1914) 7.3 9.8
Nijland (1917) 8.6 1.7 7.4 9.55
Baker (1921) 11.0 1.7 7.45 9.80 fotograficky (V)
Graff (1923) 9.7 2.0 7.47 9.18 hv. velikost celé viz. dvojhvězdy OΣ 299

7.59 9.90 jen proměnná, A-složka viz. dvojhvězdy
Hellerich (1923) 10.8 2.1
Jacchia (1931) 1.8
Nijland (1932) 1.7 7.70 10.04 pr̊uvodce 9.87 mag
Ahnert (1933) 1.8
Gadomski (1933) 10.8 1.54 7.34 9.05 hv. velikost celé viz. dvojhvězdy OΣ 299,

7.47 9.77 přepočteno - pouze A-složka; vizuálńı;*

Poznámky k tabulce: Gadomski (1933) nav́ıc uvád́ı, že světelná křivka je asymetrická s nejvěťśımi odchylkami mezi fázemi

0.10 a 0.19. K odečteńı vlivu složky B vizuálńı dvojhvězdy použil údaje z Graff (1923).

hledáńı zeslabeńı byla použita jako významný indikátor právě severovýchodńı složka
dvojhvězdy. V minimu jasnosti je jej́ı jasnost s TW Dra srovnatelná.

Hvězda se stala předmětem intenzivńıho výzkumu. V krátkém sledu následovala řada
publikaćı se zpřesněnými světelnými elementy – např́ıklad Nijland (1913a), Graff (1914),
Hoffmeister (1914). Blažko pak poprvé vyslovil domněnku o změně periody, ale bylo
př́ılǐs brzy, aby bylo možné ji ověřit. Řada praćı z raného obdob́ı se věnuje i problemat-
ice pozorováńı a jasnostem srovnávaćıch hvězd – např́ıklad Nijland (1932), Baker (1921),
Hellerich (1923), Graff (1923, 1928), Beyer (1929), Gadomski (1933), Hartwig (1913).
Mnoźı pozorovatelé použ́ıvali jako srovnávaćı hvězdu VY Dra. Ta byla nejdř́ıve označena
za proměnnou, ale daľśı pozorováńı jej́ı proměnnost nepotvrdila. Měřeńı družice Hippar-
cos udává pro tuto hvězdu rozptyl měřeńı 0.013 mag (Hp), proto se někdy i v současnosti
použ́ıvá jako srovnávaćı hvězda.

Růzńı autoři udávaj́ı také parametry světelné křivky – viz tabulka 3.2. Je nutné
ovšem poznamenat, že rozd́ılné hodnoty hvězdných velikost́ı mohou být zp̊usobeny také
t́ım, že někteř́ı pozorovatelé odhadovali nebo měřili jasnost proměnné jako společnou
jasnost proměnné a těsného pr̊uvodce, kterého nebyli schopni odlǐsit. Větš́ı počet po-
zorovatel̊u si vš́ımá i toho, že maximum po hlavńım minimu je vyšš́ı než před ńım.

Canonová udávala při objevu proměnnosti spektrálńı typ B9 (Pickering, 1910a,b),
z pozděǰśıch pozorováńı upřesňuj́ı spektrálńı typ Plaskett (1919a,b, 1920) na A3, re-
spektive A6 a Wyse (1934) na A6+K2.

Prvńı model na základě fotometrických dat publikoval už rok po objevu Zinner
(1911). V tabulce 3.3 jsou uvedeny výsledky r̊uzných fotometrických i spektroskopických
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model̊u publikovaných do 50. let minulého stolet́ı, to znamená že použité světelné křivky
byly konstruovány na základě vizuálńıch nebo fotografických pozorováńı. Č́ısla uvedená
v závorkách u některých parametr̊u znamenaj́ı zde i dále v celé práci chyby daných
parametr̊u. Éra fotoelektrické fotometrie a v́ıcebarevných pozorováńı začala (alespoň
pro TW Dra) až roku 1947. Nav́ıc byly počátkem padesátých let publikovány nové
metody pro řešeńı světelné křivky zákrytových dvojhvězd, zejména Russellova a Mer-
rillova metoda (Russell & Merrill, 1952). Proto jsou pozděǰśı modely uvedeny zvlášt’

v tabulce 3.4.

Prvńı řešeńı fotometrické světelné křivky v modré a žluté barvě publikoval Baglow
(1952) (viz tabulka 3.4), který bral v úvahu i deformaci sekundárńı složky. Aby doćılil
minimálńıch hodnot rezidúı v době celého primárńıho minima, použil Baglow jen jednu
sadu element̊u pro obě barvy. Musel však volit velmi malé hodnoty okrajového ztemněńı
0.11 pro žlutou a 0.27 pro modrou barvu. Nav́ıc parametr efektu odrazu, který byl
určen harmonickou analýzou mimo zákryt vedl k třetinové hodnotě oproti teoretické
předpovědi. Horák (1966) vlastńı metodou za předpokladu konfigurace složek koule-
elipsoid znovu zpracoval Baglowova data. Kopal & Shapley (1956) převzali Baglowovo
řešeńı do Katalogu element̊u zákrytových dvojhvězd a určili hmotnosti a rozměry složek
(viz tabulka 3.5). Walter (1978a) publikoval fotometrické světelné křivky v B a V
a určil fotometrické elementy použit́ım rektifikačńı metody Russella a Merrilla (1952).
Nezabýval se změnami periody, jen poznamenal, že mezi dvěma obdob́ımi pozorováńı
(1964–1965 a 1969–1972) došlo k náhlé změně periody, což zt́ıžilo vytvořeńı jedné fázové
světelné křivky. Zjistil ale, že na počátku zákrytu se objevuje dodatečné světlo, které
miźı při fázovém úhlu -7◦ až -15◦ a objevuje se znovu v těchže kladných fázových úhlech.
Zdrojem tohoto třet́ıho světla by měla být horká skvrna. Zhruba 15◦ od středu zákrytu
se také zvětšuje rozptyl měřených jasnost́ı, což podporuje existenci skvrny. Walter si také
všiml systematického posunu výstupné větve sekundárńıho minima v obou barvách, což
připisuje okolohvězdnému materiálu. Celkově se i mimo zákryty na světelné křivce ob-
jevuje větš́ı rozptyl a nepravidelnosti, který dle něj zřejmě souviśı s plynným proudem,
který dopadá do oblasti skvrny. Walterova i Baglowova data znovu analyzovali mimo jiné
Giuricin et al. (1980) a s využit́ım Popperových hodnot hmotnost́ı Popper (1978) určili
nové fotometrické elementy (viz tabulka 3.4). Z osmdesátých let minulého stolet́ı pocháźı
daľśı série fotometrických pozorováńı, provedená tentokráte v Československu. Všechna
měřeńı autor̊u Papoušek, Tremko, Vetešńık včetně modelu byla ale publikována jen
v časopise Folia Př́ırodovědecké fakulty Univerzity J. E. Purkyně (dnešńı Masarykovy
univerzity) a nejsou ve světě známa (Papoušek et al., 1984). V́ıce v kapitole 5.3. Zaj́ımavé
výsledky přinesly dvě přesná krátkodobá fotometrická pozorováńı Kusakina et al. (2001)
a Kima et al. (2003), kteř́ı odhalili a následně potvrdili milimagnitudové periodické
změny hvězdné velikosti TW Dra s periodou 0.0556 d, respektive 0.053 d, které prezen-
tuj́ı jako δ Scuti pulsace primárńı složky soustavy. Výsledky posledńı fotometrické kam-
paně přináš́ı tato práce v následuj́ıćıch kapitolách.

Prvńı spektroskopická pozorováńı provedl Plaskett (1919a,b, 1920), který udává
chybu určeńı radiálńıch rychlost́ı ±2.6 km/s. Jeho určeńı parametr̊u trajektorie později
přepoč́ıtal Luyten (1936). Wyse (1934) určil spektrálńı typ primárńı složky A6 a sekun-
dárńı K2 s poznámkou, že u sekundárńı složky je spektrum ”uprostřed mezi obrem a tr-
pasĺıkem”. Ve třicátých letech minulého stolet́ı provedl spektroskopický výzkum ještě
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ěń

ı
(D

).

P
o
zn

á
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lń

ı
p
o
zo

ro
v
á
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á
rń
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fá

zi
0
.5

o
0
.0

6
:
d
;
ťr
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žk
a

B
v
iz

u
á
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é
el

em
en

ty

A
u
to

r
B

a
g
lo

w
1

B
o
lo

k
a
d
z
e
2

H
o
rá
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ě

p
ra

ćı
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ě

b
a
rv

y,
p
o
u
ži
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éh

o
zt

em
n
ěń
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če

t
v
y
u
ži
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á

K
o
p
a
lo

va
m

et
o
d
a
.

6
.
G

iu
ri

ci
n

et
a
l.

(1
9
8
0
)

–
zp

ra
co

va
l
zn

ov
u

m
ěř
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á
n
a

p
o
zo

ro
v
á
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Pearce (1937). Smith (1949) použil pro určeńı spektroskopických parametr̊u 55 spek-
trogramů s chybou 2.2 až 4.3 km/s. Konstatuje, že pouze na dvou deskách jsou vidět
slabě čáry sekundárńı složky, ale vzhledem k velkému poklesu jasnosti v primárńım
minimu jde o slabá spektra. Batten et al. (1978) se ve svém 7. katalogu orbitálńıch
parametr̊u spektroskopických dvojhvězd vrátil k práci Pearce (1937) a zkombinoval
Pearcova dvě řešeńı (viz tabulka 3.3). Kaitchuck & Honeycutt (1982); Kaitchuck et al.
(1985) provedli výzkum přechodných akrečńıch disk̊u u krátkoperiodických algolid. An-
alyzovali celkem 52 systémů během 104 primárńıch minim jasnosti, ale jen u třech byly
zaznamenány emisńı čáry ukazuj́ıćı na akrečńı disk. TW Dra byla pozorována třikrát
a žádná známka emiśı ve spektru během primárńıho minima nebyla zaznamenána.
Popper (1989) určil radiálńı rychlosti složek měřeńım čar v modro-fialové oblasti se
středńı chybou 1.6 km/s a v oblasti sod́ıkového dubletu se středńı chybou 1.2 km/s. Pro
horkou složku udává typ A5 bez zřetelných pekuliarit. Spektrum je zřejmě fotosférické
a odpov́ıdá kruhové trajektorii. Čáry sekundárńı složky jsou slabé, špatně definované, ale
přesto dobře odlǐsitelné od čar primáru. Mezihvězdné čáry nebyly zjǐstěny. Pro excen-
tricitu primárńı složky dostal hodnoty 0.019±0.016 a 0.009±0.014 na základě měřeńı
v modrofialové oblasti, respektive z čar sod́ıkového dubletu. Spektroskopický poměr
hmotnost́ı je q = Kh/Kc = 0.465, přičemž poloměr chladněǰśı složky je bc = 0.307,
jestliže vyplňuje sv̊uj Roche̊uv lalok. To je v dobré shodě s hodnotou 0.295 určenou
Giuricinem et al. (1980) na základě Walterových pozorováńı. Konečné hodnoty rychlost́ı
jsou Kh = 63.3± 0.5 km/s a V0 = 0± 2 km/s a pro sekundár Kc = 136± 2 km/s, Mh

sin3i = 1.57± 0.06, Mc sin3i = 0.73± 0.02. Yoon et al. (1994) určili pro 19 zákrytových
dvojhvězd spektrálńı typ sekundárńı složky. Pro TW Dra uváděj́ı spektrálńı typ K2-3.
Renson (1995) zařadil TW Dra ve svém katalogu Ap a Am hvězd mezi Am hvězdy.
Spektrálńı typ udává A6-F1m? nebo složené spektrum A8V+K0:. Mezi Am dvojhvězdy
řad́ı TW Dra také Budaj (1996, 1997), který udává rotačńı rychlost v · sin i = 45 km/s
s t́ım, že může j́ıt o synchronńı nebo pseudosynchronńı rotaci. Richardsová a Albright
(1999) zkoumali 18 algolid, aby určili obecné morfologické a fyzikálńı vlastnosti jejich
akrečńıch oblast́ı. Zjistili, že akrečńı struktury algolid lze podle Hα profil̊u rozdělit do
čtyř skupin:

1. systémy s emiśı se dvěmi vrcholy, v nichž jsou akrečńı struktury dočasné nebo
klasické akrečńı disky,

2. systémy s jednovrcholovou emiśı, kde akreovaný plyn byl nalezen podél trajektorie
plynného proudu a také mezi dvěma složkami v akrečńım prstenci,

3. systémy, v nichž se během orbitálńıho cyklu měnila emise z jedno- na dvouvr-
cholovou,

4. systémy se slabým spektrem, kde byla akrečńı struktura jen slabě patrná, protože
r̊uzná spektra ve všech fáźıch byla slabá.

Nejběžněǰśı pro krátkoperiodické algolidy s periodami v rozmeźı 2.7 až 4.5 dne (tedy
včetně TW Dra) je typ 2 – emise s jedńım vrcholem, což odpov́ıdá struktuře plynného
proudu. Tento prvek je ve fáźıch φ ∼0.15-0.45 posunut k červenému konci spektra a ve
fáźıch φ ∼ 0.55-0.85 k modrému. Emise s jedńım vrcholem je ale zpravidla ve skutečnosti
tvořena dvěma vzdálenými emisńımi vrcholy. Jeden je u čáry Hα a druhý posunut do
modré oblasti u φ ∼0.65, kde se d́ıváme podél přibližuj́ıćıho se plynného proudu. To je
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mimo jiné i př́ıpad TW Dra. Richardsová (1999) poř́ıdila v 90. letech v́ıce než dvě stě
spekter, ale zpracována je zat́ım jen část z nich a publikované závěry tak nemuśı být
konečné.

V tomto stolet́ı nejdř́ıve Harmanec (2001) zařadil TW Dra do katalogu hvězd s emis-
ńımi čarami ve dvojhvězdách OBAe (e = 0.02 a ω = 350◦). Následně prob́ıhal spek-
troskopický výzkum soustavy s pomoćı dvoumetrových dalekohled̊u Astronomického
ústavu AV ČR v Ondřejově (v́ıce viz kapitola 6) a na observatoři v Tautenburgu (Mkr-
tichian & Lehmann, 2007). V druhém př́ıpadě jde zejména o studium rychlých změn ve
spektru s ćılem detekovat a popsat pulsace primárńı složky.2

Od 80. let minulého stolet́ı byla TW Dra několikrát zařazena i do přehĺıdkových
nebo srovnávaćıch projekt̊u studuj́ıćıch vlastnosti dvojhvězd v rentgenovském nebo
mikrovlnném oboru. White & Marshall (1983) určili za předpokladu, že systém je od
nás vzdálen 190 pc, výkon soustavy v rentgenovské oblasti na Lrtg = 6.3 · 1023 W. Singh
et al. (1995) se zabývali studiem rentgenovského zářeńı u pěti krátkoperiodických algolid
pomoćı družic ASCA a ROSAT a poř́ıdili též prvńı rentgenovské spektrum TW Dra (viz
obr. 3.1). V rentgenovské emisi byly zaznamenány významné změny, které zřejmě nesou-
viśı se zákrytovým charakterem systému, ale jsou pravděpodobně bud’ d̊usledkem rotačńı
modulace kompaktńıch aktivńıch oblast́ı na povrchu chromosféricky aktivńı sekundárńı
složky nebo d̊usledkem řady vzplanut́ı v soustavě. Nově byl též určen rentgenovský
zářivý výkon Lrtg = 4.7 · 1023 W. Bohužel měřeńı TW Dra měla nejhorš́ı poměr signál
šum. Źıskaná spektra je možné nejlépe fitovat pomoćı modelu dvousložkové plazmové
emise s teplotami 0.67 a 25 keV a abundanćı Z=0.31 (viz obr. 3.1). Singh et al. (1996)
poté zařadili TW Dra do srovnávaćı studie rentgenovských zdroj̊u mezi hvězdami typu
RS CVn a algolidami, a to zejména kv̊uli př́ıtomnosti plynného proudu mezi složkami. Za
předpokladu, že zdrojem rentgenovského zářeńı je jen chladná větš́ı složka, byl stanoven
tok zářeńı z povrchu v rentgenovské oblasti spektra na 7.9 · 1023 W, což odpov́ıdá poz-
natku, že samostatné hvězdy pozdńıch typ̊u A a B hlavńı posloupnosti v této oblasti
vyzařuj́ı zř́ıdka (jestli v̊ubec).

Mikrovlnnou přehĺıdku řady algolid realizovali Umana et al. (1991). Z měřeńı prová-
děných v roce 1984 a pak 1989 zjistili, že vybrané algolidy (včetně TW Dra) maj́ı na vl-
nové délce 6 cm tok zářeńı srovnatelný s hvězdami typu RS CVn. Pozorováńı odpov́ıdaj́ı
gyrosynchronńı emisi z mı́rně relativistických elektron̊u interaguj́ıćıch s magnetickým
polem aktivńı složky. Zaj́ımavé je, že hustota toku rádiového zářeńı pro TW Dra se v ob-
dob́ı mezi dvěma sekvencemi pozorováńı sńıžila na desetinu. Zat́ımco v roce 1984 byla
naměřena hustota rádiového toku zářeńı 3.9 mJy (rádiová sv́ıtivost 168.4 ·108 W.Hz−1),
v roce 1989 to bylo jen 0.30 mJy (12.9 · 108 W.Hz−1). Teplota oblasti zdroje rádiového
zářeńı se sńıžila na méně než desetinu p̊uvodńı hodnoty z 18.36 · 108 K na 1.41 · 108 K,
přičemž poloměr této opticky silné oblasti z̊ustal zachován na 7.09 R�.

2Na jaře 2008 se uskutečnila se stejným ćılem nová spektroskopická kampaň podpořená i fotomet-
rickými pozorováńımi.
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T
ab

u
lk

a
3.

5:
A

b
so

lu
tń
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žl
u
tý
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ý
sl

ed
k
y

sp
ek

tr
o
sk

o
p
ic

k
é
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Obrázek 3.1: Rentgenovské spektrum δ Lib a TW Dra. Histogramy znázorňuj́ı nejlepš́ı
modely. Převzato z Singh et al. (1995).

4 Dlouhodobé změny O-C

4.1 Dosavadńı poznatky

Prvńı podezřeńı, že perioda soustavy se měńı vyslovil Blažko krátce po objevu, když
byla dohledávána př́ıpadná starš́ı fotografická pozorováńı. Nicméně na prokázáńı bylo
ještě př́ılǐs brzy. Prvńı obsáhlou studii změny periody publikovala Slovokhotova (1954).
Ta nalezla sekulárńı změnu periody a určila kvadratický člen světelných element̊u

Pri.Min. = HJD 2423711.321 + 2.80664 · E + 0.0195(E/1000)2, (4.1)

respektive

Pri.Min. = HJD 2423711.321 + 2.80664 · E + 0.0189(E/1000)2, (4.2)

přičemž kvadratický člen v prvńı rovnici byl určen bez použit́ı dvou nejstarš́ıch po-
zorováńı Dembowského a Schönfelda.

Schneller (1966) zjistil zastaveńı nár̊ustu periody po roce 1950 a Pohl (1970) již psal
o zkracováńı periody po roce 1960. Todoran (1972) navrhnul jako jednu z možných př́ıčin
změn periody stáčeńı př́ımky apsid p̊usobené třet́ım tělesem. J́ım nalezená hmotnost
třet́ıho tělesa byla ale př́ılǐs veliká – při hmotnostech složek 2.25 M� a 0.95 M� (Svech-
nikov, 1969) dostal M3 = 33 M�. Tremko & Bakos (1976) našli modulaci v základńı
periodě a tyto změny připisovali přenosu hmoty mezi složkami. Tremko & Kreiner (1981)
se snažili vysvětlit změny orbitálńı periody Biermannovým-Hallovým modelem (Bier-
mann & Hall, 1973) změn period polodotykových soustav. Zjistili, že TW Dra se chová
(pokud se týká změn periody) podobně jako U Cep nebo TV Cas, kde se Biermann̊uv-
Hall̊uv efekt předpokládal. Walter (1978a,b) pozoroval náhlou změnu periody v systému.
Pekuliárńıch změn periody si vš́ımá i mnoho daľśıch badatel̊u.
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Obrázek 4.1: a) Graf O-C pro TW Dra. Plná čára znázorňuje obecný trend popsaný
vztahem (4.3). b) O-C rezidua založená na kvadratických elementech (4.3). Převzato
z Qian & Boonrucksar (2002).

Abhyankar & Panchatsaram (1984) se snažili vysvětlit př́ıčiny změn periody na
základě light-time efektu přidáńım daľśıch složek, které dle nich překonávaj́ı problémy
jiných při interpretaci změn periody v d̊usledku přenosu hmoty, stáčeńı př́ımky ap-
sid apod. Za nejpravděpodobněǰśı považovali př́ıtomnost třet́ıho tělesa, ale překládali
i variantu, že jde o kvintet hvězd, př́ıpadně že některými členy mohou být i planety.
Wolf (1990) studoval změny O-C na rozmeźı zhruba 4500 epoch. Variace O-C hod-
not vysvětlil light-time efektem za př́ıtomnosti třet́ıho tělesa, které by mělo oběžnou
periodu 8854 d, pr̊uchod periastrem T = 2436362, excentricitu e = 0.168, ω = 2◦

a minimálńı hmotnost 0.74 M� (za předpokladu, že hmotnosti složek dvojhvězdy jsou
M1 = 1.90 M�a M2 = 0.82 M�).

Qian & Boonrucksar (2002) publikovali dosud posledńı větš́ı studii o změnách pe-
riody. Z dostupných okamžik̊u minim určili jako hlavńı trend kvadratickou změnu (viz
obrázek 4.1a) dle světelných element̊u:

Pri.Min. = HJD 2444136.253 + 2.80676153 · E + 1.59 · 10−8 ·E2. (4.3)

Po odečteńı tohoto trendu źıskali řadu skokových změn v rezidúıch, které interpretovali
jako skokové změny periody (viz obr. 4.1b). Qian & Boonrucksar (2002) určili celkové
tempo změny periody za sledované obdob́ı 112 let na dP/dt = +4.14·10−6 d/rok. Kombi-
naćı spektroskopických výsledk̊u Popper (1989) se sklonem trajektorie i = 86.0◦ Walter
(1978a) dostali hmotnosti složek M1 = 1.59 M� a M2 = 0.74 M� a následně určili odhad
rychlosti přenosu hmoty dm/dt = 6.81 · 10−7 M�/rok. Hall (1989) ukázal, že pokud
je sekundárńı složka pozdněǰśıho spektrálńıho typu než F5, je možné očekávat stř́ıdavé
prodlužováńı i zkracováńı periody. Tato závislost byla později potvrzena Šimonem (1999)
a Zavalou et al. (2002). Hall (1989) ji vysvětlil jako d̊ukaz př́ıtomnosti proměnné mag-
netické aktivity hvězd s konvektivńı vněǰśı obálkou. Teoretické práce Applegata (1992)
a později Lanza et al. (1998) vysvětluj́ı stř́ıdavé změny periody jako d̊usledek změny
rozložeńı vnitřńıho úhlového momentu, když hvězda procháźı cyklem magnetické ak-
tivity. To by dle Qiana a Boonrucksara (2002) mohlo být vysvětleńım i pro změny
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periody u TW Dra. Nicméně jako pravděpodobněǰśı vysvětleńı uvažuj́ı o mechanismu,
který popsali Matese & Whitmire (1983). Podle nich změny orbitálńı periody mohou
být zp̊usobeny změnou konstanty apsidálńıho pohybu k22. V př́ıpadě TW Dra by totiž
nestability měla mı́t na svědomı́ ztráta hmoty z vněǰśı konvektivńı obálky sekundárńı
složky. Tato ztráta hmoty zp̊usob́ı změny v rozložeńı hustoty ρ(r) ve vněǰśı konvektivńı
vrstvě a právě konstanta k22 je velmi citlivá na změny hustoty ρ(r). Zřejmý d̊ukaz pro
jednu z navržených variant však podán nebyl.

4.2 O-C diagram dnes

Studium periody TW Dra nebylo prvotńım ćılem práce. Bylo však nutné věnovat otáz-
kám spojeným se změnami periody v systému velkou pozornost. Kromě zřejmých as-
trofyzikálńıch d̊uvod̊u, kdy změny periody provázej́ı r̊uzné děje v soustavě, bylo nutné
sestavit z pozorováńı fázovou křivku. Jinak řečeno bylo nutné naj́ıt jednoznačný vztah
mezi okamžikem pozorováńı vyjádřeným v JDhel a orbitálńı fáźı centrovanou na střed
primárńıho minima světelné křivky hvězdy. Tento prostý požadavek se v př́ıpadě hvězdy
TW Dra měńı v poměrně náročný problém, protože fotometrická perioda se v pr̊uběhu
posledńıch několika deśıtek let výrazně měnila, což dokládá i celkový O–C diagram (viz
obr. 4.2). Mechanické použit́ı zjednodušuj́ıćıch aproximaćı mezi JDhel a fotometrickou
fáźı by vedlo k zaváděj́ıćım výsledk̊um. Studium změn periody a jejich striktńı popis
se tak stalo nezbytným předpokladem pro zahájeńı detailńıho studia světelné křivky.
Ostatně o pot́ıž́ıch, které nastanou, pokud se má studovat světelná křivka TW Dra za
deľśı obdob́ı, v němž se měńı i perioda, se zmiňuje i Walter (1978a). Do května 2007
se podařilo shromáždit 561 okamžik̊u minim (viz tabulka 9.1). Okamžiky minim byly
převzaty z mého osobńıho archivu, z databáze Sekce pozorovatel̊u proměnných hvězd
České astronomické společnosti, z Lichtenkneckerovy databáze společnosti BAV a Atlasu
O-C diagramů zákrytových dvojhvězd (Kreiner et al., 2001). Osobńı archiv obsahoval
téměř všechna minima publikovaná dosud v literatuře a několik dosud nezveřejněných
okamžik̊u minim. Databáze Sekce pozorovatel̊u proměnných hvězd, na jej́ımž obsahu
jsem se dř́ıve také pod́ılel, je nyńı zveřejňována v podobě O-C brány na www stránkách
Sekce SPPH (2006). Německá společnost pozorovatel̊u vydala nejdř́ıve CD s Lichten-
kneckerovou databáźı (BAV, 2004, 2006) a na přelomu roku 2006/2007 pak zpř́ıstupnila
obsah databáze na svých www stránkách (BAV, 2007). Data ke Kreinerově Atlasu
(Kreiner et al., 2001; Kreiner, 2004) jsou pro jednotlivé hvězdy k dispozici na vyžádáńı.
Všechny zdroje dat byly kř́ıžově porovnány a v nezbytných př́ıpadech konfrontovány
s p̊uvodńımi pracemi. Významnou položku v seznamu minim pak představuj́ı minima
jasnosti źıskaná autorem a spolupracovńıky v posledńıch letech v d̊usledku kampaně
vyhlášené na sledováńı této hvězdy.

Celkový pr̊uběh hodnot O–C ukazuje obrázek 4.2, kde byly pro výpočet hodnot O–C
použity světelné elementy

Pri.Min. = HJD 2451675.517 + 2.8068559 · (E − 18471), (4.4)

přičemž epochy minim byly, jak je zřejmé z (4.4), poč́ıtány tak, že prvńımu ze známých
primárńıch minim jasnosti v roce 1858 byla přisouzena epocha E = 0.
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Obrázek 4.2: Celkový pr̊uběh O-C pro TW Dra s využit́ım světelných element̊u
HJD 2451675.517+2.8068559·(E − 18471).

V celém souboru okamžik̊u minim je zachyceno jen 8 sekundárńıch minim. Prvńı
publikované sekundárńı minimum E = 14808.5 (Battistini et al., 1973) bylo poř́ızeno
v modré barvě, kde je sekundárńı minimum velmi mělké, nav́ıc je složené ze dvou část́ı
a zřejmě nepřesně. Daľśı sekundárńı minimum je složené z pozorováńı družice Hippar-
cos ve filtru V. Pouze v tomto filtru byl rozptyl jednotlivých měřeńı dostatečně malý,
takže mělké sekundárńı minimum bylo patrné. I tak byl publikovaný čas minima určen
s větš́ı chybou, nebot’ na výstupńı větvi světelné křivky byly jen tři body. Zbylých
6 sekundárńıch minim bylo źıskáno až v době již zmı́něné fotometrické kampaně v
posledńıch několika letech a nemaj́ı tedy vzhledem k počtu a časovému rozložeńı na
celkový pr̊uběh O–C vliv. Pro detailńı studii pr̊uběhu hodnot O–C a změn periody jsou
tak použita výhradně primárńı minima.

Krátce po objevu proměnnosti byl o hvězdu patrný velký zájem a tomu odpov́ıdá
i velký počet pozorováńı. Bohužel následuje prvńı mezera v datech zp̊usobená 1. světovou
válkou. Významněǰśı a deľśı mezeru v datech představuje obdob́ı 2. světové války
a roky bezprostředně následuj́ıćı. Naneštěst́ı je to právě obdob́ı, kdy došlo v soustavě
k významným změnám, jak vyplývá i z obrázku 4.2. Proto byl také rok 1942 spadaj́ıćı
do tohoto obdob́ı zvolen jako určitý mezńık. Celý soubor okamžik̊u minim byl rozdělen
na dvě části, před rokem 1942 a po něm, a tyto části byly studovány odděleně.

4.2.1 Interval 1858–1942

V prvńım intervalu 1858–1942 lze vysledovat dvě rozd́ılná obdob́ı. Věnujme se nejdř́ıve
druhému obdob́ı, které je výrazně lépe pokryto pozorovaćımi daty. Jde o obdob́ı od ob-
jevu proměnnosti TW Dra až po rok 1942. V něm nalezneme 141 okamžik̊u minim jas-
nosti, přičemž jsou zde zastoupeny r̊uzné typy pozorováńı – zeslabeńı na fotografických
deskách, vizuálńı pozorováńı, série fotografických sńımk̊u či fotometrických měřeńı.
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Obrázek 4.3: Graf O–C TW Dra v obdob́ı 1858–1942. Desková zeslabeńı jsou znázorněna
malými prázdnými kroužky, vizuálńı pozorováńı kolečky a série fotografických, resp.
fotometrických měřeńı prázdnými čtverečky.

Každé skupině jsou zpravidla přiděleny r̊uzné váhy. Řada autor̊u schématicky přisuzuje
např́ıklad vizuálńım pozorováńım váhu 1, fotografickým 5 a fotometrickým 10 a zes-
labeńı na deskách mı́vaj́ı váhu menš́ı než jedna. Takový př́ıstup ale neńı zcela korektńı
a v této práci byl nahrazen výpočtem vah.

Nejdř́ıve je nutné si zvolit model – funkci nebo soustavu funkćı, které poslouž́ı
pro popis daného souboru dat. Všem pozorováńım přiděĺıme na počátku stejnou, jed-
notkovou váhu. Poté je vypočten nejlepš́ı fit pro zvolený model a následně můžeme
spoč́ıtat pro každé jednotlivé pozorováńı nebo skupinu pozorováńı standardńı odchylky
s. Váha každého bodu či skupiny bod̊u je pak 1/s2 a s touto novou hodnotou znovu
spoč́ıtáme nejlepš́ı fit pro zvolený model a tak dále. Po řadě iteraćı dospějeme ke
skutečným hodnotám vah, které plat́ı pro naše data a zvolený model. V našem př́ıpadě
byly váhy po přibližně stu iteraćı určeny takto:

• w1 = 1 zeslabeńı na fotografických deskách (standardńı odchylka s = 0.044 dne);

• w2 = 4 vizuálńı pozorováńı 1920–1940 (s2 = 0.022);

• w3 = 28 vizuálńı pozorováńı 1910–1916 (s3 = 0.0083);

• w4 = 266 fotografické série, fotometrická pozorováńı (s4 = 0.0027).

Nejnižš́ı (”základńı”) váha w1 = 1 byla přisouzena 9 zeslabeńım na fotografických
deskách. Důvod je zřejmý. Publikovaný okamžik neńı časem minima jasnosti, ale časem,
kdy došlo k poklesu jasnosti. Za detekovatelnou změnu u těchto starých fotografických
pozorováńı považujme 0.3 mag v oboru V. Pak z tvaru světelné křivky vyplývá, že
v době primárńıho minima je hvězda o 0.3 mag slabš́ı než v maximu po dobu 7.5
hod. Maximálńı odchylka takového zeslabeńı jasnosti je tedy 3.8 hod. Samozřejmě,
pokud známe i bližš́ı odhad hvězdné velikosti, pak je možné tuto nejistotu př́ıslušným
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zp̊usobem zmenšit. I tak je ale zřejmé, že tato zeslabeńı budou nejméně spolehlivá,
což se samozřejmě odráž́ı i ve zvýšeném rozptylu těchto pozorováńı. Naopak nejmenš́ı
rozptyl př́ısluš́ı séríım fotografických sńımk̊u a fotoelektrických měřeńı. Zjǐstěné stan-
dardńı odchylce s4 = 0.0027 odpov́ıdá váha w4 = 266(!), která výrazně překračuje
běžně udávané a použ́ıvané rozpět́ı vah okamžik̊u minim jasnosti při analýzách O-C di-
agramů. Zbývaj́ıćıch 125 pozorováńı je vizuálńıch. Ukázalo se, že vizuálńı pozorováńı
provedená v letech 1910–1916 maj́ı výrazně menš́ı rozptyl než vizuálńı pozorováńı z let
1920–1940. Jde jen o potvrzeńı toho, že neńı možné paušálně hodnotit nebo zavrhnout
všechna vizuálńı pozorováńı. Jsou mezi nimi velké rozd́ıly. V našem př́ıpadě lze rozd́ıl
v kvalitě vizuálńıch pozorováńı vysvětlit tak, že na 75 vizuálńıch pozorováńıch v letech
1910–1916 se pod́ılelo 9 pozorovatel̊u a z nich největš́ı měrou přispěl Nijland 47 minimy
jasnosti a dále Graff 10 minimy, Hoffmeister a Lehnert 5, Hartwig 4, Blažko, Bottlinger,
Gadomski, Lazzarino po jednom minimu. Nijland zřejmě použ́ıval svoji modifikaci Arge-
landerovy metody s jemněǰśım děleńım odhadńıch stupň̊u a zjevně dosahoval přesněǰśıch
výsledk̊u. Naproti tomu v letech 1920-1940 se na 50 vizuálńıch pozorováńıch pod́ılelo
12 pozorovatel̊u. Z nich nejv́ıce publikoval Ellsworth (29 minim) a dále Gadomski 8,
Beyer, Kreiner a Pagaczewski po dvou a Ahnert, Graff, Hellerich, Jacchia, Mergen-
taler, Szafraniecová a Warmbier po jednom. Ellsworth použ́ıval pro pozorováńı p̊uvodńı
Argelanderovu metodu. Nav́ıc 13 z jeho pozorováńı je označeno poznámkou o menš́ı
přesnosti. Podobně také 3 z osmi Gadomského pozorováńı jsou označena jako méně
spolehlivá. Přesnosti celého souboru jistě nepřidal ani větš́ı počet pozorovatel̊u, kteř́ı se
na sledováńı TW Dra pod́ıleli.

Celkově lze pozorováńı z druhého obdob́ı popsat kvadratickou funkćı, kterou můžeme
zapsat obecně v ortogonálńım tvaru takto:

Pri.Min. = M0 + P E ′ +
Ṗ P

2

(
E ′2 − E ′3

E ′2 E
′ −E ′2

)
, (4.5)

kde základńı minimum umı́stěné v těžǐsti dat M0 = 2 422 032.9979(7), středńı perioda
P2 = 2.8066209(6) dne, časová derivace periody Ṗ = 1.53(5)×10−8 = 5.69×10−8 d/rok,

epocha E ′ = E − E, E = 7910, E ′3
/
E ′2 = 1360 a E ′2 = 1.39 × 106, E ′3 = 1.89 × 109.

Pro hodnotu periody v tomto obdob́ı lze pak dle výše uvedeného psát

P = P

[
1 + Ṗ

(
E ′ − E ′3

2E ′2

)]
= 2.8066209 + 4.294 × 10−8 (E ′ − 680) . (4.6)

Vrat’me se nyńı k prvńımu obdob́ı, před objevem proměnnosti. Tento úsek O–C dia-
gramu je pokryt jen dev́ıti body. Vesměs jde o okamžiky zeslabeńı jasnosti nalezené
na fotografických deskách, o jejichž kvalitě, resp. spolehlivosti již byla řeč. Vzhledem
k nedostatku kvalitńıch dat v celém obdob́ı let 1858–1905 bylo zapotřeb́ı chod O-C
závislosti popsat co nejjednodušeji, nejlépe lineárńı funkćı a samozřejmě tak, aby nava-
zovala na odvozenou kvadratickou závislost. Proto je př́ımka ukotvena v čase M0 =
2 417 065.3683(29), v epoše E1 = 6140 po prvńım pozorováńı minima jasnosti hvězdy.
Celou závislost tak popisujeme jen jediným parametrem P1 = 2.806513(9) – středńı
periodou v intervalu 1858–1905. Vztah pro okamžik primárńıho minima z toho prvńıho
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obdob́ı (pro epochy v rozmeźı 0–6410) lze zapsat ve tvaru:

Pri.Min. = M0 +P1× (E−E1) = HJD 2 417 065.3683(29)+2.806513(9)× (E−6140),
(4.7)

kde E = 0 odpov́ıdá prvńımu zeslabeńı z roku 1858.
Celkově se v letech 1858–1942 perioda zvětšila o 1.94×10−4 dne. Odpov́ıdaj́ıćı přenos

hmoty v soustavě lze odvodit pomoćı známého vztahu (Kwee &van Woerden, 1958)

1

M

dM

dt
=

q

3P (q2 − 1)

dP

dt
, (4.8)

kde M = M1 + M2 je celková hmotnost dvojhvězdy (v M�) a q = M2/M1. Člen
dM/dt by měl být vždy kladný, takže M2 je hmotnost složky źıskávaj́ıćı materiál od
svého souseda (viz Batten, 1973). Vztah (4.8) lze však aplikovat jen v př́ıpadě konzer-
vativńıho přenosu látky a rovněž za předpokladu, že nedocháźı k výměně mezi rotačńım
a orbitálńım úhlovým momentem. Při hodnotách hmotnost́ı složekM1 = 1.9 M� aM2 =
0.82 M� (převzaté z Al-Naimiy & Al-Sikab, 1984) dostáváme rychlost výměny hmoty
3.9 × 10−7 M�/rok. Za sledované obdob́ı 1858–1942 došlo k přenosu 3.3 × 10−5 M�,
což odpov́ıdá přibližně jedenácti hmotnostem Země. Po krátké intenzivńı fázi se sice
přenos výrazně omezil, ale oblast př́ıjemce se nutně musela vyrovnat s nově nabytým
materiálem. Materiál se zřejmě nepřenášel př́ımo na primárńı složku, ale vzhledem ke
geometrii se ukládal do akrečńıho disku. Masivńı přenos zp̊usobil změnu mechanických
i elektromagnetických poměr̊u v oblasti př́ıjemce. Snahy systému o návrat do p̊uvodńıho
rovnovážného stavu pak vedly v konečném d̊usledku k určitým relaxačńım změnám
v systému, včetně změny orbitálńı periody.

4.2.2 Interval 1942–2007

Druhý interval 1942–2007 je sice kratš́ı než prvńı, ale podstatně lépe pokrytý po-
zorovaćımi daty. Nav́ıc jde z velké části o přesná fotoelektrická, respektive CCD měřeńı.
Naopak zde zcela chyb́ı zeslabeńı jasnosti z fotografických desek. Atypický pr̊uběh hod-
not O–C v tomto obdob́ı připomı́ná tlumený oscilátor. Z obrázku 4.4 je zřejmé, že se
měńı nejen amplituda ”puls̊u” hodnot O–C v diagramu, ale i jejich perioda. K popisu
pr̊uběhu O–C byl zvolen následuj́ıćı matematický model. Periodičnost můžeme popsat
nejjednodušeji pomoćı funkce cos(2πϑ), kde ϑ znač́ı pr̊uběžný čas vyjádřený počtem
cykl̊u změn O–C a fáźı v daném cyklu. Plat́ı přitom, že každý následuj́ıćı cyklus je
zkrácen o stejnou relativńı část. Je-li Θ délka cyklu, pak lze tuto podmı́nku zapsat

Θ̇ =
dΘ

dϑ

1

Θ
= konst, (4.9)

přičemž samozřejmě pro jistý počátečńı, zvolený okamžik T0 extrému v O–C diagramu
plat́ı Θ = Θ0 a Θ̇ = Θ̇0. Pro délku cyklu Θ můžeme psát

Θ=
dt

dϑ
= Θ0e

Θ̇0ϑ. (4.10)

Řešeńım rovnice (4.10) dostaneme vztah
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Obrázek 4.4: O-C diagram pro TW Dra v obdob́ı 1942–2007. Pozorováńı jsou proložena
zvlněnou parabolou dle vztahu (4.12). Vizuálńı pozorováńı jsou označena menš́ımi body,
fotometrická/CCD pozorováńı jsou znázorněna větš́ımi kroužky.

ϑ =
1

Θ̇0

ln

[
1 +

Θ̇0

Θ0
(t− T0)

]
, (4.11)

kde t znamená plynoućı čas. Amplituda změn v O–C diagramu se časem zmenšuje.

Tuto závislost můžeme vyjádřit multiplikačńım členem B
(

Θ
Θ0

)2

, kde B je poloamplituda

změn v O–C diagramu v okamžiku T0. Samotný pr̊uběh hodnot O–C lze popsat obecně
zvlněnou parabolou vztahem

Pri.Min. = M0 + P E ′ +
PṖ

2

(
E ′2 − E ′3

E ′2 E
′ −E ′2

)
+B

(
Θ

Θ0

)2

cos(2πϑ),

kde E ′ znamená těžǐstě dat ve zvoleném obdob́ı, jak bylo popsáno výše (E ′ = E −E =
E − 16634). Po úpravách pak

Pri.Min. = M0 + P E ′ +
Ṗ P

2

(
E ′2 − E ′3

E ′2 E
′ − E ′2

)
(4.12)

+B

[
1 + Θ̇0

E ′−E0

Θ0

]2

cos

[
2π

Θ̇0

ln

(
1 + Θ̇0

E ′−E0

Θ0

)]
,

kde E0 je epocha základńıho extrému a Θ je vyjádřena v orbitálńıch periodách. Prolo-
žeńım pomoćı robustńı nelineárńı regrese byly zjǐstěny dvě zásadńı skutečnosti. Jednak



62 Kapitola 4. Dlouhodobé změny O-C

v tomto obdob́ı můžeme zanedbat kvadratický člen a jednak rezidua O–C (po odečteńı
závislosti popsané vztahem (4.12)) vykazuj́ı periodické změny (viz obrázek 4.5). Ve vz-
tahu (4.12) tak můžeme kvadratický člen nahradit členem popisuj́ıćım drobné periodické
změny rezidúı a dostáváme

Pri.Min. = M0 + P E ′ +B1

[
1 + Θ̇0

E ′−E01

Θ0

]2

cos

[
2π

Θ̇0

ln

(
1 + Θ̇0

E ′−E01

Θ0

)]
(4.13)

+B2 cos

[
2π (E ′−E02)

P2

]
+B2 b2

{
sin

[
2π (E ′−E02)

P2

]
− 1

2
sin

[
4π (E ′−E02)

P2

]}
.

Při řešeńı vztahu (4.13) byly samozřejmě určeny výše popsaným zp̊usobem i váhy obou
skupin pozorováńı. Vizuálńım pozorováńım se standardńı odchylkou s1 = 0.0089 byla
přidělena váha w1 = 1, zat́ımco pozorováńım z fotoelektrického fotometru nebo CCD
kamer váha w2 = 35 (s2 = 0.0015). Aplikaćı robustńı nelineárńı regrese byly zjǐstěny
následuj́ıćı základńı světelné elementy a daľśı parametry:

M0 = 2 446 519.31969(18), P = 2.80685567(9) dne,

B1 = −0.01135(24) days B2 = 0.00279(24) days

Θ̇0 = -0.257(7) b2 = 0.51(13)

Θ0 = 2816(16)P̃=21.64(12) years P2 = 847(4)P̃ = 2377 days = 6.51(3) years
E01=-1247(13) E02=-162(15)
T01 = 2 443 019(33) ∼1976.7 T02 = 2 446 065(42) ∼1985.0.

kde index 1 znamená parametry hlavńıch oscilaćı a index 2 př́ısluš́ı nalezeným drobným
oscilaćım. Reálnou amplitudu změn rezidúı (po odečteńı hlavńıch oscilaćı) lze popsat
užit́ım ”efektivńı amplitudy” (Mikulášek, 2007) vztahem

Aeff = 2B2

√
1 +

5

4
b22, (4.14)

což vede k hodnotě Aeff = 0.0064(24) dne. Nalezené drobné periodické změny rezidúı
O–C lze interpretovat jako projev př́ıtomnosti třet́ıho tělesa, které kolem základńıho
páru ob́ıhá s periodou 6.5 roku.

Vypočtené parametry hlavńıch oscilaćı umožňuj́ı předpovědět, kdy tyto změny hod-
not O–C vymiźı. Mělo by se tak stát v roce 2051± 9. Nejbližš́ı extrémy, spojené s větš́ı
změnou periody, by měly nastat v letech 2010.5±1.5 a 2021.9±2.2. Konkrétńı hodnotu
periody pro zvolený okamžik v obdob́ı 1942–2007 lze vypoč́ıtat jako derivaci vztahu
(4.13) podle epochy E, tedy dle vztahu

P = P +
2B1ζ1
Θ0

[
2Θ̇0 cos

(
2π

Θ̇0

ln ζ1

)
− π sin

(
2π

Θ̇0

ln ζ1

)]
(4.15)

− 2π
B2

P2
[sin ζ2 − b2 (cos ζ2 − cos 2ζ2)] ,

kde ζ1 = 1 + Θ̇0

Θ0
(E ′ −E01) a ζ2 = 2π

P2
(E ′ −E02).
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Obrázek 4.5: O-C diagram pro odečteńı zvlněné paraboly (4.12). Znázorněna jsou jen
fotometrická/CCD pozorováńı. Pro výpočet fáze využity elementy T02 = 2 446 065(42)
a P2 = 6.51(3) rok̊u. Plná čára představuje numerické řešeńı podle vztahu (4.13);
přerušovaná čára pak ukazuje řešeńı LITE dle vztahu (4.18).

Graficky vývoj hodnoty periody včetně obdob́ı, kdy prob́ıhalo fotometrické moni-
torováńı systému, zobrazuje obrázek 4.6. Pro běžné použit́ı např́ıklad pro předpověd’

okamžik̊u minim jasnosti stač́ı pro obdob́ı do roku 2010 využ́ıt následuj́ıćı lineárńı
elementy, které byly určeny metodou nejmenš́ıch čtverc̊u z okamžik̊u minim jasnosti
źıskaných v obdob́ı po posledńı změně periody, tedy během posledńı pozorovaćı kam-
paně.

Pri.Min. = HJD 2451675.534(1) + 2.8068335(11) · E. (4.16)

4.3 Př́ıčiny změn O–C

Přesné určeńı hodnoty orbitálńı periody a jej́ıch změn poskytuje jedinečnou př́ıležitost
ke studiu změn charakteristik celé soustavy, jednotlivých složek dvojhvězdy i jejich
hvězdného vývoje. Ke změnám periody docháźı u těsných dvojhvězd zejména z těchto
d̊uvod̊u:

• přenos hmoty mezi složkami,

• vliv magnetického pole, magnetické bržděńı,

• př́ıtomnost třet́ıho tělesa.

4.3.1 Přenos hmoty

Přenos hmoty v polodotykových systémech zp̊usobuje značné změny periody – perioda
se zmenšuje i zvětšuje podle fáze přenosu (Kwee &van Woerden, 1958). Přetok hmoty
mezi složkami TW Dra byl konečně potvrzen i spektroskopicky (Richards & Albright,
1999). Jedná se zřejmě o dlouhodobý proces přenosu hmoty, v němž se ale měńı intenzita
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Obrázek 4.6: Vývoj hodnot fotometrické periody po roce 1942 dle modelu. Na křivce jsou
modře vyznačeny úseky pozorováńı Waltera (1978a), červeně doba pozorováńı z pub-
likace Papoušek et al. (1984) a zeleně obdob́ı vlastńıch pozorováńı.

přenosu a množstv́ı přenesené látky. Po masivńım krátkodobém přenosu, který nastal ve
čtyřicátých a padesátých letech minulého stolet́ı, došlo k fázi velmi pomalého přenosu.
Nicméně systém se muśı vypořádat s velkou a krátkodobou změnou rozložeńı hmoty
v soustavě, a proto docháźı ke stř́ıdavým změnám periody v určitém relaxačńım módu.
Velikost změny periody a délka cyklu ve změně periody klesá s nar̊ustaj́ıćım časem.
Amplituda změn periody tak z̊ustává zachována. Jak již bylo uvedeno, lze z použitého
matematického modelu odvodit, že tyto relaxačńı zákmity vymiźı v roce 2051 ± 9 let.

Jeden z možných scénář̊u změny periody popsali Biermann & Hall (1973). Domńıvali
se, že za vznikem cyklických změn periody stoj́ı náhlé výtrysky přenášené hmoty. Těmito
výrony hmoty se totiž dle nich přenáš́ı orbitálńı úhlový moment do rotačńıho úhlového
momentu př́ıjemce. Náhlý konzervativńı přenos hmoty ve dvojhvězdě tak zp̊usob́ı fázi
rychlého zmenšováńı periody následovanou fáźı opětovného r̊ustu periody, jak slapové
śıly přenáš́ı zpět úhlový moment z rotačńıho na orbitálńı.

Pokud bychom uvažovali nekonzervativńı přenos, došlo by necyklickým změnám pe-
riody a to neńı náš př́ıpad. Biermann̊uv-Hall̊uv mechanismus použili pro interpretaci
pr̊uběhu O–C Tremko & Bakos (1976), ale pozděǰśı pozorováńı toto vysvětleńı nepod-
poruj́ı. Nutno dodat, že se obecně od této hypotézy ustoupilo a od 90. let minulého stolet́ı
se podobné př́ıpady cyklických změn vysvětluj́ı jako d̊usledek př́ıtomnosti magnetického
pole.

4.3.2 Vliv magnetického pole

Neńı vyloučeno, že se na př́ıtomnosti stř́ıdavých změn periody pod́ıĺı nejen mechan-
ické podmı́nky v soustavě, ale též magnetické pole dle modelu, který poprvé publiko-
vali Applegate & Patterson (1987), resp. Applegate (1992). Tento model dále rozpra-
covali Lanza et al. (1998) a Rüdiger et al. (2002). Nicméně základńı teze je stejná
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- změny v diferenciálńı rotaci zp̊usobuj́ı změnu zploštěńı aktivńı hvězdy a t́ım měńı i
gravitačńı kvadrupólový moment soustavy. Už Applegate (1992) ale uvád́ı tři základńım
předpoklady, které maj́ı dokládat oprávněnost jeho modelu magnetické aktivity u sle-
dovaných dvojhvězd. Pokud tedy docháźı u dvojhvězdy ke změnám v d̊usledku aktivity
magnetického pole, pak bychom měli u dané soustavy zjistit, že:

• světelná křivka a graf O–C se měńı v cyklech stejné délky,

• extrémy ve změnách jasnosti nastávaj́ı ve stejnou dobu jako extrémy v O–C dia-
gramu,

• hvězda by měla být nejv́ıce modrá, když je nejjasněǰśı.

Bohužel u TW Dra nastává problém s t́ım, že nemáme k dispozici dostatek dat pro
podporu Applegatova modelu. Jak již bylo uvedeno, byla TW Dra d̊ukladně sledována
fotometricky jen čtyřikrát. V prvńım př́ıpadě nav́ıc nebyly využity standardńı foto-
metrické filtry. Můžeme však spoč́ıtat dle zjǐstěných změn periody odpov́ıdaj́ıćı změny
kvadrupólového momentu a porovnat je s jinými př́ıpady. Změnu periody ∆P v závislosti
na kvadrupólovém momentu ∆Q lze vyjádřit jako

∆P

P
= −9

(
R2

a

)2
∆Q

M2R2
2

, (4.17)

kde M2 a R2 jsou hmotnost a poloměr sekundárńı složky, a je vzdálenost složek dvoj-
hvězdy (Applegate & Patterson, 1987). Hodnoty ∆Q byly spočteny pro šest interval̊u
s dobrým pokryt́ım změn periody daty. Źıskané hodnoty (viz tabulka 4.1) odpov́ıdaj́ı
typickým hodnotám kvadrupólového momentu pro algolidy, např́ıklad u XX Cep (Lee
et al., 2007), nebo hvězdy typu RS CVn (Lanza, 2006), .

4.3.3 Třet́ı těleso - LITE

Cyklické změny hodnot O–C mohou být také zp̊usobeny př́ıtomnost́ı třet́ıho tělesa v sou-
stavě, které stř́ıdavě vychyluje těžǐstě dvojhvězdy směrem od pozorovatele a směrem
k pozorovateli. V d̊usledku toho muśı zářeńı z dvojhvězdy překonávat na cestě k pozo-
rovateli r̊uznou vzdálenost a docháźı k efektu rozd́ılné dráhy světla neboli LITE (z angl.
light-time effect).

Tabulka 4.1: Kvadrupólový moment ∆Q

Interval |∆P | |∆Q|
roky [10−5 dne] [1043 kg m2]

1905-1942 19.4 88.6
1952-1965 1.98 9.0
1965-1976 1.75 8.0
1976-1987 1.52 6.9
1987-1996 1.34 6.1
1996-2003 1.18 5.4
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Jestliže budeme předpokládat, že základńı pr̊uběh hodnot O–C je modulován LITE,
pak můžeme spoč́ıtat okamžiky minim podle známého vztahu (Irwin, 1959; Mayer, 1990)

Pri.Min. = JD0 + PE +
a12 sin i

c

[
1 − e2

1 + e cos ν
sin(ν + ω) + e sinω

]
, (4.18)

kde a12 sin i znamená délku hlavńı poloosy promı́tnuté do směru k pozorovateli, e je
excentricita trajektorie složek dvojhvězdy, c rychlost světla, ω délka periastra a ν je
pravá anomálie dvojhvězdy ob́ıhaj́ıćı kolem těžǐstě trojhvězdy. Pro odhad hmotnosti
třet́ıho tělesa pak použijeme funkci hmotnosti (Mayer, 1990)

f (M3) =
(a12 sin i)3

P 2
2

=
1

P 2
2

[
173.15A√

1 − e2 cos2 ω

]3

=
(M3 sin i)3

(M1 +M2 +M3)
2 , (4.19)

kde M1,M2,M3 jsou hmotnosti složek v hmotnostech Slunce, P2 je perioda třet́ıho tělesa
v roćıch a A pozorovaná semi-amplituda změn ve dnech.

Změny hodnot O–C p̊usobené LITE by ale měly být pravidelné a striktně period-
ické, což v př́ıpadě TW Dra neplat́ı. Tedy alespoň pokud jde o hlavńı změny hodnot
O–C v obdob́ı po roce 1942. Nicméně odečteńım tohoto hlavńıho trendu dostaneme
periodické cyklické změny hodnot O–C, které by mohly být vysvětleny jako d̊usledek
LITE. Přesná fotoelektrická a CCD minima byla fitována užit́ım vztahu (4.18) metodou
nejmenš́ıch čtverc̊u. Z předběžné analýzy dat za předpokladu koplanárńı kruhové tra-
jektorie vyplývá oběžná doba třet́ıho tělesa P2 = 2370(300) dne = 6.5(7) roku s poloam-
plitudou A = 0.0029(7) dne. Źıskaná perioda je ve velmi dobré shodě s periodou 6.51(3)
dne źıskanou řešeńım dle vztahu (4.13). Obě řešeńı jsou zobrazena na obrázku 4.5. Za
předpokladu, že hmotnosti složek jsou M1=1.9 M� a M2=0.82 M� (Al-Naimiy &
Al-Sikab, 1984), můžeme odhadnout minimálńı hmotnost třet́ıho tělesa na M3,min = 0.3
M�. Za předpokladu, že jde o hvězdu hlavńı posloupnosti by byl jej́ı př́ıspěvek k celkové
hvězdné velikosti soustavy jen 0.0003 mag ve V (při vzdálenosti systému 122 pc dle
Perryman et al., 1997).
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5 Fotometrie

5.1 Fotoelektrická fotometrie

Fotoelektrická fotometrie se začala rozv́ıjet na počátku dvacátého stolet́ı a na dlouhá de-
setilet́ı se stala prakticky jedinou možnost́ı, jak měřit jasnosti hvězd s vysokou přesnost́ı.
Počátečńı měřeńı Stebbinse (1916, 1921) a Guthnicka s Pragerem (1918) dosahovala
přesnosti zhruba setiny magnitudy. Jednalo se však jen o zachyceńı relativńıch změn.
S postupem doby bylo stále d̊uležitěǰśı vzájemné porovnáńı séríı dat poř́ızených na
r̊uzných observatoř́ıch. Bylo také možné uvažovat o modifikaci fotometrie tak, aby
přinášela v́ıce astrofyzikálně zaj́ımavých informaćı, např́ıklad o rozložeńı energie ve
spektrech pozorovaných objekt̊u. Johnson & Morgan (1953) zavedli systém tř́ı široko-
pásmových filtr̊u UBV, který se použ́ıvá dosud. Zavedeńı širokopásmových filtr̊u mělo
v době nižš́ıch citlivost́ı detektor̊u své opodstatněńı, ale bohužel z astrofyzikálńıho
hlediska neńı nejlepš́ı. Lepš́ı variantou je Strömgren̊uv středněpásmový systém uvby
(Strömgren, 1966). Postupně vzniklo několik deśıtek fotometrických systémů (viz Moro
& Munari, 2000). Důležité ale je, že většina z nich je konvertabilńı a v nich vykonaná
měřeńı lze vhodným postupem převést na standardńı hvězdné velikosti. Nejpouž́ıvaněǰśı
UBV systém byl později rozš́ı̌ren i do červené oblasti zejména o obory R a I (viz
např́ıklad Johnson et al., 1966), ale alternativńı fotometrické obory R a I navrhli také
Cousins (1980), Kron & Smith (1951) a Egen (1965). V současné době je klasická fo-
toelektrická fotometrie stále v́ıce vytlačována z observatoř́ı CCD1 detektory. Přesnost
nejrozš́ı̌reněǰśıch CCD kamer ale nedosahuje přesnosti správně redukovaného měřeńı
z fotoelektrického fotometru. Nav́ıc největš́ı nevýhodu klasické fotoelektrické fotome-
trie – měřeńı jen jednoho objektu v daném čase – odstraňuj́ı v́ıcekanálové fotometry.
Tř́ıkanálový fotometr tak umožňuje souběžná měřeńı sledované proměnné hvězdy, jedné
srovnávaćı hvězdy a oblohy. Na druhou stranu je obt́ıžné měřit s tř́ı- a v́ıcekanálovým
fotometrem standardńı hvězdy pro přesnou redukci a převod do mezinárodńıho systému
hvězdných velikost́ı. Proto jsou tato měřeńı využ́ıvána prakticky pouze ke zjǐstěńı rela-
tivńıch změn jasnosti.

Ke správné redukci pozorováńı z klasického fotometru je nezbytné, jak již bylo
zmı́něno, mı́t k dispozici i měřeńı standardńı hvězd. Pro vlastńı redukci lze využ́ıt řady
programů, nicméně v práci byl použit program HEC22, který řeš́ı i nelineárńı změny
atmosférické extikce během noci (viz Harmanec et al., 1994).

5.2 CCD fotometrie

CCD detektory se začaly uplatňovat v astronomii na konci minulého stolet́ı. Jejich
velkými výhodami jsou:

• kvantová účinnost dosahuje v́ıce než 90 %, takže i na malém dalekohledu mohou
zachytit světlo slabých objekt̊u,

• výsledný signál záviśı ve velkém rozsahu lineárně na množstv́ı dopadaj́ıćıho světla,

1CCD – zkratka z ang. Charge Coupled Devices
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• je možné sledovat, proměřovat jasnosti a polohy větš́ıho počtu objekt̊u najednou,

• źıskané sńımky je možné uchovávat v archivech a následně znovu zpracovávat.

Naproti tomu maj́ı CCD detektory i své nevýhody:

• velikost čipu je omezená, což může zp̊usobit problém s nalezeńım vhodných srov-
návaćıch hvězd na sńımku,

• většina A/D převodńık̊u je šestnáctibitová, což znamená, že dynamický rozsah
signálu je jen 65535 ADU2 a pro vysoká ADU už odezva detektoru neńı lineárńı,

• pokud je hvězda př́ılǐs jasná, může doj́ıt k saturaci a nadbytečné elektrony pak
ovlivňuj́ı i signál v sousedńıch pixelech,

• na sńımćıch jsou zachyceny i stopy částic kosmického zářeńı tzv. kosmiky.

Mezi nevýhody by v jistém smyslu bylo možné započ́ıtat i vysokou kvantovou účinnost.
Ukazuje se totiž, že hromadné nasazeńı CCD kamer mı́sto fotoelektrických fotometr̊u
vedlo k źıskáńı velkého počtu nových měřeńı od středně slabých a slabých objekt̊u.
Nav́ıc mohou tato měřeńı provádět i amatéři, kteř́ı nejsou omezeni limity přiděleného
strojového času. Na druhé straně je dnes naprostý nedostatek nových měřeńı pro jasné
hvězdy, řekněme do 6 až 8 mag. Zkušenosti źıskané během řešeńı projektu ukazuj́ı, že
při použit́ı CCD kamery pro pozorováńı relativně jasných objekt̊u je většina konfiguraćı
dalekohled-CCD kamera pro taková pozorováńı nevhodná. Aby nedocházelo k nasyceńı
signálu u jednotlivých pixel̊u čipu, je nutné volit velmi krátké expozičńı doby, řádově
sekundy. Při tak krátkých expozičńıch časech se však na každém jednom sńımku nega-
tivně projevuje aktuálńı stav oblohy. Výsledkem je menš́ı přesnost a větš́ı rozptyl měřeńı
při aperturńı fotometrii. Velmi omezuj́ıćı je i výše zmı́něný problém s velikost́ı zorného
pole. Pro jasné hvězdy se do něj zpravidla ”nevejdou” vhodné srovnávaćı hvězdy. Je pak
nutné vybrat za srovnávaćı hvězdy i ty hvězdy v poli, které mohou být výrazně slabš́ı
než sledovaná proměnná hvězda a nav́ıc nemuśı být vhodného spektrálńıho typu. Pro
źıskáváńı okamžik̊u minim jasnosti pro O-C diagram jsou možná taková pozorováńı
dostačuj́ıćı, ale rozhodně se nehod́ı pro studium jemných efekt̊u na světelné křivce
nebo k řešeńı světelných křivek. Větš́ı přesnosti CCD pozorováńı jasných hvězd lze
dosáhnout použit́ım velmi malých př́ıstroj̊u, dalekohled̊u o pr̊uměrech řádově centime-
try(!) a použit́ım dlouhých expozičńıch čas̊u, řádově minuty.

Skrytým úskaĺım CCD fotometrie je také to, že je možné źıskávat sńımky i za horš́ıho
počaśı. Zejména menš́ı CCD sńımky (s menš́ım zorným polem) vypadaj́ı sice na prvńı
pohled v pořádku, ale fotometrie źıskaná z takové série sńımk̊u mı́vá větš́ı chybu a tedy
i větš́ı rozptyl. Pot́ıž je v tom, že zejména při přeb́ıráńı sńımk̊u od jiných pozorovatel̊u
neńı zřejmé, za jakých pozorovaćıch podmı́nek byly poř́ızeny a zda prvotńı zpracováńı
proběhlo korektńım zp̊usobem.

Každý źıskaný tzv. světlý sńımek pole se sledovaným objektem zachycuje nejen zvo-
lené hvězdné pole ale ukazuje i r̊uzné efekty spojené s čipem a kamerou, např́ıklad
r̊uznou citlivost jednotlivých pixel̊u, př́ıtomnost prachových zrn a podobně. Tyto efekty
lze odstranit pomoćı redukčńıch sńımk̊u dark a flat. Temný sńımek dark se pořizuje se

2ADU – zkratka z angl. Analog to Digital Unit
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zavřenou závěrkou kamery, se stejnou expozičńı dobou a za stejné teploty čipu jako světlý
sńımek. Flat sńımek se pořizuje sńımáńım rovnoměrně nasvětleného pozad́ı vždy v jed-
notlivých filtrech. Rovnoměrným pozad́ım může být soumraková obloha nebo vhodně
nasv́ıcená b́ılá plocha. Někdy se použ́ıvá i bias sńımek poř́ızený při nulové expozičńı
době a zavřené závěrce, ale řada kamer provád́ı tuto korekci automaticky pro všechny
sńımky.

Přesnost CCD fotometrie výrazně ovlivňuje kvalita flat sńımku. Špatný flat sńımek
může zcela znehodnotit i jinak kvalitńı pozorováńı. Ukazuje se také, že zcela zásadńı vliv
na přesnost fotometrie má přesnost chodu dalekohledu. Pokud se hvězda pohybuje po
sńımku v pr̊uběhu noci, je přesnost menš́ı než pokud je dalekohled např́ıklad s pomoćı
druhého CCD čipu pointován s velkou přesnost́ı.

Pro zjǐstěńı hvězdných velikost́ı objekt̊u ze CCD sńımk̊u se nejv́ıce použ́ıvá profilová
PSF a aperturńı fotometrie. Aperturńı fotometrie ve většině dostupných programů je
založena na Stetsonově proceduře DAOPHOT (Stetson, 1987). Pro přesnou fotometrii
je nutné vhodně zvolit srovnávaćı hvězdu a také velikost clonky, v ńıž se bude vyč́ıtat
signál pozorované hvězdy. V našem př́ıpadě byl použit softwarový baĺıček C-Munipack,
který vytvořil a dle požadavk̊u postupně vylepšuje Motl (2008).

5.3 Světelná křivka TW Dra

Už při prvńıch vizuálńıch či fotografických pozorováńıch udávali někteř́ı autoři odlǐsné
charakteristiky světelné křivky TW Dra (viz tab. 3.2). Prvńı rozsáhlou sérii pozorováńı
s fotoelektrickým fotometrem realizoval Baglow (1952). Jeho série z 32 noćı obsahuje
přibližně 400 měřeńı ve dvou barvách s efektivńımi vlnovými délkami 437.0 a 510.0 nm,
které sloučil do 130 normálńıch bod̊u. Měřeńı zahrnovala i hvězdnou velikost těsného
pr̊uvodce (složky B vizuálńı dvojhvězdy ADS9706). Jen během několika málo noćı
umožnil malý seeing měřit nezávisle hvězdné velikosti pr̊uvodce. Z 19 měřeńı zjistil,
že relativńı hvězdná velikost pr̊uvodce dosahuje v obou barvách 0.051. Jednotkou byla
hvězdná velikost srovnávaćı hvězdy HD 140512. Pro výpočet modelu byl vliv pr̊uvodce
odečten. Baglow odhalil také odlǐsnosti ve tvaru světelné křivky, zejména v obdob́ı před
druhým kontaktem a těsně po konci totality. Sekundárńı minima měla také nastávat
o 0.010 až 0.020 dne později než ve fázi 0.5.

Druhou rozsáhlou fotometrickou studii publikoval Walter (1978a,b). Jeho série se-
stává z 422 měřeńı ve žluté oblasti spektra a 381 v modré, která źıskal během 147, resp.
141 noćı. Walter měřil také v ultrafialové oblasti, ale tato měřeńı (přestože pokrývaj́ı
celou křivku) nezahrnul do výpočtu modelu. Všechna jeho měřeńı zahrnuj́ı i hvězdnou
velikost těsného vizuálńıho pr̊uvodce. Poznamenává však, že v d̊usledku okolohvězdného
materiálu, který velmi ovlivnil zejména podobu světelné křivky kolem sekundárńıho
minima, prakticky vymizelo sekundárńı minimum v ultrafialové barvě. Nav́ıc si vš́ımá
rozptylu měřeńı v letech 1964-1965, který se po sekundárńım minimu zvětšil oproti
prvńı polovině křivky dva a p̊ul krát a v daľśıch fáźıch klesl na jeden a p̊ul násobek
p̊uvodńı hodnoty. Podobný efekt se objevil v pozorováńıch i o několik let později. Velmi
zřetelným projevem na světelné křivce ale byla jej́ı celková nerovnost. Objevovala se
zejména ve fáźıch 210◦-240◦ a hlavně ve žluté barvě. Pozoroval také malou depresi
světelné křivky ve fázovém intervalu kolem 20◦až 40◦. Nav́ıc udává, že během některých



70 Kapitola 5. Fotometrie

noćı byl systém o 3-4 % jasněǰśı než jindy.

Třet́ı rozsáhlá série fotometrických dat TW Dra pocháźı od československé trojice
Papoušek, Tremko, Vetešńık (1984). Pozorováńı byla prováděna jednak v Brně na ob-
servatoři dnešńı Masarykovy univerzity v letech 1976–1979 a jednak na Observatoři
Skalnaté Pleso v letech 1967–1980. Bylo źıskáno celkem 1377 měřeńı v B, 7061 ve V
a 1158 měřeńı v U . Jako srovnávaćı hvězdu použili hvězdu BD+64◦1078 (=HD 139549)
a jako kontrolńı hvězdu BD+64◦1079 (=HD 139703). Autoři se zabývali zejména řešeńım
světelné křivky, ale jej́ı tvar a proměny nebyly nijak diskutovány.

Od této studie následovala jen krátkodobá pozorováńı většinou za účelem źıskáńı
nového okamžiku minima jasnosti. Výjimkou jsou práce Kusakina et al. (2001) a Kima
et al. (2003). Kusakin et al. pozorovali TW Dra se CCD ve třech noćıch3 v barvě V
s ćılem potvrdit předpovězenou existenci pulzaćı primárńı složky. Zjistili př́ıtomnost
puls̊u s periodou 0.0556 dne a poloamplitudou 2.1 mmag, které přisoudili δ-Scuti pul-
saćım primárńı složky. Kim et al. (2003) sledovali 3 hvězdy s pulsátory, přičemž TW Dra
pozorovali se CCD (filtr B) jen ve dvou noćıch. Potvrdili př́ıtomnost puls̊u s periodou
0.053 d a poloamplitudou 5 mmag.

Posledńı fotometrická kampaň na sledováńı TW Dra byla realizována autorem a spolu-
pracovńıky v letech 2001–2007.4

5.4 Fotometrická kampaň TW Dra 2001-2007

Autor práce zorganizoval neoficiálńı kampaň na nová fotometrická pozorováńı TW Dra.
Zúčastnili se j́ı pozorovatelé uvedeńı v tabulce 5.1. Bohužel je nutné konstatovat, že
někteř́ı pozorovatelé se z r̊uzných d̊uvod̊u nedokázali vyrovnat s náročnost́ı pozorováńı
této hvězdy a jejich pozorováńı jsou v daľśım využita jen zčásti nebo v̊ubec. U TW Dra se
zřetelně ukázaly ctnosti i neduhy fotoelektrické i CCD fotometrie.

U fotoelektrické fotometrie bylo možné využ́ıt jako srovnávaćı i vzdáleněǰśı hvězdy,
které nejlépe vyhovovaly hvězdnou velikost́ı a spektrálńım typem naš́ı proměnné hvězdě.
Jediným problémem byla jen př́ıtomnost těsného pr̊uvodce – složky B vizuálńı dvojhvěz-
dy vzdálené jen 3”. Naprostá většina fotoelektrických měřeńı byla prováděna tak, že ve
clonce byla jak proměnná, tak i jej́ı těsný pr̊uvodce a měřilo se společné světlo obou
hvězd. Klasická fotoelektrická fotometrie včetně následné redukce a převodu na stan-
dardńı systém mohla být provedena pouze u pozorováńı z Hvarské observatoře, kde byla
prováděna pr̊uběžně také měřeńı standardńıch hvězd.

Při CCD pozorováńı jsme byli velice omezeni velikost́ı čipu a tomu odpov́ıdaj́ıćı ve-
likost́ı zorného pole. Achillovou patou některých pozorovatel̊u se CCD se ukázalo správné
vytvořeńı flat sńımk̊u a následná základńı redukce CCD pozorováńı. V některých př́ı-
padech to byla ”vada” neodstranitelná, nebot’ použitá soustava kamera-dalekohled se
měnila a nebylo možné adekvátńı flat sńımek poř́ıdit později. Nicméně novým zpra-
cováńım sńımk̊u źıskaných od jiných pozorovatel̊u se podařilo alespoň redukovat př́ıpad-
né chyby a sjednotit postup zpracováńı. U CCD měřeńı nebylo prováděno pozorováńı

3Publikace se zmiňuje jen o dvou noćıch, výsledky třet́ı noci byly źıskány od jednoho z autor̊u.
4Na jaře 2008 doprovázela fotometrická pozorováńı spektroskopickou kampaň na studium pulsaćı,

kterou organizoval D. Mkrtichian.
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Tabulka 5.1: Seznam pozorovatel̊u zapojených do sledováńı TW Dra. V posledńıch
sloupćıch jsou počty použitých měřeńı. RF=refraktor, RL=reflektor; je udán pr̊u-
měr/ohnisková vzdálenost oboje v milimetrech.

Pozorovatel(é) Stanovǐstě Dalekohled Př́ıstroj Zorné pole U B V R I
Brát Pec pod Sněžkou RL 200/1850 ST8 26’x17’ - - - 154 -

soukr. pozorovatelna
Hroch Brno, observatoř RL 620/2780 ST8 17’x11.3’ - 57 57 - -

Masarykovy univerzity
Chrastina, Szász hvězdárna Hlohovec, SR RF 5.6/1000 ST9 35’x35’ - 300 300 299 301
Svoboda Brno, soukromá RF 15/116 ST7XME 215’x144’ - 147 - - -

pozorovatelna RF 35/135 ST7XME 182’x121’ - 688 - - 513
Zejda Hvězdárna a planetárium RL 400/1750 ST7 13’x9’ - 225 6213 6089 6073

M. Kopernika Brno RF 40/360 ST8 131’x88’ - - - 900 3301
RF 40/360 ST7XMEI 66’x44’ - 1662 639 715 -
RL 200/1000 ST7XMEI 24’x16’ - 7452 5017 5028 5021

Zejda, Jańık, Božić Hvar observatory, RL 650/7280 fotometr 136 136 136 - -
Chorvatsko (1 kanál)

Zejda, Jańık, Ogloza Mt. Suhora observatory, RL 600/7500 fotometr - 2547 2552 2547 406
Polsko (3 kanály)

standardńıch poĺı, a proto nebylo možné provést převod na standardńı hvězdné velikosti.
Časy všech pozorováńı jsou opraveny o heliocentrickou korekci.

Pro použité dalekohledy o pr̊uměrech řádově deśıtky centimetr̊u a vybavených CCD
kamerami byla TW Dra velmi jasným objektem na hranici pozorovatelnosti. Vhodněǰśı
je jak měřeńı fotoelektrickým fotometrem, tak CCD kamerou, ale připojenou k velmi
malému dalekohledu o pr̊uměru řádově centimetry.

5.4.1 Fotoelektrická měřeńı – Hvar

Klasická měřeńı fotoelektrickým fotometrem byla prováděna na observatoři Záhřebské
univerzity na ostrově Hvar (Chorvatsko) dalekohledem Cassegrain o pr̊uměru 0.65 m
(f=7.28 m) s jednokanálovým fotoelektrickým fotometrem vybaveným fotonásobičem
EMI6256. Při pozorováńıch asistovali H. Božić a J. Jańık. Během tř́ıtýdenńıho pobytu
v květnu 2005 bylo źıskáno 399 měřeńı v UBV s přesnost́ı jednoho měřeńı do 0.003 mag.
Měřeńı byla zpracována standardńı procedurou pro fotoelektrickou fotometrii s využit́ım
programu HEC 22 (Harmanec et al., 1994). Srovnávaćı hvězdou byla HD 139549 (spek-
trálńı typ F8) a kontrolńı hvězdou HD 139703 (G5), tedy stejné hvězdy jako použili
Papoušek et al. (1984). Srovnáńı naměřených hvězdných velikost́ı srovnávaćıch hvězd ve
starš́ıch měřeńıch a nových z Hvaru je uvedeno v tabulce 5.2. Vzhledem k měřeńım stan-
dardńıch hvězd během našeho pobytu i v pr̊uběhu celého roku bylo možné komplexńım
zpracováńım všech měřených standard̊u za celou sezónu pomoćı programu HEC22 (Har-
manec & Horn, 2002) následně standardizovat i měřeńı TW Dra. Źıskané světelné křivky
jsou na obrázku 5.1. TW Dra je však složkou A těsné vizuálńı dvojhvězdy (viz kap.
3.2, resp. 6.5). Vzhledem ke vzdálenosti pouhé 3.3” byly obě složky dvojhvězdy vždy
měřeny společně. V př́ıpadě hvarských měřeńı je možné vliv složky B odeč́ıst (viz kap.
6.5). V maximu jasnosti je pro trojici hvězd dominantńı primárńı složka TW Dra (Aa),
takže barevné indexy se př́ılǐs nezměńı, ale s klesaj́ıćı hvězdnou velikost́ı soustavy se
zvětšuje vliv složky B. To znamená, že se po korekci prohloub́ı minima jasnosti a dojde
ke zvětšeńı výsledných barevných index̊u (viz obr. 5.1).
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Obrázek 5.1: a) UBV světelná křivka TW Dra ze standardizovaných fotometrických
měřeńı z Hvaru před a po korekci o vliv ADS 9706B. b) Fázová křivka změn barevných
index̊u B − V , U − B před a po odečteńı vlivu ADS 9706B (viz kap. 6.5). Fáze byla
spočtena dle element̊u (5.5).
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Tabulka 5.2: Hvězdné velikosti a barevné indexy srovnávaćıch hvězd fotometrických
pozorováńı z Hvarské observatoře (tato práce – Zej) a publikace Papoušek et al. (1984).
Všechny údaje jsou v magnitudách.

Hvězda Zdroj U B V U − B B − V
HD 139549 Pap 9.45 9.48 9.10 -0.03 +0.38

Zej 9.503 9.543 9.138 -0.040 +0.405
HD 139703 Pap 10.75 10.16 9.27 +0.59 +0.89

Zej 10.810 10.234 9.292 +0.576 +0.942

5.4.2 Fotoelektrická měřeńı – Suhora

Observatoř Mt. Suhora Pedagogické univerzity v Krakově (Polsko) je vybavena dalekohle-
dem Cassegrain o pr̊uměru 0.60 m (f=7.50 m) a tř́ıkanálovým fotometrem vyrobeným ve
Vilniusu v rámci projektu WET s fotonásobiči Hamamatsu R2949 PTM (viz Kreiner et
al., 1993). Během dvou krátkých pobyt̊u – v dubnu a prosinci 2006 byla źıskána i měřeńı
TW Dra. Jako srovnávaćı hvězda byla použita hvězda GSC 4184 0008 (spektrálńı typ
F5). Během prvńıho pobytu bylo využito celkem 7 pozorovaćıch noćı, přičemž během
dvou noćı 24/25. 4. (4. noc) a 26./27. 4. (6. noc) bylo pozorováńı přerušováno oblačnost́ı.
Nav́ıc byla v pr̊uběhu 4. noci byla zjǐstěna závada na třet́ım kanálu fotometru, kterou
se nepodařilo do konce pobytu odstranit. Fotometr tedy pracoval na dvou kanálech,
kde byla stř́ıdavě měřena proměnná hvězda, obloha a srovnávaćı hvězda. Měřeńı byla
prováděna ve filtrech BVR. Druhý pobyt přinesl jen dvě pozorovaćı noci s nepř́ılǐs
dobrými pozorovaćımi podmı́nkami. Využita byla nakonec jen měřeńı z jedné noci. Bylo
prováděno měřeńı ve třech kanálech ve filtrech BVRI. Celkem bylo źıskáno 8254 měřeńı
s přesnost́ı jednoho měřeńı 0.001-0.002 mag. Źıskané světelné křivky ukazuje obrázek
5.2.

5.4.3 CCD měřeńı

CCD měřeńı prob́ıhala v pr̊uběhu kampaně zejména na Hvězdárně a planetáriu M. Ko-
pernika v Brně. Celkem zde bylo źıskáno 48335 sńımk̊u těsného okoĺı TW Dra v BVRI 5.
Pro daľśı zpracováńı ale byla použita jen část měřeńı. Řada sńımk̊u posloužila jen ke
źıskáńı okamžiku minima jasnosti, ale pro řešeńı světelné křivky se nehodila. Byla
např́ıklad poř́ızena za nepř́ılǐs dobrých pozorovaćıch podmı́nek. Jak dokládá tabulka
5.1 bylo použito několik dalekohled̊u a CCD kamer. Nejv́ıce měřeńı bylo provedeno
na 20cm reflektoru, který byl vybaven CCD kamerou SBIG ST7XMEI. Jednalo se
přenosný př́ıstroj a jednočipovou kameru. Nebylo tedy možné provádět automatické
korekce polohy přinejmenš́ım po každém sńımku. Během noci se tak hvězdy posuno-
valy po sńımku. Jinak řečeno jejich signál dopadal do r̊uzných mı́st CCD čipu s r̊uznou
citlivost́ı. Ani při pečlivé korekci o flat sńımek se rozptyl měřených hodnot nezmenšil

5Měřeńı provedená ve filtrech RC , IC systému Cron-Cousins byla následně převedena na Johnson̊uv
systém RJ , IJ užit́ım transformačńıch vztah̊u z Cousins (1980). Dále jsou v práci uváděny hodnoty
v Johnsonově systému.
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Obrázek 5.2: Světelná křivka z pozorováńı na Suhoře. Fáze spočtena dle element̊u (5.5).

Tabulka 5.3: Použité srovnávaćı hvězdy

Hvězda TW Dra A B C D E F G
GSC 4184 0061 4184 0387 4184 0227 4184 0120 4184 0148 4184 1637 4184 0514 4184 0008
α [h m s] 15 33 51.1 15 32 44.2 15 34 34.7 15 34 34.1 15 35 07.5 15 30 55.7 15 23 01.2 15 36 21.2
δ[◦′”] 63 54 25.6 63 53 25.8 63 53 51.0 63 51 37.5 64 05 40.1 64 12 31.4 63 07 48.8 63 54 00.1
HD 139319 139549 138852 137491
BD +64 1077 +64 1078 +64 1074 +63 1194 +64 1080
Spektrum F8 G5,K0III-IV K0 F5
BT [mag] 7.811(16) 13.337(352) 13.011(288) 11.702(72) 9.580(22) 6.979(15) 8.736(12) 10.134(26)
VT [mag] 7.500(11) 11.710(144) 11.128(80) 10.803(60) 9.155(18) 5.847(9) 7.442(7) 9.710(26)
VJ 7.471(19) 10.94 10.718(67) 9.113(24) 5.741(18) 7.327(19) 9.668(31)
(B − V )J 0.288(16) 0.786(79) 0.398(24) 0.976(5) 1.100(11) 0.397(31)
(V − I)C 0.96 1.06(1)
Mabs 2.02(27) 9.2(1.5) 0.79(11) 0.97(24) 5.1(2.0)

Poznámka: Souřadnice jsou uvedeny k ekvinokciu 2000.0. Index ”J” znač́ı systém Johnson, ”C” Cousin, ”T” označuje
hvězdné velikosti z katalogu Tycho. Údaje jsou převzaty z Guide Star Catalogue (Russell et al., 1990).

na úroveň dosahovanou při přesné pointaci montáže. Druhý největš́ı počet sńımk̊u byl
źıskán pomoćı 40cm reflektoru s kamerou SBIG ST7. Velikost zorného pole v této kon-
figuraci však byla jen 9’x13’, což v př́ıpadě TW Dra znamenalo, že v poli byly kromě
samotné proměnné hvězdy jen hvězdy B, C (viz obr. 5.3a), které jsou výrazně slabš́ı než
TW Dra a tedy nevhodné jako srovnávaćı hvězdy. Nejpřesněǰśı CCD meřeńı v rámci
kampaně poř́ıdil RNDr. Petr Svoboda, který použ́ıval automatickou pointaci pomoćı
druhého čipu v kameře SBIG ST7XME a také velmi malé objektivy o pr̊uměrech 15
mm a 35 mm. Při expozičńı době kolem 3 minut dosahoval přesnosti do 5 mmag.
Ve spolupráci s ńım byla provedena také simultánńı pozorováńı, které potvrdila př́ı-
tomnost drobných oscilaćı světelné křivky i v době primárńıho minima. Přehled sńımk̊u
źıskaných v r̊uzných př́ıstrojových konfiguraćıch a použitých srovnávaćıch hvězd je uve-
den na obrázku 5.3, respektive v tabulce 5.1.
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Obrázek 5.3: Těsné okoĺı TW Dra. a) (vlevo nahoře) Pozorovatel M. Zejda, noc 26./27.
8. 2005, př́ıstroj RL 400, CCD kamera ST-7 filtr I, expozice 9 s, zorné pole 13’ x 9’. b)
(vpravo nahoře) Pozorovatel M. Zejda, noc 3./4. 4. 2005, př́ıstroj RL 200, CCD kamera
ST-7XMEI filtr I, expozice 4 s, zorné pole 24’ x 16’. c) (uprostřed) Pozorovatel M. Zejda,
noc 6./7. 4. 2007, př́ıstroj RF 80, zacloněno na pr̊uměr 4 cm, CCD kamera ST-7XMEI
filtr B, expozice 60 s, zorné pole 66’ x 44’. d) (dole) Pozorovatel P. Svoboda, noc 6./7.
4. 2007, př́ıstroj Sonnar 3.5/135, clona 4, rosnice 100 mm, CCD kamera ST-7XME USB
filtr I, expozice 180 s, zorné pole 182’ x 121’.
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5.5 Současná světelná křivka TW Dra

5.5.1 Globálńı pohled

Pro určeńı světelných element̊u v obdob́ı po posledńı skokové změně periody bylo použito
celkem 45322 měřeńı źıskaných během pozorovaćı kampaně v letech 2001-2007 v barvách
UBVRI. Všechna měřeńı byla simultánně zpracována v prostřed́ı Matlab pomoćı proce-
dury elemWUMaPCA1. Ta byla p̊uvodně navržena pro zpracováńı pozorováńı hvězd
typu W UMa. Ukázalo se ale, že je možné ji použ́ıt pro jakýkoli typ zákrytových
proměnných hvězd, respektive jejich světelných křivek. Procedura je založena na prolo-
žeńı všech měřeńı metodou hlavńıch komponent (Mikulášek, 2007,?). Jedná se o nový
př́ıstup, aplikaci metody, která je sice všeobecně známa, ale v astronomii prakticky
neńı využ́ıvána. Všechna p provedená měřeńı ve q barvách lze zapsat jako p vektor̊u y
o q složkách, tedy vlastně jako p × q matici Y. Prvky matice je vhodné před daľśım
zpracováńım transformovat do nových proměnných {z1, z2, . . . , zp}

zij =
yij − yj

sj

, (5.1)

kde yj je středńı hodnota j-té složky a sj je středńı chyba j-té barvy. Transformaćı
jsme vlastně umı́stili počátek soustavy souřadnic q-rozměrného prostoru všech měřeńı
do těžǐstě množiny všech měřeńı. Samozřejmě je možné započ́ıtat i váhy jednotlivých
měřeńı. Předpokládá se ale, že alespoň poměry chyb měřeńı v jednotlivých barvách
jsou zhruba stálé. Váhy jednotlivých datových vektor̊u pak vytvoř́ı váhový vektor w =
[w1, w2, . . . , wp]. Váhový vektor dá následně vzniknout diagonálńı váhové matici W =
diag(w). Lineárńı transformaci popsanou vztahem (5.1) lze také zapsat jako

ys = [ zs1 s1 + y1, . . . zsq sq + yq ], (5.2)

kde zsi jsou prvky ”vyhlazuj́ıćıho” vektoru zs, který vznikne aplikaćı matice Â na vektor
z

zs = z Â = z (AAT), (5.3)

kde matice Â je q× r matićı obsahuj́ıćı r sloupc̊u normalizovaných vlastńıch vektor̊u ai

symetrické matice ZTWZ, přičemž Z = [z1; z2; . . . zq ] je matice řádu q×p. Definitoricky
pro každý vlastńı vektor a odpov́ıdaj́ıćı vlastńı hodnotu plat́ı

(ZTWZ) ai = ai λi. (5.4)

Každá sada q vlastńıch vektor̊u přitom vytvoř́ı ortonormálńı vektorovou bázi. Vlastńı
hodnoty odpov́ıdaj́ı součtu váhovaných odchylek projekćı všech vektor̊u zi do nové vek-
torové báze. Podle nich lze určit, kde se ještě skrývá informace obsažená v datech a kde
je jen ”šum”. Bližš́ı popis lze nalézt např́ıklad v práci Mikulášek (2007).

Pomoćı výše zmı́něné procedury bylo možné přesně ”sesadit” jednotlivé úseky svě-
telné křivky poř́ızené r̊uznými př́ıstroji a r̊uznými pozorovateli. Nakonec byly ze všech
použitých měřeńı spočteny světelné elementy

Pri.Min. = HJD 2453558.91888(32) + 2.80683211(28) · E. (5.5)
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Obrázek 5.4: Světelné křivky TW Dra složené z PEP i CCD pozorováńı. Diferenciálńı
hvězdné velikosti v barvách UBVRI. Pro výpočet fáze byly použity světelné elementy
HJD 2453558.91888(32) + 2.80683211(28)·E.

Tyto světelné elementy jsou přesněǰśı než elementy (4.16) spočtené po posledńı skokové
změně periody z okamžik̊u minim jasnosti. Důvod je zřejmý. Zat́ımco při z určeńı pomoćı
okamžik̊u minim jasnosti jsme použili jen 46 bod̊u z O-C diagramu po JD=2452850, výše
uvedenou procedurou bylo zpracováno najednou téměř tiśıckrát v́ıce bod̊u ze srovnatelně
dlouhého obdob́ı. Výsledné světelné křivky ukazuje obrázek 5.4.

5.5.2 Detailńı pohled

Světelná křivka TW Dra je modifikována řadou efekt̊u druhého řádu, které se nav́ıc
projevuj́ı odlǐsně v r̊uzných barvách. Některé jsou fixovány na určitou konkrétńı fázi
alespoň po dobu několika orbitálńıch period (např́ıklad projevy skvrn), jiné prob́ıhaj́ı
nezávisle na orbitálńı fázi (např́ıklad pulzace). Zat́ımco ty prvńı opakované pozorováńı ve
stejných fáźıch lépe profiluje, ty druhé zp̊usobuj́ı při skládáńı pozorováńı zvýšeńı ”šumu”
světelné křivky. Abychom mohli lépe popsat projevy vázané na orbitálńı fázi, vytvořili
jsme normálńı světelné křivky z pozorováńı v BVRI pomoćı programu normles1, který
jsme bĺıže popsali v Mikulášek et al. (2006). Výsledné normálńı světelné křivky tvořené
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Obrázek 5.5: Normálńı světelné křivky TW Dra složené z PEP i CCD pozorováńı
z let 2001–2007. Diferenciálńı hvězdné velikosti v barvách B (vlevo nahoře), V (vpravo
nahoře), R (vlevo dole), I (vpravo dole).

každá tiśıcem bod̊u jsou na obrázku (5.5). Lze si na nich povšimnout následuj́ıćıch
deformaćı:

• rozptyl v maximu,

• pokles po výstupu z primárńıho minima,

• zjasněńı před sekundárńım minimem,

• pokles po výstupu ze sekundárńıho minima,

• rozd́ılnou hloubku sekundárńıho minima v závislosti na vlnové délce.

5.5.2.1 Pulsace

Na světelných křivkách je předevš́ım patrný větš́ı rozptyl v maximu jasnosti, zp̊usobený
částečně nepřesnost́ı pozorováńı (viz kapitola 5.4). Nicméně část šumu má reálný základ.
Jak již bylo uvedeno, objevili Kusakin et al. (2001) na světelné křivce oscilace, které
interpretovali jako δ Scuti pulsace primárńı složky. Ze dvou noćı JD 2 452 026 a 2 452 028
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Obrázek 5.6: Úseky světelné křivky pozorované v barvě V týmem dr. Kusakina (Kusakin
et al., 2001; Mkrtichian, 2006).

Obrázek 5.7: Pulsace na světelné křivce v barvě B (Kim et al., 2003).

určili periodu puls̊u 0.0556 d s poloamplitudou 2.1 mmag (viz obr. 5.6). Pozorováńı třet́ı
noci bylo poskytnuto jedńım z autor̊u (Mkrtichian, 2006). Kim et al. (2003) pulsace
potvrdili na základě pozorováńı ze dvou noćı JD 2 452 396 a 2 452 418 (viz obr. 5.7).

V obou publikaćıch šlo tedy o pulsace odhalené analýzou pozorováńı ze dvou noćı ve
filtru B, respektive V . Pozorováńı Papouška et al. (1984) a vlastńı pozorováńı poskytla
možnost studovat drobné oscilace na světelné křivce během několika deśıtek noćı v li-
bovolných fáźıch ve filtrech UBV, respektive BVRI. Vlastńıch pozorováńı v U však
bylo natolik málo, že byly ke studiu pulsaćı nepoužitelné. Oscilace se prakticky nepro-
jevuj́ı v dlouhých vlnových délkách RI, jsou nejv́ıce patrné ve filtrech UBV. Ukázalo se,
že během některých noćı nejsou patrné na světelné křivce žádné oscilace a jindy jsou
drobné změny zcela zjevné (viz obr. 5.8 a 5.9). To by svědčilo o pulsaćıch ve v́ıce módech,
což odpov́ıdá i předběžnému výsledku analýzy spekter pořizovaných v posledńıch dvou
letech na observatoři v Tautenburgu s ćılem odhalit u TW Dra neradiálńı pulsace (Mkr-
tichian & Lehmann, 2007). Zpracováńım vybraných noćı z pozorováńı publikovaných
v Papoušek et al. (1984) byly zjǐstěny pulsace s periodou 0.0501(13) dne a poloampli-
tudou 9(2) mmag. Nav́ıc se ukázalo, že je možná i př́ıpadná druhá perioda 0.034 dne.
Z vlastńıch pozorováńı pak byla zjǐstěna perioda pulsaćı 0.0519(5) dne s poloamplitudou
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Obrázek 5.8: Ukázka pulsaćı z pozorováńı Papouška, Tremka a Vetešńıka (1984).

10(3) mmag (Zejda et al., 2006b), přičemž při analýze byly majoritńı změny hvězdné
velikosti odečteny čistě matematickou metodou – za pomoci metody hlavńıch složek
(Mikulášek, 2007). Tak bylo možné využ́ıt k detekci oscilaćı libovolnou část světelné
křivky včetně okoĺı primárńıho minima. Fázovou křivku nalezených pulsaćı ukazuje obr.
5.10. Pulsace byly nalezeny i ve fázi konstantńı jasnosti v primárńım minimu, tedy
ve fázi, kdy je u TW Dra malá, horká, pulsuj́ıćı primárńı složka zcela zakryta větš́ım
souputńıkem. Pro vysvětleńı drobných oscilaćı je tedy nutné hledat i jiný d̊uvod než jen δ
Scuti pulsace primárńı složky. Může j́ıt o jevy v akrečńım disku kolem malé horké složky
nebo o projevy konvekce v atmosféře obra. Amplituda pulzaćı je v obou nově zpra-
covávaných souborech větš́ı než dř́ıve publikované hodnoty, nicméně nejde o výjimečný
úkaz. Podobné změny amplitudy (dokonce výrazněǰśı) byly popsány např́ıklad v př́ıpadě
pulzaćı složky zákrytové dvojhvězdy RZ Cas (Rodŕıguez, 2004; Mkrtichian et al., 2008).

5.5.2.2 Nepravidelnosti na světelné křivce

Pulzace obecně zvyšuj́ı rozptyl světelné křivky konstruované vzhledem k orbitálńı fázi,
pokud jsou úseky křivky tvořené z dat poř́ızených v r̊uzných noćıch. Na takové světelné
křivce jsou však dobře patrné jiné úkazy, které jsou vázány na určitou orbitálńı fázi
a opakuj́ı se alespoň v několika cyklech. Jedńım z takových fenomén̊u je u TW Dra
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Obrázek 5.9: Ukázka pulsaćı ze CCD pozorováńı P. Svobody (obor B).

Obrázek 5.10: Fázová křivka pulsaćı v barvě B z pozorováńı z noci JD 2 453 463.5.

v obdob́ı kampaně zřetelný pokles o 0.05 mag ve fázi 0.10 – 0.19 v barvě B (viz obr.
5.11). Menš́ı depresi 0.03 mag lze naj́ıt i po výstupu ze sekundárńıho minima ve fáźıch
0.57 – 0.64 v barvě V . Na druhou stranu je před sekundárńım minimem ve fázi 0.40 –
0.43 patrné náhlé a rychlé zjasněńı. Nejedná se o jednorázové zjasněńı, ve stejné fázi se
objevilo v několika noćıch. V r̊uzných oborech má r̊uznou intenzitu – největš́ı 0.055 mag
(V ), 0.030 mag (R) a nejmenš́ı, sotva znatelné (0.02 mag) je v I (viz obr. 5.12).

5.5.2.3 Hloubka minim

V př́ıpadě TW Dra je tvar světelné křivky závislý také na vlnové délce zářeńı. Nejlépe
je tato závislost patrná u hloubky minim jasnosti (viz tabulka 5.4). Zat́ımco v I je
dobře patrné sekundárńı minimum zhruba 0.2 mag, v U a B je jeho hloubka prak-
ticky neměřitelná. Nav́ıc jsou zjevné i r̊uzné úrovně jasnosti před minimy a po nich.
U sekundárńıho minima v barvách BVI je úroveň maxima po sekundárńım minimu
nižš́ı o zhruba 0.02 mag než před ńım (respektive před výše popsaným zjasněńım).
Hloubka primárńıho minima byla zjǐst’ována z naměřených hodnot v̊uči úrovni v max-
imu ve fázi 0.095 a hloubka sekundárńıho minima byla měřena vzhledem k úrovni ve fázi
0.75. Pokud bychom odečetli př́ıspěvek složky B vizuálńı dvojhvězdy ADS 9706 (viz kap.



82 Kapitola 5. Fotometrie

Obrázek 5.11: Pokles na světelné křivce po primárńım minimu v barvě B.

Obrázek 5.12: Oblast sekundárńıho minima na světelné křivce TW Dra v BVRI ze všech
měřeńı a z normálńıch bod̊u.
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Tabulka 5.4: Hloubka minim jasnosti TW Dra.

Pozorováńı Minimum U [mag] B [mag] V [mag] R [mag] I [mag]
PEP primárńı 2.36 2.25 1.83
PEP* primárńı 3.81 3.31 2.64
CCD primárńı 2.21 1.80 1.53 1.34

sekundárńı 0.063 0.142 0.120 0.196

Poznámka k tabulce: PEP označuje hodnoty ze standardizovaných fotometrických měřeńı
z Hvaru, zat́ımco PEP* hodnoty vycházej́ıćı z těchto měřeńı, ale po odečteńı vlivu ADS 9706B.
CCD hodnoty jsou výsledkem diferenciálńı fotometrie.

6.5), byly by amplitudy globálńıch změn ještě větš́ı (viz tabulka 5.4). Určeńı amplitud
globálńıch změn hvězdné velikosti je u TW Dra zt́ıženo daľśımi efekty, které deformuj́ı
světelnou křivku, proto jsou tyto hodnoty (až na sekundárńı minimum) uváděny jen
s přesnost́ı na setiny magnitudy.
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6 Spektroskopie

6.1 Spektrograf

Rozložeńım světla sledovaného objektu do spektra a jeho měřeńım se zabývá spek-
troskopie. Prvńı hvězdné spektrum (mimo slunečńıho) pozoroval Fraunhofer roku 1823.
Detailně se studiem spekter hvězd začal zabývat až roku 1863 Secchi a prvńı rozsáhlý,
dodnes použ́ıvaný katalog obsahuj́ıćı spektrálńı typy hvězd – Henry Draper katalog –
vznikl až v letech 1918-1924. Spektroskopie je dnes ned́ılnou součást́ı astronomického
bádáńı, nebot’ ve spektrech objekt̊u lze nejen provádět fotometrická měřeńı ale i měřit vl-
nové délky jednotlivých čar a studovat jejich profily. O studovaném objektu tak můžeme
pomoćı spektroskopie zjistit mnohem v́ıce informaćı než z pouhé fotometrie. Ze spekter
lze určit efektivńı teplotu, povrchové gravitačńı zrychleńı, chemické složeńı (metalic-
itu) objektu, pr̊umět jeho rotačńı i radiálńı rychlosti či př́ıtomnost magnetického pole.
Zpracováńım větš́ıho počtu spekter jednoho objektu můžeme využit́ım Dopplerovské to-
mografie určovat i rozložeńı útvar̊u na povrchu sledovaných objekt̊u, např́ıklad horkých
a chladných skvrn na povrchu hvězd.

Dř́ıve byla spektroskopie výsadou pouze velkých profesionálńıch teleskop̊u. Propust-
nosti dalekohledu a spektrografu a citlivosti fotografických desek umožňovaly spek-
troskopická pozorováńı jen u jasných hvězd. Využit́ı CCD techniky a nové konstrukce
spektrograf̊u umožnily provádět spektroskopická pozorováńı i s menš́ımi př́ıstroji. Daľśı
odvětv́ı astronomie vyhrazené dř́ıve velkým profesionálńım observatoř́ım se stává dos-
tupným i pro pokročilé astronomy amatéry.

I v oblasti spektroskopie však plat́ı, že správná, korektńı a pečlivá redukce spektro-
gramů je základńım předpokladem pro úspěšné vytěžeńı maxima informaćı ze źıskaných
spekter. Nejpouž́ıvaněǰśım a zřejmě nejvšestranněǰśım baĺıčkem programů pro zpra-
cováńı spekter je IRAF1. Existuje však celá řada menš́ıch programů pro zpracováńı
spekter jako např́ıklad SPLAT nebo SPEFO.

Nejrozš́ı̌reněǰśım využit́ım spektroskopie v oblasti výzkumu dvojhvězd je určováńı
radiálńıch rychlost́ı jednotlivých složek dvojhvězdy.

Spektrogramy TW Dra použité v této práci byly źıskány na spektrografu umı́stěném
na dvoumetrovém dalekohledu Astronomického ústavu AV ČR v Ondřejově. Daleko-
hled je možno provozovat ve třech optických konfiguraćıch, ale nejčastěji je použ́ıváno
uspořádáńı Coudé se spektrografem. Bližš́ı popis dalekohledu a spektrografu lze nalézt
na www stránkách Astronomického ústavu2.

Coudé spektrograf se skládá ze štěrbinové hlavy, mimoosového kolimátoru, mř́ıžky
a kamery. Kolimátor má pr̊uměr 145 mm a ohniskovou délku 4606 mm. Mř́ıžka měř́ı 154
x 206 mm a má 830.77 vryp̊u na milimetr. K zobrazeńı spektra slouž́ı tři Schmidtovy
kamery.

Základńı zpracováńı je u CCD spekter shodné se zpracováńım CCD sńımk̊u hvězdné
oblohy. Je třeba odeč́ıst vlastńı signál elektroniky, tedy temný sńımek exponovaný při
zavřeném spektrografu (tzv. offset) a také odstranit nerovnoměrnost v citlivosti jed-
notlivých pixel̊u detektoru pomoćı světlého sńımku rovnoměrného pozad́ı (flat field).

1akronym z anglického Image Reduction and Analysis Facility; http://iraf.noao.edu.
2http://pleione.asu.cas.cz/dal/dalekohled.html
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Po těchto opravách je sńımek zkorigován, ale polohy jednotlivých čar lze určovat jen
relativně např́ıklad polohou na čipu v pixelech. Ke kalibraci na vlnové délky a k určeńı
disperze spektra se proto nav́ıc pořizuje ještě srovnávaćı spektrum laboratorńıch čar –
v našem př́ıpadě šlo o spektrum thorium-argonové výbojky. Posledńım krokem redukce
je pak rektifikace spektra, tedy jeho normováńı na pr̊uběh kontinua.

6.2 Spektroskopická pozorováńı TW Dra

Prvńı spektroskopická pozorováńı provedl Plaskett (1919a,b, 1920). Wyse (1934) určil
spektrálńı typ primárńı složky A6 a sekundárńı K2 s poznámkou, že u sekundárńı složky
je spektrum ”uprostřed mezi obrem a trpasĺıkem”, tedy A6+sgK2. Toto určeńı převzal
do svého katalogu i Bidelman (1954), který nav́ıc v poznámkách uvád́ı, že Romanová
nalezla na spektrogramech Yerkeské observatoře jasné čáry CaII sekundárńı složky.
Radiálńı rychlosti ještě určovali Pearce (1937) a Smith (1949). Smith uvád́ı, že pouze
na dvou deskách jsou vidět slabě čáry sekundárńı složky, ale že jde o velmi slabá spek-
tra. Kaitchuck & Honeycutt (1982) a Kaitchuck et al. (1985) nezaznamenali ve spektru
během primárńıho minima žádnou známku emiśı svědč́ıćı o disku. Prvńım, kdo změřil
radiálńı rychlosti i sekundárńı složky, byl Popper (1989), který měřil čáry v modro-fialové
oblasti a v oblasti sod́ıkového dubletu. Pro horkou složku udává typ A5 bez zřetelných
pekuliarit. Na sekundárńı složky algolid se zaměřili Yoon et al. (1994), kteř́ı určili
spektrálńı typ sekundárńı složky TW Dra K2-3. Renson (1995) udává v katalogu Ap
a Am hvězd pro TW Dra spektrálńı typ A6-F1m? nebo složené spektrum A8V+K0:. Nej-
rozsáhleǰśı spektroskopický výzkum TW Dra provedla v devadesátých letech minulého
stolet́ı dvojice Richardsová a Albright (1999), ale většina z v́ıce než dvou set spek-
trogramů TW Dra nebyla dosud zpracována. Nejnověji se spektroskopická pozorováńı
TW Dra prováděla na observatoři v Tautenburgu (Mkrtichian & Lehmann, 2007) a na
dvoumetrovém dalekohledu na observatoři AV ČR v Ondřejově.3 Zat́ımco německá po-
zorováńı z echelle spektrografu maj́ı posloužit k detekci a popsáńı neradiálńıch pulsaćı,
ta naše z obdob́ı červen 2004 až květen 2007 posloužila zejména k źıskáńı nové křivky
radiálńıch rychlost́ı. Celkem bylo v Ondřejově poř́ızeno 46 spekter TW Dra v oblasti
Hα. Zároveň byla źıskána dvě spektra slabého vizuálńıho pr̊uvodce ADS9706B.

Pouze u tř́ı sńımk̊u byla použita Schmidtova kamera s ohniskovou vzdálenost́ı 1400
mm. Většinou jsme využili kameru s pr̊uměrem korekčńı desky 268.9 mm, pr̊uměrem
zrcadla 550 mm a ohniskovou délkou 700 mm. Do ńı byla umı́stěna CCD kamera s čipem
SITe 2000x800. Źıskaná spektra maj́ı lineárńı disperzi 1.7 nm/mm a dvoupixelové ro-
zlǐseńı 12700. U všech spekter byly pomoćı procedur sn2 a snvahy (Harmanec, 2006)
určeny poměry signál/šum a následně váha daného spektrogramu ve zvolených úsećıch
spektra. Poté byly ze zpracováńı vyřazeny spektrogramy s malým poměrem signál/šum
(menš́ı než 95), respektive ńızkou váhou, v souladu s Andersen (1991), který doporučuje
źıskat pro měřeńı radiálńıch rychlost́ı spektra s vysokým poměrem S/N, aby bylo možné
využ́ıt pro zjǐstěńı radiálńıch rychlost́ı většinou slabš́ı čáry kov̊u než silné čáry hélia
a vod́ıku. Přehled spekter, která byla zařazena k daľśımu zpracováńı a určeńı radiálńıch

3Na jaře 2008 proběhla spektroskopická kampaň zaměřená na studium pulsaćı primárńı složky,
organizovaná D. Mkrtichianem.
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rychlost́ı, je uveden v tabulce 6.1. Podobu spekter z r̊uzných orbitálńıch fáźı ukazuje
obr. 6.1.

6.3 Určeńı poměru hmotnost́ı složek q

Hmotnosti složek dvojhvězdy a zejména jejich poměr jsou jedńım ze základńıch para-
metr̊u charakterizuj́ıćıch dvojhvězdy. Nicméně přesnost a spolehlivost fotometrického
poměru qptm ve srovnáńı se spektroskopickým poměrem qsp byla pro r̊uzné typy zákryto-
vých dvojhvězd diskutována v řadě praćı (např́ıklad Niarchos & Duerbeck, 1991; Wilson,
1994; Terrell & Wilson, 2005). Proto byla p̊uvodně čistě fotometrická úloha této práce
rozš́ı̌rena i na spektroskopii. Ke stanoveńı hodnoty poměru hmotnost́ı složek dvojhvězdy
qsp je třeba źıskat křivky radiálńıch rychlost́ı složek dvojhvězdy nebo použ́ıt techniku
rozmotáváńı spekter. V našem př́ıpadě byly křivky radiálńıch rychlost́ı obou složek
źıskány ručńım př́ımým měřeńım posunu čar ve spektru pomoćı programu SPEFO,
užit́ım souboru programů dr. Zverka založených na kroskorelačńı funkci (dále jen CCF4)
a pak při řešeńı spekter pomoćı programu KOREL dr. Hadravy.

6.3.1 SPEFO

Prvotńı verzi programu SPEFO (Horn et al., 1996) vytvořil J. Horn pro zpracováńı spek-
trálńıch desek pořizovaných dvoumetrovým dalekohledem na Astronomickém ústavu
AV ČR v Ondřejově. Po smrti autora se na vývoji programu pod́ıleli Škoda a Krpata
(Škoda, 1996). Nyńı je program využ́ıván pro zpracováńı spekter z Reticonu i CCD
kamery zmı́něného dalekohledu. Program umožňuje např́ıklad rektifikaci spekter, jejich
filtraci, měřeńı ekvivalentńı š́ı̌rky čar či měřeńı radiálńıch rychlost́ı, a to jak automaticky,
tak ”ručně” metodou zrcadlového obrazu. Program lze také využ́ıt k porovnáváńı po-
zorovaného a syntetického spektra a t́ım k určováńı fyzikálńıch parametr̊u jako je efek-
tivńı teplota, gravitačńı zrychleńı na povrchu hvězdy nebo chemické složeńı atmosfér
hvězd. Jeho slabinou je v dnešńı době již přežité uživatelské prostřed́ı v operačńım
systému DOS a tomu odpov́ıdaj́ıćı limity grafiky. Nicméně pro náš účel – určeńı radiálńıch
rychlost́ı složek, to byl velmi účinný nástroj.

Pro měřeńı radiálńıch rychlost́ı v programu SPEFO byly využity dvě sady čar, jedna
pro primárńı a jedna pro sekundárńı složku. Obě sady byly vybrány ze syntetických
spekter Hα oblasti spočtených pomoćı programu SYNSPEC (Hubený & Lanz, 2000;
Krtička, 2007) (viz obr. 6.1 a tab. 6.2). Určeńı radiálńıch rychlost́ı sekundárńı složky bylo
velmi náročné, protože sekundárńı složka je výrazně slabš́ı. Předchoźı spektrálńı analýzy
označily spektrum TW Dra za jednosložkové (např́ıklad Smith, 1949). Popper (1989)
využil pro určeńı radiálńıch rychlost́ı obou složek dvojhvězdy čáry sod́ıkového dubletu.
Nicméně poznamenává, že čáry slabš́ı složky byly slabé a špatně definované, ale dobře
odlǐsitelné od čar primárńı složky. V našem souboru spekter se zvolené čáry sekundárńı
složky podařilo identifikovat vždy jen zčásti – v některých spektrech byly dobře pa-
trné, někde byla identifikace nejistá, protože čáry se překrývaly (byly silně blendovány)
nebo se v okoĺı nacházely jiné neidentifikované čáry. V takovém př́ıpadě nebyla radiálńı

4CCF – z anglického cross-correlation function
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Tabulka 6.1: Přehled použitých spektrogramů

Č́ıslo JD E Fáze Pozorovatelé S/N Váha

1 2453111.512 511 0.6008 Škoda, Šarounová 162.4 0.365
2 2453145.364 523 0.6615 Wolf, Huja, Chadima 227.1 0.713
3 2453153.357 526 0.5093 Wolf, studenti 489.3 3.311
4 2453254.368 562 0.4969 Šlechta, Šarounová 311.6 1.343
5 2453454.415 633 0.7681 Wolf, Sloup aj. 389.0 2.093
6 2453459.429 635 0.5547 Kawka, Sloup 98.8 0.135
7 2453460.353 635 0.8837 Šlechta, Kawka, Řezba 195.6 0.529
8 2453461.508 636 0.2951 Škoda, Kalaš 219.9 0.669
9 2453463.444 636 0.9850 Šlechta, Fuchs 106.8 0.158
10 2453463.491 637 0.0016 Šlechta, Fuchs 359.4 1.786
11 2453464.460 637 0.3470 Šlechta, Fuchs 304.5 1.282
12 2453465.514 637 0.7224 Škoda, Řezba 224.6 0.698
13 2453504.416 651 0.5823 Šlechta, Sloup 262.5 0.953
14 2453510.432 653 0.7255 Šlechta, Kalaš 305.8 1.293
15 2453511.403 654 0.0713 Korčáková, Řezba 274.5 1.042
16 2453516.539 655 0.9012 Votruba, Sloup 183.3 0.465
17 2453538.380 663 0.6826 Wolf, Fuchs, studenti 243.9 0.823
18 2453542.489 665 0.1468 Šlechta, Sloup 270.9 1.015
19 2453550.413 667 0.9696 Šlechta, Šarounová 137.5 0.261
20 2453550.435 667 0.9777 Šlechta, Šarounová 114.9 0.183
21 2453619.317 692 0.5184 Šlechta, Sloup 386.4 2.065
22 2453764.640 744 0.2932 Šlechta, Řezba 189.4 0.496
23 2453764.677 744 0.3062 Šlechta, Řezba 223.0 0.688
24 2453765.608 744 0.6381 Šlechta, Řezba 372.3 1.917
25 2453846.323 773 0.3948 Wolf, Tlamicha, studenti 351.6 1.710
26 2453860.357 778 0.3944 Šlechta, Tlamicha 364.9 1.841
27 2453991.387 825 0.0772 Šlechta, Řezba 196.2 0.532
28 2454000.401 828 0.2885 Šlechta, Tlamicha 330.3 1.509
29 2454017.327 834 0.3187 Netolický, Tlamicha 175.8 0.427
30 2454026.326 837 0.5250 Netolický, Řezba 211.0 0.616
31 2454115.619 869 0.3378 Netolický, Sloup 187.9 0.488
32 2454191.499 896 0.3718 Polster, Řezba 149.7 0.310
33 2454192.445 896 0.7086 Korčáková, Řezba 319.6 1.413
34 2454192.491 896 0.7251 Korčáková, Řezba 191.9 0.509
35 2454203.356 900 0.5961 Wolf, Tlamicha, Švař́ıček 364.4 1.836
36 2454217.337 905 0.5772 Wolf, Tlamicha, Zejda 214.2 0.634
37 2454218.430 905 0.9666 Polster, Řezba 254.2 0.894

Poznámka k tabulce 6.1: Fáze byla spočtena s použit́ım světelných element̊u HJD 2453558.91888 + 2.80683211 · E.
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Obrázek 6.1: Spektrum soustavy TW Dra ve fázi 0.509 v porovnáńı se syntetickým
spektrem primárńı složky a pozorované spektrum z fáze 0.001 (odpov́ıdaj́ıćı sekundárńı
složce) ve srovnáńı se syntetickým spektrem sekundárńı složky. Syntetická spektra pro
složky TW Dra byly spočteny na základě Kuruczova modelu atmosféry s parametry:
primárńı složka (Teff = 8300 K, log g = 3.92, v sin i = 50 km/s, slunečńı složeńı),
sekundárńı složka (Teff = 4800 K, log g = 3.24, v sin i = 72 km/s, slunečńı složeńı).
Parametry vycházej́ı z práce Al-Naimiy & Al-Sikab (1984). U pozorovaného spektra
sekundárńı složky je patrné, že absorpčńı čára Hα je zřejmě kompenzována emiśı.
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Tabulka 6.2: Spektrálńı čáry použité pro určeńı radiálńıch rychlost́ı

Primárńı složka Sekundárńı složka
Čı́slo Vlnová délka čára Vlnová délka čára

[nm] [nm]
1 631.7983 Fe II 629.7793 Fe I
2 634.7109 Si II 631.2236 Fe I
3 637.1371 Si II 633.0850 Ca I
4 639.3601 Fe I 636.2338 Fe I
5 640.0001 Fe I 638.0743 Fe I
6 640.8018 Fe I 641.4980 Fe I
7 641.1649 Fe I 644.9808 Ca I
8 643.9075 Ca I 647.1662 V I
9 645.6383 Fe II 649.4980 Fe I
10 646.2567 Ca I 662.5022 Ti I
11 656.2817 Hα 663.3750 Fe II
12 659.2914 Fe I 664.3629 Si I
13 667.7987 Fe I 666.3442 Fe I
14 667.8151 He I
15 671.7681 Ca I
16 674.8837 S I
17 675.7171 S I

rychlost čáry měřena. Přehled identifikaćı čar sekundárńı složky ve spektrech našeho
souboru udává tabulka 9.2 v př́ıloze.
Vlastńı určeńı radiálńıch rychlost́ı v programu SPEFO prob́ıhalo v několika kroćıch:

1. Nejdř́ıve se načtou soubory fits se spektry. Od verze JK1.73, umı́ SPEFO přenést
údaj o heliocentrické korekci z hlavičky fits souboru. Při převodu se vytvoř́ı soubor
obsahuj́ıćı přehled soubor̊u se spektry.

2. Provede se rektifikace spektra (jeho normováńı na kontinuum) a oprava, kdy se
vymažou např́ıklad kosmiky.

3. Vlastńı měřeńı radiálńıch rychlost́ı bylo provedeno ručně metodou zrcadlového
obrazu, kdy program automaticky nab́ıźı k proměřeńı čáry dle seznamu v připrave-
ných souborech (formátu *.stl).

4. Stejným zp̊usobem jako čáry hvězd jsou změřeny i telurické čáry.

5. Byla provedena kontrola a př́ıpadná editace výsledných soubor̊u *.rv se seznamem
čar a *.rvr se seznamem naměřených radiálńıch rychlost́ı pro dané spektrum.
Výrazně odlǐsné radiálńı rychlosti byly ze souboru vyřazeny, nebot’ šlo zřejmě
o chybnou identifikaci čáry. Pokud se problém opakoval pro tutéž čáru a r̊uzná
spektra, byla tato čára vyňata z počátečńıho souboru čar k proměřeńı.

6. Pro vyčteńı výsledných radiálńıch rychlost́ı ze soubor̊u *.rvr byl využit program
RETRVRES (koncipovaný dr. Hornem).

7. Pomoćı programu AC (Harmanec, 2006) přidáme dodatečnou heliocentrickou ko-
rekci. Heliocentrická korekce byla sice již uplatněna při prvotńı redukci sńımk̊u, ale
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d́ıky naměřeným radiálńım rychlostem telurických čar bylo možné korekci zpřesnit.
O ni byly opraveny naměřené radiálńı rychlosti složek a byla také využita při ex-
portu jednotlivých spekter z formátu programu SPEFO do ascii.

Výsledné radiálńı rychlosti určené pomoćı programu SPEFO v tabulce 6.3 jsou vlastně
aritmetickým pr̊uměrem z naměřených hodnot všech čar pro dané spektrum. Uvedené
chyby jako pak spočteny jako chyby tohoto pr̊uměru. Nejistota určeńı je však zejména
pro hodnoty radiálńıch rychlost́ı sekundárńı složky větš́ı. Jej́ı čáry byly totiž slabé
a blendované a u některých méně kvalitńıch spekter mohlo doj́ıt i k chybě v identi-
fikaci. Tyto hodnoty lze tedy brát sṕı̌se jako jakýsi odhad, který neńı př́ılǐs vhodný
pro přesné daľśı výpočty. Zmı́něná nejistota je patrná na křivce radiálńıch rychlost́ı (viz
obr. 6.2, zejména ve fáźıch 0.3 a 0.7.

Obrázek 6.2: Křivky radiálńıch rychlost́ı určených programem SPEFO

6.3.2 Zverkova metoda – užit́ı CCF

Protože radiálńı rychlosti zejména pro sekundárńı složku byly pomoćı programu SPEFO
určovány jen s obt́ıženy, bylo vhodné tyto výsledky ověřit použit́ım jiné metody. Jednou
z možnost́ı bylo použ́ıt sadu programů využ́ıvaj́ıćı kroskorelačńı funkci. Ta je využ́ıvána
při rozborech spekter od sedmdesátých let minulého stolet́ı jako jedna z aplikaćı rychlé
Fourierovy transformace (viz např́ıklad Simkin, 1974; Tonry & Davis, 1979).

Metoda kroskorelace je založena na tom, že porovnáváme v̊uči sobě naměřené spek-
trum, u něhož chceme změřit radiálńı rychlost, v̊uči spektru, které má nulovou radiálńı
rychlost a laboratorńı š́ı̌rky čar a slouž́ı jako jakási šablona. Původně se použ́ıvalo spek-
trum nějaké známé standardńı hvězdy, nyńı slouž́ı jako šablona zpravidla syntetické
spektrum. Protože hodnoty radiálńıch rychlost́ı jsou úměrné poměru ∆λ/λ, je vhodné
převést vlnovou délku na logaritmickou škálu. Spektrum rozděĺıme na N diskrétńıch
hodnot

n = A lnλ+B, (6.1)
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Tabulka 6.3: Radiálńı rychlosti naměřené v programu SPEFO

Č́ıslo JDhel RV1 RV2 n1 n2 fáze
[km/s] [km/s]

1 53111.5121 35.4 (1.0) -90 (4) 15 9 0.6008
2 53145.3644 53.8 (1.8) -106 (3) 15 8 0.6615
3 53153.3578 4.8 (1.2) 2 (3) 17 5 0.5093
4 53254.3689 1.1 (0.9) -4 (4) 16 5 0.4969
5 53454.4151 66.0 (1.3) -103 (5) 15 8 0.7681
6 53459.4299 16.9 (1.3) -61 (10) 14 5 0.5547
7 53460.3532 42.3 (1.7) -98 (4) 17 8 0.8837
8 53461.5080 -58.7 (1.5) 131 (8) 14 3 0.2951
9 53463.4444 -1.5 (2.7) -14 (4) 16 11 0.9850

10 53463.4912 2.2 (1.1) 2 (2) 15 11 0.0016
11 53464.4606 -50.7 (1.4) 108 (13) 17 4 0.3470
12 53465.5142 61.8 (1.5) -110 (6) 16 8 0.7224
13 53504.4166 28.1 (1.0) -101 (5) 16 9 0.5823
14 53510.4323 59.3 (1.5) -108 (5) 14 10 0.7255
15 53511.4030 -23.1 (2.6) 38 (7) 15 8 0.0713
16 53516.5391 37.9 (1.8) -97 (4) 16 6 0.9012
17 53538.3802 57.2 (1.8) -107 (3) 17 8 0.6826
18 53542.4899 -44.7 (1.8) 102 (7) 17 6 0.1468
19 53550.4130 11.8 (3.7) -9 (4) 12 9 0.9696
20 53550.4357 4.1 (2.7) -13 (4) 14 7 0.9777
21 53619.3175 7.7 (1.3) -10 (4) 16 4 0.5184
22 53764.6405 -61.3 (2.0) 129 (5) 14 4 0.2932
23 53764.6771 -54.2 (1.4) 130 (8) 13 5 0.3062
24 53765.6086 45.7 (1.2) -102 (4) 16 7 0.6381
25 53846.3238 -35.8 (0.9) 109 (4) 17 4 0.3948
26 53860.3570 -34.6 (1.0) 103 (7) 17 6 0.3944
27 53991.3876 -27.3 (1.3) 61 (3) 16 9 0.0772
28 54000.4012 -62.0 (1.4) 144 (5) 17 8 0.2885
29 54017.3270 -56.3 (1.1) 118 (7) 17 5 0.3187
30 54026.3265 8.5 (1.2) -8 (4) 16 7 0.5250
31 54115.6199 -45.4 (1.7) 94 (11) 14 4 0.3378
32 54191.4998 -37.8 (2.7) 78 (11) 15 5 0.3718
33 54192.4449 61.7 (2.6) -94 (5) 17 7 0.7086
34 54192.4913 58.7 (2.9) -100 (8) 17 8 0.7251
35 54203.3567 39.8 (1.3) -101 (3) 17 9 0.5961
36 54217.3376 31.6 (1.1) -92 (4) 17 12 0.5772
37 54218.4308 29.0 (2.1) -36 (6) 15 7 0.9666

Poznámka k tabulce: Sloupce n1, n2 udávaj́ı počet proměřených čar pro primárńı, respektive sekundárńı složku. Fáze
byla spočtena s použit́ım světelných element̊u HJD 2453558.91888 + 2.80683211 · E.
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kde A, B jsou konstanty a n je č́ıslo binu. Pozorované spektrum je tak konvertováno do
formátu, kde jsou intenzity lineárně interpolovány do N ekvidistantńıch krok̊u v lnλ,{
Iobs
i

}
. Označme takto připravené spektrum g(n). Syntetické spektrum {Isyn

i } spočtené
pro stejnou śıt’ vlnových délek označme t(n). Diskrétńı Fourierovy transformace G(k)
a T (k) jsou pak definovány vztahem

G (k) =

N−1∑
0

g (n) e
−2πink

N , (6.2)

a odpov́ıdaj́ıćı středńı kvadratická chyba spektra σg, respektive σt vztahem

σ2
g =

1

N

N−1∑
0

g (n)2. (6.3)

Normalizovaná kroskorelačńı funkce c(n) je konečně definována vztahem

c (n) ≡ g × t (n) =
1

Nσgσt

N−1∑
m=0

g (m)t (m− n) . (6.4)

Je třeba poznamenat, že součin × neńı komutativńı. Z této definice plyne, že např́ıklad
pokud je g(n) přesně stejné jako t(n), ale posunuté o d jednotek, pak funkce g × t(n)
bude mı́t vrchol 1 pro n = d. Fourierovou transformaćı lze převést vztah pro c(n) na

C (k) =
1

Nσgσt

G (k)T ∗ (k) , (6.5)

kde hvězdička ∗ znač́ı komplexńı konjugaci (Legendrovu-Fenchelovu transformaci).
Zverko et al. (2007) aplikovali metodu i na systémy s velmi slabým spektrem pr̊uvodce,

kdy dokonce neńı spektrum pr̊uvodce známo. Autoři pak navrhuj́ı použ́ıt obecně jako
srovnávaćı spektrum spektrum železa. Pearson̊uv koeficient korelace rj dvou soubor̊u
posunutých v̊uči sobě v lnλ o j krok̊u ∆λ lze dle nich spoč́ıtat podle vztahu

rj =

K−j∑
i=1

(
Isyn
i − Isyn

) (
Iobs
i+j − Iobs

)
√

K−j∑
i=1

(
Isyn
i − Isyn

)2 K−j∑
i=1

(
Iobs
i+j − Iobs

)2

. (6.6)

Tento výpočet se opakuje 2n+1 krát až se objev́ı maximum v rozmeźı (−n∆ ln λ, n∆ lnλ),
který vyznačuje interval radiálńıch rychlost́ı ∆RV , v němž je kroskorelace zkoumána
a n = 2∆RV /(c∆ lnλ).

Pearson̊uv koeficient nabývá hodnot z intervalu 〈-1, +1〉 a je symetrický pro spektra
s čarami pouze jedné složky (SB1). Kroskorelačńı funkce je pak zobrazena jako řada
hodnot rj, kterou lze snadno fitovat gausovským profilem pro nalezeńı maxima CCF.
Je zřejmé, že po konverzi spekter do škály lnλ je nutné, aby obě spektra (pozorované
a syntetické) vždy zač́ınala na stejné vlnové délce. Chyby určeńı radiálńıch rychlost́ı
a možné daľśı zdroje chyb této metody jsou diskutovány např́ıklad v Tonry & Davis
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Obrázek 6.3: Radiálńı rychlosti určené Zverkovým softwarem (metoda CCF) v porovnáńı
s hodnotami z programu SPEFO. Index 2a u CCF znamená použit́ı syntetického spektra
z programu SYNTHE, 2b pak syntetické spektrum z programu SYNSPEC.

(1979) nebo Griffin et al. (2000). Zverko et al. (2007) však pro určeńı chyby odvodili
vlastńı vztah

δRV =
cσ (Isyn)√(

∂Isyn

∂(ln λ)

)2

√
1

N

(
1

r2
max

− 1

)
, (6.7)

kde c je rychlost světla, σ (Isyn) standardńı odchylka intenzity srovnávaćıho spektra, N
je počet bod̊u vlnových délek (pixel̊u) pozorovaného spektra a rmax maximálńı hodnota
CCF. Zvláštńı pozornost věnovali také čarám Balmerovy série, které bývaj́ı pro hvězdy
spektrálńıch tř́ıd B až F silné a s širokými kř́ıdly. Tyto oblasti spektra je vhodné ”rek-
tifikovat” tak, že kř́ıdla čáry jsou považovány za kontinuum (kromě úzkého okoĺı středu
čáry). Pro vlastńı výpočet se pak bere jen malý úsek spektra o š́ı̌rce menš́ı než 1 nm. Je
však zřejmé, že takové určeńı radiálńıch rychlost́ı pomoćı CCF je méně přesné.

Popsané výpočty provád́ı programy napsané ve fortranu v prostřed́ı Linuxu. Srovná-
vaćı syntetická spektra (viz obr. 6.1) byla vypočtena pomoćı programu SYNTHE5 (Sbor-
done, 2004; Bakis, 2007) a SYNSPEC (Hubený & Lanz, 2000; Krtička, 2007). Výsledné
radiálńı rychlosti určené pomoćı CCF jsou zobrazeny na obr. 6.3. Př́ıslušné hodnoty jsou
uvedeny v tabulce 6.4. Pro určeńı radiálńı rychlosti sekundárńı složky RV2,a bylo jako
srovnávaćı spektrum použito spektrum vypočtené pomoćı SYNTHE, pro určeńı RV2,b

pak spektrum vypočtené pomoćı programu SYNSPEC (Teff = 4750 K, log g = 3.0,
v sin i = 72 km/s, slunečńı složeńı).

Radiálńı rychlosti źıskané ručńım měřeńım v programu SPEFO odpov́ıdaj́ı v rámci
chyb hodnotám určeným pomoćı Zverkova kroskorelačńıho programu pouze u primárńı
složky. V př́ıpadě sekundárńı složky je rozptyl podstatně větš́ı, což bylo zp̊usobeno

5Nejnověǰśı verze programu SYNTHE a jeho manuál jsou k dispozici na
http://wwwuser.oat.ts.astro.it/atmos/atlas cookbook/Atlas Cookbook.html
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Tabulka 6.4: Radiálńı rychlosti určené pomoćı CCF – Zverkova programu

č́ıslo RV1 korelačńı RV2,a korelačńı RV2,b korelačńı fáze
[km/s] koeficient [km/s] koeficient [km/s] koeficient

1 34.1 (1.0) 0.954 0.6008
2 56.8 (1.1) 0.948 -129.3 (3.6) 0.236 -130.7 (5.9) 0.198 0.6615
3 5.7 (0.9) 0.965 3.1 (2.1) 0.390 4.0 (3.4) 0.328 0.5093
4 3.1 (1.0) 0.957 7.7 (2.3) 0.356 9.8 (3.8) 0.300 0.4969
5 63.1 (1.0) 0.957 -134.9 (3.5) 0.241 -138.3 (5.7) 0.202 0.7681
6 19.7 (1.2) 0.939 0.5547
7 41.5 (1.1) 0.945 0.8837
8 -60.7 (1.0) 0.958 133.8 (3.7) 0.229 136.5 (6.4) 0.181 0.2951
9 9.9 (6.3) 0.454 -7.2 (0.5) 0.852 -6.7 (0.8) 0.825 0.9850

10 4.5 (9.5) 0.319 2.3 (0.5) 0.856 3.5 (0.8) 0.827 0.0016
11 -52.4 (0.9) 0.965 99.4 (3.6) 0.236 101.5 (6.0) 0.192 0.3470
12 65.2 (1.0) 0.953 -134.9 (3.4) 0.248 -140.8 (5.5) 0.210 0.7224
13 27.8 (1.0) 0.958 0.5823
14 62.2 (1.0) 0.951 -134.9 (3.8) 0.222 -141.9 (6.2) 0.188 0.7255
15 -23.0 (1.3) 0.929 -4.4 (2.0) 0.398 0.0713
16 43.2 (1.2) 0.934 0.9012
17 59.2 (1.2) 0.937 -129.4 (3.5) 0.246 -130.8 (5.7) 0.202 0.6826
18 -49.0 (1.2) 0.939 120 (4) 0.2 0.1468
19 30.1 (1.9) 0.854 2.6 (1.4) 0.539 1.7 (2.1) 0.483 0.9696
20 17.5 (3.0) 0.726 -4.6 (0.9) 0.686 -4.3 (1.4) 0.633 0.9777
21 9.1 (0.9) 0.960 0.5184
22 -55.5 (0.9) 0.963 146.7 (3.7) 0.232 149.4 (6.3) 0.186 0.2932
23 -54.1 (1.0) 0.953 132.8 (3.8) 0.223 135.4 (6.4) 0.181 0.3062
24 49.5 (0.9) 0.959 -93.1 (3.6) 0.237 -103.0 (5.8) 0.200 0.6381
25 -36.3 (1.0) 0.954 0.3948
26 -33.9 (1.0) 0.955 0.3944
27 -24.9 (1.2) 0.936 -7.6 (2.1) 0.386 0.0772
28 -64.2 (1.3) 0.922 140.4 (3.7) 0.232 140.3 (5.9) 0.196 0.2885
29 -59.2 (1.2) 0.934 125.6 (3.8) 0.225 126.0 (6.2) 0.188 0.3187
30 9.9 (1.1) 0.949 3.1 (2.0) 0.398 3.3 (3.2) 0.346 0.5250
31 -45.4 (1.0) 0.953 97.3 (3.5) 0.240 106.4 (5.9) 0.197 0.3378
32 -40.3 (1.0) 0.956 0.3718
33 64.1 (1.0) 0.956 -142.5 (3.4) 0.247 -143.0 (5.4) 0.212 0.7086
34 64.8 (1.0) 0.958 -144.3 (3.5) 0.246 -144.7 (5.5) 0.211 0.7251
35 38.8 (1.0) 0.957 0.5961
36 30.6 (1.0) 0.956 0.5772
37 27.3 (1.6) 0.899 -0.5 (1.4) 0.521 0.9666

Poznámka k tabulce 6.4: Fáze byla spočtena s použit́ım světelných element̊u HJD 2453558.91888 + 2.80683211 · E.
V závorkách jsou uvedeny chyby určeńı př́ıslušné radiálńı rychlosti.
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zejména menš́ı spolehlivost́ı měřeńı v programu SPEFO (viz diskuse na konci kapitoly
6.3.1). Pro kroskorelaci sekundárńı složky byla použita dvě syntetická spektra vypočtená
s přibližně stejnými parametry dvěma odlǐsnými programy. Použit́ım spektra z SYN-
SPECu jsme dostali systematicky větš́ı hodnoty radiálńıch rychlosti sekundárńı složky
(viz hodnoty RV2,b v tab. 6.4) a t́ım menš́ı hodnoty poměru q (viz tab. 6.8).

6.3.3 KOREL

Program KOREL vytvořil Hadrava (1995, 1997, 2004b) jako doplněk programu SPEL
J. Horna a vlastńıho programu FOTEL (viz kapitola 2.3.8). KOREL obešel problémy
spojené s blendováńım čar, které muśım řešit např́ıklad uživatel programu SPEFO,
nebot’ použ́ıvá techniku rozmotáváńı (disentangling) spekter. Pozorované spektrum je
vlastně závislost intenzity I na vlnové délce λ, kterou lze nahradit proměnnou x =
c lnλ/λ0

, kde λ0 je zvolená referenčńı hodnota vlnové délky. Spektrum I(x, t) pozorované
v čase t je ale výsledkem složeńı světla n jednotlivých složek. Lze jej tedy vyjádřit jako
součet konvolućı jednotlivých spekter ve tvaru

I (x, t) =

n∑
j=1

Ij (x) ∗ δ (x− vj (t)) , (6.8)

kde vj je radiálńı rychlost j-té složky systému a δ je Diracova delta funkce, pro niž plat́ı
δ (x− RV ) = 0 pro x 	= RV . Fourierovou transformaćı vztahu (6.8) dostaneme

Ĩ (y, t) =

n∑
j=1

Ĩj (y) eiyvj (t). (6.9)

Jako vzorové spektrum, v̊uči němuž se pozorovaná spektra porovnávaj́ı, se v praxi
použ́ıvá pozorované spektrum hvězdy bĺızkého spektrálńıho typu jako u slabš́ıho pr̊uvod-
ce ve dvojhvězdě nebo modelové teoretické spektrum. Zobecněńım metody kroskorelace
je jej́ı rozš́ı̌reńı na dvourozměrný problém, což umožňuje vźıt jako vzorová spektra obou
složek (Zucker & Mazeh, 1994; Zucker et al., 1995). Nicméně to znamená, že pro použit́ı
této metody je třeba dopředu znát spektrálńı typy složek dvojhvězdy. Hadrava (1997)
svou metodu ještě zobecnil t́ım, že povolil změnu intenzity libovolného spektra. Snadno
lze doložit na př́ıkladech, že takový př́ıstup odpov́ıdá realitě. Pokud např́ıklad zahrneme
do řešeńı i telurické čáry, pak jejich intenzita se bude jistě měnit s časem a mı́stem po-
zorováńı. U spekter zákrytových dvojhvězd pak samozřejmě docháźı ke změně intenzity
čar v pr̊uběhu zákryt̊u. Vztahy (6.8) a (6.9) pak lze přepsat do podoby

I (x, t) =

n∑
j=1

Ij (x) ∗ ∆j (x, t, p) , (6.10)

Ĩ (y, t) =

n∑
j=1

Ĩj (y) ∆̃j (y, t, p) , (6.11)

kde ∆j jsou obecné funkce, které zahrnuj́ı nejen Doppler̊uv posun, ale také rozš́ı̌reńı
profilu čáry v čase t a ∆̃j jsou jejich Fourierovské transformace. Tyto funkce záviśı
na souboru parametr̊u p, které charakterizuj́ı orbitálńı pohyb složek a fyzikálńı nebo
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geometrické podmı́nky přisṕıvaj́ıćı ke vzniku spekter. Vzájemným porovnáńım všech
spekter v r̊uzných fáźıch je program fituje jako superponovaná předem neznámá spektra
jednotlivých složek. Metoda kroskorelace s užit́ım Fourierovy transformace umožňuje
obecně řešit i změny profilu čar. Primárně měl KOREL zlepšit fitováńı spekter źıskaných
v době částečného zatměńı ve dvojhvězdách, ale umožňuje např́ıklad dekompozici telu-
rických čar či určeńı až 11 element̊u zkoumané soustavy jako např́ıklad orbitálńı periody
P ve dnech, času pr̊uchodu periastrem, excentricity, délky periastra, poloamplitudy
radiálńı rychlosti K, poměru hmotnost́ı složek q či změn těchto parametr̊u.

Program je napsán ve fortranu ve verzi pro prostřed́ı Windows (respektive DOS)
i Linux, nicméně dosovská verze má jistá omezeńı např́ıklad v počtu zpracovávaných
spekter, proto je vhodněǰśı pracovat s linuxovou verźı, i přesto, že program pro př́ıpravu
dat PREKOR existuje pouze ve verzi pro DOS. Před započet́ım vlastńıho výpočtu v KO-
RELu, je třeba provést jisté př́ıpravné práce:

1. Spektra, která jsme předt́ım rektifikovali a opravili o chyby a kosmiky v programu
SPEFO, je třeba vyexportovat do formátu ascii.

2. Provedeme váhováńı spekter pomoćı programů sn2 a snvahy (Harmanec, 2006).
Sn2 spočte pro daný seznam spekter a zvolené rozmeźı vlnových délek poměr
signál/šum. V př́ıpadě TW Dra jsme pro váhováńı volili úsek 661.5–662.0 nm, kde
nejsou žádné spektrálńı čáry. Výstup pak poslouž́ı jako vstup pro snvahy, který
spočte př́ımo váhy pro jednotlivá spektra normované vzhledem ke středńı hodnotě.

3. Pomoćı programu PREKOR provedeme př́ıpravu vstupńıch dat pro KOREL. S vy-
užit́ım výstupu z programu snvahy, který obsahuje seznam spekter i jejich váhy,
vybereme ze spekter vhodné oblasti, kde jsou zastoupeny čáry obou složek pro
rozmotáváńı.

4. Pokud jsme dř́ıve neprovedli heliocentrické korekce spekter, je to možné provést
až nyńı pomoćı PREKORu (viz Hadrava, 2004b).

Dle doporučeńı autora programu byla nejdř́ıve pomoćı KORELu určena śıla telurických
čar ve spektru v úseku 646.5 – 651.0 nm, který obsahuje silné čáry vodńıch par. Źıskané
śıly čar pak byly zafixovány pro daľśı řešeńı. Samotné rozmotáváńı bylo prováděno
v několika oblastech samostatně a poté v pěti zvolených oblastech najednou. Oblasti
(viz tab. 6.5) byly vybrány tak, aby obsahovaly čáry obou složek, v tabulce jsou však
uvedeny jen významné, silné čáry. Při řešeńı byly zafixovány nejen śıly telurických čar,
ale také orbitálńı perioda P = 2.80683211 d. Při předběžných výpočtech se ukazovalo,
že excentricita je velmi bĺızká nule, proto byla i v souladu s výsledky jiných autor̊u
zafixována e = 0. Výsledky pro dvě oblasti spekter ukazuj́ı obrázky 6.4 a 6.5.

Při zkusmých řešeńıch pomoćı KORELu (za stejných předpoklad̊u jako u ostatńıch
úsek̊u spektra) se ukázalo, že v oblasti čáry Hα se ve spektru projevuje př́ıtomnost
materiálu pravděpodobně v podobě akrečńıho disku a profil čáry Hα je deformován
slabou emiśı, což může vést k zaváděj́ıćım výsledk̊um. Proto nebyla oblast čáry Hα
zahrnuta do řešeńı. Pokusili jsme se tuto emisńı složku pomoćı KORELu nalézt a lépe
definovat, a proto jsme v této oblasti spektra přidali do řešeńı daľśı složku, která by měla
excentrickou trajektorii v těsném sousedstv́ı primárńı komponenty a stejnou periodu
oběhu jako je orbitálńı perioda primárńı složky. T́ım vlastně simulujeme př́ıtomnost
útvaru podobného akrečńımu disku. Rozpletená spektra složek včetně akrečńıho disku,
který přisṕıvá do profilu čáry Hα emiśı ukazuje obrázek 6.6. Předběžně byl pro tento
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Tabulka 6.5: Zvolené úseky spektra TW Dra pro disentangling.

Čı́slo Úsek spektra Š́ı̌rka Primár Sekundár Sup
úseku [nm] [km/s/bin] čára vln.délka [nm] čára vln.délka [nm]

1 632.50-636.97 1.03 Si II 634.7109 Ca I 633.0850 ano
Fe I 636.2338

2 633.97-642.69 2.00 Si II 634.7109 Fe I 636.2338 ne
Si II 637.1371 Fe I 638.0743
Fe I 639.3601 Fe I 641.4980
Fe I 640.0001
Fe I 640.8018
Fe I 641.1649

3 634.90-642.76 1.80 Si II 637.1371 Fe I 636.2338 ne
Fe I 639.3601 Fe I 638.0743
Fe I 640.0001 Fe I 641.4980
Fe I 640.8018
Fe I 641.1649

4 636.85-641.35 1.03 Si II 637.1371 Fe I 638.0743 ano
Fe I 639.3601
Fe I 640.0001
Fe I 640.8018
Fe I 641.1649

5 641.50-646.03 1.03 Ca I 643.9075 Ca I 644.9808 ne
Fe II 645.6383

6 642.60-651.00 * Ca I 643.9075 Ca I 644.9808 ano
Fe II 645.6383 V I 647.1662
Ca I 646.2567 Fe I 649.4980

7 646.50-651.07 1.03 V I 647.1662 ne
Fe I 649.4980

8 650.50-662.96 2.80 Hα 656.2817 Ti I 662.5022 ne
Fe I 659.2914

9 661.40-666.07 1.03 Ti I 662.5022 ne
Fe II 663.3750
Si I 664.3629

10 664.00-669.69 1.03 Fe I 667.7987 Si I 664.3629 ano
He I 667.8151 Fe I 666.3442

11 665.50-670.20 1.03 Fe I 667.7987 Fe I 666.3442 ano
He I 667.8151

12 667.00-671.11 0.90 Fe I 667.7987
He I 667.8151

Poznámka k tabulce: Posledńı sloupec udává, zda byl tento úsek zařazen do hromadného řešeńı pěti úsek̊u najednou.
Úsek 642.60 byl použit pro testováńı a vytvořeńı śıtě model̊u ve čtyřech rozlǐseńıch 256, 512, 1024 a 2048, což odpov́ıdá
š́ı̌rkám 15.3, 7.6, 3.8, 1.9 km/s/bin. Délky úsek̊u 642.50 při r̊uzných rozlǐseńıch se lǐśı maximálně o 0.7 nm.
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Obrázek 6.4: KOREL disentangling - oblast 634.9 nm. Ve spodńı části obrázku jsou
výsledná rozpletená spektra – primárńı složka, sekundárńı složka a zcela dole spektrum
pozemské atmosféry s telurickými čarami.

akrečńı útvar simulovaný jako daľśı těleso v systému určen čas pr̊uchodu periastrem
JD=2 453 559.09432, excentricita trajektorie 0.69 a délka periastra 103.8◦.

Růzńı autoři doporučuj́ı pro určeńı radiálńıch rychlost́ı použ́ıvat raději relativně
slabých čar kov̊u než široké a silné čáry vod́ıku či hélia (např́ıklad Andersen, 1991) a KO-
REL si se slabými čarami sekundárńı složky dokázal poradit. V tomto směru jde o velmi
silný nástroj. Je však nutné podotknout, že současná verze KORELu nenab́ıźı chyby
určovaných element̊u, a proto si o nepřesnostech můžeme udělat jen představu srovnáńım
výsledk̊u z r̊uzných úsek̊u spektra. Srovnáńım s jinými metodami určeńı radiálńıch
rychlost́ı, jako ručńı měřeńı pomoćı programu SPEFO, či sṕı̌se s metodou kroskorelace
v tomto př́ıpadě provedenou pomoćı programu dr. Zverka, dostáváme překvapivý rozd́ıl
mezi výslednými poměry hmotnost́ı složek. Řešeńı v KORELu pro r̊uzné úseky spektra
i pro společné řešeńı v pěti úsećıch dává systematicky větš́ı hodnoty radiálńıch rychlost́ı
sekundárńı složky, z čehož následně vyplývá menš́ı hodnota poměru q. Přestože de-
tailńı analýza této odchylky přesahuje rámec této práce, rozhodli jsme se prozkoumat,
zda źıskané řešeńı je jednoznačně nejlepš́ı nebo zda algoritmus nalezl v parametrickém
prostoru řešeńı pouze lokálńı minimum. Abychom to rozhodli jednoznačně byl sestaven
krátký skript, s jehož pomoćı bylo možné vytvořit parametrický prostor řešeńı KO-
RELu pro śıt’ vstupńıch hodnot K1 a q. Nejprve bylo využito úseku spektra 642.60 -
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Obrázek 6.5: KOREL disentangling - oblast 642.6 nm.

650.995 nm s rozlǐseńım 512 bin̊u. Hodnoty K1 byly měněny v rozmeźı 61.0 až 66.8
s krokem 0.2 a hodnoty q v rozmeźı 0.370 až 0.528 s krokem 0.002. Celkem bylo tedy
źıskáno 2400 řešeńı. Z výsledku na obrázku 6.7 je zřejmé, že v parametrickém prostoru
existuj́ı dvě výrazná lokálńı minima, z nichž jedno odpov́ıdá hodnotám q určeným po-
moćı SPEFO a CCF a z publikace Popper (1989) q = 0.465 a druhé pak výsledk̊um
z KORELu (q = 0.408). Pro vytvořeńı śıtě bylo zvoleno nejprve nižš́ı rozlǐseńı pro
úsporu strojového času. Rozlǐseńı 512 nav́ıc bylo standardńım ve starš́ıch verźıch KO-
RELu. Vzhledem k tomu, že všechny předchoźı výpočty byly prováděny v rozlǐseńı 2048,
provedli jsme výpočet śıtě znovu pro všechna rozlǐseńı - tedy 256, 512, 1024, 2048 bin̊u.
Byl použit stejný úsek spektra předzpracovaný vždy stejným zp̊usobem. Nejprve byly
zjǐstěny śıly telurických čar a ty poté byly zafixovány. Pro výpočet śıtě byly hodnoty
K1 měněny v rozmeźı 60.0 až 66.0 s krokem 0.1 a hodnoty q od 0.380 do 0.500 s krokem
0.001, tedy pro každé rozlǐseńı 7381 hodnot! Výsledky jsou ve stručnosti zobrazeny
v grafické podobě na obrázku 6.8. Nejlepš́ı řešeńı pro rozlǐseńı 512 lze nalézt pro hod-
noty K1 kolem 65 km/s, zat́ımco ostatńı rozlǐseńı ukazuj́ı na nižš́ı hodnoty K1 ≈ 62
km/s. Důvody odchylky pro rozlǐseńı 512 nejsou zřejmé a zaslouž́ı si pozornost v daľśı
práci. V hodnotách poměru hmot q je ve všech př́ıpadech situace obdobná. Ukazuje se,
že nejpravděpodobněǰśı řešeńı lze nalézt pro hodnoty kolem q ≈ 0.39 a q ≈ 0.46. Všechna
řešeńı byla normována dle krajńıch hodnot śıt́ı a spojena do jednoho výsledného para-
metrického prostoru (viz obr. 6.9). V něm se nejlepš́ı řešeńı ukazuje pro K1 = 61.5
km/s a q = 0.394. Tyto hodnoty pak byly vzaty jako výchoźı pro daľśı iterace řešeńı.
Výsledné orbitálńı elementy určené KORELem pro všechny řešené oblasti jsou uvedeny
v tabulce 6.6. Ze všech hodnot v tabulce bylo určena středńı hodnota 0.405(3), která
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Obrázek 6.6: KOREL disentangling - oblast Hα.

Tabulka 6.6: Řešeńı KORELu pro vybrané úseky spektra a společné řešeńı pro všech pět
úsek̊u. Časy jsou udány v modifikovaném juliánském datováńı HJD-2400000. Perioda
byla zafixována P = 2.80683211 dne. Všechny hodnoty v tabulkce byly źıskány při
výpočtech s rozlǐseńım 2048. Č́ısla úsek̊u odpov́ıdaj́ı č́ısl̊um z tabulky 6.5.

Region Tperiastr. K1 K2 q χ2

1 53558.9323 64.1 160.7 0.399 0.1996
2 53558.9342 62.7 155.4 0.403 0.1865
3 53558.9347 62.3 158.5 0.393 0.1771
4 53558.9335 63.1 160.6 0.393 0.1987
5 53558.9374 63.9 151.8 0.421 0.2212
6 53558.9239 62.6 154.7 0.405 0.2191
7 53558.9207 62.8 158.5 0.396 0.2009
9 53558.9157 63.5 156.1 0.407 0.1663
10 53558.9285 63.7 154.2 0.413 0.1747
11 53558.9212 63.3 157.1 0.403 0.1723
12 53558.9258 66.2 157.6 0.420 0.1555
5 úsek̊u 53558.9219 62.7 153.7 0.408 0.2168

posloužila jako vstupńı při řešeńıch ve FOTELu a PHOEBE. Výsledné radiálńı rychlosti
pro obě složky źıskané rozmotáńım spekter jsou pak uvedeny v tabulce 6.7. Jedná se
o zpr̊uměrované hodnoty źıskané simultánńım řešeńım 5 úsek̊u spekter. Obrázek 6.10 pak
ukazuje hodnoty radiálńıch rychlost́ı určené r̊uznými metodami včetně publikovaných
radiálńıch rychlost́ı pro obě složky z práce Popper (1989).
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Obrázek 6.7: Simulace pro r̊uzné vstupńı hodnoty q a K1 KORELu, rozlǐseńı 512 bin̊u,
úsek spektra 642.6–651.0 nm.

Obrázek 6.8: Simulace pro r̊uzné vstupńı hodnoty q a K1 KORELu, 4 r̊uzná rozlǐseńı –
256 (vlevo nahoře), 512 (vpravo nahoře), 1024 (vlevo dole) a 2048 bin̊u (vpravo dole),
vše pro úsek spektra 642.6-651.0 nm.
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Tabulka 6.7: Radiálńı rychlosti určené KORELem

JDhel RV1 (O − C)1 RV2 (O − C)2 fáze
[km/s] [km/s] [km/s] [km/s]

53111.512 34.30 -0.77 -91.16 0.58 0.6008
53145.364 53.43 2.21 -130.89 0.73 0.6615
53153.357 2.52 1.16 -10.87 -1.42 0.5093
53254.368 -12.15 -8.45 13.54 11.14 0.4969
53454.415 62.71 2.36 -149.16 5.58 0.7681
53459.429 27.24 8.59 -52.91 -0.44 0.5547
53460.353 38.65 -1.57 -96.24 9.11 0.8837
53461.508 -58.64 3.60 141.74 -4.12 0.2951
53463.444 -8.98 -13.42 -16.91 0.70 0.9850
53463.491 -2.16 -0.02 -0.12 1.35 0.0016
53464.460 -55.93 -2.31 131.61 6.87 0.3470
53465.514 59.16 -0.54 -150.68 2.42 0.7224
53504.416 27.22 -1.41 -80.84 -4.08 0.5823
53510.432 57.57 -2.40 -148.42 5.13 0.7255
53511.403 -28.28 0.39 56.26 -7.51 0.0713
53516.539 36.39 1.46 -92.30 -0.18 0.9012
53538.380 56.14 1.03 -140.36 1.11 0.6826
53542.489 -52.61 -1.16 114.32 -5.49 0.1468
53550.413 18.45 7.95 -34.11 -2.08 0.9696
53550.435 6.88 -0.58 -20.19 4.38 0.9777
53619.317 7.55 2.46 -32.40 -14.18 0.5184
53764.640 -54.38 7.34 151.58 4.44 0.2932
53764.677 -57.15 3.01 146.15 2.82 0.3062
53765.608 46.31 0.05 -118.64 -1.04 0.6381
53846.323 -42.43 -2.63 98.12 3.63 0.3948
53860.357 -39.95 -0.20 99.85 5.26 0.3944
53991.387 -31.32 -2.31 72.34 2.09 0.0772
54000.401 -64.76 -3.59 150.17 0.94 0.2885
54017.327 -57.87 -0.64 139.78 -0.08 0.3187
54026.326 11.85 2.65 -34.48 -11.57 0.5250
54115.619 -52.14 1.20 132.32 0.47 0.3378
54191.499 -39.19 5.71 121.48 9.14 0.3718
54192.445 57.79 -3.32 -147.97 -0.41 0.7086
54192.491 60.83 -1.65 -149.92 1.02 0.7251
54203.356 37.64 1.77 -91.17 -5.65 0.5961
54217.337 30.18 0.66 -77.11 -7.36 0.5772
54218.430 19.32 4.99 -34.95 -2.47 0.9666

Poznámka k tabulce: Fáze byla spočtena s použit́ım světelných element̊u HJD 2453558.91888 + 2.80683211 · E.
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Obrázek 6.9: Složená výsledná simulace ze śıt́ı s r̊uzným rozlǐseńım pro r̊uzné vstupńı
hodnoty q a K1 KORELu, úsek spektra 642.6–651.0 nm.

Aby bylo možné rozpletená spektra složek př́ımo porovnávat s teoretickými pro-
fily spektrálńıch čar vypočtenými z model̊u hvězdných atmosfér je nutné rektifikovat
źıskaná spektra složek vzhledem k jejich vlastńım kontinúım Cj. KOREL totiž využ́ıvá
pro dekompozici jen části celého spektra x ∈ (x1, x2), které je rektifikováno vzhledem
k lokálńımu kontinuu. Pro tyto intervaly se pak středńı intenzita

Ĩj (0) ≡ 〈Ij〉 ≡
∫ x2

x1

Ij (x)
dx

x2 − x1
(6.12)

obecně lǐśı od individuálńıch kontinúı Cj. Tento rozd́ıl může být odstraněn daľśı rekti-
fikaćı dekomponovaných spekter, ale za užit́ı doplňuj́ıćıch informaćı. Protože se předpo-
kládá, že vstupńı spektra pro KOREL jsou rektifikována vzhledem k celkovému kontinuu

C ≡
n∑

j=1

Cj = 1, (6.13)

je výstup posunutý právě o hodnotu C = 1

I ′j (x) = Ij (x) − 〈Ij〉 + 1. (6.14)

Pro požadovanou rektifikaci vzhledem k neznámým individuálńım kontinúım je za-
potřeb́ı naj́ıt funkce Ij(x)/Cj. Na výstupu z KORELu dostaneme celkovou středńı in-
tenzitu

〈I〉 =

n∑
j=1

〈Ij〉. (6.15)
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Poměry sv́ıtivost́ı složek v r̊uzných barvách dostaneme z širokopásmové fotometrie

Lj =

∫
Ij (x) Φ(x)dx, (6.16)

ale ani tak neźıskáme př́ımo poměr 〈Ij〉, protože Lj se integruje přes širokou oblast
s rozd́ılnou citlivost́ı Φ(x) v závislosti na vlnové délce. Nicméně pro rozplétáńı spekter si
zpravidla vyb́ıráme úzké oblasti silných (většinou absorpčńıch) čar, kde středńı intenzita
bude významně menš́ı než kontinuum, zat́ımco fotometrická sv́ıtivost může dosahovat
hodnoty kontinua

〈Ij〉 < Cj, Lj ≤ Cj . (6.17)

Z výstupńıch dekomponovaných spekter je možné určit posuny středńıch intenzit pro
složky

∆j ≡ Cj − 〈Ij〉 =
[
I ′j (x) − 1

]
x∈kont.

. (6.18)

Těchto n hodnot lze źıskat z okrajových podmı́nek vyplývaj́ıćıch ze vztah̊u (6.13) a (6.15)

n∑
j=1

∆j = 1 − 〈I〉 , (6.19)

kde pravou stranu źıskáme př́ımo z výstupu KORELu. Pak už je možné rektifikovat
dekomponovaná spektra dle vztahu

Ij (x)

Cj
= 1 +

I ′j (x) − 1 − ∆j

Cj
. (6.20)

Výše uvedený postup byl naprogramován autorem KORELu jako jeden z doplňkových
nástroj̊u pod názvem KORNOR. Verze na www stránkách autora však umožňuje praco-
vat jen se spektry v rozlǐseńı 512 bin̊u. Zpracováńı s větš́ım rozlǐseńım vyžaduje úpravu
tohoto programu za pomoci komerčńı verze MS-fortranu nebo je lze provést pomoćı rutin
KOS2K (Harmanec, 2006). Po provedeném normováńı lze př́ımo srovnávat rozpletená
spektra se syntetickými spektry a také určovat z př́ımého měřeńı profilu ”korelovské”
čáry celkovou rychlost celé soustavy, nebot’ KOREL γ rychlost určovat neumı́. Použili
jsme syntetická spektra z programu SYNSPEC ve srovnáńı se spektry 5 úsek̊u ze si-
multánńıho řešeńı – celkem 10 měřeńı pro primárńı a 11 pro sekundárńı složku. V obou
př́ıpadech byla vypuštěna trojice nejv́ıce odlǐsných měřeńı. Výsledné rychlosti systému
pak jsou pro primárńı složku γ1 = −2.8 ± 1.6 km/s, respektive pro sekundárńı složku
γ2 = −2.5 ± 1.0 km/s. Celková systematická rychlost TW Dra je tedy γ = −2.6 ± 1.9
km/s.

6.4 Řešeńı křivky radiálńıch rychlost́ı ve FOTELu

FOTEL dokáže řešit samostatně světelné křivky i křivky radiálńıch rychlost́ı. Toho jsme
využili a provedli výpočet parametr̊u soustavy ze všech dostupných křivek radiálńıch
rychlost́ı. Z literatury byly přepsány publikované hodnoty radiálńıch rychlost́ı z praćı
Plaskett (1919a); Smith (1949); Popper (1989). K nim byly zařazeny i radiálńı rychlosti
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Obrázek 6.10: Radiálńı rychlosti určené v této práci r̊uznými metodami ve srovnáńı
s hodnotami z Popper (1989).

zjǐstěné v rámci této práce třemi r̊uznými metodami - ručńım měřeńım v programu
SPEFO, pomoćı kroskorelace programem dr. Zverka (s dvěma r̊uznými srovnávaćımi
spektry pro sekundárńı složku) a rozmotáńım spekter v KORELu. Vypočtené hod-
noty udává tabulka 6.8. Hodnoty q z dat z programu SPEFO je třeba brát s re-
zervou, jak již bylo uvedeno výše. Nicméně i tak, spolu s výsledky z CCF metody
jsou data v souladu s některými dř́ıve publikovanými hodnotami q (viz tabulka 6.9).
Dosud nejlepš́ı sérii spekter TW Dra poř́ıdili v Tautenburgu a tomu také odpov́ıdá
nejpřesněǰśı určeńı poměru hmot q = 0.3965 (Mkrtichian & Lehmann, 2007). Této hod-
notě dobře odpov́ıdaj́ı naše výsledky z KORELu, které jsou také z použitých tř́ı př́ıstup̊u
nejpřesněǰśı. Pro tvorbu modelu budeme jako výchoźı hodnotu pro poměr hmotnost́ı
složek brát q = 0.405.

6.5 ADS 9706B

Složka B vizuálńı dvojhvězdy ADS 9706 je od TW Dra jako složky A vzdálena jen
přibližně 3”. Z toho d̊uvodu je v naprosté většině fotometrických měřeńı měřen společný
signál od obou složek. Samotná složka B byla dle údaj̊u z WDS6 měřena jen několikrát.
Nejpřesněǰśı fotometrická měřeńı pocházej́ı z družice Hipparcos, a to pro složku A
Hp = 7.517± 0.006 mag a složku B Hp = 9.887± 0.047 mag. Během spektroskopických
měřeńı se podařilo źıskat dvě spektra oblasti Hα samotného slabého pr̊uvodce (viz obr.
6.11). Jedno echelle spektrum pr̊uvodce laskavě poskytl také Lehmann (2007) z Tau-
tenburgu (viz obr. 6.13). Pro určeńı spektrálńıho typu byly změřeny ekvivalentńı š́ı̌rky
vybraných spektrálńıch čar (viz Jaschek & Jaschek, 1990). Poté byla programem SYN-

6The Washington Double Star Catalog ve správě U.S. Naval Observatory,
http://ad.usno.navy.mil/wds/
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Tabulka 6.8: Přehled řešeńı křivek radiálńıch rychlost́ı pomoćı programu FOTEL.

Zdroj RV P [dny] T0 (JD-2400000) K1 [km/s] q (O − C)sum (O − C)1,2

Plaskett 2.80654 22139.605(14) 65.1(16) 4.4
Smith 2.806 32341.891(17) 62.9(21) 11.3
Popper 2.80686656 42258.483(9) 63.0(6) 0.465(7) 8.5 3.9/11.5
Popper bv 2.80686656 42258.501(8) 63.3(6) 1.8
(SPEFO) 2.80683211 53558.916(12) 60.9(10) 0.474(18) 12.4 3.9/17.2
(CCF) 2.80683211 53558.938(16) 62.7(9) 0.468(23) 14.5 3.7/22.1
(CCF2) 2.80683211 53558.938(8) 62.6(12) 0.441(13) 7.9 4.9/11.2
(KOREL) 2.80683211 53558.9219(15) 62.7(6) 0.405(3) 5.2 5.1/5.3

Poznámka k tabulce: Zdroje radiálńıch rychlost́ı uvedené v prvńım sloupci v závorkách jsou z této
práce. Druhý sloupec udává periodu, třet́ı čas pr̊uchodu periastrem, čtvrtý poloamplitudu radiálńı
rychlosti primárńı složky, pátý poměr hmotnost́ı složek dvojhvězdy a šestý celkovou středńı hodnotu
O–C. Posledńı sloupec udává poměr středńıch hodnot O–C pro primárńı a sekundárńı složku. Čı́sla
v závorkách udávaj́ı nejistoty určeńı dané hodnoty.

Tabulka 6.9: Vývoj hodnot poměru hmotnost́ı q

Rok q Metoda Zdroj
1919 0.37 spektroskopie, model Plaskett (1919a,b, 1920)
1934 0.37 Holmberg (1934)
1937 0.28 spektroskopie, odhad ze spektra Pearce (1937)

v době minima
1956 0.43 Kopal & Shapley (1956)
1974 0.418 Giannone & Giannuzzi (1974)
1989 0.429 Al-Naimiy et al. (1989)
1989 0.465 spektroskopie Popper (1989)
1994 0.47 spektroskopie Richards & Albright (1994)
2007 0.474 spektroskopie, SPEFO tato práce
2007 0.468 spektroskopie, CCF tato práce
2007 0.441 spektroskopie, CCF (2. synt. spektrum) tato práce
2007 0.405 spektroskopie, disentangling (KOREL) tato práce
2007 0.3965 spektroskopie, gausovské fitováńı Mkrtichian & Lehmann (2007)

vybraných čar
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Obrázek 6.11: Spektrum složky B vizuálńı dvojhvězdy ADS 9706 poř́ızené na 2m
dalekohledech v Ondřejově a v Tautenburgu. Prostředńı obrázek ukazuje jen výřez
z celého spektra ve stejném rozsahu vlnových délek jako spektrum z Ondřejova. Na
dolńım obrázku je rozd́ılové spektrum složek vizuálńı dvojhvězdy (B-A = B – TW
Dra.) Odeč́ıtané spektrum TW Dra (viz obr. 6.1) je z fáze 0.509, kde je dominantńı
spektrum primárńı složky.

SPEC (Hubený & Lanz, 2000) spočtena řada syntetických spekter (Krtička, 2007).
Srovnáńım s reálným spektrem pak byl odhadnut spektrálńı typ vizuálńıho pr̊uvodce na
F5V až G0V. Pro hvězdu těchto mezńıch spektrálńıch typ̊u lze naj́ıt (např́ıklad v Cox
et al., 1999) odpov́ıdaj́ıćı absolutńı hvězdnou velikost MV = +3.5 mag a barevné indexy
B − V = +0.44 mag, U − B = −0.02 mag, V − R = +0.40 mag, R − I = +0.24 mag,
respektive MV = +4.4 mag a B−V = +0.58 mag, U −B = +0.06 mag, V −R = +0.50
mag, R − I = +0.31 mag. Nyńı lze s využit́ım transformačńıho vztahu (Harmanec,
1998) převést výše uvedené hvězdné velikosti Hp na hvězdnou velikost VJ v Johnsonově
systému

VJ = Hp −0.2964(B−V )+0.0050(U −B)+0.1110(B−V )2 +0.0157(B−V )3 +0.0072.
(6.21)

Přepočtená hvězdná velikost složky B pak je VJ = 9.79 mag pro hvězdu F5V a VJ =
9.76 mag pro G0V. Pro daľśı zpracováńı jsme se přiklonili k spektrálńımu typu G0V
a př́ıspěvek složky B byl odečten ze všech hvarských fotometrických měřeńı. Důsledkem
je mimo jiné výrazné prohloubeńı minim jasnosti zejména v krátkých vlnových délkách
(viz tab. 5.4). Budeme-li předpokládat stejnou vzdálenost složky B jako soustavy dvojice
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Obrázek 6.12: Dvoubarevný diagram pro hvězdy spektrálńıho typu A, F z těsného okoĺı
TW Dra.

TW Dra, pak lze při zanedbáńı mezihvězdné extinkce přepoč́ıtat výše uvedené absolutńı
hvězdné velikosti na hvězdné velikosti odpov́ıdaj́ıćı vzdálenosti r = 122 pc vztahem
m−M = 5 log r − 5. Vliv složky B poté odečteme pomoćı Pogsonovy rovnice

mTW,i = −2.5 log
[
10−0.4msum,i − 10−0.4mB,i

]
(6.22)

kde mB,i je hvězdná velikost složky B v i-tém filtru, msum,i měřená hvězdná velikost
zahrnuj́ıćı TW Dra i složku B a mTW,i hvězdná velikost pouze TW Dra v i-tém filtru.

Chambliss (1992) udává, že složka B vizuálńı dvojhvězdy je s velkou pravděpo-
dobnost́ı i fyzickou složkou systému. Pokud bychom zpřesnili určeńı spektrálńıho typu
složky B, je možné z výpočtu vzdálenosti potvrdit nebo vyloučit, zda jde o fyzického
člena v́ıcenásobného systému. K tomu je nutné i zvážit vliv mezihvězdného zčervenáńı.
Nicméně TW Dra se nacháźı ve vysoké galaktické š́ı̌rce (45◦) a nav́ıc v relativně
malé vzdálenosti d = 122 ± 15 pc Perryman et al. (1997), takže lze očekávat, že
př́ıpadné mezihvězdné zčervenáńı bude velmi malé. Abychom si to ověřili, byl ses-
taven dvoubarevný diagram pro hvězdy spektrálńıch typ̊u A a F do 10 mag, které se
nacházej́ı na hvězdné obloze do vzdálenosti 5◦ v okoĺı TW Dra (viz obr. 6.12). Barevné
indexy těchto hvězd (viz tab. 9.3) byly źıskány z fotometrické databáze GCPD (Mer-
milliod et al., 2007). V diagramu jsou zobrazeny i teoretické hodnoty pro hvězdy hlavńı
posloupnosti převzaté z praćı Golay (1974) a Cramer (1984) (viz tab. 9.4) a také pozice
TW Dra. K tomu byla využita měřeńı z observatoře na Hvaru převedená do standardńıho
mezinárodńıho systému UBV. Hvězdná velikost sekundárńı složky a př́ıslušné barevné
indexy odpov́ıdaj́ı hvězdné velikosti soustavy v době totálńı fáze primárńıho minima (viz
tab. 6.10). V květnu 2005 byla změřena v maximu jasnosti TW Dra hvězdná velikost
celé soustavy, tedy zákrytové dvojhvězdy TW Dra včetně složky B vizuálńı dvojhvězdy
uvedená v prvńım řádku tabulky 6.10. S využit́ım Pogsonovy rovnice pak lze źıskat
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Tabulka 6.10: Hvězdné velikosti a barevné indexy v soustavě vizuálńı dvojhvězdy ADS
9706. Složkou A je TW Dra, kde primárńı složka je označena Aa a sekundárńı Ab.

složky U B V (B − V ) (U −B)
systému [mag] [mag] [mag] [mag] [mag]

pozorováńı (maximum) A+B 7.74 7.62 7.32 0.30 0.12
(minimum I) Ab+B 10.10 9.87 9.15 0.72 0.23
vypočtené Aa 7.87 7.77 7.54 0.23 0.10

B 10.40 10.34 9.76 0.06 0.68
opravené Aa+Ab 7.84 7.71 7.44 0.13 0.27

Aa 7.87 7.77 7.54 0.22 0.11
Ab 11.64 11.01 10.06 0.94 0.64

modely Aa (A8V) 0.22 0.07
Aa (A5V) 0.15 0.09
Ab (K0III) 0.99 0.85
Ab (K2III) 1.16 1.16
Ab (K2V) 0.91 0.64

hvězdné velikosti primárńı složky (viz 3. řádek tabulky 6.10). Tyto hvězdné velikosti ale
už neobsahuj́ı př́ıspěvek složky B. S využit́ım Pogsonovy rovnice odečteme vliv složky
B a dostaneme opravené hodnoty hvězdných velikost́ı a barevných index̊u, které jsou
v tabulce 6.10 uvedeny v části ”opravené”. Barevné indexy odpov́ıdaj́ıćı spektrálńım
typ̊um složek TW Dra dle Cox et al. (1999) jsou uvedeny v tab. 6.10 na posledńıch
řádćıch.

Rozd́ıl mezi hodnotou barevných index̊u tabelovanou a zjǐstěnou je pro primárńı
složku (Aa) velmi malý. Pro spektrálńı typ A8V (Renson, 1995) hvězdy Aa je (B − V )
index stejný a (U −B) se lǐśı o 0.04 mag, zat́ımco pro typ A5V je to ∆(B−V ) = −0.07
mag a ∆(U − B) = −0.02 mag. Pro sekundárńı složku (Ab) je tento rozd́ıl podstatně
větš́ı: pro spektrálńı typ K0 (Renson, 1995) tř́ıdu obr̊u je ∆(B − V ) = 0.05 mag,
∆(U − B) = 0.21 mag, respektive pro typ K2 (Wyse, 1934; Yoon et al., 1994) tř́ıdu
III ∆(B − V ) = 0.22 mag, ∆(U − B) = 0.52 mag. Nicméně fotometricky složka Ab
odpov́ıdá sṕı̌se hvězdě hlavńı posloupnosti K2, kde jsou pak rozd́ıly barevných index̊u
∆(B − V ) = −0.03 mag, ∆(U − B) = 0.00 mag. Je třeba připomenout, že p̊uvodńı
měřeńı hvězdné velikosti družice Hipparcos pro složku B jsou Hp = 9.887 ± 0.047 mag.
Vezmeme-li v úvahu uváděnou chybu měřeńı, pak barevné indexy pro sekundárńı složku
TW Dra mohou po opravě nabývat hodnot (B−V ) v rozmeźı 0.791 mag až 1.088 mag
a (U − B) od 0.408 mag do 0.875 mag. Je však otázkou, zda jasnost TW Dra v době
totálńıho zákrytu opravdu reprezentuje pouze sekundárńı složku, jak jsme předpokládali.
Předběžné modely i předchoźı publikace totiž ukazuj́ı př́ıtomnost třet́ıho světla v sousta-
vě zp̊usobeného zřejmě akrečńım diskem kolem primárńı složky nebo plynným proudem
mezi složkami. Vzhledem k poměru velikost́ı složek a sklonu trajektorie může být disk
částečně viditelný i v době totálńıho zákrytu primárńı složky. V soustavě je zcela domi-
nantńı primárńı složka a výsledky pro ni (viz obr. 6.12) zanedbáńı mezihvězdné extinkce
ospravedlňuj́ı.

Pokud uvažujeme spektrálńı typ ADS 9706B G0V, pak při zanedbáńı mezihvězdné
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Obrázek 6.13: Echelle spektrum složky B vizuálńı dvojhvězdy ADS 9706 poř́ızené na
2m dalekohledu v Tautenburgu.

extinkce dostaneme pro tuto hvězdu vzdálenost 118 pc, což by vzhledem k nejistotě
určeńı vzdálenosti z Hipparca ±15 pc znamenalo, že složka B opravdu velmi prav-
děpodobně je daľśım fyzickým členem v́ıcenásobného systému s TW Dra. Jednalo by
se tedy o čtvernou soustavu v konfiguraci ((1+1)+1)+1. V každém př́ıpadě k defini-
tivńımu rozřešeńı budou zapotřeb́ı přesná spektroskopická pozorováńı, která umožńı jed-
noznačnou identifikaci spektrálńıho typu složky B. Nicméně naše prvotńı předpoklady
o mezihvězdné extinkci a vzdálenosti ADS9706B použité při odečteńı jej́ıho vlivu ze
světelné křivky TW Dra se ukázaly jako oprávněné.

Od roku 1843 bylo také źıskáno v́ıce než tři deśıtky astrometrických měřeńı (viz tab.
6.11), nicméně žádná výrazná změna pozičńıho úhlu a vzdálenosti nebyla zaznamenána.
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Tabulka 6.11: Astrometrická pozorováńı převzatá z WDS (Mason, 2007)

Datum Pozičńı Úhlová Hv.vel. A Hv. vel. B No. Reference Apertura Metoda
pozorováńı úhel [◦] vzdálenost [mas] [mag] [mag] [cm]
1843.65 21.0 3.31 2 Mad1844 25 A
1848.34 20.1 3.28 3 Stt1878 38 A
1852.75 22.0 3.44 3 Mad1856 25 A
1868.02 23.8 3.20 7.6 9.1 4 D 1883 18 A
1883.66 23.6 3.58 7.5 9.7 6 Eng1885b 20 A
1890.53 23.1 3.21 1 StH1901 76 A
1896.51 23.0 3.57 1 Hu 1897 30 A
1896.513 23.0 3.57 1 Hu 1901a 30 A
1897.521 20.5 3.53 7.8 8.4 1 Brs1911 66 A
1898.450 20.7 3.29 1 Hu 1901a 91 A
1898.492 23.1 3.37 2 Hu 1901a 30 A
1900.587 25.0 3.21 2 Bog1911 30 A
1901.166 19.1 3.30 3 Doo1905 46 A
1901.40 28.5 2.636 2 WFD1909 20 M
1903.40 23.5 3.34 3 Dob1927 36 A
1909.44 23.0 3.59 2 Sto1910 38 A
1911.59 23.9 3.68 1 Sto1921 38 A
1919.44 23.1 3.58 1 Gui1931 33 A
1929.40 22.5 3.26 2 StG1962b 66 A
1933.46 22.8 3.51 3 Pok1936 38 A
1934.96 22.7 3.28 3 Baz1939c 30 A
1962.51 24.6 3.26 9.6 4 B 1963a 91 A
1972.167 24.34 3.305 2 PkO1988 66 H
1975.473 23.40 3.283 1 USN1978 66 H
1976.429 23.70 3.300 1 USN1978 66 H
1976.429 23.77 3.304 1 USN1978 66 H
1977.362 22.88 3.269 4 PkO1988 66 H
1979.388 23.77 3.313 5 PkO1988 66 H
1981.761 24.25 3.262 1 PkO1988 66 H
1982.325 24.30 3.279 3 PkO1988 66 H
1983.182 24.33 3.206 4 PkO1988 66 H
1991.25 23.8 3.306 7.52 9.89 1 HIP1997a 137 T
1991.45 23.8 3.31 7.50 9.89 1 TYC2002 18 T
1991.972 24.8 3.19 3 Mlr1990 51 A
1992.349 23.6 3.16 9.5 2 Thr1996 51 A
2000.4033 24.7 3.29 2 WSI2001b 66 S

Poznámky k tabulce: Úhlová vzdálenost je v tiśıcinách obloukové vteřiny; No. znač́ı počet měřeńı;
Reference: B 1963a = van den Bos, W.H., 1963, AJ 68, 57; Baz1939c = Baize, P., 1939, J. Obs. 22, 205; Bog1911 =
Boeger, E.A., 1911, Publ. USNO 6, A117; Brs1911 = Brown, S.J., 1911, Publ. USNO 6, A117; D 1883 = Dembowski, E.,
1883, Mis. Micrometriche I; Dob1927 = Doberck, W. A., 1927, Erganz. AN 7 (katalog pozorováńı 1875 - 1927; obsahuje
všechna pozorováńı z dř́ıvěǰśıch publikaćı); Doo1905 = Doolittle, E., 1905, Publ. Univ. Penn. 2, Pt. 3; Eng1885b =
Engelmann, R., 1885, AN 112, 193; Gui1931 = Guillaume, J., 1931, Bull. Obs. Lyon 13, 151; HIP1997a = Hipparcos,
1997, Hipparcos Catalog, ESA SP-1200; Hu 1897 = Hussey, W. J., 1897, AJ 17, 97; Hu 1901a = Hussey, W. J., 1901,
Publ. Lick Obs. 5; Mad1844 = Maedler, J.H., 1844, Dorpat Observations 11, 3; Mad1856 = Maedler, J. H., 1856, Dorpat
Observations 13, 1; Mlr1990 = Muller, P., 1990, A&AS 84, 619; PkO1988 = Pulkovo Obs., 1988, Pulkova Obs. Cat.;
Pok1936 = Pokrovsky, K. D., 1936, Pulkova Obs. Circ. No. 20; StG1962b = Struve, G., 1962, Publ. Berlin Babelsberg
Obs. 14, Pt.2; StH1901 = Struve, H., 1901, Pulkova Publ. Ser.2, 12; Sto1910 = Storey, J., 1910, MNRAS 70, 466; Sto1921
= Storey, J., 1921, MNRAS 81, 567; Stt1878 = Struve, O., 1878, Pulkova Observations 9; Thr1996 = Thorel, J.-C.,
1996, A&AS 115, 59 (některá z těchto dat jsou také v Obs. et Travaux 18, 32, 1989; 19, 7, 1989; 21, 32, 1990); TYC2002
= Fabricius, C., Hog, E., Makarov, V. V., Mason, B. D., Wycoff, G. L., & Urban, S. E., 2002, A&A 384, 180-189 (nové
zpracováńı dat z Tycha); USN1978 = Josties, F. J. et al., 1978, Publ. USNO 24, Pt.5; WFD1909 = Christie, W. H. M.,
1909, Greenwich Second Nine-Year Cat. of stars for 1900.0; WSI2001b = Mason, B.D., Hartkopf, W. I., Wycoff, G. L.,
Holdenried, E. R., Platais, I., Rafferty, T. J., Hall, D. M., Hennessy, G. S., et al., 2001, AJ 122, 1586;
Apertura udává pr̊uměr použitého dalekohledu; Metoda: A – refraktor, mikrometr, H – fotografická, se sťredńı nebo
dlouho-ohniskovou technikou, M – meridiánový kruh, S – skvrnková interferometrie, T – pozorováńı z Hipparca.
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7 Analýza světelné křivky

Analýzu světelné křivky zvolené zákrytové soustavy jsme provedli dvěma programy
s ćılem porovnat jejich výsledky. Z celé škály programů představených v prvńı části
práce byly pro srovnáńı zvoleny programy FOTEL a PHOEBE. Dalo by se ř́ıci, že jsou
zástupcem odlǐsných skupin programů. FOTEL je poměrně sofistikovaný program, ale
nepř́ılǐs př́ıvětivý k uživateli, ovládaný pomoćı ř́ıd́ıćıho souboru a souboru parametr̊u
bez grafického výstupu. PHOEBE představuje poměrně robustńı program, založený na
nejrozš́ı̌reněǰśım kódu Wilsona a Devinneyho s řadou vylepšeńı a kvalitńım grafickým
rozhrańım. Podobně jako bylo možné analyzovat pomoćı programu FOTEL starš́ı měřeńı
radiálńıch rychlost́ı, je totéž možné provést i pro historická fotometrická měřeńı. Do elek-
tronické podoby byla přepsána jednotlivá měřeńı z praćı Baglow (1952), Walter (1978a)
a Papoušek et al. (1984). Kromě těchto historických dat byly zpracovány také dva nové
soubory dat z vlastńıch pozorováńı. V prvńım menš́ım souboru jsou data z fotoelek-
trických měřeńı z Hvaru, která byla převedena na mezinárodńı systém a opravena o vliv
složky B vizuálńı dvojhvězdy ADS 9706. Druhý soubor obsahuje diferenciálńı fotometrii
včetně hvarských měřeńı neopravených o vliv složky B. Tento soubor dat byl poměrně
rozsáhlý (téměř padesát tiśıc bod̊u), a proto byla vlastńı CCD měřeńı spolu s diferenciál-
ńı fotometríı ze Suhory zpracována do podoby normálńıch světelných křivek (viz kap.
5.5.2) v BVRI, každá s jedńım tiśıcem normálńıch bod̊u. Normálńı světelné křivky byly
použity jednak kv̊uli limit̊um v počtu vstupńıch dat, ale také kv̊uli rychlosti zpracováńı
a v neposledńı řadě i pro to, že normalizace světelné křivky znamenala také jisté vyh-
lazeńı drobných oscilaćı, o kterých bylo pojednáno výše. Při výpočtech byla na základě
předchoźıho zjǐstěńı zanedbána mezihvězdná extinkce (viz kap. 6.5). Ve všech př́ıpadech
byly simultánně řešeny všechny dostupné barvy.

7.1 FOTEL

Jak již bylo uvedeno FOTEL pracuje jen v textovém režimu, at’ už v prostřed́ı DOS nebo
lépe Linux. Aby bylo možné numerické výstupy z FOTELu rychle zobrazovat graficky,
byla vytvořena řada skript̊u, které automaticky zjist́ı počty měřeńı v jednotlivých fil-
trech. Pro každý filtr ve vstupńıch datech se pak otevře nové okno a v něm se pomoćı
gnuplotu1 vykresĺı vstupńı data a k nim teoretické, vypočtené hodnoty, jak pro světelné
křivky, tak i pro křivku radiálńıch rychlost́ı. Výstup může být směrován bud’ na obra-
zovku nebo do postscriptových soubor̊u. Postupně byla zpracována všechna dostupná
pozorováńı.

Baglowova pozorováńı jsou v p̊uvodńı práci Baglow (1952) publikována v podobě
relativńıch sv́ıtivost́ı, kde za jedničku je vzata sv́ıtivost srovnávaćı hvězdy HD 140512.
Publikované hodnoty byly převedeny do škály hvězdných velikost́ı (137 a 133 pozorováńı
ve dvou filtrech s efektivńımi vlnovými délkami λ = 437.0 nm a λ = 510.0 nm). Přestože
jde o relativně malý počet měřeńı, pokrývaj́ı tato měřeńı celou světelnou křivku včetně
sekundárńıho minima, a proto bylo možné provést výpočty i za předpokladu př́ıpadného
třet́ıho světla v soustavě. Počátečńı hodnoty P=2.8067655 d a M0=33032.351 byly

1Program je zdarma k dispozici na http://www.gnuplot.info
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převzaty z p̊uvodńı práce. Počátečńı hodnoty relativńıch poloměr̊u byly zvoleny v souladu
s dř́ıvěǰśımi modely (např́ıklad Al-Naimiy & Al-Sikab, 1984) r1 = 0.2, r2 = 0.3 a sklon
trajektorie i = 86◦, poměr hmot q = 0.405 a poloamplituda radiálńı rychlosti primárńı
složky na základě výsledk̊u výše uvedené analýzy spekter K1 = 62.7 km/s. Hodnoty
okrajového ztemněńı byly použity stejné jako v p̊uvodńı práci x1,yellow = 0.27, x1,blue =
0.11 a byly po dobu řešeńı konstantńı.2 Tyto hodnoty zjevně neodpov́ıdaj́ı parametr̊um
složek soustavy a byly zvoleny jen pro možnost př́ımého srovnáńı p̊uvodńıho a našeho
modelu. Výsledná řešeńı jsou uvedena v prvńıch sloupćıch tabulky 7.1. Zde jsou v horńıch
řádćıch nejprve vypočtené parametry systému a ve spodńı části parametry vyjadřuj́ıćı
mı́ru kvality řešeńı. Původńı pozorováńı a spočtenou světelnou křivku ukazuje obr. 7.1.
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Obrázek 7.1: Řešeńı světelné křivky z Baglow (1952) ve FOTELu se započteńım třet́ıho
světla ve žluté (vlevo) a modré barvě (vpravo). Červeně jsou vynesena p̊uvodńı data,
zeleně data vypočtená dle modelu.
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Obrázek 7.2: Řešeńı světelné křivky z Walter (1978a) ve FOTELu se započteńım třet́ıho
světla ve žluté (vlevo) a modré barvě (vpravo). Červeně jsou vyznačeny napozorované
hodnoty, zeleně data z modelu.

V př́ıpadě souboru dat z Walter (1978a) musela být fotometrická měřeńı (422 ve
žluté a 381 v modré barvě) rozdělena vždy na dva samostatné datové soubory v každé
barvě dle obdob́ı, v nichž byla poř́ızena. Mezi dvěma obdob́ımi, kdy byla prováděna
pozorováńı, došlo totiž ke změně periody (viz kapitola 4.2, obr. 4.6). Jako počátečńı
byly pro výpočet převzaty Walterovy světelné elementy pro druhé pozorovaćı obdob́ı
P = 2.806762 d a M0 = 40383.5340. Ostatńı počátečńı parametry (r1, r2, i, q,K1) byly
zvoleny stejně jako u Baglowových dat. Koeficienty okrajového ztemněńı stejně z̊ustaly
jako v p̊uvodńı Walterově práci 0.6 a byly ponechány konstantńı. Výsledná řešeńı jsou
uvedena v tabulce 7.1 a na obrázku 7.2.

2FOTEL v současné podobě ani větš́ı přesnost v této otázce nenab́ıźı, implementován je jen lineárńı
zákon okrajového ztemněńı.
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Obrázek 7.3: Řešeńı světelné křivky z Papoušek et al. (1984) ve FOTELu se započteńım
třet́ıho světla v barvě U (vlevo nahoře), barvě B (vpravo nahoře) a V (dole). Červeně
jsou vynesena p̊uvodńı data, zeleně hodnoty vypočtené z modelu.

Také pozorováńı v publikaci Papoušek et al. (1984) byla prováděna ve dvou časově
odlehleǰśıch obdob́ıch, takže fotometrická měřeńı byla opět rozdělena vždy na dva samo-
statné datové soubory v každé barvě. Autoři publikovali diferenciálńı hvězdné velikosti,
ale opačně než je obvyklé, takže bylo před vstupem do FOTELu nutné uvedené rozd́ıly
hvězdných velikost́ı vynásobit faktorem (-1). Celkově bylo použito 1158 měřeńı v U ,
1377 v B a 7061 ve V . Jako počátečńı byly pro výpočet převzaty světelné elementy
P = 2.806843408 d a M0 = 40383.5376. Ostatńı počátečńı parametry (r1, r2, i, q,K1)
byly zvoleny stejně jako u Baglowových dat. Koeficienty okrajového ztemněńı xU,1 =
0.85, xB,1 = 0.67, xV,1 = 0.56, xU,2 = 1.0, xB,2 = 0.9, xV,2 = 0.7 byly převzaty z p̊uvodńı
práce Papoušek et al. (1984) a během řešeńı z̊ustaly konstantńı. Výsledná řešeńı jsou
uvedena v tabulce 7.1 a na obrázku 7.3.

Vlastńıch měřeńı z Hvaru je sice srovnatelně s Baglowovými měřeńımi (136 v U ,
136 v B a 136 ve V ), ale nepokrývaj́ı celou světelnou křivku – zejména chyb́ı oblast
sekundárńıho minima. Proto nebylo možné řešit pro tato měřeńı př́ıpad s třet́ım světlem
v soustavě. Hodnoty třet́ıho světla při řešeńı divergovaly. Jako počátečńı byly pro
výpočet převzaty světelné elementy – P = 2.80683211 d a M0 = 53558.91888. Protože
perioda byla dř́ıve velmi přesně určena vlastně ze stejných dat (viz kapitola 5.5.1) a nav́ıc
se pokusnými výpočty ukázalo, že jej́ı hodnota se i po řadě iteraćı prakticky neměńı,
byla pro daľśı výpočty zafixována. Ostatńı počátečńı parametry (r1, r2, i, q,K1) byly
zvoleny stejně jako u Baglowových dat. Koeficienty okrajového ztemněńı byly převzaty
z Van Hammových tabulek (Van Hamme, 1993) interpolaćı pomoćı programu VHlimb
(Nelson, 2007; Terrell, 2007) na základě dat z předchoźıch model̊u: xU,1 = 0.542, xB,1 =
0.615, xV,1 = 0.510, xU,2 = 1.000, xB,2 = 0.998, xV,2 = 0.839. Řešeńı proběhla simultánně
pro světelné křivky i křivky radiálńıch rychlost́ı a výsledky jsou uvedeny v tabulce 7.1
a na obrázku 7.4.

Při řešeńı CCD normálńıch světelných křivek (doplněných o měřeńı v U) byly vždy
zvoleny shodné výchoźı parametry jako u řešeńı světelných křivek z Hvaru. Řešeńı



7.1. FOTEL 115

-0.5

 0

 0.5

 1

 1.5

 2

 2.5

 3

 3.5

 4
-0.2  0  0.2  0.4  0.6  0.8  1  1.2

 U obs
calc

-0.5

 0

 0.5

 1

 1.5

 2

 2.5

 3

 3.5
-0.2  0  0.2  0.4  0.6  0.8  1  1.2

B obs
calc

-0.5

 0

 0.5

 1

 1.5

 2

 2.5

 3
-0.2  0  0.2  0.4  0.6  0.8  1  1.2

V obs
calc

Obrázek 7.4: Řešeńı světelné křivky ve FOTELu na základě fotoelektrické fotometrie
z Hvaru v barvě U (vlevo nahoře), barvě B (vpravo nahoře) a V (dole). Červeně jsou
vynesena napozorované hodnoty data, zeleně hodnoty vypočtené z modelu.

Obrázek 7.5: 3D model soustavy TW Dra. Zobrazen je pr̊umět do roviny xy. (Mkrtichian
& Nazarenko, 2007)
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Obrázek 7.6: Řešeńı normálńı CCD světelné křivky ve FOTELu se započteńım třet́ıho
světla ve barvách UBVRI v pořad́ı odshora dol̊u. Největš́ı odchylky jsou patrné v maxi-
mu v okoĺı sekundárńıho minima, kde se zřejmě nejv́ıce uplatňuje okolohvězdný materiál
(viz obr. 7.5).
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prob́ıhalo opět simultánně pro světelné křivky a křivky radiálńıch rychlost́ı. Výsledná
řešeńı jsou uvedena v posledńıch sloupćıch tabulky 7.1 a na obrázku 7.6. Velký počet
dat ve filtrech BVRI dovoloval i určeńı koeficient̊u okrajového ztemněńı. Při výpočtech
se však ukázalo, že je to možné jen u primárńı složky. Tam byly źıskány hodnoty:
xB = 0.570(9), xV = 0.540(10), xR = 0.421(13) a xI = 0.334(13).

Ve všech řešeńıch bez uvažovaného třet́ıho světla byl výsledný součet čtverc̊u po-
zorovaných hodnot mı́nus vypočtené (O–C) větš́ı než pokud jsme třet́ı světlo v systému
uvažovali3. Tento nesoulad se ukazoval zejména v oblasti sekundárńıho minima, kdy
modely bez třet́ıho světla nebyly schopny korektně popsat tuto oblast a syntetické
světelné křivky měly sekundárńı minima mělč́ı než odpov́ıdá realitě. Př́ıtomnost třet́ıho
světla ale plně odpov́ıdá dř́ıve publikovaným výsledk̊um, našim předchoźım závěr̊um
z rozboru oblasti Hα spektra TW Dra i novým, byt’ jen předběžným, výpočt̊um 3D
modelu systému, které provedli Mkrtichian & Nazarenko (2007) a které o př́ıtomnosti
okolohvězdného materiálu jasně svědč́ı (viz obr. 7.5).

7.2 PHOEBE

Od konce roku 2007 je k dispozici PHOEBE verze 0.30, která má přepracovaný de-
sign a je výrazně vylepšená, ale jej́ı zaváděńı provázej́ı pot́ıže. Instalace v počátečńıch
měśıćıch po zveřejněńı vyžadovala znalosti zkušeného uživatele Linuxu a nav́ıc se ukazuje,
že také nejsou odladěny zcela beze zbytku všechny výpočetńı procedury. Všechny zjǐstěné
chyby jsou bez prodleńı odstraňovány a pr̊uběžně aktualizované verze jsou ke stažeńı
přes SVN (subversion na https://phoebe.svn.sourceforge.net/svnroot/phoebe/).
Nicméně pro naše účely byla použita posledńı skutečně stabilńı a odladěná verze 0.29d.

Vstupńı parametry byly shodné s těmi, které byly použity ve FOTELu. Nejprve
byla řešena křivka radiálńıch rychlost́ı. Postupným fitováńım parametr̊u INCL, SMA,
RM, VGA - tedy sklonu trajektorie, velké poloosy, poměru hmotnost́ı a γ rychlosti
byly zjǐstěny finálńı hodnoty uvedené v tabulce 7.2. Źıskané hodnoty těchto parametr̊u
(vyjma inklinace) pak v daľśım pr̊uběhu z̊ustaly po dobu řešeńı konstantńı. Protože
všechna řešeńı ve FOTELu ukazovala na př́ıtomnost třet́ıho světla ve shodě s dř́ıvěǰśımi
poznatky (např. Papoušek et al., 1984), bylo ve PHOEBE přistoupeno už pouze k řešeńı
varianty s uvažovaným třet́ım světlem. Na rozd́ıl od FOTELu jsme však použili na vs-
tupu i efektivńı teploty složek. Autor PHOEBE doporučuje použ́ıvat pro stanoveńı teplot
složek metodu ”barevného omezeńı” (Prša, 2006), která je založena na zavedeńı fiktivńı
efektivńı teploty dvojhvězdy. Dvojhvězdu lze podle tohoto př́ıstupu chápat jako bodový
zdroj, jehož efektivńı teplota se měńı s časem (v závislosti na orbitálńı fázi). Složky dvoj-
hvězdy přisṕıvaj́ı k této efektivńı teplotě dle své velikosti, individuálńı efektivńı teploty
a podle sklonu trajektorie. Aby model věrně reprodukoval pozorováńı, muśı kombinace
př́ıspěvk̊u obou složek odpov́ıdat pozorovaným změnám. Pozorovanou veličinou světelné
křivky (závisle proměnnou) je v kódu WD zářivý tok, vyjádřený v libovolné škále. Mo-
hou to být i absolutńı fyzikálńı jednotky, např́ıklad W/m2 na jednotku vlnové délky.
Model se upravuje na tuto škálu určeńım odpov́ıdaj́ıćı sv́ıtivosti v daném spektrálńım
oboru Li

1 (pro každý jeden filtr). Ale tyto sv́ıtivosti v jednotlivých oborech jsou zcela

3Nebereme v úvahu výpočty se třet́ım světlem pro pozorováńı z Hvaru, jejichž výsledky jsou sice
v tabulce uvedeny, ale jen pro ilustraci, nebot’ hodnoty pro třet́ı světlo divergovaly.



118 Kapitola 7. Analýza světelné křivky
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ě
tl

a
se

3
.s

v
ě
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Tabulka 7.2: Řešeńı křivek radiálńıch rychlost́ı TW Dra z KORELu pomoćı PHOEBE.

SMA [R�] RM INCL [deg] VGA [km/s]
p̊uvodńı 12.000 0.405 86.00 0.000
výsledné 12.0124(3) 0.4026(11) 87.13(5) -0.713(23)

odděleny jedna od druhé, takže jakákoli informace o barvách, která je v p̊uvodńıch
datech obsažena z̊ustává zcela nevyužita. Zanedbáváńı vztahu mezi sv́ıtivostmi vede
k nesouladu mezi teplotami źıskaných fitováńım (za předpokladu, že T1 je předem
známa) a teplotami určenými pomoćı efektivńı teploty dvojhvězdy. Dodatečným vz-
tahem, který spojuje sv́ıtivosti, ale neńı nic jiného než barevný index a ten může být
určen z pozorováńı. Pomoćı r̊uzných tabulek (např́ıklad z Caldwell et al., 1993) lze dospět
k efektivńı teplotě dvojhvězdy, která se samozřejmě měńı v závislosti na fázi.4 Bohužel
pro TW Dra nebylo možné tento př́ıstup využ́ıt. Kromě primárńı a sekundárńı složky
dvojhvězdy je v napozorovaném toku zářeńı obsažen i př́ıspěvek složky B vizuálńı dvoj-
hvězdy a zejména třet́ı světlo vznikaj́ıćı př́ımo v zákrytové soustavě. Proto byl zvolen
konzervativńı př́ıstup odpov́ıdaj́ıćı běžné praxi. Teplota primárńı složky odpov́ıdaj́ıćı
spektrálńımu typu A5V je dle Cox et al. (1999) T1 = 8180 K. Spektrálńımu typu K0III
odpov́ıdá dle Cox et al. (1999) teplota sekundárńı složky T2 = 4660 K, spektrálńımu
typu K2III teplota 4390 K, zat́ımco pro K2V je tabelována teplota 4830 K. Přibližně
v tomto rozmeźı tedy budeme hledat teplotu T2 při fixńı hodnotě teploty T1, to znamená
v rozmeźı poměru teplot T1/T2 1.69-1.83.

Vzhledem k tomu, že v soustavě docháźı k úplným zákryt̊um, bylo by možné určit
poměr teplot př́ımo z pozorované hloubky minim. Sv́ıtivost soustavy v maximu je možné
za předpokladu stejnorodých disk̊u vyjádřit jako

L0 = k
(
πr2

1F1 + πr2
2F2

)
, (7.1)

kde k je konstanta závisej́ıćı na vzdálenosti systému, mezihvězdném materiálu mezi
soustavou a detektorem a samotném detektoru a Fi = σT 4

i je tok zářeńı z jednotky
povrchu dané hvězdy. V čase primárńıho minima je sv́ıtivost

Lp = kπr2
2F2 (7.2)

a v čase sekundárńıho minima

Ls = k
(
πr2

2 − πr2
1

)
F1 + kπr2

1F1. (7.3)

Odtud lze pak s přispěńım Pogsonovy rovnice odvodit vztah(
T1

T2

)4

=
L0 − Lp

L0 − Ls

=
1 − Lp/L0

1 − Ls/L0

=
1 − 100.4(mbol,0−mbol,p)

1 − 100.4(mbol,0−mbol,s)
, (7.4)

kde mbol,0, mbol,p, mbol,s jsou bolometrické hvězdné velikosti soustavy v maximu, primár-
ńım a sekundárńım minimu.

4Barevné indexy záviśı také na log g/g0, metalicitě a rotačńı rychlosti, ale vliv těchto veličin je
mnohem menš́ı než vliv teploty.
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Pro náš př́ıpad, kdy nemáme bolometrická měřeńı, využijeme tabulky teplot, barev-
ných index̊u a bolometrických korekćı (Flower, 1996). S využit́ım naměřených hodnot
hvězdných velikost́ı v barvě V pak mbol,0 = 7.36 mag, mbol,p = 9.01 mag, mbol,s = 7.46
mag, z čehož vyplývá poměr teplot T1/T2 = 1.73, což je sice ve výše stanoveném rozmeźı
1.69-1.83 ale bohužel neńı tento poměr teplot př́ılǐs využitelný, protože jeho hodnota
může být zkreslena okolohvězdným materiálem v soustavě. Protože ke sv́ıtivosti sou-
stavy méně přisṕıvá sekundárńı složka, zafixujeme v daľśım teplotu primárńı složky
na T1 = 8180 K a teplotu T2 ponecháme jako volný parametr s počátečńı hodnotou
T2 = 4660 K. Protože jsme již r̊uznými zp̊usoby potvrdili př́ıtomnost třet́ıho světla
v systému, řešili jsme ve PHOEBE jen variantu s nenulovým třet́ım světlem. Řešeńı
prob́ıhalo ve dvou módech – mód 5 pro polodotykové soustavy, kde sekundárńı složka
vyplňuje Roche̊uv lalok, a mód 2 pro oddělené systémy (viz kap. 2.3.10). Povrchová
śıt’ (parametry NR1 a NR2 byly nastaveny na 30). Koeficienty okrajového ztemněńı
byly pr̊uběžně dopoč́ıtávány dle aktuálńı hodnoty parametr̊u z Van Hammových tabu-
lek (1993), přičemž jsme zvolili logaritmický zákon okrajového ztemněńı.5 Při řešeńıch
jsme neuvažovali asynchronńı rotaci. Přestože byla TW Dra několikrát zařazena mezi
Am hvězdy, nemáme k dispozici žádné přesné údaje charakterizuj́ıćı metalicitu. Proto
předpokládáme slunečńı složeńı složek. Během řešeńı jsme zjistili, že povoleńı detailńıch,
jemných ”parametr̊u” jako započ́ıtáváńı efektu bĺızkosti složek, efektu odrazu nebo
model̊u atmosfér pro složky dvojhvězdy může zp̊usobit divergenci řešeńı. Tyto možnosti
je nutné do řešeńı zapojovat postupně a to až po nalezeńı prvotńıho ”hrubého” řešeńı.
Teprve po nalezeńı řešeńı, které správně fituje pozorované světelné křivky, je možné
přistoupit k vyřešeńı jemných odchylek na světelné křivce. Při řešeńı ve PHOEBE
je možné s výhodou využ́ıt možnosti skriptováńı, kdy si řadu iteraćı mohu jednoduše
naprogramovat a posléze je provádět v́ıce méně automaticky. Nicméně tento postup neńı
vhodné aplikovat na celý proces řešeńı, v určitých fáźıch je nejvýhodněǰśı ”ručńı” postup,
krok za krokem, kdy má uživatel přesný přehled o ”vývoji” jednotlivých parametr̊u. Ten-
tokrát jsme postup otočili a nejprve jsme řešili model s využit́ım nově źıskaných dat tedy
CCD a PEP měřeńı z posledńı kampaně a křivky radiálńıch rychlost́ı. Teprve poté jsme
provedli řešeńı i se starými fotometrickými daty (Baglow, 1952). Řešeńı prob́ıhalo vždy
souběžně pro fotometrická data ve všech filtrech a radiálńı rychlosti. Źıskaná řešeńı
jsou uvedena v tabulce 7.3. Bohužel PHOEBE ve verzi 0.29d neudává př́ımo chyby
fitovaných parametr̊u. Ty byly źıskány pomoćı pomocných skript̊u v prostřed́ı phoebe-
scripter. Nalezenou konfiguraci základńı dvojhvězdy, zejména poměr velikost́ı a tvar
složek ukazuje obrázek 7.7. Výsledné fity světelných křivek a radiálńıch rychlost́ı jsou
na obrázku 7.9. Rozd́ıly mezi výslednými fity v módu 2 a 5 jsou velmi malé a v podstatě
je nelze na obrázćıch odlǐsit. Proto jsou zobrazena jen řešeńı v módu 2.

Č́ıselné rozd́ıly mezi nalezenými řešeńımi v obou zvolených módech jen těsně překra-
čuj́ı chyby jednotlivých parametr̊u. Obě řešeńı jsou kvalitativně srovnatelná. Soustava
se tedy opravdu nacháźı ve fázi, kdy sekundárńı složka právě vyplňuje Roche̊uv lalok.

5Diaz-Cordoves & Giménez (1992) a Van Hamme (1993) ukázali, že směrem k deľśım vlnovým
délkám a v infračervené oblasti dává nejlepš́ı výsledky odmocinový zákon okrajového ztemněńı dle
Diaz-Cordoves & Giménez (1992). V UV oblasti je naopak pro všechny typy hvězd lepš́ı logaritmický
zá́ıkon dle Klinglesmith & Sobieski (1970). V optické oblasti dává lepš́ı výsledky použit́ı logaritmického
zákona pro hvězdy s teplotou nižš́ı než 9000 K a použit́ı odmocninového zákona pro hvězdy tepleǰśı než
9000 K. V každém př́ıpadě jsou oba zákony přesněǰśı než prostý lineárńı zákon okrajového ztemněńı.
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Tabulka 7.3: Tabulka řešeńı TW Dra založená na pozorovaćıch datech z posledńı kam-
paně. Hvězdičkou jsou označeny zafixované hodnoty.

obor FOTEL PHOEBE
obor se 3. světlem mód 2 (oddělené) mód 5 (algolidy)

perioda [d] 2.80683211 (konst.)
T0 53558.91894(4) 53558.92013(25) 53558.91879(6)
r1 0.2166(5) 0.2141(26) 0.2109(21)
r1,pole 0.2151 0.2127(26) 0.2096(20)
r1,point 0.2180 0.2157(27) 0.2124(22)
r1,side 0.2166 0.2142(26) 0.2110(21)
r1,back 0.2153(27) 0.2120(21)
r2 0.3144(3) 0.3025(32) 0.3013
r2,pole 0.2918 0.2839(24) 0.2830*
r2,point 0.3529 0.4077*
r2,side 0.3077 0.2961(29) 0.2950*
r2,back 0.3294(45) 0.3277*
i[◦] 86.57(6) 87.30(7) 87.13(3)
a [R�] 12.084 12.012(9) 12.0124(3)
M1 [M�] 2.14 2.112(53) 2.112(53)
M2 [M�] 0.87 0.850(21) 0.850(21)
q 0.402 0.4026* 0.4026*
γ [km/s] -0.7116 -0.713* -0.713*
Ω1 5.095(63) 5.166(15)
Ω2 2.679(3) 2.680*
log g1 3.940 3.960
log g2 3.240 3.240
T1[K] 8180* 8180*
T2[K] 4437(15) 4407(23)
Mbol,1[mag] 1.260 1.260
Mbol,2[mag] 3.120 3.160
L1/L, L2/L U 0.8796 0.0603 0.8777(4) 0.0325 0.8756(42) 0.0299

B 0.8603 0.0640 0.8538(6) 0.0613 0.8530(30) 0.0576
V 0.8012 0.1296 0.7963(1) 0.1070 0.7960(23) 0.1020
R 0.7454 0.1361 0.7337(4) 0.1593 0.7341(11) 0.1539
I 0.6850 0.2502 0.6766(12) 0.2209 0.6764(2) 0.2155

L3/L U 0.0601 0.0898(17) 0.0945(58)
B 0.0757 0.0849(26) 0.0895(47)
V 0.0692 0.0968(25) 0.1020(47)
R 0.1185 0.1070(36) 0.1120(37)
I 0.0648 0.1025(50) 0.1081(27)

x1, y1 U 0.540 0.715 0.260 0.709 0.260
B 0.613 0.814 0.333 0.810 0.339
V 0.509 0.704 0.290 0.699 0.292
R 0.399 0.577 0.248 0.572 0.248
I 0.300 0.462 0.223 0.458 0.222

x2, y2 U 1.131 0.816 -0.394 0.813 -0.402
B 0.990 0.848 -0.176 0.847 -0.186
V 0.834 0.812 -0.001 0.812 -0.008
R 0.684 0.739 0.108 0.741 0.104
I 0.549 0.643 0.158 0.645 0.156

Σ(O-C) U 0.0249 0.0185 0.0213
B 0.0140 0.0102 0.0099
V 0.0149 0.0125 0.0124
R 0.0138 0.0122 0.0109
I 0.0117 0.0102 0.0107

Σ(O-C) RV 0.8284 1.7189 1.7181
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Obrázek 7.7: Model základńı dvojice složek TW Dra. Zobrazen je ve fáźıch 0.25 a 0.50
v pr̊umětu do roviny xy. Souřadnice jsou ve zlomćıch velké poloosy trajektorie a. Výstup
z programu PHOEBE.
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Obrázek 7.8: Světelné křivky z Baglowových pozorováńı (1952)- řešeńı z PHOEBE.

Řešeńı źıskaná ve PHOEBE se přitom nijak výrazně neodlǐsuj́ı od řešeńı źıskaného po-
moćı programu FOTEL. I přesto, že FOTEL voĺı pro popis tvar̊u složek tř́ıosé elipsoidy,
zat́ımco PHOEBE vycháźı z Rocheovského modelu, rozd́ıly nepřesahuj́ı 3 % hodnot
u odpov́ıdaj́ıćıch si rozměr̊u složek. Sklon oběžné trajektorie se lǐśı o přibližně 0.5◦.
V obou př́ıpadech źıskáváme lepš́ı řešeńı, pokud povoĺıme nenulové hodnoty třet́ıho
světla. Třet́ı světlo je zde vyjádřeno jako relativńı část celkové sv́ıtivosti soustavy.

K porovnáńı r̊uzných metod a programů se nejlépe hod́ı data z práce Baglow (1952),
která byla zpracována v minulosti několika r̊uznými programy a metodami (viz tabulka
7.4). Baglow sám pozorováńı zpracoval klasickou Russellovou metodou s využit́ım tabu-
lek Ceseviče (1939; 1940), Irwina (1947) a Kopalových korekčńıch člen̊u (Kopal, 1950).
Bolokadze (1956) použil Russellovu metodu v Kratově modifikaci (Krat, 1939), kde
jedna složka má tvar koule a druhá elipsoidu. Na podobném předpokladu je založena
Horákova metoda (Horák, 1966), kterou autor použil na Baglowova data. Al-Naimiy
& Al-Sikab (1984) využili Kopalovu metodu a Giuricin et al. (1980) program WINK.
Ti také jako jedińı ze jmenovaných řešili teploty složek dvojhvězdy. Hodnoty teplot
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Obrázek 7.9: Řešeńı z PHOEBE - světelné křivky v barvách UBVRI (odshora zleva)
a křivky radiálńıch rychlost́ı (vpravo dole).
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převzali z tehdeǰśı spektrálńı klasifikace A6+K2, přičemž teplotu T1 = 8000 K zafixovali
a teplotu T2 vzali jako výchoźı pro modelováńı. My jsme použili Baglowova data jak
v programu FOTEL, tak ve PHOEBE. Řešeńı ve PHOEBE ale bohužel můžeme brát
jen jako přibližný odhad, protože p̊uvodńı měřeńı jsou prováděna v nestandardńıch
filtrech (437 a 510 nm), s nimiž si zat́ım PHOEBE neporad́ı. Můžeme tedy využ́ıt jen
bĺızkých standardńıch filtr̊u, konkrétně jsme využili filtry b (467 nm) a y (547 nm).
Všechna řešeńı jsou uvedena v tabulce 7.4. Zjǐstěné rozd́ıly nejsou zásadńı. V př́ıpadě
rozměr̊u složek soustavy je nejvýrazněǰśı rozd́ıl u modelu z programu WINK, kde poměr
velikost́ı složek k dosahuje jen 85 % ve srovnáńı s výsledkem z FOTELu, respektive
83 % s PHOEBE. Samotné rozměry se v́ıce lǐśı u sekundárńı složky zřejmě v d̊usledku
asférického tvaru hvězdy. Ve sklonu trajektorie představuj́ı odchylky 5 %. Stále je však
i pro nejmenš́ı sklon zachována podmı́nka, že se jedná o totálńı zákryty. Největš́ı rozd́ıly
nalezneme u sv́ıtivost́ı. Zde je ovšem třeba vźıt v úvahu, že uvedené modely použ́ıvaj́ı
určité zjednodušeńı pro popis vyzařováńı a nav́ıc někde neńı vzato v úvahu třet́ı světlo
v soustavě. Teploty složek nebyly ve všech př́ıpadech určovány. Naše výchoźı teplota
primárńı složky byla zvolena o 180 K větš́ı než udávaj́ı Giuricin et al. (1980). Nicméně
teplota sekundárńı složky se lǐśı o 580, resp. 600 K. Zaj́ımavé je, že námi stanovená
teplota sekundárńı složky je o 270 K vyšš́ı než vyplývá z měřeńı poř́ızených o v́ıce než p̊ul
stolet́ı později. Tento rozd́ıl je možné vysvětlit i vlivem okolohvězdného materiálu, který
může v určitých obdob́ıch část systému efektivně clonit. Srovnávaćı test použitých metod
dopadl tedy celkem dobře. Zásadńı změnou je však př́ıstup v řešeńı. Dř́ıve se prováděla
d̊ukladná rektifikace světelné křivky a následně prob́ıhalo řešeńı v každé barvě zvlášt’.
Nyńı se zpravidla provád́ı simultánńı řešeńı pro světelné křivky všech barev i křivky
radiálńıch rychlost́ı najednou. Do budoucna by si větš́ı pozornost zasloužil y chyby
určeńı jednotlivých parametr̊u. V řadě př́ıpad̊u se zdá, že chyby jsou podhodnocené
a jedná se sṕı̌se o interńı chyby použitých výpočetńıch metod než reálné nejistoty určeńı
daných parametr̊u.
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rá

r 1
0
.2

1
1
8
(1

0
)

0
.2

0
0

0
.2

2
1

0
.2

0
9
8
(5

)
0
.2

1
0
7
(5

)
0
.2

2
5
(1

)
0
.2

1
8
(1

)
0
.1

9
7
(1

)
0
.1

9
4
(1

)
0
.2

1
5
(3

)
0
.2

1
3
(4

)
r 2

0
.3

0
6
4
(2

)
0
.3

3
0

0
.3

4
4

0
.3

1
5
(1

)
0
.3

0
7
(1

)
0
.3

3
9

b
0
.3

3
4

b
0
.3

1
5
(2

)
0
.3

0
4

a
a 1

0
.1

9
9
(1

)
0
.1

9
6
(1

)
0
.2

1
6

0
.2

1
5

ba 1
0
.1

9
8
(1

)
0
.1

9
5
(1

)
0
.2

1
5

0
.2

1
3

ca 1
0
.1

9
7
(1

)
0
.1

9
4
(1

)
0
.2

1
3

0
.2

1
2

a
a 2

0
.3

3
7
5
(5

0
)

0
.3

5
7
2
(5

0
)

0
.3

9
4
(5

)
0
.3

8
7
(6

)
0
.3

5
3

0
.4

0
8

ba 2
0
.2

9
9
1
(5

)
0
.2

9
6
9
(5

)
0
.3

3
8
(3

)
0
.3

3
4
(3

)
0
.3

0
8

0
.2

9
6

ca 2
0
.2

9
0
9
(5

)
0
.2

9
5
3
(5

)
0
.3

1
0
(2

)
0
.3

0
7
(2

)
0
.2

9
2

0
.2

8
3

i[
◦ ]

8
5
.6

(2
)b

8
3
.9

8
3
.5

8
8
6
.0

3
(5

)
8
6
.3

6
(5

)
8
4
.8

(5
)

8
6
.0

(5
)

8
5
.2

(4
)

8
5
.6

(5
)

8
6
.5

(3
)

8
8
.1

(5
)

k
=

r 1
/
r 2

0
.6

9
1

b
0
.6

0
8

0
.6

4
2

0
.6

8
0

b
0
.6

6
8

b
0
.7

1
4

b
0
.7

1
0

b
0
.5

8
1

b
0
.5

8
0

b
0
.6

8
3

b
0
.7

0
0

b

L
1

0
.8

1
0

0
.7

5
5

0
.8

8
7
3

0
.8

2
5
0

0
.7

7
8
2

0
.8

4
7
5

0
.6

4
4

0
.6

4
0

0
.7

9
8
3

0
.8

5
6
6

0
.8

5
0
2

0
.8

9
3
9

L
2

0
.1

9
0

0
.2

4
5

0
.1

1
2
7

0
.1

7
5
0

0
.1

6
8
7

0
.1

0
9
4

0
.3

5
6

0
.3

6
0

0
.1

2
8
3

0
.1

0
2
4

0
.1

4
9
8

0
.1

0
6
1

l 3
0
.0

5
3
1

0
.0

4
3
1

1
1
.1

(1
.5

)%
8
.8

(1
.6

)
%

0
.0

7
3
4

0
.0

4
1
0

7
.5

(2
)

%
5
.0

(2
)

%
T
1

[K
]

8
0
0
0

8
0
0
0

8
1
8
0

T
2

[K
]

5
2
6
0
(3

0
)

5
2
8
0
(3

0
)

4
6
7
6
(2

0
)

x
1

0
.1

1
(1

2
)

0
.2

7
(1

1
)

0
.6

2
(1

)
0
.3

7
(1

)
0
.5

2
0
.5

7
0
.5

6
0
.6

9
0
.6

0
.6

0
.6

9
8

0
.2

9
0

x
2

0
.8

3
0
.9

0
0
.7

2
0
.8

8
0
.9

0
.9

0
.7

9
6

0
.3

3
1

P
o
zn

á
m

ka
k

ta
b
u
lc

e:
a

R
o
zm

ěr
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8 Závěr

Prvńı kompilačńı část práce představuje přehled 25 metod a programů použ́ıvaných
při řešeńı světelné křivky zákrytových dvojhvězd. Podařilo se zde shromáždit informace
o prvńıch metodách stejně jako programech, které teprve vznikaj́ı. Dokumentace k nim
bývaj́ı ale neúplné a nejsou vždy snadno dostupné. Pro řešeńı světelné křivky, př́ıpadně
i křivky radiálńıch rychlost́ı je v současnosti dostatek nástroj̊u. Jednotlivé programy
se ale výrazně lǐśı svou vybavenost́ı, vztahem k uživatel̊um – at’ již př́ımo při už́ıváńı
programu nebo (ne)existenćı materiál̊u jako manuál, popis programu a popis matemat-
ických postup̊u a metod a fyzikálńıch zákon̊u použ́ıvaných v programech.

Nejv́ıce možnost́ı pro uživatele skýtá program PHOEBE. Je založen na kódu WD,
který sám o sobě poskytuje mnoho nejr̊uzněǰśıch možnost́ı a umožňuje zabývat se
i jemnými detaily v široké škále zákrytových systémů. Oproti WD je rozš́ı̌ren o daľśı
možnosti, např́ıklad varianty hledáńı nejlepš́ıho řešeńı. Silnou stránkou je přehlednost
programu a velmi dobré grafické rozhrańı. Velmi významná je i př́ıtomnost popisu pro-
gramu, jeho vlastnost́ı i použité fyziky. Slabou stránkou je zat́ım manuál k programu,
ale vzhledem k tomu, že v současné době prob́ıhá odlad’ováńı daľśı kvalitativně vyšš́ı
verze, doufejme, že př́ıslušný manuál bude následovat. Samotný program WD je velmi
rozš́ı̌rený, existuje k němu velké množstv́ı r̊uzných doplňk̊u a vylepšeńı. Ne všechny ale
s autorizaćı p̊uvodńıch autor̊u. Nicméně budoucnost zřejmě patř́ı těm verźım, které maj́ı
grafické rozhrańı a jsou již uživatelsky př́ıjemněǰśı, jako právě PHOEBE.

Zaj́ımavé možnosti skýtá program FOTEL, který umı́ současně zpracovávat r̊uzné
typy dat - kromě obvyklé fotometrie a radiálńıch rychlost́ı i astrometrická data a his-
torické okamžiky minim jasnosti. Na druhé straně použ́ıvá řadu zjednodušeńı, takže je
vhodný zejména pro nalezeńı globálńıch charakteristik hvězdného systému. Bohužel pro-
gram je provozován pouze v textovém režimu bez jakéhokoli grafického výstupu a patř́ı
mezi uživatelsky náročné. Nav́ıc neńı vybaven podrobným manuálem a popis programu
neńı vždy dostatečně detailńı. Mezi uživatelsky př́ıjemné programy s řadou zaj́ımavých
funkćı patř́ı Nightfall, který je vybaven pěkným grafickým rozhrańım i dostatečně po-
drobným manuálem. Nejlepš́ım programem z hlediska pomoci zejména zač́ınaj́ıćım zá-
jemc̊um o zákrytové dvojhvězdy je jediný komerčńı produkt – program Binary Maker.
Manuál je opravdu velmi detailńı s konkrétńımi radami, jak postupovat. Uživatel má
k dispozici i velké množstv́ı reálných př́ıklad̊u. Nevýhodou je, že program neobsahuje
žádný algoritmus pro hledáńı optimálńıch parametr̊u studované soustavy. Lze jej však
doporučit pro prvńı seznámeńı s problematikou a pro výuku student̊u.

V práci jsme využ́ıvali zejména programy FOTEL a PHOEBE, proto si ještě porovne-
jme a připomeňme jejich výhody a nevýhody v krátkém přehledu. Některá z uvedených
hodnoceńı jsou samozřejmě subjektivńı a vycháźı z konkrétńı situace autora, např́ıklad
hlubš́ı či mı́rné znalosti použitého operačńıho systému a podobně.

Výstupem práce je i www stránka http://astro.physics.muni.cz/models, kde je
možné naj́ıt ke stažeńı vlastńı programy, jejich popis, př́ıpadně jejich zdrojové kódy či
manuály. Pokud existuje vlastńı webová stránka programu, je samozřejmě k dispozici
i odkaz na tuto www stránku.

Druhá část práce je aplikačńı. Z osmi vytipovaných zákrytových soustav byla vybrána
TW Dra, která měla p̊uvodně posloužit pouze jako prostředek ke vzájemnému porovnáńı
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Tabulka 8.1: Srovnáńı vlastnost́ı FOTELu a PHOEBE

FOTEL PHOEBE
instalace bezproblémová problémy s verźı 0.30
uživatelsky př́ıjemný ne ano
grafické rozhrańı ne ano
manuál nedostatečný nedostatečný
stabilita programu ano ano pro verzi 0.29, ne pro 0.30
popis použitých metod a fyzikálńıho př́ıstupu ano ano
metoda minimalizace (hledáńı nejlepš́ıho řešeńı) jen Simplex v́ıce metod (DC, NMS, MMS,...)
složitěǰśı model pro okrajové ztemněńı ne (pouze lineárńı) ano
využit́ı křivek radiálńıch rychlost́ı ano ano
využit́ı astrometrických dat ano ne
využit́ı okamžik̊u minim jasnosti ano ne
využit́ı spekter ne ano (připravuje se)
řešeńı světelné křivky v libovolných filtrech ano ne
řešeńı skvrn ne ano
řešeńı disk̊u ne ne (výhledově)

několika zvolených programů pro řešeńı světelných křivek. Studium tohoto unikátńıho
systému však přineslo v́ıce než se p̊uvodně očekávalo. Jedná se o polodotykovou dvo-
jhvězdu s přenosem hmoty, pulsacemi jedné složky a změnami oběžné periody. Původńı
pár má zřejmě nav́ıc daľśı dva společńıky. Vzhledem ke zjǐstěným skutečnostem a po-
tvrzeńı aktivity v systému jde o soustavu, která si i do budoucna vyžaduje zvláštńı
pozornost.

Velké množstv́ı historických a nových fotometrických dat spolu s novými spektrosko-
pickými pozorováńımi umožnilo aktuálńı analýzu systému. Detailńı popis změn periody
ve dvou úsećıch 1858–1942 a 1942–2008 umožňuje nejen spoč́ıtat hodnotu periody pro
libovolný okamžik v intervalu 1858–2008 (vztahy 4.6 4.15), ale také předpovědět změny
periody v nejbližš́ıch letech. K největš́ı změně periody došlo zřejmě v d̊usledku přenosu
hmoty mezi složkami s rychlost́ı přenosu až 4 · 10−7 M�/rok kolem roku 1942. Následné
oscilačńı změny připisujeme změně kvadrupólového momentu v d̊usledku aktivity mag-
netického pole. Menš́ı pravidelné změny jsou pak zp̊usobeny př́ıtomnost́ı třet́ıho tělesa.
Jeho oběžná doba kolem zákrytového páru byla dvěma zp̊usoby určena na 6.5 roku.
Hmotnost byla odhadnuta na alespoň 0.3 M�. Za předpokladu, že jde o hvězdu hlavńı
posloupnosti je jej́ı př́ıspěvek k celkové jasnosti dvojhvězdy zanedbatelný (ve V jen
0.0003 mag) a nelze ji tedy detekovat fotometricky.

Výše uvedená studie změn periody vycházela z analýzy 561 publikovaných a nových
okamžik̊u minim jasnosti, respektive hodnot O–C. Váhy jednotlivých pozorováńı, re-
spektive skupin pozorováńı nebyly uvažovány dle běžně použ́ıvaného schématu (vizuálńı
1, CCD/pep 10, př́ıpadně 20), ale byly určeny iterativně výpočtem vždy pro zvolený
model. Tak bylo možné studovat i výrazné rozd́ıly v kvalitě pozorováńı, které by tradičńım
zp̊usobem zpracováńı z̊ustaly neodhaleny. Źıskané váhy se od běžně použ́ıvaných lǐsily
i několikanásobně.

V práci byla zkompletována všechna dostupná fotometrická měřeńı (Baglow, 1952;
Walter, 1978a; Papoušek et al., 1984) a prezentovány výsledky pozorováńı v rámci
posledńı kampaně včetně téměř 50 000 vlastńıch měřeńı. Z moderńıch dat poř́ızených
po posledńı velké změně periody byly metodou hlavńıch komponent odvozeny světelné
elementy

Pri.Min. = HJD 2453558.91888 + 2.80683211 d.
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Ty pak sloužily v daľśı práci jako základ pro konstrukci všech fázových diagramů.
Srovnáńı světelných křivek (historických a současných) potvrdilo projevy aktivity v sys-
tému. Byly zaznamenány poklesy jasnosti i zjasněńı podobné dř́ıve publikovaným úka-
z̊um, které přetrvávaj́ı na světelné křivce po dobu alespoň několika orbitálńıch cykl̊u.
Po odečteńı orbitálńıho vlivu byla prokázána i př́ıtomnost kvaziperiodických oscilaćı
na světelné křivce. Primárńı složka zřejmě pulzuje jako hvězda typu δ Scuti. Je zde
př́ıtomno v́ıce pulzačńı period, docháźı k ráz̊um, kdy se výsledné oscilace zvýrazńı nebo
naopak zcela utlumı́. Tyto projevy, patrné ve fotometrických datech, byly následně
potvrzeny i předběžnými rozbory kvalitńıch spektroskopických pozorováńı (Mkrtichian
& Lehmann, 2007). Důkladný pr̊uzkum těchto v́ıcemodálńıch pulzaćı proběhne během
rozsáhlé pozorovaćı kampaně v pr̊uběhu roku 2008. Nalezená perioda pulzaćı 0.0501(13)
v datech Papouška, tremka a vetešńıka (1984) 0.0519(5) z vlastńıch měřeńı je ve velmi
dobré shodě s publikovanými hodnotami 0.0556 (Kusakin et al., 2001) a 0.053 d (Kim et
al., 2003). Amplituda je sice u našich měřeńı vyšš́ı, ale podobné chováńı, kdy se měnila
amplituda pozorovaných oscilaćı, bylo potvrzeno např́ıklad u RZ Cas (Rodŕıguez, 2004;
Mkrtichian et al., 2008) a je v souladu s představou projev̊u aktivity hvězdy typu δ Scuti.
Pulzace mohou ve svém d̊usledku dodávat na světelnou křivku dodatečný šum s ampli-
tudou řádově setiny magnitudy.

Pro zjǐstěńı korektńıho poměru hmot q a radiálńıch rychlost́ı byla použita sada 37
nových spektrogramů. K určeńı radiálńıch rychlost́ı bylo využito tř́ı postup̊u. Program
SPEFO umožnil při ručńım měřeńı vybraných čar spolehlivé určeńı radiálńıch rychlost́ı
pro primárńı složku. Čáry sekundárńı složky byly blendované, slabé a tak obt́ıžně de-
tekovatelné. Metoda kros-korelace dávala spolehlivé výsledky pro obě složky s výjimkou
malých oblast́ı kolem fáźı 0.0 a 0.5. Posledńı metodou bylo rozmotáváńı spekter pomoćı
programu KOREL. Prvotńı výsledky vedly k dvěma nejlepš́ım řešeńım (pro q = 0.40
a q = 0.46). Druhá hodnota odpov́ıdala dř́ıve publikovaným hodnotám (např. Popper,
1989). Pro určeńı opravdu globálńıho minima v parametrickém prostoru řešeńı byly
v KORELu spočteny 4 śıtě hodnot pro volené parametry K1, q a r̊uzné citlivosti. Ne-
jlepš́ı řešeńı bylo źıskáno pro q = 0.405. Tato hodnota je ve velmi dobré shodě s výsledky
Mkrtichiana a Lehmanna (2007) a pro daľśı byla zafixována, př́ıpadně použita jako
výchoźı. KOREL posloužil také k prokázáńı př́ıtomnosti cirkumstelárńı látky, která se
zřetelně projevuje př́ıtomnost́ı emisńı složky v profilu čáry Hα. Tento výsledek odpov́ıdá
předběžným 3D simulaćım Mkrtichiana a Nazarenka (viz obr. 7.5) i našim očekáváńım
vzhledem k př́ıtomnosti třet́ıho světla v soustavě.

TW Dra je složkou A vizuálńı dvojhvězdy. Složka B je vzdálena jen 3” od TW Dra.
Prakticky všechna provedená fotometrická pozorováńı obsahuj́ı i světlo této složky. Aby-
chom mohli odeč́ıst př́ıspěvek této hvězdy k jasnosti TW Dra, určili jsme ze dvou
spekter pomoćı ekvivalentńıch š́ı̌rek vybraných čar spektrálńı typ složky ADS9706B na
G0V. Takový výsledek podporuje Chamblisovu domněnku (1992), že složka B vizuálńı
dvojhvězdy je ve skutečnosti fyzickým členem systému, což by znamenalo, že se jedná
o čtyřhvězdu v konfiguraci ((1+1)+1)+1. K definitivńımu potvrzeńı je však předevš́ım
nutné źıskat kvalitněǰśı spektra složky B a přesněji určit jej́ı spektrálńı typ. Samotná
astrometrická měřeńı bohužel nepřinesla žádné hmatatelné výsledky. Źıskané hodnoty
neumožňuj́ı spoč́ıtat trajektorii souputńıka.

Řešeńı světelné křivky byly provedeno pomoćı programů FOTEL a PHOEBE. Všech-
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Obrázek 8.1: Srovnáńı hodnot poloměr̊u Ri, hmotnost́ı Mi, sv́ıtivost́ı Li a teplot Ti

vybraných algolid dle Hilditch (2001). Primárńı složky jsou zobrazeny plnými kolečky,
sekundárńı prázdnými kolečky jak v grafu závisloti hmotnost-poloměr (vpravo, tak v HR
diagramu (vpravo) spolu s čarou vyznačuj́ıćı ZAMS. Hvězdička označuje polohu složek
TW Dra.

na známá fotometrická data byla nejprve zpracována ve FOTELu. Pomoćı PHOEBE
proběhlo už jen zpracováńı nejstarš́ıch dat z Baglow (1952), nebot’ pro ně byla v liter-
atuře nejv́ıce řešeńı s využit́ım rozd́ılných programů. Publikovaná i nová řešeńı těchto dat
jsou uvedena v tabulce 7.4. Novým zpracováńım historických pozorováńı byly źıskány
parametry systému v souladu s publikovanými výsledky. Je třeba však upozornit, že
největš́ı odchylky dává program WINK pro rozměry složek a Kratova metoda pro sklon
oběžné trajektorie. Nově poř́ızená data byla zpracována pomoćı programů FOTEL
a PHOEBE. Rozd́ıly v hodnotách výsledných parametr̊u zde byly menš́ı ve srovnáńı
s Baglowovými daty a r̊uznými programy či metodami (viz tabulka 7.3). Rozd́ıly určených
parametr̊u sice přesahuj́ı chybové intervaly, ale je třeba připomenout, že i odpov́ıdaj́ıćı
si parametry mohou být definovány r̊uznými zp̊usoby a uváděné chyby jsou sṕı̌se in-
terńımi chybami matematické metody než skutečným odhadem nejistoty řešeńı. Řešeńı
z FOTELu i PHOEBE lze považovat za kvalitativně stejná řešeńı. Oba programy pro-
gramy se ukázaly jako opravdu mocné nástroje pro řešeńı světelných křivek a křivek
radiálńıch rychlost́ı, př́ıpadně s využit́ım daľśıch dat. Jejich daľśı vývoj, jak po stránce
fyzikálńıho a výpočetńıho obsahu, tak i po stránce uživatelského komfortu a podklad̊u
pro běžné už́ıváńı, je velice žádoućı.

TW Dra se ukázal jako zcela unikátńı a nadmı́ru zaj́ımavý systém, k němuž lze
jen obt́ıžně hledat podobné soustavy. Svými parametry jsou j́ı nejbĺıže hvězdy AS Eri,
RY Gem či TZ Eri. U AS Eri i TZ Eri byly již také detekovány pulzace primárńı složky.
V literatuře lze naj́ıt několik katalog̊u s parametry zákrytových dvojhvězd (např́ıklad
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Tabulka 8.2: Srovnáńı TW Dra s podobnými soustavami

P [d] M1 M2 R1 R2 log L1 log L2 logT1 logT2 Zdroj Poznámka
KO Aql 2.864 2.53 0.55 1.74 3.34 1.41 0.56 3.996 3.646 5
S Cnc 9.485 2.51 0.23 2.15 5.25 1.58 1.05 3.99 3.665 2
RZ Cas 1.195 2.21 0.73 1.67 1.94 1.12 0.19 3.934 3.67 2 pulzace
TV Cas 1.813 3.29 1.53 3.15 3.29 2.03 0.86 4.02 3.72 2
U CrB 3.452 4.98 1.46 2.73 4.94 2.51 1.43 4.170 3.767 2
TW Dra 2.807 2.11 0.85 2.57 3.66 0.99 0.11 3.91 3.64 1 pulzace
AI Dra 1.199 2.86 1.26 2.12 2.36 1.62 0.70 4.01 3.75 3
S Equ 3.436 3.24 0.42 2.74 3.24 2.02 0.86 4.049 3.72 5
TZ Eri 2.606 1.97 0.37 1.69 2.60 3.89 3.66 6 pulzace
AF Gem 1.244 3.37 1.155 2.61 2.32 1.78 0.75 4.00 3.77 2
TT Hya 6.953 2.63 0.59 1.95 5.87 1.50 1.20 3.99 3.68 2
BP Mus 3.320 2.40 0.68 2.64 3.76 3.96 3.71 4
AT Peg 1.146 2.22 1.05 1.86 2.15 1.19 0.38 3.924 3.69 2
HU Tau 2.056 4.43 1.14 2.57 3.21 2.09 0.92 4.08 3.74 2
TX UMa 3.063 4.76 1.18 2.83 4.24 2.30 1.17 4.11 3.74 2

Literatura: 1 - tato práce; 2 - Maxted & Hilditch (1996); 3 - Lázaro et al. (2004); 4 - Carrier et al (2003); 5 - Soydugan
et al. (2007); 6 - Barblan (1998).

Malkov et al., 2006, Surkova & Svechnikov, 2004). Jen velmi málo polodotykových sou-
stav však má určeny absolutńı hodnoty parametr̊u s dostatečnou přesnost́ı na základě
souběžného řešeńı světelné křivky a křivky radiálńıch rychlost́ı. Maxted & Hilditch
(1996) udávaj́ı jen 9 takových soustav. My jsme jejich seznam rozš́ı̌rili o parametry
několika nověji publikovaných soustav (viz tabulka 8.2). Hodnoty parametr̊u jsme pak
vynesli do grafu hmotnost-poloměr a do HR diagramu (viz obrázek 8.1). Do obou dia-
gramů byla zakreslena i ZAMS dle Claret & Giménez (1992). Současné primárńı složky,
které źıskávaj́ı materiál od souputńıka, se projevuj́ı jako normálńı hvězdy hlavńı posloup-
nosti, zat́ımco sekundárńı složky jsou ve srovnáńı se stejně hmotnými hvězdami hlavńı
posloupnosti větš́ı a zářivěǰśı. Zjǐstěné parametry TW Dra jsou v souladu s parametry
ostatńıch hvězd v našem výběru.

Práce poukázala na složitost daného tématu. I když výzkum zákrytových dvojhvězd
patř́ı dnes již ke ”klasickým” discipĺınám astrofyziky, rozhodně to neńı uzavřená kapi-
tola př́ıslušej́ıćı jen na stránky učebnic historických přehled̊u. Výzkum zde i dnes posky-
tuje zcela zásadńı informace, které ovlivňuj́ı celou astrofyziku. Vždyt’ právě zákrytové
dvojhvězdy poskytuj́ı nejpřesněǰśı informace o základńıch parametrech hvězd, jejich
rozměrech a hmotnostech, což umožňuje testovat naše znalosti o stavbě hvězd, fyzikálńıch
procesech v jejich nitru nebo ověřovat modely jejich vývoje. V posledńıch letech se
stále v́ıce zákrytové dvojhvězdy použ́ıvaj́ı také pro nezávislé stanovováńı vzdálenost́ı ve
vesmı́ru. Proto všechno je nezbytné věnovat velkou pozornost metodám a prostředk̊um,
které nám pomohou źıskat o nich co nejv́ıce přesných informaćı. Možné perspektivy
daľśıho vývoje ukázal počátkem roku 2008 i jeden z pr̊ukopńık̊u tohoto oboru Robert
E. Wilson (2008).

Dizertačńı práce ukázala možnosti, výhody a nevýhody r̊uzných př́ıstup̊u a programů
použ́ıvaných ve fotometrickém výzkumu zákrytových dvojhvězd. Na jedné straně je za-
vršeńım určité práce, na druhé straně však představuje jen začátek daľśıch aktivit. Je
zřejmé, že vyv́ıjet zcela nový program na řešeńı světelných křivek a křivek radiálńıch
rychlost́ı, by nebylo účelné. Výhodněǰśı je předat źıskané zkušenosti autor̊um, zejména
v práci použitých programů, a pomoci tak v jejich daľśım vývoji, př́ıpadně se př́ımo
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do jejich vývoje zapojit. I na počátku 21. stolet́ı je stále velký nedostatek dostatečně
kvalitńıch pozorováńı a z nich odvozených přesných parametr̊u dvojhvězdných soustav.
Základem daľśı práce bude aplikace nabytých poznatk̊u při výuce, při źıskáváńı nových
základńıch dat – parametr̊u dvojhvězd a jejich studium z hlediska teorie hvězdného
vývoje a stavby hvězd samozřejmě s přihlédnut́ım ke zvláštnostem světa dvojhvězd.
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Lazzarino, O., 1913, Osserv. Astron. Capodimonte Napoli Contrib. Astron. 1, 7
Lee, J. W., Kim, C.-H., Koch, R. H., 2007, MNRAS 379, 1665
Lehmann, H, 2007, osobńı sděleńı
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Mikulášek, Z., Zejda, M., Pejcha, O., 2006, OEJV 23, 49
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9 Př́ıloha

Tabulka 9.1: Seznam okamžik̊u minim jasnosti TW Dra v letech 1858–2007,
v podobě připravené pro online publikaci.

HJDmin N Min Type Observer(s) Source
2399833.429 : p vis Schöenfeld E. AN 187,11 (1911)
2404663.296 :: p vis Dembowski E. AN 217,461 (1923)
2414396.386 :: p plate Blažko S.N. AN 187,42 (1911)
2414738.870 :: p plate Cannonová A.J. HC 159 (1917)
2415145.704 :: p plate Cannon A.J. HC 159 (1917)
2417065.362 :: p plate Blažko S. AN 187,42 (1911)
2417999.891 :: p plate Cannon A.J. HC 159 (1917)
2418381.600 : p plate Cannon A.J. HC 159 (1917)
2418406.841 : p plate Cannon A.J. HC 159 (1917)
2418906.451 p vis Blažko S.N. AN 187,42 (1911)
2418906.453 p vis Graff K. AN 218,25 (1923)
2418951.359 p vis Hartwig E. AN 187,11 (1911)
2418968.196 p vis Hartwig E. AN 187,11 (1911)
2418982.229 p vis Hartwig E. AN 187,11 (1911)
2419077.660 p vis Nijland A. A. AN 244,240 (1932)
2419094.485 p vis Nijland A. A. AN 244,240 (1932)
2419097.291 p vis Nijland A. A. AN 244,240 (1932)
2419125.361 p vis Nijland A. A. AN 244,240 (1932)
2419153.423 p vis Nijland A. A. AN 244,240 (1932)
2419164.639 p vis Nijland A. A. AN 244,240 (1932)
2419195.535 p vis Nijland A. A. AN 244,240 (1932)
2419223.570 : p vis Nijland A. A. AN 244,240 (1932)
2419237.619 p vis Nijland A. A. AN 244,240 (1932)
2419240.458 :: p vis Nijland A. A. AN 244,240 (1932)
2419254.454 p vis Nijland A. A. AN 244,240 (1932)
2419327.427 p vis Nijland A. A. AN 244,240 (1932)
2419327.4347 p vis Lehnert R. AN 192,201 (1912)
2419338.658 p vis Nijland A. A. AN 244,240 (1932)
2419361.105 p vis Gadomski J. Warschau Publ. 8,54 (1933)
2419386.380 p vis Nijland A. A. AN 244,240 (1932)
2419428.464 p vis Nijland A. A. AN 244,240 (1932)
2419442.501 p vis Nijland A. A. AN 244,240 (1932)
2419518.279 p vis Nijland A. A. AN 244,240 (1932)
2419543.543 p vis Nijland A. A. AN 244,240 (1932)
2419546.348 p vis Nijland A. A. AN 244,240 (1932)
2419560.390 p vis Nijland A. A. AN 244,240 (1932)
2419616.499 p vis Nijland A. A. AN 244,240 (1932)
2419658.599 p vis Nijland A. A. AN 244,240 (1932)
2419661.412 p vis Nijland A. A. AN 244,240 (1932)
2419669.8369 p vis Lazzarino O. Napoli-Cap.Contr. 7,45 (1944)
2419672.638 p vis Nijland A. A. AN 244,240 (1932)
2419675.4458 p vis Lehnert R. AN 194,165 (1913)
2419804.558 p vis Nijland A. A. AN 244,240 (1932)
2419807.351 p pg Graff K. AN 218,25 (1923)
2419807.354 p vis Nijland A. A. AN 244,240 (1932)
2419818.583 p vis Nijland A. A. AN 244,240 (1932)
2419821.384 p vis Bottlinger K. F. AN 218,25 (1923)
2419821.388 p vis Graff K. AN 218,25 (1923)
2419821.391 p vis Nijland A. A. AN 244,240 (1932)
2419824.190 p vis Graff K. AN 218,25 (1923)
2419852.247 p vis Nijland A. A. AN 244,240 (1932)
2419863.481 p vis Graff K. AN 218,25 (1923)
2419866.274 : p vis Graff K. AN 218,25 (1923)
2419978.552 : p vis Graff K. AN 218,25 (1923)
2419978.5535 : p vis Lehnert R. AN 200,163 (1915)
2419995.404 p vis Nijland A. A. AN 244,240 (1932)
2420006.624 p vis Nijland A. A. AN 244,240 (1932)
2420009.424 p vis Graff K. AN 218,25 (1923)
2420020.672 : p vis Nijland A. A. AN 244,240 (1932)
2420023.458 p vis Nijland A. A. AN 244,240 (1932)
2420023.4604 p vis Lehnert R. AN 200,163 (1915)
2420023.464 p vis Hoffmeister C. AN 197,317 (1914)
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Tabulka 9.1: Continued.

HJDmin N Min Type Observer(s) Source
2420023.468 p vis Hartwig E. Bamb. Veröff. 1,453, 579 (1910)
2420026.282 p vis Nijland A. A. AN 244,240 (1932)
2420037.491 p vis Hoffmeister C. AN 197,317 (1914)
2420037.4979 : p vis Lehnert R. AN 200,163 (1915)
2420040.291 p vis Nijland A. A. AN 244,240 (1932)
2420040.301 p vis Hoffmeister C. AN 197,317 (1914)
2420040.310 p vis Graff K. AN 218,25 (1923)
2420054.335 p vis Nijland A. A. AN 244,241 (1932)
2420054.342 p vis Hoffmeister C. AN 197,317 (1914)
2420068.381 p vis Hoffmeister C. AN 197,317 (1914)
2420121.689 p vis Nijland A. A. AN 244,241 (1932)
2420130.099 p vis Nijland A. A. BAN 2,129 (1924)
2420138.526 p vis Nijland A. A. AN 244,241 (1932)
2420169.400 p vis Nijland A. A. AN 244,241 (1932)
2420169.401 p vis Graff K. AN 218,25 (1923)
2420214.319 p vis Graff K. AN 218,25 (1923)
2420239.576 p vis Nijland A. A. AN 244,241 (1932)
2420242.379 p vis Nijland A. A. AN 244,241 (1932)
2420256.413 p vis Nijland A. A. AN 244,241 (1932)
2420270.447 p vis Nijland A. A. AN 244,241 (1932)
2420357.433 p vis Nijland A. A. AN 244,241 (1932)
2420385.502 p vis Nijland A. A. AN 244,241 (1932)
2420458.485 p vis Nijland A. A. AN 244,241 (1932)
2420977.6908 p pg Baker R.H. Laws.Obs. 33 (1921);this paper1

2422608.321 p vis/pe Graff K. AN 218,25 (1923)
2422622.353 p pe Graff K. AN 218,25 (1923)
2422765.481 p vis Ellsworth J. Lyon Bull. 10, 34 (1928)
2422796.349 p vis Ellsworth J. Lyon Bull. 10, 34 (1928)
2422810.389 p vis Ellsworth J. Lyon Bull. 10, 34 (1928)
2422838.470 p vis Ellsworth J. Lyon Bull. 10, 34 (1928)
2422841.271 p vis Ellsworth J. Lyon Bull. 10, 34 (1928)
2422855.289 p vis Ellsworth J. Lyon Bull. 10, 34 (1928)
2422869.297 :: p vis Ellsworth J. Lyon Bull. 10, 34 (1928)
2422880.581 :: p vis Ellsworth J. Lyon Bull. 10, 34 (1928)
2422883.338 :: p vis Ellsworth J. Lyon Bull. 10, 34 (1928)
2422897.422 :: p vis Ellsworth J. Lyon Bull. 10, 34 (1928)
2422911.443 p vis Gadomski J. Warschau Publ. 8,54 (1933)
2422956.328 p vis Ellsworth J. Lyon Bull. 10, 34 (1928)
2422967.566 p pg Hellerich J. AN 217,461 (1923)
2423026.508 p vis Hellerich J. BZ 4,15 (1932)
2423203.317 p vis Ellsworth J. Lyon Bull. 10, 34 (1928)
2423273.489 p vis Gadomski J. Warschau Publ. 8,54 (1933)
2423287.505 p vis Ellsworth J. Lyon Bull. 10, 34 (1928)
2423318.410 : p vis Ellsworth J. Lyon Bull. 10, 34 (1928)
2423343.614 :: p vis Ellsworth J. Lyon Bull. 10, 34 (1928)
2423503.598 :: p vis Ellsworth J. Lyon Bull. 10, 34 (1928)
2423520.461 p vis Ellsworth J. Lyon Bull. 10, 34 (1928)
2423551.3423 p vis Gadomski J. Krakau Circ. 22,13 (1926)
2423711.321 p vis Beyer M. AN 234,87 (1929)
2423736.596 : p vis Gadomski J. Warschau Publ. 8,54 (1933)
2423815.171 p vis Ellsworth J. Lyon Bull. 10, 34 (1928)
2423854.460 p vis Beyer M. AN 234,87 (1929)
2423854.488 :: p vis Ellsworth J. Lyon Bull. 10, 34 (1928)
2423857.251 p vis Ellsworth J. Lyon Bull. 10, 34 (1928)
2423857.288 p vis Gadomski J. Warschau Publ. 8,54 (1933)
2423871.278 : p vis Ellsworth J. Lyon Bull. 10, 34 (1928)
2423899.388 : p vis Ellsworth J. Lyon Bull. 10, 34 (1928)
2424202.466 p vis Ellsworth J. Lyon Bull. 10, 34 (1928)
2424567.352 p vis Ellsworth J. Lyon Bull. 10, 34 (1928)
2424710.480 p vis Ellsworth J. Lyon Bull. 10, 34 (1928)
2424783.437 : p vis Ellsworth J. Lyon Bull. 10, 34 (1928)
2424943.433 p vis Ellsworth J. Lyon Bull. 10, 34 (1928)
2425002.302 :: p vis Ellsworth J. Lyon Bull. 10, 34 (1928)
2425013.566 :: p vis Ellsworth J. Lyon Bull. 10, 34 (1928)
2425364.438 p vis Mergentaler J. Acta Astr.C 1,36 (1928)

1new timing based on original photographic observation
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Tabulka 9.1: Continued.

HJDmin N Min Type Observer(s) Source
2425479.517 p vis Kreiner J. private communication
2425479.518 p vis Pagaczewski J. Warschau Circ. 21 (1945)
2425858.402 p vis Pagaczewski J. Warschau Circ. 21 (1945)
2425858.407 p vis Kreiner J. private communication
2426018.383 p vis Jacchia L. Acta Astr.C 1,108 (1930);PZ 3.64 (1931)
2426627.4326 p vis Ahnert P. AN 250,376 (1933)
2426958.591 p vis Warmbier E. Acta Astr.C 3,95 (1938)
2427295.398 p pg Kordylewski K. Acta Astr.C 2,59 (1934)
2427309.439 p pg Himpel K. AN 261,255 (1937)
2427455.329 :: p vis Gadomski J. BZ 18,30 (1936)
2427629.421 p plate Böhme S. AN 266,170 (1938)
2427862.336 p vis Szafraniec R. Acta Astr.C 4,83 (1948)
2427867.948 p vis Gadomski J. Acta Astr. 6,111 (1956)
2427873.608 p plate Böhme S. AN 266,170 (1938)
2428067.305 : p plate Böhme S. AN 266,170 (1938)
2428283.396 :: p vis Gadomski J. BZ 18,30 (1936)
2428339.443 p plate Böhme S. AN 266,170 (1938)
2428746.396 p plate Böhme S. AN 266,170 (1938)
2429765.292 p pg Schneller H. MVS 3,179 (1966)
2432341.885 p pe Smith B. ApJ 110,63 (1949)
2432372.759 p pe Wood F. B. AJ 56,53 (1951)
2432389.600 p pe Wood F. B. AJ 56,53 (1951)
2432400.823 p pe Wood F. B. AJ 56,53 (1951)
2432414.860 p pe Wood F. B. AJ 56,53 (1951)
2432493.446 p vis Szafraniec R. Acta Astr.C 4,83 (1948)
2432611.322 p vis Szczepanowska A. Acta Astr.C 4,117 (1950)
2432681.505 p vis Szafraniec R. Acta Astr.C 4,114 (1950)
2432942.537 p vis Ahnert P. AN 278,270 (1950)
2433001.476 p vis Szczepanowska A. Acta Astr.C 5,76 (1952)
2433032.351 p vis Szafraniec R. Acta Astr.C 5,6 (1950)
2433060.427 : p vis Pohl E. AN 279,178 (1951)
2433206.385 p vis Szczepanowska A. Acta Astr.C 5,76 (1952)
2433265.308 p vis Pohl E. AN 279,178 (1951)
2433310.242 p vis Pohl E. AN 279,178 (1951)
2433324.264 p vis Pohl E. AN 279,178 (1951)
2433436.551 p vis Pohl E. AN 279,178 (1951);MVS 124
2433436.559 p vis Domke K. AN 279,178 (1951)
2433509.524 p vis Busch H. MVS 1, No. 243 (1956)
2433509.525 p vis Pohl E. AN 281,113 (1953); BAVM 8
2433509.527 p vis Wenzel W. MVS 1, No. 125 (1950)
2433568.460 p vis Wenzel W. MVS 1, No. 140 (1951)
2433571.278 p vis Szczepanowska A. Acta Astr.C 5,76 (1952)
2433596.541 p vis Szczepanowska A. Acta Astr.C 5,76 (1952)
2433700.383 p vis Jahn A. AN 281,113 (1953); BAVM 8
2433700.387 p vis Domke K. AN 281,113 (1953); BAVM 8
2433700.389 p vis Pohl E. AN 281,113 (1953); BAVM 8
2433742.488 p vis Wenzel W. MVS 1, No. 1, 140 (1951)
2433745.310 p vis Pohl E. AN 281,113 (1953); BAVM 8
2433745.313 : p vis Jahn A. AN 281,113 (1953); BAVM 8
2433745.315 p vis Domke K. AN 281,113 (1953); BAVM 8
2433756.533 p vis Domke K. AN 281,113 (1953); BAVM 8
2433759.330 p vis Domke K. AN 281,113 (1953); BAVM 8
2433759.334 p vis Wenzel W. MVS 1, No. 1, 140 (1951)
2433798.628 p pe (BV) Baglow R.L. Publ. DDO 2,3 (1952)
2433888.442 p vis Szafraniec R. Acta Astr.C 5,11 (1952)
2433888.453 p vis Domke K. AN 281,113 (1953); BAVM 8
2433888.454 p vis Wenzel W. MVS 1, No. 1, 140 (1951)
2433888.460 p vis Jahn A. AN 281,113 (1953); BAVM 8
2433947.389 p vis Domke K. AN 281,113 (1953); BAVM 8
2433947.405 p vis Sawicki Z. Acta Astr. 6,111 (1956)
2434079.322 p vis Pohl E. AN 282,235 (1955);BAVM 10
2434121.420 p vis Pohl E. AN 282,235 (1955);BAVM 10
2434121.421 p vis Domke K. AN 282,235 (1955);BAVM 10
2434135.461 p vis Pohl E. AN 282,235 (1955);BAVM 10
2434163.533 p vis Domke K. AN 282,235 (1955);BAVM 10
2434222.473 p vis Szafraniec R. Acta Astr.C 5,52 (1953)
2434239.332 : p vis Slowochotowa N. PZ 10, No. 1, 29 (1954)
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Tabulka 9.1: Continued.

HJDmin N Min Type Observer(s) Source
2434253.335 p vis Pohl E. AN 282,235 (1955);BAVM 10
2434267.394 p vis Slowochotowa N. PZ 10, No. 1, 29 (1954)
2434455.435 p vis Szafraniec R. Acta Astr.C 5,190 (1954)
2434455.435 p vis Pohl E. AN 282,235 (1955);BAVM 10
2434542.460 p vis Domke K. AN 282,235 (1955);BAVM 10
2434660.345 : p vis Szafraniec R. Acta Astr.C 5,194 (1954)
2434876.4683 p pe Pohl E. AN 286,209 (1962);BAVM 13
2434994.365 p vis Wroblewski A. Acta Astr. 6,146 (1955)
2435283.477 p vis Pohl E. AN 285,161 (1960);BAVM 12
2435370.479 p vis Szafraniec R. Acta Astr. 6,142 (1956)
2435370.485 p vis Rudolph R. AN 285,161 (1960);BAVM 12
2435909.399 p vis Kordylewski K. SAC 29,109 (1957)
2435951.504 : p vis Dörr F. AN 285,161 (1960);BAVM 12
2435951.512 p vis Quester W. AN 285,161 (1960);BAVM 12
2435951.519 : p vis Rudolph R. AN 285,161 (1960);BAVM 12
2436111.501 p vis Dörr F. AN 285,161 (1960);BAVM 12
2436111.501 p vis Rudolph R. AN 285,161 (1960);BAVM 12
2436111.503 p vis Braune W. AN 285,161 (1960);BAVM 12
2436128.335 p vis Szafraniec R. Acta Astr. 8,190 (1958)
2436855.335 : p vis Braune W. AN 286,209 (1962);BAVM 13
2437015.308 p vis Szafraniec R. Acta Astr. 13,79 (1963)
2437172.472 p vis Ciemnolonski J. EBC 15 (1960)
2437172.484 p vis Slowik Z. EBC 15 (1960)
2437172.487 p vis Flin P. EBC 15 (1960); Acta Astr. 17,61 (1967)
2437172.494 p vis Rodzinski J. Acta Astr. 18, 322 (1968)
2437172.496 p vis Szeligiewicz E. Acta Astr. 18, 322 (1968)
2437172.496 p vis Hoffmann E. Brno Contrib. 6 (1968)
2438090.342 p vis Žd’árský F. Brno Contrib. 6 (1968)
2438118.425 p vis Žd’árský F. Brno Contrib. 6 (1968)
2438146.477 p vis Braune W. AN 290,105 (1967);BAVM 18
2438292.4384 p vis Kordylewski K. IBVS 46 (1964)
2438410.311 p vis Žd’árský F. Brno Contrib. 6 (1968)
2438525.415 p vis Žd’árský F. Brno Contrib. 6 (1968)
2438539.445 p vis Bˇěták E. Brno Contrib. 6 (1968)
2438539.4451 : p pe(V) 0 Pohl E. IBVS 443 (1970)
2438539.4452 p pe 0 Walter K. A&ASuppl 32,57 (1978)
2438553.4788 p pe 0 Walter K. A&ASuppl 32,57 (1978)
2438612.411 p vis Peter H. BAVM 18;BBSAG Bull 2 (1972)
2438612.4230 p pe 0 Walter K. A&ASuppl 32,57 (1978)
2438671.357 p vis Žd’árský F. Brno Contrib. 6 (1968)
2438671.3698 p pe 0 Pohl E. IBVS 443 (1970)
2438817.322 p vis Žd’árský F. Brno Contrib. 5 (1968)
2438957.678 p vis Monske R. IBVS 114 (1965)
2438977.3148 p pe 0 Walter K. A&ASuppl 32,57 (1978)
2438985.7376 p pe 0 Walter K. A&ASuppl 32,57 (1978)
2438991.345 p vis Kizilirmak A. AN 289,191 (1966)
2438991.346 p vis Kizilirmak R. AN 289,191 (1966)
2438991.346 p vis Pohl E. MVS Band 3,H.6,p.179 (1966)
2439019.426 p vis Peter H. BAVM 18;BBSAG Bull 2 (1972)
2439033.452 p vis Szafraniec R. Acta Astr. 16,158 (1966)
2439266.423 p vis Hübscher J. AN 292,185 (1970); BAVM 23
2439266.426 p vis Braune W. AN 292,185 (1970); BAVM 23
2439350.621 p vis Monske R. IBVS 180 (1967)
2439367.463 p vis Czerlunczakiewicz B. Acta Astr. 18, 331 (1968)
2439367.468 p vis Slowik A. Acta Astr. 18, 331 (1968)
2439412.372 p vis Peter H. BBSAG Bull. 6 (1972);Orion 100 (1967)
2439527.459 p vis Locher K. BBSAG Bull. 6 (1972);Orion 100 (1967)
2439673.430 : p vis Todoran I. SCA 17,203 (1972)
2439687.450 p vis Güdür N. AN 291, 111 (1969)
2439701.474 p vis Todoran I. SCA 17,203 (1972)
2439701.484 p vis Güdür N. AN 291, 111 (1969)
2439704.282 p vis Todoran I. SCA 17,203 (1972)
2439715.506 p vis Slowik A. Acta Astr. 18, 331 (1968)
2439732.346 p vis Czerlunczakiewicz B. Acta Astr. 18, 331 (1968)
2439732.357 p vis Bozkurt S. AN 291, 111 (1969)
2439732.359 p vis Güdür N. AN 291, 111 (1969)
2439732.360 p vis Kurutac M. AN 291, 111 (1969)
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2439746.396 p vis Locher K. BBSAG Bull. 8 (1973);Orion 103 (1967)
2439805.339 p vis Schubert H. AN 292,185 (1970); BAVM 23
2439819.3636 p pe Tremko J. BAICz 32,242 (1981)
2439903.571 p pe Tremko J. BAICz 32,242 (1981)
2439962.521 p vis Schubert H. AN 292,185 (1970); BAVM 23
2439979.3515 p pe Gencer E. IBVS 443 (1970);IBVS 456 (1970)
2440080.3995 p pe Gencer E.,Kurutac M. IBVS 443 (1970);IBVS 456 (1970)
2440150.5680 p pe Tremko J. BAICz 32,242 (1981)
2440153.384 p vis Peter H. BBSAG Bull. 15 (1974) ;Orion 110 (1968)
2440184.2480 p pe Tremko J. BAICz 32,242 (1981)
2440198.2830 p pe Tremko J. BAICz 32,242 (1981)
2440229.172 p vis Flin P. IBVS 328 (1969)
2440299.340 p vis Peter H. BBSAG Bull. 17 (1974);Orion 112 (1969)
2440324.604 p vis Bortle J. IBVS 795 (1973)
2440338.630 p vis Bortle J. IBVS 795 (1973)
2440383.5340 p pe 0 Walter K. A&ASuppl 32,57 (1978)
2440439.672 p vis Monske R. IBVS 795 (1973)
2440442.465 : p vis Mundry E. AN 294,123 (1973);BAVM 25
2440473.352 : p pe (V) Meier M.,Pohl E. IBVS 443 (1970);IBVS 456 (1970)
2440720.3589 p pe Walter K. A&ASuppl 32,57 (1978)
2440720.368 p vis Peter H. BBSAG Bull. 24 (1975);Orion 119 (1970)
2440734.393 p vis Peter H. BBSAG Bull. 24 (1975);Orion 119 (1970)
2440773.685 p vis Mayer E. JAAVSO 4,89 (1976)
2440776.4926 p pe Walter K. A&ASuppl 32,57 (1978)
2440838.250 p vis Todoran I. SCA 17,203 (1972)
2440852.2801 p pe Walter K. A&ASuppl 32,57 (1978)
2440877.5390 : p pe Endres C.,Woitok R. IBVS 530 (1971)
2440939.313 : p vis Peter H. BBSAG Bull. 28 (1976);Orion 123 (1971)
2441054.3740 p pe Walter K. A&ASuppl 32,57 (1978)
2441054.384 p vis Peter H. BBSAG Bull. 30 (1976);Orion 125 (1971)
2441068.4066 p pe (B) Battistini P. et al. IBVS 817 (1973)
2441169.4553 p pe Todoran I. SCA 17,203 (1972)
2441169.459 p vis Isles J. E. BBSAG Bull. 32 (1977);Orion 127 (1971)
2441172.2621 p pe Todoran I. SCA 17,203 (1972)
2441183.4896 p pe Todoran I. SCA 17,203 (1972)
2441197.524 p vis Isles J. E. BBSAG Bull. 32 (1977);Orion 127 (1971)
2441259.279 p vis Wälke K. AN 294,123 (1973);BAVM 25
2441259.281 p vis Werner W. AN 294,123 (1973);BAVM 25
2441273.315 p vis Pickup D. A. BBSAG Bull. 2 (1972)
2441357.520 p vis Klimek Z. IBVS 637 (1972)
2441388.387 p vis Schubert H. AN 294,225 (1973); BAVM 26
2441395.467 s pe(B) Battistini P. et al. IBVS 817 (1973)
2441402.417 p vis Peter H. BBSAG Bull. 3 (1972)
2441416.472 : p vis Currie M. J. JBAA 83,453 (1973)
2441503.4655 p pe(V) Gröbel R.,Huck W. IBVS 937 (1974)
2441503.4664 p pe Walter K. A&ASuppl 32,57 (1978)
2441517.491 p vis Gough T. T. JBAA 83,453 (1973)
2441559.611 p vis Mayer E. JAAVSO 5,34 (1976)
2441562.411 p vis Peter H. BBSAG Bull. 5 (1972)
2441576.444 p vis Braune W. AN 294,225 (1973); BAVM 26
2441694.323 p vis Peter H. BBSAG Bull. 7 (1973)
2441722.408 p vis Diethelm R. BBSAG Bull. 8 (1973)
2441764.500 : p pe (V) Grampp G.,Gröbel R.... IBVS 937 (1974)
2441781.312 :: p vis Braune W. AN 294,225 (1973); BAVM 26
2441795.366 p vis Diethelm R. BBSAG Bull. 9 (1973)
2441837.475 p vis Peter H. BBSAG Bull. 10 (1973)
2441941.331 p vis Peter H. BBSAG Bull. 11 (1973)
2442157.458 p vis Isles J. E. JBAA 85,445 (1975)
2442157.458 p vis Pickup D. A. JBAA 85,445 (1975)
2442157.462 p vis Peter H. BBSAG Bull. 15 (1974)
2442258.5032 : p pe(V) Ebersberger J. et al. IBVS 1053 (1975)
2442272.541 p vis Diethelm R. BBSAG Bull. 17 (1974)
2442303.403 p vis Peter H. BBSAG Bull. 17 (1974)
2442502.686 : p vis Samolyk G. JAAVSO 7,35 (1978)
2442578.485 p vis Peter H. BBSAG Bull. 23 (1975)
2442592.513 p vis Taylor M. D. JBAA 87,80 (1976)
2442623.387 : p vis Diethelm R. BBSAG Bull. 23 (1975)
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2442651.473 p vis Taylor M. D. JBAA 87,80 (1976)
2442665.4933 p pe Tremko J. BAICz 32,242 (1981)
2442707.600 p vis Mallama A. IBVS 1249 (1977)
2442710.4038 p pe Tremko J. BAICz 32,242 (1981)
2442738.470 p vis Taylor M. D. JBAA 87,80 (1976)
2442839.510 p vis Brelstaff T. BAA VSS Circ. 58,16 (1984)
2442898.4621 : p pe Blenner A. et al. IBVS 1358 (1977)
2442898.467 p vis Peter H. BBSAG Bull. 27 (1976)
2442923.727 p vis Samolyk G. AAVSO Obs.Min. EB 3 (1996)
2442937.765 p vis Samolyk G. AAVSO Obs.Min. EB 3 (1996)
2442957.407 p vis Germann R. BBSAG Bull. 28 (1976)
2442957.411 p vis Peter H. BBSAG Bull. 28 (1976)
2442971.435 p vis Locher K. BBSAG Bull. 29 (1976)
2442971.436 p vis Peter H. BBSAG Bull. 29 (1976)
2443013.546 p vis Brelstaff T. BAA VSS Circ. 58,16 (1984)
2443016.345 p vis Germann R. BBSAG Bull. 29 (1976)
2443030.381 p vis Locher K. BBSAG Bull. 30 (1976)
2443083.717 p vis Samolyk G. AAVSO Obs.Min. EB 3 (1996)
2443173.534 p vis Brelstaff T. BAA VSS Circ. 58,16 (1984)
2443204.414 p vis Locher K. BBSAG Bull. 33 (1977)
2443271.775 p vis Ruokonen D. AAVSO Obs.Min. EB 3 (1996)
2443291.396 :: p vis Germann R. BBSAG Bull. 33 (1977)
2443291.4236 p pe(V) Papoušek J. FFSNB 25, No. 4, 5 (1984)
2443291.4242 p pe(U) Papoušek J. FFSNB 25, No. 4, 5 (1984)
2443291.4245 p pe(B) Papoušek J. FFSNB 25, No. 4, 5 (1984)
2443291.4253 p pe Tremko J. BAICz 32,242 (1981)
2443305.4589 p pe(B) Papoušek J. FFSNB 25, No. 4, 5 (1984)
2443305.4589 p pe(U) Papoušek J. FFSNB 25, No. 4, 5 (1984)
2443305.4593 p pe(V) Papoušek J. FFSNB 25, No. 4, 5 (1984)
2443434.5749 p pe Tremko J. BAICz 32,242 (1981)
2443437.3822 p pe Tremko J. BAICz 32,242 (1981)
2443493.5199 p pe Tremko J. BAICz 32,242 (1981)
2443496.3254 p pe Tremko J. BAICz 32,242 (1981)
2443580.5318 p pe(V) Papoušek J. FFSNB 25, No. 4, 5 (1984)
2443580.5326 p pe(B) Papoušek J. FFSNB 25, No. 4, 5 (1984)
2443580.5327 p pe(U) Papoušek J. FFSNB 25, No. 4, 5 (1984)
2443597.383 p vis Brelstaff T. BAA VSS Circ. 58,16 (1984)
2443712.447 p vis Locher K. BBSAG Bull. 38 (1978)
2443712.448 p vis Peter H. BBSAG Bull. 38 (1978)
2443740.518 p vis Lichtenknecker D. AN 302,53 (1981); BAVM 31
2443740.523 p vis Locher K. BBSAG Bull. 38 (1978)
2443743.320 p vis Germann R. BBSAG Bull. 38 (1978)
2443751.745 p vis Samolyk G. AAVSO Obs.Min.EB 3 (1996)
2443827.548 p vis Locher K. BBSAG Bull. 40 (1978)
2443889.294 p vis Locher K. BBSAG Bull. 41 (1979)
2443928.596 p vis Locher K. BBSAG Bull. 42 (1979)
2443942.612 p vis Dimou G. BBSAG Bull. 42 (1979)
2443942.618 p vis Locher K. BBSAG Bull. 42 (1979)
2443973.510 p vis Locher K. BBSAG Bull. 43 (1979)
2444001.567 p vis Locher K. BBSAG Bull. 43 (1979)
2444060.506 p vis Locher K. BBSAG Bull. 44 (1979)
2444130.681 p vis Brelstaff T. BAA VSS Circ. 59,17 (1985)
2444133.4867 p pe Tremko J. BAICz 32,242 (1981)
2444133.490 p vis Locher K. BBSAG Bull. 45 (1979)
2444136.291 p vis Locher K. BBSAG Bull. 45 (1979)
2444136.2957 p pe Tremko J. BAICz 32,249 (1981)
2444136.2957 p pe Tremko J. BAICz 32,249 (1981)
2444136.315 : p vis Peter H. BBSAG Bull. 45 (1979)
2444150.3296 p pe Tremko J. BAICz 32,242 (1981)
2444150.330 p vis Locher K. BBSAG Bull. 45 (1979)
2444164.368 p vis Peter H. BBSAG Bull. 45 (1979)
2444178.402 p vis Brelstaff T. BAA VSS Circ. 59,17 (1985)
2444318.741 p vis Hanson G. AAVSO Obs.Min. EB 3 (1996)
2444338.404 p vis Brelstaff T. BAA VSS Circ. 59,17 (1985)
2444360.8447 p pe(BV) Forbes D. W. IBVS 2545 (1984)
2444419.792 p vis Samolyk G. AAVSO Obs.Min. EB 3 (1996)
2444453.464 p vis Locher K. BBSAG Bull. 49 (1980)
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2444484.357 p vis Locher K. BBSAG Bull. 50 (1980)
2444498.380 p vis Locher K. BBSAG Bull. 50 (1980)
2444512.400 p vis Locher K. BBSAG Bull. 50 (1980)
2444725.731 p vis Heifner M. AAVSO Obs.Min. EB 3 (1996)
2444787.479 p vis Locher K. BBSAG Bull. 56 (1981)
2444832.389 p vis Locher K. BBSAG Bull. 56 (1981)
2444832.394 p vis Diethelm R. BBSAG Bull. 56 (1981)
2444832.402 p vis Peter H. BBSAG Bull. 56 (1981)
2444874.501 p vis Šilhán J. Brno Contrib. 26 (1985)
2444877.302 p vis Peter H. BBSAG Bull. 56 (1981)
2444891.354 : p vis Brelstaff T. BAA VSS Circ. 59,17 (1985)
2444989.578 p vis Locher K. BBSAG Bull. 58 (1982)
2445006.419 p vis Kohl M. BBSAG Bull. 59 (1982)
2445006.419 p vis Locher K. BBSAG Bull. 59 (1982)
2445006.435 p vis Häring R. BBSAG Bull. 59 (1982)
2445065.354 : p vis Locher K. BBSAG Bull. 60 (1982)
2445073.801 p vis Williams D. AAVSO Obs.Min. EB 3 (1996)
2445079.400 p vis Peter H. BBSAG Bull. 60 (1982)
2445079.404 p vis Diethelm R. BBSAG Bull. 60 (1982)
2445121.5079 p vis Agerer F. BAVM 36
2445180.434 : p vis Peter H. BBSAG Bull. 61 (1982)
2445208.518 p vis Pleinerová J. Brno Contrib. 26 (1985)
2445208.523 p vis Bohutinská H. Brno Contrib. 26 (1985)
2445208.524 p vis Kobzová E. Brno Contrib. 26 (1985)
2445208.526 p vis Markovič J. Brno Contrib. 26 (1985)
2445208.526 p vis Svoboda P. Brno Contrib. 26 (1985)
2445208.526 p vis Zejda M. Brno Contrib. 26 (1985)
2445208.529 p vis Wagner V. Brno Contrib. 26 (1985)
2445208.531 p vis Pintová K. Brno Contrib. 26 (1985)
2445264.645 p vis Samolyk G. Obs.Min.of Ecl 3 (1996)
2445382.546 p vis Zejda M. Brno Contrib. 26 (1985)
2445441.482 : p vis Stefanopoulos G. BBSAG Bull. 67 (1983)
2445508.854 p vis Williams D. AAVSO Obs.Min. EB 3 (1996)
2445559.375 p vis Locher K. BBSAG Bull. 68 (1983)
2445579.033 p vis Šilhán J. Brno Contrib. 26 (1985)
2445674.459 p vis Brelstaff T. BAA VSS Circ. 60,21 (1985)
2445893.398 p vis Locher K. BBSAG Bull. 73 (1984)
2445893.400 p vis Elias D. P. BBSAG Bull. 73 (1984)
2446134.778 p vis Williams D. AAVSO Obs.Min. EB 3 (1996)
2446165.657 p vis Williams D. AAVSO Obs.Min. EB 3 (1996)
2446207.766 p vis Williams D. AAVSO Obs.Min. EB 3 (1996)
2446221.806 p vis Hill R. AAVSO Obs.Min. EB 3 (1996)
2446235.822 p vis Atwood P. AAVSO Obs.Min. EB 3 (1996)
2446255.475 p vis Locher K. BBSAG Bull. 77 (1985)
2446300.3875 p vis Zejda M. Brno Contrib. 27 (1986)
2446300.3917 p vis Slatinský A. Brno Contrib. 27 (1986)
2446446.348 p vis Middlemist J. BAA VSS Circ. 67, 9 (1988)
2446707.366 : p vis Mavrofridis G. BBSAG Bull. 81 (1986)
2446875.784 p vis Samolyk G. AAVSO Obs.Min. EB 3 (1996)
2446920.695 p vis Samolyk G. AAVSO Obs.Min. EB 3 (1996)
2446982.451 p vis Blendin W. BAV Mitt 50 (1988)
2447100.325 p vis Hroch F. Brno Contrib. 30 (1992)
2447212.617 p vis Locher K. BBSAG Bull. 87 (1988)
2447616.798 p vis Sventek P. AAVSO Obs.Min. EB 3 (1996)
2447782.4061 p pe(V) Hanžl D. IBVS 3423 (1990)
2447782.4068 p CCD(B) Hanžl D. IBVS 3423 (1990)
2447793.647 : p vis Smith M. AAVSO Obs.Min. EB 3 (1996)
2448043.450 p vis Peter H. BBSAG Bull. 95 (1990)
2448130.4638 p vis Marek T. Brno Contrib. 31 (1995)
2448130.464 p vis Zejda M. Brno Contrib. 31 (1995)
2448346.581 p vis Locher K. BBSAG Bull. 97 (1991)
2448456.0539 p CCD(VT ) Hipparcos this paper
2448464.4761 p CCD(Hp) Hipparcos this paper
2448481.3160 p CCD(BT ) Hipparcos this paper
2448500.9687 p CCD(V) Hipparcos Hipparcos (1997)
2448770.422 p vis Peter H. BBSAG Bull. 101 (1992)
2448843.408 p vis Peter H. BBSAG Bull. 102 (1992)
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2449076.378 p vis Peter H. BBSAG Bull. 104 (1993)
2449090.417 p vis Peter H. BBSAG Bull. 104 (1993)
2449118.474 p vis Locher K. BBSAG Bull. 104 (1993)
2449177.416 p vis Peter H. BBSAG Bull. 104 (1993)
2449219.509 p vis Mocek J. Brno Contrib. 31 (1995)
2449236.376 p vis Peter H. BBSAG Bull. 105 (1994)
2449250.387 p vis Dědoch A. Brno Contrib. 31 (1995)
2449612.453 p vis Kalaš V. Brno Contrib. 31 (1995)
2449612.457 p vis Rottenborn M. Brno Contrib. 31 (1995)
2449612.459 p vis Zejda M. Brno Contrib. 31 (1995)
2449612.4673 p vis Větrovcová M. Brno Contrib. 31 (1995)
2449820.183 p vis Sekino Y. VSOLJ Bull. 23 (1997
2449918.416 p vis Peter H. BBSAG Bull. 110 (1995)
2449932.4350 p vis Mocek J. Brno Contrib. 32 (2002)
2449932.4461 p vis Dědoch A. Brno Contrib. 32 (2002)
2449932.4524 p vis Polák J. Brno Contrib. 32 (2002)
2449932.4545 p vis Rottenborn M. Brno Contrib. 32 (2002)
2449932.4579 p vis Kratochv́ıl A. Brno Contrib. 32 (2002)
2449932.4614 p vis Honźık L. Brno Contrib. 32 (2002)
2449932.4670 p vis Větrovcová M. Brno Contrib. 32 (2002)
2449932.4704 p vis Minář J. Brno Contrib. 32 (2002)
2449977.3798 p vis Kratochv́ıl A. Brno Contrib. 32 (2002)
2449977.4006 p vis Źıbar M. Brno Contrib. 32 (2002)
2450162.6069 p CCD Blättler E. BBSAG Bull. 111 (1996)
2450673.4557 p vis Honźık L. Brno Contrib. 32 (2002)
2450673.4640 p CCD(B) Ogloza W. private communication
2450673.4642 p CCD(BVRI) Ogloza W. IBVS 4534 (1997) 2

2450673.4642 p CCD(I) Ogloza W. private communication
2450673.4642 p CCD(V) Ogloza W. private communication
2450673.4645 p CCD(R) Ogloza W. private communication
2450718.367 p vis Meyer R. BAV Mitt 113 (1998)
2451195.5401 p CCD Zejda M. Brno Contrib. 32 (2002),IBVS 5263 (2002)
2451386.417 p vis Meyer R. BAV Mitt 131 (2000)
2451487.445 : p vis Banuscher D. BAV Mitt 131 (2000)
2451619.370 p vis Locher K. BBSAG Bull. 122 (2000)
2451675.5165 p CCD(V) Zejda M. Brno Contrib. 32 (2002),IBVS 5287 (2002)
2451793.401 p vis Tikkanen K. BBSAG Bull. 127 (2002)
2451995.499 p vis Tikkanen K. BBSAG Bull. 127 (2002)
2452054.4422 p vis Hejduk P. private communication
2452054.446 p vis Meyer R. BAV Mitt 143 (2001)
2452141.457 p vis Tikkanen K. BBSAG Bull. 127 (2002)
2452231.277 p vis Tikkanen K. BBSAG Bull. 127 (2002)
2452301.445 p vis Tikkanen K. BBSAG Bull. 128 (2002)
2452363.196 p vis Tikkanen K. BBSAG Bull. 128 (2002)
2452475.470 p vis Meyer R. BAV Mitt 157 (2003)
2452506.350 p vis Tikkanen K. BBSAG Bull. 129=IBVS 5438 (2003)
2452565.295 p vis Tikkanen K. BBSAG Bull. 129=IBVS 5438 (2003)
2452652.3007 p CCD Schmidt U. IBVS 5484 (2003)=BAVM 158
2452694.4083 p CCD(I) Zejda M. IBVS 5583 (2004)
2452722.476 p vis Meyer R. BAV Mitt 157 (2003)
2452854.4012 p CCD Bakis V. IBVS 5662 (2005)
2452983.5185 p CCD(I) Zejda M. IBVS 5583 (2004)
2453070.5287 p CCD(V) Zejda M. IBVS 5583 (2004)
2453070.5297 p CCD(R) Zejda M. IBVS 5583 (2004)
2453070.5298 p CCD(I) Zejda M. IBVS 5583 (2004)
2453254.3789 s CCD(V) Zejda M. this paper
2453254.3794 s CCD(R) Zejda M. this paper
2453254.3796 s CCD(VRI) Zejda M. IBVS 5741 (2006)3

2453254.3805 s CCD(I) Zejda M. this paper
2453387.7011 p CCD(B) Zejda M. this paper
2453387.7016 p CCD(BVRI) Zejda M. IBVS 5741 (2006)6

2453387.7017 p CCD(I) Zejda M. this paper
2453387.7018 p CCD(R) Zejda M. this paper

2mean (in regard of color) timing of minimum
3mean (in regard of color) timing of minimum
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2453387.7019 p CCD(V) Zejda M. this paper
2453407.3481 p CCD(B) Zejda M. this paper
2453407.3491 p CCD(R) Zejda M. this paper
2453407.3492 p CCD(BVRI) Zejda M. IBVS 5741 (2006)6

2453407.3497 p CCD(V) Zejda M. this paper
2453407.3498 p CCD(I) Zejda M. this paper
2453463.4867 p CCD(BVRI) Zejda M. IBVS 5741 (2006)6

2453463.4867 p CCD(R) Zejda M. this paper
2453463.4867 p CCD(V) Zejda M. this paper
2453463.4867 p CCD(I) Zejda M. this paper
2453463.4869 p CCD(B) Zejda M. this paper
2453581.3738 p CCD(RI) Zejda M. IBVS 5741 (2006)6

2453581.3738 p CCD(I) Zejda M. this paper
2453581.3739 p CCD(R) Zejda M. this paper
2453581.3740 p CCD(V) Zejda M. this paper
2453595.40758 p CCD(B) Chrastina M., Szász G. private communication
2453595.40789 p CCD(I) Chrastina M., Szász G. private communication
2453595.40797 p CCD(V) Chrastina M., Szász G. private communication
2453595.4080 p CCD(BVRI) Chrastina M., Szász G. this paper 6
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Tabulka 9.2: Spektrálńı čáry použité pro určeńı radiálńı rychlosti sekundárńı složky.

1 FeI 2 FeI 3 CaI 4 FeI 5 FeI 6 FeI 7 CaI 8 VI 9 FeI 10 TiI 11 FeII 12 SiI 13 FeI
1 x x x x x x x x x
2 x x x x x x x x
3 x x x x x
4 x x x x x
5 x x x x x x x x
6 x x x x x
7 x x x x x x x x
8 x x x
9 x x x x x x x x x x x
10 x x x x x x x x x x x
11 x x x x
12 x x x x x x x x
13 x x x x x x x x x
14 x x x x x x x x x x
15 x x x x x x x x
16 x x x x x x
17 x x x x x x x x
18 x x x x x x
19 x x x x x x x x x
20 x x x x x x x
21 x x x x
22 x x x x
23 x x x x x
24 x x x x x x x
25 x x x x
26 x x x x x x
27 x x x x x x x x x
28 x x x x x x x x
29 x x x x x
30 x x x x x x x
31 x x x x
32 x x x x x
33 x x x x x x x
34 x x x x x x x x
35 x x x x x x x x x
36 x x x x x x x x x x x x
37 x x x x x x x

Tabulka 9.3: Hvězdy z okoĺı TW Dra s hvězdnými velikostmi z GCPD

HD RA (2000) DE (2000) spektr. V B-V U-B V-R V-I R-I
h m s ◦ ’ ” ťŕıda [mag] [mag] [mag] [mag] [mag] [mag]

145454 16 06 19.626 +67 48 36.98 A0 5.44 -0.075 -0.02
130684 14 47 02.571 +59 42 36.86 A2 7.35 0.25 0.05 0.214
141653 15 46 40.052 +62 35 57.96 A2 5.19 0.06 0.05 0.023
145886 16 09 56.369 +59 52 18.28 A0 6.77 0.05 0.07 0.036
133994 15 03 57.797 +65 55 10.90 A0 6.23 0.05 0.07 0.033
133909 15 04 17.604 +59 32 06.19 A2 7.48 0.18 0.1
133388 15 01 27.074 +60 12 16.11 A2 5.92 0.1 0.1 0.078
138245 15 27 40.831 +62 16 32.25 A0 6.52 0.14 0.1 0.080 0.15
144283 16 00 57.901 +64 57 00.07 A2 7.071 0.095 0.1 0.051
135384 15 10 44.461 +67 46 51.63 A2 6.202 0.142 0.12 0.135
129798 14 42 03.334 +61 15 42.60 F2 6.25 0.41 -0.01 0.37 0.20
128385 14 33 35.619 +65 23 43.89 F5 6.617 0.49 -0.01 0.444
142124 15 49 06.754 +63 08 33.24 F0 8.20 0.35 0.03
134646 15 07 50.160 +63 07 01.58 F2 6.89 0.39 0.03 0.357
135741 15 13 54.373 +59 32 08.37 F5 9.41 0.40 -0.03
134417 15 06 44.334 +61 49 17.85 F0 8.809 0.337 0.108
137827 15 25 17.597 +59 58 33.22 F0 8.42 0.22 0.15
149748 16 32 41.813 +62 51 17.89 F0 7.35 0.34 0.15 0.27 0.12
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Tabulka 9.4: Tabulka barevných index̊u pro tř́ıdy sv́ıtivosti V,II,II,Iab,Ia &Ib převzatá
z Golay (1974)

Sp.ťr. V III II Iab Ia Ib
B-V U-B B-V U-B B-V U-B B-V B-V U-B B-V U-B
[mag] [mag] [mag] [mag] [mag] [mag] [mag] [mag] [mag] [mag] [mag]

O5 -0.32 -1.14 -0.32 -1.14 -0.34 -1.17 -0.34 -0.34 -1.17 -0.34 -1.17
6 -0.32 -1.14 -0.32 -1.14 -0.34 -1.16 -0.33 -0.33 -1.16 -0.34 -1.16
7 -0.32 -1.14 -0.32 -1.14 -0.33 -1.14 -0.32 -0.31 -1.14 -0.32 -1.14
8 -0.32 -1.13 -0.32 -1.13 -0.32 -1.12 -0.30 -0.29 -1.12 -0.29 -1.12
9 -0.31 -1.13 -0.31 -1.13 -0.29 -1.12 -0.27 -0.26 -1.12 -0.27 -1.12
9.5 -0.30 -1.10 -0.30 -1.10 -0.29 -1.11 -0.26 -0.27 -1.10 -0.27 -1.09
B0 -0.30 -1.08 -0.30 -1.08 -0.28 -1.10 -0.22 -0.24 -1.07 -0.24 -1.05
0.5 -0.28 -1.01 -0.28 -1.01 -0.27 -1.04 -0.21 -0.22 -1.04 -0.22 -1.01
1 -0.26 -0.93 -0.26 -0.93 -0.26 -1.00 -0.19 -0.19 -1.00 -0.19 -0.96
2 -0.24 -0.86 -0.24 -0.86 -0.23 -0.95 -0.17 -0.17 -0.96 -0.17 -0.91
3 -0.20 -0.71 -0.20 -0.71 -0.20 -0.84 -0.13 -0.13 -0.87 -0.13 -0.82
5 -0.16 -0.56 -0.16 -0.56 -0.16 -0.70 -0.10 -0.09 -0.78 -0.09 -0.72
6 -0.14 -0.49 -0.14 -0.49 -0.24 -0.63 -0.08 -0.07 -0.73 -0.07 -0.67
7 -0.12 -0.42 -0.12 -0.42 -0.12 -0.56 -0.06 -0.05 -0.68 -0.05 -0.62
8 -0.09 -0.30 -0.09 -0.30 -0.10 -0.43 -0.05 -0.02 -0.60 -0.02 -0.43
9 -0.06 -0.19 -0.06 -0.19 -0.07 -0.27 -0.00 0.00 -0.56 0.05 -0.48
A0 0.00 0.00 0.00 0.00 -0.04 -0.09 0.03 0.01 -0.46 0.01 -0.46
1 0.01 0.03 0.00 0.02 -0.01 - -0.03 0.03 -0.32 0.03 -
2 0.05 0.05 0.03 0.05 0.02 - -0.02 0.05 -0.18 0.05 -
3 0.08 0.07 0.08 0.08 0.07 - 0.01 0.00 - 0.02 -
5 0.15 0.09 0.15 0.10 0.12 - 0.06 0.05 - 0.07 -
7 0.19 0.09 0.18 0.13 0.18 - 0.11 0.10 - 0.12 -
F0 0.29 0.02 0.27 0.10 0.25 - 0.17 0.17 - 0.20 0.20
2 0.35 0.00 0.33 0.08 0.30 - 0.25 0.25 - 0.27 0.24
5 0.42 -0.01 0.42 0.07 0.38 0.23 0.36 0.36 - 0.37 0.30
7 0.49 -0.00 0.51 0.13 0.50 - 0.48 0.48 - 0.48 0.34
8 0.52 0.02 0.56 - 0.58 - 0.58 0.58 - 0.58 0.42
G0 0.58 0.05 0.66 0.27 0.72 0.37 0.67 0.67 - 0.72 0.49
2 0.62 0.12 0.75 - 0.78 - 0.84 0.84 - 0.85 0.65
5 0.68 0.21 0.68 0.50 0.90 0.55 1.08 1.08 - 1.00 0.80
8 0.73 0.27 0.91 0.70 0.95 0.80 1.20 1.20 - 1.15 1.00
K0 0.81 0.48 0.99 0.85 1.10 1.00 1.35 1.35 - 1.25 1.15
1 0.85 0.54 1.07 1.06 1.21 - 1.45 1.45 - 1.30 -
2 0.89 0.65 1.16 1.20 1.30 - 1.50 1.50 - 1.45 1.55
3 0.97 0.88 1.28 1.42 1.40 1.56 1.55 1.55 - 1.50 -
5 1.15 1.08 1.50 1.80 1.54 1.82 1.60 1.60 - 1.56 1.74
7 1.37 - 1.53 - 1.57 - 1.65 1.65 - 1.60 -
M0 1.40 1.23 1.54 1.84 - - 1.79 1.79 - 1.71 1.75
1 1.47 1.26 1.55 1.84 - - 1.79 1.79 - 1.72 -
2 1.49 1.16 1.57 1.85 - - 1.79 1.79 - - 1.94
3 1.51 1.10 1.60 1.88 - - - - - - -
5 1.58 1.24 1.75 - - - - - - - -
6 1.61 - 1.80 - - - - - - - -
7 - - 1.90 - - - - - -


