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Abstrakt

Diplomova prace se zabyva zédkrytovou dvojhvézdou UX UMa, ktera je fazena do no-
vam podobnych proménnych. Jsou zde uvedeny obecné vlastnosti dvojhvézd a kla-
sifikace kataklyzmickych objekti. Dale byly shrnuty informace o systému UX UMa
dostupné z literatury a provedena charakteristika svételnych kiivek tohoto objektu.
Pro ziskani informaci o tésnych dvojhvézdach je potieba vytvaret numerické mo-
dely, proto jsou zde uvedeny zakladni druhy tvorby modeli. Byly také rozebrany
dva modely, model s horkou skvrnou a model s horkou linii, pro které byly vytvoreny
programy a porovnany s jednodussim diskovym modelem od Djurasevice.

Abstract

The Diploma thesis is concentrated to the eclipsing binary UX UMa, which is clas-
sified as the nova-like object. There are generally properties of the double stars
and classification of cataclysmic objects mentioned here. It has been summarized
information from the literature about the object UX UMa and was performed cha-
racterization of its light curves. It’s necessary create the numerical models of the
close binaries for obtaining information about them. Therefore a few types of nu-
merical models are mentioned here. Two models, the model with hot spot and the
model with hot line, were analyzed and created programs, which were compared
with the simpler disc’s model from Djurasevic.
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1 Uvod

Dvojhvézdy se v pozorovaném vesmiru nachézeji velice ¢asto a umoznuji nam ziskat
mnohem vice informaci o hvézdach nez osamocené hvézdy. Dikladnym studiem
jedné dvojhvézdy ziskame jeden stiipek z mozaiky, ktery nam vytvorila sama
priroda.

V této praci se zaméfim na dvojhvézdny objekt nazyvany UX UMa, ktery
nepatii mezi typické dvojhvézdy. Jedna z hvézd je totiz bily trpaslik, ktery odebira
hmotu z druhé hvézdy a kolem sebe udrzuje akre¢ni disk doplnovany prenasenym
materidlem. Pozorované svételné zmény celkové jasnosti tohoto objektu zptisobené
vzajemnymi zakryty se timto velice komplikuji a samotny popis vsech déji, které
v soustaveé probihaji je velice narocny.

V prvni ¢asti se zminim o vSeobecnych vlastnostech dvojhvézd, zvlasté pak
o jedné skupiné nazvané kataklyzmické objekty a uvedu jejich zakladni klasifikaci.
Déle budou shrnuty zndmé informace o soustavé UX UMa dostupné v literatute
a budou vyjmenovany zdroje zareni, které se v této soustavé vyskytuji. Zde je
patrna souvislost s pozorovanymi svételnymi zménami a bude zde vyjmenovana
jejich charakteristika. Jednou z moznosti, jak ziskat informace o dvojhvézdach, je
vytvareni numerickych modeld. Nékteré zakladni postupy tvorby modeltt budou
zminény v samostatné kapitole.

Vlastni praktickd cast této prace je vénovana pozorovani svételnych zmén to-
hoto objektu a nasledné analyze napozorovanych fotometrickych kiivek. Bude zde
popsana zména periody opakovani zakrytd a uvedena mozna vysvétleni. Posledni
¢ast je vénovana tvorbé modeli pro tuto dvojhvézdnou soustavu. Aplikoval jsem zde
model s horkou skvrnou pomoci programu uverejnéného Djurasevicem. Také jsem
vytvoril dva vlastni programy pro model s nehomogenni teplotou akre¢niho disku,
prvnim z nich je model s horkou skvrnou a druhy je model s horkou linii, které jsem
rovnéz na tento objekt pouzil. Na zavér shrnu ziskané informace, srovnam vysledky
s literaturou a vyhodnotim také vlastnosti pouzitych programi.
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2 Dvojhvézdy, kataklyzmické proménné

V soucasné dobé panuje mezi astrofyziky néazor, ze osamocené hvézdy jsou spise
vyjimkou. Napfiklad Abt a Levy (1976, 1978) uvadi, Ze vice nez 90 % hvézd v nasi
Galaxii je soucasti paru ¢i viceslozkového hvézdného systému. Poznani vzniku, vy-
voje a zaniku dvojhvézd je z tohoto hlediska dostatecné vyznamné.

2.1 Dvojhvézdy — obecné

Dvojhvézda je gravitacné vazany utvar skladajici se ze dvou hvézd, které obihaji
avSak k zékladni predstavé ndm poslouzi znalost jejich hmotnosti (M7, M), velikosti
(poloméry Ry, Rp), jejich zafivych vykont (Li, Ly), spektralnich t¥id, vzajemné
vzdélenosti (a) a periody obéhu (7).

Posledni dvé charakteristiky jsou k sobé tésné vazané, vidime to z tfetiho Keple-
rova zakona

aj _ G(M; + M,) )
T2 472 '

Z néj mimo jiné vyplyva, ze pro kratké periody (Ffadové v hodindch) musi byt
vzdalenost obou hvézd v soustavé velmi mala. Tyto blizké dvojhvézdy na sebe
silové plisobi a navzajem si tak slapovymi silami deformuji tvar. Jejich tvary lze
urcit z rozlozeni silového potencidlu v soustavé fesenim problému tii téles.

Pro libovolny bod P(z,y,z) (viz obr. 1), ktery ma hmotnost mnohem mensi
nez je hmotnost obou téles, je velikost potencidlu dana vztahem spojujici gravitaci
a vzajemnou rotaci

M M 2,.2
Gl_G 2_&)7"7 @)

S1 So 2

kde ¢tverec keplerovské tihlové rychlosti je w? = (27/T)* = G(M;+ M,)/a® a veli¢iny

vvvvvvvv

b= —

Vv

sT =124+ 1*+2rrcosf, (3)

sy =15+ 1% — 2ryr cos. (4)

Velice vyznamné jsou spojnice bodti, které spojuji mista se stejné velkym poten-
cidlem, oznacované jako ekvipotencialni hladiny. Dtilezitou ekvipotencialni hladinou
v dvojhvézdé je ta, pro kterou plati vztah

~0. (5)

V= gradd — <8<I> 0P 8<I>>

9z’ 0y’ 0z
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P(x.y,z)

1
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Obr. 1: Grafické zobrazeni bodu P(z,y,z) u téles 1 a 2 a jejich vzéjemné vzdalenosti.

Hladina spliujici tuto podminku tvoii maximalni hranici, pti které je hvézda jesté
stabilni a mtize vyplnit tento objem. Nazyva se Rocheovou mezi nebo také Roche-
ovymi laloky po francouzském astronomovi Rocheovi, ktery je poprvé vypocital
(Roche 1847-50). Tyto laloky se dotykaji v jednom bodé nazyvaném Lagrangetiv
bod L1 (Lagrange 1772). Tento bod lezi na spojnici tézist obou hvézd. Pokud
spojnice lezi na ose z a tedy (z = Rp1, y = 0, z = 0), ur¢ime vzdalenost bodu L1
z derivace potencidlu polozené rovno 0 (Kruszewski 1963)

0P 1

s e
kde ¢ je pomér hmotnosti slozek ¢ = My/M; a f je nesynchronni parametr. Zpétné
muzeme zjistit z rovnice (2) velikost kritického potencidlu ®y,.; udavajici hrani¢ni
hodnotu potencidlu Rocheova laloku (opét pti z = Ry, y =0, 2 = 0).

— 1] + (1 +q)(1+ f)*x =0, (6)

Ma-li hvézda vétsi objem, stava se nestabilni, proto je latka predana druhé
slozce (¢i dokonce uplné ze soustavy uvolnéna). Pokud jsou obé hvézdy vyvojové
na hlavni posloupnosti, je tato silova hranice od obou hvézd dostatecné daleko
a tvar hvézd se velice blizi kouli. Béhem vyvoje soustavy vSak dochézi k rozpinani
nejdiive prvni (hmotnéjsi) a pozdéji i druhé slozky, pfi¢emz Rocheova mez sehraje
velice dtilezitou tlohu pfi rozdélovani hmoty.

Dvojhvézdy byly rozdéleny do tifi skupin podle toho, jak vyplinuji Rocheovy
laloky (obr. 3). Tuto klasifikaci zavedl ¢esky astrofyzik Kopal (1955) takto:
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Obr. 2: Tvary a velikosti Rocheovych laloki pro rizné poméry hmotnosti obou slozek

v oo

L1 rovné jedné (Horne 1985).

Dvojhvézdy oddélené (detached systems) — dvojhvézdy dostateéné od sebe
vzdalené tak, ze jejich vzajemné slapové sily nemaji velké deformacni tcinky
a tvarové jsou velice blizké kouli. Toto zatazeni se tyka napft. hvézd vyvojove
ve stadiu hlavni posloupnosti.

Dvojhvézdy polodotykové (semi-detached systems) — jedna z hvézd vypliuje
Rochetv lalok (¢asto tato hvézda jiz opustila stddium hlavni posloupnosti)
a prebytecna latka je predavana druhé slozce, u které se miize tvorit akrecni
disk.

Dvojhvézdy dotykové (contact systems) — obé slozky vypliuji Rocheovu mez
a dochéazi k vzajemné vyméné hmoty. Tvoii se u nich spolecna atmosféra.
Prikladem jsou dvojhvézdy typu W UMa.

Dvojhvézdy mizeme délit také dle pozorovatelského hlediska viz napi. Miku-
lasek a Krticka (2005). Prvni skupinou jsou dvojhvézdy vizudlni, ty mizeme pfimo
rozlisit okem nebo dalekohledem, interferometrem ¢i obdobnym pfistrojem jako
dvé hvézdy. U fady z nich se vSak pomoci jinych metod zjistilo, Zze dvojhvézdami
ve skuteCnosti nejsou, protoze je déli od sebe velkd vzdalenost a jen nahodou
se z daného mista pozorovani promitaji do stejné &asti oblohy (tzv. optické
dvojhvézdy). Nékteré dvojhvézdy lze identifikovat pfesnym méfenim polohy jedné,
mnohem jasnéjsi z dvojice hvézd. Tu slabsi nelze rozlisit, ale pod jejim vlivem
dochazi k pravidelné zméné polohy u jasné hvézdy. Toto vzajemné ptisobeni

Vv

astrometrickymi. Dalsi skupiny jsou dané analyzou zafeni. Patii sem spektrosko-
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b)

c)

Obr. 3: Tvary dvojhvézd schématicky a) oddélena dvojhvézda, obé hvézdy maji své okraje
daleko od Rocheova laloku, b) polodotykova dvojhvézda, mezi slozkami je proud latky,
c) dotykova dvojhvézda, mezi hvézdami existuje spole¢né atmosféra.

pické dvojhvézdy, které identifikujeme ve spektru cyklickymi posuny ¢i zménami car
a dalsi skupina dvojhvézdy zakrytové, o kterych se zminim vice v nasledujici kapitole.

2.2 Zakrytové dvojhvézdy

Hlavnim poznavacim znakem zékrytovych dvojhvézd je pravidelné se opakujici
pokles jasnosti nebo-li zakryt ¢i prechod. Zakryty ¢i pfechody nastanou v soustaveé
dvou hvézd, pokud je obézna rovina spravné naklonéna vici pozorovateli. U roviny
soustavy. Uhel, ktery svird normala se smérem k pozorovateli, se nazvéa inklina¢ni
a znaci se 7. Pokud je ¢ blizké 90°, je velka pravdépodobnost, ze dochézi k zadkryttim
¢i pfechodtiim. Zakrytem nazyvame pokles jasnosti, ktery je zptisoben rozmérnéjsi
slozkou, ktera zakryva mensi z hvézd. Prechod odpovida zméné jasnosti vlivem
pohybu mensi slozky a jejiho stinu pred veétsi. V praxi se vétSinou nerozlisuje
mezi zakryty a prechody a vSe se oznacuje jako zakryt.

Pokles jasnosti odpovidajici zakrytu jasnéjsi slozky se oznacuje jako primarni
(primarni minimum) a mé vétsi amplitudu, zékryt tmavsi slozky jako sekundérni
(sekundarni minimum) a amplituda je zde mensi. Pokud by byl inklina¢ni thel
t = 90° a jednalo by se o hvézdy s kulovym tvarem, pribéh jasnosti primarniho
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zékrytu by byl snadno popsatelny (napf. v mé bakalaiské préaci (Liska 2007)).
Nejdrive dochazi k zakryvani primarni slozky a tudiz k linedrnimu poklesu jasnosti,
poté se muze vyskytnout konstantni cast zakrytu a to v pripadé, Ze priméarni
slozka ma mensi primeér nez sekundarni a je tak urcitou dobu za ni cela schovana.
Dale dochéazi k odkryvani jasnéjsiho objektu, coz se projevi linearnim ristem
jasnosti. V realné soustaveé pii inklina¢nim thlu ¢ # 90° a navic s vlivem okrajového
ztemnéni obou hvézd s obecné nekulovymi tvary hvézd dojde k celkovému zaobleni
svételnych zmén. Pak zakrytové dvojhvézdy délime dle svételnych zmén na tii
zakladni skupiny pojmenované po prvnich jejich znamych zastupcich.

Typ 3 Per (hvézdy typu Algol ¢ algolidy) — u téchto dvojhvézd jsou primarni za-
kryty mnohem vétsi néz sekudarni. Oba zakryty jsou jasné ohrani¢ené a mimo
né je jasnost soustavy prakticky konstantni. Dvojhvézdy maji mezi sebou
velkou vzdalenost a mnohem vice se podobaji kouli nez jak je tomu u ostatnich
typt zédkrytovych dvojhvézd. Periody zmén jsou delsi, fadové dny.

Typ 3 Lyr — tento typ ma svételné kiivky vice zaoblené nez je tomu u typu 3 Per.
Prakticky se jasnost méni potad, neni zddna konstantni ¢ast. Tvary slozek jsou
silné deformované a jejich vzdalenost a tudiz i perioda obéhu vétSinou neni
velka.

Typ W UMa — u téchto soustav je tézko rozlisit mezi primarnim a sekundarnim
zékrytem. Jasnost se méni neustale a svételné kiivky jsou silné zaoblené. Jedna
se o tésné dvojhvézdné systémy vyplnujici Rocheovy laloky a tudiz se silné
deformovanymi tvary, ve kterych se dokonce vytvari spolecnd atmosféra.
Periody obéhu jsou fadové hodiny.

2.3 Kataklyzmické objekty

Kataklyzmické objekty nebo téz kataklyzmické proménné jsou skupinou promeén-
nych hvézd, u kterych se vyskytuji velké a zaroven rychlé a nepredvidatelné zmeény
jasnosti spojené s prenosem latky mezi slozkami dvojhvézdy. Diky tomu se tato
skupina stala velice oblibenou i mezi amatérskymi pozorovateli, ktefi mohou
zachytit dilezité projevy hvézd at uz CCD kamerou nebo i prostym okem.

Jednd se o tésné dvojhvézdy, jejichz charakteristickym rysem je pfenos latky
mezi obémi hvézdnymi slozkami. Jedna z hvézd — nazyvejme ji déle primérni
slozkou — je horkym kompaktnim objektem. Pravdépodobné prodélala pii svém
vyvoji stadium novy, pii kterém ztratila svrchni obalku a stal se z ni elektro-
noveé degenerovany bily trpaslik. Druha hvézda — sekundéarni slozka — je jiz také
v pokrocilejsim stadiu svého vyvoje, ale dosud jako nova nevzplala. Dochazi u ni
k rozpinani svrchniho obalu a material prekracujici jistou potencidlovou bariéru
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pretéka k primarni slozce. Je mnohem chladnéjsi nez primarni hvézda.

Dilezitou charakteristikou je magnetické pole priméarni hvézdy. Pii existenci
silného pole, u polart 10-80 MG, u intermedialnich polart 1-10 MG, je prenaseny
materidl usmérnovan silo¢arami piimo na jeji povrch (obr. 4) a dopada v mistech
poli. Pokud je toto pole slabé, dochéazi k postupnému nabalovani hmoty v roviné
obéhu a vznikéd tak tzv. akrecéni disk (obr. 5). Latka dopada na okraj disku. Toto
misto se nazyva horkou skvrnou.

Obr. 4: Grafickd predstava o podobé polaru — primarni hvézda mé silné magnetické pole
a tak proud latky dopada na jeji povrch piimo (Kube, Génsicke a Beurman 2000).

Obr. 5: Graficka predstava o podobé polodotykové dvojhvézdy s akre¢nim diskem — proud
latky ze sekundarni slozky se setkava s akreénim diskem, kde dochazi k narustu teploty
a tim padem se zde nachézi horkd skvrna (vlastni obrazek, predloha pouzita z prace
Kubeho, Génsickea a Beurmana (2000)).

Pokud pfehlédneme nahodna pozorovani vybuchu nov ve stfedovéku popii-
padné starovéku, prvnim pozorovanym zastupcem kataklyzmickjch proménnych
byla proménna U Gem objevend Hindem v roce 1855 (Hind 1856). V té dobé byla
velice horkou modrou hvézdou a jeji jasnost klesala podobné jako u nov, avsak
po tfech mésicich byla opét v maximu jasnosti (Pogson 1857). Jednalo se o prvni
trpaslici novu. Do vyvoje poznani kataklyzmickych proménnjch zasadhla také —
v této praci studovand — UX UMa, protoze u ni byl jako u prvni z proménnych
hvézd pozorovan takzvany flickering, coz jsou rychlé zmeény v intervalu desitek
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sekund az nékolika minut, s amplitudou jasnosti 0,01-0,2 mag (Linnel 1949, 1950).
Flickering byl objeven u nov a také ve fazi pred vybuchem u trpasli¢ich nov.

Hlavni vlastnosti této rozsahlé skupiny proménnych hvézd jsou nahlé zmény
jasnosti, které se po ase opakuji. Nazyvaji se vybuchy neboli outbursty. Cim veétsi
je amplituda zmén, tim delsi je doba, za kterou dojde k opakovani. U trpasli¢ich
nov je Am ~ 2-4 mag a doba opakovani je v rozsahu ¢t ~ 10-1000 dni. Naproti
tomu u nov je Am ~ 7-19 mag a doba opakovani je mnohem delsi (delsi nez lidsky
zivot), ale je zatim neznamaé, protoze se jesté nepodafilo pozorovat dvakrat vybuch
stejné novy.

Zde je uvedena klasifikace téchto objektu:

> klasické novy
> trpasli¢i novy
- Z Cam
- SU UMa
- U Gem
> rekurentni novy
> novam podobné proménné
- RW Tri
- UX UMa
- SW Sex
- VY Scl
> magnetické kataklyzmické proménné
- polary
- intermedialni polary

2.4 Novam podobné proménné

Zastupci hvézd ze skupiny novam podobnych proménnych (nova-like variables) jsou
velice podobni novam, avsSak jejich vzplanuti jsou mnohem castéjsi a nemaji tak
velkou amplitudu. Jedna se zde o dvojici chladnéjsich hvézd, teplejsi z nich je typu
B a chladnéjsi typu M. Je to pomérné heterogenni skupina a klasifikace je ponékud
slozitd. Uvadim zde klasifikaci pouzitou Warnerem (1995), doplnénou o vlastnosti
jednotlivych skupin.

24.1 Typ RW Tri

Rada z hvézd typu RW Tri ukazuji ve spektru tzv. P Cyg profil, coz je prechod ¢ary
z absorp¢ni do emisni. UV kontinuum je hluboce zakryvané na rozdil od car, které
jsou jen slabé zakryvané. Profily emisnich ¢ar jsou silné asymetrické, trpi ¢ervenym
posuvem piku o pfiblizné 4 A. Emise v UV oblasti jsou generované vétrem.
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2.4.2 Typ UX UMa

Hvézdy typu UX UMa jsou nazyvané diky absorpénim ¢aram ve spektru jako katak-
lyzmické proménné s opticky tlustym diskem (Ferguson, Green a Liebert 1984). Op-
tickd spektra ukazuji siroky rozsah emisnich spekter. Z prvnich spektralnich pozoro-
vani byly siroké mélké absorpéni ¢ary prisouzeny k horkému podtrpasliku (UX UMa,
Walker a Herbig 1954) ¢i bilému trpasliku (V3885 Sgr, Wegner 1972), avsak pozdéji
byly spravné ptifazeny k opticky tlustému disku (Warner 1976). Dobfe definované
absorp¢ni ¢ary umoznuji dobfe mérit radialni rychlost K. Nelze pozorovat absorpéni
¢ary samotné sekundarni slozky, proto se vyuzivaji pro méteni radialni rychlosti K,
tzké Balmerovy emise vznikajici ozafenim sekundarni slozky primarni (UX UMa,
Schlegel, Honeycutt a Kaitchuck 1983). Spektra z daleké ultrafialové oblasti ukazuji
také na ptitomnost vétru (emise NV, SiIV, CIV).

243 Typ SW Sex

Tyto hvézdy vykazuji ve spektru jeden pik Balmerovych a Hel emisi (odpovida
formovani vétru akrec¢niho disku). Uzka centralni absorpce ¢ar HI a Hel se objevuje
nahle ve fazi 0,39-0,42 a mizi v 0,57-0,67. Nizké excitacni ¢ary HI a Hel trpi malym
nebo zadnym zékrytem (ve fazi ¢ = 0), vySsi excitacni ¢ary jsou vzdy jen jedno
pikové a byvaji vétsinou tplné zakryty (ve fazi ¢ = 0). K¥ivky radidlnich rychlosti
(RV) ukazuji velky fazovy posuv ~ 70° oproti fotometrickym zménam.

2.4.4 Typ VY Scl

Posledni skupina hvézd ma stejné vlastnosti jako predchozim tii skupiny, avsak jen
ve stavu vysoké jasnosti (high state). Ve stavu nizké jasnosti (low state), kdy jasnost
muze byt niz$i nez ve stavu vysoké jasnosti i o vice nez 5 mag (napf. V794 Aql,
TT Ari, MV Lyr), se lisi. Siroké ¢ary v optické oblasti odpovidajici akreénimu disku
jsou v nizkém stavu vystiidany mnohem uz$imi silnymi Balmerovymi emisemi
a v modré oblasti slabymi emisemi Hel a Hell. Jejich ptivod je v chromosfére
sekundarni hvézdy. Vyskytuji se zde i Siroké absorpc¢ni ¢ary HI a Hell, coz odpovida
fotosféfe primarni hvézdy.
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3 Zdroje zareni v soustavé UX UMa

Naprosta vétsina informaci o soustavé UX UMa k nam ptichazi v podobé elektro-
magnetického zareni. Bohuzel velka vzdalenost, ktera nas od ni déli, nAm znemoz-
nuje pozorovat jednotlivé jeji komponenty. Pozorujeme pouze soucet zareni ze vSech
objektti zapojujicich se do procesu zafeni (viz obr. 6). Diky fotometrickym a spek-
troskopickym studiim a teoretickym modeliim se podarilo zjistit, Ze hlavni slozkou
je bily trpaslik, kolem kterého se rozklada akrecni disk. Ten je doplnovan materidlem
ze sekundarni slozky, kterou je cerveny trpaslik. V kazdé casti této kapitoly budou
nejdiive obecné rozebrany charakteristiky kazdé z komponent a poté budou uvedeny
znamé informace o dané komponenté vyskytujici se pfimo v soustavé UX UMa.

3.1 Primarni slozka - bily trpaslik

Hlavni — primarni slozkou v soustavé UX UMa je bily trpaslik, proto se nejdrive
zminim pravé o obecnych vlastnostech bilych trpasliki.

Bily trpaslik (z angli¢tiny white dwarf) je poziistatkem hvézdy, kterd v pribéhu
zivota prodélala nekolik stadii vyvoje, opustila stadium hlavni posloupnosti a stal se
z ni Cerveny obr, ktery nasledkem svého rozpinani pozbyl svrchni oblasti a ztstalo
z néj jen jadro. Toto jadro celi nasledkim silné vlastni gravitace a vysokym
hustotam odpovidajicim gradientem tlaku vzniklym elektronovou degeneraci
plynt, ze kterych je slozeno. Diky tomu si udrzuje stalou potencialni energii. Toto
osamocené elektronové degenerované jadro oznacujeme jako bily trpaslik.

Ackoliv byl prvni bily trpaslik objeven uz roku 1862 Alvanem Clarkem u hvézdy
Sirius (napf. viz Flammarion 1877), prvni modely bilého trpaslika slozeného z elek-
tronové degenerované latky propocital az Fowler (1926). Jeho vypocty sméfovaly
k odhadu zavislosti velikosti poloméru na celkové hmotnosti pro pripad nerelativis-
tické degenerace plynu

R= M3 (7)

Chandrasekhar se zabyval vyssimi hmotnostmi bilych trpasliki, pfi kterych méa
plyn v nitru relativistickou povahu. Odvodil také maximalni moznou hmotnost
bilého trpaslika na M,q ~ 1,4 Mg (Chandrasekhar 1931). Hmotnéjsi hvézdy nejsou
stabilni a stane se z nich neutronova hvézda ¢i cerna dira.

Spektralni ¢ary bilych trpaslikti vykazuji silné rozsifeni tlakem a také vyrazny
posuv do ¢ervené oblasti dany silnou gravitaci, kterou musi foton prekonat. Stfedni
posuv odpovida rychlosti 54 km-s~!. Pak stfedni polomér bilych trpaslikii vychézi
na 6800 km, hmotnost na 0,83 My a stfedni hustota na 10° kg-m=3. Ze spekt-
ralni charakterizace se rozlisuje né€kolik typta bilych trpaslikd. Typ DA obsahuje
atmosféru slozenou prakticky z vodiku, DB z helia a existuji i dalsi typy, které
maji atmosféry slozené z tézsich prvki. Vysvétleni rozdilnych chemickych atmosfér
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spociva v predchozim vyvoji a také v existenci silného gravitacniho pole.

Vlastnosti biljch trpasliki se ponékud lisi v pfipadé, Ze jsou v soustaveé
s druhou hvézdou a tvori tak kataklyzmicky objekt, ve kterém hraje diilezitou
roli akrecni proces. V praci Génsicke (1999) jsou popsany zakladni charakteristiky
téchto trpasliki. V pripadé ze by z davodu akrece latky pfesdhly hmotnost
udavanou Chandrasekharem jako kritickou, doslo by k vybuchu supernovy Ia typu.

Teplota bilych trpasliki je ovlivnéna a) ochlazovidnim jadra — bili trpaslici
v dvojhvézdach jsou v praméru teplejsi nez osamoceni, b) mnozstvim pfenesené
a nasledné akreované latky, jedna se o fluktuace v ¢asovém méfitku dni ale i roki.
Periody rotace bilych trpaslikli jsou ovlivnény magnetickym polem; pii existenci
silného magnetického pole (polary, intermedidlni polary) je rotace blizka k syn-
chronni rotaci s periodou obéhu, avSak u bilych trpaslikii s malym magnetickym
polem je perioda rotace vzdy o mnoho mensi a jedna se o nesynchronni rotaci (King
a Lasota 1991).

Nekteré vlastnosti uvaddéné o bilém trpasliku v soustave UX UMa z rtiznych
publikaci jsou sepsany v tabulce 1. Je vidét, ze hmotnost ~ 0,47 M je mensi nez by
odpovidalo primérnému osamocenému bilému trpasliku na rozdil od jeho poloméru,
kde nejmensi publikovand hodnota je 9800 km (Baptista a kol. 1995). Spektralni
tfida byla poprvé urcena kratce po jeho objevu jako B3 (Kuiper 1941), avSak v té
dobé nebylo znamo nic o akreénim disku. Proto hodnovérnéjsi informace poskytli
az Nather a Robinson (1974), ktefi teplotu trpaslika udévaji 16 000 K a typové ho

zafradili do skupiny DA.

Urceni povrchové teploty bilého trpaslika je dost komplikované, protoze
je potfeba zvazit jak moc je skryt v akrecnim disku, jak moc je silny akrec¢ni
proces a jaké ma bily trpaslik rozmeéry. Studium spekter prostifednictvim HST
publikované Baptistou a kol. (1995) udavd hodnotu 52000 K (pro opticky tenky
akre¢ni disk), nebo 65000 K (pro opticky tlusty akre¢ni disk). AvSak Froning, Long
a Knigge (2003) uvadi, Ze bily trpaslik musi byt chladnéjsi nez 40 000 K.

Pro vysvétleni flickeringu s periodou ~ 29 s predpokladéd Petterson (1980),
ze bily trpaslik je skryt v akrecnim disku a ma na svém povrchu malou zafici skvrnu,
jejiz zafeni se odrazi na vnitini strané akre¢niho disku. Vlivem rychlého pohybu této
zarivé oblasti se i velice rychle po disku presouva vyzareny paprsek a dodava tak
svételné kiivce charakteristicky tvar, navic vysvétluje tak fazovy posuv o -360°. Mo-
dulace amplitudy zptisobuje 2. harmonické frekvence s niz$i amplitudou (25-50 %),
kterd je zpusobena prfispévkem od bilého trpaslika. To potvrzuje i Bruch (2000),
avsak udava 2 zdroje flickeringu a to vnitini oblast akre¢niho disku spolu s povr-
chem bilého trpaslika a misto dopadu proudu plynu ze sekundarni slozky na akrecni
disk.
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Tab. 1: Informace o soustavé UX UMa uvedené v literatufe 1 — Linnel (1950),
2 — Nather a Robinson (1974), 3 — Frank a kol. (1981), 4 — Bailey (1981), 5 — Smak (1994b),
6 — Baptista a kol. (1995), 7 — Linnel a kol. (2008).

Parametry 1 2 3 4 5 6 7

i [°] 90 65 71 73 71 70,2
Mg [Mg)] 1,28 | <0,1| 0,1-0,5 | ~0,45 | ~0,7 | ~047 | 047
M,q [Mg)] 0,77 0,2-0,5 | ~0,45 | ~048 | ~0,47 | 047
q¢= Mya/M,q | 1,66 140,4 ~1 ~1,45 ~1 1
Rua [Ro)] 0,21 | 0,05 0,014 | 0,0165
R,q [Ro)] 0,15 | 0,53 0,58 0,51

Ry [Ro)] 0,5 0,44 0,51 0,488
T [10° K] 16 52/> 65| 20
ao [Ro] 1,29-1,43 1,5 1,39 | 1,3935
M [10-°M,, /yr] 7,57 10,5 10 5
D [pc] 3404110 | 215-376 | 328412 | 345434 | 312

3.2 Sekundarni slozka - cerveny trpaslik

Sekundarnimi slozkami novam podobnym proménnym jsou hvézdy v pokrocilejsich
stadiich vyvoje, které vyplnuji prostor udany Rocheovym lalokem. Ptebytecny
materidl je nucen opustit tuto hvézdu a prechézi k primérni slozce. Dochazi
ke vzniku proudu materialu.

Sekundarni slozku nelze identifikovat ve svételné kiivce, proto se informace
o ni objevily az mnohem pozdé&ji. Jeji hmotnost poprvé odhadli Struve (1948)
na 1 Mg a Linnel (1950) 0,77 Mg za predpokladu ¢ ~ 90°, avSak pozdéji byla
urc¢ena hmotnost pfesnéji viz tab. 1. Posledni publikovana hodnota 0,47 M, (Linnel
a kol. 2008) velice dobfe odpovidd tém diivéjsim. Pfifazeni spektralniho oboru
provedli poprvé az Frank a kol. (1981), podle kterych se jedna o trpasli¢i hvézdu
spektralni t¥idy K8V-M6V, nejpravdépodobnéji M2V. Putte a kol. (2003) uvadi
spektralni tfidu M4+ s konstatovanim, ze jejich hodnota se mirné lisi od hodnoty
vypoctené ze zavislosti spektralnitho typu na orbitélni periodé (Smith a Dhillon
1998), ktera vychazi M0O=+3.

Vyznamnou informaci p¥indsi prace Putte a kol. (2003), ve které se autofi
zabyvaji hledanim slabych sekundarnich hvézd pomoci metody skew mapping, aby
zjistili velikost radialni rychlosti K5. Pro objekt UX UMa publikovali hodnotu
Ky = 262414 km-s~!. Na zavér se jesté zminim o praci Dmitrienka (1995), ve které
se fotometricky zabyva sekundarnimi slozkami u tfech soustav (AC Cnc, RW
Tri a UX UMa) a u UX UMa vysledoval dvoudenni periodu zmén s amplitudou
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0,4 mag. Kromé nékolika dalsich feseni uvazuje i fotometrické zmény v sekundarni
slozce.

3.3 Akreéni disk a horka skvrna

Akre¢ni disk je utvar, ktery se tvori a je dopliiovan postupnym pretokem latky
ze sekundarni slozky pres bod L1 k primarni slozce. Tato latka nedopada na povrch
bilého trpaslika piimo, ale pro zachovani momentu hybnosti a s ohledem k velice
malym rozmérim centralniho kompaktniho télesa se dostava na elipsovitou drahu
okolo trpaslika. Céstice nové piichoziho materidlu se v ramci svych pohybi
stfetavaji s dalsimi casticemi, dochazi tak ke vzadjemnému ovliviiovani a kolizim,
¢imz se latka nejen zahriva, ale i sestupuje ve svych drahach blize k povrchu bilého
trpaslika. Material akrec¢nich diskt je tedy viskozni.

Klasicky model akre¢niho disku byl popsan v praci Shakury a Sunyaeva (1973).
Samotna charakterizace disku je slozitda, nejedna se totiz o homogenni a izoter-
micky utvar. Zavislosti teploty a hustoty na vzdalenosti od vnéjsiho okraje ke sttedu
jsou silné rostouci, vztahem se da popsat zavislost teploty disku Ty na vzdalenosti
od stfedu r takto

Rwd “
Td = irm r ) (8)

kde parametr « je rtizny v zavislosti na aktivité prenosu latky. Je zjisténo, ze pro sta-
cionarni disk dobie odpovida a ~ 0,75, na rozdil od hodnoty, kterou nabyva o
pti outburstu kataklyzmické proménné o ~ 0,15 (Djurasevi¢ 1996). Teplota T;, je
teplota uvnitf disku a lze ji urcit ze znalosti rychlosti akrece M

o (3GMuad) " )
"\ 8omR3, '

Kromé této sféricky symetrické teplotni nehomogenity ukazuji numerické 3D
simulace pohybu plynu poruchy zptsobené spirdlnimi hustotnimi vinami (Bisikalo
a kol. 1998; Makita, Miyawaki a Matsuda 2000). To je také prokdzano na modelech
ziskanych z fotometrickych svételnych kiivek (Khruzina 2005, 2007; Kjurkchieva
a kol. 2006).

Vyznamnou funkci plni v soustavé proud latky, ktery do disku pritéka ze sekun-
darni slozky a vytvari jakysi most spojujici obé slozky. Jeho material se stfetava
s materidlem akre¢niho disku na jeho vné€jsim okraji. Zde dochézi k lokalnimu
nartistu teploty latky diky cemuz se toto misto stava dilezitym zdrojem zafeni
v systému. Nazyva se horkd skvrna (z angli¢tiny hot spot nebo nékdy téz bright
spot). Teplota horké skvrny a tim padem i jeji hustota toku zafeni je zavisla
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na mnozstvi akrece M. Horka skvrna mtze byt dokonce i nejzafivéjsim zdrojem
celé soustavy. Pravdépodobné nevyzaiuje jen horka skvrna, ale i samotny proud
prispiva k celkové energii. Zahtati zptisobuje stiet jeho latky s halem akrecniho
disku a vnitfni slozkou dvojhvézdné obalky (Bisikalo a kol. 1998; Makita, Miyawaki
a Matsuda 2000).

V soucasnosti stale neni zndmo mmnoho informaci o akre¢nim disku a horké
skvrné na jejim povrchu. Nather a Robinson (1974) uvadi teplotu akre¢niho disku
16 000 K (ktera je stejné velka jako jejich odhad teploty primaru). Radu informaci se
dovidame prostiednictvim tzv. mapovani zakrytu popsaného v ¢asti 5.2. K dilezitym
poznatktim ziskanym touto metodou je kromé urceni teplotniho rozlozeni akre¢niho
disku také velikost akre¢niho procesu, ktera je piiblizné rovna M = 1-10"3Myyr—*
(Linnel a kol. 2008), ale tato hodnota se méni vzhledem k aktivité dvojhvézdy.

3.4 Priléhajici mezihvézdné okoli

K vyctu zdroji zateni je potieba zahrnout i okoli priléhajici k obéma hvézdam,
ackoliv o ném neni jesté znamo pfilis informaci. Ze spektroskopickych analyz v ul-
trafialovém oboru bylo zjisténo, ze v ¢arach CIV a Hell se promita emise zptisobend
existenci diskového vétru (Baptista a kol. 1995; Knigge, Drew 1997a; Knigge a kol.
1997b). Prostorové rozdéleni intenzity téchto car ukazuje, Ze centrum akre¢niho
disku vykazuje absorpci, kterd se méni v emisi pro vzdalenéjsi oblasti disku. Ob-
dobné chovani spektralnich ¢ar popsal Rutten a kol. (1993, 1994) pro Balmerovou
sérii vodiku. Za vznik vétru je pravdépodobné zodpovédna chromosféra akrec¢niho
disku. UV spektrum z dalekohledu IUE ukazuje P Cyg profil, coz odpovida promit-
nuti spektra vétru do spektra hvézdy. Tento profil se vyskytuje ve fazi 0,65, z ¢ehoz
1ze ur¢it odnos latky vétrem pres L3 bod (Holm, Panek a Schiffer 1982).
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Obr. 6: Prispévky jednotlivych zdroji zafeni do celkové svételné kiivky udanych v rela-
tivnich tocich (vlevo). Vysledné svételna kiivka a jeji model (vpravo). Pro tento rozklad
svételné kiivky byl pouzit program popsany v casti 7.2.3. Tato svételna kiivka byla napo-
zorovana 7./8.4.2009 ve filtru V.
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4 Hlavni charakteristiky svételné krivky

Svételna kiivka objektu UX UMa vznika se¢tenim vsech dil¢ich efektt (viz obr. 6),
které v této soustavé probihaji. Ve fotometrii jsou nejzretelnéjsimi efekty zakryty.
déarni slozka zakryva primarni téleso. Nejedna se zde jen o zakryt bilého trpaslika,
primarni minimum nastava hlavné v dasledku zakrytu hlavniho zdroje zareni v sou-
staveé, kterym je akrecni disk a to diky jeho vysoké teploté a velkym rozmértim. Navic
se zde vyskytuje i horka skvrna, pfipadné horky proud latky, které zptisobuji cha-
rakteristické utvary ve svételné kiivce (humpy). K zakrytu ¢erveného trpaslika napt.
bilym trpaslikem ¢ akre¢nim diskem (sekundarni minimum) uré¢ité také dochazi, ale
v optické svételné kiivce se projevi minimalné a tak nelze odlisit od ostatnich zmén
ve svételné kiivce. Déle jsou pozorovatelné rychlé zmény jasnosti nazvané flickering.

4.1 Primarni minimum a hump

K hlavnimu nebo-li primarnimu minimu obecné dochézi, pokud je jasné€jsi slozka
(priméarni) zakryvanad tmavsi (sekundarni) slozkou. Cely pritbéh zmény jasnosti je
symetricky vici stfedu minima jasnosti a ve svételné kiivce se jednad o dominantni
utvar.

V soustavé UX UMa byly primérni zdkryty objeveny Beljawskym (1933).
Primérni slozkou je velice horky a jasny bily trpaslik s malymi rozméry, jeho
zakryt sekundarni slozkou — cervenym trpaslikem — by znamenal velice rychly
pokles a vzestup jasnosti a delsi obdobi v minimu jasnosti s konstantni hodnotou
mezitim. AvSak komplikaci je akrecni disk, ktery se zde zapojuje svym zafenim
a ktery svou rozlohou mnohonasobné prekonava bilého trpaslika. Navic je trpaslik
pravdépodobné 1plné nebo z velké casti skryt v disku. Primarni minimum je
tedy ve svételné kiivce zpusobeno zakrytem akrec¢niho disku a zvlasté pak jeho
nejteplejsi centralni oblasti obklopujici bilého trpaslika. V pracich Kjurkchievy a
kol. (2006) a Khruziny a kol. (2007) a jejich modelech je ukézano, Ze i bily trpaslik
mtize prispivat znatelné do svételné krivky.

Akre¢ni disk je velice slozity utvar, ktery ma na svém povrchu rizné nehomo-
genity a pak i ptispévek od néj je neskutecné slozity. Prvotni pfedstava, ze disk je
homogenni kruhovy plochy ttvar o tloustce d, ndAm muze poskytnout jednoduchou
predstavu o rozlozeni latky a zarivosti v soustavé a tudiz lze provadét i zakladni
fitovani svételnych kiivek. Na okraji disku se patrné nachazi horka skvrna, ktera je
dotovéna energii z latky ptitékajici od ¢erveného trpaslika. Jeji poloha (~ 30° nebo
~ 330°) a velkd jasnost dané vysokou teplotou této oblasti zpiisobuje pfi zakryvani
¢ervenym trpaslikem pozorované deformace ve svételné kiivce nazvané humpy
(neboli "hrboly”). AvSak tyto deformace nejsou vzdy pozorované, pravdépodobné
to zpiisobuje pokles jasnosti skvrny vznikly mensim prenosem latky. Tvar a hlavné
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umisténi humpt ve svételné kiivce je ovlivnéno jeji polohou na povrchu disku. Jeji
jasnost je dana mnozstvim proudici latky ze sekundarni slozky. Samotny proud
latky muze také zpusobovat deformace ve svételnych kiivkach (Kjurkchieva a kol.
2006, Khruzina a kol. 2007).

Dlouhodobé fotometrické sledovani primarniho minima ukazuje znatelné zmény,
které odpovidaji fazeni tohoto objektu do kataklyzmickych proménnych. Na druhou
stranu je amplituda zmén oproti dalsim objektim této skupiny minimalni, coz
je v dobrém souladu se zarazenim tohoto objektu do novam-podobnym proménnym.

Charakteristikou primarniho minima a humpu se dukladné zabyval Smak
(1994a, 1994b, 1994c). Rozdélil svételné kiivky tohoto objektu z ¢lankt Krzemin-
skiho a Walkera (1963); Johnsona, Perkinse a Hiltnera (1954) na dvé skupiny:

1) standardni svételné kiivky — ty jevi dobfe definovany hump v intervalu fazi
¢p=-0,4a¢p=0,1

2) pekulidrni svételné kiivky — ty jevi bud slabé definovany hump nebo dokonce
depresi jasnosti ve fazi kde se obvykle hump vyskytuje.

Tyto vysledky potvrzuji i novéjsi publikace napf. Dmitrienka (1994), Kjurkchievy
a kol. (2006).

4.2 Oblast mimo primarni minimum

Ve svételné kiivce objektu UX UMa je zcela dominanti primarni minimum. Krom
néj jsou zde dilezité i dalsi deformace svételné kiivky. Rozdélil jsem je na tii ¢asti,
na sekundarni minimum, flickering a ostatni nehomogenity svételnych kfivek.

4.2.1 Sekundarni minimum

U sekundarniho minima dvojhvézd se uplatnuje totozny princip jako u minima
hlavniho, avSak v tomto piipadé je zakryvana sekundéarni slozka télesem primarnim.
Na viditelnost sekundédrniho minima ma velky vliv pomér jasnosti sekundarni
slozky ku jasnosti primarni, protoze pokud je sekundéarni slozka mnohem slabsi nez
primarni, pak je toto minimum nepozorovatelné. Dalsim parametrem, ktery ma
stejny dtsledek na sekundarni minimum, je velikost zakryvané plochy primarnim
télesem. Jinak feceno uplatiiuje se zde vzajemna zavislost hloubky sekundarniho
minima na rozmeérech a tvaru primarniho télesa a thlu sklonu obézné drahy.
Nékteré soustavy maji obé minima prakticky stéjné hluboka, ty fadime do typu
W UMa, castéji jsou sekundarni minima méné hluboké, ty fadime do typu 3 Lyr
¢ typu Algol. Dokonce mize dochazet k tomu, Ze stin Gplné miji sekundarni téleso
nebo parametry soustavy jsou takové, ze zadné sekundarni minimum nenastava.
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Dobrou ukézkou posledniho zminéného piipadu (i kdyZz ne z oblasti dvojhvézd)
je soustava hvézda a exoplaneta, u které pozorujeme prechody exoplanety pred
hvézdym diskem. Ptechod stinu exoplanety po hvézdném povrchu je priméarni
minimum, sekundarni minimum nebo-li zakryt exoplanety hvézdou je naprosto
nepozorovatelné z divodu velkych rozdili jasnosti.

U objektu UX UMa je sekundarni minimum v optickém oboru nerozlisitelné,
protoze sekundarni slozka prispiva méalo k celkovému toku zareni a je zakryvana
pouze z malé ¢asti. O identifikaci sekundarniho minima v infracerveném oboru se
netspésné pokouseli Krzeminski a Walker (1963) , ktefi ocekavali dle parametri
soustavy (Linnel 1950) jeho amplitudu ~ 0,16 mag. Dle fotometrickych modelt
lze ukézat, ze k zadkrytu dochazi, ale jeho nalezeni ve svételné kiivce je nesmirné
zkomplikovano dalsimi deformacemi svételné kiivky.

4.2.2 Flickering

Pro svételné krivky kataklyzmickych hvézd je charakteristicky tzv. flickering, coz
jsou rychlé variace jasnosti v fadu sekund az minut s nizkou amplitudou tisicin
az desetin magnitudy. Poprvé byly objeveny a popsany v soustavé UX UMa
a to diky rychlé fotometrii vykonané Linnellem (1949, 1950) pomoci fotonésobice.
Vypozoroval zménu jasnosti v konstantni fazi (mimo hlavni zdkryt) v casovém
rozmezi od desitek sekund po nékolik minut s amplitudou od 0,01 do 0,1 mag. Tyto
variace byly nasledné zkoumany nap¥. Johnsonem, Perkinsem a Hiltnerem (1954).
Ti objevili zavislost velikosti amplitudy na vlnové délce; meétfeni v ultrafialovém
oboru ukazovalo amplitudy dvojnasobné oproti barvé modré ¢i zluté. Flickering se
dle jejich méreni vyskytuje v intervalu fazi 0,4-0,8.

Walker a Herbig (1954) uvadéji casovy interval od 1-10 minut s amplitudou
0,01-0,18 mag ve filtru U, ve fazi 0,4-0,9. Warner a Nather (1972) se zaméfili
na hledani pravidelnosti téchto variaci a nasli sinusovou zavislost s periodou
~ 29 s a semi-amplitudou 0,002 mag, avsak v nasledujicich meérenich Nather
a Robinson (1974) charakterizovali u flickeringu plynulou zménu periody mezi 30,3
a 28,54 s a fazovy posuv -360° a témto variacim prifadili ptivod v neradialnich
pulzacich s mody [ = 2 a m = =£2 na povrchu primarniho télesa. Tato tzv.
pohybujici se vlna jasnosti (traveling wave) se pfesune podél rovniku za polovinu
pulzacni frekvence. Poznamenavaji také, ze flickering nemusi byt vzdy pozorovany.

Petterson (1980) porovnal flickerig u objektdt UX UMa a DQ Her (Nova
Herculi 1934). U obou jsou tyto rychlé oscilace sinusové a koherentni po mnoho
cyklt. U dvojhvézdy UX UMa je perioda kratsi a proménliva (fadové rozdil sekund
béhem jednotlivych noci), oscilace maji poloviéni semi-amplitudu a nejsou vzdy
pozorovatelné, kdezto u objektu DQ Her je perioda dlouhodobé stejna ~ 71 s,
semi-amplituda je 0,04 mag a oscilace jsou pozorovany vzdy. Dalsim rozdilem
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je fazovy posuv, ktery ma u dvojhvézdy UX UMa opac¢nou hodnotu (-360°) nez
u DQ Her (4+360°). Vysvétleni je v geometrii soustavy. Bily trpaslik je u obou
objektt ukryt v akre¢nim disku. Na svém povrchu ma jasnou emisni skvrnu rychle
se posunujici po povrchu. Tato skvrna je z vétSiny pozorovatelna prostrednictvim
odrazu jejiho zareni na povrchu akrecniho disku, ale i zlomek jejiho zareni lze
pozorovat ptimo (~ 1 %) . Opaény fazovy posuv u UX UMa vysvétluje Patterson
jako odraz na opozitni strané akrec¢niho disku nez je tomu u DQ Her. Jeho
numerické modelovani ukazuje, ze rozdily jsou zpusobeny riznymi inklina¢nimi
uhly, které podle nejlepsich fitovani vychazi pro DQ Her ¢ = 90° a pro UX UMa
¢ = 75° Promény amplitudy a periody sinusovych oscilaci Petterson vysvétluje
vyskytem 2. harmonické frekvence, kterda ma u DQ Her amplitudu jen 4 %
zékladni amplitudy, na rozdil od objektu UX UMa, kde je amplituda 2. harmo-
nické mezi 25 % az 50 % zékladni amplitudy a tato hodnota se béhem zatméni méni.

V praci Schlegela, Honeycutta a Kaitchucka (1983) je uvedena jako zdroj
flickeringu horka skvrna. Baptista a kol. publikuji o flickeringu ve spektrech v UV
oboru z ptistroje PRISM na teleskopu HST, Ze mad mnohem vétsi amplitudu nez
v optickém oboru (Baptista a kol. 1994, 1995), avSak nelze najit periodu téchto
oscilaci. Obnoveni periody oscilaci je uvedeno v praci Kniggeho a kol. (1998), na za-
kladé pozorovani pomoci piistroje FOS na HST. Flickering ukazuje stejné znaky
(koherentnost, P ~ 29 s, fazovy posuv -360°), navic byla zjisténa zména barev. Pfed
a po zakrytu jsou spektra oscilaci velmi modré na rozdil od nacervenalych oscilaci
v pribéhu zakrytu. Fitovanim spekter modelem absolutné cerného télesa pro faze
mimo zakryt dostali nekone¢nou teplotu. Pro fit ze spekter v pribéhu zikrytu
lezi teplota v rozmezi 20000 K < 30000 K. Predpokladaji dvouslozkovy model.
U obou slozek smétuje sveétlo z kompaktniho zdroje pobliz centra disku, pficemz
svétlo je pak pretvofeno v atmosféie na pozorované oscilace. To by odpovidalo
magneticky kontrolované akreci na diferencialné rotujici povrchové vrstvé bilého
trpaslika Warner (1995).

Bruch (2000) se zabyval lokalizaci flickeringu u 4 zékrytovych kataklyzmic-
kych hvézd. Urcil zdroj flickeringu ve dvou mistech — vnitini okraj akrec¢niho
disku spolu s povrchem bilého trpaslika a misto dopadu proudu latky ze sekun-
darni slozky na akrec¢ni disk. Z napozorovanych dat vytvarel rozptylové krivky
(scatter curves), k jejich méfeni pouzil dvé odlisné metody (ensemble a single
method). Existenci téchto oscilaci pfifazuje variabilité akreéniho procesu, at uz
v prenosu ze sekundarni slozky na povrch disku ¢i z disku na povrch bilého trpaslika.

4.2.3 Ostatni nehomogenity svételné kfivky

Pokud bychom vzali svételnou kiivku pfes celou jeji fazi a odecetli bychom od ni
vliv primarniho zakrytu spolu s humpy, sekundarni zakryt i flickering, vysledkem
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by nebyla kifivka s konstantni jasnosti, jak bychom ocekavali, ale byly by zde
nepravidelné odchylky, zcela redlné a nezptisobené nepfesnosti pozorovani. Navic
by v kazdém nasledujicim cyklu byly pravdépodobné zménény. Toto chovani
nemuze byt vysvétleno zakrytem néjakého zdroje sekundarni slozkou, jeji stin miri
pravdépodobné do prazdné oblasti. Zmény jasnosti budou tzce spojeny s akre¢nim
diskem.

Doposud byl bran akrec¢ni disk jako homogenni téleso. AvSak z pozorovani bylo
ukazano, ze akre¢ni disk je nehomogenni (Dmitrienko 1994). Vysvétleni téchto ne-
pravidelnosti miize spocivat v existenci spiralnich struktur. Ty zptisobi nejen neho-
mogenni rozlozeni teploty v disku spojené s rozdilnym tokem zateni od rtiznych casti
disku, ale i diky jejich vyvysSenosti nad okolni povrch zptisobuji zakryty teplejsich
oblasti disku ¢i bilého trpaslika (v ¢asti 5.1.4).
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5 Modelovani tésnych dvojhvézd

Tato kapitola je vénovana principtiim tvorby modeld tésnych dvojhvézd. Nejdiive
budou uvedeny metody pouzitelné na studium fotometrickych a spektroskopickych
svételnych kiivek a dale uvedu zaklady numerické simulace.

5.1 Tvorba modeli z fotometrickych pozorovani

Existuje fada programi fesicich svételné kiivky dvojhvézd PHOEBE ([e3]), NIGHT-
FALL (Wichmann [el]), BINSYN (Linnel 1996), FOTEL (Hadrava [e2]) a dalsi,
ale z téchto programi nelze ziskat vlastnosti dvojhvézd, ve kterych je zapocten
akre¢ni disk. Timto se zabyva program od Djuraseviée (1991, 1992), ktery zapo-
¢itavad do modelu navic horkou skvrnu na okraji disku. V této ¢asti uvedu hlavni
zasady tvorby tohoto modelu s akreénim diskem.

5.1.1 Model tésné dvojhvézdy

Tésné dvojhvézdy maji tvar silné ovlivnén Rocheovymi laloky. Proto je potfeba
fesit rovnice rozlozeni potencidlu v soustavé. Na obr. 2 jsou zobrazeny velikosti Ro-
cheovych lalokl pro rizné poméry hmotnosti obou hvézd (pro rtzné ¢). Dilezité
jsou hodnoty vzdalenosti mezi primarni a sekundarni slozkou a vzdalenost bodu L1
od jedné z hvézd. Samotné hvézdy dle Djuraseviée (1992) je vyhodné udavat ve sfé-
rickych souradnicich diky rota¢ni symetrii, vyuzijeme tedy transformace kartézskych
soutadnic do sférickych

r1COS1),
= rysinncosp,

z = rysingsing. (10)

Z rovnice (2) upravené pro sférické souradnice ur¢ime hodnotu kritického potencialu
wrrit & z toho pak tvar obou slozek. V ivahu se bere vyplnénost Rocheovych lalokt
obémi slozkami S7, S5

Sl :Rl/Rkb (11)

Sz = RQ/RkQ, (12)

kde R; a R, jsou polomeéry obou hvézd a Ry a Rio jsou poloméry dané kritickym
potencidlem. Pro sekundéarni slozku, u které se predpokldda pretok na primérni
hvézdu, je ocekavano tplné zaplnéni laloku.

Déle je potreba si zavést prostorovy element hvézdy. Dle Wilsona a Devin-
neyho (1971) bude rozdélen povrch obou slozek ve sférickych soufadnicich na velké
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mnozstvi elementarnich povrchti (bunék) — zde je uvedena rovnice odpovidajici prvni

slozce ) .
Ri(n, ¢) sinndndg
cose ’

S\ (Ry,n, ¢) = (13)

Vystupni tok zareni z jedné prostorové bunky se uréi na zakladé predpokladu,
ze hvézda ma efektivni teplotu po celém povrchu stejnou a zafi jako absolutné ¢erné
téleso. Vyzarena energie je dana Planckovym zadkonem vyzarovani absolutné ¢erného
télesa

2hc? 1

B\T) =
(A T) A5 exp(he/AkT) — 17

(14)

kde h je Planckova konstanta, ¢ je rychlost svétla ve vakuu a k je Boltzmanova
konstanta. Lepsi aproximace skute¢nych dvojhvézd se ziska zavedenim nehomogenni
teploty na povrchu, kde vzajemné privracené strany jsou teplejsi nez odvracené
diky vzajemnému ozafeni. Pti aplikacich téchto modelt na realnd fotometrickéa
data je potfeba zahrnout také propustnost fotometrického filtru (pfipadné G¢innost
detektoru). Zavede se efektivni vinova délka A.;s(1'), ktera je ovlivnéna parametrem
©(\), neboli propustnosti filtru v zavislosti na vlnové délce zafeni. Pti fotometrii
jsou nejcastéji pouzivané filtry UBV (Johnson a Morgan 1953) respektive BVRI
Dalsim efektem, ktery se miize do modelu zapocitat, je vliv okrajového ztemnéni.

Dilezitou c¢asti programu je feseni zakrytt obou slozek pii vzajemném obéhu,
pii kterém je nutné znat geometrii soustavy. Je potifeba mit predstavu o sklonu
dréhy (u zékrytovych dvojhvézd je inklina¢ni thel velmi blizky 90°). Poté je
potieba sledovat hvézdy béhem jejich obéhu a zohlednit, kdy je ktera ¢ast povrchu
pozorovatelna a kdy je skryta za druhou slozkou.

5.1.2 Model s akreénim diskem a s horkou skvrnou

U tésnych dvojhveézd, kde dochazi k pfenosu latky ze sekundéarni slozky, se tvofi
plochy akrecéni disk (vyjma bilych trpasliki ¢i neutronovych hvézd se silnym mag-
netickym polem, u kterych se akre¢ni disky netvori). Ten je zpravidla velmi silnym
zdrojem zafeni a tudiz je jeho existenci nutno do modelu zapocitat. Za predpokladu
opticky tlustého disku, 1ze zvolit disk jako tenky valec, ktery ma polomér mensi nez
je Rocheiiv lalok priméarni slozky. Presnéjsi modely pocitaji s eliptickym akre¢nim
diskem (Khruzina 2000). Poté se postupuje obdobné jak v pfipadé modelu hvézdy.
Jeho povrch se rozdéli na malé plosky s urc¢enou normalou. Ze sklonu normaély
a sméru pozorovatele se urc¢i ucinna ploska, které se pak priradi teplota a z ¢ehoz se
spocita hustota toku zafeni. Tepelné homogenni disk je nejjednodussi aproximaci,
ale pro presnéjsi model je 1épsi zapocitat distribuéni funkei teploty danou rovnici (8).
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Pii pfenosu latky se proud materidlu nejdiive stfetava s akreénim diskem.
Pfi vzajemné srazce obou materialti zptisobi tlakova vlna (Shock wave) mohutny
lokalni nartst teploty. Toto misto je oznacovano jako horké skvrna (Hot Spot) nebo
nékdy jasnad skvrna (Bright Spot). Ve svételné kiivce se ptitomnost horké skvrny
projevi jako velka deformace symetrického pribéhu jasnosti, ktera se oznacuje slo-
vem hump. V programu se horka skvrna umisti na okraj disku, pricemz je potieba
nékolika parametri, kterymi jsou jeji teplota, poloha a rozmér. Pak lze relativné
velice pfesné vypocitat tvary svételnych kiivek.

z
2
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Obr. 7: Model s akreénim diskem (Djurasevi¢ 1992).

Timto modelem se prvni zabyval Gorbatskii (1967), o néco pozdéji Smak (1970),
ktery tento model dokonce aplikuje na objekt UX UMa (Smak 1994b). Dulezité
jsou v tomto ohledu prace Djurasevice (1991, 1992), ktery pomoci inverzni metody
a nelinearni metody nejmensich ¢tverci fituje svételné kiivky tésnych dvojhvézd
s akrecnim diskem a horkou skvrnou na jeho povrchu. Tento model v posledni dobé
ztraci své priznivce, protoze nedokaze vysvétlit mensi vychylky ve svételnych kiiv-
kach a pozornost se tak presouva na dokonalejsi modely.

5.1.3 Model s horkou linii

Dle numerickych simulaci se predpoklada, ze proud latky odtékajici ze sekundéarni
slozky se nezahfiva jen v misté dopadu do akre¢niho disku (horké skvrna), ale horka
oblast kopiruje proud po urcité délce. Tento efekt se da popsat modelem s horkou
linif (Hot line) (Khruzina 2001). Zde Khruzina popsala tvar horké linie jako elipsoid
(viz obr. 8), s poloosami a,b,c ktery ma stfed O umistény v roviné disku. Pak
jeden z vrcholl elipsoidu smérfuje k bodu L1. Tento utvar nazvala stopkou ¢i trnem
(v angli¢tiné Spindle).
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Je zde tada volnych parametri, které je potieba spravné zvolit. Kromeé
rozméri a,b,c je zde déle zapotiebi urc¢it polohu linie, jeji sklon a také teplotni
rozlozeni. Vsechny tyto parametry silné ovliviiuji vypoctenou svételnou kiivku.
Khruzina (2001) také bere v uvahu elipticky tvar akre¢niho disku. Dtkladny roz-
bor vlivu eliptického tvaru akreéniho disku na svételnou kiivku viz (Khruzina 2000).

5.1.4 Model se spiralnimi rameny

U fady hveézd model akre¢niho disku s horkou skvrnou na jeho okraji dokaze
vysvétlit pouze zadkladni tvar svételné kiivky v okoli minima. Se zapoc¢tenim horké
linie se jiz svételna kiivka velice blizi realité, avSak nefesi kratsi casové zmény, které
v dané soustavé nastavaji ve svételné ktivce v intervalu fazi s ”konstantni jasnosti”.
Znatelné zlepSeni poskytuje model se spirdlnimi rameny (Spiral arms) od Khruziny
a kol. (2005).

V disku je ocekavana existence jednoho nebo dvou spiralnich ramen, ktera se
lisi od povrchu disku nejen odlisnou teplotou, ale i vyvysenim nad diskem. V praci
Khruziny (2005) se udavaji rozméry a umisténi spirdlnich ramen témito vztahy

Z =z(z,y) - h, (15)

§
VIo/Ra(w) — exp(n(v — 6 — B))]2 + &2

h= (16)

Pro grafickou pfedstavu jsou spirdlni ramena zobrazena na obr. 8.

V praci Khruziny a kol. (2005) je zvolen pfedpoklad nehomogenniho rozlozeni
teploty daného spiralnimi rameny. Oblast za rameny je teplejsi diky vétsi hustoté
materidlu. Existence spirdlnich ramen je predpoklddana numerickymi simulacemi

napiiklad Bisikala a kol. (1998, 2006); Makity, Miyawaki a Matsudy (2000)

a Kuznetsova a kol. (2001). Vice je tomu vénovana ¢ast (5.3).

Pro fotometrické modely je dulezité vyvysSeni ramen nad okolni povrch disku,
kterym jsou zplisobeny zakryty teplejsich oblasti disku a také i bilého trpaslika. Po-
moci takového modelu jsou jiz svételné kiivky velice podobné tém napozorovanym.
Nevyhodou pfi samotném modelovani je vétsi pocet volnych parametri, proto je
potieba zjistit vysku ramen, sklon pripadné tvar spiralnich ramen a teplotu disku
zpusobenou pritomnosti spiralnich struktur.

5.2 Metoda mapovani zakrytu

Metoda mapovéni zakrytu (anglicky eclipse mapping method), je metoda umoziu-
jici uréit rozloZeni jasnosti v okoli primarni hvézdy (bilého trpaslika, neutronové
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Obr. 8: Model s akreénim diskem a horkou linkou z prace Khruziny (2001) (vpravo),
model s akreénim diskem a horkou linkou, obsahujici navic uvniti disku 2 spiralni ramena
(Khruzina 2005) (vlevo).

hvézdy) a jeho akre¢niho disku ze svételné kiivky. Tuto metodu jako prvni disledné
rozebral Horne (1985), ackoliv dtlezité zéklady byly poloZeny jiz mnohem dfive.

Tvorba dvojrozmérnych map jasnosti povrchu z jednorozmérné svételné kiivky
je slozity problém. Pro jeho feSeni je nutno vzit v ivahu fadu predpokladi. Je
potieba znat parametry soustavy jako pomér hmotnosti, obéznou dobu, inklinac¢ni
uhel. U tésnych dvojhvézd s akreénim diskem je zvolena sekundéarni slozka vy-
pliujici svij Rochetiv lalok, diky cemuz pak zname jeji tvar i rozméry. Dale je
predpokladano, ze béhem zakrytu akrec¢niho disku a primarniho télesa nedochazi
k zadnym dal$im svételnym zménam, a ze akrec¢ni disk je opticky tlusty.

Pti tvorbé map se vychéazi z geometrie zakrytu. Nejdiive se zobrazi Rochetiv
lalok primarniho télesa, ve kterém se nachézi i akreéni disk. Stin, ktery je vytvoren
sekundarni slozkou se postupné béhem zakrytu posouvd po povrchu Rocheovy
oblasti. Diky tomu lze tuto oblast rozdélit na c¢ast zakryvanou a na c¢ast, kde
se stin vibec nedostane (obr. 9). Pfi konstrukci map se zanedbévaji vertikalni
nehomogenity, o kterych nelze ziskat zZadnou informaci ze svételné kiivky. Navic
jsou kladeny vysoké naroky na presnost méteni.

Samotna rekonstrukce obrazu je feSena metodou maxima entropie (MEM),
kterd se Casto v astronomii pouzivd pravé na ruzné rekonstrukce obrazi af uz
pri tvorbé radiovych, gamma ¢i rentgenovych obrazti. Obecny algoritmus pro feSeni
ruznych rekonstrukei obrazu je popsan napiiklad v praci Skillinga a Bryana (1984).
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Obr. 9: Rozdéleni akre¢niho disku podle posunu stinu ze sekundarni slozky (Horne 1985).

Casto pouzivany program pro feseni maximalizace entropie je MEMSYS od Gulla
a Skillinga (1984) a jeho vyssi verze napi MEMSYS 3 (Gull a Skilling 1989).

U objektu UX UMa bylo jiz nékolikrat pouzita metoda mapovéani zakrytu (Rut-
ten, Paradijs a Tinbergen 1992; Baptista a kol. 1995 1998; Linnel a kol. 2008). Po-
uzitim této metody lze zjistit distribu¢ni funkce teploty v akreénim disku a s nim
souvisejici prenos hmoty ze sekundarni slozky a také polohu horké skvrny. Rut-
ten, Paradijs a Tinbergen (1992) uvadi polohu skvrny 35 + 10° (pfiblizné stejnou
polohu horké skvrny uréili i u dalsich novam podobnym objektt). Teplotni profil
dobie odpovida zédkonu pro stalou akreci T oc R™%/%, z ¢ehoz vychézeli pii fito-
véni pfenosu hmoty a ziskali hodnotu M + 8- 10~?Myyr—!. Podobné hodnoty uréili
i Baptista a kol. (1995) je to M = 10~890-2M_yr—!, pozdéji Baptista a kol. (1998)
uvadéji dokonce zménu v akreci béhem 4 mésicti (srpen-listopad 1994) z hodnoty
M = 10"83£01M_yr~! na hodnotu M = 10~8#0IM yr~!. Préace z posledni doby
od Puebla, Diaze a Hubeneho (2007) uvadi hodnotu M = 1,7-10"3Mgyyr " a Linnel
a kol. (2008) M = 1-10"8Mgyyr'. AvSak viechny tyto hodnoty jsou silné zavislé
na predpokladané vzdalenosti soustavy.
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Obr. 10: Mapa akrec¢niho disku vytvorena ze zmén jasnosti ze spektra porizeného daleko-
hledem HST (Baptista a kol. 1998)
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5.3 Numerické modely rozlozeni hmoty v akreénim disku

V této casti se jen velmi struéné zminim o numerickych modelech rozlozeni hmoty
v akrec¢nich discich tésnych dvojhvézd. Akrec¢ni disk je silné nehomogenni tutvar,
ktery se navic neustale vyviji a pretvaii a to nejen diky pritoku dalsi latky,
ale i vlivem slapového pusobeni sekundarni slozky. Proto je jeho charakteristika
velice slozita. Jednou z moznosti jak se o ném co nejvice dozvédéet je vytvaret jeho
numerické modely simulujici dynamicky vyvoj akre¢niho disku.

Modely akrec¢nich diskti lze pocitat jako dynamické chovani N-téles a Tesit
tak Newtonovy pohybové rovnice. Newtonovy rovnice lze analyticky tesit pouze
pro pripad dvou téles a dale pro pripad tii téles avsak jen pfi urcitych omezenych
podminkach. Pro vice téles se jiz musi pouzit numerické metody, které umoznuji
fesit integraly a derivace, avSsak pouze priblizné. Nejjednodussi z nich je Eulerova

vvvvvv

metody, metoda prediktor a korektor atd.

Déle je potfeba zahrnout v modelech i vlastnosti disku, jednou z nich je napii-
klad viskozita (ta je divodem pro sestup ¢astic k centralnimu télesu). Disky velice
dobfe odpovidaji tekutindm a pak tvorba dynamickych modelt spoc¢iva v feseni hyd-
rodynamickych rovnic (nize uvedené rovnice jsou z prace Verbunta (1982)). Prvni
z nich je rovnice kontinuity odpovidajici zdkonu zachovani hmotnosti

do
— + V- (ov) =0. 17
L9 (o) a17)
Zde vystupuje v jako rychlost proudéni a g je hustota kapaliny. Dalsi rovnice popisuje
zékon zachovani hybnosti tekutiny (Navier-Stokesova rovnice)

9,
Q{(;;—F(U'V)'U}:—qu)—Vp—vt, (18)

kde p je celkovy tlak tekutiny, ® je gravitacni potencial a t je tenzor tlaku viskézni
kapaliny. Posledni dtlezitou rovnici je zdkon zachovani energie

Oe
Q{at+(v-V)-€}:—pV-v—(t-V)-v—V-q, (19)
kde ¢ je celkova ztrata energie, zahrnujici v sobé ztraty zarenim i vedenim.

Pti zohlednéni dalSich aspektii danych napfiklad samotnou charakterizaci
viskozity, zareni, opacity disku, velikosti akrece, magnetického pole a podobné, 1ze
pak Tesit tyto vyse zminéné rovnice a ziskat model akre¢niho disku. Z takovychto
modelil pak dostaneme informaci o rozlozeni hustoty materialu a distribuci rychlosti.
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Obr. 11: RozloZeni hustoty latky v akrecnim disku ziskané numerickym 3D-simulovanim
(Makita, Miyawaki a Matsuda 2000). Bily ¢tverecek uprostfed znac¢i polohu centralniho
objektu. Dobie Ize vidét nejen proud pritékajici latky ale i spirdlni strukturu uvnitt disku.

Diky témto 3D-simulacim se podarilo ukazat, Ze proud latky prenasejici material
ze sekundarni slozky tvoii s akrecnim diskem jedno téleso. Jejich interakce nezalezi
na teploté plynu vnéjsich oblasti disku (Bisikalo a kol. 1997a). Vyznamné jsou také
prace zabyvajici se formovanim spiralnich struktur v akre¢nich discich. Prvni prace
na toto téma od Bisikala a kol. (1998) a Makity, Miyawaki a Matsudy (2000) ukazuj,
ze spiraly v discich jsou hustotni viny. Oblasti za tlakovymi spiralnimi vlnami maji
vyssi teplotou nez mé akreéni disk (Kuznetsov a kol. 2001). Prostorova charakteris-
tika téchto spiralnich utvari byla rozebrana Bisikalem (2006), ten odvodil, Ze plyn
vnéjsich oblasti disku dostava vertikalni slozku zrychleni prostfednictvim interakce
proudu s halem disku.
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6 Porizeni svételnych kfivek a jejich analyza

Z literatury ale i z namérenych fotometrickych dat lze vidét, ze objekt UX UMa
neni obycejna dvojhvézda typu Algol (zmény jasnosti se neprojevuji jen jako dobie
definované zakryty), ale projevuji se zde ruzné deformace svételné kiivky. V této
kapitole budu popisovat postup ziskani namétenych dat a charakterizaci svételnych
ktivek z rliznych noci. V posledni ¢asti jsem se zaméril na dosud nevysvétlené zmény
periody této soustavy.

6.1 Ziskavani a zpracovani fotometrickych dat

Hvézdy déli od pozorovatele velkd vzdalenost, proto nejsou pozorovatelné okem
ani dalekohledem jako kotoucky ale jen jako body!. Ty jsou pak rozmazany vlivem
vinéni atmosféry, nedokonalosti pouzité optiky (nepfesnost v zaostieni, difrakce
na vstupni pupile, koma atd.), snimaci techniky a v neposledni fadé i pfesnosti
montaze a jejiho navadéni za pozorovanou hvézdou.

Dilezitou informaci o hvézdé je jeji zarivy vykon L, neboli mnozstvi energie,
kterou hvézda vyzaii za ¢asovou jednotku do prostoru (napf. Mikuldsek 2005)

L = 4o R°T*. (20)

Zde je 0 = 5,67 - 107® Wm2K~* Stefan-Boltzmanova konstanta, R polomér
hvézdy a T je teplota jejiho povrchu. Hvézdnym standardem je zafivy vykon Slunce
1 Lo = 3,846 - 10*¢ W. Velikost zafivého vykonu hvézd vSak neumime zjistit piimo,
ale umime uréit hustotu zafivého toku F (neboli bolometrickou jasnost), coz je
mnozstvi zafeni, které projde za jednotku casu jednotkou plochy. Pak zarivy vykon
lze snadno vypocitat pii znalosti vzdalenosti hvézdy r

L = 4nr*F. (21)

V astronomii se také pouziva fyzikalni veli¢ina zvana hvézdna velikost m. Roz-
dil hvézdnych velikosti dvou hvézd je definovin pomoci Pogsonovy rovnice (Po-
gson 1856)
Fy
me —my = —2,5log —. (22)
F
Existuje fada hvézdnych velikosti mezi kterymi je potfeba rozliSovat. Bolometrickou
hvézdnou velikost my,; ziskdme z bolometrické jasnosti, coz je hustota zarivého toku
ze vSech vlnovych délek zareni. Hvézda, ktera ma my,; = 0, ma hustotu zarivého
toku F g = 2,553 - 107*Wm 2. Pokud bereme v tivahu jen urcity interval vinovych
délek, zavadime barevné hvézdné velikosti dané pouzitym fotometrickym filtrem.
Speciadlnim pripadem je vizualni hvézdna velikost m,, kterda priblizné odpovida
tomu, jak je hvézda jasnd pfi pohledu okem. Matematicky je vizualni velikost

Lexistuji vyjimky — Slunce a nékteii hvézdni obfi v nejvétsich teleskopech
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popsdna pomoci referenéni jasnosti jo = 3,2 - 107°Wm™2. Posledni zde zminénou
velikosti je absolutni hvézdna velikost M,. Ta je rovna hvézdné velikosti, kterou by
méla hvézda pozorovana z urcité vzdalenosti » = 1pc.

Ve fotometrii proménnych hvézd jsou dilezité detektory. Ty umoznuji zachytit
zafeni a nasledné analyzovat jak velké mnozstvi zafeni dopadlo a jakou mélo energii.
V praxi se setkdme s né€kolika typy detektorti, které jsou zde vypsany a doplnény
o kratky komentar:

Lidské oko — jednéa se o nejsnadnéji dostupny detektor, jeho funkénost je zaloZena
na urcovani pomeéru intenzit od dvou objektii a to v logaritmické skale. Bohuzel
se zapojuji i subjektivni vjemy a vlivy okolniho prostiedi (popsdno detailnéji
napf. v praci Zejdy a kol. (1994)) a pfesné urovani jasnosti hvézd timto zpu-
sobem je komplikované a nevede vzdy k presnym vysledktiim. O pouzitelnosti
vizualnich dat vice uvadi napt. Sobotka (2000). Obrovskou vyhodou oka jako
detektoru je jeho dlouhodobé pouziti v astronomii a tak o nékterych pro-
ménnych objektech mame informace o zménach jejich jasnosti po nékolik staleti.

Fotograficka deska, fotograficky film — pres sto let pouzivany detektor v ast-
ronomii, v soucasnosti je vystiidan dokonalejsimi fotoelektrickymi detektory.
Po dopadu toku energie na tento detektor se excituji atomy citlivych zrnek
fotografické emulze, které se diky tomu zbarvi. Dopad proudu fotont z hvézdy
vytvori na detektoru obarveny kotoucek, u kterého se pii delsi expozici zvétsuje
polomeér. Mérenim polomeérii kotouckti na detektoru se dé ziskat idaj o jasnosti
dané hvézdy. Zavislost mnozstvi dopadnutého zareni na priméru exponovaného
kotoucku bohuzel neni zcela linearni, ale popisuje se tzv. graduacni ktivkou.
Pfi nizkém toku fotonii se zrnko emluze nemusi viibec obarvit (podexpozice),
naopak pri vétsim mnozstvi zafeni dochéazi k pfeexponovani.

Fotonasobi¢ — tento detektor se fadi do fotoelektrickych detektori. Je zaloZen
na fotoelektrickém jevu, ktery byl vysvétlen Einsteinem (1905). Foton s energii
E neboli kvantum elektromagnetického zareni dopadne na material, ve kterém
se cast této energie vyuzije k uvolnéni elektronu z atomu. Tuto energii
nazyvane vystupni prace. Zbytek energie se navic spotiebuje na kinetickou
energii elektronu. Ve fotonasobici je svétlo soustfedéno na katodu, ze které
se uvolnéné elektrony pfesunou na soustavu dynod. Tento energiovy signal
je zde zesilen v podobé proudu sekundéarnich elektront vyrazenych z dynod,
které jsou urychlovany vysokym napétim v nasobici. Fotonasobice jsou citlivé
hlavné v modré oblasti spektra a umoznuji zachytit velice malé a kratké zmény
intenzit osvétleni.

CCD kamera — dalsi fotoelektricky detektor, v posledni dobé je nejrozsitenéjsim
detektorem. Obsahuje v sobé CCD ¢ip (Charge Coupled Device) neboli zafizeni
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se sprazenymi naboji, ktery je velice pouzivanou elektronickou soucastkou.
Uplatriuje se ve scannerech, kamerach, fotoaparatech, rtznych -c¢teckach
c¢arovych koédu a ve védeckych CCD kamerach. Je to nejcastéji kremikova
obdélnikova desticka, ktera obsahuje velké mnozstvi elementarnich polovodi-
c¢ovych detektorti. Ty jsou schopné zachytit prostfednictvim fotoelektrického
jevu dopadajici svétlo a zménit ho v uvolnény naboj. Ten se poté pomoci
elektrod vycte a z informace o velikosti uvolnéného naboje z jednotlivych
bunék se prostiednictvim AD (analog-digital) pfevodniku a podcitace sestavi
obraz. Rozdil oproti fotonésobi¢i je ve vytvareni dvourozmérnjch snimki
oblohy, na kterych lze zachytit mnoho hvézd. Tyto snimky je mozné uchovévat
a kdykoliv znova analyzovat. Dalsim rozdilem je vysoka citlivost CCD kamer
v ¢ervené oblasti spektra a mala citlivost v oblastech s kratsi vinovou délkou.

V ramci této prace jsem pracoval jen s CCD kamerou a proto se o ni
zminim ponékud vice. CCD kamera umoznuje vytvaret snimky hvézdného pole
s vybranymi objekty a ukladat je do pocitace, kde se provadi samotna analyza
obrazu. Pro opravy nedostatki pozorovaci soustavy (CCD kamery a dalekohledu)
se pouzivaji nasledujici tii korekéni snimky:

Dark frame neboli temny snimek slouzi k redukci tepelného Sumu. Dark frame by
se mél porizovat pii stejné teploté kamery a se stejnou expozi¢ni dobou jako
mé samotny védecky snimek, ale pfi uzaviené zavérce (prikryté kamefe), aby
na ¢ip nedopadalo zadné rusivé zareni. Ze statistickych zakonitosti vyplyva, ze
pro lepsi vlastnosti temného snimku je 1épe poridit vice téchto snimki a pak
je zprimérovat, neboli vytvorit Master dark.

Bias nékdy téz offset slouzi ke korekei tzv. vyéitaciho sumu. Cip a okolni elektro-
nika se totiz mnohem vice zahtivaji, pii vycitani samotného snimku. Bias je
tedy obdobou temného snimku, ale je porizen za co nejkratsi cas, co kamera
umoznuje. Opét je vhodné Bias zprimeérovat z nékolika snimku. Neékteré
fotometrické programy maji pouziti Biasu zahrnuto automaticky.

Flat field ¢i svétly snimek slouzi k redukci nehomogenit snimki, které jsou
zpusobené nerovnomérnym osvétlenim c¢ipu napf. vlivem stinii prachovych
zrnek, nebo kvili vitietaci (nehomogenni osvétleni plochy dané objektivem ¢i
celou optickou soustavou). Ziskava se krat$imi expozicemi homogenni ozarené
plochy. Jeden z nejcastéjsich zpisobt tvorby Flat fieldi je snimkovani oblohy
z vecCera nebo z rana, kdy je jesté dostatecné homogenni a zaroven nesviti
hvézdy. Dalsim zptisobem porizeni flat fieldi je sniméani casti osvétlené kopule
hvézdarny, ¢i pouziti pauzovaciho papiru pred objektivem. Je nutné poridit
a nasledné pii zpracovani pouzit pro kazdy filtr jiny flat field.
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Spravné pouziti korekénich snimkt je znazornéno na tomto schématu (Sarou-
nové [ell]) (zde predpokladédme, Ze bias je automaticky korigovan softwarem):

surovy snimek — Dark frame
Flat field — Dark frame pro Flat field’

zpracovany snimek = (23)

Dtlezitym charakterem CCD kamer je jejich linearita. Pii Casové konstantnim
osvétleni CCD ¢ipu, by méla na libovolné zvoleném pixelu linearné rist intenzita
v zavislosti na délce expozice. Pti dostatecné dlouhé expoziéni dobé, kdy uz je
pfeplnén rozsah intenzity na pixelu (typicky hodnota 65 536 ADU- tolik je také
trovni jasu na 16-bitovém snimku) dojde k preteceni signalu do dalsiho pixelu.
Ve snimku se to projevi tvorbou jasnych ¢arek smétfujicich od mista preteceni.
Tento déj odpovidd kameram bez antibloomingu (Non-ABG). Kamery, které maji
antiblooming, obsahuji specidlni elektrodu, kterd pfi vysoké hodnoté intenzity
automaticky odvede elektrony a tim nedojde k pfeteceni do vedlejsich pixeli.
Zaroven tim vsak klesa rozsah, ve kterém je kamera linearni. Dusledkem ztraty
linearity pro vysoké intenzity osvétleni se kamery s antibloomingem nehodi piilis
na fotometrii. Vice dalsich informaci o CCD kamerach a pofizovani a zpracovani
snimkt viz napf. Berry a Burnell (2005).

Ve fotometrii je dilezité pouziti fotometrickych filtri, které umoziiuji srovna-
vat riizna data porizena riiznymi piistroji a také ziskat vice informaci o studovaném
pustnosti. V soucasnosti nejcastéji pouzivané fotometrické filtry jsou oznacovany
jako Sirokopasmovy Johnsontuv systém U BV pouzity a popsany poprvé Johnsonem
a Morganem (1953), ktery byl nésledné doplnén o dalsi filtry smérem do delsich
vlnovych délek (RIJHKLM). Dalsi skupina filtri je oznacena jako Stromgrentv
stfednépasmovy systém ubvy (Stromgren 1966), ktery je diky uzsimu spektralnimu
zabéru jednotlivych filtrti lépe definovan a pfinasi presnéjsi informaci o pozorovanych
objektech.

6.1.1 CCD kamera ATIK 16IC

Tuto c¢ast jsem vénoval kamefe CCD ATIK 16IC, kterd je v soucasnosti jedna
z nejlevnéjsich CCD kamer aplikovatelnych v astronomii. Pofidil jsem si ji za Gic¢elem
amatérského sledovani proménnych hvézd a napozoroval jsem s ni 4 minima objektu
UX UMa, které jsem v této praci pouzil pro okamziky minim. Chtél bych zde zminit
jeji vlastnosti a zamyslet se nad jeji pouzitelnosti v oblasti proménnych hvézd.
Inspiraci k jeji koupi mi byla informace na 40. konferenci o vyzkumu proménnych
hvézd a také na strankidch Sekce pozorovateltt proménnych hvézd [el3], kde je
zminka o jejim pouziti pro napozorovani prechodu exoplanety P. Klimentem.

Jedna se o ¢ernobilou CCD kameru (prodévaji se i barevné verze), kterd v sobé
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bulce 2. Citlivost kamery udava vyrobce v oblasti vinovych délek zhruba mezi 300 nm
az 1000 nm, pri¢emz nejvyssi citlivost je pobliz 500 nm. Napozorované informace
jsou z ¢ipu vycitany pres 16 bitovy AD prevodnik (Analog-Digital), coz znamena,
ze snimek ma 65536 trovni jasu. Samotny ¢ip je termoelektricky chlazen (Peltiertv
¢lanek) a teplotni Sum je timto zmirnén. To je vyhodou oproti podobnym levnym
CCD kameram pf. DSI 1, DSI 2 (fa Meade), G1 (fa Moravské piistroje).

Tab. 2: Souhrn informaci o ¢ernobilé CCD kamefe ATIK 16IC udévanych vyrobcem [el4]

Parametry jejich charakteristika
¢ip SONY ICX424AL
rozliSeni 659x 494 pixelt
rozmér 1 pixelu 7,4x 7,4 ym

AD ptevodnik 16 biti

vycitaci Sum 7 e-

rozsah expozice 1/1000 s — o0 s

binning 1x1 az 8x8
vaha/potfebné napéti a proud | ~ 350 g/ 12V, 0,55 A
ovladaci program Artemis, pluginy pro Maxim DL a AstroArt
pripojeni USB

Kamera obsahuje antiblooming, coz je prakticky nejvétsi nevyhoda oproti mnohem
drazsim (nejméné o ¥ad) profesionalnim CCD kameram. V piipadé, Ze je dany pi-
xel pfeplnén elektrony, antibloomingova elektroda odvede nadbytec¢ny proud z ¢ipu.
Timto se zabrani preteceni informace do dalSich pixell, coz se stava u profesional-
nich CCD kamer. Antiblooming nastava jiz pfi nizsich intenzitach, coz bohuzel o dost
snizi samotny rozsah intenzit. Pak jiz neni 65536 trovni jasu, ale mnohem méné.
To ovlivni i samotnou linearitu CCD kamery. Nastésti se u kamery ATIK 16I1C
antiblooming za¢ne projevovat, pfiblizné nékde kolem hodnoty jasu 40000 ADU.
Do té doby je kamera linearni. Linearitu kamery jsem ovéril porizovanim snimki
stejné osvétlené plochy s ¢asové konstantnim jasem pii riznych expozi¢nich dobach
(obr. 12). S delsi expozici rostla hodnota intenzity v kazdém pixelu. Graf je linedrni
aZ po hodnotu priblizné 40 000 ADU.

Z toho vyvozuji, ze kamera je pouzitelna pro fotometricka méfeni, ale musi se
ohlidat rozsah intenzit nabyvajicich u proménné i u srovnavaci hvézdy. Navic i flat
field musi mit vhodny rozsah intenzit. Pro jasné hvézdy je to limitujici a je nutno
snizit expozici, ¢imz zase vzroste vliv vycitaciho Sumu. Avsak pro fotometrii slabych
hvézd je mozné bez problému kameru pouzit. Vyrobce kamery nabizi také filtrovy
karusel, ktery doplnénim o patiicné fotometrické filtry umozni ziskavat barevnou
fotometrii.
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Obr. 12: Ukazka linearity CCD kamery ATIK 16IC, je zde zobrazena zavislost intenzity
zvoleného pixelu na expozi¢ni dobé.

6.2 Pouzita fotometricka data

V této praci jsem vyuzil fadu zdroju fotometrickych dat. Pouzitd pozorovani jsou
shrnuta s informacemi o pozorovateli, pouzité kamefe, pouzitém filtru a délce
expozice v tabulce 5. Tato uvedend data jsem mél k dispozici v podobé snimki
z CCD kamer, proto jsem musel provést spravné korekce téchto snimkid. Vyuzil
jsem k tomu program C-Munipack od Motla [el7], ve kterém jsem také vyhodnotil
fotometrické zmény proménného objektu. Jako srovnavaci hvézdu jsem pouzil
[SPB96]1744. Samotnd UX UMa méni svoji jasnost pfiblizné v rozmezi 12,5-14 mag
(pro filtr V).

Z mych pozorovani jsem vytvoril fazovou svételnou kfivku pro rtzné barvy
(obr. 13) a také fazovou kiivku pro jednu barvu (R), na které lze vidét zmény tvaru
svételné kiivky v pribéhu nékolika noci (obr.14).
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Obr. 13: Fazova kiivka pro 4 fotometrické barvy B, V,R,I ziskana v julidnském datovém
intervalu JD 2454909 a 2454939
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Obr. 14: Fazova kfivka pro fotometrickou barvu R ziskana v 5 nocich v julidnském datovém

intervalu JD 2454909 a 2454939
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Déle jsem vyuzil data z rozsahlé databdze AAVSO (Americké asociace pozorova-
teltt proménnych hvézd neboli ” American Association of Variable Star Observers”).
K dispozici jsem mél 29 svételnych kiivek ve filtru V' (Visual), 2 s filtrem R (Red),
32 bez filtru C' (Clear). V této databazi je navic velky pocet vizualnich pozorovani,
které jsem ale nepouzil k vili jejich velké nepfesnosti.

6.3 Charakteristika napozorovanych svételnych kfivek

Dilezité parametry svételnych krivek objektu UX UMa jsou okamzik minima
jasnosti, maximalni a minimalni jasnost, lokalizace a amplituda deformaci (hump)
a charakteristika flickeringu. CCD kamera neni idealni detektor na sledovani
rychlych zmeén jasnosti, mnohem vhodnéjsi je fotonasobié¢, proto jsem v této praci
vynechal zkoumani flickeringu, protoze by bylo potieba kratké expozice (~ nékolik
sekund), které by byly postizeny velkou chybou méfeni.
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JD-2450000 JD-2450000

Obr. 15: Casova zavislost vyskytu humpi v riznych fazich (vpravo), a ztotoznéni humpi
se svételnou kiivkou

Nejdiive zde uvedu naméfené okamziky minim (tab. 3), jejich presnost je
limitovana stfidanim expozic ve Ctyfech filtrech a také pomérné dlouhymi expo-
ziénimi dobami. Pomoci efemeridy (26) jsem ziskal hodnoty O-C, které docela

dobfe odpovidaji poslednimu trendu v O-C diagramu (pomalému ristu periody)
viz obr. 17.

Déle jsem se zabyval polohou a jasnosti deformaci (humpti) ve svételnych kiiv-
kach. Oznadil jsem si tyto 3 deformace jako hump? 1,2 a 3 dle obr. 15. VSechny tfi
deformace jsou pravdépodobné svazané s existenci proudu pfenasené latky a horké

2y literatufe se pod pojmem hump bere v tvahu celd deformace pies interval faze pfiblizné
-0,7—0,1; moje oznaceni slovem hump je potfeba chapat jako libovolnou deformaci svételné kiivky
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Tab. 3: Okamziky minim naméfené v pribéhu dvou let ve ¢tyfech fotometrickych barvach
(BV RI) a minima nefiltrované (C')

Minimum 0-C filtr | CCD kamera | dalekohled
JD-2450000 | [den] [cm]
4440,56089 | 0,00181 | B | APOGEE U47UV | RL 60/240
4440,56073 | 0,00165 | V| APOGEE U47UV | RL 60/240
4440,56100 | 0,00192 | R | APOGEE U47UV | RL 60/240
4440,56091 | 0,00183 | I | APOGEE U47UV | RL 60/240
4915,52236 | 0,00214 | B ST8 SBIG RL 62/278
4915,52211 | 0,00189 | V ST8 SBIG RL 62/278
4915,52238 | 0,00216 | R ST8 SBIG RL 62/278
4915,52236 | 0,00214 | [ ST8 SBIG RL 62/278
4929,48622 | 0,00234 | B ST8 SBIG RL 62/278
4929,48598 | 0,00210 | V ST8 SBIG RL 62/278
4929,48604 | 0,00216 | R ST8 SBIG RL 62/278
4929,48610 | 0,00222 | [ ST8 SBIG RL 62/278
4931,45224 | 0,00164 | B ST8 SBIG RL 62/278
4931,45317 | 0,00258 | V ST8 SBIG RL 62/278
4931,45272 | 0,00213 | R ST8 SBIG RL 62/278
4931,45342 | 0,00283 | [ ST8 SBIG RL 62/278
4938,53319 | 0,00244 | V ST8 SBIG RL 62/278
4932,43613 | 0,00219 | C ATIK 16IC RL 7,6/70
4933,41932 | 0,00202 | C ATIK 16IC RL 7,6/70
4934,40263 | 0,00196 | C ATIK 16IC RL 7,6/70
4946,39974 | 0,00213 | C ATIK 16IC RL 7,6/70

skvrny na akrecnim disku. Po proméfeni svételnych kiivek jsem vynesl faze vidi-
telnosti maxima a minima humpi (1,2,3) v zavislosti na ¢ase (v prubéhu 8 let),
pricemz hump 2 a 3 ma stejnou oblast maxima. Humpy 2 a 3 lze identifikovat
prakticky ve stejné fazi (pgomm = 0,051 + 0,003, ©g2me: = 0,122 £ 0,005,
©u3min = 0,15 £ 0,01), to vSak neplati o humpu 1, u kterého se jeho minimum
posouva mezi fazi 0,65-0,85, avsak poloha jeho maxima uz neni tak pohybliva. Po-
lohy minima humpu 1 a 3 odpovidaji zavérim Smaka (1994b), ktery udava vyskyt
ve fazi 0,6 a 0,1. Vypozorovana variabilita vyskytu deformaci souvisi s akrecnim
prenosem.
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6.3.1 Extrémné pekuliarni svételné krivky

Svételné kiivky objektu UX UMa lze délit na standardni svételné kiivky s dobte
definovanymi humpy a pekuliarni, kde se humpy viibec nevyskytuji nebo je na je-
jich misté oblast deprese (Smak 1994b). Pfi prohlidce vSech pro mne dostupnych
svételnych kiivek, narazil jsem na silné deformované svételné kiivky. Zavedl jsem
zde jesté treti skupinu, protoze si myslim, ze svételné kiivky s takovym tvarem se
nedaji zaradit ani do jedné ze skupin. Tvar priméarniho zékrytu je naprosto nesy-
metricky, silné deformovany s abnormalnimi vychylkami a miize byt i mnohem vice
plytky. Navic je jasnost v minimu vyssi. Takovyto tvar jsem nasel u tii svételnych
krivek — dvou nefiltrovanych a jedné ziskané ve filtru V. VSechny tii kiivky jsou
z databaze AAVSO, takze tézko lze zjistit, jestli nejsou silné deformované jen kvuli
chybnému pozorovani. AvSak tyto kiivky jsou od stejnych pozorovateli (Baldwin
a Samolyk [eb]), ktefi pfedtim a potom napozorovali velké mnozstvi dobrych své-
telnych kiivek tohoto objektu. Pokud by se jednalo o realné zmény, dvojhvézda
UX UMa by prodélala velkou zménu.

12,4 1 -

12,6 4 -

12,8 4 .

13,0 E

13,2 4 -
T T T T T T T T T
2426,80 2426,82 2426,84 2426,86
JD-2450000

Obr. 16: Silné deformovana svételnd kiivka dle pozorovani Baldwina a Samolyka [e5]
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6.4 O-C diagram

V této casti prace jsem se zaméfil na urceni okamzikd minim ze svych napozorova-
nych dat a sestaveni O-C diagramu, coz je ¢asova zavislost rozdilu mezi okamzikem
napozorovaného minima a okamzikem minima predpovézeného efemeridou.

Nekonstantni tvar O-C diagramu u této dvojhvézdy je historicky dobfe znamy
a dlouhodobé sledovany jev. V 60. letech 20. stoleti byla v O-C diagramu nale-
zena, cyklickd zména periody obéhu soustavy s periodou 10600 dni (Mandel 1965).
Tato zména periody po nékolik let dobie odpovidala pozorovanim a bylo vypraco-
vano nékolik pfi¢in; Smak (1972) navrhl vysvétleni v pienosu latky ze sekundéarni
slozky na primarni a jeji ukladani v akrecnim disku. Dalsi navrzenou moznosti byla
existence neviditelného tretiho privodce soustavy piipadné dokonce dvojice nevidi-
telnych pravodct (Nather a Robinson 1974) s thrnou hmotnosti

Ms - sini = 0,032M,, (24)

a dale taky moznost apsidalniho pohybu uvazovana Pringlem a propoctena v praci
Africana a Wilsona (1976).

Kukarkin (1977) prosel vSechna v literatufe publikovand minima, zavedl
pro kazdé méfeni odhad jeho pfesnosti a podotyka, ze fotografickd minima maji
mensi presnost nez minima vizualni z divodu dlouhych expozi¢nich dob, béhem
kterych se jasnost objektu UX UMa muze silné zménit. Hledanim periody dosel
k periodé 10520 dni opét blizké k tdavané Mandelem (1965), ale je k ni kriticky.
Hladky pribéh zmén periody zakrytt je narusovan odchylkami, coz vyvraci
vysvétleni v pritomnosti dalsiho télesa ¢i apsidalniho pohybu.

Nasledujici prace vychazejici z novych pozorovani potvrzuji Kukarkinovu
domnénku nestability periody. Odchylka od Mandelovy periody je ¢im dal vétsi
(Quigley a Africano 1977, 1978, 1979; Panek a Howell 1980). Rozdil od pfedpové-
zené periody muze byt zptsoben fluktuaci pfenosu hmoty nebo zménou velikosti,
jasnosti ¢i polohy horké skvrny (Quigley a Africano 1978). Rubenstein, Paterson
a Africano (1991) vyluCuji za pfi¢inu zmén nejen apsidalni pohyb a pfitomnost
dalsiho télesa ale i polohu horké skvrny. Jeji poloha se méni az moc Casto a navic
jejl zarivy vykon nemiize tak moc deformovat svételnou krivku, aby to ovlivnilo
minimum — muiize ovliviiovat periodu o fad méné. Vysvétleni hledaji v magnetickém
cyklu sekundérni slozky (ackoliv na to je potfeba pravdépodobné vice energie).
Fitovanim hledali sinusovou zavislost a nasli tii nejlépe odpovidajici periody 7,1,
10,7 ¢i 30,5 let. Romanishin a kol. (1994) nasli zase periodu 8,25 let, kterd je ovsem
odpovidajici jen pro poslednich 20 let.

Kjurkchieva a Marchev (1994) podotykaji, ze zprtimeérovana hodnota O-C
z nékolika svételnych kiivek opét dobfe odpovida Mandelové hypotéze. Baptista
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a kol. (1995) publikuji revidovanou efemeridu zakryti
Trnin = JD2443904, 87872(£3) + 0, 196671278(+2), (25)
a vypocetli pfedpokladanou zménu periody
|P| <1,3x 10725571 neboli Py/|P| > 4,1 x 10°]et. (26)

Také porovnali velikost prenosu hmoty mezi obéma slozkami se zménou periody
a zjistili, ze by prenos musel byt o fad vyssi nez ukazuje pozorovani, aby se tim
daly vysvétlit zmény periody. Proto se priklanéji k vysvétleni v magnetickém cyklu
sekundarni slozky.

V bakalalarské praci (Liska 2007) jsem se zabyval O-C diagramem této sou-
stavy a ovéfil jsem neplatnost periodické zmény v O-C diagramu s periodou 10 600
dni predpoklddanou v praci Mandela (1965). Také jsem provedl prolozeni O-C
diagramu polynomem 2. stupné z hodnot ziskanych fotonasobi¢i a CCD kamerami,
pro ktery jsem ale nevzal v iivahu méfeni starsi nez JD 2432 500. Po odecteni této
parabolické funkce, jsem vSak neziskal konstantni graf, ale nepravidelné oscilace
s amplitudou az 3 minut. Proto jsem se v této praci opét na tento problém zaméril.

Pro urdovani okamzikii minim jsem pouzil program AVE [e9], déle program
HEC34 prof. Harmance (2005), u obou je aplikovanid metoda Kwee a van Woer-
dena (1956) a také pro vizuélni kontrolu i program FTW. Charakteristikami téchto
programu jsem se zabyval ve své bakalaiské praci (Liska 2007). Z této prace jsem
také pouzil urcené okamziky minim a to jmenovité od pozorovateli: Novak, R.,
Zejda, M., Kral, L., Folta, M., Hynek, T. (posledni t¥i zminéni pozorovatelé piisobi
v organizaci Eridanus [e7]) a také od skupiny pozorovatelit AAVSO [e5]. Déle jsem
pouzil okamziky minim z databazi O-C diagramu O-C gateway [el0], z databéaze
Kreinera [e4], Nelsona [e8], AAVSO [e6] a jejich udavané okamziky jsem porovnal
s hodnotami uvedenymi samotnymi pozorovateli v literatute a opravil chyby vzniklé
prepisovanim do téchto databazi.

Ziskal jsem tak 20 fotografickych minim, 440 vizualnich, 234 fotoelektrickych
a 164 CCD (z toho 11 vlastnich) a dalsich 37 minim bez uvedeného detektoru.
Z téchto dat jsem sestavil O-C diagram (obr. 17) dle predpokladané efemeridy (26).

Z databazi a literatury jsem ziskal velké mnozstvi vizualnich a fotografickych
minim, kterda jsem se rozhodl zde zahrnout, abych doplnil "hlucha” mista O-C
diagramu, ackoliv jsou zatizena velkou chybou. Pro jejich pouziti jsem zavedl chybu
urceni O-C, kterou jsem zvolil takto: méreni neznamého ptivodu a fotografickd me-
feni 0,005, vizualni 0,003, méfeni fotonasobic¢em 0,001 a s CCD kamerou 0,002. Vétsi
presnost u vizualnich méfeni nez fotograficky urcenych okamzik minim jsem zvo-
lil kvili dlouhym expozicim, které jsou u této dvojhvézdy dost limitujicim faktorem.
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Obr. 17: Kompletni O-C diagram objektu UX UMa (vlevo), jeho detail v rozsahu pfi-
blizné 10 let (vpravo). Jenotlivé symboly znaéi zptisob pozorovani: VIZ-vizuéalni, PHO-
fotografické, EF-fotonasobi¢em, CCD-CCD kamerou, MOJE-napozorovana vlastni méreni
a posledni polozka NEZ oznac¢uje neznamého ptivodu.

Na takto pfipravend data O-C diagramu jsem nejdiive aplikoval program
AVE, ktery kromé urcovani okamzikti minim mé& v sobé zaimplementovano 6
procedur, které hledaji periody (ale bez zapocteni vah jednotlivych hodnot). Ve
vSech procedurach se objevila velice silna perioda v rozsahu 16 500-17 100 dnti. Tato
hodnota lze odecist i ze samotného grafu. Pro ovéreni téchto prvotnich vysledki
a zohlednéni vahy jednotlivych méfeni, jsem na tato data aplikoval program
vytvoreny pro hledani sinusovych zavislosti pomoci Fourierovy analyzy — program

Period98 [el5].

Casové tdaje jsem nejprve snizil o pét fadi, aby se programu snadno hledala
perioda ( (¢as pozorovani(JD)-2400000)/100 000 ). Poté jsem Fourierovou analyzou
hledal periodu v datech mezi 100 dny — oo. Program nasel velice silnou frekvenci
6,008, coz odpovida periodé 16 644 dni (45,6 let). Po odecteni této zavislosti jsem
prohledal opét vSechny periody ve stejném rozsahu a tentokrat byly nalezeny dvé
podobné silné frekvence 9,7957 (10208 dni) a 49,1225 (2036 dni), ale nebyly o moc
vétsi nez ostatni nalezené frekvence.
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Obr. 18: Vysledek prvni fourierovy analyzy objevil nejsilnéjsi frekvenci 6,008 (16 644 dni).
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Obr. 19: Aplikace 1. Fourierovy analyzy, sinusové zavislost odpovida velice dobie grafu
O-C (vlevo). Vysledek po odecteni této zavislosti (vpravo)
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Obr. 20: Vysledek druhé fourierovy analyzy objevil dvé nejsilnéjsi frekvence 9,7957
(10208 dni) a 49,1225 (2036 dni), avSak nejsou o moc zietelnéjsi nez jiné frekvence
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Obr. 21: Aplikace 2. Fourierovy analyzy na O-C diagram pro nizsi frekvenci (vlevo). Vy-
sledek po odecteni této zavislosti (vpravo)
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Obr. 22: Aplikace 2. Fourierovy analyzy na O-C diagram pro vyssi frekvenci (vlevo).
Vysledek po odecteni této zavislosti (vpravo)
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Dalsim ovéfenim periody sinusové funkce v O-C diagramu jsem provedl
nasledujicicm zpusobem. Ze vsech minim vizualnich, fotografickych ¢i minim
neznamého ptvodu jsem vypocital klouzavy primér. Tyto hodnoty jsem pouzil
spolu s daty ziskanymi fotonasobic¢i a CCD kamerami a dal jsem je prolozit funkci
sinus. K tomu jsem pouzil vypocetni metodu Simplex (metoda vytvorend Nelderem
a Meadem roku 1965), kterd umoziiuje nafitovat rizné kiivky pii znalosti obecné
rovnice funkce a nékolika sad predpokladanych parametri této funkce. Kvili sklonu
pritbéhu grafu bylo nutné provést navic linearni korekei (taktéz metodou Simplex).
Vysledek prolozeni uvadim na obr. 23 nahote, kde jsou soucasné zobrazeny obé dvé
funkce. Po odecteni téchto funkci opét nevychéazi konstantni tvar O-C diagramu,
nybrz oscilace kolem nulové hodnoty s amplitudou do t¥1 minut (obr. 23).

Z téchto zjisténych vysledki a hlavné nalezenim periody v O-C diagramu o ve-
likosti 16 644 dni vSak nechci vyvozovat zavér, ze se zde déji takto pravidelné déje.
Jen jsem chtél ukazat, ze lze najit oscilace periody zakrytd u této soustavy, které
se v soucasnosti zdaji byt priblizné periodické s periodou 16 644 dni a ze by bylo
do budoucna zajimavym namétem, sledovat tuto dvojhvézdu, zda se tato perioda
skutecné potvrdi ¢i nikoliv. Ale v tuto chvili nechci vyvozovat zadné ukvapené na-
zory, jak tomu bylo u fady autorti v 70. letech minulého stoleti. Na druhou stranu,
jejich mylné myslenky zptsobily dilezity rozvoj v problematice O-C diagramii. Dii-
lezité je také konstatovat, ze zjisténa perioda popisuje jen hrubé rysy O-C diagramu
a po odecteni jejiho vlivu jsou zde dalsi nevysvétlené oscilace pravdépodobné jiz
neperiodické.
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6.4 O-C diagram

Frolozeni O-C diagramu primkou a funkci sinus
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O-C diagram po odecteni primky a funkce sinus
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Obr. 23: O-C diagram s prolozenou piimkou a funkei sinus (nahote), O-C diagram po ode-

¢teni obou funkei (dole)
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7 Modelovani objektu UX UMa

Ziskané svételné kiivky popsané v predchozi kapitole jsem pouzil k tvorbé modela
pomoci Djurasevicova programu a dale jsem vytvoril vlastni programy, které resi
modely s horkou skvrnou a s horkou linii.

7.1 Model s horkou skvrnou — Djurasevic¢av kod

Na ovéteni pouzitelnosti modelu s horkou skvrnou na okraji povrchu akre¢niho disku
jsem pouzil programovy kéd od Djuraseviée (1991, 1992). Rada svételnych kiivek
objektu UX UMa lze timto modelem dobte nafitovat a diky nému ziskat parame-
try soustavy. Mensi odchylky ve fazi mimo zakryt jiz tento model popsat nedokéze.
Velka cast svételnych ktivek jiz neni vhodné popsatelna timto modelem, odchylky
jsou jiz velice vyrazné a pak ani vypoctené parametry soustavy takto ziskané nejsou
pouzitelné. Tyto svételné krivky odpovidaji pekuliarnim k¥ivkam ve Smakové klasi-
fikaci svételnych kiivek tohoto objektu (Smak 1994b). Proto jsem vytvofil program
pocitajici misto horké skvrny s horkou linii, viz ¢ast (7.2.4).

0.4 T T T T

0.3

0.2

0.4 -

.05

0.6 1 1 | 1 1 | 1
-0.8 -0.6 -0.4 -0.2 0 0.2 0.4 06 0.8

Obr. 24: Slozeny vysledek z vypoctu parametrt objektu UX UMa z noci 24./25.3.2008
z pozorovani ve trech filtrech. Modra barva odpovida filtru B (zafi hlavné bily trpaslik
a prilehly akre¢ni disk), vzdélenéjsi a zaroven chladnéjsi oblasti lze dobfe vidét ve filtru
V' (zlutd barva) a hlavné pak ve filtru I (¢ervend barva). Zelené body znaéi polohu horké
skvrny v jednotlivych barvach.

Hleddnim modeli v mnoha svételnych kiivkach, at uz mych ¢ z databéze
AAVSO, jsem ziskal informace o této soustavé. Uvadim zde napriklad graf, ve kte-
rém jsou vyneseny vypoctené polomeéry primarni a sekundérni hvézdy a také vnéjsi
a vnitini polomér akrecniho disku (obr. 25). Dalsi graf ukazuje teploty slozek, disku
a horké skvrny (obr. 25). Nyni uvedu zjisténé pramérné hodnoty riznych parametri.
Pro inklinaé¢ni tthel i = 68+1° vychazi teplota bilého trpaslika 7', = 32 000+1 000 K,
¢erveného trpaslika 7.4 = 5000+£1 000 K. Teplota akre¢niho disku se silné méni v in-
tervalu 5000 az 40 000 K, samotné okrajové hodnoty je nutno brat s rezervou. Tato
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teplota pak také silné souvisi s teplotou horké skvrny, u které teplota spada do in-
tervalu 6000 az 60000 K. Polarni poloméry slozek vychazeji R,y = 01 £+ 0,01 a,
R.q = 0,333 £ 0,003 a, pro akreéni disk méa vnéjsi a vnitini polomér velikost
RD,,; =0,31+0,03a, RD;, =0,1240,02a a jeho tloustka je tp = 0,06 = 0,02 a,
kde a je vzdalenost tézist obou slozek. Dulezitymi parametry jsou thlova velikost
horké skvrny 055 = 25 + 6° a také poloha skvrny, ktera se vSak méni. Nejcastéji se
nachézi ¥ys = —30°, ale program pro nékteré svételné kiivky (s hife definovanymi
humpy) vypocital i kladny tihel polohy skvrny. Rozmér, poloha i teplota skvrny silné
zavisi na akre¢nim procesu a jejich zmény jsou diky tomu ocekavany .

B R AAVSO & R moje RD, AAVSO RD, moje B T AAVSO ¢ T moje T, AAVSO T, moje
® RAAVSO 4 R,moje v RD AAVSO @ RD  moje ® T,AAVSO 4« T,moje v T, AAVSO e T, moe
045 T T T T T T T T T T v T T
Vi 40000 | B
0,40 v - 1 v v
vwWoe 35000 " - ¥ 4
[ ] - L]
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Obr. 25: Vypocitané poloméry z Djurasevitova programu pro primarni a sekundéarni
hvézdu a dale vnéjsi a vnitini polomér akre¢niho disku. Jejich velikost je ndsobkem parame-

Vv e

a sekundarni hvézdu a déle pro akreéni disk a horkou skvrnu (vpravo).
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7.2 Model s horkou skvrnou a s horkou linii — vlastni program

Pro vyteseni problému pekulidrnich fotometrickych krivek objektu UX UMa jsem
vyuzil popisu modelu horké linie z prace Khruziny a kol. (2001) a vytvofil jsem
program v Matlabu, ktery zapocitava do sumy zafreni i energii plynouci z horké linie.
Pro porovnani aplikatelnosti tohoto programu jsem vyuzil dvou publikaci, kde byl
na tomto objektu aplikovan obdobny program (Kjurkchieva a kol. 2006, Khruzina
a kol. 2007). V prvnich ¢astech popisuji vlastni feseni modelu dvojhvézdy s akreénim
diskem kolem bilého trpaslika a méné komplikovany model s horkou skvrnou. Poté
se zminim o modelu s horkou linii.

7.2.1 Model bilého a cerveného trpaslika

Model obou hvézd byl vytvoren vyuzitim sférické symetrie. Bilého trpaslika jsem
definoval jako kouli, coz je diky jeho velice malého poloméru a velké vzdalenosti
od Rocheovy hranice dostatecné presné. U cerveného trpaslika v této soustavé je
ocekavano vyplnéni Rocheova laloku. Pro splnéni této podminky jsem se rozhodl
pouzit jako tvar cerveného trpaslika elipsoid. Parametrické vyjadieni elipsoidu vy-
pada takto

xr = a-sinf-cosy
= 0b-sinf - cosyp

z = c-cosb, (27)

pticemz ¢ je uhel z intervalu [0,27], 6 z intervalu [0, 7] a a, b, ¢ jsou konstanty
udavajici zplosténi elipsoidu. Pokud je polozeno a = b = ¢ = R, tato rovnice udava
tvar koule o poloméru R, ¢ehoz jsem vyuzil pro bilého trpaslika.

Pro ziskani konstant a, b, ¢ u ¢erveného trpaslika jsem pouzil nésledujici po-
stup. Pouzitim rovnice (6) jsem vypocital vzdalenost bodu Ry; od stfedu primarni
hvézdy, pro pfedem zadany pomér hmotnosti ¢ = M;/M,. Tento pomér jsem zvolil
g = 0,93, abych mohl porovnavat s ¢lankem Khruziny a kol. (2007), kde byl tento
pomér zvolen jako nejlépe odpovidajici soustavé UX UMa. Dosazenim této hodnoty
do rovnice (2) jsem si vyjadfil hodnotu kritického potencidlu ®y,.;. Tuto rovnici
jsem dale pouzil pro vykresleni husté sité rozlozeni potencidlu v této soustaveé
s parametrem ¢ v roviné X — Y (obr. 28). Z téchto hodnot jsem zvolil ty, které se
nachazely v intervalu —¢ < ¢+ < +0, kde jsem odchylku § zvolil pfihodné tak,
aby mi tyto body vykreslily Rocheovy laloky. Z obou lalokt jsem zvolil ten, ktery
odpovidal sekundarni slozce. Soutadnice téchto bodt jsem pouzil pro nafitovani
elipsy (obr. 28) metodou Simplex (Nelder a Mead 1965). Pro konstrukei elipsoidu ¢
koule a pro dalsi vypocty je potfeba thly ¢ a 6 rozdélit na n dild. Timto zptisobem
ziskdme matice souradnic o rozmérech n x n pro tyto uhly.
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Obr. 26: Rozlozeni potencidlu v roviné X —Y (vlevo), spravny fit tvaru sekundérni slozky
(vpravo)

Nyni je mozné umistit obé télesa do soustavy souradnic. Do stfedu soustavy
soutadnic bylo polozeno tézisté obou hvézd ?, urcené obecnou rovnici

M

ze které snadno ur¢ime soutadnice st¥edu primarni hvézdy [—1/(¢—1),0,0] a sekun-
darni [¢/(¢ — 1),0,0]. To odpovidd jednotkové vzdalenosti mezi obémi slozkami
(a = 1). Zde se déle musi zahrnout sklon orbitélni drahy vii¢i pozorovateli neboli
inklinac¢ni thel i. Pfed jeho aplikaci je nutné znat polohu hvézd v dréze. Predpokla-
dejme kruhovou drahu, pohyby jsou periodické, pak je poloha kazdé z hvézd dana
fazi f. PTi poc¢itani pohybti obou hvézd je nutné zahrnout i vlastni rotaci hvézd. Zde
predpokladame synchronni rotaci obou slozek s periodou P, ktera je vyvolana sla-
povym pusobenim. Pouzitim transformacnich matic, naptiklad uvedu matici rotace
o thel o vici ose Z

T = (28)

cosae sina 0
—sina cosa 0 |, (29)
0 0 1

vypocteme nejdiive rotaci hvézdy kolem svého stredu, poté uré¢ime posuv stiedu
kolem celkového tézisté a na zavér vypocteme natoceni hvézdy v roviné.

Dalsim krokem je urceni malych plosnych dilkid. Pro kouli to 1ze udélat snadno

rovnici:

dSi(R1,0,¢) = R2sin0dfd. (30)

Pro elipsoid jsem zvolil slozit€jsi postup. Pro kazdy bod jsem vypocital maly délkovy
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interval vose X —Y avose Y —Z (dl,,, dl,.) a plochu danou témito intervaly jsem
spocital jako obsah lichobé&zniku S = (a + ¢) - h/2 neboli

(dISD + dIfirtD) dz;zﬁ.

dSd) —
2

(31)

Malé délkové elementy jsem dale pouzil pro urceni hli, pod kterymi se dana ploska
zobrazi pozorovateli, jinak vyjadieno, urcil jsem smér normély plosky. Pro slozku
ahlu v horizontalni roving a9 = arcsin(z("7) (+4) — 209)(=4§))/dI{s?), analogicky
Ize spocitat tthel 57) i pro vertikalni rovinu. Tyto tGhly a, 3 jsou pro kouli totozné
s thly 0, ¢. Pokud sledujeme tyto télesa z jednoho sméru, pak se i¢inné ploska méni
v zavislosti na téchto thlech dS,., = dS cos(a)cos(). Pri rotaci hvézdy a jejim
pohybu po draze se samoziejmé meéni nejen thel mezi pozorovatelem a normaéalou
kazdé z plosek, ale i velikosti uc¢innych plosek. To se musi ve vypoctu patiicné
zohlednit.

Pro ovéreni dobrého vypocteni plosek, lze spocitat jejich sumu, coz je priblizné
rovno plose koule, respektive elipsy. Malé rozdily jsou dany nizkym poctem bodu
n X n. Pri zvétseni c¢isla n ziskdme presnéjsi vysledek. Dalsi zkouskou, tentokrat
pro uc¢inné plosky, je sumace uc¢innych plosek smérujicim k pozorovateli. Vysledkem
jsou priblizné obsahy kruhu ¢i elipsy.

Dalsi postup se tyka urceni toku zareni, ktery vypocteme integraci hustoty
zafeni pres celou plochu. Samotnou hustotu zareni sméfujici z dané plosky urcime
rovnici

dF = I(\, T)dS(r,0, ). (32)

Diilezity je zde predpoklad, ze hvézda v kazdé ¢asti svého povrchu zari jako absolutné
cerné téleso o teploté T'. Diky tomu lze urcit potfebnou intenzitu zareni z Planckova
zékona

2hc? 1

I(\T) =
(AT) A5 exp(he/ kT) — 17

(33)

kde h je Planckova konstanta, ¢ je rychlost svétla ve vakuu a k je Boltzmanova
konstanta.

Pokud bychom chtéli pocitat celkovy tok energie hvézdy (bolometricky tok),
museli bychom rovnici (33) integrovat pies cely rozsah vlnovych délek. Nastésti se
pii aplikacich téchto modeli na realna fotometrickd data musi zahrnout propustnost
fotometrickych filtrt (pfipadné stejnym zpusobem i u¢innost detektoru). Zavede se
efektivni vinova délka ¢ (T)
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70/\g0()\)B()\, T)d\

)‘eff (T) = ) (34)

7gp(>\)B(>\,T)d>\

kde ¢(A) je funkce propustnosti filtru a zévisi na vlnové délce. P¥i fotometrii jsou
nejcastéji pouzivané filtry UBVRI (Johnson a Morgan 1953). Pro téely programi
fitujicich svételné kiivky je vhodné vztah (34) neintegrovat, ale urcit si predem
zévislost Acsf(T') pro kazdy filtr zvlast polynomem. Zde jsem néasledoval postup
uvedeny v praci Djurasevice (1991, 1992), ktery pouzil koeficienty polynomu vy-
poc¢teného v préaci Strajzhise (1977), pro T,, = T7/20000 a T' z rozsahu teplot
3000 < T < 30000 K a s integracnim krokem 5000 K pro fotometrické filtry U, B,V
(obr. 27). Tento postup vypada nasledovné

Aepr(Tn) = ap + ar Ty, + asT2 + azT? + asT5 + asT2 + agT?. (35)

Je vSak potieba dat pozor na jednotky, protoze tento vztah je spocitan v jednotkach
CGS. Pak i dalsi aplikace je TeSena s ohledem k témto jednotkam a tak Plancktv
zékon se zméni ve tvar:

cC1 1
N exp(CC2/AepfT) — 17

B(Aesy, T) = (36)

kde CC1 = 3,7418498 - 10 a CC2 = 14388, 3361 (Djurasevi¢ 1992). Rozsiiil jsem
pouzitelnost tohoto postupu i na dalsi filtry R, I a spocital jsem konstanty ag-ag
i pro CCD kameru ST8 Sbig s CCD ¢ipem KAF-1600, pfi znalosti jeji u¢innosti.
Timto mohu analyzovat i nefiltrovand pozorovani vykonana touto kamerou.

(U filter) (B filter) (V filter)

Coefficients Errors Coeflicients Errors Coefficients Errors
a, 0.385069 0.000013 0.502331 0.000030 0.587412 0.000026
a, —0.144159 0.000014 -0.419152 0.000032 —-0.292201 0.000028
a, 0.414514 0.000012 1.20383 0.000028 0.858647 0.000024
a; —0.650540 0.000009 —-1.86520 0.000021 —1.34591 0.000019
a, 0.564496 0.000007 1.59389 0.000016 1.15680 0.000014
as —0.253617 0.000005 —1.705470 0.000012 -0.513418 0.000010
ag 0.045968 0.000003 0.126112 0.000008 0.091891 0.000007

Obr. 27: Koeficienty polynomu udavajiciho zavislost effektivni vlnové délky na teploté T,
pro fotometrické filtry U, B,V (Djurasevi¢ 1992).
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Nyni je nutno doplnit informaci o teploté obou hvézd. U bilého trpaslika, vzhle-
dem k jeho malym rozmérim, je brana teplota jako homogenni po celém povrchu
o hodnoté T,,4. Avsak pro pripad objemného cerveného trpaslika, ktery je mnohem
chladnéjsi néz bily trpaslik a jeho akrecni disk, je nutno pocitat s nehomogennim
rozlozeni teploty jeho povrchu. Ta strana, jez je privracena k bilému trpasliku, je
jeho zafenim zahiata a je teplejsi nez strana odvracena. Tento efekt se nazyva irra-
diation effect nebo taky reflection effect a byl popsan napf. v praci Wilsona (1990).
Tuto podminku jsem zajistil linedrnim poklesem teploty dané plosky se vzdale-
nosti od bodu L1, pro ktery jsem si uréil jeho teplotu danou rovnici (8) (Széasz 2009).

Pokud zname hustoty toki zareni z jednotlivych dilk, mtzeme pristoupit k vy-
poctu zakrytu. Samotna geometrie zakrytu v mém programu je takovato. Pozorova-
tel se diva ve sméru od kladné do zaporné c¢asti osy Y. Pak se bily trpaslik zobrazi
jako kruh v roviné X — 7, se stejnym polomérem R4 a se stfedem v X,,4(f) a Zwa(f),
kde pismenem f znac¢im fazi. Tuto plochu vypocéteme takto

(I - de(f)) + (Z - de(f)) <= Rya- (37)

Cerveny trpaslik ma opét komplikovanéji profil, jeho tvar je elipsa se stfedem X,4(f)
a Z.q(f), a zaujima v roviné plochu danou obecnou rovnici

$_er(f) + Z_Zrd(f)

a2 by

<=1, (38)

kde as, by jsou parametry zplosténi a jsou obecné rizné od a, b uvedenych vyse.
Odhadnout je 1ze jako as = (rdmaa(f) = Trdmin(s))/2 & be = (Zrdmaz (f) = 2rdmin(f))/2.

Samotné feseni zakryta bilého a ¢erveného trpaslika spociva ve dvou ¢astech.

a) Yia < Yiq

V téchto fazich mize dojit k zadkrytu bilého trpaslika a zaroven nenastane nikdy
zakryt cerveného trpaslika. Diky tomu, mtizeme dosadit soutadnice kazdého bodu
bilého trpaslika x,q(f), zwa(f) za soufadnice x, z v nerovnici (38). Pokud je
nerovnice splnéna, dany element plochy je cervenym trpaslikem zakryt a tak ho
polozime roven 0. V opacném pfipadé na nas plosny element vyzafuje predem
danou energii.

b) Yia > Yra
Situace je piesné opacna. Pokud soufadnice bodu cerveného trpaslika spliiuji
nerovnici (37) pro bilého trpaslika, je tok zafeni z této plosky nulovy.

Takovymto zptsobem projdeme vsechny body v dané fazi a na zavér spocteme
sumu vSech elementd tokd zareni od prvniho i od druhého zdroje. Soucet téchto
dvou hodnot nam da jeden bod svételné kiivky, ovSem vyjadieny v tocich. Abychom
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dostali kompletni svételnou kiivku, provedeme cyklus vypoctia pres celou periodu
a prevedeme zmény tokd na zmény hvézdné velikosti pomoci Pogsonovy rovnice
(22).

7.2.2 Model akreéniho disku

Model akre¢niho disku jsem vytvoril stfedovym otocenim logaritmické spiraly o tihly
¢ v rozsahu [0, 27|, abych mohl pfipadné zkoumat vlastnosti disku slozeného ze spi-
ralnich ramen, viz prace Khruziny a kol. (2007). Navic logaritmickou spiralu lze na-
1ézt v piirodé na mnoha mistech (spirdlni ramena galaxii, tropické cyklény, schranky
mékkysu apod. [e12]). Logaritmicka spirdla mé definici

Ry=a-e"? (39)

kde a a k jsou kladna cisla. Pro £ = 0 se spirdla zméni v kruznici, pro £ — oo
je z ni primka. Zvolil jsem tedy hodnotu k£ = 0,0001, aby byly body spiraly dobte
rozmistény (napf. pro pfipad k£ = 1 jsou body silné koncentrované k hodnoté 0).
Ddlezita je podminka ohranicujici vnéjsi polomér R,,; a vnitini polomér R;, spiraly
a zaroven i akrecniho disku.

(Rout - Rm) : (Ts - rsmin)

rs = + 7y min (40)
T'sMAX — Tsmin

kde 7smaz & Tsmin je nejvétsi a nejmensi polomér uréeny z rovnice (39) a ze vSech
zadanych whli 6. Soutadnice bodt spiraly jsem urcil vztahy

= ry-cosf
= r,-sinf. (41)

Ty jsem pak postupné otacel o uhel ¢ nalezejici do intervalu [0,27]. Timto
zpusobem jsem ziskal sit n x n soufadnic x a y, u kterych jsem zvolil vysku rovnou
poloviné tloustky disku z = tp /2.

Malé elementy plochy lze spocitat nasledovné. Rozdé€lil jsem si plochu disku
na n soustfednych prstenti, kazdy s riiznou sitkou, nejvnitinéjsi a nejkrajnéjsi méli
priblizné polovi¢ni sitku téch ostatnich. Kazdy prstenec jsem dale rozdélil na n
¢asti. Kazda tato ploska byla ztotoznéna se soufadnicemi zp, yp, zp. U¢inné ploska
se vypocita snadno, jen vynasobenim plosky cosi.

Dosud jsem neuvazoval tloustku disku, kterou je nutné také spréavné v modelu
zohlednit. Pro pomérné maly inklinac¢ni hel nehraje tloustka tak velkou roli. Avsak
pro thel 7 = 90° by nebyl disk viibec pozorovan, proto je nutno zavést zde druhou
cast akrecniho disku, ktera tento problém opravi. Provedl jsem to tfemi kruznicemi,
které se nachazeji vodorovné ve tfech riaznych vyskich —tp/2, 0, tp/2 a tvori tak
valec. Poloméry jsou totozné s maximalnim polomérem akreéniho disku. Jejich
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Obr. 28: Tvar modelu objektu dvojhvézdy s akreénim diskem pro fazi 0,75. Horni obrazek
odpovida pohledu shora, dolni obrazek pohledu z boku (oba obrazky odpovidaji pohledu
pozorovatele s inklina¢nim thlem 72°). Cervenou barvou oznadeny je Gerveny trpaslik,
fialovou barvou bily trpaslik a modra barva je prifazena akre¢nimu disku.

plosky lze spocitat jako ¢asti plochy obalu vélce. Snadno spocteme také jejich
ucinné plosky. Teplota téchto plosek pak také odpovida teploté vnéjsiho okraje
akrecniho disku.

Rozlozeni teploty disku jsem nejdrive testoval jako homogenni s konstantni
hodnotou Tp, pozdéji jsem pouzil rovnici (8) a ovéfoval jsem rizné koeficienty a.
Pokud neni priitbéh teploty konstantni, pak uz nezalezi tolik na poloméru disku
pii jeho zakryvéani, nejdulezitéjsi je ted stfedova ¢ast, kde je teplota mnohem vyssi
nez na jeho okraji. Tok energie z jednotlivého elementu plochy se ziska nejdiive
vypoctem efektivni vinové délky pro danou teplotu z rov. (35), poté dosazenim
do Planckova zakona (36) a zjisténim intenzity zareni z dané plosky. Samotna
hustota toku odpovida rovnici (32).

Zakryty zptsobené akrec¢nim diskem jsou v pripadé takto jednoduchého akrec-
niho disku feseny takto. Jeho kruhovy tvar je zménén sklonem drahy viici pozorova-
teli v elipsu, kterda ma stied v centru disku a tudiz i ve centru bilého trpaslika avsak
v Z-soutadnici posunuty o hodnotu z - sini. Stac¢i jen definovat parametry elipsy
pomoci inklina¢niho thlu. Elipsa bude vypadat takto

T — Xuwd N 2 — (Zypa+tp/2-sini)

Aout out
pritom parametr a,,; se nezméni, a bude mit velikost a,,; = Rou, zatimco
ve vertikalni souradnici dojde ke zméné b,,; = R,y - sini. Druhou parametrizaci
je vnitini oblast disku, ve které je schovan bily trpaslik. Zavedeme druhou rovnici
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elipsy, s parametry a;, = Ry, by, = R;, - sini, se kterou vhodné vyfesime problém
zakrytu bilého trpaslika.

7.2.3 Model s horkou skvrnou

V predchozich ¢astech popsané feseni vzajemnych zakryti mezi c¢ervenym trpasli-
kem, bilym trpaslikem a akre¢nim diskem, miizeme vyuzit pro model se zapoc¢tenim
horké skvrny na vnéjsim okraji disku. Poloha horké skvrny je v mém programu
volena uprostted plasté akrec¢niho disku. K tomu je nutno zavést tii nové parametry,
teplotu horké skvrny Tyg, thel mezi stfedem horké skvrny a vnéjsim okrajem
akre¢niho disku protinajicitho osu Y s vrcholem tihlu ve stfedu bilého trpaslika
a thlovou velikost horké skvrny 0pg.

0.4 36

T T T T T T T T T T T T T T T T T T
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ozt i . 24} i .
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Obr. 29: Zde je ukazan rozdil v aplikaci dvou modelt — model s horkou skvrnou (vlevo),
ktery velmi dobie odpovida pro oblast primarniho minima a model s horkou linii (vpravo),
ktery lze pouzit na celou svételnou kfivku, jen nedokéze vysvétlit drobné odchylky.

7.2.4 Model horké linie

Timto modelem jsem se nechal inspirovat v pritkopnické praci Khruziny a kol. (2001).
Sekundarni slozka vyplnujici sviij Rochetiv lalok postupné ptetéka k bilému trpas-
liku a materidl kolem néj vytvari akrecni disk. Samotny proud latky se zahriva
pravdépodobné diky stietavani hmoty s okolnim plynem, ktery mizeme oznacit
jako okolohvézdnou obéalku a halo akre¢niho disku.

Tento proud jsem v modelu ztvarnil jako ¢ast elipsoidu (viz obr. 30) dle
popisu Khruziny a kol. (2001), kde je nazvany jako stopka (anglicky Spindle).
Problém modelu elipsoidu jsem uz popsal v ¢asti (7.2.1). Zde je potfeba zménit
rozsah hll, ve kterych je elipsoid definovén; ¢ je v rozsahu [0, 7. Elementarni
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plosky a jejich tihly normal vypoé¢tu stejnym postupem jak je uvedeno v ¢asti (7.2.1).

Obr. 30: Grafické znazornéni modelu s horkou linii z mého programu. Horni obrazek odpo-
vidé pohledu shora, dolni pohledu z boku. Je to vypoc¢teno pro inklinac¢ni thel 72° a fazi
0,75.

Dilezita je zde volba teploty povrchu této horké linie. Prvnim pfiblizenim je
zvoleni homogenni teploty celého jejiho povrchu. Toto vsak rozhodné skutecnosti
neodpovida. Vime, ze misto setkani vnitini ¢asti tohoto proudu s akrecnim diskem
se silné zahiiva vlivem velkého tieni, pricemz na vnéjsi strané jiz neni tento efekt
tak silny. Samotnéa $picka blizko ¢erveného trpaslika je pravdépodobné nejchladnéjsi.
Pouzil jsem proto linearni aproximaci. Pocatecni zadana teplota horké linie odpovida
teploté na sSpici tohoto elipsoidu. Druh&d mnohem vyssi teplota je teplota vnéjsiho
okraje akrecniho disku. Mezi témito hrani¢nimi body se teplota linedrné meéni se
vzdalenosti. Vnéjsi body elipsoidu jsem zvolil o 20 % chladnéjsi.

7.2.5 Inverzni metoda

Dosud popsané programy v této kapitole se zabyvaji tzv. pifimou metodou feseni
svetelné kiivky. To znamend, Zze nam program vypocte modelovou svételnou
kiivku (nékdy téz syntetickou) ze zadanych parametrt. Otdzkou ovSem zistava,
které parametry nejlépe odpovidaji soustavé a jak tyto parametry zjistit. Tim se
zabyva tzv. inverzni metoda. K tomu je potfeba vyuzit program na minimalizaci
funkce mnoha proménnych. Souhrn riznych metod a jejich charakterizace jsou
popsény v praci Prsy [el6]. J& jsem vyuzil nelinedrni metodu nejmensich ¢tverct
zaloZenou na rozvoji gradientu (gradient-development algorithm). Je to modifikace
Marquardtova algoritmu (Marquardt 1963) popsand DjuraSevicem (1991). Hlavni
myslenka této procedury je, Ze suma ¢tverci rozdiltt mezi pozorovanou svételnou
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kiivkou a vypoctenou musi byt nejmensi a tudiz jeji derivace se rovna 0.

Nejdiive se zadaji odhadem parametry soustavy a;, ..., a,, ze kterych se vypocte
synteticka svételna kiivka s jednotlivymi body yo(6;) ve fazi 6;. Poté se vyuzije Ta-
ylorova rozvoje a u kazdého z téchto parametri se udela rozvoj 1. fadu o hodnotu
daj, ...,0a,. Témto zménénym parametrim odpovida svételna kiivka popsand vzta-
hem

o~ | Oy (6:)
y(0:) = yo(0i) + > l ) oaj, (43)

j=1 aj 1o
kde y(60;) je bod svételné kiivky ve fazi 6;. Nyni uréime rozdily mezi jednotlivymi
napozorovanymi body svételné kiivky a hodnotami vypoctenymi z rovnice 43. Dalsi
krok spociva ve vypoctu jednotlivych kvadratt téchto rozdili a jejich nasledném
souctu S. Pro minimalizaci plati Ze derivace podle jednotlivych parametrid jsou
rovny 0, pak miizeme psat

J=1 J=1

a(?si — 9 i {yo(@) —yo(0i) — Y [822?)10 5“]’} [8255:)10 =0 (44

Vyuzijeme dvou substituci

Br=> {yo(ez‘) - yO(Qi)] [agg:)l ; (45)

=1

PR, e

i=1

a soustavu rovnic (44) pfepiSeme do jednoduchého tvaru

m

Br = _(da o) (47)

Jj=1

kde £k = 1,2,...,m. K prvnim odhadnutym parametrim modelu vhodné zvolime
parametry da;, ze kterych ziskdAme mnohondsobnym vypoctem syntetické svételné
kiivky soustavu rovnic (47). Po vyFeSeni vSech téchto rovnic ndm vyjdou hodnoty
parametri, pro které ma pozorovana svételna krivka viaci té vypoctené nejmensi
hodnotu kvadratta rozdilu.

Aplikaci inverzni metody lze vypocitat nejlépe odpovidajici syntetické svételné
kiivky (tzv. fitovani), jen je potieba vhodné volit pocatecni parametry soustavy.
Nutny je uzivatelsky dohled nad vysledky, protoze ne vzdy je vysledek spravny.
Kvtli dlouhé vypocetni dobé jednotlivych derivaci, je vhodné nékteré parametry
nastavit jako pevné.



7.2 Model s horkou skvrnou a s horkou linii — vlastni program 65

7.2.6 Vysledky z modelu s horkou skvrnou

U programu, ktery pocita model s horkou skvrnou, jsem pevné definoval nékteré
parametry. Teplotu cerveného trpaslika jsem zvolil T,; = 3420 K, teplotu bilého
trpaslika (ktery je témét cely schovan v akreénim disku) 7,4 = 27600K, jeho
polomér R,q = 0,015 a, polomér (polarni) cerveného trpaslika R,; = 0,35 a, ktery

udavad Rochetiv lalok pro pevné zvolené ¢ = 0,93, a poslednim parametrem je
tloustka akre¢niho disku tp = 0,027a, kde a je vzdalenost tézist obou slozek.

Ostatni parametry jsem fesil inverzni metodou.

7 mych napozorovanych svételnych kiivek mi vysly tyto parametry: inklinac¢ni
uhel 1 = 71,340, 4°, teplota uvniti akre¢niho disku 7'D;,, = 29500+1 500 K, koefici-
ent distribuce teploty v akrec¢nim disku a = 0,50 40,01 a vnéjsi polomér akrec¢niho
disku RD,,; = 0,37 = 0,01 a. Pro horkou skvrnu jsem ziskal informace o jeji po-
loze Vg = 23°47°, jeji velikosti g = 18°+6° a jeji teploté Ty = 1760044 500 K.

Zaméril jsem se také na extrémné pekuliarni svételnou kiivku popsanou v ¢asti
6.3.1. Pro vytvoreni odpovidajiciho modelu (obr.32) jsem jiz musel vzit ponékud
odligné vstupni parametry, nejvice se lisila tloustka disku tp = 0,04a. Dalsi
parametry pro tuto svételnou kiivku maji nasledujici hodnoty: inklina¢ni thel
1= 172,2+0,4°, vnéjsi polomér akrecniho disku RD,,; = 0,37, jeho vnitini teplota
TD;, = 24000K a koeficient rozlozeni teploty jen a = 0,2. Poloha horké skvrny
vysla ¥gs = 35°, jeji velikosti s = 13° a jeji teplota Tys = 29000 K. Zajimavou
hodnotou je nizky koeficient «, o kterém z teorie vime, Ze jeho nizka hodnota
odpovida outburstu ve dvojhvézdé. Vlastnosti teploty jsem ukazal na obr. 31.

7.2.7 \Vysledky z modelu s horkou linii

Tento model obsahuje mnohem vice volnych parametrii. Je potfeba vhodné nastavit
nehomogenni teplotu horké linie, coz je samo o sobé slozity problém. DalSimi
parametry udévaji polohu horké linie a jeji tvar (u elipsoidu jsou to délky velkych
poloos a,b,c). Samotné feSeni je mnohem komplikovanéjsi nez v pripadé horké
skvrny, proto se mi bohuzel nepodafilo spravné nastavit pocatecni parametry,
aby program vypocetl zcela spravné hodnoty. Mezi podafenymi vysledky tohoto
modelu je nafitovana svételnd kiivka na obr. 29, kterd ukazuje mnohem presnéjsi
prolozeni v oblasti fazi mimo priméarni nez je tomu pomoci modelu s horkou skvrnou.
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Obr. 31: Porovnani dvou priubéht teplot v akreénim disku (smérem od bilého trpaslika) da-
nych réiznym koeficientem a. Cern4 kiivka odpovida typickému priibéhu teploty ziskanych
z predchozich méteni, ¢ervend je pro extrémné pekulidrni svételnou kiivku napozorovana
Baldwinem a Samolygem 1./2.6.2002.
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Baldwinem a Samolygem 1./2.6.2002 (vpravo).
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8 Zavér

V teoretické casti jsem sepsal kromé zakladnich vlastnosti dvojhvézd i znamé
vlastnosti objektu UX UMa, ktery byl hlavni naplni této prace. Ze vSech dostup-
nych publikaci jsem se pokusil vytvorit uceleny obraz informaci o tomto objektu.
Z pozorovatelského hlediska jsou dilezitymi efekty zakryty, které lze diky relativné
velké amplitudé zachytit i pomoci pomérné malého dalekohledu. Na druhou stranu
je velice slozité vysvétlit, co je v dané chvili zakryvano a co se vsSechno podili
na zakryvani, pripadné které efekty se jesté do svételnych zmén zapojuji. Toto
by pravdépodobné nebylo mozné objasnit bez pfispéni numerickych modeli této
soustavy.

V pritbéhu dvou let jsem naméril 21 barevnych fotometrickych kiivek zakry-
tové dvojhvézdy UX UMa ve filtrech BVRI, a také 4 nefiltrované kiivky (celkem
z 10 noci). Jednd se o standardni svételné kiivky s dobfe definovanym humpem,
ktery vsak nemad velkou amplitudu. Diikladnou prohlidkou dalsich svételnych kiivek
jsem narazil na nékolik silné tvarové pekuliarnich krivek, které by mohly byt
znakem vybuchu neboli outburstu.

V mych svételnych kiivkach jsem urcil okamziky minim. Ty jsem vyuzil spolu
s okamziky minim ziskanymi od dalSich pozorovateli ¢i z databazi pro sestaveni O-C
diagramu. Z néj lze jasné vidét, ze dochazi ke zménam periody opakovani zakryti.
Amplituda téchto zmén je az 0,0025 dne (3,6 minut). Provedl jsem hledani periody
v téchto zménach pomoci programu AVE, metodou Simplex a také programem
Period98 a byla nalezena nejsilnéjsi perioda 16644 dni. Avsak po odecteni vlivu
nalezené sinusové zavislosti s touto periodou nedochéazi k silnému vylepSeni O-C
diagramu. Stéle jsou zde jisté vychylky s amplitudou az 3 minut, které se nepodafilo
odstranit ani pridavanim dalsich sinusovych zavislosti. Proto i k samotné nalezené
periodé je nutno pristupovat s opatrnosti. Pokud by skutecnym déjem, ktery
toto zpusobuje, byl magneticky cyklus sekundarni slozky jak uvadéji Rubenstein,
Paterson a Africano (1991) (jako je tomu naptiklad u Slunce), pak by tyto zmény
nemusely byt prisné harmonické. Potom by i perioda 16644 dni neboli 45,6 let
byla docela vyhovujici. AvSak jiz samotni autofi této myslenky uvadéji, ze by bylo
potieba pravdépodobné mnohem vétsi energie, aby se daly timto zmény v O-C
diagramu vysvétlit.

Hlavnimi vysledky této prace jsou parametry soustavy urcené aplikaci modelt
na svételné kiivky. Nejdiive byl aplikovan program vytvofeny Djurasevi¢em (1991).
Jeho vyhodou je jeho komplexni pouzitelnost na vypocet vSech parametri
dvojhvézdné soustavy s akrecnim diskem a také znacna rychlost vypoctu. Do vyctu
zareni se zapocitava kromé primarni a sekundarni hvézdy také akrec¢ni disk s horkou
skvrnou. Nadstavbou tohoto programu je i graficky vystup, kterym lze danou
soustavu prostoroveé znazornit. Nedostatky spocivaji v jednoduchém predpokladu
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homogenniho rozlozeni teploty povrchu akrec¢niho disku. Diky tomu jsou vysledné
hodnoty vlastnosti akre¢niho disku a také bilého trpaslika ponékud odlisné od dosud
publikovanych hodnot. Souhrn vypocitanych parametri soustavy je v tabulce 4.

Mé programy zapocitavaji nehomogenni teplotu akre¢niho disku a prinasi tak
jiz znac¢né zptfesnéni. Pomoci koeficientu «, udavajiciho miru poklesu teploty od cen-
tra k okraji disku, lze ziskat informaci o samotné stavbé disku a lze podle néj také
urcit silu akrece. Ve svém modelu jsem také zahrnul vliv ozareni c¢erveného trpaslika
bilym trpaslikem a akre¢nim diskem. Ackoli je to v mém programu aproximovano jen
linearnim poklesem teploty, i tak lze vysledky povazovat za realnéjsi. Mij program
s horkou skvrnou jsem pouzil na mé svételné kiivky. Vysledky jsou uvedeny v ta-
bulce 4. Také jsem tento program pouzil na jednu silné pekulidrni svételnou kiivku
z databaze AAVSO, napozorovanou ve filtru V. Koeficient udavajici distribuci tep-
loty akre¢niho disku vysel mnohem nizs$i o ~ 0,2 oproti typické hodnoté o ~ 0,5,
coz by odpovidalo outburstu. Pro néj také svédci vyssi jasnost a mensi amplituda
zmén (o 0,4 mag), nez maji svételné kiivky od stejnych pozorovatelt v rozdilnych
nocich. Program s horkou linii obsahuje mnohem vice volnych parametri, které se
nepodarily vhodné urcit. Pfesto se mi podarilo velice dobfe nafitovat oblast svételné
krivky ve fazich mimo zakryt, kde model s horkou skvrnou selhava.
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Tab. 4: Urcené parametry soustavy UX UMa pomoci dvou programi, Djuraseviéova
a mého. Oba zapocitavaji do svételné kiivky vliv horké skvrny. Udaje oznacené symbolem
* predstavuji piimo zadané parametry.

Vlastnost | Djurasevi¢uv program | Muj program
q 0,76 +0,3 0,93*

i[°] 68+ 1 71,340,4
Ryala] 0,1+0,01 0,015*
R.qla] 0,333 £ 0,003 0,35*
RD gy |a] 0,314+0,01 0,374+ 0,01
RD;, [a] 0,124+ 0,02 0,023*

tp [a] 0,06 + 0,02 0,027*
Twa [ K] 32000 + 1000 27600%*
Trq K] 5000 + 1000 3420%*
TD [K] 5000-40 000 /

TD;, K] / 29500 £+ 1500
a / 0,50 + 0,01
Vs [°] ~ =30 234+ 7
Ons [°] 2546 18+6
Ths K] 6 000-60 000 17600 + 4 500
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Tab. 5: Seznam pozorovani, ktera jsem mél k dispozici, doplnény o dalsi informace.

| Pozorovatel | Datum | JD Filtr | CCD kamera | Expozice [s] |

Zejda M. 15.4.1998 | 919,0 C ST-7 60
Zejda M. 16.1.1999 | 1195,0 C ST-7 60
Zejda M. 19.4.1999 | 1288,0 C ST-7 45
Novak R. 30.4.1999 | 1299,0 C ST-7 30
Novak R. 9.5.1999 | 1308,0 C ST-7 40
Novak R. 13.5.1999 | 1312,0 C ST-7 40
Novak R. 16.5.1999 | 1315,0 C ST-7 40
Novak R. 18.5.1999 | 1317,0 C ST-7 40
Novak R. 19.5.1999 | 1318,0 C ST-7 40
Novak R. 21.5.1999 | 1320,0 C ST-7 40
Novak R. 24.5.2000 | 1723,0 I ST-7 40
Novak R. 21.6.2000 | 1717,0 I ST-7 40
Novak R. 27.6.2000 | 1723,0 1 ST-7 40
Novak R. 28.6.2000 | 1724,0 1 ST-7 40
Novak R. 14.1.2001 | 1924,0 1 ST-8 20
Novak R. 3.2.2001 | 1943,0 1 ST-8 20
Novak R. 8.2.2001 | 19490 | [I,C ST-8/ST-7 20/20
Novak R. 11.2.2001 | 1951,0 I ST-8 20
Novak R. 12.2.2001 | 1952,0 1 ST-8 20
Zejda M. 18.3.2001 | 1987,0 C ST-7 60
Zejda M. 12.7.2002 | 2468,0 C PixCel237 25
Folta M. 31.12.2002 | 2640,0 C ST-7 180
Folta M., Kral L. | 1.2.2003 | 2672,0| C ST-7 180
Hynek T 22.3.2003 | 2721,0 C ST-7 180
Zejda M. 22.3.2003 | 2721,0 R ST-7 65
Zejda M. 11.1.2004 | 3290,0 C ST-7 35
Novak R. 14.2.2005 | 3416,0 C ST-7 30
Zejda M. 22.1.2006 | 3758,0 R ST-7 60
Novak R. 24.2.2006 | 3791,0 C ST-7 60
Novak R. 27.2.2006 | 3794,0 C ST-7 60
Novak R. 1.3.2006 | 3796,0 C ST-7 60
Novak R. 2.3.2006 | 3797,0 C ST-7 60
Novak R. 5.3.2006 | 3800,0 C ST-7 60
Novak R. 6.3.2006 | 3801,0 C ST-7 60
Novak R. 7.3.2006 | 3802,0 C ST-7 60
Liska J. 13.3.2007 | 41730 | V. R, I ST-7 45/30
Liska J. 5.12.2007 | 44400 | B,V,R,I | APOGEE 60/50/40
Liska J. 18.3.2009 | 4909,0 R ST-8 60
Liska J. 94.3.2009 | 4915,0 | B,V R, I ST-8 45/30
Liska J. 7.4.2009 | 4929.0 | B.V, R, 1 ST-8 45/30
Liska J. 9.4.2009 | 49310 | B,V,R, I ST-8 45/30
Liska J. 10.4.2009 | 4932,0 C ATIK 16IC 3x10
Liska J. 11.4.2009 | 4933,0 C ATIK 161C 3x10
Liska J. 12.4.2009 | 4934,0 C ATIK 161C 3x10
Liska J. 16.4.2009 | 49380 | B.V, R, 1 ST-8 45/30
Liska J. 24.4.2009 | 4946,0 C ATIK 16IC 3x10




