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1 Obecné o dvojhvézdach

1.1 Proc¢ studovat dvojhvézdy a zdroje informaci o nich

Dvojhvézdami se obvykle nazyvaji dvojice hvézd, které jsou k sobé v prostoru gravitacné vazany a
a zvlastnosti jejich vzajemného ovliviiovani, které muze ovlivnit i vyvoj jejich slozek, je zajimavé
samo o sobé. Dvojhvézdy jsou vsak uzitecné pro astrofyziku obecné. V tfadé ptipadu totiz predstavuji
unikatni fyzikalni laboratore a s jejich pomoci lze dosud nejptresnéji urcit zakladni fyzikalni vlastnosti
hvézd jako jsou hmotnosti, poloméry ¢i zarivé vykony. Pomoci dvojhvézd lze zptesnovat i zakladni
skalu vzdalenosti a kalibrovat jiné metody urcovani vzdalenosti. Dnes se diky rostouci vykonnosti
velkych optickych dalekohledli tato moznost stale vice aplikuje i na blizké cizi galaxie.

Obé zékladni role dvojhvézd jsou podrobné diskutovany v prispévcich, které zaznély na sym-
posiu 240 TAU roku 2006 v Praze (viz Hartkopf, Guinan a Harmanec 2007), na IAU symposiu 282
konaném roku 2011 v Tatrach (Richards a Hubeny 2012) a na fadé dalsich konferenci.

Studium dvojhvézd ma dlouhou tradici a v Mezinarodni astronomické unii (déle IAU dle anglického
International Astronomical Union) az do roku 2015 existovaly dokonce dvé riuzné komise, které se
jejich vyzkumu vénovaly:

komise 26 Dvojhvézdy a vicendsobné soustavy (Double and Multiple Stars)
a
komise 42 Tésné dvojhvézdy (Close Binaries).

Na Valném shromézdéni IAU roku 2015 byla schvalena rozsahla reorganizace celé organizacni
struktury TAU, byly vytvoreny tzv. divize a pod jejich piisobnosti vznikly nové, ¢asto vétsi komise.
Dvojhvézdy nyni patii pod divizi G Hvézdy a hvézdna fyzika (Stars and Stellar Physics) a nova
komise G1 s nazvem

Dvojhvézdy a vicendsobné hvézdné soustavy (Binary and Multiple Star Systems)

VVVVVV

https://www.iau.org/science/scientific bodies/divisions/G/

a na ni lze najit i odkaz na web komise G1, kde je seznam vsSech soucasnych clent komise. Ko-
mise 42 vydéavala po mnoho let bibliografii dvojhvézd, kde jsou obvykle i informace o probihajicich
pozorovacich programech. Novéjsi vytisky jsou zatim stale k dispozici elektronicky na adrese

http://www.konkoly.hu/TAUC42/beb.html .

Pro kazdou hvézdu si 1ze vyhledat fadu uzitecnych informaci o existujicich pozorovanich a o pub-
likované literature na webu Centra astronomickych dat na université ve Strasbourgu, které ptivodné
zalozili manzelé Jaschekovi

http://simbad.u-strasbg.fr/simbad /sim-fid



Obecné vyhledavani publikovanych ¢lanka pak umoznuje ADS/NASA systém, bud podle autora
¢i autoru prace

http://adsabs.harvard.edu/abstract__service.html

nebo podle citace prace

http://adsabs.harvard.edu/bib__abs.html.

Velmi uzitecny je také odkaz na starsi publikace riznych observatori a pracovist, které v hlavnim
systému nejsou dostupné. Tuto historickou literaturu Ize hledat na adrese

http://adsabs.harvard.edu/historical.html .

Znacnou revoluci v nasich znalostech vlastnosti dvojhvézd zptisobila astronomicka druzice kos-
mické agentury NASA KEPLER, ktera byla uspésné vypusténa v breznu 2009. Ackoliv hlavnim
cilem této druzice je pofizovat velmi pfesnd méreni zmén jasnosti riznych hvézd s cilem najit nové
exoplanety, poslouzila také k objevu vice nez 2000 novych zédkrytovych dvojhvézd a dokonce vicena-
sobné se zakryvajicich soustav vice hvézd. Katalog téchto systémt publikovali Slawson, Prsa, Welsch
a kol. (2011) a na webové strance

http://keplerEBs.villanova.edu

si lze prohlizet nejen samotny katalog, ale i ziskané svételné kiivky.
Od dubna 2018 ziskava velmi piesnou fotometrii dalsi astronomickd druzice: TESS (Transiting
Exoplanet Survey Satellite).

Diky fotometrickym prehlidkdm oblohy bylo rovnéz objeveno velké mnozstvi zakrytovych
dvojhvézd v Magellanovych mra¢nech. I tyto prehlidky byly zpravidla motivovany priméarné jinymi
zameéry, nez je studium a objevovani novych dvojhézd.

Katalog z prehlidky MACHO (The Massive Compact Halo Object Project) je k dispozici na
webové adrese

http://researchdata.ands.org.au/massive-compact-halo-star-catalog/61954

a katalog proménnych hvézd objevenych v projektu OGLE (The Optical Gravitational Lensing Ex-
periment) na adrese

http://ogledb.astrouw.edu.pl/ ogle/CVS/

Urcitym problémem je ovsem to, ze vzhledem k obvyklé malé jasnosti nové objevenych systému
lze jejich soustavnou spektroskopii ziskavat vétsinou jen s pomoci nejvétsich souc¢asnych optickych
dalekohledii. Presto ale jiz byla cela fada podrobnych studii konkrétnich zajimavych soustav publi-
kovana.

Fotometricka, spektroskopicka i dalsi pozorovani ziskana astronomickymi druzicemi jsou systema-
ticky archivovana v databdzi MAST (Barbara A. Mikulski Archive for Space Telescopes) na webové
adrese

https://mast.stsci.edu/portal /Mashup/Clients/Mast/Portal.html ,
kde jsou volné dostupna. Je ovSem tireba upozornit na to, ze dobra redukce druzicové fotometrie neni
vzdy jednoducha a nulovy bod pristroji neni dostate¢né monitorovan, takze se casto ztraci informace
o proménnosti objekti na delsich ¢asovych skalach.



1.2 Pojem dvojhvézdy a rozsah fyzikalnich vlastnosti

Jak jiz bylo teceno, dvojhvézdou nazyvame dvojici hvézd, které jsou k sobé gravitacné vazany a
tvori, rikame slozky dvojhvézdy. Pojmem primadrni sloZka nebo jednoduse primdr se obvykle oznacuje
jasnéjsi z obou hvézd. V teoretickych iivahach se vSak oznacuje timto pojmem hvézda hmotnéjsi. Jeji
partnerce se pak rika sekunddrni slozka nebo sekunddr.

Nékdy jsou na obloze pozorovany v tésné blizkosti u sebe dvé hvézdy, pro néz vsak podrobné;jsi
studium ukaze, ze jde o dveé télesa ve zcela riuznych vzdalenostech od nas a nijak spolu nesouvisejicich.
Tém se tika optické dvojhvézdy. 7 hlediska naseho vykladu jsou nezajimavé a za dvojhvézdy je
nebudeme povazovat.

Ackoliv dosavadni znalosti musime stale pokladat za znacné netplné, je zrejmé, ze ve dvojhvézdach
se vyskytuje velké procento hvézd. Vzacné nejsou ani trojhvézdy, ¢tyrhvézdy a vicenasobné systémy.
Vzhledem k tomu, ze kosmické sondy pii priletu kolem velkych planet slunecni soustavy, Jupitera
a Saturna, zjistily, Ze jista ¢ast zareni téchto téles pochéazi z jejich gravitacniho smrsfovani a neni
pouhym odrazenym slunecnim svétlem, lze ostatné s trochou nadsizky oznacit za trojhvézdu i nasi
sluneéni soustavu.

Pozorovani dvojhvézd a urcovani jejich fyzikalnich vlastnosti ukazuje, ze se mohou vyskytovat
velmi pestré a snad skoro vsechny myslitelné kombinace. Za teoretickou dolni mez mizeme na zakladé
nasich soucasnych znalosti povazovat v této dobé kombinaci dvou podobnych neutronovych hvézd
o hmotnostech 1,4 Mg a polomérech 10 km, které obihaji po kruhové draze tak, ze se jejich povrchy
prakticky dotykaji, tedy, ze vzdélenost jejich sttedi a = 20 km. Jestlize vyjdeme ze 3. Keplerova
zakona ve tvaru

G
3 2
a’> = —P*(M; + M. 1
A2 ( 1 2) ( )
a upravime jej numericky tak, abychom mohli hmotnosti primaru M; a sekundaru M, udavat v no-
minalnich hmotnostech naseho Slunce ./\/lg, obéznou periodu P ve dnech a velkou poloosu drahy a

v nominalnich slune¢nich polomérech Rg, 1 dostaneme uziteény pracovni vztah

(GM)Y

1/3
a = 86400%° (P*(M, + My))*/3
<4W2(7€%§)3)

86400%/% - (1,3271244 x 1020)/3. )
— 9 /3
- (472)1/3 - 6957000000 (PA(My + My))

—  4,2082783458...(P?(M; + M;))*/3, (2)

a muzeme si snadno spocitat, ze obézna perioda vyse uvazované dvojhvézdy by ¢inila pouhych 0,00092
sekundy.?

I Nominalni hodnoty slouzi k pfesnému prevodu do SI soustavy a byly zavedeny resoluci B3 Mezinarodni astronomické unie roku 2015
— podrobnéji viz apendix na konci tohoto textu.

2Vsechny numerické konstanty pouzité v téchto skriptech vychazeji z hodnot fyzikalnich a astronomickych jednotek shrnutych v apendixu
na konci skript.



Prohlidkou katalogu kataklyzmickych dvojhvézd a rentgenovskych dvojhvézd o malé hmotnosti
— viz Ritter and Kolb (1998) — lze zjistit, ze jednu z nejkratsich obéznych period mezi dosud zné-
mymi systémy ma rentgenovska dvojhvézda 4U1820-30, a to 11,4 minuty. Zac¢atkem roku 2000 byla
potvrzena jesté kratsi obézna perioda, 9,5 minuty, pro rentgenovskou dvojhvézdu RX J1914.4+42456
— viz Ramsay a spol. (2000). Israel a kol. (2002) oznamili objev dvojice degenerovanych hvézd typu
AM CVn s oznac¢enim HM Cnc = RX J0806.3+1527 s jesté kratsi obéznou periodou 5,35 minuty.
Podvojnost tohoto objektu byla potvrzena Roelofsem a kol. (2010), ktefi ziskali spektroskopickou
obéznou drahu.

Maximalni dosud zjisténa hmotnost slozek se pohybuje nékde kolem 60 ./\/lg, povrchové teploty
od asi 1000 K do teplot radu 100000 K a nejdelsi obézné perioda je asi 32000 let. V zasadé lze Tici,
ze dvojhvézdy se mohou vyskytovat v kombinacich od téles, kterda se dotykaji az po vzdélenosti,
soumeéritelné se strednimi vzajemnymi vzdalenostmi hvézd v dané ¢asti prostoru od sebe.

1.3 Rocheuv model

Vzhledem k vyrazné koncentraci hmoty smérem k centru hvézdy 1ze ke studiu dvojhvézd velmi aspésné
vyuzit Rocheiv model (Roche 1859). Predpokldddme opét, ze hmotnost primérni i sekundarni slozky
je sousttedéna do hmotnych bodt o hmotnostech M; a M, w = 27/ P oznacuje tthlovou obéZznou
rychlost soustavy v kruhové draze s obéznou periodou P a g = My/M; je hmotovy pomér.

Zvolme pravothlou souradnou soustavu pevné spojenou se soustavou, kterd ma pocatek v bodé M;
a jejiz osa X miri od My k Ms, osa Y je na ni kolma a lezi v obézné roviné a osa Z je kolméa na obéznou
rovinu, pricemz vzdalenost a mezi obéma hmotnymi body zvolime za jednotku vzdalenosti. Oznacme
dostaneme xy = My /(M; + Ms) (viz obr. 1).

Na infinitesimélni télisko o hmotnosti m nachézejici se v obecném bodé (z,y, z) budou pusobit
t1i sily: pritazlivosti obou hmotnych bodi a odstiediva sila obézného pohybu. Tyto sily maji tvar:

= M = M —
Fuy = —GItli, By, = —GEo22ih, B, = ma?is,
71 |75]
o= (ZE,y,Z), ry = (ZL’ -1y, 2)7 (3)
M2 q
3 = (r— ———,y,0) = (x — ——,y,0).
s ( M, + My y,0)=( 1+4+4¢ v,0)
Oznacime-li jesté
ri =], re =R, 3= (4)

lze celkovy potencial onéch tii sil zapsat ve tvaru

GM, GM, 1 ,
+ +
T1 T2 2

W = ~wrs. (5)

Jestlize pro zjednoduseni zapisu vyjadiime thlovou obéznou rychlost pomoci 3. Keplerova zakona

w? =G(M+ My)a™, a=1 —w’=G(M + M) =GM(1+q), (6)



a zavedeme pomeér hmot ¢, mizeme déle psat

Wi(x,y,2) 1 q 1 2
+ 21+
(;Ml 1 9 2( Q)T?)

1 q 1+q,, q?

— S+ @+ ) g+ . 7
Vsimnéme si, Ze potenciél je funkei jediné proménné, poméru hmot ¢. Jak si uvédomil Kopal (1959),
lze proto posledni ¢len zavisejici pouze na g pri vysSetfovani tvaru ekvipotencidlnich ploch vynechat
a zavést novy potencial

1% 2
Q= S —— (8)
kde C' je konstanta odpovidajici konkrétni ekvipotencialni plose.
Pro poloméry sekundarni slozky je tieba uvazovat souradnou soustavu s pocatkem ve stredu
sekundéru, coz vede i na jiny vyraz pro potencidl. Souradnice vektori 7 a 75 zustanou stejné (viz

rovnice 3), zatimco pro 73 bude platit

= (e, 0) = (o, 0)
rs = =Y =T — YY)
3 M, + M, Y 1+4 )
a vztah pro thlovou rychlost bude

Fyzikalni potencidl W’ v této souradné soustavé muzeme proto psat jako

M. M 1
W' = GM; + GMy + ~w?rl (10)
1 T2 2

a po explicitnim rozepsani absolutni hodnoty vektoru 73 je tedy

W’ N )
= — 4+ — wr
G DM, roqre  2GM, ?
1 1 9 wl+qg = 1
= —+— 4@ +y)— - . 11
T qre = +y) 2¢ g 29(1+q) (1)

Kopalem zavedeny potencial pro sekundarni slozku ' proto bude

w’ 1
QO = — ) 12

Pro oba fyzikdlni potencidly W a W’/ muzeme proto psat



2

W= GM, <Q+2<1q+q)>

1

W' = GM, (Q’ + ) (13)
2q(1+q)

a z pozadavku, aby si oba fyzikalni potencidly byly rovné (W = W) pak plyne pro potencial sekun-

dérni slozky Q" interné pouzivany napf. v programu Wilsona a Devinneyho (viz podkapitola 3.10.2)

Q=Q/q+(¢—1)/2q. (14)

Nékdy se také prechdzi od pravothlych soutadnic (x,y, z) ke sférickym souradnicim (r, ¢, ¥), kde

r je radidlni vzdalenost od pocatku souradnic, thel ¢ se méfi od osy X v roviné XY v rozsahu (0, 27)
a uhel ¥ od osy z v rozsahu (0, 7), lze zavést smérové kosiny A, p a v pomoci ziejmych vztaht

x = rcospsind =1\, (15)
y = rsinpsind = ru, (16)
z = rcosv=rv (17)

a pomoci nich prepsat potencial €2 do tvaru

_ 14+4¢
— 1 2 2
Q=r"4¢q <(1 > 91/ —rA) + 5 " (1—v). (18)

Muzeme se ptat po mistech, ve kterych je vysledna sila ptisobici na testovaci télisko nulova. Pro
né plati
o o0 0
or Oy 0z
Z konkrétnich vyrazi pro uvedené derivace rovnice (8) plyne, Ze uvedend podminka je pro druhé dvé
rovnice splnéna na ose X. Z prvni podminky dostavame rovnici
0Q(x,0,0) x  q(1—2x)

- 1 —¢=0. 20
pe ‘x,3+|1_$‘3+( +q)x —q (20)

(19)

V kazdém z intervali (—o0,0), (0,1) a (1, 00) lze odstranit absolutni hodnoty a prepsat rovnici (20)
jako algebraickou rovnici 5. stupné v x s parametrem ¢. D& se ukézat, ze v kazdém z uvedenych
intervali existuje prave jedno realné feseni, takze na ose existuji t¥i mista s nulovou vyslednou silou.
Tém se obvykle fika Lagrangeovy body L; — bod (x1,0,0) na spojnici mezi obéma hmotnymi body,
Ls — bod (x2,0,0) lezici vné méné hmotného bodu M,, a L3 — bod (x3,0,0) lezici vné hmotnéjsiho
bodu M;. Rozborem druhych dvou rovnic lze zjistit, ze dalsi dva Lagrangeovy body L4 a Ls lezi pro
libovolny pomér hmot v obézné roviné na vrcholech rovnostranného trojihelnika s obéma hmotnymi

body.



Vyznam ekvipotencialnich ploch spociva v tom, ze rovnovazna hvézda zaujme tvar nékteré z nich.
Zvlasté vyznamnd je kritickda plocha obsahujici bod L; — casto zvand Rocheova mez — ktera predsta-
vuje mez dynamické stability dvojhvézdy. Ekvipotencialni plochy Rocheova modelu jsou téz znamy
jako plochy nulové rychlosti z praci Hilla (1902).

Podrobnéjsi matematickou formulaci Rocheova modelu lze nalézt napf. v monografiich Kopal
(1959, 1989) ¢i cesky v diplomové praci Kratochvila (1964). Podrobné tabulky rozméru kritickych
ekvipotencialnich ploch Rocheova modelu v zavislosti na hmotovém poméru publikovali Plavec a
Kratochvil (1964) a ndvod na presny vypocet zdkladnich rozméri Rochoevy meze lze najit v apendixu
prace Harmanec (1990).

Vztah (18) plati v ptipadé, Ze obé slozky rotuji synchronné a dréha je kruhové; Wilson (1979) uvadi

Vysledkem nékterych programi na feSeni svételnych kiivek dvojhvézd (viz kapitola 3.10) jsou
pravé hodnoty potencidli €2 a ' a ty je tfeba prevést na odpovidajici poloméry slozek (viz obr. 2):

Tpole---- Polarni polomér ve sméru osy Z,

Tside---- Yovnikovy polomér ve sméru osy Y,

Tpoint---- Polomér ve sméru ke druhé slozce podél osy X a

Thack---- Polomér podél osy X na strané odvracené od druhé slozky.

Dosazenim odpovidajicich soufadnic do vyrazu pro potencial (18) (napr. pro polarni polomeér 7.
jex =y =0a z=rp) dostdvame pro primarni slozku

1
€2 = T'pole * (1+ ’f’gole)l/z 2
b= Tpiint i (1_17"p0mt - Tpomt) N 1—;—(]T§Oim 22
€ = rsilde - (1+ TZZide)l/Q + 1 ; qride (23)
Q = T;Ck +4q <1+7”back + rback) + 1;_61T12)ack' (24)

Pro Newton-Raphsonovu metodu je tieba znat i derivace téchto vztaht (Wilson 1979).

Stredni polomér slozky dvojhvézdy se urcuje jako polomér koule o stejném objemu, jako ma
odpovidajici ekvipotencialni plocha. Vypocet objemu ekvipotencialni plochy se ziska pomoci rozvoje
prislusnych integralia do fad. Vhodné rozvoje podrobné shrnuli Pathania a Medupe (2012).
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Obrazek 1: Ilustraéni schema k odvozovani vztahti popisujicich Rochetiv model.
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Obrazek 2: O—C Obrazek ekvipotencidlnich ploch Rocheova modelu v obé&Zné roviné s vyznadenim fotometrickych polomérii
v jednotlivych smérech. Tento obrazek byl vytvoren s pouzitim Python programu poskytnutého Mgr. Janem Kaérou.

1.4 Klasifikace dvojhvézd

1.4.1 Klasifikace podle metody pozorovani

Vzhledem k obrovskym vzdélenostem mezi jednotlivymi hvézdami v Galaxii vidime v dalekohledu jen
malé procento dvojhvézd jako dva oddélené svételné body. Jde obvykle o télesa hodné vzajemné vzda-
lend, s obéznymi periodami nejméné nékolik let. Takovym dvojhvézdam se tika visudini dvojhvézdy
a pri jejich trpélivém pozorovani mizeme ¢asem primo vidét v prumétu na oblohu jejich vzajemny
obézny pohyb. Pro visudlni ¢i fotograficka pozorovani je praktickou dolni hranici, do které muzeme
jesté dvojhvézdu pozorovat jako visudlni, tthlova vzdalenost na obloze asi 01 — 0/2. Nové&ji pouzi-
vand metoda skvrnkové interferometrie (speckle interferometry) umoznuje s existujicimi optickymi
dalekohledy o primeéru zrcadel 4 m pozorovat jako visualni dvojhvézdy i méné vzdalené dvojice az
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do hranice asi 003 a pro nové interferometry sestavajici z celé sité nékolika dalekohledt spojenych
optickymi vldkny se tato mez v poslednich letech trvale snizuje. Napr. Davis a kol. (2005) zobrazili
s pomoci interferometru SUSI (Sydney University Stellar Interferometer) obéznou drahu dvojhvézdy
£ Cen, kterda ma obéznou periodu 357 dni, pohybuje se ve velmi vystredné draze a primét velké
poloosy jeji drahy ¢ini pouhych 0/02530. Pro visualni dvojhvézdy se méfenimi v riznych ¢asech ob-
vykle urcuje jejich okamzitd thlova vzdalenost, posicéni tihel jejich vzajemné polohy v primétu na
nebeskou sféru a nékdy i jasnost jednotlivych slozek. Elektronické katalogy s tidaji o pozorovanich
visualnich dvojhvézd metodou skvrnkové interferometrie i visudlnimi metodami, které jsou pribézné
dopliovany o nova méteni, 1ze nalézt na adrese

http://ad.usno.navy.mil/wds

observatore amerického namotnictva.

Pokud je sekundarni slozka visualni dvojhvézdy mnohem méné jasna nez slozka primarni, jeji
svétlo nepozorujeme a na pritomnost druhého télesa miizeme usoudit pouze z rozboru periodickych
poruch jejiho prostorového pohybu za delsi obdobi, hovorime o dvojhvézde astrometrické.

Vétsina dvojhvézd vsak zistava i v nejsilnéjsich dalekohledech nerozlisena a jevi se jako jediny
svételny bod. Jejich dvojhvézdnou povahu pak nejcastéji zjistime ze spektroskopickych pozorovani,
nebot v disledku obézného pohybu dochéazi k periodickym zménam radidlni rychlosti ¢ar. Takovym
dvojhvézdam se tika spektroskopické dvojhvézdy. V idealnim ptipadé jsou ve spektru pozorovatelné
spektralni ¢ary obou slozek, které se pravidelné od sebe vzdaluji a zase se k sobé priblizuji. V grafu
radialni rychlosti v zavislosti na case definuji dvé protinajici se sinusovky, které se méni v protifazi,
jde-li o dvojhvézdu v kruhové draze, nebo o dvé asymetrické, ale jednoduse periodické kiivky, jde-li
o elipticky pohyb. Hodnota radialni rychlosti odpovidajici prisec¢iku obou ktivek pak definuje radidlni
rychlost pohybu celé soustavy vici nam. Pokud jsou slozky dvojhvézdy hodné odlisné jasnosti ¢i
povrchovou teplotou, vidime ve spektru obvykle pouze ¢ary jasnéjsi z obou hvézd. Nékdy se ¢ary
druhé slabsi slozky podari nalézt v jiném spektralnim oboru, napt. v Cerveném ¢i infracerveném,
jde-li o chladny sekundér, nebo naopak v UV oboru, jde-li o malou horkou sekundarni slozku. Pro
fotograficka spektra se obvykle udava, ze c¢ary sekundarni slozky lze pozorovat, pokud je rozdil jasnosti
mezi obéma hvézdami mensi nez 1-2 hvézdné velikosti. Pro elektronicka spektra a moderni metody
rozkladu spekter: kroskorelace (viz napt. Hill 1993) ¢i oddéleni spekter (anglicky disentangling; viz
Simon a Sturm 1994, Hadrava 1995, 1997) se tato mez vyrazné posunula. Napt. Holmgren a spol.
(1999) meérili spolehlivé ¢ary sekundarni slozky AR Cas, kterd je o plné 4 magnitudy méné jasna
nez slozka priméarni. Fekel a Tomkin (1993) oznamili pravdépodobnou detekci sekundarni slozky
dvojhvézdy ~v Geminorum, kterd je slabsi o plnych 6 magnitud nez primar, ale jejich mérfeni je
ponékud nejisté a mélo by byt potvrzeno.

Existuje celd Tada katalogli spektroskopickych dvojhvézd. Systematicky tyto katalogy vydaval
Alan H. Batten z Kanady a v soucasnosti je interaktivné vytvaren devaty katalog spektroskopickych
dvojhvézd, ve kterém jsou shromazdéna i individualni pozorovani radialnich rychlosti. Tento katalog
redigoval do své smrti D. Pourbaix z Belgie a nyni jej udrzuji jeho kolegové. Lze jej ziskat na webové
adrese

http://sbh9.astro.ulb.ac.be .
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Pokud je obéZzna rovina dvojhvézdy v prostoru orientovana tak, Ze v ni nase slunecni soustava
zhruba lezi, budeme pozorovat vzajemné zakryty obou slozek dvojhvézdy a hovorime o dvojhvézde
zakrytové. Zakryty se projevi predevsim pti fotometrickych pozorovanich, a to pravidelné se opaku-
jicimi poklesy jasnosti. Historicky byly rozliSovany tii typy svételnych krivek:

« Svételnd krivka typu Algol se oznacuje podle prvni objevené zékrytové dvojhvézdy Algol (5 Per-
sei). Vyznacuje se zcela konstantnim svétlem mimo zakryty a béhem totalnich ¢asti zakrytu.

o Svételna krivka typu [ Lyrae je shodou okolnosti nazvana podle druhé objevené zakrytové
dvojhvézdy a je pro ni priznacné, ze jasnost soustavy se plynule méni ve vSech orbitdlnich
fazich, i mimo vlastni zakryty, pricemz hloubka minim je vyrazné odlisna.

o Svételna krivka typu W UMa je charakterizovana dvéma podobnymi minimy, kratkou obéznou
periodou a rovnéz plynulymi zménami ve vSech fazich orbitalni periody.

vvvvvv

chovou teplotou, miize se stat, ze béhem zakrytu zesili ¢ary jedné nebo druhé slozky a vzhled spektra
se vyrazné zméni. Pokud néktera z hvézd rychle rotuje, 1ze ve fazich na zacatku a na konci zédkrytu
pozorovat tzv. rotacni efekt. Pri zacatku zdkrytu je totiz postupné zakryvan disk jedné ze slozek,
takze nakonec vidime svétlo jen z jednoho okraje. Pokud je smér rotace shodny se smérem obéhu
slozek (a tak tomu zpravidla byva), projevi se ¢ast nezakrytého disku rotujici hvézdy na zacatku
zakrytu vzrastem radialni rychlosti nad normalni k¥ivku radidlni rychlosti. Na konci zakrytu vidime
naopak priblizujici se ¢ast disku a pozorujeme anomalni pokles radialni rychlosti.

V nékterych pripadech se stava, ze pozorujeme neprilis velké plynulé svételné zmény definujici
dvojitou vlnu s obéznou periodou dvojhvézdy, tedy néco jako svételnou kiivku typu § Lyrae, ale
s malou amplitudou (pod 071). Ukazuje se, Ze to je pripad hvézd, které jsou slapové deformovény a
nemaji sféricky tvar, takze se béhem jejich vzajemného obéhu méni plocha jejich diskti promitnuta
na nebeskou sféru a tudiz i jejich jasnost. Takovym dvojhvézdam se tika elipsoidalni proménné.
Nedochazi u nich ke geometrickym zakrytim a sklon jejich drahy je zpravidla nékde mezi asi 30° a
70°.

Poslednim typem svételné kiivky je svételnd krivka s vyraznym vlivem reflexe (odrazu svétla od
druhé slozky). Takovy jev je zfetelné pozoravatelny pii velkém rozdilu povrchovych teplot slozek,
pokud nejsou daleko od sebe (tj. u kratkoperiodickych dvojhvézd) a mtze se pozorovat jako pro
zakrytové, tak nezakrytové soustavy. Zpravidla se takovy jev pozoruje pro kombinaci velké chladné
slozky a horké slozky, kterd svym zarenim ohfeje povrch chladné hvézdy na strané k ni privracené.
To se projevi zjasnénim chladné slozky ve fazich jeji horni konjunkce.
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1.4.2 Klasifikace podle dynamické stability

Jiz. Kuiper (1941) poukazal na to, Ze k tvahdm o dynamické stabilité konkrétni dvojhvézdy se velmi
dobte hodi Rochetiv model kratce popsany vyse. Jak uz vime, tvar ekvipotencialnich ploch Rocheova
modelu zavisi pouze na poméru hmotnosti obou hmotnych bodi. Prislusné ekvipotencialni plochy
jsou nejprve uzaviené kolem obou hvézd, ale pro urcitou kritickou hodnotu potencialu se slévaji
v jakési bryle s tthlem velmi priblizné 57° vi¢i spojnici obou center. Dalsi ekvipotencidlni plochy
jiz. obklopuji obé hvézdy, poté se postupné otviraji nejprve za méné hmotnou a poté za hmotnéjsi
slozkou, a ve velké vzdalenosti se limitné blizi sférickym plocham kolem celé dvojhvézdy. Ona kritickéa
,brylovita“ ekvipotenciala se nazyva Rocheova mez. Pripomenme také, Zze v obézné roviné existuje
celkem 5 bodti, nazyvanych Lagrangeovy body, ve kterych je vysledna sila pusobici na testovaci
télisko nulova. Jeden z nich, L, lezi na spojnici mezi obéma hmotnymi body, dalsi dva lezi také na
spojnici obou hmotnych bodi, ale vné méné hmotné (Ly) a vné hmotnéjsi (Ls) slozky. Je jasné, ze
vzroste-li rozmér hvézdy tak, ze hvézda zaplni Rocheovu mez, stane se dynamicky nestabilni a plyn
z jeji atmosféry miize volné pretékat smérem ke druhé slozce. Klasifikace dvojhvézd podle polohy
vici Rocheové mezi, jejiz zaklady polozili kromé Kuipera také Parenago a Wood, byla podrobné
propracovana Kopalem. Dvojhvézdy se podle ni déli na

o oddélené systémy, jejichz obé slozky jsou spolehlivé uvnitt kritické Rocheovy meze, dale na

» polodotykové systémy, u kterych je jedna slozka uvnitt Rocheovy meze a druha ji prave vypliuje,
a na

o kontaktni systémy, pro néz obé slozky vyplnuji ¢i spise presahuji Rocheovu mez a maji spolec¢nou
atmosféru.

Tato klasifikace se ukéazala jako fyzikalné velmi uzite¢nd a je dodnes hojné pouzivana. O jeji
dalsi rozvoj se pric¢inili Wilson a Twigg (1980), kteti zavedli pojem dvojhvézd s dvojim kontaktem
(double-contact systems). Jednd se o to, ze pokud jedna ze slozek dvojhvézdy rychle rotuje, lezi mez
jeji dynamické stability nékdy i velmi hluboko pod Rocheovou mezi. Muze se proto stat, ze rychle
rotujici hvézda ve dvojhvézdé je dynamicky nestabilni i presto, zZe jeji polomér je mnohem mensi,
nez odpovidajici Rocheova mez. Vlastnosti ekvipotencialnich ploch pro pripad rotace, kterd neni
synchronizovana s obéhem slozek dvojhvezdy, poprvé vysetfoval Plavec (1958) a také Limber (1963).
Ukazuje se, ze i v téchto pripadech ma kritickd ekvipotenciala ,brylovity“ tvar a k vytoku hmoty
nedochazi z celé oblasti rovniku, ale jen v okoli bodu privraceného ke druhé slozce.

2 Urcovani kvantitativnich vlastnosti dvojhvézd a vicenasobnych sou-
stav

2.1 Uvodni Gvahy

Definujme si nejprve zakladni pojmy, které se budou béhem celého vykladu ¢asto opakovat:
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o Zména néjaké proménné veli¢iny se nazyva periodickou, jestlize se hodnoty, jez veli¢ina postupné
nabyva, zcela pravidelné opakuji podle uréitého zékona (funkce). Délce opakovaciho intervalu
se Tika perioda zmén; budeme ji zde disledné oznacovat symbolem P.

« Casto je vyhodné (z divodi, které vyplynou z dalsiho vykladu) pracovat s prevracenou hodnotou
periody. Této veliciné se tika frekvence a budeme ji oznacovat symbolem f. Plati tedy:

f=1/P. (25)

e Pro jednoduse periodické déje byva vyhodné méreni zobrazit ve fazovém diagramu, tj. poskladat
v Case rozlozend data tak, jako by byla vSechna ziskdna béhem ¢asového intervalu odpovidajiciho
délce jedné periody. Pro méreni ziskané v case t spocteme cyklus a fazi ¢ a normovanou fazi ¢
vici periodé P podle vztaht

c=(t—"Ty)/P, (26)

@ = frac(c). (27)

(Funkce frac(z) nabyva hodnoty zlomkové ¢asti x pro nezdporna x, a hodnoty [1 - absolutni
hodnota zlomkové ¢asti z] pro z < 0. Tedy na p: pro x = 3.77, frac(x)=0.77; pro z = —3.77,
frac(x)=0.23, atd.) Ty oznacuje pocatek fazi: je to néjaky referencni ¢asovy bod, pro ktery se
rozhodneme (napt. okamzik maxima ¢i minima studované zmény); pokud nas takovy okamzik
nezajima, lze pro jednoduchost zvolit Ty = 0. Snadno uvazime, Ze vztah (27) transformuje
kazdy cas meéteni do intervalu hodnot od 0 do 1, a to tak, ze stejné hodnoty proménného
déje s periodou P budou mit stejnou hodnotu faze. Pro konkrétni pripad proménnych hvézd
se fazovému diagramu obvykle tika svételna kiivka. Pro hvézdy s proménnou radialni rychlosti
hovorime o kfivce radialnich rychlosti.

Kazdé pozorovani jasnosti, radidlni rychlosti, centralni intenzity nebo kterékoliv jiné fyzikalni
veli¢iny se zaznamenanym cCasem meéreni predstavuje jeden bod casové fady pozorovani sledovaného
objektu. Je to tedy dvojice ¢isel (t,m), kde m oznacuje jasnost zméfenou v ¢ase t. Pokud se jasnost
méni, bude nas prirozené zajimat, zda jsou tyto zmény pravidelné ¢i nepravidelné a viibec, jaky je
jejich charakter. V pripadé pravidelnych zmén je prvnim tkolem nalézt periodu, se kterou se zmény
jasnosti opakuji. Vzhledem k povaze astronomickych pozorovani v optickém oboru to nemusi vzdy
byt snadny tikol. Rotace Zemé (opakovani dne a noci) a nepravidelné zmény oblacnosti zpusobuji,
ze Casové Tady astronomickych pozorovani maji své charakteristické zvlastnosti:

o Pti pozorovani z jednoho mista nutné obsahuji ‘vzorkovaci periodu’ jednoho hvézdného dne.

« Jsou velice nepravidelné rozlozena v ¢ase (dvé méreni mohou po sobé nésledovat za 1 minutu,
ale také tfeba za 2 roky).

Spravna a uplnd analyza casovych fad astronomickych pozorovani je proto i v dobé vykonnych
pocitacti cinnosti, kterou nelze délat zcela mechanicky. Je tfeba urcitého citu pro véc a klidného
zvazeni, co lze z danych pozorovacich dat urcit a co ne.
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Prunim krokem analjzy by vidy melo byt grafické zobrazeni studované proménné veliciny v zd-
vislosti na case. 7 néj ziskdme prvotni predstavu o tom, co mizeme od analyzy dané casové rady
ocekavat a jakou strategii zvolit.

o Jestlize mame k dispozici bohaty soubor méreni, ktera nasleduji dostatecné husté po sobé, mize
se dokonce stat, ze jiz z tohoto grafu odhadneme skutecnou periodu zmén. To je ovsem v praxi
spise vyjimecny, nez typicky pripad. Kazdopadné ale z grafu pozname, zda nedochézi k trvalému
poklesu ¢i ristu studované velic¢iny nebo zda nejvyraznéjsi zmény nejsou sice plynulé, ale zcela
o¢ividné neperiodické, nepravidelné.

» Pokud casova rada, kterou zkoumame, sestava z méreni, porizenych nékolika riznymi pozoro-
vateli ¢i pristroji, je vzdy uziteéné je v grafu odlisit riznymi symboly, abychom se presvédcili,
zda mezi jednotlivymi pozorovateli neexistuji systematické rozdily v hodnotach mérené veli¢iny.

Uvedme nékolik dalsich, skoro banalnich, ale dilezitych zavéru, které 1ze pii prvotnim zkoumani
dané casové rady ucinit:
1. Z dané tady méfeni nelze prokazat pritomnost periody, ktera je delsi, nez délka celé serie po-
zorovani. Ze je zména skutecné periodicka, zjistime teprve z dat, ktera budou pokryvat nékolik
cyklu.

2. V principu lze zkoumat, zda v danych datech neni pritomna perioda kratsi nez minimalni casova
vzdalenost dvou pozorovani studovanych dat. Musime si ale byt védomi, ze i kdyz néjakou
takovou periodu nalezneme, muze jit o periodu zdanlivou, vzniklou pouze v dusledku fazového
skladani. Predstavme si pro ilustraci, ze bychom pravidelné po 1 dni méfili konstantni jasnost.
Lze snadno uvazit, ze takova pozorovani nevylucuji, ale ani nedokazuji pritomnost periodického
déje s periodou 015, 09333333, atd.) Abychom piftomnost takové periody prokazali, musime
ziskat nové fady pozorovani s daty, jejichz casovy rozestup bude alespon o jeden fad mensi nez
je hledana perioda. Na potfebnou hustotu métreni bude mit vliv i to, zda kfivka s domnélou
periodou mé pouze jedno maximum a minimum nebo zda je slozitéjsi (jako napf. svételna kiivka
zékrytové nebo elipsoidalni proménné). To znamend, Ze napt. k prokazani pritomnosti periody
041 bychom maéli ziskat alespon jednu serii pozorovani s hustotou méfeni po 0401, jde-li o zhruba
sinusovou kiivku, & 04005, jde-li o kfivku se 2 minimy a maximy.

7 toho, co bylo Teceno, vyplyva, ze zaciname-li zkoumat proménnost néjakého objektu, o jehoz
zménach neni dosud nic znamo, méli bychom zacit pozorovani nejprve hustymi celono¢nimi fadami
meéreni, abychom si ucinili prvotni predstavu o tom, jaké nejkratsi méritelné zmény jasnosti miizeme
pro zkoumany objekt ocekavat. Pokud na pt. spolehlivé vylouc¢ime métitelné zmény béhem noci, bude
nadale stacit ziskavat 1-3 méreni za noc, atd.

ve

2.2 Urcéovani okamzikti minim zakrytové proménné ¢i jinych referencnich bodt na
svételné ¢i jiné fazové krivce:

K urcovani ¢i zpresnovani hodnoty obézné periody a k vySetifevani jejich pripadnych casovych zmén
potfebujeme z pozorovacich dat ziskat néjaké referencni body. Pro zakrytové dvojhvézdy byva zvy-
kem urcovat okamziky stredi zakryti. Pro krivky radialnich rychlosti jsou dobrymi referenénimi
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body okamziky maxima ¢i minima radidlni rychlosti. Ty mizeme ziskat tfeba porovnanim s néjakou
modelovou ktivkou. Pro stfedy zakryt by bylo mozné pouzit tfeba parabolu s osou kolmou k ¢asové
primce. Zvlastni pozornost si ovSsem zaslouzi metoda Kwee-van Woerdenova.

2.2.1 Kwee-van Woerdenova metoda a jeji zobecnéni

I v soucasnosti velmi ¢asto uzivanou metodou presného urcovani okamzik minim z pozorovani kon-
krétniho zdkrytu néjaké zakrytové proménné je metoda, kterou publikovali holandsti astronomové
Kwee a van Woerden (1956). Jeji podstata je nasledujici: Predpokladejme, zZe, jsme ziskali N pozo-
rovani béhem sestupné i vzestupné faze minima, tedy N uspofadanych dvojic (¢;,m;) (j = 1,2..N)
méfeni hvézdnych velikosti m; v ¢asech t;. Linedrni interpolaci z nich vytvorime (2n + 1) novych
usporadanych dvojic s ekvidistantnim ¢asovym krokem At, a to tak, aby (2n + 1) bylo pfiblizné
rovno poc¢tu ptuvodnich méreni N a aby jeden z ekvidistantnich bodu, reknéme k-ty, odpovidal pred-
béznému odhadu ¢asu minima 7" (ktery muzeme vzit napf. jako bod s nejnizsi mérenou jasnosti nebo
odhadnout z grafického zobrazeni minima). Poté pro vSechny ekvidistantni body minima symetricky
vudi zvolenému odhadu stfedu minima pocitame rozdily magnitud odpovidajich bodi

Amy = My — Mu-j, J=12,..n (28)

a sumu jejich ¢tverct

n

S(T) = Y- (8my)*. (29)

=1

Poté zvolime jesté dva dalsi odhady stfedu minima v ¢asech T'— At a T+ At, kde At je néjaky
rozumneé zvoleny casovy interval, napt. ¢asovy rozdil mezi dvéma ekvidistantné interpolovanymi body
nebo jeho celodiselny ndsobek, a spocteme odpovidajici sumy ctverca S(T — At) a S(T + At) pro
tyto nové stredy symetrie.

Pokud byl ptivodni odhad okamziku minima dobry, mélo by platit

S(T) < S(T — At) a S(T) < S(T + At). (30)

Pokud tomu tak neni, zvolime za odhad okamziku minima ¢as odpovidajici nejmensi sumé Ctverci
a cely postup opakujeme.

Jakmile ziskame tii sumy Ctvercii, z nichz Casové stfedni je nejmensi, aproximujeme skutecny
pribéh funkce S(7T') polynomem druhého stupné

St)y=a-t*+b-t+e, (31)

jehoz koeficienty a, b a ¢ spocteme ze tfech hodnot sumy ¢tvercti, které jsme ziskali.
Za hledany okamzik minima 7Ty prijmeme poté minimum této funkce dané fesenim kvadratické
rovnice:

To = —— 32
0 2a ( )
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Kwee a van Woerden udavaji také odhad stfedni chyby o takto uré¢eného minima:

,  dac—1b?

o° = m, (33)

kde Z oznacuje maximalni pocCet nezavislych parta magnitud, které byly pouzity. Podle jejich analyzy
je spravné zvolit Z = 0,25N v ptipadé linearné interpolovanych bodi a Z = 0,5N pokud jiz méreni
sama byla ziskdvana v ekvidistantnich ¢asovych intervalech.

Harmanec (nepublikovano) zjistil, ze presnost odhadu minima se vyrazné zvysi, pokud sumy
¢tvercli spoCteme ne pouze ve trech, ale vice, tfeba i 50 okamzicich povazovanych za odhady stfedu
minima a koeficienty a, b a ¢ v rovnici (31) spo¢teme metodou nejmensich étvercti. Tento postup je
aplikovan v programu HEC 34, ktery lze ziskat na webové adrese

http://astro.troja.mff.cuni.cz/ftp/hec/HEC34.

Jifi Horn a Petr Harmanec rovnéz prakticky ovérili, ze metodu lze tspésné aplikovat i na jiné
problémy, napt. k urcovani stfedu spektralnich car.

Deeg (2021) publikoval vylepseni Kwee-van Woerdenovy metody, nebot zjistil, ze pro velmi presnd
druzicova pozorovani, konkrétné z druzice TESS, mize dojit k tomu, Zze minimum sumy S(7") vyjde
malicko zdporné a zaporny vyjde i ¢len 4ac — b?, takZe pti odmoctiovani pii vipoctu o z rovnice (33)
dojde k numerické chybé.

Deeg proto doporucuje z pozorovacich dat odhadnout primérnou pozorovaci chybu individualnich
méfeni magnitudy ¢i toku p a misto funkce S(T') pouzit obvyklou x? statistiku pro pary méfenti, tedy

S(T)
2u?
Za predpokladu, ze tok ze studované dvojhvézdy bude dokonale symetricky vici okamziku minima

Ty, bude suma v minimu v zasadé dana pozorovacimi chybami. Deeg dovozuje, Ze minimalni hodnota
X3(T) pro T = Ty je ur¢ena poctem stupiiti volnosti Z tak, ze

XA(T) = (34)

VA(Ty) = Z 1. (35)
Z rovnice (34) pak plyne vztah

S(Ty) = 2p*(Z — 1). (36)

V Deegem navrzené modifikované metodé se po prvotnim urceni koeficientt a, b a ¢ suma S(7j)
ptijme dle rovnice (36) a hodnota ¢

b2
c=2u*(Z — 1)+£. (37)

Po dosazeni této revidované hodnoty ¢ do puvodniho vztahu (33) pro chybu minima dostaneme
jednoduchy vztah.

19



242

Deeg rovnéz nezavisle dosel ke stejnému zavéru jako Harmanec, tedy ze presnost urceni okamziku
minima se zvysi, kdyz se pouzije vétsi pocet posuvi na obé strany od odhadnutého okamziku minima.

2.3 O-—C diagramy a zména obéznych period dvojhvézd

Samostatnym a zpravidla prvnim tikolem pii studiu konkrétni dvojhvézdy byva z pozorovanych zmén
jeji jasnosti nebo radialni rychlosti urcit dostatecné presnou a spolehlivou hodnotu jeji obézné periody
P. K samotnému nalezeni periody mtzeme v zasadé pouzit nékterou z metod, které jsme si vylozili
v zékladnim kurzu ASTO007. Je to primocaré, pokud mame méfeni jasnosti zakrytové nebo elipsoidalni
proménné. Pokud ale ve spektru pozorujeme c¢ary dvou slozek dvojhvézdy podobnych spektralnich
typt, nemusi byt cela véc jednoduchd, nebot na pocatku nevime, kterd cara které slozce nélezi.

Pokud se jiz zdarilo néjaky odhad periody nalézt, mizeme zjisténou periodu zpresnovat pomoci
dalsich pozorovani, pripadné s vyuzitim starsich, diive publikovanych pozorovani. Je zifejmé, Ze pe-
riodu uréime tim presnéji, ¢im delsi pozorovaci rada bude pfi dané presnosti pozorovani k dispo-
zici. Uvazme napriklad jednoduchy piipad pozorovani kiivky radidlnich rychlosti dvojhvézdy s kon-
stantni obéznou periodou 2,5 dne. Pokud mame pozorovani radialnich rychlosti napt. z obdobi
50 dni, pak mezi prvnim a poslednim pozorovanim vykonala dvojhvézda pravé 50/2,5=20 obéhu.
Fazovy posuv o 0.03 ve fazi mezi prvnim a poslednim bodem bude tedy predstavovat zménu periody
0 2,5—(50/20.03)=0,00374 dne. Budou-li pozorovani pokryvat tfeba 500 dni, tedy 200 obéht, bude
stejny fazovy rozdil na konci intevalu pokrytého daty predstavovat jiz jen 2,5—(500/200.03)=0,000375
dne.

Klasickou metodou, jak zpfestiovat hodnotu obézné periody (ostatné i periody fyzikdlnich pro-
ménnych hvézd) a jak se presvédcit, ze perioda je dlouhodobé stéla nebo se néjakym zpisobem méni,
je konstruovat tzv. O—C' (z anglického ‘observed — computed’; pozorovany — vypocteny) diagram
okamziki minim ¢i maxim, maxim radidlni rychlosti a podobné. Pro stru¢nost budu dale mluvit
o okamzicich minim, ale vSe stejnym zptsobem plati i pro jiné definované body svételné krivky ¢i
k¥ivky radialni rychlosti. Okamziky minim se urcuji lokdlné, pokud je to mozné, pifimo z pozorovani
jednoho konkrétniho minima, jak o tom bude Te¢ nize, nebo alespon ze slozeni dat z jednoho kratsiho
obdobi do fazového diagramu s nejlepsi znamou hodnotou periody P.

Konstrukce O —C' diagramu je ovSsem mozna pouze tehdy, zname-li hodnotu periody s dostatecnou
presnosti a mame-li k dispozici dostatecné hustou fadu okamzik minim. Jinak totiz narazime na
problém rocnich aliastt a nami konstruovany O—C' diagram muze byt chybny a zavadéjici. Priklady
takovych omyli lze nalézt i v publikovanych pracech.

Pokud o dlouhodobém chovani periody nami studované proménné nemame zadné diivejsi infor-
mace, za¢iname obvykle s linearni efemeridou

Tmin = TO +P- Ea (39)

kde T} je zvoleny referencéni okamzik minima. Pro kazdy z pozorovani uréeny okamzik minima O
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odhadneme odpovidajici ¢islo cyklu neboli epochu E podle vztahu

O — 1T
E =int ( 0> (40)

a oCekavany okamzik minima poté spocteme ze vztahu
Cc=Ty+P-E. (41)

Pro vSechny okamziky minim, které takto ziskame, poté nakreslime to, ¢emu se ¥ika O —C' diagram,
totiz prubéh funkeni zavislosti O—C = f(F) a ten vyhodnotime.

Pokud je hodnota periody, kterou jsme pti konstrukci O—C' diagramu pouzili, stald a v mezich
chyb pozorovani i dostatecné presnéd, budou body v O —C' diagramu lezet v okoli pfimky rovnobézné
s osou X a rozptyl bodt bude odpovidat chybam urceni jednotlivych okamzik minim.

Je-li perioda stala, ale je-li jeji hodnota ponékud delsi nez ta, kterou jsme pri konstrukei diagramu
pouzili, budou se pozorované body v O—C' diagramu kupit opét kolem primky, ktera ale bude s ros-
toucim F stoupat, tj. bude mit kladnou smérnici. Analogicky je-li skutecna perioda kratsi nez ta,
kterou jsme pouzili, budou se body v O—C' diagramu kupit kolem piimky se zapornou smérnici.

V obou téchto pripadech lze O —C' diagram vyuzit ke zptresnéni hodnoty periody. Predpokladejme
pro jednoduchost, Ze urceni okamzikil minim neni zatizeno zadnymi chybami a predpokladejme déle,
ze zatimco jsme O—C' diagram konstruovali pro periodu P, spravnd hodnota periody je P + AP.
Pro danou epochu E bude pak

O-C=(Ty+(P+AP) E)— (Iy+P-E)=AP-E. (42)

Jinymi slovy: smérnice primky v O—C' diagramu, kterou mtizeme urcit tfeba metodou nejmensich
¢tvercu, je algebraicky rovna hodnoté opravy AP ndmi pouzité periody P.

Jiny O—C diagram dostaneme, pokud se perioda studovaného objektu s ¢asem méni. Typickym
pripadem je parabolicky pribéh odchylek, pficemz osa paraboly je rovnobézna s osou Y. Pokud ma
parabola minimum pro F = 0, jedna se o prodluzovani periody, dosahuje-li pro £ = 0 maxima,
perioda se zkracuje.

Velmi casto se lze v podobnych pripadech docist, ze parabolicky pribéh O —C' diagramu znamena
linearni zménu periody. To je pravda jen priblizné. Pro okamziky minim totiz plati vztah

T=Ty+Py-E+a-E? (43)

kde P, je perioda v Case referenéniho minima 7T, tj. pro £ = 0. Pokud budeme epochu E chapat jako
realné cislo charakterizujici cykl a fazi, pak T bude cas odpovidajici prislusné fazi v daném cyklu.
Okamyzita perioda pak zfejmé bude

dT
P=—=PF+2aFE 44
iE 0t 2a (44)
a zména periody v daném ¢ase P bude
. dE  2a
P =920 — = —_, 4
“ar ~ P (45)
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Vidime tedy, ze pro kvadratickou efemeridu se perioda méni linearné s epochou F, ale nikoliv s casem.
Pro kladna a rychlost zmény periody s ¢asem klesa.

To je ovsem situace, se kterou se podle soucasnych predstav setkavame u dvojhvézd ve stadiu
vymény hmoty poté, co se jiz role slozek vyménila. Kvadratickd efemerida je proto velmi dobrym
popisem realné situace v podobnych ptipadech.

V astronomické literature mizeme najit priklady popisu zmén periody ve formé polynomické
zavislosti na epose do tretiho i vyssitho stupné polynomu, viz napr. praci Wooda a Forbese (1963).
Vyznam podobnych efemerid je ale ponékud sporny, nebof predstavuji pouze matematicky popis
konec¢né fady pozorovani a zkusenost ukazuje, ze jejich predikéni hodnota je zpravidla velmi malé.

Jinou moznosti je, ze O—C' diagram ukazuje periodické zmény. Z toho lze usoudit na pritomnost
tretiho télesa v soustavé nebo na postupné staceni vystredné obézné drahy v prostoru, jak o tom
bude jesté te¢ pozdéji.

Poslednim typem O—C' diagramu je nespojity prubéh odchylek s vyraznym skokem. V principu
jisté nelze vyloucit situace, kdy se napt. po obdobi stability perioda v disledku néjakého eruptivniho
procesu (tfeba kratkodobé ztraty hmoty ze soustavy ¢i chvilkové vymény hmoty mezi slozkami)
prakticky skokové zméni. Nez vsak podobny zavér ucinime, je dobré se i v téchto pripadech presvédcit,
zda nedoslo k chybé v pocitani jednotlivych daty pokrytych cykli. Dobre dolozeny pripad skokové
zmény obézné periody ukazany na obr. 3 je prevzat z prace Mayer, Harmanec, Wolf a kol. (2016).

2.4 Urcovani elementt spektroskopickych dvojhvézd
2.4.1 Odhad velké poloosy obézné drahy dvojhvézdy
Povsimnéme si nejprve, zZe jiz znalost obézné periody a predstava o hmotnosti primarni slozky nam

pro libovolnou dvojhvézdu dovoluje ucinit si docela dobrou predstavu o rozmérech celé soustavy.
Protoze predpokladame My < M, plati, ze

My < (M + My) < 2Mj, (46)
takze dostavame s pomoci 3. Keplerova zdkona (2) odhad velké poloosy soustavy ve tvaru
4,208278( P2(M))'/? < a < 4,208278(2P*(M,))"/? (47)

Jestlize tedy napt. podle vzhledu spektra ¢i podle barvy primarni slozky mizeme zhruba odhadnout
hmotnost primaru, vidime, Ze nerovnost (47) dava velmi slusny odhad rozméru soustavy, nebot horni

a dolni mez velké poloosy soustavy se lisi pouze o 25 = 1,26.

2.4.2 Pripad, kdy pozorujeme obé spektra

Pokud ve spektru pozorujeme spektra obou slozek (v novéjsi literatute se lze pro takové dvojhvézdy
obcas setkat se zkratkou SB2: a spectroscopic binary with two components visible), ziskdme dvé
krivky radialnich rychlosti a jejich poloviéni amplitudy K; a Ks. Z toho hned mizeme ur¢it pomeér
hmotnosti obou téles, nebof plati, ze

My, K

My Ko 48
e (48)
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Obréazek 3: O—C diagram okamziki minim zédkrytové dvojhvézdy V346 Cen naznacujici skokovou zménu obé&zné periody.



Urceni dalsich veli¢in neni uz tak jednoduché. Poloviéni pozorovana amplituda kiivky radialnich
rychlosti je totiz souc¢inem skutecné obézné rychlosti prislusné slozky dvojhvézdy se sinem sklonu
obézné drahy 1.

V dalsim textu budeme vyuzivat vztahy odvozené v nebeské mechanice (viz napt. Klioner 2016).
Pro obecny pripad eliptické drahy s vystrednosti (excentricitou) e se obvykle predpokladd, ze slozky

tedy s pruvodicem

a172(1 — 62>

1+ ecosv(t)’ (49)

r12

z ¢ehoz lze pro radidlni rychlost j-té slozky dvojhvézdy RV;, j = 1,2 jako funkci ¢asu t odvodit vztah
RV, = 5 + (3 — 25) K (cos(wy + v(t)) + e cos ), (50)

kde 7 je radidlni rychlost celé soustavy viici ndm a wj je délka periastra j-té slozky méfend od vystup-
ného uzlu drahy.? Plat{ pfirozené, Ze wy = w; + 180°. Pro pravou anomalii v(t) jako funkci excentrické

anomalie F(t) plati
v(t) l+e,  E(t)
tg——- = tg——=. 1
e =T, ey (51)

Excentrickou anomalii vypocteme z ¢asu pozorovani pomoci Keplerovy rovnice

B(t) = 2;@ _T) + esin E(1), (52)

kde Tj je cas prichodu hvézd periastrem a P siderickd obézna perioda dvojhvézdy.
Pro tdplnost jesté dodejme, ze rovnomérny thlovy pohyb byva casto oznacovan vyrazem stredni
anomalie M(t). Plati tedy

M(t) = (- To) (5)

a Keplerovu rovnici (52) lze formélné prepsat do tvaru
E(t) = M(t) +esin E(t), (54)

Poznamenejme, ze Keplerovu rovnici 1ze docela snadno tesit iteracné. Zvolime pocatecni hod-
notu E(t) = M(t) a z rovnice (54) vypocteme novy odhad E(t) a tak pokracujeme az do dosazeni
pozadované presnosti.

Geometricky vyznam pravé, stfedni a excentrické anomalie je ilustrovan obrazkem 4.

3Prakticky ve veskeré svétové literatute tykajici se elementt dvojhvézd se délkou periastra nazyva thel mezi vystupnym uzlem drihy pii
prumétu obézné drahy na nebeskou sféru a polohou periastra drahy; v u¢ebnicich nebeské mechaniky se ov§em tomuto dhlu fikd argument
periastra, zatimco délkou periastra @ se rozumi slozeny thel mefeny jednak v referen¢ni roviné (Q2) a poté v obézné roviné (w), tedy
© = Q + w. Proto pozor na moznou zaménu pii konkrétnim pouziti!
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Obrazek 4: Diagram vysvétlujici geometricky vyznam pravé (v), excentrické (E) a stfedni (M) anomadlie pfi pobybu télesa vici
ohnisku elipsy.



VSechny parametry rovnic (50) — konkrétné Kj, e, P, Ty, wy a v — se z pozorovanych méfeni
radialnich rychlosti uréi metodou nejmensich ¢tverci. Z nich pak uz muzeme spocitat dolni odhad

Vvev

ol

.. P
ajsini = %Kj(l — %)z,

(55)

vV

kiivek radidlni rychlosti v kms™! a periodu ve dnech, lze rovnice (55) piepsat do tvaru

86400 - 1000 ! 1
jsini = K;P(1—¢€*)?2 =0,01 KjP(1—¢€*)z.
asing = o g i (1—e€")2 =0,01976569K;P(1 — e°) (56)
Sec¢tenim obou rovnic (55) dostdvame také
P 1 1
asini = (a; + ag)sini = — (K, + K»)(1 — €?)2 = 0,01976569( K| + K5)P(1 —¢e*)2 . (57)

o
_ PK3_j(1— e?)2 Ar2a} B
N 2ma sin g GP?2
210’ K3 j(1— €))7  21Ks j(1 —e?)7 P(1 — €*)(K, + K>)?

M = %(Ml + My)

= 58
GPsini GPsini 472 sin? 4 ’ (58)
takze pro hmotnosti obou slozek dostavame vztahy
1
Misin®i = —— Ks_ (K 4+ K)?P(1 — ¢?)2. (59)

217G

Pro hmotnosti vyjadfené v nominalnich hmotnostech Slunce Mg, periodu ve dnech a poloviéni
amplitudy kiivek radidlnich rychlosti v kms™! dostaneme numerickou konstantu v rovnicich (59) ve
tvaru

86400 - 1000°

_ -7
o7 - 13271244 x 102 =1,036149... x 10 (60)

a tedy

3
2

M;sin®i = 1,036149... x 107" K3_;(K; + K3)*P(1 — ¢?) (61)

2.4.3 Pripad, kdy pozorujeme pouze jedno spektrum

Pokud pozorujeme kiivku radidlnich rychlosti pouze jasnéjsi slozky dvojhvézdy, napt. slozky 1, mu-
zeme z parametriu popisujicich kifivku ziskat pouze a;sini a veli¢inu, které se fika funkce hmoty
f(M), a kterd je definovana vztahem

4Ar? aj?’ sin®

fi(M) =

i M3 sin®i ¢
_ - M. sin® ¢ 62
G P (Mt My)?  (14qe i%h (62)
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kde ¢ = M3_;/M; oznacuje pomér hmot.
Vsimnéme si, ze pro ¢ < 1 ndm funkce hmoty dava horni odhad nejvétsi mozné hmotnosti soustavy.
Plati totiz zfejmé (pro ¢ = 1 a tedy M; = My a pro i = 90°), Ze

1 1
f(M)SiMlzg

7 veli¢in, které uréime primo z krivky radidlnich rychlosti primaru, se funkce hmoty vypocte
pomoci vztahu

(M; + My). (63)

fi(M) = 27T1GKJ.3P(1 —e?)z. (64)

Pro jednotky pouzité vyse, bude opét numericky

N

fi(M) =1,036149... x 107" K} P(1 — €%)2. (65)

Muzeme-li néjak, napt. podle vzhledu spektra odhadnout hmotnost ve spektru pozorované slozky,
lze pomoci funkce hmotnosti odhadnout pro dany sklon drahy ¢ hmotnost sekundarni slozky. Porov-
nani rovnic (62) a (65) vede na vztah

1
27rG

Pro obéZnou periodu ve dnech, polovi¢ni amplitudu ki¥ivky radidlnich rychlosti v kms=! a hmot-
nosti slozek v nominalni slunec¢ni hmotnosti ./\/lg lze tento vztah prepsat do tvaru

1/3
Ms_jsini = ( ) K (M, + My)*3PY3(1 — )12, (66)

/

4

M;_jsini = 1000 LOON K(My + My)*3PY3(1 — )1/
2m(GM);

= 0,004696858..K;( M, + My)*2PY/3(1 — €2)/2. (67)

Rovnici (67) muzeme snadno pro zvoleny sklon drahy fesit itera¢né s tim, Ze zvolime néjakou poca-
tecni hmotnost M;_;, tfeba velmi malou nebo i nulovou, coz se zejména hodi pro aplikace na extra-
solarni planety.

Existuje jesté jedna zajimava moznost, jak vyuzit funkci hmoty k urceni individualnich hmotnosti
obou slozek. Pokud je pro dvojhvézdu znama paralaxa p a pokud byla dvojhvézda rozlisena jako
visualni a bylo mozno pro tuto drahu urcit tthlovy rozmeér velké poloosy dréahy a(”) a sklon drahy ¢
(jak je vysvétleno v dalsim vykladu), je mozno vyuzit vztah mezi paralaxou, ihlovym a linedrnim
rozmérem ve tvaru N

CL(”) _ a<R®)p

~215,0322... (68)
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k urceni velikosti velké poloosy drédhy v nomindlnich slunecnich polomérech a(RY). Ze 3. Keplerova
zékona (2) dostaneme celkovou hmotnost

3
a 1
Mi+My=—F—| = 69
L M (4,208278...) P2’ (69)

ze vztahu (62) lze pak vypocitat hmotnost
(fi(M) (M + My)*)3

sin 2

Ms_; = (70)
a pomoci vztahu (69) tedy i druhou individudlni hmotnost. Je tfeba ovSsem upozornit na to, Ze tento
postup povede na urceni realistickych hmotnosti pouze v pripadé, ze je k dispozici dostatecné presna
paralaxa i parametry visualni drahy.

Vsimnéme si, ze uvedeny postup lze také obratit. Pokud mizeme rozumné odhadnout hmotnost
slozky, pro kterou je k dispozici kiivka radialnich rychlosti a tedy funkce hmoty, je mozné z hmotnosti
slozek a parametriu visualni drahy naopak odhadnout paralaxu a tedy vzdédlenost soustavy od nas.

2.4.4 Hudba budoucnosti...

Zucker a Tal (2007) publikovali studii, ve které poukézali na to, ze pokud bude mozno mérit radidlni
rychlosti slozek dvojhvézdy s pfesnosti 1 ms™! a lepsi, projevi se jiz méfitelné relativistické efekty a
pomoci nich bude mozné urcit sklon drahy i pro nezédkrytové soustavy a tim ziskat i jejich skutecné
hmotnosti. Dosazeni potrebné presnosti ale nebude snadnym technickym problémem, i kdyz neni
pochyb, Ze se presnost méreni radidlnich rychlosti i diky velkému zadjmu o vyzkum extrasolarnich
planet rychle vyviji.

2.4.5 Lucyho a Sweeneyho test, zda je mala vystfednost drahy realna

Lucy a Sweeney (1971) upozornili na to, ze v katalogu spektroskopickych dvojhvézd se vyskytuje
mnoho dvojhvézd s vystfednymi drahami o velmi malé vystfednosti pod 0,1. To je vedlo k podezteni,
ze mnohé tyto dvojhvézdy maji ve skute¢nosti kruhové dréhy, a Ze zjisténa vystrednost drahy je jen
disledkem pozorovacich chyb v kombinaci s omezenym poctem pozorovani. Provedli proto podrob-
nou statistickou analyzu, aby zjistili, jaka je pravdépodobnost toho, Ze metodou nejmensich ¢tvercii
bude pro kruhovou drahu nalezena nenulova vystrednost. Predpokladali, Ze pozorovani ve vsech obéz-
nych fazich maji stejnou vahu a odvodili pravdépodobnost toho, Ze fesenim pozorovaného kruhového
obézného pohybu bude zjisténa zdanliva vystfednost drahy s hodnotou é. Z pravdépodobnostniho
rozlozeni zjistili, ze o¢ekavana hodnota zdanlivé vystrednosti é, je dana vztahem

o ™
A 71
o=\ W (71)

kde o oznacuje sttedni kvadratickou chybu jednoho pozorovani radidlni rychlosti o jednotkové vaze,
N je pocet méreni, K poloviéni amplituda kiivky radialnich rychlosti a = Ludolfovo ¢islo. Budeme-
li napr. predpokladat vcelku typickou situaci, ze bylo pofizeno 30 méreni radialni rychlosti, K =
40 kms™! a chyba jednoho méfeni ¢ini 5 kms™!, zjistime ze vztahu (71) hodnotu é, = 0, 04.
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Pravdépodobnost toho, ze pri feseni pohybu po kruhové dréaze dostaneme metodou nejmensich
¢tvercu vystrednost prevysujici hodnotu é l1ze vyjadrit vztahem

e

P(e > é) =exp (—i) , (72)

20¢

kde stredni kvadraticka chyba urceni hodnoty vystrednosti o, je dana vztahem

o = ;\/@ (73)

Pokud — jak Lucy a Sweeney doporucuji — prijmeme pétiprocentni hladinu vyznacnosti, pak z rovnice
(72) vyplyva, ze

P(e > ¢)=0,05 pro é=2,450,. (74)

To tedy znamend, ze podle tohoto testu mizeme vystrednost drahy povazovat za redlnou pouze kdyz
€ > 2,450,. To je mnohem prisnéjsi kriterium, nez kriterium é = o, které byvalo v nékterych starsich
studiich pouzivéno a které odpovidd pravdépodobnosti P(e > é) = 0, 61.

Urcity problém je ovsem v tom, zZe chyba jednoho méreni radidlni rychlosti neni predem znama.
P1i pouziti metody nejmensich ¢tvercti dostaneme pouze jeji odhad podle vztahu

N
Z wn<0n - Cn)2
n=1

= (75)

kde M je pocet elementu uréovanych v pripadé kruhové drahy (M =6, konvergujeme-li i periodu) a
wy, je vaha n-tého méteni.

S pouzitim statistickych metod navrhli Lucy a Sweeney proto nasledujici statisticky test vyznam-
nosti nenulové vystirednosti drahy, ktery neni na odhadu chyby zavisly:

Necht S je vahovana suma ¢tvercti odchylek od feseni metodou nejmensich ¢tverci, tedy

N
Z wn(On - Cn)2
n=1

N-—-M

S = (76)

Ozna¢me S = Sy pro kruhovou a S = S, pro vystiednou drdhu. Ué¢innost, s jakou dva dodate¢né
elementy, ecosw a esinw, prispivaji ke zmenseni S, vzhledem k S = Sy lze mérit parametrem
N — M Sy — S,

F== o (77)

Oznacéime-li § = %(N — M), pak statistickd pravdépodobnost p toho, ze hodnota parametru F

p= <1+];>_B. (78)

dosdhne hodnoty F je dana vyrazem
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Pokud opét prijmeme pétiprocentni hladinu vyznacnosti a z feseni pro vystfednou drahu urcime
vysttednost é, pak jako spravné reseni prijmeme

e = é pokud p<0,05 a (79)
e = 0 pokud p>0,05. (80)

Lucy a Sweeney ilustrovali aplikaci jejich metody na prikladu dvojhvézdy i UMa, pro kterou bylo
publikovano drahové feseni s vystiednou drahou a e = 0,063 &£ 0, 033. Bylo konvergovano vsech Sest
elementi a draha byla uréena ze 34 pozorovani radidlnich rychlosti.

Jiz aplikace prvniho testu naznacuje, ze vystfednost nemusi byt redlnd, nebot hodnota vy-
stfednosti je pouze dvakrat vétsi, nez stfedni kvadraticka chyba jejiho uréeni. Lucy a Sweeney
proto aplikovali druhy test. Pro kruhovou drahu dostali S;=21.7 (kms™1)? a pro drahu vystfednou
S.=18.8 (kms™1)2 V daném piipadé je ziejmé 3 = 14. Z toho tedy plyne F' = 2,160 a po dosazeni do
rovnice (78) vychéazi p = 0, 134. Pokud tedy pfijmeme pétiprocentni hladinu vyznacnosti, je nalezena
vystiednost drahy zcela jisté neredlnd a draha uvazované dvojhvézdy je ve skutecnosti kruhova.

2.5 Urcovani elementti zdkrytovych dvojhvézd

Urcovani kvantitativnich tdaju ze svételné krivky je dosti slozita tloha a prislusné postupy a metody
feseni jsou i v soucasnosti nadale vyvijeny a vylepsovany. Zde se proto omezime jen na nékteré
jednodussi principy a vztahy, abychom si vysvétlili, jaké informace a diky ¢emu lze ze svételné krivky
ziskat.

2.5.1 Zakryty v kruhové draze pri sklonu 90°

Uvazujme nejprve nejjednodussi pripad dvojhvézdy se sklonem drahy + = 90°, tj. takové, jejiz obézna
rovina presné prochazi slunecni soustavou. Budeme dale predpokladat, ze slozky dvojhvézdy jsou ku-
lova télesa s rovnomérnym rozlozenim jasu po celém povrchu, ktera kolem sebe obihaji po kruhovych
drahach. Budeme-li uvazovat relativni drahu slozky 2 kolem slozky 1, pak je zfejmé, ze slozka 2 urazi
za jeden obéh drdhu 27wa. Oznac¢me Ry a Ry poloméry obou hvézd, D celkovou dobu trvani zdkrytu a
d dobu trvani uplného zakrytu neboli totality, kdy hvézda 2 celou plochou svého disku zakryva cast
disku hvézdy 1 — viz obr. 5. Budeme-li ¢as t mérit od stfedu primarniho zédkrytu a zavedeme-li tzv.
fazovy thel

V= ?t, (81)
pak ziejmé plati
Ri+ Ry = asinty = asin(%’rg),
(82)
R, — Ry, = asind;, = asin(%’rg).
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[ 1
b= D/2 b=d/a 420

Obrazek 5: Geometrie tiplného zakrytu pii sklonu i = Obrézek 6: Ilustrace k vypoctu zakryvané plochy pii tpl-
90°. ném zakrytu.

Upravou téchto vztaht dostédvame

rio= 8 =1(sin(ZR) +sin(29)),
(83)
= B ) ).

Je tedy zfejmé, Ze z nami uvazované svételné kiivky lze urcit obéznou periodu a dobu trvani
totality a celého zakrytu a pomoci nich pak spocitat relativni poloméry slozek, tj. polomeéry vyjadiené
v jednotkach vzdalenosti mezi stiedy obou hvézd.

2.5.2 Uplné zakryty p¥i sklonu mensim nez 90°

Vyrazné slozitéjsi je jiz pripad, kdy sice jesté dochézi k tplnému zakrytu hvézdy 1 hvézdou 2, kdy
ale 7 # 90°. Nyni jiz musime uvazovat svételnou kiivku po dobu celého trvani zakrytu. Budeme chtit
nalézt modelovou funkci, ktera popisuje zménu jasnosti soustavy v zavislosti na case. Ozna¢me L; a
Ly svitivosti slozek, Lg svitivost celé soustavy v dobé tplného zakrytu, L = L(t) celkovou svitivost
soustavy v obecném okamziku béhem zdkrytu a S = S(t) plochu té ¢asti disku hvézdy 1, kterd je
v daném okamziku béhem zékrytu zakryta slozkou 2. Plati ziejmé

S
L=1L Lo — —1L,. 4
1+ Lo Y 1 (84)

31



pohled ze strany

k_pozorovateli

asinisin®
=

8 i

3 W\ [3cos
2
R
38
asinisin® x
pohled shora pohled zepredu

Obrazek 7: Geometrie tiplného zdkrytu p¥i sklonu mensim nez 90°.
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V dobé tuplného zakrytu plati vztah

mR2
Lo=1Li+Ly— —2L. (85)
TRy
Porovnanim obou rovnic a po zavedeni relativni svitivosti, vyjadiené v jednotkach celkové svitivosti
soustavy mimo zakryt

L
| = —o 86
1 L (86)
dostavame vztah
S
1-1l=01-1)—. 87
Zakryvanou plochu S 1ze vyjadrit pomoci vztahu
S = ﬂwR% — (Ry sinpq)(Ry cos ) + ﬂwRi — (R sin p3) (R cos ¢3), (88)
70 T
(viz obr. 6) pricemz ziejmé plati
Ry sin o1 = Ry sin . (89)
Oznacime-li jesté pomeér polomeért
Ry T2
k=—"2=-2, 90
R (90)
miuzeme pro okamzitou zdanlivou vzdalenost stfedii obou slozek v pséat
v = Ry cos @y + Ry cos s = Ry(cos gy + k cos ps). (91)

Funkéni zavislost na ¢ase mizeme zavést za pomoci fazového ihlu 9, ktery byl zaveden vztahem (81).
Z geometrickych ivah (viz obr. 7) plyne vztah

v* = a*(sin® i sin® ¥ + cos? ). (92)
Kdybychom tedy znali relativni poloméry slozek a sklon obézné drahy, mohli bychom teoretickou

svételnou krivku béhem zakrytu pocitat nasledovné: Pro zvoleny ¢as ¢ bychom uhly ¢ a @9 vypocetli
7 Tovnic

r1(cos gy + kcospy) = \/C082 i + sin? i sin? (%), (93)
sin = ksin,
a z nich jiz pomoci vztahu
1 — sin (7 cos i
1-1l=—-(1- lo)((’p1 P1 C08 Pn + g — sin g cos o) (94)

™ k2

bychom pocitali teoretickou svételnou krivku.
Je samoziejmé mozné tuto tlohu otocit a hledat parametry rovnic (93) a (94), tedy relativni

polomeéry slozek r a 1 a sklon drahy ¢ tak, abychom dosahli co nejlepsi shody pozorované a vypoctené

svetelné krivky.
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k pozorovateli

Obrézek 8: Ilustrace k vypoétu linedrniho okrajového ztemnéni

2.5.3 Okrajové ztemnéni

Okrajové ztemnéni popisuje, jak se méni intenzita v dané vinové délce do sméru k pozorovateli
v zavislosti na thlu ¥, ktery svird normala k povrchu hvézdy v uvazovaném misté se smérem zorného
paprsku.

Pro jednoduchy model atmosféry (Milne 1921) lze pokles intenzity spojitého zatreni ve vlnové délce
A jako funkei thlu ¢ od stredu smérem k okraji disku zapsat ve tvaru

I(0) = I(0)(1 — uy + uy cos ). (95)

To znamend, ze mimo zakryty mtuzeme soucet prispévku z disku sférické hvézdy o relativnim polomeéru
r vyjadrit jako integral z prispévki z infinitesimalnich mezikruzi o poloméru x a tloustce dx vztahem

L, = /27r:€],\(19)da:’ = /27m:[,\(0)(1 — uy + uy cosv)dx. (96)
0 0

Prvni dva ¢leny lze integrovat piimo a treti také, pokud si uvédomime, Ze z geometrie plyne (viz
obr. 8), ze x = rsind a tedy dz = r cos¥dv). Dostavame tedy

%
Ly = I,(0) | ar? — ariuy +27rr2u,\/sin190032 Jdd
0

2
= 1,(0) (7?7’2 — mriuy + 371'7’271,)\) = mr?1,(0) (1 — l;j) ) (97)
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Se zlepsovanim modelt atmosfér se ale postupné ukazovalo, ze jednoduchy zakon linearniho okra-
jového ztemnéni nevyhovuje. Objevovaly se proto dalsi empirické zakony. Oznacime-li, jak se casto
¢ini, p = cos ¥, lze linedrni zdkon okrajového ztemnéni (95) zapsat ve tvaru

I(0) = D(0)(1 = ux(1 = p)) (98)

a kvadraticky zakon pouzity v rovnéz casto pouzivanych tabulkidch Wadeho a Rucinskeho (1985) ve
tvaru

L(0) = I,(0)(1 = ax(1 — p) = ba(1 — p)?). (99)
Dalsi autofi uvazovali vyssi ¢len s odmocninou ve tvaru
L) = L(O)(1 = ex(1 = p) = da(1 = pi2)) (100)
a navrzen byl i logaritmicky zakon
L) = [(0)(1 = ex(1 — ) — fraplnp). (101)

Ve své disertacni praci dochazi Diaz-Cordovés (1990) k zdvéru, Ze pro horké hvézdy 1épe vyhovuje
odmocninny zékon (100), zatimco pro chladnéjsi se 1épe hodi kvadraticky zakon (99).

Nejnovéjsi hodnoty koeficientt okrajového ztemnéni pro riizné zakony podrobné tabeloval Claret
(2000) pro vlnové délky odpovidajici mérenim v U BV RI a uvby na zakladé novych modelu atmosfér.
Hodnoty téchto koeficientti se pohybuji asi kolem 0,8-0,9 pro chladné hvézdy spektralnich typi K a M,
0,5-0,6 pro hvézdy spektralniho typu A0 a 0,25-0,35 pro hvézdy B0, pokud hovorime o jednoduchém
linearnim zakonu a optickém oboru spektra. Claret ovsem navrhl novy vlastni zakon tak, aby dobfte
platil pres cely rozsah moznych efektivnich teplot hvézd. Tento zdkon ma 4 koeficienty a,(1) az ay(4)
a lze jej zapsat ve tvaru

1) = LO)(1— Y ax(k)(1 - ). (102)

Claret (2007) analyzoval mozny vliv ozafeni atmosféry druhou slozkou dvojhvézdy na hodnoty
okrajového ztemnéni. Dosel k zavéru, ze vliv je tfeba uvazovat a urcil, jaké korekce je v podobnych
situacich brat v ivahu a to v zavislosti na relativnim toku z druhé slozky dvojhvézdy.

Je tfeba upozornit, ze nékteri autori stale pouzivaji koeficienty okrajového ztemnéni tabelované
Wadem a Ruciriskim (1985), a to z toho divodu, Ze jsou spoéteny pro vétsi rozsah vinovych délek
od 136 do 1650 nm. Jesté rozsifenéjsi je pouzivani tabulek, které publikoval Van Hamme (1993).
Ten na zakladé Kuruczovych modeli spocetl monochromatické koeficienty okrajového ztemnéni pro
linearni, logaritmicky a odmocninny zédkon ve 1221 hodnotach vinovych délek od 9,09 nm do 160 pm.
V jeho praci jsou tabelovany koeficienty integrované pro rizné standardné pouzivané fotometrické
filtry (Johnsonovy UBV RIJK LM N, Stromgrenovy uvby).

V posledni dobé se ovsem pri feseni svételnych kiivek zacinaji pouzivat predem spoctené modely
atmosfér, z nichz se pfimo bere intenzita do daného thlu, ¢imz se pouziti koeficienti okrajového
ztemnéni zcela eliminuje.
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2.6 Periodické zmény obézné periody

P1i prohlidce O—C' diagrami miizeme objevit, Ze sama zména periody je periodickd. Je pravda, ze
podstatné omezeni v nalezeni takovych zmén je dano jednak délkou intervalu pokrytého daty, jednak
presnosti dat. Je jasné, Ze periodi¢nost je nepochybna jen tehdy, opakovala-li se v ¢asovém pribéhu
O—C zmén vicekrat (a je-li amplituda zmén bezpeéné nad Sumem). V fadé pripadu — probihaji-li
zmény periody podle urc¢itych vztahti — se ale periodi¢nost miize pokladat za velmi pravdépodobnou,
i kdyz je interval pokryty daty jen o malo delsi, nez perioda sama. Data jsou obvykle k disposici
od objevu proménné; studiem archivnich dat (napiiklad fotografii) lze ovsem ¢asto interval pro-
dlouzit az ke konci 19. stoleti. Mnohdy ale fotografické ¢i visudlni odhady okamzikti minim nemaji
presnost postacujici k prokazani zmény periody; podstatné prikaznéjsi jsou data fotoelektricka
nebo ziskand CCD detektory. Ta jsou zpravidla o Tad presnéjsi nez visualni ¢i fotografickd pozorovani.

V soucasné dobé se lze v této problematice ¢asto setkat s obecnym oznacenim ETV (neboli
Eclipse Timing Variations) oznacujici jakékoli zmény v okamzicich zakryti. Toto oznaceni se
pouziva i pri studiu tranzitujicich exoplanet a zkoumani jejich zmén periody.

Periodické zmény periody maji v zasadé tfi priciny:

o Efekt rozdilné drahy sveétla (light-time effect, LITE, nékdy téz oznacovan jako LTTE - light-
travel time effect), ktery je obdobou efektu, vyuzitého jiz O. Romerem v r. 1675 k urceni rychlosti
svétla — skutecna obézna perioda zustava stejna, pozorovana perioda je ale rizna podle toho,

k ndm priblizuje. (Jde o Cisté geometricky efekt.)

» Dynamické efekty piisobeni treti slozky na zakrytovy par. Jde o skuteéné dynamické ptisobeni
na slozky zakrytového paru. Cela skéla téchto efektit ma dveé periodicity — jednak tu shodnou
s periodou obéhu tieti slozky P, a pak také mnohem del$i imérnou PZ/Py, viz niZe.

o Rotaci primky apsid, k niz dochazi u dvojhvézd s nekruhovou drahou. Staceni primky je jed-
nak relativistické, jednak je zptsobeno odchylkou tvaru slozek dvojhvézdy od kulového tvaru a
prubéhem hustoty uvniti télesa.

Rozlisit tyto priciny je pomérné snadné: v prvnich dvou pripadech se primarni i sekundérni mi-
nima v O—C diagramu chovaji stejné, v poslednim lezi na riznych kiivkach. Ve skutec¢nosti casto
pozorujeme ruzné kombinace téchto efekti, jejichz prispévky se séitaji.

2.6.1 Efekt rozdilné drahy svétla

Efekt rozdilné drahy svétla (ddle LITE) byl teoreticky popsan koncem 19. stoleti, nebot tehdy uz
byla znama proménnost periody nékterych dvojhvézd. Pozorovan byl u hvézdy Algol, ale az poté,
kdy trojhvézdnost tohoto systému byla zjisténa ze spektroskopie a astrometrie (dalsi hvézdou pak
byla az IU Aur, kde byl efekt objeven fotometricky).
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Existence LITE tedy znamend, ze “dvojhvézda" neni dvojhvézdou, ale trojhvézdou (nebo mé
slozek i vice, naptiklad tfeti ¢len muze byt téz dvojhvézdou). Obézna perioda tfetiho télesa kolem
spolecného tézisté je pritom zpravidla mnohonasobkem periody dvojhvézdy, ¢asto se proto mluvi o
“kratké"a “dlouhé"periodé ¢i draze. Nyni jsou jiz znamy stovky hvézd, které vykazuji LITE, s perio-
dami od desitek dni do sta let (pro zajimavost uvedme, Ze stejného LITE efektu lze vyuzit i pro jinou
tfidu hvézd s periodickym chovanim — rychle pulsujici hvézdy, které jsou slozkami dvojhvézd, napr.
pulzary ¢i hvézdy typu 8 Cep). Kratké periody lze velmi tézko detekovat, protoze bychom potiebo-
vali kontinualni pozorovani dané hvézdy — coz ovSem pred Casem umoznila napt. druzice Kepler (viz

vvvvvv

je zakrytova soustava A Tau s nezdkrytovou tieti slozkou, jejiz dlouhd perioda(33,1) je jen osmina-
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Obréazek 9: Porovndni Romerova efektu LITE a dynamického ¢lenu, viz Rappaport a kol. (2013).
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Obréazek 10: O—C diagram odchylek okamziki minim zakrytové dvojhvézdy V819 Her, kiivka znazornuje model zmén.
Plné body oznacuji primarni minima a préazdné krouzky minima sekunddrni; dle Zasche a kol. (2014).

sobkem periody kratké (3,4953). LITE u ni nelze objevit, protoze piesnost uréeni okamzikii minim
je nedostatecna. Naopak periody delsi nezli stovky let by byly delsi nez casovy interval pokryty
existujicimi daty a jsou tedy zatim neprokazatelné.

Na obr. 10 je O—C' diagram soustavy oznacované jako V819 Her. Zdanliva variace obézné periody
vnittni dvojhvézdy ma periodu 5,5 roku. Stejnou periodicitu ovSsem vykazuje také jeji visualni dréha,
coz je znamo diky tomu, ze existuji interferometrickd data jiz od jejiho objevu roku 1980. Obé dvé
hypotézy se tedy skvéle doplnuji a ukazuje se, ze pravé takovato kombinace znamé variace LITE
soucasné s visualni drahou vede k nezavislému urceni vzdalenosti daného systému. Ta je v tomto

pripadé urcena presnéji, nezli z druzice Hipparcos.

Vv

z(t) = r sini sin(v(t) + w),

kde v(t) je prava anomalie (viz obr. 4).
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Zavedme jesté rovinu rovnobéznou se zdkladni a jdouci stfedem (obecné nekruhové) drahy

Vv vev

a12€sinw sini,
casovy rozdil v draze svétla je tedy

rsind sin(v + w) + ajgesinwsin g

T =
C

a lze psat vztah

. . 1_ 2
O-C=T—(Ty+P,-E) = 6“2;““ : +€CZSU sin(v + w) + esinw| | (103)

ktery popisuje chovani hodnot O—C. Zde P, je stfedni perioda zakrytové dvojhvézdy ve dnech, a9

vV

Tak zvana semiamplituda (polovi¢ni amplituda) tohoto LITE je potom

azsiniv/1 — €2 cos? w

q

A = [(O - C)maw - (O - C)mm] =

N | —

vV

notkach "svételného dne". Proto onen koeficient

209792, 458
— 86400 - i — 173, 14463267..
4= 86400 - TororsT0. 700 Lo 14463267

pro prevod na au. Muzeme zavést pomér hmotnosti Ms/(M; + Ms), pak hlavni poloosa dréhy tretiho
télesa je zfejmé ag = aya - (My + M) /Ms.

Podobné jako u spektroskopické drahy dvojhvézdy lze téz definovat funkci hmotnosti tretiho télesa
jako

f(M ) N (CL12 sini)3 . (Mg sinz’)g . i q- AL 3
3 P2 (My+ My +Ms)?2 PP \1—e2costw

kde P, je obézné perioda tteti slozky v rocich. Funkce hmotnosti tfetiho télesa poskytuje také odhad
jeho minimalni hmotnosti. Zname-li totiz hmotnosti M; a M, a za predpokladu koplanarni drahy
(tedy i = 90°) lze M3 ziskat TeSenim rovnice

(Ms)°
(My + My + M3)?

f(Ms) =

Vsechny elementy dané drahy je nutno hledat metodou nejmensich ¢tverciti, pricemz je potieba za-
hrnout i obéznou periodu dvojhvézdy a okamzik zdkladniho minima (dohromady tedy 7 neznamych).
Pro vyse zminény systém V819 Her vysly nésledujici elementy dréhy:

Pl JDO P2 AL (& w TO
2.2296330 d | 2448546.5954 | 5.519 roku | 0.0090 d | 0.687 | 223.8° | 2452621.6
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Z tohoto feseni potom mizeme vypocist i hodnotu funkce hmotnosti f(Ms), kterda zde vyjde
f(Ms) = 0.193 MY, coz pii zndmém sklonu drahy i vede k odvozeni hmotnosti tfetiho télesa
M; = 1.86 M.

vV

vy, = K [cos(v + w) + ecosw],
kde polovi¢ni amplituda této variace K[km-s~!| miize byt také spocitdna z LITE parametri Ay [d],
ps[roky], e a w diky rovnici:
A
K= L. Q :
Py \/(1 —e?)(1 — e? cos?w)
kde @ je jen koeficient prevodu @ = 27¢/365.24219 = 5157.2672.... Plati samoziejmé také, ze

Vv

vyse lze pouzit i pro tuto slozku, jen s tim rozdilem, ze w' = w + 180° a amplituda bude jind podle
poméru hmotnosti K5/ K3 = M;z/M;s,.

Touto metodou klasického geometrického LITE bylo za poslednich nékolik desetileti objeveno jiz
nékolik set kandidatt na vicenasobné systémy (LITE produkuje pouze kandidéty, kone¢né potvrzeni
musi prijit jinou metodou, nejcastéji spektroskopicky). Vétsina téchto systémi méa periody v radech
let nebo desitek let. Diky modernim prehlidkdm a druzicovym mérenim jsme dnes schopni detekovat
i systémy s periodami pod 100 dni.

Pro tdplnost dodejme, ze dana metoda LITE se v dnesni dobé uplatnuje jiz i u hvézd mimo nasi
Galaxii. Navic se ukazuje, ze u vyjimecnych systémi s kvalitnimi daty a delsim éasovym pokrytim
jsme dnes schopni detekovat vedle tfetiho i ¢tvrta télesa dvojitou aplikaci LITE (potom je nutno
resit komplexné problém celkem 2+5+5=12 parametru).

Treti téleso se v mnohych pripadech projevuje i jako “treti svétlo'(nékdy je ale funkce hmotnosti
velmi mald a proto je svételny prispévek treti slozky zanedbatelny). Odectenim takového ptispévku se
hloubka zakrytt zvétsi, tedy vyjde i vétsi sklon drahy dvojhvézdy. Treti svétlo ovSsem muze pochazet
i od objektu, ktery neni se systémem gravitacné vazan, nebo pro ptilis kratkou ¢i dlouhou periodu
se LITE nepozoruje. Pri feSeni svételnych ktivek by tedy vzdy mél byt proveden test na moznou
pritomnost tretiho svétla.

To, ze pomoci LITE lze nalézt zejména trojhvézdy s dlouhou periodou od rokt po desitky let ma
vyznam pro statistiku ¢etnosti téchto period. Spektroskopicky 1ze spise objevit kratsi periody, visualni
dvojhvézdy pak maji prevazné delsi periody. Objevovani vicenasobnych soustav ma vyznam i pro
statistiku cetnosti takovych soustav, a tedy i pro tivahy o vzniku a vyvoji dvojhvézd a vicenasobnych
soustav, viz nize kapitola 7.

2.6.2 Dynamické efekty

Jak jiz bylo ukézédno na obr. 9, pokud ma treti téleso kratsi obéznou periodu, nemtzeme zanedbat
jeho dynamické ptisobeni na zakrytovy par a tento efekt dokonce prevazi nad klasickym geometrickym
efektem LITE. Zejména v posledni dobé diky kontinudlnim prehlidkam oblohy a druzicovym dattim
muzeme nalézat i takovéto dynamicky zajimavé systémy pouze za pomoci fotometrie.
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Dana problematika pohybu a vlivu tfetiho télesa na zdkrytovou dvojhvézdu byla zkouméana v pri-
béhu celého 20. stoleti nékolikrat. Viz naptriklad prace Brown (1936), Séderhjelm (1975), nebo novéji
prace Borkovits a kol. (2015). Jedna se o slozitou problematiku, nicméné lze udélat nékteré obecné
zavery i pri pouziti mirnéjsich predpokladii o dréze ¢i hmotnosti tretiho télesa. Jiz Brown ve své praci
z roku 1936 rozdélil celkové plisobeni vzdaleného télesa na vnitini par na celkem 3 riizné kategorie:

« Kratkoperiodické perturbace — typicka perioda variaci s obéznou dobou dvojhvézdy P; a typickou
amplitudou na trovni (P;/Ps)?.

o Strednéperiodické perturbace — typicka periodicita s periodou obéhu tieti slozky P, a amplitudou
(P1/Py).

« Dlouhoperiodické perturbace — periodicita itmérna P?/P; a amplituda aZ 1.

Jiz pri pohledu na vyse uvedené je jasné, ze efekty kratkoperiodické jsou prakticky nedetekovatelné
diky jejich mizivé amplitudé. Stfednéperiodické jevy jsou dobfe detekovatelné. A dlouhoperiodické
jevy maji obvykle velice dlouhé periody (stovky let) a i pfes svou vysokou amplitudu byly detekovany
pouze u malého poc¢tu hvézd diky nedostatku dat na dlouhé ¢asové skale, viz nize v této kapitole.

Obecné plati, ze perioda obéhu je delsi pokud je v systému pfitomno tieti téleso, nezli by tomu
bylo v pripadé, Ze by byl systém izolovany. Efekty prvniho fadu jsou nulové pokud se tieti téleso
pohybuje po kruhové dréaze, ktera je koplanarni s rovinou obéhu zakrytové dvojhvézdy. Pokud tomu
sily a taktéz zmény periody. Plati, Ze pokud je okamzita vzdéalenost tieti slozky nejmensi, zakrytova
perioda je nejdelsi, a naopak. Obecné lze ale Tici, ze treti téleso ovliviiuje vSech Sest orbitalnich
parametril vnitfniho paru.

Podobné jako ve vzorci (103) 1ze i zde pro stfednédoby efekt psat jeho vliv na zpozdéni okamzik
minim (za predpokladu kruhové vnitini drahy) jako:

3 M P?

O—Qgpp = — ——— 3 1L
( Jay 41 My+My+M; Py

(1—e?)32. [(; — sin? Z'M> - M+ ;Ssin2 invl,
kde funkce M a S jsou pouze funkcemi v, w a e az do pozadované mocniny vystfednosti e a tihel
iy je vzajemny sklon roviny obéhu zakrytové dvojhvézdy a treti slozky (viz obr. 12). Za obecnych
predpokladii nekoplanarnich drah, nekruhové vnitini drahy, atd. se dané vzorce velice komplikuji a
pro numerické vypocty je tieba brat pouze prvnich nékolik ¢lenti rozvoje v excentricité, viz napr
Borkovits a kol. (2015). Nutno poznamenat, ze dynamickym ptsobenim nedochdzi jen ke zméné
periody a dalsich parametri vnitini drahy, ale méni se také draha vnéjsi. Nicméné detekovat tyto
zmeény je zatim vétsinou nemozné a prakticky vzdy se uvazuje pouze vliv na orbitalni elementy vnitini
dvojhvézdy.

Oba dva efekty, jak klasicky LITE, tak dynamicky ¢len se projevuji soucasné a je proto nutno
pro systémy s kratsi periodou P, zahrnout do analyzy oba dva jevy a secist, jak je ukazano i na
obr. 11.

Pritomnost tretiho télesa se projevuje i dalsimi pozorovatelnymi jevy, které spadaji do treti ka-
tegorie — tedy dlouhoperiodickych timérnych PZ/P;. U nékolika objektti objevenych jako zakrytové
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Obrazek 11: Ukazka systému se zménou periody detekovanych na datech z druzice Kepler, cervené celkovy fit, modre
geometricky LITE, zelené dynamicky ¢len (Rappaport a kol. 2013).

dvojhvézdy se v novéjsi dobé nepodarilo potvrdit zmény jasnosti; moznym vysvétlenim je, ze se
zmeénil sklon drahy a proto k zakrytim jiz nedochazi. U nékolika objektu byly zjistény systematické
zmény hloubek minim, vysvétlitelné jen zménou sklonu (zména jiného parametru soustavy — tfeba
poloméru nebo teploty jedné slozky — pozorované zmény vysvétlit nemuze, a zmény obou slozek jsou
asi nemyslitelné). Zména sklonu je pak dobte pochopitelnd jako precese drah; ta je nutné pritomna,
pokud kratka a dlouhd draha jsou nekoplandrni. Jde tu tedy o jevy dobfe znamé v nebeské mecha-
nice a pozorovatelné tfeba v systému Zemé-Mésic-Slunce. Mechaniku takového systému, jeho popis
a prislusné vzorce lze nalézt napt. v ¢lanku Séderhjelma (1975).
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Plapy:

or the Sky

Obrézek 12: Geometrie trojndsobného systému.

V obecném trojném systému existuje neménnd fundamentalni rovina (viz obr. 12), viéi niz jsou
kratkd a dlouhd draha sklonény o thly i; a i, pritom sini;/sinis = G5/G1, kde G; jsou momenty
hybnosti dané drahy. Vzhledem k podstatné vétsimu rozméru dlouhé drahy je Gy > (G, a tedy sklon
kratké drahy miuze byt znac¢ny, kdezto rovina dlouhé dréahy se nemusi prilis liSit od fundamentalni
roviny. Kolem této invariantni roviny se ob& dvé drdhy pomalu (s periodou P?/P;) otaceji a my
muzeme detekovat nékteré projevy tohoto efektu.

Napriklad nejznaméjsim jevem je perioda precese (rotace uzlu dréhy v rocich):

2 -1
Pnodal - 3 (1 + ]\41]\—;3]\42> ij(]- - 62)3/2 <Gc; COSj) 5

kde C' = G cos iy + Go cosis je celkovy moment hybnosti systému a j je tthel mezi rovinami kratké a
dlouhé dréhy j = i1 4 75. Nicméné vétsinou je sklon dlouhé drahy neznamy, proto se castéji vyuziva
zjednoduseny tvar zavislosti sklonu zakrytové dvojhvézdy na case jako:

COS 11 = COS g + COS j1 — Sindg - sin j; - cos(27(t — tg)/ Paodal)

kde g je sklon invariantni roviny vici nebeské sfére, i, je pozorovany sklon zéakrytové dvojhvézdy a j;
je thel mezi invariantni rovinou a drahou zakrytové dvojhvézdy (viz obr. 12). Perioda rotace uzlové
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primky P,oqa byva ovsem velice dlouhd, a proto se tento jev zatim pozoruje jen u nékolika desitek
systému, viz obr. 14. S tim jak se méni sklon zakrytové dvojhvézdy, se také ovSsem nutné (vzhledem
k zdkonu zachovani celkového momentu hybnosti) méni i sklon drahy tfetiho télesa. Na obr. 13 je
zobrazeno, jak se méni sklon zdkrytové dvojhvézdy i treti slozky v systému.
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Obrazek 13: Zména sklonu slozek systému OGLE16023 v pribéhu casu.

Patrné nejzndméjsim objektem s pozorovanou zménou sklonu je dvojhvézda V907 Sco, kterd ma
viibec nejkratsi nodalni periodu 68 let ze vSech dosud znamych systémt. Diky tomu jiz byla zachycena
dvé obdobi bez zdkryti a dvé se zakryty. LITE ale pozorovan nebyl, nebof “dlouha'perioda je prilis
kratké (asi 100 dni) a amplituda LITE je proto mala.

S efektem pusobeni treti slozky na samotny zakrytovy par také souvisi jev, ktery se obvykle
oznacuje jako tzv. Kozaiovy cykly, nebo také Kozai-Lidoviv mechanismus (Kozai 1962, Kiseleva a
kol. 1998). Jeho podstata spociva v tom, ze pii svém pohybu po velmi vystiedné dréze se treti slozka
muze dostat natolik blizko k samotné dvojhvézdé, ze pri prichodu periastrem jiz nelze zanedbat
vzajemné slapové plisobeni slozek. Tento proces pomalu vede k excitaci excentricity vnitini drahy,
slapové plisobeni sili a dvojhvézda se brzdi a priblizuje, v disledku ¢ehoz se pri zachovani celkového
momentu hybnosti musi tieti slozka vzdalovat. Aby k podstatnému slapovému ptusobeni pii prichodu
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Obrézek 14: Zména hloubky zdkryta (vlevo) a model zmén sklonu zdkrytové dvojhvézdy oznacené jako LMC16023
z blizké galaxie LMC (Velké Magellanovo mrac¢no). Perioda precese vysla necelych 50 let (Jurysek a kol. 2017).

periastrem doslo, je nutno aby byla splnéna podminka
az (1 —e) >bay,
kde ag a a; jsou poloosy obéhu treti slozky a dvojhvézdy. Pripadné prevedeno na periody to odpovida
Py(1—e)*?>14P,.

Aby se vibec tyto Kozaiovy cykly aktivovaly, je nutno aby orientace obou drah byly v ur¢itém
vzajemném nastaveni, konkrétné, aby pro vzajemny sklon platilo, Ze sin®iy; > 2/5, neboli aby

39%2 < iy < 140°8.

2.6.3 Rotace primky apsid

U zékrytovych proménnych pozname nekruhovost drahy vétsinou snadno, faze sekundarniho minima
se lisi od 0.5. Pokud by ale pifimka apsid smérovala k pozorovateli, faze by sice byla 0.5, ale lisilo
by se trvani zakryti (lze si ovSem predstavit piipad, Ze i trvani zakrytu je stejné, pokud je sklon
drahy odlisny od 90°; pfi sklonu < 90° v nekruhové draze jedno z minim dokonce ani nemusi exis-
tovat). U spektroskopickych dvojhvézd je nekruhovost obtiznéji prokazatelna, téz z davoda vlivu
okolohvézdné hmoty, viz déle.

Byly jiz uvedeny oba duvody rotace primky apsid. Je treba uvazovat dvé rtizné hodnoty obézné
periody: siderickou P;, coz je doba mezi dvéma shodnymi polohami obou slozek vzhledem ke hvézdam,
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a anomalistickou P,, coz je doba mezi dvéma prichody periastrem. Vzdy je P, > F,. Perioda rotace
primky apsid je U = 360/w, kde w je zména délky periastra ve stupnich, napt. za jeden rok — pak U
je téz v rocich. Snad obvyklejsi je uvadét w v radidnech za dobu jedné periody, pak plati

P, = P(1 — w/2r). (104)

Jak uz bylo zminéno vyse, rychlost staceni primky apsid je dana jednak relativistickym ¢lenem w, a
jednak klasickym clenem v diisledku nehomogenniho rozlozeni hmoty ve hvézdach w.. Je w = w, +w;
prislusné vzorce viz u¢ebni text P. Harmance AST014 (Stavba a vyvoj hvézd). Zde je efekt ilustrovan
na obr. 15, ukazujicim O —C' pro dvojhvézdu Y Cyg, kterd ma pomérné kratkou periodu apsidalniho
staceni U. Nekruhové drahy jsou bézné u oddélenych dvojhvézd, a jen vyjimecéné se mohou vyskytovat
u polodotykovych dvojhvézd. Dlouho napt. probihal spor o to, zda draha Algolu ma ¢i nema malou
excentricitu. Dnes se tato draha poklada za kruhovou. Existuji katalogy dvojhvézd s apsidalni rotaci
(Petrova & Orlov 1999, Bulut a Demircan 2007); u témét poloviny objekti je ale zatazeni do tohoto
katalogu sporné. Periody rotace apsid u dvojhvézd s ,normalnimi*“ slozkami (tj., nekompaktnimi)
zacinaji u asi 20 rokt a mohou ovSsem byt i velmi dlouhé a tedy neurcitelné.

7 O—C' diagramu je mozné urcit U,e,w a Ty. Ve vztazich vystupuje i sklon ¢, ten je zpravidla
znam z feseni svételné krivky. Jsou dvé cesty k urc¢eni parametrii:

1. bud optimalizujeme parametry prostrednictvim Keplerovy rovnice, tj. pro dané parametry po-
¢itdme predpokladany ¢as kazdého minima (podrobné viz Lacy 1992),

2. nebo pouzijeme rozvoj stfedni anomalie podle sinu pravé anomalie (ktery je bézné uzivan v ne-
beské mechanice, viz Gimenez & Garcia-Pelayo 1983).

Jak je ztejmé z obr. 16, minimum nastava, kdyz
v==0—-w+m/2 (105)

Pokud je i = 90°, § = 0 v pripadé primarniho minima a # = 7 v pripadé sekundarniho minima.

Pii i # 90° se okamzik minima — kdy je pozorovatelnd vzdélenost stfedu obou slozek dvojhvézdy

nejmensi — ponékud lisi od okamziku konjunkce (ptislusny vyraz viz Gimenez & Garcia-Pelayo 1983).
Je poucné uvazovat alespon dva cleny rozvoje (zde pro i = 90°):

P, 3¢2P, :
Toi =T+ PE — T osw + 2 1+ ) sin 2w (106)
m 8T 6
a 2 2
P,  ep, 3e° P, .
Tsec ZTo—l-PSE—i-f—l—e—cosuH— ‘ 1+ <) sin 2w (107)
2 T 8T 6

Tato druhd metoda je uzitecna hlavné u malych vystrednosti, kdy postacuje ¢len linearni v e a
hodnota vystrednosti je okamzité zrejma z amplitudy e P, /7. Je také zfejmé, ze pri malé vystiednosti
jsou ktivky v O—C' diagramu symetrické sinusovky, kdezto pri vétsi vystrednosti se symetrie ztraci,
jak plyne ze znamének ¢lenti s e?.
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Obréazek 15: P¥iklad O—C odchylek pro okamzZiky minim dvojhvézdy Y Cyg ukazujici apsidalni rotaci. Znazornéna jsou jen
novéjsi minima.
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Obrazek 16: Okamziky minim v eliptické draze (Gimenez & Garcia-Pelayo 1983).
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Existuji pripady, kdy se u dvojhvézd s apsiddlnim pohybem nedari popsat O —C' odchylky pouze
apsidalnim pohybem a kdy se pozoruje i LITE ¢i jiné efekty. Prikladem mize byt soustava V346 Cen.
Drobek a kol. (2013) vyuzili toho, Ze rozdil mezi blizkymi primarnimi a sekundarnimi minimy dany
vztahem

AT = Tmin.I - Tmin.H + Pa/2 (108)

neni ovlivnén LITE a lze jej vyuzit k separaci obou jevi. Podle rozvoji, které publikovali Giménez
a Garcia-Pelayo (1983) a Giménez a Bastero (1995) zavisi rozdil v ¢asech minim pouze na okamzité
hodnoté délky periastra w, apsidalni periodé P,, vystfednosti e a slabé na sklonu obézné drahy .
Plati, ze

e3P, e’ P,

o cos(3w) — As 167: cos(bw), (109)

kde A;, Az a As jsou slozitymi funkcemi sklonu drdhy i a vystiednosti e — viz rovnice (16), (18)
a (20) v praci Giménez a Bastero (1995). (Pro pripad i = 90° se ale vyrazy redukuji na A; = 2,
A3 =4/3+¢€?/2 a A5 = 6/5.) Za predpokladu linedrné nartstajici délky periastra s casem

P,
AT = —Ale— cosw + Az
T

w=wy+twxFkE (110)

a pro sklon drahy ziskany Tesenim svételné kiivky lze z funkce AT(FE) urcit wy, w a e.

2.7 Neperiodické zmény periody

Byly uz uvedeny priklady napt. trvale se prodluzujici periody (8 Lyr); rizné zmény periody jsou
ziejmé mj. v databazi minim a O —C' diagramu prubézné udrzovanou Sekci pozorovateltt proménnych
hvézd v Brné. Je dostupné na adrese

http://var.astro.cz/ocgate .

Bylo jiz uvedeno, ze takové zmény vysvétlujeme procesy prenosu nebo ztraty hmoty z jedné ¢i

obou slozek. Pokud se pri prenosu z jedné slozky na druhou zadna hmota ze systému neztraci a

neztraci se ani hlovy moment, mluvime o konservativnim prenosu. Pro kruhovou drahu plati
AP qg AM

=3
P 1—q¢> M’

(111)

kde ¢ = M;/Ms; hmota se prendsi z hvézdy 1 na hvézdu 2. Podobné se méni i velkd poloosa drahy,
jen koeficient v rovnici je 2 misto 3. Numericky vychdzeji nejvétsi hodnoty pfenosu hmoty az 10~
Mg za rok.

Zejména v pocatecnich rychlych stadiich dochézi velmi pravdépodobné k nekonservativnimu pre-
nosu hmoty a ztratam hmoty a momentu hybnosti ze soustavy. U isotropni ztraty hmoty ziska druha
slozka jen maly dil hmoty, vétsina zmizi ze systému a obézné perioda u tohoto typu ztraty hmoty
trvale roste. Zrejma je ztrata hmoty zarenim, vliv na periodu je ale pod presnosti pozorovani. Vy-

v

raznéjsi je ztrata hmoty hvézdnym vétrem, k niz dochazi hlavné u velmi hmotnych hvézd. Ke ztraté
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hmoty viceméné ndhle dochazi u nov a supernov. Pti takové nahlé ztraté hmoty jedné slozky dochazi
k rastu vystrednosti drahy. Pri vybuchu supernovy v soustavé se draha miuze dokonce zménit na hy-
perbolickou a dojde tak k rozpadu dvojhvézdy. Druhé slozka si pritom podrzi svou orbitalni rychlost,
kterd mize dosahovat stovky kms™!; timto procesem se vysvétluje existence nékterych rychle se
pohybujicich hvézd (mj. pulsari).

2.8 Urcovani elementu vizualnich dvojhvézd

K vypoctu drahy je tfeba mit métfeni (v podobé ¢as T, pozicni tthel o, promitnuta ihlova vzdalenost
p v thlovych vterindch), kterd pokryvaji pokud mozno celou drahu; z takovych dat je ziejmé obézna
perioda. Neni-li draha pokryta celd, jsou perioda i dalsi drahové elementy nejisté a feseni muize
byt viceznacné nebo neurcitelné. Pozorovand draha je primétem skutecné drahy do tecné roviny
ke sféte. Bézna mikrometrickd méfeni nebo méreni skvrnkovou interferometrii poskytuji relativni
drahu slabsi slozky kolem jasnéjsi; maji-li slozky podobnou jasnost a perioda je kratka, mutze byt
problém s identifikaci slozek. Pokud lze métit absolutni drahy, dostane se i pomér hmotnosti slozek.

Pozorovana dréha je (obecné) elipsa, jasnéjsi slozka ale neni v jejim ohnisku. V priamétu se za-
chovava zékon ploch, a zachova se i stied elipsy jako stfed (viz obr. 17). Piimka spojujici stfed a
jasnou slozku je zfejmé prumétem hlavni osy. Z pozorované drahy lze tedy urcit okamzik prichodu
periastrem. Z tiseku na prameétu hlavni osy je také ziejma excentricita. Zbyva tedy urcit posi¢ni tihel
vzestupného uzlu, délku periastra a sklon drahy. Z posi¢nich méreni nezjistime, zda jde o uzel vze-
stupny ¢i sestupny (musela by existovat i méreni radidlni rychlosti), hodnota ihlu je tedy dvojznaé¢na,
s rozdilem 180°.

Existuje fada metod, jak urcit zbyvajici elementy, viz napt. Heintz (1978). Je jisté mozné jejich
hodnoty odhadnout a pak vsechny parametry optimalizovat. Vztahy parametri jsou dany vzorci
plynoucimi z geometrie skuteéné a promitnuté drahy. Pojdme si uvést jednu moznou metodu, zaloze-
nou pravé na iteracnim optimalizovani danych orbitdlnich elementt. Vypocetni rychlost soucasnych
pocitact dovoluje pouziti optimalizacnich metod i pro velké datové soubory ¢i vysoké vystrednosti
dréhy.

Na poc¢atku méjme méreni v case Tj. Stejné jako pro spektroskopické dvojhvézdy mizeme spocitat
stfedni anomélii M pro kazdy cas pozorovani ¢ ze vzorce (53) a z ni feSenim Keplerovy rovnice (52)
excentrickou anomalii £. Tu pak pouzijeme pro vypocet pravé anomadlie v ze vztahu (51). Pro ihlovou
vzdalenost plati

1—e?
a - ———,

1+ ecoswv
z ¢ehoz uz lze vypocist ithlovou polohu na obloze

tan(0 — Q) = tan(v+ w) - cosi
p = r-cos(v+w)-sec(d — Q).

Tyto thlové veliciny 6 a p lze posléze prevést na pravouhlé souradnice X a Y pomoci:
X=A-(cosE—e)+ F-(V1—e?sinFE),
Y=B:-(cosE—e)+G-(V]1—e?sin k).
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Obrézek 17: Vizudlni drdha systému V819 Her. Jednotlivd méfeni (Cerné) jsou spojena s jejich teoretickymi pozicemi
na vizudlni dréze, zdkrytova dvojhvézda umisténa v bodé [0,0] a ¢arkovand a teckovand Cdra predstavuji uzlovou
primku a piimku apsid.

Konstanty A, B, F' a G byvaji také nékdy oznacovany jako Thiele-Innes constants, a 1ze je jednoduse
spocCitat pomoci elementt drahy w, €2, a a . Touto metodou lze tedy iteracné spocitat orbitalni
elementy P, a, Ty, e, w, €2 a i ze zadanych astrometrickych méteni.

Pti feSeni drdhy visudlni dvojhvézdy se tedy ziskd tihlovy rozmér hlavni poloosy a/d a sklon
drahy. Vime ovSem, Ze z feseni kiivky radialni rychlosti se — pti znamém sklonu drahy — ziska hlavni
poloosa v linedrni mite. Pokud tedy je pro visualni dvojhvézdu méritelna kiivka radialnich rychlosti,
dostavame i paralaxu objektu. Problémem ale je, ze pro drahy s dlouhou

periodou nelze kiivku radidlnich rychlosti méfit prilis pfesné (mé malou amplitudu) a navic po-
tfebujeme pozorovat spektra po dlouhou dobu. V nékolika pripadech, kdy excentricita dosahuje
vysokych hodnot (e > 0.9), 1ze ale mérit dulezitou ¢ast kiivky radidlnich rychlosti v okoli prichodu
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periastrem. Situace se zménila az s rostoucim tthlovym rozliSenim soucasnych interferometrii, ktera
dovolila jako visualni rozlisit i dvojhvézdy s kratsimi periodami. Stejnou moznost jako vyuziti kiivky
radidlnich rychlosti nabizi i pouziti LITE. Ten také poskytuje linedrni rozmér hlavni poloosy. V sou-
casnosti je zndmo vice nez 10 pripadi, kdy objekt s LITE byl méfen i interferometricky — vedle
V819 Her stoji za zminku tfeba £ Tau (Nemravova, Harmanec, Broz a kol. 2016).

V dnesni dobé dosahuje rozliSeni moderni interferometrie az k jednotkdm miliarcsecond (mas),
nekdy dokonce i pod 1 mas. S tim se samoziejmé dostavame ke kratsim orbitalnim periodam a tudiz
castéji i do oblasti s dobrym pokrytim spektroskopicymi pozorovanimi. Nicméné je nutno pamatovat
na nekterd omezeni. Vyssi presnosti budeme dosahovat v tom pripadé, kdyz se bude jednat o hvézdu
dostatecné jasnou. Vyssi svételny tok hraje v interferometrii zasadni roli a jen opravdu jasné hvézdy
(zatim asi do 10. hvézdné velikosti) 1ze dobfe méfit. Dalsim limitujicim faktorem je ihlova vzdélenost
obou zdroji. Nesmi byt prilis blizko, ale ani daleko, vzdy pritom zavisi na pouzitém pristroji a metodé.
Dilezitym faktorem je také rozdil magnitud obou blizkych slozek. Jen ty, které maji srovnatelné
jasnosti, budou detekovatelné i na mensich thlovych vzdalenostech, viz napriklad obr. (18).

7 T T T T T T T T T T T T T T T T T T T

Delta—m
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Obréazek 18: Ukézka zévislosti rozdilu magnitud na vzdalenosti sloZek pro 4 m dalekohled SOAR, viz Tokovinin a kol.
(2010).

Dnes je diky dlouhodobému sbéru astrometrickych dat znadmo jiz vice nez 2000 systému s vizu-
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alnimi drahami. Nékteré z nich jsou stale zatim spise nejisté, ale u velké ¢asti z nich je jiz jejich
perioda zndma s dostateénou piesnosti. VSechny zndmé vizualni dvojhvézdy systematicky katalogi-
zuje USNO (US Naval Observatory) ve svém orbitdlnim katalogu®, viz Hartkopf a kol. (2001). Na
obréazku (19) je ukézano statistické rozlozeni obéznych period pro dosud urcené vizudlni dréhy. Je
vidét, ze stdle prevazuji drahy s periodami desitek az stovek let, ale v posledni dobé je jasné patrny
vyrazny prirtstek kratkoperiodickych drah diky zlepsujici se technice.

Mumber of Orbits ws, Orbital Period

800 — —

llorley {1963) _
Finsen & Worley (1370}

Worley & Heintz (1983} —
Hartkopf, Mason, & Worley (2001,0)
MW Hartkopf & Mason (2006,5)

600 —

W= O30 hD TOOECE

200 1 — —

logiP) < -1 -1 < log(P) <0 0 < log(P) <1 1 < logiP) < 2 2 < log(P) <3 3 < log(P)
log Period (y)

Obrézek 19: Rozdéleni etnosti period vizudlnich dvojhvézd v celém orbitalnim katalogu Hartkopfa a kol. (2001).

2.9 Vicenasobné soustavy

Mnohé dvojhvézdy jsou ve skutecnosti vicendasobnymi soustavami. Napf. jedna slozka vizualni
dvojhvézdy je spektroskopickou nebo i zdkrytovou dvojhvézdou. Vicenasobnost je tedy bézna, kvan-
titativni urceni ¢etnosti je ale obtizné, nebot poznani vicendsobnosti je ovlivnéno vybérovymi efekty
jesté vice nez objev samotné podvojnosti. Z publikovanych statistik se zda, Zze nejméné jedna tretina
dvojhvézd mé treti slozku (ale muze to byt az polovina); podobné jedna ctvrtina az jedna tretina
trojhvézd jsou vlastné ¢tyrhveézdy, atd. Vicenasobnost je tedy mezi hvézdami obecné velmi rozsitena.
Rovnéz se ukazuje, ze procento vicenasobnych soustav je rizné podle spektralniho typu nebo hmot-
nosti primarni hvézdy. Jak je ukdzano naptiklad v prehledovém ¢lénku Duchéne & Kraus (2013),

4http://ad.usno.navy.mil/wds/orb6.html
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dvojhvézdy se slozkou hmotnéjsi nez nase Slunce jsou daleko pravdépodobnéji soucasti vicenasobné
soustavy nez pouhymi dvojhvézdami.

Co se tyce jejich usporadani ¢i architektury, déli se vicenasobné hvézdy do dvou zédkladnich skupin:
soustavy typu Trapez a tzv. hierarchické systémy. V prvnim pripadé plati, Ze jednotlivé objekty jsou
ve srovnatelnych vzdjemnych vzdalenostech (a maji tedy i podobné obézné periody). Tak je tomu
tfeba u samotného prototypu - systému Trapez v Orionu. Daleko ¢astéjsi ale je, ze dvojhvézda obiha
kolem spolecného tézisté se vzdalenou tieti slozku, neboli ze pomér poloos obéznych drah vnitini
dvojhvézdy a treti slozky je velky.

Je jisté zajimavé védét, v jakych pomeérech period (nebo, coz je velmi podobné, na jakych pomérech
poloos obéhu) kolem sebe télesa v trojhvézdé obihaji. Z teoretickych tivah plyne, Ze existuje jisté
omezeni na pomér P,/ Py, ma-li byt takovy systém stabilni. Mardling & Aarseth (2001) napf. zjistili,
ze

P > 47<M1+M2+M3)1/10 (1+e)%°
P~ . M1+M2 (1—6)57

1
kde faktor s uddvaji roven 1.8. Naproti tomu Sterzik & Tokovinin (2002) odvodili jeho hodnotu
faktoru s rovnu 1.35 a Tokovinin (2007) dosel k jesté prisnéjsimu observa¢nimu kritériu s = 3.0.

Objekty, které nespliuji tato kritéria jsou dlouhodobé nestabilni, tj. nemohou byt starsi nez je
urc¢ita charakteristickd doba obéhu; mezi objekty s P, kratsi nez asi 10000 let se takové objekty
nepozoruji, s delsimi P, to jsou soustavy typu Trapez, jejichz stafi nemiize byt velké. Modelové
vypocty ukazuji, ze bézny vyvoj takovych soustav vede k iniku jedné ze slozek ze systému a k tomu,
ze zbyla dvojice hvézd se stane kompaktnéjsi.

Jinou zajimavou otazkou u vicendsobnych soustav je, zda jejich obézné drahy lezi nebo nelezi
vsechny v jedné roviné, tj. zda jsou nebo nejsou koplanarni. Vidéli jsme u soustav vykazujicich
LITE, Ze u tady z nich se méni hloubka minim, tj. kratké a dlouhé drahy nejsou koplanarni. Kopla-
naritu lze studovat i u jinych vicenasobnych soustav, napr. pokud jedna slozka vizualni dvojhvézdy s
urcenou drahou je sama spektroskopickou dvojhvézdou. Bohuzel v soucasné dobé je zndmo jen asi 10
takovychto vhodnych systémt, pro néz byly s dostatecnou presnosti urceny drahové elementy obou
drah, aby tak bylo mozné zjistit jejich vzajemny sklon.

Uvedme si jeden pozoruhodny priklad:

(112)

Zajimava je ¢ Cnc (Griffin 2000) — jde o visudlni dvojhvézdu, vzdélenost slozek je 6”, obézné doba
260 let. Obé slozky jsou dvojhvézdy: jedna, se vzdédlenosti 1”7, ma obéznou dobu 20 let, druha (u ni
ale jedna ze slozek neni vidét) méa obéznou dobu 17 let. Pro druhou dvojhvézdu byla ziskana krivka
radidlnich rychlosti, semiamplituda je 4 km/s. Je znama presna paralaxa (Hipparcos: 0;/0391) a lze
pocitat hmotnosti; vSechny t¥i viditelné slozky jsou podobné Slunci, neviditelna slozka (nedetekovanda
ani v UV, ani v IR oboru) muze byt chladny bily trpaslik.

Ve zndmém “Trapezu'jsou dobfe viditelné ¢tyfi hvézdy: 0* Ori A, B, C (ta je nejjasnéjsi a nej-
rangjsi, O6) a D. Z nich jsou #' Ori A a B zékrytovymi proménnymi V1016 Ori a BM Ori, pro 0*
Ori A, B a C pak byly skvrnkovou interferometrii nalezeny dalsi slozky (u #' Ori B dokonce dvé).
Nejzajimavejsi je nalez slozky u 6! Ori C, nebot jeji tthlova vzdélenost je jen 0”040 a obé&Zna doba
pravdépodobné 9 let; obéh se projevuje i méritelnymi zménami radidlni rychlosti. Trapez méa tedy
minimalné 10 slozek.
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Obrazek 20: Rozdéleni excentricit u vicenasobnych systémit. Cerchovand modra ¢ara oznacuje kritérium stability podle
Mardlinga & Aarsetha (2001), ¢arkovand zelend dle Sterzika & Tokovinina (2002) a plnd ¢ervend dle empirického
kritéria (Tokovinin 2007); vice v ¢lanku Jurysek a kol. (2017).

Vice k tomuto tématu ¢tenar nalezne také v kapitolach 4 a 7 nize.
Souborny prehled, jaké konkrétni elementy lze z danych dat ziskat je uveden v tabulce 1.
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Tabulka 1: Schéma pifimo odvoditelnych parametru.

Pouze | Pouze | LC LC | Pouze | Pouze LITE +
Pouze RV RV RV | RV | O-C | O—C | Vizudlni | Vizudlni
LC SB1 SB2 | SB1 | SB2 | LITE | Apsid. draha draha
a1 sini nebo as sini N v’ v’ v’
asini, aj sini, agsini, M; sin®4, My sin® i N v’
a, ay, ag, ]\'11, A[Z, Rl, RQ, £1, ﬁz, d (\/) v’
P,e w, (W) v v N N N v’
o4 v’ v’ v’ N
7 ) v I
i, B B L /Lo g1, g0, AL, Ao, B, P a1, 30,13 | v | Vv
T N ? ? v’ N
JDy, P N N v’ v’ N N N N
p3, To, A3, ws, e3, f(M3), M3 min v’ v
P3, Tg7 w3, €3, i37 937 ngl/ N v’
My, D v’

Vysvétlivky: a1 a az jsou poloosy obéhu, ¢ sklon drahy, M; a M2z hmotnosti, R1 a R2 poloméry slozek, £1 a L2 bolometrické

jsou monochromatické luminozity, g1 a gs gravitacni ztemnéni, A, a Az albeda, Iy a F» rotacni parametry F; = <%, x; a
z2 jsou koeficienty okrajového ztemnéni, I3 tfeti svétlo, T> teplota sekundaru (71 fixovano) a D je vzddlenost systému.
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3 Metody urcovani radialnich rychlosti, profili spektralnich ¢ar jednot-
livych slozek a drahovych elementii pomoci digitalizovanych spekter

3.1 Klasickd méreni na fotografickych spektrech

V dobé fotografickych spekter se radialni rychlosti métily obvykle s pomoci komparatoru s mikro-
metrickym vldknem a presnym Sroubem. Astronom nastavoval v mikroskopu stied ¢ary a odecital
linearni polohu na desce. Zkuseny pracovnik méril jedno spektrum nejméné hodinu. Kromé casové
naroc¢nosti bylo nevyhodou i to, Ze nastaveni bylo do urc¢ité miry subjektivni a provadélo se prirozené
na spektrech, ktera byla zaznamenana v densitach a nebyla rektifikovana, coz mohlo vnaset urcité
chyby.

Pozdéji se na nékterych hvézdarnach zvlasté v USA zacal pouzivat komercéné vyrabény oscilo-
skopicky pristroj nazyvany Grant machine, ktery pomoci kmitajiciho zrcatka a opticko-elektrického
systému zobrazoval na obrazovce osciloskopu maly tsek primého a zrcadlové prevraceného spektra.
V pristroji bylo opét fotografické spektrum ulozeno na transportni podlozce spojené s mikromet-
rickym Sroubem. Ten dovoloval pohybovat spektrem tak, aby prfimy a prevraceny obraz splynul. To
umoznilo nastavovat mnohem objektivnéji stted ¢ary a pokud byly ve spektru vidét ¢ary druhé slozky
dvojhvézdy, mérit 1épe i je. Spektrum se ovsem opét zobrazovalo jako nerektifikované a v densitach,
coz vedlo k ur¢itym chybam v mistech s velkym gradiantem v prubéhu kontinua.

Princip toho pristroje v pozdéjsi dobé dovedl k dokonalosti ondfejovsky astronom dr. Jiti Horn.
Ten vytvoril program SPEFO umoziujici (kromé kompletnich redukei spektrogrami) mérit radi-
alni rychlosti srovnanim ptrimého a prevraceného obrazu spektra na rektifikovanych spektrech zob-
razenych jiz v relativnich tocich na obrazovce stolniho pocitace. Pokud byl k dispozici i vhodny
mikrodensitometer umoznujici digitalizaci fotografickych spekter, slo podobnym zptisobem mé-
rit i digitalizovand fotograficka spektra. Pristoj na digitalizaci spekter byl fadu let v provozu
i na ondrejovské observatori, nyni je takové zafizeni ve funkénim stavu pouze na Astronomic-
kém ustavu SAV v Tatrach ¢i na observatori David Dunlap v Kanadé. Program SPEFO byl
dale rozvijen a zdokonalovdn Mgr. Jifim Krpatou® a je na Astronomickém tstavu UK k dispo-
zici (http://astro.troja.mff.cuni.cz/ftp/hec/SPEF0.263). Z dnesniho pohledu limituje dalsi uzivani
tohoto programu to, Ze je napsan v jazyce Pascal a lze jej provozovat jen v prostiedi DOSu.

Moderni nahradu tohoto programu v soucasnosti vyviji Bc. Adam Harmanec pod nazvem re-
SPEFO. Jeho program je napsan v jazyce Java a lze jej provozovat na rtznych platforméch, v Linuxu
i ve Windows. Aktudlni verze programu i s uzivatelskymi manualy jsou dostupné na adrese

https://astro.troja.mff.cuni.cz/projects/respefo.
Popis prvni funkéni verze programu reSPEFO1 s ukazkami interaktivnich obrazovek byl publikovan
v apendixu prace Harmanec a kol. (2020). K pouziti 1ze nyni doporuéit verzi reSPEFO2, ktera nabizi
veétsi skalu moznosti a uchovava informace o provadéné praci.

5A% do jeho smrti 6. tinora 2009.
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3.2 Analogovy spektrometr

Kdyz se objevily technické prostfedky na ziskavani spektrer v digitalizovaném tvaru, zacaly se ob-
jevovat i nové, objektivnéjsi zptisoby meéreni radidlnich rychlosti. Za priitkopnika v tomto sméru lze
oznacit britského astronoma Rogera Griffina, ktery jiz v Sedesatych letech 20. stoleti zkonstruoval a
uvedl do provozu fotoelektricky spektrometr na méreni radidlnich rychlosti (Griffin 1967). Princip
jeho pristroje spoc¢ival v tom, zZe se spektrum studované hvézdy srovnavalo s maskou, na které bylo
zaznamenano spektrum hvézdy podobného spektralniho typu. Maska se mohla posouvat ve vlinové
délce a fotoelektricky fotometr registroval svétlo hvézdy proslé maskou. Polohu masky, pti které byl
signal maximalni, bylo mozné kalibrovat tak, aby odpovidala rozdilu radialni rychlosti hvézdy vuci
vzorovému spektru masky. Griffin se svym pristrojem dosahoval velmi dobré presnosti v urceni ra-
dialni rychlosti a do soucasné doby publikoval pres sto praci s nové mérenymi kfivkami radidlnich
rychlosti mnoha spektroskopickych dvojhvézd.

Griffintv spektrometr byl ovSem jesté analogovym zarizenim, nicméné jako prvni urcéoval radialni
rychlost nikoliv pomoci méteni polohy jednotlivych spektralnich ¢ar, nybrz s vyuzitim celého tseku
spektra.

3.3 Zakladni tivahy o elektronickych spektrech

Elektronické detektory Reticon a CCD umoznily stabilni a nizkoSumovy zaznam spekter ve zcela
digitalnim tvaru, coz otevrelo cestu k pouziti novych objektivnich metod méteni radidlnich rychlosti.
Digitalizovana a plné redukovana a rektifikovana spektra lze obvykle zapsat ve tvaru usporadanych
dvojic
vinovd délka A relativni tok I(\)

setfidénych vzestupné ve vlnové délce. Nékteri autori doporucuji pouzit misto vinové délky A jako
nezavislou proménnou jeji prirozeny logaritmus In A\, a to z néasledujictho divodu: Obézné rychlosti
naprosté vétsiny hveézd, které pozorujeme, jsou mnohem mensi nez rychlost svétla ve vakuu a proto
lze pro urceni radialni rychlosti RV pouzit nerelativisticky Doppleriv jev ve znamém tvaru

RV
A=\ <1 + > . (113)
c
Logaritmovanim této rovnice dostaneme
A =In Ao+ In (1+Rv>. (114)
c

Pro RV << ¢ lze druhy ¢len na pravé strané rovnice (114) nahradit Taylorovym rozvojem se zane-
dbanim vsech vyssich ¢lent a psat

In (1 4 Rv) - BV (115)
& &

Rovnici (114) muzeme pak prepsat do diferencidlniho tvaru

c-Aln\= ARV, (116)
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ze kterého vyplyva, ze posun v In A po vynasobeni rychlosti svétla je velmi priblizné primo mirou
rozdilu radialnich rychlosti mezi dvéma spektry.

Uvédomme si ale, co zanedbani vyssich ¢lent Taylorova rozvoje predstavuje numericky pro prak-
tické aplikace. Vlnova délka podle pfiblizného vztahu (115) Aapprox. bude po dosazeni z (115) do

rovnice (114)
RV

)\approx. = /\OeTa (117)

takze odpovidajici rozdil v radialnich rychlostech bude

RV — RVipprox, = RV — ¢ (M) =RV —c(e —1). (118)
0
Vidime tedy, ze chyba v radidlni rychlosti, ktera takto vznikne, nezavisi na vlnové délce. Napt. pro
RV = 400 kms™?! ¢ini tato chyba 0,267 kms™' a pro RV = 1000 kms™! jiz 1,67 kms™! . To pro
opravdu presné urcovani radialnich rychlosti nejsou zcela zanedbatelné hodnoty.

Bylo by prirozené mozné uvazovat i vyssi ¢leny Taylorova rozvoje, ale lepsi je nasledujici postup:
Uvédomme si, ze ptivodni spektrum bylo zaznamenano na detektor, ktery ma konstantni rozestup s
mezi stredy jednotlivych detekénich elementu. Disperzni element (miizka ¢i hranol) zméni tuto skélu
na nelinearni skalu ve vinovych délkach. Tu je ale mozné zménit na skalu, pro niz zistane konstantni
rozlisSovaci schopnost R dand vztahem

_A A
AN W

(119)

kde W je linearni disperse a s vzdalenost stiedu sousednich elementt detektoru ve sméru disperze.
Tim bude preskalované spektrum linearni v radidlni rychlosti bez jakékoliv aproximace.

Cisté prakticky lze preskalovani provést tak, Ze prvni detekéni element ve studovaném tseku
spektra s vinovou délkou A; oznac¢ime jako z;. Zvolime konstantni krok v radidlni rychlosti ARV a
ze vztahu (113) pak plyne, Ze vinova délka n-tého preskalovaného elementu z, bude

(120)

c

A n—1
A=A <1+ RV) |

Je ovSem treba, abychom vzdy spravné uvazili, jaky krok v radialni rychlosti zvolit, abychom nezhor-
sili rozlisovaci schopnost puvodniho spektra a na druhé strané, abychom nevolili krok prilis maly,
nebot interpolaci mnoha bod mezi dva sousedni elementy pouzitého detektoru jiz novou informaci
neptriddame a pouze prodlouzime cas pripadného dalsiho zpracovani.

Pro ilustraci: v coudé ohnisku 2-m dalekohledu v Ondiejové se v kamefe s ohniskem 702 mm
od roku 1992 do cervence 2000 pouzival detektor Reticon 1872RF, ze kterého bylo podél disperze vy-
uzito pro zaznam spektra 1696 detekénich elementii, jejichz stredy byly od sebe vzdaleny o 0,015 mm.
V soucasné dobé se ve stejném ohnisku pouziva CCD detektor SITe-005 o rozméru 2030 x 800 deteké-
nich elementii, ze kterého se na zobrazeni spektra podél disperse vyuziva 1997 elementii vzajemné od
sebe vzdalenych také o 0,015 mm. V nejcastéji pouzivané ¢ervené oblasti spektra v rozsahu od 6255
do 6767 A ¢ini rozdil mezi sousednimi dvéma elementy ve vinové délce asi 0,25 A a rozdil v radiadlnich
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rychlostech klesa od kratkovinného k dlouhovinnému okraji spektra asi od 12,3 do 11,35 kms~t. To
plati v obou pripadech, a¢ je tfeba upozornit na jeden rozdil mezi obéma typy spekter. Spektra
z detektoru Reticon byla plné redukovana v programu SPEFO a hodnoty jejich relativnich toku jsou
ulozeny pro puvodni detekéni elementy. To znamend, ze pokud si zobrazime tato spektra ve vinové
délce, pak jednotlivé hodnoty vinovych délek presné odpovidaji vinovym délkam jednotlivych de-
tekcénich elementtt 1 az 1696 podle disperzniho vztahu. Naproti tomu pocatecni redukce nynéjsich
CCD spektrer (mj. kalibrace relativniho toku, prevedeni na jednorozmérné spektrum a prolozeni
disperzniho polynomu) je provadéna v programu IRAF a v archivu pro uzivatele jsou spektra ulo-
zena jiz ve skale vinovych délek s ekvidistantnim krokem v A. To se jevi jako ponékud nestastné,
nebot — v této chvili zbytecné — je ptvodni spektrum interpolovano do bodu lezicich obecné mezi
jednotlivymi ptivodnimi detekénimi elementy a zfejmé tak, ze se pon¢kud ztraci ptivodni rozliSeni,
nebot je uloZeno opét spektrum obsahujici pouze 1997 bodu. (Abychom puvodni rozliSeni neztratili,
meéli bychom za ekvidistantni krok v A prijmout nejmensi vzdalenost ve vinové délce mezi dvéma
sousednimi elementy, coz je na dlouhovinném konci spektra.) Pro nase ucely je ale uzitecné si povsim-
nout, ze pouzijeme-li vztah (120), budou oba typy spekter prevedeny spravné do skaly ekvidistantni
v radidlni rychlosti.

3.4 Porovnani profilti ¢ar s Gaussovymi funkcemi

Ukazuje se, ze pozorované profily spektralnich ¢ar lze dobre modelovat Gaussovou funkei

_ (z=b)?

g(x) = ae” 22, (121)

kde realné konstanty a, b a ¢ predstavuji volitelné parametry. Parametr a predstavuje vysku vrcholku
Gaussovy funkce (viz obr.21), parametr b definuje polohu vrcholu v soufadnici x a parametr ¢ souvisi
s sitkou Gaussovy funkce v poloviéni vysce FWHM vztahem

FWHM =2v2In2-c. (122)

Takto zapsand funkce predstavuje emisni ¢ary, je ale jasné, ze pouzitim zaporného parametru a z
intervalu (0,1) a prictenim konstanty 1 lze popsat absorbéni profily v rektifikovanych spektrech.

V aplikaci na dvojhvézdy ¢i vicenasobné soustavy lze postupovat tak, ze pro spektra z fazi, kdy
je napt. dvojhvézda v elongaci, ur¢ime vhodné parametry Gaussovych funkei popisujici dobte profily
jednotlivych slozek dvojhvézdy a ve fazich, kdy se profily prekryvaji (blenduji) se snazime vhodnym
posuvem ve vinové délce nalézt nejlepsi shody mezi pozorovanym spektrem a souctem zvolenych
Gaussovych funkci. Program na méreni radialnich rychlosti dvou ¢i vice slozek vicenasobného systému
vytvoril a pouzival jeden z autort tohoto textu Pavel Mayer.

3.5 Néco matematiky na pripomenuti

Nez budeme mluvit o riznych metodach numerické manipulace se spektry, bude uzite¢né si pripome-
nout nékolik fakt o Fourierové transformaci a souvisejicich matematickych operacich a zobrazenich.

60



Obrézek 21: Piiklady pribéhu Gaussovy funkce. Hodnoty parametri a, b a ¢ jsou uvedeny v zévorkdch u kazdé funkce
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Obecné plati, ze Fourierovou transformaci funkce F'(x) proménné = se nazyva funkce f(y) nové
proménné y, ktera je dana vztahem

+oo
) = [ Py, (123)
pricemz pro zpétnou transformaci plati
+oo
F(r) = / fy)e > evdy. (124)

Funkei f(y) se nékdy fikava Fourierav obraz funkce F'(z).
Fourierova transformace je linedrni a da se také dokazat, ze

+0o0 +oo
[ 1wy = [ 1F@)P. (125)
Delta funkei 6(z) proménné x nazyvame specidlni funkei, pro niz plati
d(z) = 0 pro vSechna x #0 (126)
+oo
/ S(x)de = 1. (127)

Bude-li z; né&jaky konkrétni bod na ose z, plati zfejmé, ze funkce d(x — x1) bude nenulova pouze v
bodé z;. Fourierova transformace delta funkce bude proto zrejmé

+oo +o0o
fly) = / §(x — 1)e*™Vdy = ™1y / §(x — xy)dr = e*™*1Y, (128)

Konvoluce K(z) dvou funkei F(z) a G(z) je definovana vztahem

+oo
K(z) = / F(u)G(z — u)du, (129)
coz se nekdy zkracené zapisuje ve tvaru
K(z) = F(x) * G(x). (130)

Pro nas vyznamnou vlastnosti konvoluce je to, ze jeji Fouriertiv obraz k(y) je prostym soucinem
Fourierovych obrazu f(y) a g(y) uvazovanych funkci F'(z) a G(x), tedy

k(y) = V27 f(y) - 9(v)- (131)
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3.6 Radialni rychlosti s pouzitim kroskorelac¢ni funkce

Pouziti kroskorelacni funkce (cross-correlation function; c.c.f.), vyuzivané delsi dobu v jinych oborech,
k méfeni radidlnich rychlosti a rota¢niho rozsifeni spektralnich ¢ar jako prvni navrhla Simkin(ova)
(1974) a déle je rozpracovali Da Costa a kol. (1977) a Tonry a Davis (1979). V jistém smyslu jde o ja-
kousi digitalni verzi analogového postupu pouzitého Griffinem. Spektrum studované hvézdy, v tomto
ptipadé ale jiz kompletné redukované (tj. rektifikované a v heliocentrické skale vlnovych délek) se
srovnava se vzorovym spektrem hvézdy podobného spektralniho typu. Mnoho autoru doporucuje
spektralni ¢ary vzorového spektra rotacné rozsitit tak, aby se i sifkou co nejvice podobaly ¢aram
studované hvézdy. Oproti tomu napf. kanadsky astronom David Holmgren (soukromé sdéleni) do-
porucuje pro lepsi kontrast pouzit vzorové spektrum s tizkymi ¢arami. Pokud jsou jak vzorové, tak
studované spektrum na linedrni skdle v radialnich rychlostech (jak jsme to diskutovali diive), pak je
ziejmé, ze takovy vzajemny posuv obou spekter z, ktery povede k jejich nejlepsi shodé, je primo mirou
rozdilu v radialnich rychlostech obou spekter. Za vzorové spektrum lze zvolit bud spektrum hvézdy
podobného spektralniho typu jako ma studovana hvézda, které bylo ziskano stejnym spektrografem
nebo syntetické spektrum v rozliseni, které pouzitému spektrografu odpovida. Vyhodou pouziti sku-
tecného pozorovaného spektra je jeho nesporna blizka podobnost spektru studované hvézdy. Naopak
syntetické spektrum je bez Sumu, coz se také muze ukazat jako vyhoda. Za vzorové spektrum mu-
zeme v principu zvolit i jedno ze spekter studované hvézdy, pak ale musime pocitat s tim, ze radidlni
rychlosti ziskdme jen relativné, bez urceni jejich nulového bodu.

Oznacime-li funkci popisujici pozorované rektifikované spektrum hvézdy jako I(z) a funkci po-
pisujici vzorové spektrum jako V(x), kde soutadnice x je linedrni v radidlni rychlosti, pak jejich
kroskorelac¢ni funkce je definovana vztahem

C(z) = / V(z)I(z 4 x)de =V (2) x 1(2) (132)

—0o0

a dosahuje maxima pro hodnotu zy odpovidajici rozdilu v radidlnich rychlostech obou spekter. Po-
vsimnéme si, ze kroskorelace je operace, ktera se od konvoluce lisi pouze znaménkem integracni pro-
ménné ve druhé funkci. Oznacuje se symbolicky podobné jako konvoluce, ale jinym typem hvézdicky
(péticipou).

Realna elektronické spektra jsou ovsem souborem diskrétnich hodnot

(i) (i =1,N)a V() (j =1, M)
rovnomérné vzorkovanych v linearni skale radidlnich rychlosti s krokem Axz. Kroskorela¢ni funkce
(132) se tak zméni v soubor kroskorela¢nich koeficientt (kterym se ovsem nékdy také ik kroskore-
la¢ni funkce).

Pro diskrétni posuvy spektra vici vzorovému spektru z; = [ A x (kde [ mize nabyvat zaporné i
kladné hodnoty) jsou tyto koeficienty definovany vztahem

1 J
= V() (z; + ). (133)
J =1



Maximum kroskorelac¢ni funkce muzeme urcit nékterou numerickou metodou, tfeba pomoci pro-
lozeni vhodné funkce.

Ve vétsiné praktickych aplikaci se ovSem kroskorela¢ni funkce nepocitaji ptimo, ale provadi se
Fourierova transformace, ktera i integraci v kroskorela¢ni funkci zméni na nasobeni Fourierovych ob-
razu v prostoru frekvenci. Poté je provedena inverzni Fourierova transformace, coz ovsem vzhledem
k periodickému charakteru funkci v prostoru frekvenci mize vést pii zpétné tranformaci k falesSnym
jeviim. Branit se 1ze dvéma vhodnymi manipulacemi se spektry. Za prvé byva zvykem misto ptivodni
funkce I(z) pouzit novou funkci F(z) = 1 — I(x), kterd z o¢ekdvanych absopb¢nich ¢ar ucini cary
emisni, ale hlavné bude mit iroven kontinua v idedlnim pripadé rovnou nule. Druhou manipulaci je
tzv. tapering. Muze se totiz stat, ze na okrajich spekter jsou spektralni ¢ary, které by ptri dvou Fourie-
rovych transformacich mohly vést ke vzniku faleSnych vysokofrekvencnich artefaktia v kroskorelacni
funkci. Tapering znamena pridani asi 10 procent bod@ na obou okrajich spektra tak, aby pripadné
nenulové hodnoty funkce F(x) na obou okrajich intervalu ptesly spojité na hodnoty nulové.

Zucker a Mazeh (1994) navrhli a prakticky testovali zobecnéni kroskorela¢ni metody na dvou-
rozmérny pripad, aby bylo mozné touto technikou ziskat radialni rychlosti obou slozek dvojhvézdy
soucasné. Jejich program nazvany TODCOR pocita korelaci pozorovaného spektra vici kombinaci
dvou vzorovych spekter, jejichz spekralni typy jsou blizké ocekavanym spektriim slozek studované
dvojhvézdy. Jejich zobecnéna kroskorelacni funkce je tak funkei dvou nezavislych proménnych, které
meéri RV posuv jedné a druhé slozky dvojhvézdy.

Program vytvoreny na principu programu TODCOR nezavisle napsal belgicky astronom Yves
Frémat pod nédzvem asTODCOR a je na nasem pracovisti k dispozici.

3.7 Urcovani radialnich rychlosti pomoci rozsirovaci funkce

Metodu vyuziti rozsitovaci funkce navrhl a rozpracoval Rucinski(1992, 1998). Kdyby v atmosféréch
hvézd neexistovaly zadné procesy vedouci k rozsiteni spektralnich ¢ar, byly by absorbéni ¢ary odpovi-
dajici vazanym atomarnim prechodim souborem delta funkci. Takové rektifikované spektrum Fy(\)
upravené opét transformaci Sp(A\) = 1 — F(A) by se tak dalo zapsat ve tvaru

So(\) = Zkﬂ()\j)a (134)

kde sumace pres j zahrnuje vsechny spektralni ¢ary vyskytujici se v uvazovaném useku spektra.
Ve skutecnosti jsou i ¢ary nerotujici hvézdy rozrireny riznymi mikroskopickymi atomarnimi procesy
(tepelné rozsiteni, mikroturbulence a podobné) a k urc¢itému roziifeni dochazi diky nenulové $iice
stérbiny i v samotném spektrografu. Oznac¢ime-li vSechny tyto procesy piisobici malé rozsiteni spek-
tralnich ¢ar jako T'()), je ziejmé, ze pozorované spektrum bude konvoluci spektra Sp(A) s rozsifovaci
funkei T'(\):

S(A) = So(A) =« T(N). (135)

Spektrum ovSem muiize byt rozsiteno vnéjsimi vlivy, bud rotaci hvézdy s nerovnomérnym rozlozenim

vV

osamocené hvézdy bez skvrn bude ovsem rozsitovaci funkce v ¢ase konstantni, zatimco v ostatnich
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uvedenych pripadech se bude ménit bud s ¢asem nebo s fazi obézné periody a pro pripad dvojhvézdy
muze v elongacich nabyvat i podobu dvou oddélenych vrcholki nebo dvou vrcholkt, které se castecné
prekryvaji. I v tomto pripadé budou sitky obou ¢asti rozsitovaci funkce zaviset na promitnutych
rotacnich rychlostech slozek dvojhvézdy. Je ovSem jasné, ze stiedy obou vrcholi rozsitovaci funkce
budou opét pro dany cas odpovidat radialnim rychlostem slozek dvojhvézdy.

Oznacime-li pravé diskutovanou rozsirovaci funkci symbolem B(\), lze vysledné pozorované spek-
trum F'(\) v kazdém okamziku zapsat jako konvoluci

F(A) = S(A) % B(A) = So(A) x T(\) % B(A). (136)

Podobné jako u kroskorela¢ni metody je mozné spocitat kroskorelacni funkci mezi spektrem ne-
rozsifenym rozsifovaci funkei B(\) a mezi spektrem pozorovanym (pozor opét na spravné rozliseni a
pouziti symboli x a *). Dostaneme

C(N) = S(\)*F())
= SO % (S(\) * BOV)). (137)

Oznacime-li symbolicky operaci Fourierovy transformace symbolem F a inverzni Fourierovu trans-
formaci symbolem F !, plati zfejmé

FIFWN] = FISN)] - FIBO)] (138)

a odhad rozsitovaci funkce lze v principu ziskat z operace

B(A) ~ FHFIFN)]/FISWV]]. (139)

Ve skutecnosti se ale ukazuje, ze tento postup zavadi do ulohy velky Sum a je tfeba tlohu formu-
lovat jako diskrétni sumaci a feSeni soustavy linearnich rovnic metodou nejmensich ¢tverci, pricemz
je tfeba vyuzit dimyslné numerické metody.

Podrobny vyklad o praktickém pouziti metody lze ziskat na webové strance Dr. Rucinského

http://www.astro.utoronto.ca/ rucinski
a na této adrese lze nalézt i program v jazyce IDL ¢ odkaz na realizaci programu Dr. Nelsonem
v prostredi Windows.

3.8 Dopplerovska tomografie

Dopplerovska tomografie je metoda, pomoci které nelze mérit radialni rychlosti slozek, ale ktera
dovoluje na zakladé znamych kiivek radidlnich rychlosti ziskat z pozorovanych spekter individualni
spektra obou slozek dvojhvézdy. Vyuziti metody tomografie k tomuto ucelu navrhli a prakticky
vyzkouseli Bagnuolo a Gies (1991). Jednotliva pozorovana spektra jsou chapana jako projekce spekter
primaru a sekundaru do riznych ‘sméri’ a metodou tomografické rekonstrukce lze ziskat individualni
spektra primaru a sekundaru.
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3.9 Oddéleni spekter individudlnich slozek (spectra disentangling)

Matematické oddéleni spekter primaru a sekundaru a soucasné ziskani drahovych elementi soustavy
jako prvni navrhli Simon a Sturm (1994). Kratce poté publikoval Hadrava (1995) metodu oddéleni
spekter az pétinasobné soustavy hvézd ve Fourierové prostoru, coz mu dovolilo vyrazné zrychlit vypo-
cetni rychlost metody. Sviij postup pozdéji jesté doplnil o moznost uvazovat zménu relativni intenzity
spekter jednotlivych slozek - viz Hadrava (1997). Metodu realizoval i formou vypocetniho programu
KOREL, ktery je podrobné popsén véetné navodu k pouziti v pracech Hadrava (2004b, 2009a, 2009b).
Uzivatelé mohou program v nejnovéjsi verzi pouzit po prihlaseni do virtudlni observatote jako VO
KOREL na webové adrese

https://stelweb.asu.cas.cz/vo-korel .

Pozdéji podle Hadravova postupu vytvoril na zakladé stejnych principa jiny podobny program
nazvany FDBINARY také Tliji¢ a kol. (2004). Jeho program dovoluje urcovat drédhové elementy jen
pro dvojhvézdu a v nejnovéjsi verzi i pro trojhvézdu a nedovoluje automatické odstranéni telurickych
car. Pracuje také ve Fourierové prostoru a spocte celou radu TeSeni a z nejlepsich si lze vybrat ta,
kterd jsou fyzikalné prijatelnd. K dispozici je i program CRES, ktery umoznuje rozklad spekter pirimo
v prostoru vlnovych délek, ten ale nepocita drahové elementy, nybrz je musi dostat na vstupu zadané.
Programy s podrobnym navodem jsou na webové strance

http://sail.zpf.fer.hr /fdbinary .

Predpokladejme, ze pozorované spektrum I(z,t) je funkei relativniho posuvu v radidlni rychlosti
x a Casu t a ze vznikd skldadanim spekter [; (j = 1,...n) pochazejicich z n riznych hvézd, ktera jsou
sama o sobé neproménnd a pouze se vici sobé posouvaji v radidlni rychlosti.
Pak zfejmé mtizeme vysledné spektrum v libovolném case vyjadrit jako konvoluci spekter jednot-
livych hvézd s delta funkei ve tvaru
I(z,t) =Y ILi(z) * 6(x — RVj(1)). (140)
=1

(Tento zapis se muze zdat jako ponékud samotucelny, protoze by bylo jednodussi napsat
n
I(e,t) = Y L = RV}(1)). (141)
j=1

M4 to ale sviij dobry vyznam, jak hned z dalsiho vykladu vyplyne.)

Oznac¢me Fourierovu transformaci spektra I symbolem J a spekter I; symboly J;. Pro spektrum
zapsané v soufadnici  pomoci rovnice (140) bude mit jeho Fourierova transformace v konkrétnim
bodé y tvar

n
Tt = Y- S w)e™0. (142
j=1

Povsimnéme si, ze Fourieruiv obraz je zde zapsan jako soucin Fourierovych obrazii obou funkci
a ze faktor 2m v exponenciele je ‘zanedban’, coz je ale pripustné, nebot to pouze znamend jinou
normalizaci proménné y.
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Jestlize pozorovanim ziskdme k spekter (k > n) v ¢asech t;, (i = 1,...k), kterd jsou slozenim
spekter dvou nebo vice spekter hvézd, tvoricich soustavu, a posunutych vzajemné o rizné radidlni
rychlosti RVj(t;), mizeme se pokusit nalézt jak jednotlivd spektra, tak jejich odpovidajici radialni
rychlosti metodou nejmensich ¢tverct. Jak Simon a Sturm (1994), tak Hadrava (1995) urcuji pii
vypoctu misto samotnych radidlnich rychlosti ptimo drahové elementy soustavy.

Odpovidajici suma ctvercti odchylek, kterou je tfeba minimalizovat, ma tedy tvar

kTt n
S=3 [ 17(g.t) = 3 Jly)e ™0 Ry, (143)
i=1_% j=1

kde p schematicky oznacuje drahové elementy P, Ty, Ky, Ms/M;, e, w a pfipadné ¢asovou zménu
periody P ¢i zménu délky periastra w zpusobenou apsidalnim pohybem.
Abychom si uvédomili, pro¢ je vyhodné proviadét reseni ve Fourierovych obrazech ptuvodnich funkci, uvazujme ptipad, kdy
vysledné spektrum vznikd pouze skldddnim dvou spekter dvojhvézdy. Suma (143) bude mit v tom piipadé tvar
ko T
S=>. / [Ty, 6) = Ju ()R g, (e AV 2y, (144)
i=1 o
Ptedpokladejme také, ze drahové elementy znime a Ze chceme ziskat pouze spektra obou slozek dvojhvézdy. Cislo komplexné
sdruzené k ¢islu a oznac¢me &. Protoze absolutni hodnota soué¢inu dvou komplexnich ¢isel je rovna soucinu jejich absolutnich

hodnot a protoze absolutni hodnota komplexniho ¢isla a ¢isla k nému komplexné sdruzeného jsou si rovny, miizeme v rovnici
(144) absolutni hodnotu psat explicitné ve tvaru

—+oo

k
s = Z /(J(% ti) — Ji(y)e VIR g, (et BV (R
i=1 7
X (J(y,t) — Ji(y)e VIR _ Jy(y)e” VR gy, (145)

Nyni muzeme napsat podminkové rovnice pro konkrétni bod y Fourieova obrazu pozorovaného spektra. Derivujme zv1ast
v redlné a v imagindrn{ ¢4sti komplexnich ¢isel a pro zestruénéni zépisu oznac¢me jesté J(y,t;) = J, Ji(y) = J1 a Jo(y) = Jo.
Podminkové rovnice pak dostavame ve tvaru

oS

0 = 577 — _ JeWEW +j1 _,'_jzeiy(RVl*RVz) _ Je WRW1 +J _|_J2eiy(RV2*RV1>7 (146)
1

0 _ aifnl _ _jeival + j1 +j262‘y(RV17RV2> _i_Je*'LIURVl _ Jl _ t]Qeiy<RV27RV1)7 (147)
1

0 — 5?]5; = _JeWRV2 | Jow(RV2=RVI) | F g =iwRVz | g iu(RVi—RV2) s, (148)
2

0 _ 86J‘?m — 7jeiyRV2 + jleiy(RV27RV1) + j2 +Jef7lyRV2 _ Jleiy(vafRVQ) _ JQ. (149)
2

SecCteme-li jesté prvni dvé a druhé dvé podminkové rovnice, dostaneme po kratké upraveé
JeWRVI  —  Ji 4 JoelV(RVi—RV2) (150)
JeWRV2  —  JoW(RV2—RV1) 4 7 (151)

Vidime tedy, ze pro dany bod Fourierova obrazu spektra se problém redukuje na reseni dvou linearnich rovnic o dvou neznamych.
Kdybychom tlohu fesili pfimo pro puvodni spektra, nedoslo by k podobné separaci proménnych a museli bychom fesit obrovskou

soustavu rovnic o mnoha neznamych.
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Hadrava (1997) metodu zobecnil jesté zavedenim predpokladu, ze intenzita kteréholiv spektra se
muze spektrum od spektra ménit. To se v redlnych situacich casto stava. U zakrytovych dvojhvézd
se tak déje v prubéhu zakrytl. Zahrneme-li do feSeni i telurické ¢ary, které béhem roku zdanlivé ve
skale heliocentrickych vinovych délek odrazeji obéh Zemé kolem Slunce, pak jejich intenzita se méni
jak se stavem ovzdusi, tak i se vzdusnou hmotou, ve které v dané chvili objekt pozorujeme. Mirné
zdanlivé zmény intenzity ¢ar mohou konecné nastévat i v pripadech ne zcela dokonalé rektifikace
spektra.

Oznacime-li intenzitu j-tého spektra v Case t symbolem s;(t), lze rovnice (140) a (142) zobecnit
do tvaru

5(0 () * d(a — RV}(1)). (152)

si(t) J; (y) e (153)

a prislusné upravit i podminkové rovnice. Vysledkem feseni mohou tak byt i uvazované intenzity
spekter jednotlivych slozek v ¢asech expozic vSech pouzitych spektrogrami.

Pozoruhodnym dusledkem této moznosti je zjistit fazoveé vazané zmény jasnosti slozek dvojhvézdy
¢i vicenasobné soustavy bez fotometrickych méreni, cisté ze spekter, ktera dokonce nejsou absolutné
kalibrovana v hodnotach toku. Lze rovnéz jednoznacné rozhodnout, ktera hvézda je béhem daného
zakrytu zakryvana.

KOREL - jak uz bylo feceno — muze fesit hierarchickou soustavu az 5 hvézd a vysledkem fe-
seni jsou i drahové elementy soustavy. Pro takovy pripad se ovsem v sumé ¢tverct, kterou je tieba
minimalizovat, vyskytuji i nelinedrni ¢leny a program k minimalizaci sumy ¢tverct v téchto nelinear-
nich élenech pouziva metodu simplexu publikovanou Kallrathem a Linnellem (1987). Ta pracuje tim
zpusobem, ze v prostoru parametrii spocte sumu c¢tverctu ve tfech rtiznych bodech a poté se ¢tyrmi
moznymi operacemi snazi nahradit bod s nejhorsi sumou ¢tverci bodem jinym. Mozné operace jsou
nasledujici:

A. Zrcadleni — Novy bod se zvoli na opacné strané viuci spojnici dvou bodu s lepsi sumou c¢tvercti
a ve stejné vzdalenosti od ni.

B. Déleni — Novy bod se zvoli na stejné strané viici spojnici dvou bodu s lepsi sumou ¢tverci, ale
v poloviéni vzdalenosti od ni, nez ptivodni bod.

C. Nasobeni — Novy bod se zvoli na stejné strané vici spojnici dvou bodiu s lepsi sumou Ctverci,
ale v dvojnasobné vzdalenosti od ni, nez puvodni bod.

D. Stazeni — Dva body s horsi sumou se priblizi na polovinu ptvodni vzdélenosti k bodu s nejmensi
sumou ¢tvercti odchylek.

Program KOREL pribéh konvergence miuze zobrazovat a jednotlivé operace identifikuje pismeny
A az D podle pravé uvedeného schematu.
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3.10 Programy na reseni krivek radialnich rychlosti a svételnych krivek

P1i skuteéném modernim feseni ktivek radidlnich rychlosti a svételnych ktivek se uvazuje celd rada
riznych dynamickych a fyzikdlnich jevii: pohyb v obecné vysttedné draze, nesféricky tvar hvézd a s
nim spojeny rozdil mezi optickym a gravitacnim teziStém obou téles, reflexe zareni, tzv. Rossitertv
¢i rotacni jev (deformace kiivky radidlnich rychlosti v dobé zacatku a konce zakrytu u zakrytovych
dvojhvézd s rychleji rotujicimi slozkami), pripadné nerovnomérné rozlozeni jasu na povrchu ve formé
na vypocetni ¢as. Problémem muze byt i jednoznac¢nost feseni a silnd korelace mezi nékterymi urco-
vanymi elementy.

7 toho, co jsme si dosud povédéli, je ovsem jiz zfejmé, ze pokud zakrytovou dvojhvézdu soucasné
pozorujeme spektroskopicky jako dvojhvézdu spektroskopickou, mizeme kombinaci obou Teseni zis-
kat vSechny zakladni fyzikdlni vlastnosti obou slozek dvojhvézdy i celé soustavy: jejich hmotnosti,
poloméry, relativni tok zateni jednotlivych slozek v jednotkach celkového toku soustavy v maximu
jasnosti v efektivnich vlnovych délkach, ve kterych byla svételna kiivka ziskana a prirozené i parame-
try popisujici drahu a jeji orientaci v prostoru. Pokud ziskdme bud z barevnych indext jednotlivych
slozek nebo z modelovani profili spektralnich c¢ar spolehlivy odhad efektivnich teplot obou téles,
muzeme urcit i jejich zarivé vykony a zarivy vykon celé soustavy. Jeho porovnanim s pozorovanou
zdanlivou jasnosti soustavy nam v principu rovnéz dovoli urcit velmi presné vzdalenost soustavy od
nas, jak jsme ukazali jiz v kapitole o fotometrickych métenich.

Zakrytové dvojhvézdy jsou proto zdrojem nasich nejpresnéjsich znalosti o hmotnostech, polomé-
rech a zarivych vykonech hvézd.

Rozvoj programi na feseni svételnych kiivek s pomoci minimaliza¢nich metod zacal s ndstupem
elektronickych pocitaci a za zminku stoji, Ze jeden z prvnich takovych programt vytvoril jiz zesnuly
brnénsky astronom Dr. Tomas Horak (Horak 1966, 1970).

Zde se zminime jen o nékterych vice pouzivanych programech. Velmi dikladny prehled existujicich
poditacovych programi mohou zajemci nalézt v cesky psané disertacéni praci Zejda (2008).

3.10.1 Wooduv program WINK

Program WINK (Wood 1971) je dalsim z dosud pouzivanych pocitacovych programu. Obé slozky
dvojhvézdy modeluje jako tiiosé elipsoidy a je pripraven i na modelovani dvojhvézd ve vystiredné
draze. Pracuje nejen s okrajovym ztemnénim, ale i s gravitacnim zjasnénim a s reflexi.

3.10.2 Program WD Wilsona a Devinneyho

Dnes asi svétové nejrozsitenéjsi je vypocetni program americkych astronomi Dr. R.E. Wilsona a
Dr. E.J. Devinneyho — viz napt. Wilson a Devinney (1971) — ktery byl pozdéji déle rozvijen i pro
ptipad hvézd s diskem (Wilson 1974) i pro modelovani dvojhvézd ve vystiedné draze, apsidalni
pohyb a simultanni feSeni svételnych kiivek a kiivek radidlnich rychlosti (Wilson 1979, 1990, 1993)
a Van Hamme a Wilson (2003). Program je zalozen na Rocheové geometrii a umoznuje i feSeni
svételnych ktivek elipsoidalnich proménnych. V literatufe je oznacovan nejcastéji jako WD program.
Jde fakticky o dva samostatné programy, LC a DC. Prvni pocita svételnou krivku, kiivky radialnich
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rychlosti, ¢arova spektra a grafy pro zadané elementy, zatimco druhy resi inverzni tilohu urceni nejlepsi
sady elementi metodou diferencialnich korekei pfi minimalizaci sumy ¢tverctt odchylek. Soucasné
verze programu dovoluje kromé zakladnich elementti pocitat i ¢asové zmény obézné periody, zménu
délky periastra v disledku apsidalniho pohybu a také modelovani hvézdnych skvrn na povrchu hvézd.
Program automaticky urcuje nulové body jednotlivych svételnych kiivek, bohuzel ale neumoznuje
urc¢ovani individudlnich nulovych bodu (v rychlosti) pro RV data z riznych spektrografi. K programu
existuje i podrobny manual.

Pouziti programu nebylo po dlouhou dobu tuplné snadné, uzivatel napt. musel po kazdé iteraci
znovu na klavesnici pocitace napsat vsechny konvergované tidaje pred zapocetim dalsi iterace. Pro-
gram je ovsem trvale vyvijen a jeho vyvoj je dostatecné dokumentovan.

3.10.3 Programy PHOEBE 1 a PHOEBE 2

Uzivatelsky ptijemnou nastavby WD programu s grafickym rozhranim vytvoril po dohodé s Dr. Wil-
sonem slovinsky astronom Andrej Prsa ve spolupraci se svym ptivodné skolitelem Tomazem Zwitte-
rem (viz Prsa Zwitter 2005). Postupné program zdokonaloval jak z hlediska dobré konvergence, tak
dodavanim novych moznosti, které ptivodni WD program neposkytuje. Program je pod nazvem

PHOEBE 1 (PHysics Of Eclipsing Binaries)
volné dostupny na webové strance
http://phoebe-project.org/1.0

Na uvedené strance je i webovy odkaz na originalni WD program R.E. Wilsona a nékolik dalsich
volné dostupnych programii na reseni svételnych kiivek.

Dr. A. Prsa po svém prichodu do USA zacal postupné v tymové spolupraci s dalsimi kolegynémi
a kolegy budovat zcela novy program PHOEBE 2, ktery jiz neni zalozen na WD programu. Program
je psan v jazyce Python a je neustale vyvijen. Diky zlepsené volbé sité bodt na povrchu slozek by
mél vést k presnéjsimu reSeni svételnych kiivek i kivek radidlnich rychlosti. Mél by navic poskytovat
mnoho novych moznosti jako je modelovani hierarchickych soustav véetné apsidalniho pohybu drah,
modelovani hvézdnych oscilaci, diski a moznost pouzit na vstupu i interferometrickd pozorovani.
Beta verzi programu si lze nyni stadhnout i s podrobnou dokumentaci a navodem na hlavni strance
projektu

http://phoebe-project.org

a autori vyzyvaji zdjemce, aby si novy program vyzkouseli a sdélili jim své pripadné podnéty, zkusSe-
nosti ¢i kritiku. Zakladni principy, na kterych je novy program budovan, jsou popsany v pracech Prsa,
Conroy, Horvat a kol. (2016) a Conroy a kol. (2020). Program je nadéle vyvijen a autori opakované
organizuji vyukové seminafe pro zajemce.

3.10.4 Program BINSYN A.P. Linnella and I. Hubeneho

Americky astronom A.P. Linnell vytvoril sadu navazujicich programii, které dovoluji pro zadané ele-
menty spocitat syntetické svételné kiivky dvojhvézdy az v 90 riznych vinovych délkach - viz Linnell
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(1984). Soubor programu pracuje s tvarem hvézd ve formé potencidlu Rocheova modelu, je pripraven
i na modelovani kontaktnich dvojhvézd se spolecnou atmosférou a umoznuje pocitani reflexe. Jeho
pozoruhodnou vlastnosti je, ze kazdému bodu zvolené numerické sité prirazuje interpolaci ve vinové
délce, fotosferické teploté a tihovém zrychleni vhodny model atmosféry, ¢imz se mj. fesi automa-
ticky i okrajové ztemnéni. Program je pripraven na pouziti s riznymi modely atmosfér. Pavodni
verze programu pocitala pouze s dvojhvézdami v kruhové draze. Linnell (1986) zobecnil program i
na modelovani hvézdnych skvrn a jejich vlivu na svételné kiivky.

Pozdéji navazal dr. Linnell spolupraci s astronomem ¢eského ptivodu dr. I. Hubenym. Vhodnym
propojenim Linnellova souboru programu s Hubeného programy TLUSTY (modelovani hvézdnych
atmosfér) a SYNSPEC (pocitani syntetickych spekter) vytvorili Linnell a Hubeny (1994) néstroj na
modelovani syntetickych spekter dvojhvézd v libovolné obézné fazi.

Linnell a Hubeny (1996) zobecnili jesté celou sadu programu o moznost modelovat i akreéni
disk kolem jedné ze slozek dvojhvézdy a pocitat jak vliv disku na svételnou kiivku, tak i vysledné
syntetické spektrum v riznych obéznych fazich.

P1i aplikaci na dvojhvézdu 8 Lyr Linnell (2002) doplnil program o moznost pouzit libovolné (tfeba
i tabulkové zadané) opticky tlusté disky vcetné jednoduchého modelovani absolutné ¢ernym télesem.

Dr. Linnell sviij zdkladni program doplnil i o moznost modelovat dvojhvézdy ve vystifedné draze a
pro kruhovou drahu vytvoril verzi dovolujici elementy soustavy na zakladé pozorovanych svételnych
ktivek konvergovat. Tato sada programu je na Astronomickém tstavu UK k dispozici i s manudlem
k pouziti. Urc¢ité praktické zkusSenosti s timto programem ma napr. Mgr. Pavel Chadima a vlastni
verzi programu v Linuxu s fesenim inverzni ilohy vytvoril chorvatsky astronom Dr. Davor Sudar ze
Zagrebu.

Aplikace této sady programu pii analyze konkrétnich dvojhvézd lze nalézt mj. v pracech Linnell,
Hubeny a Lacy (1996), Linnell, Hubeny a Harmanec (1998) ¢i Linnell (2000, 2002).

Vyvoj tohoto programu je bohuzel pravdépodobné ukoncen, nebot Dr. A.P. Linnell zemiel
20. ledna 2017 ve véku 94 let.

3.10.5 Program SPEL

Jiz zesnuly cesky astronom Dr. Jifi Horn vytvoril dobry program na feseni kfivek radialnich rychlosti
a urceni drahovych elementi spektroskopické dvojhvézdy s nazvem SPEL (akronym pro SPektrosko-
pické ELementy). Program dovoluje libovolné elementy bud pocitat nebo fixovat, pracuje interaktivné
a poskytuje fazovy graf a chyby jednotlivych elementt. Program nebyl nikdy verejné publikovan, je
na ném ale zalozena celd fada publikovanych praci a 1ze si jej vyzadat bud od Dr. Pavla Koubského
ze stelarniho oddéleni v Ondfejové nebo od P. Harmance. Verze programu SPEL90 napsana v jazyce
Pascal je se svolenim manzelky Jittho Horna a se struénym navodem k pouziti dostupnd na adrese

https://astro.troja.mff.cuni.cz/ftp/hec/SPEL90
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3.10.6 Program FOTEL

Ceského piivodu je i velmi dobry program FOTEL (akronym pro FOTometrické ELementy) (Had-
rava 1990, 2004a), ktery byl jiz v dobé svého vzniku mimoradné koncepéné pokroéily a umoznoval
véci, které se v ostatnich programech objevily az mnohem pozdéji. FOTEL totiz pocita geomet-
rické elementy ze svételnych krivek ve vSech fotometrickych pasmech soucasné, umoznuje i urceni
zmén obézné periody soustavy, zmén amplitudy krivky radidlnich rychlosti, vypocet rychlosti staceni
primky apsid a vypocet teSeni pro trojhvézdu. Program dava uzivateli i moznost modelovat zmény
polomeéri slozek v disledku ménici se vzajemné pritazlivosti pii pohybu ve znac¢né vystiedné draze.

FOTEL dovoluje i feseni krivky radialnich rychlosti a soucasné feseni obou kiivek. Roku 2004
doplnil dr. Hadrava program FOTEL i o moznost konvergovat soucasné i astrometricka data (posi¢ni
tthel a promitnutou thlovou vzdalenost slozek visudlni dvojhvézdy) a také ke zpresnéni periody a
jejich ¢asovych zmén vyuzit i pozorovani okamzikii minim u zakrytovych proménnych. To vse ma tu
velkou vyhodu, ze kritické elementy jako je perioda a jeji zména, ¢as prichodu periastrem, vystiednost
drahy ¢i délka periastra a jeji sekularni zména jsou urceny presnéji a konsistentné.

Program FOTEL v souCasné verzi neni zaloZen na geometrii Rocheova modelu (tfebaze tento
model je z¢asti rozpracovan v ¢isté syntetické verzi programu a je i popsan v teoretické ivodni casti
navodu k programu), ale na modelu tfiosych elipsoidi podobné jako program WINK. V soucasnosti
také pracuje pouze s linedarnim okrajovym ztemnénim. Minimalizace sumy c¢tverctt se ve FOTELu
provadi pomoci simplexové metody, pouzité i pro program KOREL popisovany vyse.

3.10.7 Neékteré dalsi programy

V literature se lze setkat i s dalsimi programy. Jsou to napf. program Mochnackého a Doughtyho
(1972) zalozeny také na Rocheové geometrii a budovany s cilem modelovat svételné kiivky kontaktnich
soustav typu W UMa, program LIGHT2 (Hill 1979) ¢i program EBOP (Etzel 1981).

Existuji také programy na simultanni feseni spektroskopickych a visualnich drah — viz napf.
Morbey (1975), Pourbaix (1998) ¢i Gudehustv program BINARY dovolujici simultanni feseni astro-
metrickych dat, dat ze skvrnkové interferometrie a kiivek radialnich rychlosti — viz

http://www.chara.gsu.edu- gudehus/binary.html .

3.10.8 Na co je treba pri reSeni davat pozor

Zavérem nékolik praktickych rad stran skuteénych vypoctt s programy na tfeSeni svételnych ktivek
a ktivek radialnich rychlosti.

1. Pfed samotnym vypoctem je nezbytné, abychom urcili dostatecné presné vstupni hodnoty nékte-
rych klicovych parametri. Plati to predevsim o obézné periodé soustavy, ale také tieba o epose
pruchodu periastrem a pokud dochazi k sekularni zméné periody, musime odhadnout také jeji
rychlost predem. Programy na reseni svételnych krivek ¢i krivek radialnich rychlosti nelze pouzit
k nalezeni, ale pouze ke zpresnéni téchto veli¢in. Periodu lze nalézt nékterou ze standardnich
metod hledani period. Zménu periody odhadneme tak, Ze pro ¢asové odlehlé a dostatecné bo-
haté soubory pozorovacich dat spoc¢teme feseni s volnou konvergenci periody a epochy prichodu
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periastrem. Pokud se hodnoty takto urc¢ené periody pro oba soubory lisi nad rdmec spoctenych
chyb, odhadneme zménu periody jednoduse jako

. P(Ty) — P(T)
P 2R, (154)

Podobné lze odhadnout i pripadny apsidalni pohyb ze zmény délky periastra mezi ¢asové od-
lehlymi daty.

2. Vypocet pro data, pro néz nezname dostatecné presné elementy predem, nikdy nezaciname vol-
nou konvergenci vSech uvazovanych elementi. Hodnotu délky periastra l1ze hledat pokusné, ale
znamena to, ze musime pro takové vypocty zafixovat nejen periodu a vystrednost drahy, ale i
polovi¢éni amplitudu kiivky radialnich rychlosti nebo poloméry slozek. Pritom nevadi, zvolime-li
néjakou nenulovou - byt treba znacné nepresnou - hodnotu vystfednosti obézné drahy. Teprve
kdyz ziskdme hodnoty prichodu periastrem a délky periastra, odpovidajici spravnému kvad-
rantu, je mozno postupné uvolnovat konvergenci dalsich elementi.

3. Castou za¢atecnickou chybou byva i to, Ze omylem dovolime programu konvergenci elementt,
které se z danych dat nedaji urcit, napt. poloviéni amplitudy ktivky radialnich rychlosti pro fo-
tometricka data. Program v tom ptipadé havaruje a skonc¢i chybovym hlasenim.

4. 7Zvlastni pozornost vyzaduje soucasné reseni svételné krivky a kiivky radialnich rychlosti. Pokud
jsou oba typy dat dostatecné pocetné a kvalitni, je vhodné po pocatecnim zkusmém vypoctu
zmeénit vzajemné vahy fotometrickych dat a radialnich rychlosti tak, aby kazdy typ dat prispival
zhruba k poloviné celkové sumy c¢tvercti odchylek a mél tak srovnatelny vliv na vysledek.

4 Vlastnosti a vyvoj dvojhvézd

Videéli jsme, ze dvojhvézdy se vyskytuji v nejriiznéjsich kombinacich a ze mnoho hvézd se vyskytuje
ve dvojhvézdach. Je proto ziejmé, ze rada jevi, které u hvézd riznych typt pozorujeme, tak ¢i onak
s jejich podvojnosti souvisi.

4.1 Statistiky dvojhvézd a vicenasobnych systémi

Je pfirozené vysSetfovat Cetnost vyskytu rozsahu hodnot riznych elementtt dvojhvézd. Cetnosti jsou
samozfejmé velmi ovlivnény fadou vybérovych jevi, Uplné soubory, napt. do uréité vzddlenosti
od Slunce, ¢i do urcité zdanlivé hvézdné velikosti prakticky neexistuji. Pravdépodobnost objevu
dvojhvézdy zavisi na velmi mnoha okolnostech, stéle se napr. objevuji dvojhvézdy i mezi velmi jas-
nymi hvézdami. Stejné tak dochdzi k novym objeviim mélo hmotnych hvézd (jako jsou hnédi trpaslici)
i ve velmi blizkém slunec¢nim okoli.

Na druhou stranu nékteré statistiky je mozno zkoumat a jsou jiz pomérné dobre prikazné, ac i
ty jsou stale zatizeny jistymi vybérovymi efekty. Zajimavym je napt. diagram rozdéleni obéznych
period znamych zékrytovych dvojhvézd, viz obr. (22). Z néj je vidét jednak jakdsi spodni hranice
mozné orbitalni periody dvojhvézdy na hlavni posloupnosti dany fyzikdlné a jednak také netplnost
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pozorovacich dat a z toho pramenici omezeni pro delsi periody (diky omezenému casovému pokryti
danych prehlidek). Ze se jedna o vybérovy efekt také potvrzuji zjisténi z jinych studii potvrzujicich
rozdéleni period u dvojhvézd s maximem u mnohem delsich obéznych period, viz napt. Duquennoy
a Mayor (1991) nebo novéji Raghavan a kol. (2010).

OGLE-III disk (I<18) i
ASAS (V<12) |
Kepler (Kmag<14) _|

log N

log P_, [d]

Obréazek 22: Rozdéleni period pro zakrytové dvojhvézdy z prehlidek OGLE, ASAS a Kepler, viz Pietrukowicz a kol.
(2013).

Zajimavou zavislosti, kterd jiz byla zminéna diive, je vztah mezi multiplicitou a spektralnim
typem, potazmo hmotnosti primaru. Multiplicitou mame na mysli, Ze dana hvézda je soucasti vice-
nasobného systému. Takovy diagram je ukazan na obr. (23).

Zridka kdy ale mame dostatecné dobfe pozorovany vzorek hvézd, abychom mohli napt. prohlasit,
ze jsme v ném nasli vSechny existujici dvojhvézdy, a podobné. Ani v nasem nejblizsim slunec¢nim
okoli to do vétsi vzdalenosti neplati. Proto hraji velkou roli vybérové efekty, které zptisobuji jisté
omezeni poctu nami detekovanych vicendsobnych systémi. Je to predvedeno na obr. (24), kde byl
naopak zkouman vzorek téch (cca 4500) nejjasnéjsich hvézd oblohy a zaznamenavana ¢etnost vyskytu
systémiu s danou vicendsobnosti.

Jisté za pozornost stoji také neprimy dikaz plisobeni tzv. Kozaiovych cykli se slapovym trenim
(KCTF), které lze demonstrovat na zjisténém vzajemném sklonu obéznych rovin ve vicendsobnych
systémech. Bylo to demonstrovano napi. na vzorku nékolika set zakrytovych dvojhvézd se treti
slozkou objevenych druzici Kepler, kde je jasné vidét ostré maximum v oblasti vzajemnych sklonii
kolem 40° (viz obr. (27)), coz je ve skvélé shodé s teoril (Kiseleva a kol. 1998).
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Obrézek 23: Zavislost ¢etnosti vicendsobnych systému na hmotnosti primaru, viz Whitworth a Lomax (2015).

Ze stejné prace lze také vybrat zajimavou zavislost mezi hmotnostmi jednotlivych slozek tako-
vychto systémil. Lze jisté diskutovat o metodé detekce a riizné pravdépodobnosti, Zze objevime télesa
danych vlastnosti. Nicméné i tak se ukazuje — viz obr. (25) — Ze Castéji nalézdme systémy s méné
hmotnymi tfetimi slozkami. Lze dokonce Tici, Ze vicenasobné systémy maji tendenci vznikat se vSemi
slozkami podobné hmotnosti a jen malé procento z nich ma dominantni tieti slozku.

Za zminku jisté stoji i tzv. diagram perioda-perioda (P-P), kde je zkouméan vztah mezi periodami
vnitini a vnéjsi drahy u trojnasobnych systémi. Tento graf je na obr. (26) a je z néj jasné vidét
nékolik véci. Jednak striktni pravidlo pripustnych hodnot period diky vztahu (112), aby byl systém
stabilni. A také rozdéleni nalezenych period vicendsobnych systému s ohledem na pouzitou metodu.
Kratké periody (do cca 100 dni) byvaji nejcastéji objevovany spektroskopicky, zatimco dlouhé periody
(nad asi 10000 dni) jsou nejcastéji objeveny diky interferometrii nebo obecné astrometrii ¢i vlastnim
pohybim. Jisty nedostatek hvézd mezi nimi je dan netiplnosti pozorovaciho materidlu, zejména jeho
casovym omezenim. Roli v tomto rozdéleni také mohou hrat ony Kozaiovy cykly, které mimo jiné

(6]
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Obréazek 24: Pocet znamych hvézd s danou vicenasobnosti mezi nejjasnéjsimi hvézdami oblohy, podle Eggletona a
Tokovinina (2008).

produkuji pravé pary s kratkymi periodami obéhu. Za povsimnuti stoji i nedostatek systému v samém
levém spodnim konci diagramu, kde témér nenachazime hvézdy s periodami vnéjsi drahy pod 100 dni
(dnes se to diky druzici Kepler trochu zménilo, nicméné i tak je v téchto oblastech zatim neobjasnény
nedostatek systému).

A konecné posledni zajimava zavislost by mohla byt ta, kterda zobrazuje rozdéleni hmotovych
pomeért v zavislosti na periodé u vnitinich para trojnasobnych systémii. Tento graf je ukazan na
obr. (28). Jak je vidét, pozoruje se velmi rozdilné zastoupeni riznych poméra hmotnosti pro kratko-
periodické a dlouhoperiodické systémy. Je otazkou, nakolik je néco takového jen vybérovym efektem
zpusobenym napf. tim, Ze detekovat malo hmotného privodce na dlouhych drahach je velmi ob-
tizné. I zavislosti tohoto typu musi simulace vzniku a vyvoje dvojhvézd a vicenasobnych systémi
zohlednovat, viz kapitola 7.

4.2 Formy prenosu a ztraty hmoty ve dvojhvézdach

Teorie vyvoje dvojhvézd je podrobné probirana v prednasce AST014. Zde si proto néco o mozném
vyvoji dvojhvézd fekneme jen strucéné. Ukazuje se, ze kazda hvézda béhem svého nukledrniho vyvoje
prodéla nejprve dlouhé, velmi stabilni obdobi, kdy v jejim nitru dochazi k preméné vodiku na helium a
kdy se jeji vlastnosti a zarivy vykon v ¢ase méni jen nesmirné pomalu. Podstatné ale je to, ze polomér
hvézdy s ¢asem dlouhodobé roste, a tento riust se po vycerpani zasob vodiku v jadru prudce zrychli.
Pokud je takova hvézda slozkou dvojhvézdy s kratsi obéznou periodou, nemuze rust jejtho poloméru
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Obrézek 25: Hmotnost zdkrytového péru versus tfeti slozky, viz Borkovits a kol. (2016).

pokracovat neomezené. Hvézda totiz v urcitém okamziku zaplni celou Rocheovu mez a dalsi nartstani
jejitho poloméru nezbytné vede k prenosu hmoty smérem ke druhé slozce. Vypocty ukazaly, ze pri
takovém procesu predd hmotu ztracejici hvézda tieba i 80 % své puvodni hmotnosti své partnerce.
Cely proces se odehrava na skale desetitisicti az statisicti let, ma ovSem jasné pozorovaci dusledky.
Mezi hvézdami existuje plynny proud, ktery je Coriolisovou silou strhavan ve sméru obézného pohybu,
takze ¢asto nedopada na druhou hvézdu piimo, ale oblétava ji a vytvari kolem ni akrecni disk, ktery se
mize projevit ve spektru pritomnosti emisnich ¢ar a dodatecnych absorbénich ¢ar v primétu na disk
hvézdy. U zakrytovych dvojhvézd mizeme v obéznych fazich pred zacatkem zakrytu hvézdy, ke které
proud plynu smétuje, pozorovat i absorbéni ¢ary z tohoto proudu promitnutého na hvézdu. Protoze
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Obrézek 26: Tzv. P-P diagram, neboli vztah mezi dlouhou a kratkou periodou u trojhvézd, viz Tokovinin (2008).

prumét vidime ve chvilich, kdy se plyn pohybuje smérem od nas, jsou ¢ary vznikajici v plynném
proudu posunuty i o nékolik set kms~! do éervené ¢asti spektra. Velmi dobie lze takové ¢ary pozorovat
napt. u dvojhvézd U Cep ¢ S Equ.

Vyména hmoty nemusi probihat pouze formou zaplnéni Rocheovy meze. Jak jsme se jiz zminili
v oddile o klasifikaci dvojhvézd, muize se stat, ze hvézda je rotacné nestabilni a mtze v oblasti rovniku
privracené ke druhé slozce ztracet hmotu i kdyz je hluboko pod Rocheovou mezi. Zde je ovsem treba
dodat, Ze tento iinik hmoty miuze vést k vytvoreni disku kolem hvézdy, ale patrné jen k velmi slabému
prenosu hmoty. Je totiz tfeba si pripomenout, ze inikova rychlost je asi 1,4-krat vyssi nez rychlost
kritické rotace. Unikat smérem ke druhé slozce tedy v zdsadé muze pouze to malé procento hmoty,
které v disledku maxwellovského rozdéleni rychlosti v plynu dosdhne tnikové rychlosti: K tniku
hmoty smérem k druhé hvézdé muze rovnéz dojit, pokud vyron hmoty trva dostatecné dlouho a
dojde k zaplnéni klasické Rocheovy meze.

U horkych hvézd a u chladnych hvézd s hlubokymi podpovrchovymi konvektivnimi zénami miize
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Obréazek 27: Vzdjemny sklon obé&Znych rovin u trojhvézd objevenych druzici Kepler, viz Borkovits a kol. (2016).

dochazet k tniku hmoty formou hvézdného vétru. Tento rezim prenosu hmoty se casto uvazuje
u optickych slozek rentgenovskych dvojhvézd, které maji vysokou svitivost. Rocheova geometrie vede
i v takovych pripadech k urcité fokusaci normalné sféricky symetrického vétru. Ve dvojicich hvézd
o vysoké svitivosti dochazi k soucasnému tniku hmoty hvézdnym vétrem z obou slozek a tyto dva
proudy spolu vzajemné koliduji a mohou také vést ke vzniku pozorovatelnych emisnich ¢ar. Protoze
hvézdny vitr mize dosahovat snadno nadunikové rychlosti, vede u hvézd a dvojhvézd i ke ztraté
hmoty z celého systému.

Teoretické argumenty vedou k domnénce, ze u dvojhvézd s velmi kratkymi obéznymi periodami
muze dochazet k vyznamnému gravitacnimu zareni, které odnési ¢ast energie ze soustavy a mélo by
se proto projevit pozvolnym zkracovanim obézné periody.

Obecné feceno — mechanismy ztraty a prenosu hmoty ve dvojhvézdach nejsou jesté zdaleka vycer-
pavajicim zpusobem prozkoumany. K jejich iplnému pochopeni bude tieba jesté mnoho teoretického
i observac¢niho usili. Je treba si uvédomit, ze cela véc je komplikovana tim, ze kromé ztraty hmoty
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Obrazek 28: Rozdéleni hmotovych poméri v zavislosti na obézné periodé, viz Tokovinin (2008).

dochéazi také ke ztraté ihlového momentu a tedy k vyvoji obézné drahy dvojhvézdy, coz ma na ztratu
hmoty zpétny vliv.

4.3 Cirkumstelarni a akrec¢ni disky

Uvodem cheeme upozornit, ze pojem cirkumstelarniho disku je treba odlisit od jiz dfive pouzitého
terminu ‘disk’ ve smyslu do roviny promitnuté plochy kotouce samotné hvézdy, jak jsme o tom hovorili
tfeba u vzajemnych zakrytl slozek dvojhvézd.

Zde budeme chapat disk jako samostatnou entitu, plynovou strukturu obklopujici hvézdu, ktera
ma zpravidla rozméry raddové vetsi nez primeér samotné hvézdy. Jednim vyznamnym pripadem jsou
disky kolem vznikajicich hvézd, predstavujici ¢ast materialu, za kterého hvézda vznikla.

V souvislosti s nasim tématem nas ale vice budou zajimat disky vznikajici béhem prenosu hmoty
mezi slozkami dvojhvézd. Jak to diskutoval jiz Kiiz (1972), to zda béhem prenosu hmoty mezi sloz-
kami vznikne akreéni disk nebo zda material bude pfimo dopadat na hmotu prijimajici slozku, zavisi
na mire zaplnéni odpovidajici Rocheovy meze samotnou hvézdou, a tedy na poméru hmotnosti a
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obézné periodé. V soustavach s kratsimi obéznymi periodami vznikaji stabilni akrecni disky ob-
tiznéji a pozoruje se spise piimy dopad. Situaci déle studovala napt. Peters(ovd) (2007), u niz lze
nalézt i diagram relativni polomér hmotu prijimajici slozky versus hmotovy pomér ¢ se zakreslenymi
konkrétnimi systémy ve stadiu prenosu hmoty.

Existuje pomérné rozsahla teorie akrecnich diski a byly provadény i mnohé hydrodynamické
vypocCty - viz napr. monografie Frank, King a Raine (1985) ¢i prehledovy referat Bisikalo a Matsuda
(2007). Stavajici teorie akre¢nich diski dobfe vyhovuje pro objekty jako jsou kataklysmické proménné
(viz nize), nebot u téchto objekti je zareni centrélnich hvézd v disku skoro zanedbatelné a zareni
okraje akrecniho disku je dano rychlosti akrece hmoty. Jak ale ukazal napt. pokus Hubeneho a Plavce
(1991), modelovat timto modelem zafeni disku kolem normalni hmotné hvézdy (v daném piipade
p Lyr) vedlo k rozporu s pozorovanim, nebot podobny disk je nutné zahfivin zafenim centralni
hvézdy, coz stavajici modely nepopisuji.

Pozorovatelsky jsou cirkumstelarni disky kolem normalnich ¢i kompaktnich hvézd casto velmi
vyznamné a mohou vyrazné komplikovat snahu o urceni zakladnich fyzikalnich vlastnosti takovych
dvojhveézd, jak je to diskutovano v dalsich kapitolach.

Zévérem poznamenejme, ze diky interakcim mezi drahovym a rota¢nimi momenty, viskosité a dal-
sim vliviim muze dochazet k prerozdélovani momentu hybnosti a disky mohou v nékterych pripadech
i odcerpavat hmotu hvézd. Jak ukazaly hydrodynamické vypocty, v mistech interakce plynového
proudu oblétavajictho hvézdu s puvodnim hustsim plynovym proudem mohou vznikat struktury
podobné bipolarnim vytryskiim kolmym na obéznou rovinu dvojhvézdy — viz napt. Bisikalo a kol.
(2000).

4.4 Dynamické jevy ve dvojhvézdach, cirkularizace a synchronizace

U dvojhvézd s kratsimi periodami a s kruhovou obéznou drahou obvykle pozorujeme dokonalou syn-
chronizaci mezi obéznou thlovou rychlosti a thlovymi rota¢nimi rychlostmi obou slozek dvojhvézdy.
Tato situace, ¢asto nazyvana téz vazand rotace, se pozoruje rovnéz pro slozky dvojhvézdy, které
vyplnuji Rocheovu mez. Pro obvodovou rotac¢ni rychlost plati ztejmé

_2TR

= (155)

Vs
a pokud ji budeme uddvat v kms™1, periodu P ve dnech a polomér hvézdy R ve slune¢nich polomé-
rech, dostaneme uziteény pracovni vztah

vg = 50, 589685. (156)

P
Jestlize je draha dvojhvézdy vystfednd, méni se pfirozené uhlova obézna rychlost. Nejvétsi je
pri prichodu periastrem, kdy je také vzajemné slapové plisobeni slozek nejvétsi. Jak na prikladu
dobfe pozorovanych dvojhvézd se spolehlivé uréenymi vlastnostmi ukdzal Harmanec (1988), dochézi
u mnoha takovych dvojhvézd k synchronizaci ihlovych rotacnich rychlosti slozek s ithlovou obéznou
rychlosti pravé v periastru. Obvodovou rotacni rychlost odpovidajici synchronizaci v periastru lze
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spocitat ze vztahu

o (1+e?
=— . 157
Upg Sin i 1o 62)%1]3 sin i (157)

U nékterych dvojhvézd s hodné vystiednymi drahami lépe vyhovuje pseudosynchronizace podle
vztahu, ktery odvodil Hut (1981) a ktery vede na thlové rychlosti odpovidajici asi 80 % obézné
thlové rychlosti v periastru.

Existuji teoretické studie Zahna a Tassoula, ukazujici, ze zminéné efekty vedou dlouhodobé k po-
stupné cirkularizaci obézné drahy a k dosazeni stavu vazané rotace.

U dvojhvézd s kratsimi periodami, které se dosud pohybuji ve vystrednych drahach, vede peri-
odicka proménnost thlové rotace také k dalsimu jevu: ke staceni primky apsid ve sméru obézného
pohybu. Rychlost staceni souvisi s vnitini strukturou hvézd a jev lze proto vyuzit k testovani model
vnittni stavby hveézd.

D& se rovnéz ocekavat, ze periodicky proménné gravitacni pole, kterym piisobi jedna slozka
dvojhvézdy ve vystredné draze na druhou muze vyvolat vynucené oscilace atmosféry. Nékolik skupin
zabyvajicich se studiem dvojhvézd zacalo hledat dikazy takovych vynucenych kmiti systematicky:.
Je zajimavé, ze u nékolika dvojhvézd s mirné vystrednymi drahami jako je napr. Spica se zda, ze
uhlova rotac¢ni rychlost slozek je pravé dvojnasobkem tihlové rychlosti obéhu, takze ve hfe mohou byt
i efekty drahovych resonanci.

Na okraj poznamenejme, ze prenos hmoty vede i ke vzniku nékterych méné obvyklych struktur,
napt. bipolarnich vytryski, kolmych na obéznou rovinu ¢i ,horkych skvrn® v misté interakce proudu
plynu s diskem. Horké skvrny jsou typické pro kataklysmické proménné, bipolarni vytrysky byly
nalezeny pro anomalni hmotnou rentgenovskou dvojhvézdu SS 433, pro nékolik symbiotickych hvézd
jako CH Cyg a pomérné nedavno také pro systém 3 Lyr.

K vzajemnému ovlivnéni slozek dvojhvézdy dochézi i pri jejich znacné vzdalenosti. Tvary slozek
jsou ovlivnény vzajemnou gravitaci — slapovymi silami; ty vedou systém do rovnovazného stavu, kdy
je dosazena cirkularizace dréhy, synchronizace rotace slozek (perioda rotace kazdé slozky je rovna
obézné periodé) a koplanarizace (roviny rovniku obou slozek splyvaji s rovinou drahy). Uddvaji se
doby, potiebné k dosazeni 1/e-tiny (zde e = 2.71828...) piivodniho stavu. Reknéme uz nyni, Ze doba
cirkularizace je zpravidla o dva ¢i vice Tadu delsi nez obé zbyvajici doby. I kdyz slapové ptisobeni
pocital uz Darwin (1879), az dosud nepanuje shoda, pokud jde o detaily procesu. Dvé konkurujici si
teorie vedou k radovym rozdilim v odhadech zminénych dob.

Neni-li rota¢ni perioda shodnéd s obéznou, pak je slapové vzduti odchyleno od spojnice stredii
slozek, a vyvolava torsni slozku v pritazlivosti obou hvézd. Tato vazba vede k vyméné mezi rotacnim
a orbitalnim momentem. Soucasné dochazi k disipaci energie ve slapech, coz snizuje celkovou ener-
gii rotace a drahy. Vysledkem je asymptotické priblizovani k rovnovaznému stavu, nebo zrychleny
spiralovity pohyb vedouci ke kolapsu obou hvézd.

Detailni popis procesu muze byt komplikovany vzhledem k moznosti, ze slozky budou oscilovat.
Zavadi se tzv. model slabého treni, kdy se oscilace neuvazuji, a predpoklada se, ze odchylka mezi
vzdutim a spojnici hvézd je imérna rozdilu rotaéni a obézné uhlové frekvence 2 — n. To dobre
vyhovuje pro viskosni disipaci (k té ale ve hvézdné hmoté nedochazi) a ptiblizné i pro turbulentni
disipaci v konvektivnich vrstvach méné hmotnych hvézd.
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V dalsim odvozovani se jedna z hvézd poklada za hmotny bod, tj. slapy jsou jen na jedné slozce —
coz je v poradku, je-li jedna slozka kompaktnim objektem; neni-li, pak se slozky prohodi a vysledny
efekt je aditivni. V tvaze je dilezity pomér orbitalniho a rota¢niho momentu

g 1 <a0>2
a=hy/IQy=——(—=) ; 158

o/ I L+qr2 \R (158)
q je pomér hmotnosti My/M;, a je hlavni poloosa a hodnoty s indexem 0 plati pro rovnovazny stav.
Celkovy uhlovy moment se pri slapovém vyvoji zachovava, a je

L=1Q+h=MR72Q+GPMm(M+m)2a'?(1—e)'/2 (159)

Zde je ry tzv. gyraéni polomér, definovany vztahem I = M(ryR)?, kde I je moment setrvac¢nosti
primérni slozky. (Podobné jako ks, zavisi r, na rozdéleni hustoty ve hvézdé a byva uveden v tabulkach
hvézdnych modeli.)

Ukazuje se, ze chovani dvojhvézdy zavisi na velikosti a. Rovnovazny stav muze byt dosazen jen
pri a > 3, a nastavaji t¥i pripady:

1. 0 < o — 3 < 1: systém je na hranici stability, vystfednost a sklon rovniku jdou rychle k nule,
synchronizace a zména hlavni poloosy probihaji dlouho;

2. 4 < a < 10: i zde je rota¢ni ihlovy moment jesté srovnatelny s drahovym momentem (sekun-
dérni slozka je bud malo hmotna, nebo obihd tésné u povrchu primaru), a vsechny parametry
se méni zhruba stejné rychle;

3. a > T: drahovy moment je podstatné vétsi nez rotacni; sklon mizi a rotace se synchronizuje
stejné rychle, vystiednost se ale zmensuje jen pomalu (rotace se synchronizuje s thlovou rychlosti
v periastru).

Jak uz bylo naznaceno, u hvézd s konvektivni (nutné turbulentni) vrstvou — coz jsou hvézdy typu F a
pozdéjsi — je o proces vedouci k efektivnimu ptisobeni slapii postarano. Jak je to ale u hvézd ranéjsich?
Tam Zahn (1977) zavadi radiac¢ni tlumeni. Ukazuje se ale, Ze to je proces malo efektivni, zejména vadi
jeho mald uc¢innost u vzdélengjsich slozek, nebot plisobi tmérné r®. Tassoul & Tassoul(ovd) (1992)
se domnivaji, ze ve slozkach dvojhvézd existuji meridionalni proudy, jejichz turbulence znamena, ze
piisobeni je imérné r®1% a lze tak vysvétlit cirkularizaci i méné tésnych dvojhvézd neZ pii radiacnim
tlumeni. Jejich vzorec pro cirkulariza¢ni dobu plati obecné, hodnota N je ddna vlastnostmi struktury
hvézdy: N = 10 u méné hmotnych hvézd, N = 4 u ranych hvézd.

Je jisté zajimavé zjistit, jak rychle synchronizace a cirkularizace mohou probihat. Viskosita plynu je
nepatrnd a samotnd by vedla k dobdm fddu 10'27'3 let. Tassoul (1988) uvadi vzorce pro synchronizaci
a cirkularizaci:

14.4 % 10-N4 /[, N4/ pp\1/8 9/8 33/8
b (rolcit) = 124X 1077 (@) (@) £ (“) , (160)
q(1+q)3/® L M Rg R

nebo s vyuzitim 3. Keplerova zakona (2),
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1 L.ANY4 /0 5/4 3
tsyn(rokfl):5,35><103_N/4—(;q <®) () <R®> (Py[dni])'/4. (161)

Odpovidajici ¢as pro cirkularizaci je

14,4 x 10754 (LNYY (MNYE [ R\Y® /a\49/8
ten(rokil) = ———— (29 ~o - 2 162
(roktt) r2(1+ q)17% (L) (M) Ro (R) (162)

nebo s vyuzitim 3. Keplerova zakona (2),

/12 5
i B 1—|—q)2/3 LoaY4 /ar\ % R ,
teir(rokit) = 9,4 x 10° vl o <®> — (®> P, [dni]) /12, 163
(roki) 4 X 2 7 ML 7 (Po[dni]) (163)

Faktor 10N je pomér makroskopické a mikroskopické viskosity. Pfi cirkularizaci dochézi téz ke
zmenseni hlavni poloosy.

Je treba ftici, Zze u hmotnéjsich hvézd musi cirkularizace probihat hlavné béhem zivota hveézdy
na hlavni posloupnosti; po jejim opusténi rychle klesé rq, a i ¢as, ktery ma hvézda k disposici jako
obr ¢i veleobr, je kratky. Zirejmé ovsem dochéazi k cirkularizaci, a to rychlé, téz béhem prenosu hmoty.

Existence nekruhovych drah tedy svédci o rychlosti (resp. pomalosti) slapového vlivu. Pozoruji se
i zvlastni pripady. Napr. dvé slozky sobé velmi podobné maji rozdilné rotac¢ni rychlosti nebo maji obé
slozky rotacni periody, které jsou celo¢iselnym zlomkem periody obézné (napt. a Vir nebo V436 Per).

5 Dvojhvézdy s komplikacemi

Spolehlivé urceni zédkladnich fyzikalnich vlastnosti dvojhvézdy a jejich slozek se stava problémem ve
chvili, kdy je v soustavé pritomna cirkumstelarni hmota. Jak kfivky radialnich rychlosti, tak svételné
kiivky jsou v takovych situacich nékolika vzajemné souvisejicimi vlivy deformovany a neodpovidaji
¢istému drahovému pohybu. Pokud se nam nezdafi podobna zkresleni spravné identifikovat a vhodné
korigovat, mohou formalni reSeni svételné kiivky a krivky radidlnich rychlosti vést k urceni zcela
nespravnych charakteristik soustavy.

Pokusme se nyni probrat nékteré typické pripady takovych vlivi.

5.1 Falesna vystrednost drahy z krivek radialnich rychlosti

Neékteré typické struktury v mezihvézdné hmoté ve dvojhvézdé mohou zpiisobovat charakteristicka
zkresleni kiivky radialni rychlosti, pravidelné se opakujici s fazi obézné periody.

Abychom podobnym jeviim dobfe porozuméli, je uzitecné si nejprve uvédomit, jak vypadaji kiivky
radidlnich rychlosti pro ¢tyti typické orientace vystiedné drahy vici pozorovateli. Na obrazku 29 jsou
znazornény krivky radidlnich rychlosti pro ¢tyti rtizné hodnoty délky periastra w. Jak vidime, kiivky
pro w 0° a 180° maji izké extrémy kolem faze maxima resp. minima radialni rychlosti. Naproti tomu
krivky radialnich rychlosti pro w rovné 90° resp. 270° maji jednu strmou a jednu povlovnou vétev pri
prechodu od maxima do minima a zpét a vyznacuji se tim, ze ¢asti kivky nad a pod v rychlosti jsou
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Obrazek 29: Ktivky radidlnich rychlost{ dvojhvézdy ve vystfedné drdze (e=0.5, y=0) odpovidajici ¢tyfem konkrétnim hodnotam
délky periastra w.

zrcadlové symetrické. Vsechny tyto skutecnosti je uziteéné si uvédomit, mame-li porozumeét riznym
moznym typtm zkresleni k¥ivek radialnich rychlosti, které se vyskytuji.

Zkusme pro nazornost predpokladat, ze uvazovana dvojhvézda méa kruhovou drahu. Tak tomu
také v pripadé interagujicich dvojhvézd v mnoha ptipadech byva.

5.1.1 Barruv jev

Partné nejlépe a nejdéle znamy piipad zkresleni kiivky radidlnich rychlosti je Barrav (1908) jev.
Barr upozornil jako prvni, Ze se pozoruje mnohem vice dvojhvézd s hodnotami w mezi 0° a 120° nez
dvojhvézd s hodnotami w mimo tento interval. Barr vyjadril nazor, Ze je krajné nepravdépodobné, ze
by existovala skutecna privilegovana orientace vystrednych drah v prostoru a navrhnul zkusmo dvé
mozna vysvétleni. Bud jsou spektralni ¢ary hvézd periodicky vychylovany ze svych normalnich poloh
vlivem mimoradnych vychylek v tlaku ¢i teploté ve hvézdnych fotostérach ¢i okolnich atmostérach
nebo jsou disky pozorovanych hvézd nerovnomérné jasné. Jeho prace byla publikovina s pochybo-
vacnymi komentari tehdejsich vyznamnych astronomtit W.F. Kinga a J.S. Plasketta, nicméné dalsi
vyzkum ukéazal, ze Barr mél v zasadé pravdu i presto, ze nékteré objekty z jeho statistického souboru
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byly pozdéji ze spektroskopickych dvojhvézd preklasifikovany na pulsujici hvézdy. Dnes je obecné
prijiméno vysvétleni, které jako prvni vyslovil Struve (1944): protazeni kiivky radidlnich rychlosti
v blizkosti maxima je zptisobeno dodatecnou absorpci v plynovém proudu mezi slozkami, ktery se
v téch obéznych fazich promita na disk hmotu ptijimajici hvézdy. Vzniklé zkresleni skutecné krivky
radidlnich rychlosti dvojhvézdy v kruhové dréze pak pripomind krivku vystfedné drahy pro hodnoty
w v blizkosti 0°. Jak je schematicky ukazéano v obrazku 30, primét plynového proudu na disk hvézdy
nastava nékde mezi elongaci, pri které se hmotu prijimajici slozka od nas vzdaluje a mezi konjunkci
(smér A v obrazku). Protoze plyn se v té chvili pohybuje smérem od pozorovatele, jeho radidlni
rychlost zvysuje pozorovanou radidlni rychlost a tim pravé vznika protazeni kfivky v blizkosti ma-
ximalni rychlosti. Charakter celého jevu prirozené zavisi i na sklonu drahy. Pro dvojhvézdy, které
nejsou zakrytové, se da nejveétsi efekt ocekavat v okoli elongace, kde je plynovy proud hvézdé nejblize
a aspon zcasti se na jeji disk mize promitat.

Obrazek 30: Schematicky obrazek dvojhvézdy s plynovym proudem mezi slozkami a akre¢nim diskem.

Struveho vysvétleni je bezesporu spravné u zakrytovych dvojhveézd ve stadiu vymény hmoty jako je
napt. U Cep. Méné jasna je situace u nezakrytovych soustav, kde zkresleni kiivky radialnich rychlosti
Casto predstavuje pouze nékolik malo km s~t. Musime se ptat pro¢, jestliZe typické rychlosti plynového
proudu se pohybuji v fadu stovek kms™?.

K¥iz a Harmanec (1975) upozornili na pritomnost sekundarntho maxima na kiivkach radialnich
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rychlosti fady dvojhvézd vykazujicich Barrtv jev a navrhli i mozné vysvétleni: Jedna se o primét
stejného plynového proudu na disk hmotu prijimajici slozky dvojhvézdy, ale az poté, kdy plyn oblétne
hvézdu a vraci se zpét smérem k ptvodnimu proudu mezi slozkami, pricemz jeho rychlost znacné
poklesla. Na obr. 30 tomu odpovida pohled podél sméru C.

5.1.2 Alternativni Barrav jev

K¥iz a Harmanec (1975) také ptisli s ndzorem, Ze u dvojhvézd ve stadiu vymény hmoty, u kterych je
hmotu ztracejici slozka jasnéjsim objektem v soustaveé, musi dochazet k priamétu plynového proudu
mezi slozkami na tuto hmotu ztracejici hvézdu podél sméru B v obrazku 30. Podle Kiize a Harmance
(1975) to musi vést na krivky radidlnich rychlosti s faleSnou vystfednosti a hodnotami w mezi 180°
a 220°. Harmanec (2003) podobnou situaci numericky modeloval a dosel k nazoru, ze uvazovany jev
ve skutecnosti vede na zdanlivé vystrednou drahu s délkou periastra kolem 140°.

5.1.3 Vliv slapové deformace tvaru hvézd

vvvvvvvv

deformované slozky dvojhvézdy mize vést na kiivku radidlnich rychlosti se zdanlivou vystiednosti a
hodnotami w v blizkosti bud 90° nebo 270°.

Harmanec (2001) zobecnil tento postfeh a dokazoval, ze jakékoliv zkresleni kiivky radidlnich
rychlosti, které ptusobi symetricky vzhledem ke spojnici obou hvézd, musi vést na krivky se zdanlivou
vystiednosti a w v blizkosti bud 90° nebo 270°. Je to dano charakterem kiivek radialnich rychlosti
pro tyto dvé konkrétni hodnoty délky periastra — viz obr. 29. Dobrym prikladem takového vlivu je
fokusovany hvézdny vitr u horkych dvojhvézd, které témér vyplnuji Rocheovu mez.

5.2 Nespravné urcena amplituda krivky radialnich rychlosti

Jingym moznym dtsledkem pritomnosti okolohvézdné hmoty ve dvojhvézdé miize byt nespravné ur-
¢ena amplituda krivky radialnich rychlosti slozky, ktera je takovou hmotou obklopena.
Mize to byt zptsobeno nékolika riiznymi vlivy.

5.2.1 Vliv prumétu plynového proudu

Vliv, ktery je nasnadé, souvisi primo s Barrovym jevem a s nim souvisejicimi efekty, které jsme pro-
birali vyse. Jevy zdanlivé vystiednosti drahy prirozené zvétsuji skutecnou amplitudu kiivek radialni
rychlosti. Pokud se nam podobny jev podaii spravné rozpoznat, je mozno se mu vyhnout tim, ze
na spektrech o dobrém spektralnim rozliseni budeme radialni rychlost métit na vnéjsich kridlech
spektralnich ¢ar. Jednoduchym tesenim také je vynechat pfti feseni kiivky radidlnich rychlosti data
z intervalu fazi, kde k projekci plynového proudu na disk hvézdy dochazi. Tento postup tspésné
aplikovali napr. Hill a kol. (1997).

V pripadech, kdy je ktivka radidlnich rychlosti ptilis deformovana okolohvézdnou hmotou a jeji
spolehlivé urceni je prakticky nemozné, lze pro polodotykové zakrytové soustavy vyuzit jiny postup.
Miuzeme totiz dosti spolehlivé predpokladat, ze slozka zapliujici Rocheovu mez ma vazanou rotaci,
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tj. rotacni periodu rovnou obézné periodé. Je-li tomu tak, je mozné vyjit z rotacni periody urcené
z rotac¢niho rozsiteni spektralnich ¢ar slozky zaplnujici Rocheovu mez a z odhadu sklonu obézné drahy
z FeSeni svételné kiivky a urcit polomér této hvézdy (fikejme ji slozka 2) v absolutnich jednotkach
podle vztahu

~0,019766878 - P - V5 sini

sin ¢

Roche

(164)

ktery pfimo plyne ze vztahu (156). Polomér je v jednotkach poloméru Slunce, perioda ve dnech a
rota¢ni rychlost v kms—!. K¥ivka radidlnich rychlosti hvézdy zapliiujici Rocheovu mez byva zpravidla
dobre definovdna a bez komplikaci. Pomoci ni lze tedy spocist funkci hmoty — viz vztah (65).

Nyni postupujeme iteracné. Zvolime zkusmo néjakou rozumnou hodnotu hmotnosti slozky zapl-
fiujici Rocheovu mez. Z funkce hmoty (62) k ni pak lze pro dané Mssin®i iteracné urcit obrdceny
hmotovy pomér ¢ = M; /M, a z néj prirozené i hmotnost druhé slozky dvojhvézdy M; = ¢ - M.
Z tretiho Keplerova zdkona (2) poté dostaneme vzdélenost slozek a. Relativni polomér Rocheovy
meze v souradnici kolmé na spojnici slozek (coz odpovidd geometrii pii zdkrytech) je funkei pouze
hmotového pomeéru a z defini¢nich rovnic Rocheova modelu jej mizeme snadno ziskat napft. itera¢nim
postupem, ktery popsal Harmanec (1990):

Pokud vzdalenosti udavame v jednotkach vzdalenosti stredu slozek dvojhvézdy a volime souradnou
soustavu rotujici s dvojhvézdou tak, ze poc¢atek souradnic je v centru slozky 1 a osa X miri od slozky 1
ke sloZce 2, lze soutadnice Lagrangeova bodu L; zapsat ve tvaru (x1,0,0), kde hodnota x; je jednim
z TeSeni rovnice

v —z+ql—z—(1—2)?)=0. (165)

V této rovnici ¢ = Msy/M; oznacuje pomér hmotnosti. Uvedenou rovnici lze Tesit iteracné, napr.
Newtonovou metodou, s tim, ze jako poc¢atecni hodnotu zvolime x; = 0, 5, coz zarudi, ze pro libovolny
hmotovy pomér bude postup konvergovat k reseni pro bod L.

Jakmile zndme x1, mizeme vypocitat souradnice (z12,y12) bodu, ktery definuje nejvéjsi rozmér
Rocheovy meze v y-souradnici v roviné XY, z podminky nulové derivace prumétu kritické plochy
Rocheova modelu podle x:

ady' + B(dy! —x) +di =,

(166)
(2 - ady® — Bdy*) = B(1 - dy”),
kde
d = (2402, dy=(1-2)>+7)7, (167)
a = 2(1+m)™, B=a-m, (168)
o= a2+ B((1—x1) 7t —2y) + a7 (169)

Pro hvézdy zaplnujici Rocheovu mez odpovida relativnimu fotometrickému poloméru r, uréenému
z FeSeni svételné krivky pravé hodnota y;o. Pro tplnost dodejme, Ze Fesenim rovnic (166) pro hmotovy
pomér ¢ muzeme zjistit i y-ovy rozmér Rocheovy meze kolem slozky 1 vypoc¢tem soutradnic bodu

(33117 911)-
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Rovnice (166) 1ze snadno Tesit pro libovolny hmotovy pomér iteracné. Vyjdeme z pocatecnich
hodnot x = 1,01 a d; = 1,05 a postupné pocitame

dy = Bly+fa—adt —d2)7, (170)
y = (|- (1-2)?)z, (171)
d = (®+1°)7, a (172)
v o= B(1—dy’)(2—ad® - Bdy’) " (173)

Pokud se nésledujici itera¢né uréend hodnota (|y, — yn—1|/yn) lisi od predchozi o vice nez poza-
dovany pocet platnych cifer, opakujeme dalsi iteraci s novymi hodnotami x a d;.

Dodejme jesté, ze pokud potfebujeme jen priblizny odhad, mtzeme misto uvedeného vypoctu
zjistit potfebnou hodnotu ¥y interpolaci v tabulkdch Rocheova modelu, které publikovali Plavec a
Kratochvil (1964).

Nyni jiz mizeme porovnat absolutni polomér Rocheovy meze
R3*™M = a -y, (174)

ktery jsme dostali pro zkusmo zvolenou hodnotu hmotnosti My s polomérem urc¢enym z pozorovani
pomoci vztahu (164) a pokud se neshoduji, muzeme cely postup opakovat pro jinou hodnotu M, az
se metodou pokustu a omyla ke shodé propracujeme.

Tento postup pouzili napf. Andersen a kol. (1988, 1989) k urceni fyzikalnich vlastnosti dvojhvézd
SX Cas a RX Cas a Harmanec (1990) k odhadu spravného hmotového poméru dvojhvézdy 8 Lyr.

5.2.2 Chybna amplituda kfivky radidlnich rychlosti v disledku fazové vazanych V/R zmén dvojitych
emisnich ¢ar z disku kolem jedné ze slozek

7 pozorovani vice dvojhvézd s emisnimi carami je znamo, ze dvojité emise vznikajici v disku kolem
jedné ze slozek dvojhvézdy vykazuji fazové vazané zmény V/R (violet to red) poméru intenzit obou
vrcholktl, a to jak pro cary vodiku Balmerovy serie, tak i pro ¢ary jinych iont. Tyto zmény jsou
prakticky ve fazi s kiivkou radidlnich rychlosti, tj. pomér V/R je nejvétsi v okamziku maxima radidlni
rychlosti a opa¢né, jak bylo zjiSténo napf. v pracech Peters(ové) (1972), Harmance a kol. (1976),
Doazan(ové) a kol. (1982) nebo Harmance a kol. (2002).

Jak neddvno ukdzali Harmanec a kol. (2002), pfitomnost slabé a prakticky neznatelné emise
ve zdanlivé fotosferickych absorpcénich c¢arach He I miize v kombinaci s pravé popsanymi fazové
vazanymi V/R zménami vést k nadhodnoceni skuteéné amplitudy kiivky radidlnich rychlosti urc¢ené
z téchto car. Cely jev je schematicky zndzornén na obrazku 31: V maximu radialni rychlosti je
V/R > 1, takze modré kiidlo zdanlivé ¢isté absorpéni ¢ary je zc¢ésti zaplnéno emisi a stfed Cary je
tim posunut smérem k cervené c¢asti spektra. Méfenim této ¢ary proto dostaneme radialni rychlost,
kterd bude vétsi nez skutecna rychlost drahového pohybu. Pravé opac¢na situace nastane v minimu
radialni rychlosti, kdy je V/R < 1.

Mozné feseni tohoto problému bylo navrzeno a zkusmo pouzito Bozi¢em a kol. (1995) pii studiu
dvojhvézdy ¢ Per = HD 10516, a Harmancem a kol. (2000, 2002), kteri studovali v Cas = HD 5394
a V832 Cyg = HD 200120.
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Obréazek 31: Schematickd ilustrace vlivu fdzové vdzanych V/R zmén dvojitych emisnich ¢ar na méfenou radidlni rychlost
zdénlivé absorpénich ¢ar neutrdlniho helia He I: Horni panely obrazku ukazuji, jak vypadd emisni profil Balmerovych car
vodiku ve dvou elongacich dvojhvézdy, zatimco spodni panely zndzornuji témér neznatelné ovlivnéni zdanlivé Cisté absorpénich
¢ar He I. Vzhledem k tomu, Ze fadzové vazané V/R zmény nastavaji ve fazi s kfivkou radidlnich rychlost{, je dlouhovlnné kiidlo
He I absorpce vice zaplnéno emisi ve chvili, kdy V/R < 1 a naopak. Vysledny pozorovany profil He I éary (plna ¢ara), ktery se
stale jevi jako absorp¢ni ¢dra, je posunut jako celek smérem do kratkovinné ¢asti spektra (tj. k zdpornéjsi radidln{ rychlosti vici
laboratorni poloze) ve chvili, kdy je V/R < 1 a kiivka radidlnich rychlosti dosahuje minima, a do dlouhovilnné oblasti spektra,
kdyz je V/R > 1. To ve svém dusledku zvétsuje méfenou amplitudu kfivky radidlnich rychlosti.

Uvaha je nésledujici: Je velmi pravdépodobné, Ze rotacni rychlost jakéhokoliv redlného plynového
disku obklopujictho hvézdu klesa s rostouci vzdalenosti od hvézdy. Vzhledem k tomu, Ze ekvipotenci-
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Tabulka 2: Srovnani polovi¢nich amplitud kiivek radidlnich rychlosti nékolika dvojhvézd s emisnimi ¢arami z méreni
na emisnich k¥idlech vodikovych ¢ar Balmerovy serie a z méfreni na kridlech absorpénich car.

Dvojhvézda HD  Pon.  Kemis Kaps.  Zdroj
(d) (kms~1) (kms™1)
v Cas 5394 20396 4.7 7.0 Harmanec a kol. (2000)
¢ Per 10516 12637 10.4 21.0 Bozié¢ a kol. (1995)
k Dra 109387 6196 2.3 6.8 Juza a kol. (1991)
V839 Her 142926 4692 4.8 8.0 Koubsky a kol. (1997)
V832 Cyg 200120 2842 13.0 27.2 Rivinius and Stefl (2000),
Harmanec a kol. (2002)
V1931 Cyg 200310 146336 9.0 12.0 Doubek (2006)

alni plochy Rocheova modelu jsou vice sférické v blizkosti hvézdy, lze oc¢ekavat, ze vnitini ¢asti disku
budou s dostatecnou presnosti osové symetrické a budou popisovat spravné drahovy pohyb slozky,
kterou disk obklopuje. Vzhledem k predpokladanému rozlozeni rychlosti v disku se drahovy pohyb
vnittnich ¢asti disku projevi na vnéjsich kiidlech emisni ¢ary, zatimco mozné asymetrie vnéjsich ¢asti
disku se projevi v blizkosti stfedu emisnich ¢ar, napf. jiz zminovanymi zménami poméru V/R.

7 toho tedy vyplyva, ze méreni radidlni rychlosti na strmych vnéjsich kridlech silné emisni ¢ary
jako je Ha by mélo dat kfivku radialni rychlosti, kterd dobte popisuje drahovy pohyb emisni slozky
dvojhvézdy.

Bozié¢ a kol. (1995) and Harmanec a kol. (2000, 2002) skutecné zjistili, Ze méreni radidlnich rych-
losti na strmych vnéjsich kridlech Ha emise dava dobfre definovanou krivku s malym rozptylem a s
amplitudou mensi, nez odpovidajici ktivka zalozena na zdanlivé absorpc¢nich carach.

Harmanec (2000) shromézdil idaje o vSech emisnich dvojhvézdach, pro néz se podobnd méreni
podarilo provést. Prehled, prevzaty z jeho préace, je v tabulce 2.

Ihned je vidét, ze amplitudy krivek radialnich rychlosti zalozené na méreni kiidel emisnich car
jsou vzdy mensi, nez amplitudy odpovidajicich kiivek pro ¢ary absorpcni. To tedy patrné potvrzuje,
ze vySe zminény jev u emisnich dvojhvézd skuteéné nastéva, at uz je pric¢ina fazové vazanych V/R
zmen jakakoliv.

5.2.3 Chybné amplitudy krivek radialnich rychlosti zptusobené nizkou rozliSovaci schopnosti nebo
blendovanim car

Zhorsena rozlisovaci schopnost pro slabsi objekty a silné blendovani car slozek dvojhvézd s rychle
rotujicimi slozkami a podobnymi spektralnimi typy jsou jevy, se kterymi se lze setkat pomérné casto,
a to i v pripadech, kdy v soustavé neni pritomna cirkumstelarni hmota.

Na to, ze ke spravnému urc¢eni hmotnosti slozek je treba pouzit spektra s dostateénym spektralnim
rozliSenim, opakované upozornoval americky astronom Daniel Popper, ktery vétsinu své astronomické
kariéry zasveétil prave ziskavani spolehlivych fyzikalnich vlastnosti slozek dvojhvézd — viz napr. Popper
(1967, 1971, 1980).
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Obrazek 32: Srovnan{ kiivky radidlnich rychlost{ V436 Per ziskané klasickym méfenim polohy stfedu édry (horni obrazek) a
rozkladem spektra za pomoci programu KOREL (spodn{ obrdzek). Radidlni rychlosti primarn{ slozky jsou zndzornény plnymi
a sekundarni prazdnymi symboly. 92



Jiz dlouho je také znadmo, Ze radialni rychlosti absorpénich c¢ar Balmerovy serie vodiku se pro
svou velkou sitku k presnému urcovani amplitud krivek radialnich rychlosti prilis nehodi — viz tieba
Andersen (1991). Pokud je to trochu mozné, je lépe urcit kiivku radidlnich rychlosti z ¢ar helia ¢i
kov.

Existuje fada horkych dvojhvézd se slozkami podobnych spektralnich typt a s podobnym, a¢ ne
nutné stejnym, rotacnim rozsitenim car. U mnoha z nich mtze dochazet k silnému blendovani ¢ar ve
vsech orbitalnich fazich. V extrémnich pripadech to muze dokonce zabranit tomu, abychom zjistili
obézny pohyb a identifikovali prislusny objekt jako spektroskopickou dvojhvézdu. To je napr. pripad
dvojvézdy V436 Per = 1 Per, ktera byla po néjaky cas povazovana za fyzikalni proménnou a teprve
diky fotometrickym zdkrytiim byla identifikovana jako zakrytova dvojhvézda s ob&znou periodou 25¢9
a vystiednou drahou. Obrazek 32 ukazuje srovnani kiivky radidlnich rychlosti V436 Per z klasickych
mefeni na stredy car s kiivkou ziskanou pomoci spektralniho rozkladu programem KOREL a pomoci
kroskorelacni metody (viz Hill 1993 a Hill a Holmgren 1995) a je prevzat z prace Harmance a kol.
(1997). Je ihned zfejmé, ze zatimco klasické métreni déva polovicni amplitudu kiivky radidlnich
rychlost{ pouze asi 10 kms™ (a tim pddem i zcela nerealisticky odhad hmotnosti pro zédkrytovou
soustavu), jsou skutecné kiivky obou sloZek se silné blendovanymi ¢arami blizké hodnoté 100 kms™?,
o cely jeden rad vétsi. Takové amplitudy vedou na zcela normalni hmotnosti obou téles. KOREL
navic dava lépe definované krivky s mensim rozptylem, nez kroskorela¢ni metoda.

5.2.4 Chybné amplitudy krivek radialnich rychlosti z absorpc¢nich ¢ar pochazejicich z obalky kolem
celé dvojhvézdy

V pripadech, kdy existuje plynova obélka kolem celé dvojhvézdy, mize se stat, ze pozorujeme ab-
sorpéni ¢ary vznikajici v materialu obalky pti projekci na jasnéjsi slozku dvojhvézdy. Budeme-li mérit
radialni rychlost takovych c¢ar, dostaneme ktivku radialnich rychlosti ve fazi s obéznou periodou sou-
stavy, ale se znacné redukovanou amplitudou. Tuto situaci pro jednoduchy model popsali Thackeray
(1971) a Kiz a Harmanec (1975):

Uvazujme dva hmotné body s hmotnostmi M; a Ms obihajici po kruhovych drahéch kolem spo-

vV

vvvvvvvv

rotacni rychlosti

o= (G2 75)

To je ovsem zjednoduseni, které vychazi z predstavy, ze ve vétsich vzdalenostech mizeme na gravi-
tacni pusobeni dvojhvézdy nahlizet jako na gravitacni ptisobeni hmotného bodu o hmotnosti M+ M,.

Pro radialni rychlost absorpéni ¢ary vznikajici pii prumétu ¢asti takového plynového prstence na
disk jasnéjsi slozky 1 dvojhvézdy zirejmé plati

1
M, + My)\ 2
RV, = (W) aq sin ¥ sin 7, (176)
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Vvev

obéhu méteny od jeji horni konjunkce (tj. okamziku, kdy je hvézda nejdale od pozorovatele).
Radialni rychlost slozky 1 samotné bude ve stejné chvili rovna

2ma
P

G(M; + M,)

RV = -

1
2
L sindsini = ( ) ap sin ¥ sin 4, (177)

kde a oznacuje vzdalenost stted obou hvézd. Je tedy zirejmé, ze pomér radidlni rychlosti absorpcnich
car z uvazovaného plynového prstence a orbitdlni radialni rychlosti slozky 1

RV, a’

=|—= (178)
RV} a3
zustava po celou dobu obéhu stejny, pricemz amplituda krivky car z prstence je znacné redukovana.

Je snadné si spocitat, ze napt. jiz pro obalku ve vzdalenosti o polovinu vétsi nez vzajemna vzdéalenost

slozek bude

RV,
RV,

0.3. (179)

5.3 Vliv plynového obalu kolem jedné ze slozek na pozorované zmény jasnosti soustavy

Je ziejmé, ze pro zakrytové dvojhvézdy s velkymi a opticky tlustymi disky kolem jedné ze slozek
musi byt tvar svételné krivky vyrazné pritomnosti disku ovlivnén a standardni reSeni svételné krivky
nemiize vést k urceni spravnych polomért slozek.

Tento problém byl poprvé rozpoznan a feSen pro znadmou zakrytovou dvojhvézdu 8 Lyr.6 Jesté
zacatkem padesatych let dvacatého stoleti byla g Lyr povazovana za velmi hmotnou dvojhvézdu s pri-
marni slozkou spektralniho typu BS8II a sekundarni slozkou spektralni tiidy A ¢i F, coz mj. vyplyvalo
ze standardniho feseni svételné krivky. Prvni skutecné kvantitativni model svételné krivky g Lyr,
ve kterém byl uvazovan i disk kolem sekundérni slozky, publikoval Wilson (1974). Ten modeloval
disk jako velice rotacné zplostély elipsoid a jasné ukazal, jak je zareni z horké hvézdy ukryté v disku
prerozdélovano a vysilano prevazné mimo obéznou rovinu soustavy. Jinymi slovy — Wilson ukézal,
ze v podobnych ptipadech je nutné striktné rozliSovat mezi pozorovanym tokem F) v néjaké oblasti
spektra a mezi celkovou zéfivosti uvazované slozky dvojhvézdy Ly = 4w R*0T;.

Pozdéji Zola (1991, 1995) modifikoval standardni Wilsontuv-Devinneytv program (Wilson and
Devinney 1971) tak, ze zahrnoval i zareni disku. Jesté propracovanéjsi model svételnych kiivek 5 Lyr
publikoval Linnell (2000, 2002) a patrné nejkomplexnéjsi modelovani 1ze nalézt v pracech Mourarda
a kol. (2018) a Broze a kol. (2021).

5.4 Jak si lze s nékterymi problémy poradit

Presné paralaxy zmérené pro fadu hvézd druzici Hipparcos (Perryman a kol. 1997) a Gaia umoznuji
pro objekty, pro které lze ziskat dobry odhad nezcervenalé hvézdné velikosti ve zluté barvé Vg,

SHistorie 200 let studia této dvojhvézdy je podrobné shrnuta v praci Harmance (2002).
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Obréazek 33: Priibéh funkce 2log Tuog + 0.2BC v zavislosti na efektivni teploté Teg pro horké hvézdy. Bolometrické korekce byly
ziskdny linedrn{ interpolaci v log Teg v tabulce empirickych bolometrickych korekei publikovanych v praci Code a kol. (1976).

nezavisly odhad poloméru hvézd. Postup se prirozené hodi zvlasté dobte pro objekty, které jsou ¢leny

hvézdokup, nebof paralaxa hvézdokupy mize byt ur¢ena z mnoha nezavislych urcéeni pro jednotlivé
cleny a je velmi presna.
Spojenim definice efektivni teploty T.g

My = (42,3532632(25) — 5log(R/Rs) — 101og Tog (180)
s modulem vzdalenosti a bolometrickymi korekcemi BC
Vo — My = —=5logp — 5, (181)
dostaneme pracovni vztah
log(R/Rs) = 7,47379 — 2log Teg — 0,2BC — V + Ay — log p. (182)

Povsimnéme si priznivé okolnosti, ze pro horké hvézdy se funkce 2logTog+0.28BC méni jen zvolna
s efektivni teplotou. To znamend, zZe i pro pomérné hruby odhad T.g lze ziskat znacné spolehlivou

hodnotu poloméru hvézdy za predpokladu, ze mame k dispozici spolehlivé hodnoty visualni hvézdné
velikosti V', z¢ervenani Ay a paralaxy p.
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Tabulka 3: Srovndni hmotnosti a polomért emisnich slozek dvou zdkrytovych dvojhvézd ziskanych fesenim svételnych
kiivek a kfivek radidlnich rychlosti s poloméry lelp odhadnutymi z paralaxy, zméfené druzici Hipparcos a hvézdné
velikosti V' opravené o piispévek sekundéarni slozky. Rozsah hodnot, odpovidajici udané chybé paralaxy, je uveden v
zévorkach.

Binary HD log Teg My R Rllﬁp
(Mg)  (Ro) (Ro)
UCep 5679 4.112 421 269  2.59 (2.33-2.91)
V360 Lac 216200  4.280 6.5 6.4-8.8 6.32(5.06-8.43)

Pro hvézdy, pro néz je zndm z interferometrickych méreni thlovy primér 6, opraveny o okrajové
ztemnéni, lze polomér odhadnout pri znamé paralaxe aniz bychom museli ¢init néjaky odhad efektivni
teploty hvézdy. Plati ztejmé

(R/Rs) = (107, 5161...)? (183)

Harmanec (2000) ukézal pro jasné emisni hvézdy, Ze porovnani obou metod vede k velmi uspokojivé
shodé. Pro pouziti prvni metody je ovSsem u emisnich objekt kritickym bodem volba spravné hodnoty
visualni hvézdné velikosti. Obalky emisnich objektti mohou totiz zc¢asti ovlivnit i pozorovanou jasnost
a vétSina emisnich hvézd vykazuje dlouhodobou proménnost. Jak ukézal Harmanec (1983, 1994,
2000), existuji v zasadé dva charakteristické typy dlouhodobych zmén jasnosti a barvy emisnich
hvézd v korelaci se zménami intenzity emisnich car: positivni nebo inversni korelace. Chceme-li urcit
polomér hvézdy pomoci rovnice (182) spravné, je prirozené treba pouzit jasnost a barvu hvézdy
z obdobi, kdy ve spektru emise zcela chybi nebo jsou velmi slabé. To ovSem neni v konkrétnich
pripadech jednoduché a vyzaduje to, abychom o dlouhodobém chovani objektu néco védéli. Napriklad
u znamé jasné dvojhvézdy  Cas, jejiz primérni slozka je hvézdou se zavojem, bylo spektrum bez
emisnich c¢ar za celou jeji stopadesatiletou historii spektralnich pozorovani pozorovano jen jednou,
po kratké obdobi na konci druhé svétové valky.

Harmanec (2000) tabeloval hmotnosti a poloméry pro nékolik piipadi zakrytovych dvojhvézd
s emisnimi slozkami, pro néz bylo mozné tyto hodnoty dostatecné vérohodné urcit ze svételné krivky
a z ktivky radidlnich rychlosti. Pro dvé z téchto dvojhvézd jsou k dispozici i data dovolujici odhad
polomértu emisnich slozek pomoci zde popsané metody s pouzitim vztahu (182). Srovnéni je uvedeno
v tabulce 3. Jak je vidét, oba postupy se v rdmci uvedenych chyb shoduji.

6 Riuzné konkrétni typy dvojhvézd

Pojmoslovi v oboru dvojhvézd je pomérné pestrou kombinaci popisného tridéni a pojmoslovi zaloze-
ného na zakladnim pochopeni fyzikalni podstaty dané skupiny dvojhvézd. Ten, kdo se chce studiu
dvojhvézd vaznéji vénovat, by se v tomto ‘zivocichopise” mél orientovat. Proto si zde strucné pred-
stavime cetné konkrétni kategorie dvojhvézd, jak se vyskytuji v soucasné astronomické literature.
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6.1 Dvojhvézdy typu Algol

Tento pojem je zvlast zradny, protoze se historicky vyvijel a mize znamenat nékolik zcela riiz-
nych véci. Kromé pivodni charakteristiky typu svételné kiivky zacal totiz byt postupné uzivan i
k oznaceni polodotykovych soustav ve stadiu pfenosu hmoty mezi slozkami (¢asto téz nyni nazyva-
nych ,interagujici dvojhvézdy“). Tim se chapani pojmu ,,Algol* postupné posouvalo k fyzikalnéjsi
interpretaci. ,,Algolem® v tomto smyslu je pak i prototyp druhého typu svételné krivky, znama inter-
agujici dvojhvézda § Lyr. Odtud byl jiz jen krok k velmi nestastnému terminu ,nezakrytovy Algol
(non-eclipsing Algol)“, pouzivanému nékterymi astronomy pro spektroskopické dvojhvézdy, u nichz
se lze podle nepiimych dikazi dohadovat také o probihajicim prenosu hmoty mezi slozkami, a jejichz
sklon obézné drahy je takovy, ze vici nam nedochazi k zakrytiam.

6.2 Dvojhvézdy s hvézdou se zavojem

Existuji dvojhvézdy, v jejichz spektrech nachazime obvykle ¢asové proménné emisni ¢ary, které
ve vétsiné pripadii souviseji s jednou ze slozek dvojhvézdy, obvykle hvézdou spektralniho typu O, B
¢ A. Obecné se soudi, Ze emisni ¢ary svédd o pritomnosti cirkumstelarni hmoty ve dvojhvézdé. Cisté
popisné a historicky bylo rozliseno nékolik skupin emisnich objektti. Asi nejznamnéjsi jsou dvojhvézdy
typu W Ser, mezi néz se kromé zminéného prototypu pocita i f Lyr, UX Mon, SX Cas, RX Cas
a dalsi. Jde vesmés o dvojhvézdy s obéznymi periodami delsimi, nez maji klasické Algoly. Typické
periody jsou asi od 10 do 300 dni. Hvézdy typu W Serpentis byly Plavcem a Kochem jako tirida
zavedeny tak, ze jde o objekty s fadou silnych emisnich ¢ar viditelnych v druzicové ultrafialové ¢asti
spektra. Jedna se vesmés o polodotykové soustavy, u kterych sekundarni slozka vypliuje Rocheovu
mez.

Po objevu rentgenovskych zdroji zareni se ukazalo, ze mnoho z nich jsou hmotné dvojhvézdy,
jejichz optickou primarni slozkou je pravé hvézda se zavojem, bud o vysoké svitivosti nebo hvézda
hlavni posloupnosti.

Konecné jsou znamy dvojhvézdy, kde sekundarni slozku emisni hvézdy tvori horka heliova a malo
hmotné hvézda jako je tomu v ptipadé ¢ Per.

Struktura cirkumstelarni hmoty, ve které vznikaji emisni a dodate¢né absorpéni cary a zrejmeé i
cast spojitého zareni, jsou u téchto objektl ¢asto velmi proménné, coz se projevuje jak neperiodic-
kymi spektralnimi zménami, tak také ménicim se vzhledem svételnych kiivek. V nékterych pripadech
je tfeba pozorovani za mnoho obéznych cykld, aby se viibec podafilo prokazat periodicitu souvise-
jici s obéznym pohybem. Zcela zfejmé u nékterych téchto dvojhvézd nedochazi k zakryttim slozek
dvojhveézdy, ale k zakrytim jedné slozky casové proménnou cirkumstelarni hmotou.

6.2.1 Symbiotické dvojhvézdy

Tento pojem byl zpocatku chapan zcela popisné, dnes je definovan podle urcitych spektralnich vlast-
nosti presnéji, aby vymezoval fyzikalné homogennéjsi t¥idu objektl. Jejich pozorovand spektra jsou
kombinaci dvou riznych spekter: V optickém oboru zpravidla dominuje obti chladnd hvézda — rudy
obr ¢i veleobr. Druhym spektrem je horka slozka, bud norméalni hvézda hlavni posloupnosti nebo bily

97



trpaslik. V druhém ptipadé lze na takovou symbiotickou hvézdu pohlizet i jako na kataklysmickou
proménnou. Podminkou klasifikace je i pritomnost emisnich ¢ar véetné ¢ar zakazanych.

Jedna se o dvojhvézdy s velmi dlouhymi obéznymi periodami fadu nékolika stovek dni, takze
jejich orbitalni pohyb ma malou amplitudu a neni snadné jej spolehlivé prokazat. Chladné slozky
casto i pulsuji a méni pri tom svou jasnost, dochazi téz k dlouhodobym vyraznym spektralnim
zménam. Ty jsou ¢asto mnohem napadnéjsi, nez pravidelné zmény souvisejici s obéznou periodou, a
proto trvalo az do osmdesatych let 20. stoleti, nez byl obecné prijat nazor, ze vSechny symbiotické
hvézdy jsou dvojhvézdami. Je mozné, Ze vSechny chladné slozky symbiotickych dvojhvézd zaplnuji
Rocheovu mez, jen pro nékolik z nich to vsak dosud bylo dokazano. Problém spociva v tom, ze efekty
cirkumsteldrni hmoty, oscilaci chladné slozky a obecné dlouhé obézné periody velmi znesnadnuji
spolehlivé urcéeni hmotnosti a polomérii téchto dvojhvézd. Predpoklada se ale, ze horka slozka prijima
hmotu z chladné slozky, at uz klasickym prenosem hmoty nebo ve formé hvézdného vétru. Prenos
hmoty je fadu 107°Mg, roéné, teplota je v rozsahu 10* az 10° K, svitivost 10® az 10* Lo; takové
vlastnosti maji i centralni hvézdy planetarnich mlhovin. Vzhledem k jiz zminénym malym amplitudam
krivek radidlnich rychlosti se spolehlivé ditkazy obézného pohybu casto zakladaji na fotometrii. Napf.
v UV mohou byt zakryty zhavé slozky dosti hluboké. Symbiotické hvézdy ale méni svou jasnost
v mnoha ¢asovych skalach (viz napf. jiz zminéné pulsace chladné slozky nebo vzplanuti podobna
vybuchiim nov) a identifikace zdkrytu proto nemusi byt jednoznac¢na. Symbiotické hvézdy se déli
na typ S, u néhoz je v IR oblasti pozorovatelné jen spektrum chladné slozky, a typ D (zpravidla s
delsimi obéznymi periodami), kdy lze v IR oblasti nalézt emisi prachu o teploté 400 az 1000 K. Kromé
obou téles existuje v systému i mnozstvi mezihvézdné hmoty a okolohvézdné hmoty, projevujici se
¢etnymi efekty ve spektru. Hustota ionizované slozky této mlhoviny je N, > 107cm ™ u typu S, a je
mensi u typu D. Existuje diagnostika na odliseni od planetarnich mlhovin. Jsou problémy s uré¢enim
vzdalenosti, nebot kontinuum je Spatné definovano, a mezihvézdna extinkce ma i cirkumbinarni
slozku.

Kiiz a Harmanec (1975) upozornili na to, ze na Algoly, dvojhvézdy s hvézdou se zévojem a
symbiotické hvézdy s chladnou slozkou zaplnujici Rocheovu mez 1ze pohlizet jako na podobné objekty,
které se 1isi pfedevsim délkou obézné periody. U Algolii s kratsimi obéznymi periodami neni uvnit¥
Rocheovy meze dostatecné misto na vznik rozsahlych obalek, proto se u nich nepozoruji prilis silné
emise. Naopak u symbiotickych hvézd je Rocheova mez kolem chladné slozky tak velka, ze tato slozka
svételné dominuje jiz v optické oblasti spektra.

6.3 Dvojhvézdy s veleobry

Skupina dvojhveézd, kde jedna slozka je veleobr, je jisté dilezita pro ur¢eni hmotnosti veleobri, i jako
prechodny stav ke konec¢nym fazim vyvoje dvojhvézdy. Je tu ovSem znacny vybérovy jev: veleobr
vznikd z hmotnéjsi slozky diky jejimu rychlejSimu vyvoji, méné hmotna slozka zlstava na hlavni
posloupnosti a je tedy daleko slabsi a mensi — tudiz je i obtizné zjistitelna, a to jak spektralné,
tak i fotometricky. Navic se zd4, ze Tada ¢lentt dvojhvézd svou prislusnost k veleobriim jen simuluje
(jde o hvézdy nizsi svitivosti s obdlkou, jejiz absorpéni ¢ary se podobaji spektru veleobra). Mezi
nejranéjsimi hvézdami je znamo nékolik pripadt takovych dvojhvézd se zdanlivé veleobtimi slozkami
(napr. V1765 Cyg, V380 Cyg, ¢ Ori ¢i V1007 Sco); maji vesmés vystfedné dréhy s periodami 5
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az 14 dni a jejich hmotnosti nejsou dobte urceny, nebot kiivky radidlnich rychlosti jsou ovlivnény
efekty hvézdného vétru a v mnoha pripadech jsou cary sekundaru velmi slabé a Spatné meéritelné. Lze
predpokladat, ze u téchto dvojhvézd v dalsim vyvoji dojde k cirkularizaci béhem faze vymény hmoty
(zpravidla pripadu B, kdy k vyméné hmoty dojde pri expanzi hvézdy po vyhoreni vodiku v jejim
jadru).

U dvojhvézd s veleobry stfednich a pozdnich spektralnich typu jde zejména o hvézdy typu ¢ Aur
(napt. 31 a 32 Cyg, v nich jsou veleobii typu K) a VV Cep (veleobti typu M; jde ¢asto soucasné o
symbiotické proménné). Sekundarnimi slozkami jsou MS spektralntho typu B. Obézné periody téchto
objektt jsou velmi dlouhé, roky az desitky let. Nejdelsi periodu mé e Aur (27 let), s veleobrem typu
F. Sekundérni slozka této dvojhvézdy je ale zéhadou (viz napt. prehledova prace Guinana a DeWarfa
2002). Béhem zdkrytu v letech 2009-2011 byla ale ziskdna interferometrickd pozorovani v optickém
a infracerveném oboru, ktera potvrdila, ze sekundarni slozka je ukryta v obrovkém chladném disku,
ktery samotny zakryt zpusobuje (Kloppenborg a kol. 2010). Protoze stéle neni k dispozici spolehlive
urc¢end paralaxa, vedou se i spory o to, zda primarni slozka je skutecné veleobr.

6.3.1 Hvézdy typu ( Aurigae a VV Cephei

Tak jsou oznacovany dvojhvézdy sestavajici z chladného obra ¢i veleobra spektralni tiidy a z hvézdy
hlavni posloupnosti se spektralnim typem B ¢i A, u kterych dochazi k atmosférickym zakryttum. Po-
kud je obti hvézda spektralniho typu M, mluvi se téz o hvézdach typu VV Cephei. Obézné periody
téchto soustav jsou dlouhé nebo i velmi dlouhé, v nékolika pripadech skoro 10000 dni. Atmosfé-
rické zakryty slozek na hlavni posloupnosti obtimi hvézdami s velmi rozsdhlymi atmosférami davaji
unikatni moznost strukturu obtich atmosfér studovat a protoze k podobnym zakrytim dochéazi vzhle-
dem k dlouhym obéZnym perioddam jen zridka, byvaji k jejich sledovani organizovany mezinarodni
kampané.

6.4 Dvojhvézdy s Wolfovou-Rayetovou hvézdou

Wolfovy-Rayetovy hvézdy jsou velmi horké hvézdy s ndpadnymi emisnimi ¢arami ionizovaného helia
a kovii. Mnohé z nich (v urc¢ité dobé se soudilo, ze mozna i vsechny) se nachazeji ve dvojici s hvézdou
spektralniho typu O. Jejich spektrum je ¢isté emisni a vykazuje jasné znamky silného hvézdného vétru
unikajictho vysokymi rychlostmi a ackoliv nékteré z nich — napt. V444 Cyg — jsou i zakrytovymi
dvojhvézdami, znalosti jejich hmotnosti a poloméra jsou stale nejisté, nebot jak krivka radialnich
rychlosti, tak svételna krivka jsou silné komplikovany pritomnosti cirkumstelarni hmoty. Kromeé toho
existuji presvédcivé dikazy toho, ze rozméry dynamickych obalek kolem téchto hvézd se s casem
mohou ménit. Kuhi a Schweizer (1970) zjistili, Ze u WR dvojhvézdy CV Ser zcela zmizely fotometrické
zakryty, které predtim nékolik jinych astronomt pozorovalo.

6.5 Hvézdy chemicky pekuliarni

Existuji dveé tridy chemicky pekuliarnich hvézd, o nichz se dnes dosti vSeobecné soudi, Ze se vyskytuji
pouze ve dvojhvézdach, ackoliv pfima souvislost podvojnosti a pekuliarity je dosud otazkou zkoumani.
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Jsou to Am hvézdy (pro néz ¢ary vapniku odpovidaji ranému A typu, ¢ary ostatnich kovii pozdnimu
A typu a ¢ary vodiku stfednimu A typu) a Ba hvézdy, s anomdlné silnymi ¢arami kovi a barya.
Ukazuje se, ze chemicka pekuliarita obou skupin ma mnoho spoleéného. Kromé toho je podvojnost
velmi ¢astym jevem u hvézd typu HgMn s pekuliarnimi intensitami c¢ar rtuti a manganu.

6.6 Hvézdy typu RS CVn

Jedna se o dvojhvézdy s chladnymi slozkami, u nichz jsou ve spektru pozorovatelné obé slozky
a u nichz dochazi ke zménam jasnosti také v dusledku toho, zZe v jejich atmosférach vznikaji a
zanikaji obrii analogie slunecnich skvrn. Pro tyto dvojhvézdy existuji zvlasté z druzicovych UV,
rentgenovych a radiovych pozorovani ¢etné dikazy pritomnosti chromosfér, obcasnych mohutnych
erupci a dlouhodobych cykla aktivity, takze analogie s hvézdami slunecniho typu je velmi hluboka.

6.7 Dvojhvézdy typu W UMa

Nejde o omyl. Typ W UMa je sice jednim ze zdkladnich typia svételné kiivky, ukazuje se vsak,
ze popisuje i fyzikalné pribuznou skupinu hvézd, které jsou v takovém vyvojovém stadiu, ze bud
kolem obou slozek existuje spolecna atmosféra, ktera zaplnuje vyssi ekvipotencialu, nez je Rocheova
mez nebo jsou obé slozky Rocheové kritické mezi velmi blizko. Jedna se zpravidla o dvojhvézdy
s chladnymi slozkami spektralnich typt A-K, u nichz se podobné jako u hvézd typu RS CVn pozoruji
skvny na jejich povrchu. Kromé toho vsak u nich dochazi k nepravidelnym zménam obézné periody.
Casto existuje rozpor mezi hmotovym pomérem uréenym ze spektroskopie a z fotometrie. Popisné se
tyto dvojhvézdy déli na dva podtypy podle feseni svételné krivky: typ A, kdy je v hlub$im minimu
zakryvana mensi hvézda vétsi hvézdou, a typ W, kdy je tomu naopak.

6.8 Kataklysmické proménné (CV; novy, trpasli¢i novy a rentgenovské dvojhvézdy
o malé hmotnosti)

Jedna se o dvojhvézdy, u nichz je prenos hmoty mezi slozkami spojen s eruptivnimi jevy, zejména
s napadnym zjasnovanim celé soustavy v nepravidelnych intervalech od tydni az do desitek let.
U téchto dvojhvézd se zpravidla pozoruji i emisni ¢ary ve spektrech. Obvykle jsou tvoreny dvojici
chladné hvézdy zaplnujici Rocheovu mez a horké, velmi kompaktni hvézdy. Dilezitou charakteristikou
je, ze k celkovému zarivému vykonu téchto soustav prispiva podstatnou mérou zareni akrec¢niho disku
kolem horké slozky. Pozoruji se i zadkryty v rentgenovském oboru a v nékterych pripadech periodické
zmeény jasnosti na c¢asové skale o rad delsi, nez obézné perioda. U nékterych soustav existuji dikazy
pritomnosti silného magnetického pole — systémy typu AM Her.

Ze nékteré novy (piesndji, postnovy) jsou dvojhvézdy, bylo zndmo uz od padesatych let (DQ Her).
Teprve v Sedesatych letech se ale postnovy staly predmétem zajmu, a bylo zjisténo, ze dvojhvézd mezi
nimi je velmi mnoho, takze vlastné vsechny musi byt dvojhvézdami. To ovSsem vedlo i k teoretickému
vysvétleni jevu novy: jde o nuklearni vybuch v atmosfére bilého trpaslika, k némuz dochézi - v rtizné
dlouhych intervalech - diky akreci vodiku z atmosféry druhé slozky.

100



U trpasli¢ich nov je mechanismus zjasnéni jiny: Zjasnéni souviseji s nestabilitou akrec¢niho disku
po dasazeni urcité kritické hustoty, kdy se v oblastech ménici se ionizace velmi prudce zméni opacita
disku (ktery je u trpasli¢ich nov hlavnim zdrojem zatfeni celé soustavy). Tento model je podrobné
popsan v prehledové praci Pringle (1981).

Observacné je tedy mozno zjistit svételnou kfivku postnovy; je fada pripadi, kdy jde o zakry-
tové dvojhvézdy. Svételné krivky jsou ale obtiznéji desifrovatelné nez u ,norméalnich* hvézd, nebot
vyznamnym prispévatelem ke svétlu tu je i disk, dale ,jasna skvrna“ na disku, a i rozdéleni jasu na
slozkach muze byt nepravidelné. Objekt pritom jevi zmény jasnosti v radé casovych skal — mluvi se
o vybusich, supervybusich, nizkém stavu (kdy zmizi akre¢ni disk a je pozorovatelnd fotosféra). Je
ovsem mozné i spektroskopické studium, opét komplikované emisemi, a tim, Ze jde o objekty slabé —
pritom obézné doby jsou vétsinou kratké a tedy exposiéni doby musi byt téz kratkeé.

CV lze rozdélit na fadu podtypt:

« novy (CN; classical nova);

o trpasli¢i novy (DN, dwarf nova);

« novam podobné proménné (NL, nova like);
« magnetické CV (MCV).

Mezi méné zdsadni typy patii napt. hvézdy typu AM CVn, s velmi kratkou dobou obéhu (10 az 40
min.; sama AM CVn mé 17 min) nebo typu ER UMa, coz jsou velmi aktivni DN, s vybuchy kazdych
nékolik dni.

Nékdy se jako CV klasifikuji i tzv. symbiotické hvézdy (Z And dle GCVS). Tam ale sekundar ne-
musi byt nutné WD, viz kapitola 1.2.3. Downes & Shara (1993) uvadéji seznam vsech CV s klasifikaci
(751 objektit). Seznam CN pozorovatelnych v minimu udavd Warner (1987).

Klasifikace zdvisi predevsim na velikosti M pti dané periodé (na velikosti M zavisi i ¢as rekurence
u UG a ZC). Protoze ztrata ihlového momentu - na niz zavisi i pfenos hmoty - zptisobuje i sekularni
vyvoj systému ke kratsim perioddm, je mozné, ze za zménami M je sta¥i. CV jisté vznikaji s riznymi
periodami, rozptyl stari pii dané periodé je tedy znacny.

6.8.1 ObézZné periody CV

Velka vétsina CV mé periody velmi kratké; dilezitym jevem je mezera v pozorované délce obézné
periody (,period gap“): periody v rozsahu 2810™ a7 2852™ m4 jen nékolik mélo objektt. Napf.
vsechny CN maji periodu delsi.

Perioda kazdé CV se ovSsem obecné zkracuje, tihlovy moment se ztraci gravitacnim vyzarovanim,
u MCV téZ ,magnetickym brzdénim*, v ¢asové skdle 10° rokt. Obecné CV kondi jako par bilych
trpaslikii, a u jistého procenta z nich uz béhem Hubbleova ¢asu’ vyplni méné hmotny WD svou Ro-
cheovu mez a s dalsim poklesem tthlového momentu ji pretece a vytvori disk kolem hmotnéjsi slozky;
ta disk postupné pohlti. Jednim z vysledkt takového procesu jsou pravdépodobné ,extrémné heliové
hvézdy“ (na jejichz povrchu je jen nepatrné vodiku a kde logaritmus poméru svitivost-hmotnost (ve
slunec¢nich jednotkéch) je vétsi nez 4.

7Jako Hubblefiv ¢as se oznacuje prevracend hodnota Hubbleovy konstanty Hg.
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6.8.2 Trpasli¢i novy (DN)
DN, jinak téz UG (typ U Gem), se déle déli na:

e SS (SS Cyg) — v cyklu 10 az 1000 dni jejich jasnost stoupne o 2-4 mag. v 1-2 dnech, a béhem
nékolika dnii klesne na normalni;

« SU (SU UMa) — perioda pod mezerou (<2h 10m), ma ,normélni“ a ,super“ vybuchy;
e ZC (Z Cam) — maji téz vybuchy, ale nékdy mezi nimi jasnost neklesne na normalni.

Obecné jsou ovsem pro poznani vsech typt CV dilezité objekty se zakryty. Zejména u DN jsou
zakryty prinosem — dovoluji studovat dramatické zmény akrec¢niho disku pii vybusich a v obdobich
klidu. Siroky zakryt pii erupci znamend, Ze je zakryvan velky svitivy disk; v obdobi klidu jsou na
svételné kiivce jen nevelké struktury pripsatelné zakrytu WD a jasné skvrné na obvodu disku (Z
Cha, HT Cas, OY Car). U typu SU jsou pozorovatelné tzv. superhumps: po svételné kiivce prechazi
vlna svédcici o precesi eliptického disku (obr. 34).

6.8.3 Magnetické kataklysmické proménné (MCV)

Podle intensity magnetického pole bilého trpaslika se déli na typ AM Her (polary; 10 az 80 MG, i
vice), a typ DQ Her (intermedidrni polary), 1 az 10 MG. Patii k nim asi 1/4 vSech CV. Rozpozndvacim
rysem je zpravidla silnd kruhova i linedrni polarizace zareni ve visudlnim a blizkem IR oboru.

Vétsina zareni je emitovand v rentgenovém oboru, divodem jsou akre¢ni Ssoky na povrchu WD.
MCV typu AM Her nemaji akrecni disky, akreovany material je magnetickym polem veden na jeden,
eventuelné oba magnetické pély. WD je magnetickym polem synchronizovan s obéznou periodou,
jeho rotac¢ni perioda je tedy od 80 minut do asi 8 hodin. U typu DQ Her je rotacni perioda obvykle
kolem 1/10 periody obézné, a zpravidla je pritomen akreéni disk. Intensita magnetického pole se da
urcit z fotosférickych spekter — v tzv. nizkém stavu dominuje zareni fotosféry nad akrec¢nimi soky a
diskem. U vyssich intensit pole jsou spektralni ¢ary nejen rozstépené, ale i posunuté a deformované.
Zda se, ze rekord 230 MG mé AR UMa. Vice o MCV viz Wickramasinghe & Ferrario (2000).

6.8.4 Novam podobné proménné (NL)

U CV typu NL ztraci hvézda hlavni posloupnosti pozdniho typu hmotu na WD hlavné pres RLOF
(pretokem Rocheovy meze, Roche lobe overflow). WD je bez silného magnetického pole a proud
dopadé na disk, tam je jasna skvrna; na rozdil od DN nemaji NL kvaziperiodické vybuchy. U podtypu
MYV Lyr nedochézi k nizkému stavu.

6.8.5 Predchidci supernov typu Ia

Soudi se, ze nékteré dvojhvézdy CV jsou predchiidci supernov. Supernovy typu la ve spektru nemaji
vodik (ani helium), a jejich absolutni visudlni magnituda v maximu dosahuje pozoruhodné shodnych
hodnot:

H
My = —19.30 + 5log <68> (184)
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FiG. 2—Three 48 hour segments of IY UMa light curve during the 2000 January superoutburst. Deep eclipses at P, occur throughout. A prominent
wave, the superhump, drifts slowly through the orbital light curve. The superhump amplitude and eclipse depth are periodically reduced when the superhump
coincides with eclipse. Recurrent wiggles at higher frequency are also evident, especially in the last panel.

Obrazek 34: Svételna kiivka IY UMa (typ UGSU) ve t¥ech obdobich po 48 hodindch béhem supervybuchu. Zfejmé jsou hluboké
zdkryty (perioda 0.073909 d), a vlna posouvajici se po kiivce. Zejména v poslednim obdobf jsou ziejmé i poklesy s vyssi frekvenci
(Patterson a dalsi 2000).
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(kde Hy je Hubbleova konstanta), s disperzi pouze 03 a (B — V) = 0 (i kdyz je nékolik piipadi
s odlisngjsi jasnosti). Predchudci vybuchu nebyli objeveni. Tyto vlastnosti lze vysvétlit predpokladem,
ze supernova vznikd zhroucenim bilého trpaslika (typu C+40), jehoz hmotnost akreci vzrostla nad
Chandrasekharovu mez (asi 1,4 My; ovSemze akreci hmoty z druhé slozky dvojhvézdy). Jina verze,
splynuti dvou bilych trpaslikii, by sotva mohla vysvétlit shodnost jasnosti v maximu. Pozorované
rychlosti expanze pritom odpovidaji syntéze asi 1 M, C+O do prvkil Fe skupiny a prvka s mezilehlou
hmotou jako jsou Si a Ca; energetika radioaktivniho procesu

56 Ni — 56 Co — 56 Fe

pritom velmi dobfe vystihuje pribéh klesajici jasnosti objektu po vybuchu.

SN Ta se vyskytuji ve spiralnich i eliptickych galaxiich, tj. vznik z hvézd s vyssi hmotnosti neptipada
v tvahu (i kdyz nékteré podtypy jsou jen ve spirdlach).

Problémy ovsem jsou. Pfedné, pii pomalé akreci vodiku dojde ke vzniku novy, a pti tomto vybuchu
se ztrati vice hmoty nez se v cyklu ziskalo. Pti rychlé akreci by pak mélo dojit k trvalému hofeni,
takovy systém by ale byl jasny a pozorovatelny (moznd tak vypada néjaky typ CV nebo symbiotiky).

6.9 Dvojhvézdy v poslednim tazeni

Tak jako jednotliva hvézda konci svou aktivitu v podobé kompaktniho objektu — tj. jako bily trpaslik,
neutronova hvézda nebo ¢ernd dira — tak i ke konci vyvoje dvojhvézdy se jedna slozka stane takovym
objektem (mohou se jim ovSem stét obé slozky, nebo se dvojhvézda muze rozpadnout). Zopakujme:

e WD - polomér kolem 10000 km, hmotnost mensi nez 1.4 M©®;
e NS - polomér kolem 10 km, hmotnost mensi nez asi 3.4 M®;
e BH - lze uvadét polomér nejmensi stabilni drahy; hmotnost nad 4 M®.

Uz z moznych kombinaci je zfejmé, ze konecnd stadia vyvoje dvojhvézd mohou byt velmi rtzno-
roda. Existuje rada klasifikaci pozdnich stadii dvojhvézd. Zakladni déleni je podle typu kompaktniho
objektu:

bily trpaslik (WD)+ ,normalni“ hvézda = kataklysmickd dvojhvézda (CV),

neutronova hvézda (NS)+ ,normalni“ hvézda = rentgenova dvojhvézda (XRB),

¢ernd dira (BH)+ ,normdlni* hvézda = rovnéz rentgenova dvojhvézda.

To ale neznamenda, ze CV by nemohla byt detekovana jako rentgenovy zdroj. Dvojhvézdy se
ovsem projevuji jako CV nebo XRB jen dochazi-li k akreci na kompaktni objekt. Jsou-li slozky velmi
vzdélené, pak k interakeci nedochdzi, napr. u dvojhvézd typu Sirius (WD+MS).

I druhad slozka mize byt kompaktni objekt, takze moznych kombinaci je fada. Je znamo nékolik
prikladi WD+WD, u nichz nedochézi k interakci, ani neni pritomna cirkumbinarni hmota. Existuji
WD+NS, jsou to LMXRB s periodami 9 - 50 minut. Nékteré radiové binarni pulsary jsou NS+NS.

Neutronova hvézda je ovSem obecné pulsar (vyzarujici jen v kuzelu, tedy ne vzdy jako pulsar
pozorovatelnd), a je proto moznych vice podob dvojhvézd s pulsarem. Nékteré dvojhvézdy spadaji
do vice kategorii.
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6.9.1 Vyvoj dvojhvézdy se spole¢nou obalkou

Vétsina dvojhvézd s kompaktnim objektem mé obézné periody pod jeden den. Znamena to, ze pu-
vodni periody béznych dvojhvézd — obvykle vicedenni - musely byt ovlivnény néjakym procesem.

Takovym uznavanym procesem je vyvoj ve spolecné obalce. Jestlize z jedné slozky unika vice
hmoty nez je druha slozka schopna zachytit, atmosféra té druhé slozky se zahteje a rozsiri, az vyplni
Rocheovu mez, a pretékajici hmota se dostava do obalky obklopujici obé slozky. Treni pri pohybu
slozek v plynu obalky vede ke spirdlovitému vzajemnému priblizovani slozek a ¢ast uvolnéné energie
pak odnasi hmotu i rota¢ni moment obalky mimo dvojhvézdu (Soberman a dalsi 1997).

Tento proces nepochybné nastdvd u planetarnich mlhovin (PN), pokud jsou jejich jadra
dvojhvézdami (mnohé CV vznikly z PN), CV a jinych degenerovanych dvojhvézd. Muze nastat i
kdyz nejde o tnik z Rocheovy meze, ale o hvézdny vitr (coz se opét tyka PN, ale i dvojhvézd s OB
slozkou). CV maji bézné periody jen v délce hodin. Jejich bily trpaslik ale vznika z jadra rudého obra,
jedna slozka tedy musi projit timto stavem a puvodné tedy musi jit o rozmérny systém s dlouhou
obéznou dobou. Vysledkem tohoto ,,vyvoje ve spolecné obalce® pak jsou nejen CV, ale i XRB a SN.

Protoze pravdépodobné vsechny hvézdy s pocateéni hmotou 8 M® nebo mensi konci jako bili
trpaslici (vzhledem ke stafi vesmiru ovsem jesté zadné hvézdy s hmotou mensi nez asi 1 M® do
stavu WD nemohly dospét), méla by byt prostorovd hustota CV znacénd. Jsou ovSsem dvojhvézdy,
kde vzdélenosti slozek jsou (a byly) zna¢né, a kdy WD+ normalni“ hvézda tvoii béZznou dvojhvézdu
(visudlni, viz jiz zminény ,typ Sirius“). Tyto dvojhvézdy neni snadné objevit; pokud je WD podstatné
teplejsi slozkou, lze je objevit pravé jako objekty s prevahou UV nebo EUV zateni. Takové objekty
pak poskytuji dilezité informace o hmotnostech WD.

6.9.2 Rentgenové dvojhvézdy

Pri identifikaci zdroji rentgenového zareni s optickymi objekty bylo ¢asto zjisténo, Ze jde o dvojhvézdu
(je znamo na 200 takovych dvojhvézd v Galaxii a nékolik v jinych galaxiich). Dvojhvézdy se lisi:
podobou druhé slozky, ¢asovou proménnosti, mj. obc¢asnymi vybuchy, hmotnosti rentgenové slozky,
rentgenovym spektrem, sklonem drahy. Slozkou, ktera zari v rentgenovém oboru, je ovsem neutronova
hvézda nebo ¢ernd dira; ziskdva hmotu akreci, a zaf{ pfeménou gravitaéni potencidlni energie (coz je
proces o Fad 0¢innéjsi nez nukledrni horeni).

Existuji i dvojhvézdy zarici v rentgenovém oboru, kde obé slozky jsou ,norméalni“ hvézdy, kdy
pfi¢inou rentgenového zéreni jsou razové viny ve hvézdném vétru ¢i atmosférické procesy (korona).
Svitivost je v téchto pripadech o nékolik fadi mensi.

Zasadni rozligeni je podle typu slozky: LMXRB (low mass X-ray binary; slozka s malou hmotnosti,
presnéji spektralniho typu pozdéjsiho nez A event. bily trpaslik), a HMXRB (high mass XRB), kdy
u slozky jde o typ O nebo B. V prvém piipadé ma na optické zareni podstatny vliv ohfev slozky a
akrecniho disku rentgenovym zafenim, a prenos hmoty se déje pretokem Rocheovy plochy (RLOF).
V druhém pripadé je pro prenos hmoty dilezity hvézdny vitr z O ¢ B slozky — jeho znacnou cast
zachyti kompaktni slozka. I zde ovsem muize nastat RLOF. Pii RLOF se prenasi vyznamny rotacni
moment, vznikne tedy akrecni disk.

HMXRB lze dale délit na dvé skupiny: ,normalni“ slozka je OBI-Ile veleobr (nékdy se oznacuji
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Tabulka 4: Dvojhvézdné pulsary

Pulsar Pputs Porb € f(M) M,  log(B)  P/(2P) Typ
(ms)  (d) M)  (Mg) (G) (roky)
0045-7319 926 51 0,808 2,169 10 12,3 3x106 1
1534412 37,9 042 0274 0,315 1,34 10 2x108 2
2145-0750 16,0 6,8 0,000021 0,0241 051 <89 >8x10° 3
0820+02  864,8 1232 0,0119  0,0030 0,23 11,5 1x108 4
1045-4509 7,5 4,1 0,000019 0,00177 0,19 8,6 6x10° 4

SXRB) nebo hvézda se zavojem o nizsi svitivosti BeXR (B V-IIle). Nékdy je luminositni klasifikace
obtizna a déleni tedy neni prilis spolehlivé. Je-li optickou slozkou B V-IIle hvézda, vyskytuji se dost
¢asto intenzivni rentgenové vybuchy (transients), a mimo né jsou objekty nepozorovatelné; zpravidla
je neutronova hvézda rentgenovym pulsarem, s rotac¢ni periodou obvykle nékolik sekund. Ze zdanlivé
zmény periody pulst 1ze pak velmi piesné stanovit drahu. Cast BeXR je pozorovatelnd stale, vybuchy
jsou méné vyrazné, a pulsace maji periody fadové stovky sekund (X Per).

6.9.3 Dvojhvézdné pulsary

Mezi pulsary se dosti Casto nachazeji objekty s periodicky proménnou frekvenci pulsi, v takovém
pripadé jde tedy o slozky dvojhvézd. Obézné periody jsou pritom od hodin po roky. Sledovani oka-
mziki pulsii vede k velmi presné urcitelné draze. V nékterych pripadech je slozka pulsaru viditelna v
optickém oboru, pripadné je pulsar i rentgenovou dvojhvézdou. Milisekundové pulsary jsou slozkami
dvojhvézd vzdy (ovSem az na vyjimky — soudi se, ze ve dvou pripadech, kdy je milisekundovy pulsar
samostatny, doslo ke zni¢eni druhé slozky).

7da se, ze existuji dva typy dvojhvézd s pulsary: V prvnim pripadé je pruvodcem pulsaru také
neutronova hvézda nebo hmotny bily trpaslik, obézna perioda je kratka a draha vystredna. V druhé
kategorii jsou pulsary, jejichz druhou slozkou je mélo hmotna hvézda (0,2-0,4 M), patrné heliovy
bily trpaslik. Obézna draha je kruhova a perioda je dlouha.

Uz napsané napovida o velké rozmanitosti binarnich pulsart; jednotlivé kategorie lze strucné
popsat takto (priklady viz tab. 4):

1. Dosud nedoslo k akreci na neutronovou hvézdu z druhé slozky, draha je excentricka.

2. Obé slozky jsou neutronové hvézdy. Pulsar a jeho privodce se nejprve spirdlovité priblizili ve
spole¢né obalce, pak doslo k vybuchu druhé supernovy. Kazda ze slozek tak musela mit ptivodné
hmotnost nad 8 M.

3. Druhou slozkou je WD s velkou hmotnosti, ktery mohl vzniknout jen z obra daleko rozmérnéjsiho
nez je soucasna draha. To znamena, ze NS spiralovala obédlkou obra a zptisobila jeji odmrsténi.
Zbylé jadro uz nevydalo na druhou NS.

106



4. Slozkou je mélo hmotny WD na kruhové dréaze, ktery se mohl vytvorit pii stabilizovaném prenosu
hmoty ze slozky s malou hmotnosti, vyplnujici RL.

5. Jde o systémy se slozkami méné hmotnymi nez jsou hmotnosti jader nejméné hmotnych hvézd,
které se jesté mohly vyvinout nad hlavni posloupnost béhem existence vesmiru. Pfenos hmoty
tedy musel mit jiny divod nez nuklearni vyvoj slozky — slo tedy o gravitac¢ni zareni nebo ztratu
tthlového momentu v magnetickém vétru.

6. Pulsar 1257412 mé mozna planetarni systém, nékolik dalsich pulsart snad znicilo své privodce,
které jim poskytly thlovy moment k jejich rychlé rotaci.

6.10 Dvojhvézdy mezi hvézdami PMS (pre-main sequence)

V novéjsi dobé se vénuje znacéna pozornost dvojhvézdam mezi hvézdami, které dosud nedosahly ZAMS
(hlavni posloupnost nulového véku). Je to proto, ze proces kontrakce na Hayashiho posloupnosti zda-
leka neni tak dobre pochopen jako chovani hvézd od jejich dosazeni ZAMS. A také proto, Ze technika
dovoluje takové hvézdy (a dvojhvézdy) studovat. Jiné oznaceni téchto hvézd je ,Herbigovy-Harovy
Be/Ae hvézdy“. Prototypem je ovSem T Tau (hvézdy typu T Tau by ale mély mit ekvivalentni sitku
Ha > 10 A). Tyto hvézdy jsou obklopeny mezihvézdnou hmotou (prach, plyn, molekuldrni mrac¢na),
zpravidla v podobé disku. Extinkce mtze byt znacnd, casto jsou to objekty pozorovatelné jen v IR
oblasti nebo i radiové (tepelnd emise prachu, volné-volnd emise z ionizovanych bipolarnich vytryski).
Néazev ,Herbigovy-Harovy objekty* je témér synonymem pro PMS hvézdy. Jde o drobné mlhoviny
nepravidelnych tvarti, zpravidla na pozadi temnych mracen, a jsou to viditelné ¢asti akrecnich diski
a bipolarnich vytryski.

Hvézdy PMS se vyskytuji predevsim v nékolika oblastech: Tau-Aur, Sco-Oph, CrA. V prvé ve
zminénych oblasti témér vsechny PMS vytvareji visualni dvojhvézdy nebo vicendsobné systémy; v
ostatnich oblastech je sice také procento dvojhvézd vysoké, ale — vzhledem k celkové mensimu poctu
téchto objekt — neni rozdil proti vyskytu dvojhvézd v okoli Slunce statisticky pritkazny.

Znacna ¢ast visudlnich dvojhvézd méa thlovou vzdalenost slozek pod 1”7, nékteré byly objeveny
interferometricky, jiné maji slozku viditelnou jen v IR oboru (T Tau). Vzdélenost oblasti Tau-Aur je
asi 140 pc, takze napt. 01 odpovida 14 au. Pfi hmotnostech zhruba rovnych 1 My by byla perioda
radu desitek let a pro nékteré z téchto dvojhvézd uz lze stanovit drahy a — diky znamé vzdélenosti
— i hmotnosti.

Spektroskopickych dvojhvézd zatim mezi PMS znamo mmnoho neni. Jde spise o slabsi objekty
(T Tau mé 10. mag.), takze mensi amplitudy radidlnich rychlosti se obtizné hledaji. Velmi zajimavy
je ovSem objekt 1 SWASP J1 40747.93-394542.6 v asociaci Sco-Cen OB, u kterého Mamajek a kol.
(2012) objevili pfes 30 dni trvajici a 4 mag. hluboky zdkryt v roce 2007. Pfed nim a po ném byly
pozorovany mensi poklesy jasnosti, takze svételna kiivka ponékud pripominda svételnou krivku e Aur.
Kenworthy a kol. (2015) publikovali dalsi studii ve snaze detekovat sekundarni slozku, dostali ale jen
odhady, Ze jeji hmotnost by neméla byt vétsi, nez 80 hmotnosti Jupitera a ze tato slozka je obklopena
obrovskym a strukturovanym diskem. Dalsi zakryt se pres veskeré usili nepodarilo najit, takze autori
pouze odhaduji obéznou periodu v rozmezi 4 az 14 let.

107



6.11 Dvojhvézdy mezi cefeidami

Prvni dvojhvézdy mezi cefeidami byly objeveny teprve béhem nékolika poslednich desetileti. Protoze
cefeida je veleobr, jeji jasnost znacné prevysuje eventualniho privodce — hvézdu hlavni posloupnosti.
Pruvodce se proto mize projevit tfeba efektem rozdilné dréahy svétla (perioda cefeidy se periodicky
méni) nebo — jde-li o objekt teplejsi nez je cefeida — zvysenou jasnosti v UV éasti spektra. Na adrese

http://www.konkoly.hu/CEP /intro.html

je seznam dvojhvézd mezi cefeidami publikovan. Pro 29 objektt byla k datu kvéten 2015 uvedena
spektroskopické draha. Nejkratsi obéznd perioda je 133 dni (TX Del), vétsina period je ale mezi 1000
az 10000 dni. Je zndmo i nékolik trojhvézd.

6.12 Dvojhvézdy s podtrpasliky

Jednim z vysledku vyvoje se spole¢nou obélkou jsou i dvojhvézdy s podtrpasliky typu B (sdB). To jsou
hvézdy na extrémni horizontélni vétvi (EHB); spaluji He v jadfe o hmotnosti kolem 0.5 Mg a maji
jen velmi tenkou vodikovou obalku. Spoleéna obédlka musela vzniknout u hvézdy s degenerovanym
heliovym jadrem na spi¢ce RGB. Slozkou sdB muze byt hvézda MS nebo podobr (v téchto pripadech
se na svételné krivce projevi reflexni efekt) nebo WD. Perioda mize byt velmi kratka, nejkratsi znama
je 04073 u dvojhvézdy PG 1017-086, jejiz druhou slozkou je mélo hmotny éerveny trpaslik nebo
snad hnédy trpaslik. Velkym tspéchem je objev zakrytové dvojhvézdy SDSS 103533.034-055158.4
sestavajici z bilého a hnédého trpaslika, ktery ucinili Littlefair a kol. (2006). Tato soustava mé
obéznou periodu 82,0896 minut (0¢057007) a probihd v ni pienos hmoty od hnédého na bilého
trpaslika, jde tedy o CV systém. Hmotnost hnédého trpaslika byla ur¢ena na 0,052 Mg, bilého
na 0,94 M. Poloméry jsou 0,108 a 0,0087 R.

6.13 Dvojhvézdy v kulovych hvézdokupach

Zatimco jesté pred neddavnem se soudilo, ze v kulovych hvézdokupach dvojhvézdy témér nejsou — a
téch nékolik, které byly znamy, se chapaly jako vysledek zachyceni v hustém prostredi kupy — nyni
je zrejmé, ze zastoupeni dvojhvézd tu je snad jen o méalo mensi nez ve slunecnim okoli; a ze nutné
jde o dvojhvézdy vzniklé soucasné s hvézdokupou (primordinélni). Jde jak o dvojhvézdy objevené
optickymi metodami, tak o LMXRB a pulsary. Je zajimavé, ze pritomnost dvojhvézd ma zasadni vliv
na vyvoj celé kupy.

Na rozdil od osamocenych dvojhvézd lze pri pozorovani hvézdokupy ziskat tiplny soubor do urcité
mezni magnitudy, a vybérové efekty ve statistice mohou byt kvantifikovany. Nejjasnéjsimi hvézdami
v kulové kupé jsou ¢erveni obfi s hmotnostmi pod 1 M, bud na $pi¢ce RGB (red giant branch) nebo
typu AGB (asymptotic giant branch). Ocekavané periody jsou tedy del$i nez asi 40 dni, amplitudy
10 - 20 kms™1.

Zékrytové dvojhvézdy se ovSem spiSe objevi, je-li jejich perioda kratka, tj. jde-li o hvézdy hlavni
posloupnosti. Fotografie, ale daleko spise snimky CCD, by tak mély objevit zakrytové proménné mezi
cleny kupy slabsimi, nez je horizontalni vétev. Je znama rada kandidatt — clenstvi v kupé ale musi
byt potvrzeno spektroskopicky (radidlni rychlosti).
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6.14 Dvojhvézdy v jinych galaxiich

Jde ovSem hlavné o dvojhvézdy v Magellanovych mracnech (LMC a SMC) a jinych galaxiich lokalni
skupiny. Mnoho zakrytovych dvojhvézd v MC bylo objeveno uz v prvé poloviné minulého stoleti.
Soucasné velké dalekohledy dovoluji i jejich spektralni vyzkum, a to i v M31. Ptes velkou podobnost
této galaxie s Mlécnou drahou je dobfe znamo, Ze nejjasnéjsi zakrytové proménné v M31 zdaleka
nejsou tak jasné jako v nasi galaxii (coz je dino podminkami vzniku velmi hmotnych hvézd). Vyvoj
dvojhvézd v MC pak je ovlivnén nizsi abundanci kovi u hvézd téchto mracen.

7 Vznik dvojhvézd

Vznik dvojhvézd a vicenasobnych soustav pattil kupodivu po dlouhou dobu mezi jednu z nejvétsich
hadanek tykajicich se dvojhvézd.
V existujici literature se dlouho zvazovalo nékolik moznosti:

1. Rozstépeni (fission) protohvézdy rychlou rotaci.

2. Rychla fragmentace v zarodecném protohvézdném mracnu
3. Fragmentace disku vznikajici protohvézdy

4. Zachyceni jedné hvézdy druhou

Teprve rozvoj metod pocitacové simulace dynamického vyvoje souboru velmi mnoha ¢astic vede
postupné k tomu, Ze lze o vzniku dvojhvézd ¢init spolehlivéjsi zaveéry. Dobré shrnuti souc¢asného stavu
1ze najit napt. v praci Clarke(ové) (2007).

Tohline a Durisen (2001) podrobné shrnuli numerické simulace vzniku hvézd stépenim. A¢ byla
tato moznost v minulosti povazovana za velmi slibnou, ukazuje se, dynamicky vyvoj ptivodné osovée
symetrické rotujici protohvézdy vede na nestabilni konfigurace a nikoliv ke vzniku dvojhvézdy obi-
zustava pocinajici studium dynamické stability utvari, které ani pri svém vzniku nebyly osové syme-
trické ¢i atvari, jejichz vyvoj je zptisoben nikolik dynamickymi, ale néjakymi pomalymi, dlouhodobé
pusobicimi procesy.

Vznik dvojhvézdy dynamickym zachycenim mijejicich se téles je mozny pouze pokud spoluptisobi
néjaké dalsi téleso s vlastni gravitaci nebo pokud je setkani tak tésné, ze slapové sily dokazi zménit
keplerovskou (hyperbolickou) drahu na drahu eliptickou. Zachyceni dvou mijejicich se hvézd se proto
pri prostorovych hustotach hvézd podobnych té v okoli Slunce jevi jako nanejvys nepravdépodobné.
Vazné se vsak o ném uvazuje pro mista s podstatné vyssimi prostorovymi hustotami hvézd jako je
centrum Galaxie ¢i vnitini ¢asti kulovych hvézdokup. Zda se velmi pravdépodobné, ze také treba
v hvézdokupé M 42 (ve velké mlhoviné v Orionu) dochézi ke vzniku nékterych dvojhvézd zachyce-
nim prolétajici hvézdy v protostelarnim disku. Tim se — jak modelovanim prokazali napt. Olczak
a kol . (2006) — zaroven postupné odcerpava hmota disku. V kazdém pripadé se ale zd4a, ze timto
mechanismem miuze i v nejhustsich c¢astech hvézdokup vznikat nejvyse 10 procent z celkové populace
dvojhveézd. Také je treba si uvédomit, ze pri setkani hvézd dochéazi i k rozpadu dvojhvézd, takze je
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dilezité védét, jaky rovnovazny stav se nakonec vytvori. Dusledkem vzniku dvojhvézdy mechanis-
mem zachyceni muze byt i to, ze slozky takto vzniklé dvojhvézdy nemuseji mit stejny vyvojovy vek,
coz se normalné predpoklada. Pokud je nam znamo, nebyla zatim dvojhvézda s prikazné riznymi
vyvojovymi veky obou slozek v literature dosud popséana. Je ovSem pravda, ze pfi zachyceni hvézd
v rozsahlé hvézdokupé ¢i mlhoviné mohou obé télesa spoleény vyvojovy vék mit.

Specialni pozornost byla také vénovana otazce vzniku tésnych dvojhvézd s témér kruhovymi dra-
hami. Uznavana je teorie, kterd vychazi z myslenky vlivu vzdaleného tietiho télesa, ptisobiciho cyk-
lické poruchy drahy dvojhvézdy formou resonanci, jak je poprvé popsal pro situaci ve sluneéni sou-
staveé Kozai (1962). Aplikaci na trojhvézdy studoval Harrington (1968, 1969) a soucasna podoba hy-
potézy byla zformulovina Kiselevou, Eggletonem a Mikkolou (1998). V ptvodni soustavé vzdjemné
znacné vzdalenych tii hvézd s odliSnymi sklony drah piisobi nejvzdalenéjsi téleso cyklické oscilace
vystrednosti vnitini drahy. V dobé, kdy je vystiednost vnitini drahy vysokd, mtze pti prichodech
pericentrem dochéazet k silnému slapovému treni, v disledku kterého se postupné drahovy moment
hybnosti predava z vnittniho k vnéjsimu sustému, obézna perioda vnitini drahy se zkracuje a draha
se cirkularizuje. Tento efekt miize byt mnohem rychlejsi, nez obvyklé procesy cirkularizace probihajici
na nukledrni ¢asové skale.

Podle Clarke(ové) (2007) se studium vzniku dvojhvézd v poslednich letech zasadnim zptisobem
zménilo a posunulo od pokustt modelovat jednu konkrétni hypotézu k modelovani vzniku a dynamic-
kého vyvoje celych hvézdokup. (Priklady takovych simulaci viz napt. Bate a kol. 2002 ¢i Delgado a
kol. 2004, Kratter a kol. 2010). Rozhodovéani o tom, které mechanismy vzniku dvojhvézd pusobi ¢i
spoluptisobi bude tedy do budoucna otazkou porovnani statisticky kvalitniho souboru pozorovanych
dvojhvézd a vicenasobnych soustav s predpovédi dobrych numerickych modelt. Je proto zfejmé, ze
objevovani novych dvojhvézd a vicenasobnych soustav je stale velmi zadouci. Dosavadni tsili v tomto
sméru naznacuje tfi vyznamnéjsi neshody mezi modely a pozorovanim:

1. Numerické simulace produkuji prilis mnoho osamocenych hvézd o malé hmotnosti a
2. predpovidaji prilis mnoho dvojhvézd s velmi malymi poméry hmot.

3. Numerické simulace nedovedou reprodukovat tak velké mnozstvi hvézd s vyssi multiplicitou (vice
nez tii slozky) jaké je skutecné pozorované ve hvézdné populaci. Muze to byt ale zpisobeno
jen vypocetnim omezenim dnesnich programii, které nejsou schopny pocitat s primordidlnimi
soustavami obsahujicimi vice nezli 3 komponenty.

Je ovsem treba si uvédomit, ze detekce soustav s malym pomérem hmotnosti je obtizna a musi zde
pusobit vybérové efekty.

Posledni simulace vzniku a nasledného vyvoje dvojhvézd ukazuji, ze pro dobrou shodu modelu s
pozorovanim je potfeba aby na 100 nové vzniklych systémi pripadalo asi 40 trojhvézd, a 60 dvojhveézd.
7 téchto 40 trojhvézd nasledné vznikne asi 25 stabilnich hierarchickych systémi a 15 se jich rozpadne
na 15 dvojhvézd a 15 samostatnych hvézd (viz Goodwin a Kroupa 2005).

Dynamicky rozpad nestabilnich (nehierarchickych) systému probihd pomérné rychle. Bylo ukdzano
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(napf. Anosova 1986) ze plati:

RN Myars |~
tdecay ~ 14 <CLU> 1\/17t® yr,

kde R je rozmér systému a M5 je hmotnost slozek. Tento rozpad ma za nasledek dvé hlavni véci.
Jednak je to vyvrzeni nejméné hmotné slozky ze soustavy a druhak také zmenseni poloosy obéhu
zbyvajici dvojhvézdy, kterd je pak dynamicky mnohem stabilnéjsi.

Ve velmi mladych populacich (oblasti tvorby hvézd, PMS hveézdy) se ukazuje, Ze je zastoupeni
systému s vice slozkami velice vysoké, viz napr. Leinert a kol. (1993). Neni ale jasné, zdali k vysvétleni
velkého mnozstvi osamocenych hvézd malé hmotnosti — viz obr. (23) — sta¢i procesy typu dynamického
rozpadu a odvrzeni pravé nejméné hmotné slozky, nebo zda piisobi néjaky efektivnéjsi mechanismus
rozpadu u méalo hmotnych hvézd.

Tokovinin (2008) pro velké mnozstvi vicendsobnych systémi a jejich parametria podrobné disku-
toval, zda konkrétni mechanismy vzniku a néasledného vyvoje dostatecné dobte popisuji pozorované
charakteristiky. Na obr. (35) je znazornén pripad mozného vzniku ¢tythvézdy, kdy diky takovému
vyvoji dochézi ke zméné periody vnitini a vnéjsi drahy. Tak zvana kaskddovita fragmentace na po-
¢atku z rotujicitho zarodecného disku oddéli fragmenty, které si odnesou i ¢ast momentu hybnosti
a déle fragmentuji (a tyto fragmenty naddle mohou vytvaret pary podobnych hvézd, tzv. 242 sys-
témy). Naslednd migrace drah muze byt zptuisobena pravé Kozaiovymi cykly se slapovym pisobenim,
vedoucimi k tomu, Zze moment hybnosti se z vnitini dvojhvézdy prenese na treti slozku a diky tomu
pozorujeme nékteré charakteristiky P-P diagramii. Tomu by napt. nasvédcoval i fakt, Zze mezi spek-
troskopickymi dvojhvézdami vidime kratsi periody pravé u systémi se treti slozkou, nez u prostych
dvojhveézd.
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Obrazek 35: Schéma mozného vyvoje na prikladu étyfndsobnych systému, viz Tokovinin (2008).

8 Apendix: Pouzité fyzikalni a astronomické jednotky

V poslednich letech dochazelo v souvislosti se zlepsujici se presnosti astronomickych pozorovani k
pomérné rychlému vyvoji ve zpresnovani, ale i novému definovani nékterych fyzikalnich a astrono-
mickych jednotek. Protoze pravé dvojhvézdy jsou zdrojem nasich nejpresnéjsich idaji o fyzikalnich
vlastnostech hvézd, je dilezité se tomuto vyvoji prizptisobit. Vsechny konstanty pouzité v textu této
ucebnice jsou zalozeny na jednotkach, které jsou shrnuty v néasledujicich odstavcich.

V soucasnosti je z rozhodnuti Mezinarodni astronomické unie platny systém astronomickych kon-
stant znamy jako

The TAU 2009 system of astronomical constants

(viz Luzum a kol. 2011). Zakladni fyzikalni jednotky prejima IAU z ICSU (International Council for
Science) a jeho orgdnu CODATA (The Committee on Data for Science and Technology). IAU 2009
soustava prebira fyzikdlni jednotky ze soustavy jednotek CODATA 2006 — viz

http://physics.nist.gov/cuu/Constants/archive2006.html .
V tomto textu jsou pouzity z uvedenych zdroji nasledujici jednotky:
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8.1 Zakladni fyzikalni jednotky

Rychlost svétla ve vakuu c je prirozenou definicni konstantou, ze které se odvozuje délkova
jednotka SI soustavy 1 m

c = 299792458 ms~"' . (185)

Stefanova - Boltzmannova konstanta o je mérenou fyzikalni konstantou. Zde prijimame novéjsi
hodnotu z databaze CODATA 2014

o = (5,670367 & 0,000013) - 107® Wm ?K™*. (186)

Je tfeba upozornit, ze existuji vazné vahy o tom, ze by i hodnota této konstanty byla do budoucna
fixovana na presné Cislo nezatizené zadnou chybou.
Gravitacni konstanta G je métenou fyzikalni konstantou, ktera je zatizena stale relativné velkou

meétici chybou. Nejnovéji stanovena hodnota podle CODATA 2014 je
G = (6,67408 & 0,00031) - 10~ 'm3kg s . (187)

Soucin gravitacni konstanty s hmotnosti Slunce GM; je ovSsem mozno diky radarovym a
laserovym meérenim ve slunecni soustaveé urc¢it mnohem presnéji, nez samotnou gravitacni konstantu
¢i hmotnost Slunce v SI soustavé. Prijaté hodnoty jsou

GM, (TCB) = (1.32712442099 4 0.00000000010) - 10* m?3s~2,
GM, (TDB) = (1.32712440041 4 0.00000000010) - 10%° m?®s~2 (188)

kde prvni hodnota je kompaktibilni s koordinovanym barycentrickym casem TCB a druhé s bary-
centrickym dynamickym ¢asem TDB (terestrickym casem doplnénym o malé cyklické relativistické
korekce). Pro ucely studia dvojhvézd je priznivé, ze ve vSech dilezitych rovnicich jako je treti Keple-
riv zakon ¢i vztahy pro velkou poloosu drahy dvojhvézdy nebo hmotnosti slozek vystupuje vzdy
sou¢in GM, takze presnost prislusnych numerickych koeficient v rovnicich (2), (56), (57), (61) a
(65) je mnohem vétsi, nez jaka by plynula s chyb urceni samotnych hodnot G & M.

8.2 Zakladni astronomické jednotky

Astronomicka jednotka au je velic¢ina, jejiz chapani se vyvijelo od pojmu stfedni vzdalenosti Zemé
od Slunce k presnéjsi definici, ze se jednd o polomér kruhové drahy téliska zanedbatelné hmotnosti,
které obéhne kolem stfedu Slunce za 1 sidericky rok. Rozborem pfesnych méreni byla ziskdna hodnota
au = (149597870700 + 3) m. Z nékolika riuznych davodi rozhodlo v roce 2012 Valné shroméazdéni
Mezinarodni astronomické unie svou resoluci B2 definici astronomické jednotky zménit a ucinit z ni
konstantu o znamé hodnoté vyjadiené v metrech. Nyni tedy plati, ze

au = 149597870700 m . (189)
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V souvislosti s tim bylo rozhodnuto, ze ze soustavy astronomickych jednotek bude vypusténa Gaus-
sova gravitacni konstanta k. Nova definice astronomické jednotky bude aplikovana pti vypoctech
ve vSech uzivanych casovych skaldch a soucin GM; bude uré¢ovan v SI soustavé presnymi meére-
nimi s cilem nalézt jeho ptripadné casové zmény souvisejici jak se zménou hmotnosti Slunce, tak s
relativistickymi efekty.

Hmotnost a polomér Slunce M. a R; jsou métrené veliCiny, jejichz hodnoty v SI soustavé se
nepochybné sekularné méni: hmotnost v diisledku ztraty hmoty hvézdnym vétrem ¢i naopak dopadem
malych téles slunecéni soustavy na sluneéni povrch, polomér pak v disledku vyvojové expanze a patrné
i cyklicky. Navic se v literature udavané hodnoty téchto veli¢in vzajemné dost 1isi i v souvislosti s tim,
jak se jejich presnost urceni s casem zlepsovala. Vzhledem k tomu, Ze se ve stelarni astronomii tradi¢né
hmotnosti a poloméry hvézd vyjadiuji pravé ve slunecnich jednotkach, vnasi se tim do jejich urceni
zbytecnda neptesnost. Harmanec a Prsa (2011) proto navrhli prijmout nomindlni hodnotu slunecniho
polomeéru, ktera by slouzila jako presné definovana hodnota prevodu poloméri hvézd vyjadienych ve
slune¢nich polomérech na kilometry.

Situace s hmotnosti Slunce je ponékud odlisna. Vzhledem k tomu, ze hodnota souc¢inu GM,, je
vztahem (188) definovdna velice presné a jak jiz bylo zminéno, vystupuje tento soucin ve vSech
rovnicich definujicich hmotnosti hvézd ¢i planet, neni tfeba definovat samotnou nominélni hodnotu
slune¢ni hmotnosti.

Je zda ale jedna dilezita vyjimka. Ve vypoctech vyvojovych modelt hvézd se pouzivaji hmotnosti
hvézd v SI ¢ castéji v cgs soustavé. Pokud bychom pfijali nominalni hodnotu souc¢inu GMy, lze
hmotnost pocitat ze vztahu

My lkg] = GM,, / G4 1988475 - 10%0 kg . (190)

Povsiméme si, ze vzhledem k velké chybé gravitacni konstanty G je lhostejno, zda zvolime hodnotu
soucinu GMgvztazenou k ¢asu TCB nebo TDB.

V letech 2013-2015 pripravovala pracovni skupina AU pod vedenim Petra Harmance a pozdéji
Erica Mamajka navrh prislusné resoluce, ktery byl predlozen Valnému shromazdéni TAU v 1été 2015
a schvalen jako resoluce B3. ® Harmanec a Pr3a (2011) piivodné navrhovali, aby se jako nominélni
polomér Slunce prijala hodnota 695508 km. Torres a kol. (2010) ale publikovali rozsahlou revizi
presnych hmotnosti a poloméri dobfe pozorovanych dvojhvézd, ve které pouzili novou hodnotu slu-
ne¢niho poloméru z prace Haberreiterové a kol. (2008). Ta totiz fesi dlouho se vlekouci neshodu
mezi seismicky ur¢enym a fotosferickym polomérem Slunce. Pti ptipravé resoluce bylo proto nakonec
doporuceno prijmout za nomindlni pravé tuto hodnotu zaokrouhlenou s ohledem na chybu jejiho
urceni, konkrétné

Reo= 695700 km .

Rovnéz bylo stanoveno, ze ptijatd hodnota (g/vt)g bude odpovidat nyni mérenym hodnotam zao-
krouhlenym na presnost, pri niz se jesté nelisi hodnoty v TBC a TDB soustavach.

Poté, co byla resoluce pfijata, publikovali Prsa, Harmanec, Torres a kol. (2016) vysvétlujici po-
znamky ke vzniku resoluce a také navod, jak ji prakticky aplikovat. Ptijaté nominalni slunec¢ni pte-

8www.iau.org/static/resolutions/TAU2015_ English.pdf
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Tabulka 5: Nominalni slune¢ni pfevodni konstanty na SI soustavu jednotek stanovené resoluci Mezinarodni astrono-
mické unie B3 z roku 2015.

Quantity Symbol Value
nominélni polomér Slunce Rg 6,957 x 103 m
sou¢in hmoty a gravita¢ni konstanty (g/\/t)g 1,3271244 x 10%° m3s~2
nominalni slunecéni zarivy vykon Eg 3,828 x 1026 W
nominalni bolometricky slune¢ni tok zareni u Zemé Sg 1361 Wm—2
nominalni efektivn{ teplota Slunce 7Y 5772 K

vodni konstanty jsou shrnuty v tabulce 5. Doporuceni je do vSech programu, které provadéji napr.
feseni krivek radialnich rychlosti, svételnych kiivek a podobné, nominalni jednotky zadat a prislusné
veli¢iny pocitat podle jejich defini¢nich vztahii a rovnic - viz tabulka 3 ve vysSe citované préaci. As-
tronomové pocitajici vyvojové modely jsou zaroven vyzyvani, aby publikovali explicitné hodnotu
gravitacni konstanty G, kterou pouzili, aby v budoucnu bylo mozné jejich vysledky prepocitat dle
vztahu (190).

Zavérem technickd poznamka, jak zapisovat v publikacich nominalni jednotky:
Nominalni hodnotu veli¢iny () mizeme v Latexu zapsat pomoci definice,

\newcommand{\Qnom}{\hbox{$\mathcal{Q} "{\rm N} {\odot$l}}
kterou lze pak uzivat v textu i v rovnicich napiiklad takto:
$Q_1=15,3%$~\Qnom

a podobné.
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