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Annotation

In this thesis we present an analysis of the eclipsing binary HR 6611. It is an
extraordinary system consisting of two metallic stars whereas the more massive
component is probably just before the reaching of the terminal main sequence.
The following light elements and physical parameters were obtained by the pro-
cessing of both photometric and spectroscopic data. The orbital period was found
to be P = (3,89498393 + 0,00000029) days, the moment of the primary mini-
mum: J Dye(My) = 2440321,003 24 £ 0,000 44. The masses of the components are
My = (2,250 £ 0,019) My, Mp = (1,858 + 0,017) M, the radii of the circular
orbits were found to be ay = (7,54 + 0,03) Rg, ap = (9,14 £+ 0,03) Rs. The ana-
lysis of the O-C diagram does not indicate any orbital period variations. A slightly
asynchronous rotation of the primary component derived from the line profiles was
confirmed. We guess it is due to the advanced evolutionary status of this component.

Anotace

V predkladané diplomové praci se zabyvame studiem zakrytové dvojhvézdy HR 6611.
Jedna se o pomérné neobvyklou soustavu slozenou ze dvou metalickych hvézd, pri-
¢emz hmotnéjsi slozka se zfejmé dostava do stadia hvézdy na konci vyvoje na hlavni
posloupnosti. Na zakladé fotometrickych a spektroskopickych pozorovacich dat byly
urceny nasledujici svételné elementy a dalsi fyzikalni parametry soustavy. Obézna
perioda mé hodnotu P = (3,894 98393 £+ 0,000 000 29) dnii, okamzik zakladniho mi-
nima jasnosti je JDye(My) = 2440321,003 24 £ 0,000 44. Hmotnosti jednotlivych
slozek jsou: My = (2,250 £0,019) My, Mp = (1,858 £ 0,017) M, poloméry kru-
hovych drah ¢ini: ay = (7,54 £ 0,03) Re, ap = (9,14 £ 0,03) Ry. Analyza O-C
diagramu neukéazala zadné zmény obézné periody, ke kterym by mohlo dochéazet
v dtsledku pokrocilého vyvojového stadia primarni slozky. Tentyz diivod mé ale
pravdépodobné za nasledek mirné asynchronni rotaci primarni slozky, ktera byla
ovéfovana pomoci prameétu rovnikovych rotac¢nich rychlosti.
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1 Fyzika dvojhvézd

Vétsina hvézd v okoli Slunce tvoii dvojhvézdy nebo vicenasobné hvézdné soustavy.
Stabilni nasobné soustavy mizeme chapat jako hierarchicky usporadané podvojné
soustavy, takze se staci zabyvat fyzikalnim popisem dvojhvézd. Dnes vime, ze hvézdy
jsou ve dvojhvézdach vazany gravitacné, a musi proto obihat po obecné eliptickych
Pravé potvrzeni této skutecnosti po objevu prvnich fyzickych dvojhvézd Williamem
Herschelem kolem roku 1802 ukézalo, ze Newtontv gravitacni zakon plati nejen ve
slunecni soustavé, ale v celém vesmiru.

Mnoho vlastnosti konkrétni hvézdy jako napt. povrchovou teplotu, rozmeéry, svi-
tivost, umime urcit pomérné jednoduse. Ale hmotnost libovolného nebeského télesa
lze pifimo stanovit pouze z jeho gravitacniho ptisobeni na jiné téleso v jeho bliz-
kosti. Proto nam zkouméni dvojhvézd pfinese vice informaci nez ndm mohou podat
osameélé hvézdy.

Dvojhvézdy lze rozdélit na dvé skupiny:

1. optické dvojhvézdy — vznikaji pouze nahodnym promitnutim dvou hvézd s ma-
lou uhlovou vzdalenosti na obloze, ale ve skutecnosti jsou od pozorovatele
rizné daleko a nejsou spolu gravitacné vazany

2. fyzické dvojhvézdy — skute¢né hvézdné pary obihajici kolem spole¢ného gravi-

Vv

Fyzické dvojhvézdy se dale déli podle zpiisobu objevu na nasledujici typy:

1. wvizudlni dvojhvézdy — prvni objeveny typ (existence prokazana 1802 Hersche-
lem), na dvé slozky rozlozeny opticky, nejc¢astéji dalekohledem (v soucasnosti
se limitni rozliSovaci schopnost dalekohledu pohybuje kolem 0,03”)

2. astrometrickeé dvojhvézdy — vizudlni dvojhvézdy se Spatné pozorovatelnym
nebo neviditelnym privodcem, objeveny na zakladé nerovnomeérného vlast-
niho pohybu jasné slozky (1834 Bessel pozoroval vlnity vlastni pohyb Siria,
1862 objeven opticky Sirius B)

3. spektroskopické dvojhvézdy — objeveny diky periodickym zménam polohy spek-
tralnich car, dochéazi k nim v disledku Dopplerova jevu pii obéhu slozek

4. zakrytove dvojhvézdy — nalezeny podle svételnych zmén soustavy, jejiz slozky
se pri orbitalnim pohybu vzajemné zakryvaji

V nésledujcich odstavcich se budeme vzhledem k pfedmétu této diplomové prace
podrobnéji vénovat spektroskopickym a zakrytovym dvojhvézdam.

1.1 Spektroskopické dvojhvézdy

Jestlize je thlova vzdélenost slozek dvojhvézdy pod mezi rozlisitelnosti optickymi
pristroji a v jejim spektru dochézi k periodickému posuvu spektralnich car, jedna
se o spektroskopickou dvojhvézdu.



Tento typ dvojhvézd byl objeven roku 1889 A.C.Mauryovou a W. H. Pickerin-
gem, ktefi zjistili, ze ve spektru Mizaru dochézi k pravidelnému rozdvojovani spek-
tralnich ¢ar s periodou kolem 20 dni. Spravné urcili, ze se Mizar sklada ze dvou
soustavy tedy vznika prekrytim spekter dvou obecné rtizné jasnych hvézd. Periodické
rozdvojovani a zmény poloh spektralnich ¢ar jsou disledkem zmén radialni rychlosti
pfi orbitalnim pohybu slozek dvojhvézdy (Doppleriv princip). Pro Dopplertv posuv
AN = X — )\ plati:

AN v,

_— = 1.1
o=x, (1)

kde )¢ je laboratorni vlnova délka prislusné ¢ary, A je namérend vinova délka cary,
v, je radialni rychlost prislusné slozky dvojhvézdy a c je rychlost svétla.
Spektralni c¢ary osciluji kolem jisté klidové hodnoty radialni rychlosti vy, ktera od-

Vv

vy

kame kiivku radialnich rychlosti. Jestlize jsou obé slozky dostatecné jasné, jsou ve
vysledném spektru vidét ¢ary obou slozek a jedna se o dvojhvézdu dvoucarovou. Pro-
poloh spektralnich ¢ar prislusejicich riznym slozkam probihat v antifazi. Navic plati,
ze pomér amplitudy zmén radialnich rychlosti obou slozek je roven prevracené hod-
noté poméru jejich hmotnosti My, Mp. VySe uvedené skutecnosti lze v tézistové
soustavé shrnout do vztahu:

MAVA = —MBVB, (12)

jedna slozka mnohem slabsi nez druhé, objevi se ve spektru pouze jeden soubor car
(vétsinou té hmotnéjsi slozky), jejichz vinova délka se periodicky méni. Jedna se pak
o dvojhvézdy jednocdrové.

Na rozdil od vizuélnich dvojhvézd je pravdépodobnost objevu spektroskopické
dvojhvézdy tim vétsi, ¢im jsou si jeji slozky navzajem blize. Tim rychleji totiz obi-
spektralnich car.

Hmotnost slozek vizualnich dvojhvézd mitizeme urcit ze znalosti obézné periody
P a délky velkych poloos a4, ap elips, po kterych se slozky pohybuji (maji stejnou
¢iselnou excentricitu e a lezi ve stejné roviné). Prakticky se pozorovani provadi rela-
tivné, tj. poloha slabsi slozky se vztahuje vici jasnéjsi slozce. Relativni trajektorie
slabsi slozky je také elipticka se stejnou ¢iselnou excentricitou e a s jasnéjsi slozkou
v ohnisku. Pro velkou poloosu této elipsy pak plati: @ = a4+ap. Periodu P lze zjistit
pozorovanim, délku velké poloosy a pak z tthlové vzdalenosti obou slozek a znamé
vzdélenosti (paralaxy) soustavy. Rovina drdhy muze byt v prostoru vici pozorova-
teli orientovana libovolné, proto je nutné také zjistit tthel sklonu trajektorie ¢ (ihel
mezi normalou k roviné trajektorie a smérem zorného paprsku). Jestlize tedy neni
rovina trajektorie kolma na smér k pozorovateli, je nutné vzit v avahu zkraceni



délky a. Z tietiho Keplerova zakona potom snadno urc¢ime soucet hmotnosti slozek
dvojhvézdy jako:

4?a?
My + Mp = 1.3
kde x je gravitacni konstanta. Jelikoz dale plati:
M
aa _ 25 (1.4)
ap MA

zjistime pri zméfeni hodnot a4, ap v obloukovych vtefindch hmotnosti jednotlivych
slozek.

Protoze Dopplerovy posuvy spektralnich ¢ar umoznuji urcit pouze slozku rych-
losti ve sméru k pozorovateli (radidlni rychlost) a ne rychlost v draze, nemtizeme
v obecném pripadé urcit piimo velikost velké poloosy a, ale pouze jeji primét a sin i
do roviny prochézejici zornym paprskem. Je tedy ziejmé, ze pokud méame k dis-
pozici jenom krivku radialnich rychlosti, nemtzeme zjistit pfimo hmotnosti slozek,
ale pouze uréitou funkeci zavislou na hmotnosti soustavy (funkci hmotnosti). Jeli-
koz tvori spektroskopické dvojhvézdy tésnéjsi systémy nez vizualni dvojhvézdy, jsou
jejich trajektorie mnohem ¢asté&ji blizké kruznicim. Cim tésnéjsi totiz dvojhvézda
je, tim vice se jeji slozky ovliviiuji a tyto interakce maji Casto za nasledek pokles
excentricity drahovych elips.

Uvazujme tedy kruhové trajektorie, po kterych se slozky dvojhvézdy pohybuji
rovnomérné rychlostmi v4 a vg a plati:

2Tay 2ma Mp 2map 2ma My 21a (1.5)
v = = s v = = s vV = — s .
AT P T (Mu+Mp)PT P T TP (Ma+ Mp)P P

kde v = va+vp (jeji hodnotu zndme v piipadé dvoucarové spektroskopické dvojhveéz-
dy). Kfivky radialnich rychlosti jsou v tomto idedlnim piipadé sinusoidy s ampli-
tudami v 4 sini a vg sin<. Jestlize je excentricita vyrazné nenulova, bude tvar kiivek
radialnich rychlosti ovlivnén nerovnomérnosti pohybu hvézd po eliptickych drahach
a také zavislosti na orientaci velké poloosy vzhledem k pozorovateli (obr. 1, Vanysek,
1980).

V pripadé kruhové drahy lze velikost primétu velké poloosy relativni drahy po-
moci rovnic (1.5) urc¢it ze vztahu:

Pvsini

ini = 1.6
asini o (1.6)

Z rovnic (1.3) a (1.6) dostaneme vztah pro hmotnost soustavy:

. . 3P
(M + Mp)sin®i = % (1.7)
Protoze plati (ze vztahu (1.2))

vasing Mp (1.8)

vgsini My’
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je Vo. Nahote je krivka pro kruhovou trajektorii, dalsi dva grafy znazornuji defor-
maci této kiivky vlivem excentrické drahy a rizné orientace velké poloosy vzhledem
k zornému paprsku.

lze urcit hodnoty M, sin®i i Mpsin®i, které udavaji minimalni mozné hmotnosti
slozek. V pripadé€, Ze se jedna o jednocarovou spektroskopickou dvojhvézdu, zname
pouze hodnotu primétu radidlni rychlosti jasnéjsi slozky v, sine. Za téchto podmi-
nek dostaneme vztah pro funkci hmotnosti:

(Mpsini)®  (vasini)’P
(My + Mg)? 21K

, (1.9)

ktera umoznuje provadét odhady souvisejici s minimalni hmotnosti slabsi slozky.
Je vidét, ze v obou pfipadech je nutné pro urceni skutecné hmotnosti slozek zjistit
sklon obézné roviny i. Za urcitych okolnosti nam pro urceni sklonu drahy mize
pomoci pozorovani zmeén v jasnosti dvojhvézdy. Za jakych podminek je mozné tyto
zmény pozorovat a jak ndm to pomize pri urcovani sklonu obézné roviny, uvidime
v nasledujicim odstavci.

1.2 Zakrytové dvojhvézdy

Dvojhvézdy, které nelze opticky rozlisit na jednotlivé slozky, ale které maji sklon
obézné drahy velmi blizky 90°, se nazyvaji zakrytové dvojhvézdy. V disledku vza-
jemného periodického zakryvani slozek u nich totiz béhem kazdého obéhu dochéazi
k pravidelnym zménam jasnosti. Jedna se tedy o geometricky proménné hvézdy,
u kterych se neméni svételny tok, ale pouze svitivost.

Nejdéle znamou zakrytovou dvojhvézdou je Algol. Uz koncem 18. stoleti pozo-
roval a spravné vysvétlil podstatu jeji proménnosti J. Goodricke. Model zakrytové

10



dvojhvézdy byl ale ptijat az diky kombinaci fotometrickych a spektroskopickych mé-
feni provedenych o vice nez sto let pozdéji E. C. Pickeringem a H. Vogelem. V sou-
casné dobé zname téchto soustav nékolik tisic s periodami v fadech hodin az desitek
dnii, vyjimecné jsou periody delsi nez rok. Zakrytové dvojhvézdy se déli podle tvaru
svételné krivky (zavislost jasnosti nebo hvézdné velikosti sledované dvojhvézdy na
C¢ase) do t¥i skupin (obr. 2, Projekt Prosper, IBVS, 2005):

e EA — typ Algol (algolidy) — oddélené soustavy = hvézdy téméi sférického
tvaru, rtznych povrchovych teplot, zacatky sestupnych i konce vzestupnych
vétvi minima jasnosti jsou dost ostré, periody jsou pomeérné dlouhé, tvori asi
70% dosud znadmych soustav

e EB —typ 8 Lyrae — polodotykové soustavy = hvézdy tvaru rotac¢niho elipsoidu
riznych rozméri, dochazi k interakci mezi slozkami (pfenos hmoty), svételna
krivka je zaoblena, periody jsou vétsinou delsi nez jeden den

e EW — typ W Ursae Majoris — dotykové soustavy = témér stejné velké elipsoi-
dalni hvézdy o stejné povrchové teploté, svételna kiivka je zaoblena se zhruba
stejné hlubokymi minimy, periody jsou kratsi nez jeden den, maji spolec¢nou
atmosféru

Jak je vidét z popisu jednotlivych typta zakrytovych dvojhvézd, existuje jeste kla-
sifikace pro tésné dvojhvézdy, kterou zavedl v roce 1955 Z. Kopal. Tésné dvojhvézdy
jsou soustavy, u kterych v priibéhu vyvoje alespon jedna slozka vyplni sviij Rochetv
lalok a zac¢ne tedy pfes libra¢ni bod L; dochazet k prenosu latky na druhou slozku.
Pti béznych hmotnostech slozek lze mezi tésné dvojhvézdy fadit vSechny s periodou
kratsi nez nékolik desitek dni, coz spliiuje vétSina pozorovanych dvojhvézd. Rozlisuji
se nasledujici ti typy soustav:

e oddélené soustavy — obé€ slozky jsou uvnitt Rocheovy plochy, napt. algolidy

e polodotykové soustavy — jedna slozka vyplnuje sviij Rochetiv lalok, napt. dvoj-
hvézdy typu [ Lyrae, klasické algolidy

e dotykové soustavy — obé€ slozky vyplnuji své Rocheovy laloky, napt. dvojhvézdy
typu W Ursae Majoris

Jak jiz bylo feceno, k zakrytim slozek bude dochézet tim spise, ¢im vice se
sklon jejich obézné drahy vzhledem ke sméru zorného paprsku blizi 90° a ¢im je
mensi vzdalenost mezi obéma slozkami. Fotometrickym pozorovanim zakrytovych
dvojhvézd ziskame svételnou krivku, jejimz rozborem je mozné ziskat mnoho in-
formaci o rtznych vlastnostech slozek. Patii mezi né hlavné sklon obézné roviny
vzhledem k pozorovateli i, relativni rozméry a svitivosti obou slozek.

Uvazujme idealizovany ptipad, kdy kulové hvézdy o polomérech R4 a Rp obihaji
bude mozné pozorovat u soustav, pro jejichz sklon obézné roviny plati + > 90° — «,

kde
R4+ Rp

a

sino =

(1.10)
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Obrazek 2: Svételné kiivky dvojhvézdy typu Algol, 3 Lyrae a W Ursae Majoris.
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Obrazek 3: Schematicka svételna krivka algolidy s centralnimi zakryty a jeji model.

Budeme dale predpokladat, ze ve sledované dvojhvézdé nastavaji centralni zakryty
(1 =90°) a zvolime vétsi hvézdu s polomérem R, za centralni téleso, kolem kterého
bude obihat mensi slozka s periodou P (jeji hodnotu uréime ze svételné kiivky).
Béhem jednoho obéhu nastanou dvé minima jasnosti dvojhvézdy. Jedno z nich je
zpusobeno prechodem (transitem) mensi slozky pfes kotou¢ vétsi slozky. K prvnimu
kontaktu dojde v okamziku, kdy spojnice stfedit hvézd bude se smérem k pozorova-
teli svirat thel oy dany vztahem:

Ro+ Rp

a

sinay = (1.11)
Tehdy nastava castecny zakryt vétsi slozky, vyzarujici plocha zakryvané hvézdy se
zmensuje a jasnost soustavy skoro linedrné klesa. Ve svételné kiivce se objevuje
sestupna vétev minima jasnosti. Ve chvili druhého kontaktu, kdy se mensi slozka
dotkne vétsi slozky zevnitt, se rychly pokles jasnosti zastavi. Pro thel ap mezi spoj-
nici stiedit hvézd a smérem k pozorovateli bude platit:

Ry — Rp

a

sinag = (1.12)
Poté mensi slozka postupuje az do stfedu kotouce vétsi slozky, kde dojde ke stfedu
zakrytu. Po priichodu stfedem cely tkaz symetricky pokracuje a béhem této doby
se na svetelné kiivce vytvari mélké dno, hvézda se nachéazi v tzv. ,zastavce”. Protoze
ale na vétsiné hvézd neni jas rozlozen rovnomérné (okrajové ztemnéni), bude jasnost
hvézdy mirné klesat a dojde tak k ,,zaobleni“ svételné kiivky. Po tfetim kontaktu se
podil zakryvané plochy za¢ne zmensovat, objevuje se vzestupna vétev minima a cely
pfechod konéi ¢tvrtym kontaktem (obr.3, Machor et al., 2005). Pfi malych thlech
pouzijeme aproximaci sina = « a dobu minima jasnosti (mezi prvnim a ¢tvrtym
kontaktem) D vyjadiime ze vztahu:

D 2(1/1 . RA + RB

P or Ta

(1.13)
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Analogickou tvahou dostaneme pro trvani zastavky d:

d 2a2_RA_RB

P o Ta

(1.14)

Je vidét, ze obé tyto veliciny zavisi na relativnich rozmérech slozek a na dobé obéhu.
Z rovnic (1.13) a (1.14) uz snadno ur¢ime relativni rozméry obou slozek:

&:(D—i—d)ﬂ’ @:(D—d)w. (1.15)

a 2P a 2P

Pfesné po pil periodé dojde k tzv. zdkrytu (okultaci), kdy je mensi slozka zakry-
vana vétsi. Vse probiha analogicky jako u transitu, jasnost od prvniho do druhého
kontaktu klesé, v zastavce je konstantni a mezi tfetim a ¢tvrtym kontaktem roste.
Hloubka minima zavisi na svitivostech jednotlivych slozek, proto v pfipadé roz-
dilnych slozek jsou minima ritzné hluboka. Hlubsi minimum nazyvame primdrni,
druhé je minimum sekundarni. Jestlize jsou obé€ slozky hvézdy hlavni posloupnosti,
je hmotnéjsi slozka vétsi a teplejsi nez slozka méné hmotna. Tehdy nastava primarni
minimum pri transitu. Pokud je efektivni teplota mensi slozky vyssi nez teplota vétsi
slozky (klasické algolidy — polodotykové soustavy slozené z podobra a hvézdy hlavni
posloupnosti), dochézi k primarnimu minimu pfi okultaci.

Pokud trajektorie hvézd nejsou kruhové, nenastava sekundarni minimum vét-
Sinou presné ve fazi 0,5 (obr.4, Machori et al., 2005). Pti sklonu ¢ # 90° nemusi

D
a b
‘V S

Obrazek 4: Schematické svételna krivka algolidy a jeji model pro eliptickou trajek-
torii.

dochéazet k iplnému zakrytu. Tehdy nenastane v minimu jasnosti zastavka a sklon
se tedy odrazi ve tvaru svételné kiivky (obr.5, Machon et al., 2005). Slozky velmi
tésnych dvojhvézd maji tvar rotac¢niho elipsoidu, protoze jsou vyrazné slapové defor-
movany. Béhem obéhu se méni jejich natoceni viici pozorovateli a v diisledku toho se
méni jasnost soustavy i mezi jednotlivymi minimy. Dalsi komplikaci svételné kiivky
miize u téchto dvojhvézd prinést existence svitici nebo absorbujici latky pochazejici
z pretoku hmoty mezi slozkami. Kromeé toho se obé slozky vzajemné osvétluji a ¢ast
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Obrazek 5: Schematicka svételna kiivka algolidy a jeji model pro kruhovou trajektorii
se sklonem 7 ~ 70 — 80°.

zafeni jedné hvézdy dopadajici na povrch hvézdy druhé se opét vyzaii smérem k po-
zorovateli. VSsechny tyto jevy deformuji svételné kiivky, ale vétsinou se jedna o vlivy
druhého radu.

Zakrytové dvojhvézdy jsou soucasné spektroskopickymi dvojhvézdami, ale zejmé-
na u slabsich objekti neni snadné ziskat krivky radialnich rychlosti. Naproti tomu
svételnou kiivku Ize ziskat i u velmi slabych hvézd a zékrytové dvojhvézdy jsou proto
jedinym typem dvojhvézd, ktery je mozno objevit i ve vzdalenych ¢astech vesmiru.
Pokud vsak vedle svételné kiivky mame k dispozici i obé kiivky radialnich rychlosti,
pak je takova dvojhvézda jednim z nejdokonalejsich zdroji informaci o vlastnostech
hvézd.

Uz vime, zZe ze znalosti kiivek radidlnich rychlosti umime urc¢it hodnotu primétu
velké poloosy relativni obé&zné trajektorie asini a dale hodnoty veli¢in M4 sin®i
a Mpsin®i zavisejicich na hmotnostech slozek. Kombinaci téchto veli¢in s hodno-
tami i, Ra/a a Rp/a ziskanymi rozborem svételné kiivky snadno urc¢ime velikost
a, absolutni rozméry slozek R4 a Rp a také hmotnosti obou slozek M4 a Mpg. Je
vidét, ze k témto vypoctim nemusime znat vzdalenost soustavy, coz u vizualnich
dvojhvézd neplati. Jestlize navic zname vzdalenost zakrytové dvojhvézdy, dokazeme
na zakladé polomérii a svitivosti slozek urcit i jejich povrchové teploty. Mtizeme tedy
nezavislym zpisobem oveérit jejich ,barevnou” teplotu. Pokud naopak odhadneme
efektivni teploty slozek ze spektra, jsme schopni stanovit zafivé vykony a absolutni
i pozorované hvézdné velikosti a odtud potom odvodime vzdalenost soustavy. Astro-
fyzikalni iidaje, které mizeme ziskat pii pozorovani zakrytovych dvojhvézd, se vSak
neomezuji jen na informace o hmotnostech a rozmérech slozek i obéznych drah.
Analyzou svételnych kiivek lze ziskat informace o zménach drahovych elementt,
zejména obézné periody a staceni primky apsid, které mohou svédcit o pritomnosti
tfetiho télesa. Déle je mozné studovat okrajové i gravitacni ztemnéni (vznika tim,
Ze gravitacni zrychleni je u silné zplostélych hvézd v rovnikovych oblastech jiné nez
u poli) a také jevy souvisejici s prenosem hmoty mezi slozkami.

15



1.3 Metody zlepSovani svételnych elementt

Vyznamnym zdrojem informaci o zakrytové proménné hvézdeé je jeji svételna kiivka,
coz je zavislost hvézdné velikosti dané hvézdy na Case (napf.obr. 2).

Hvézdna velikost proménné hvézdy se urcuje vétsinou relativné pomoci poméru
jasnosti zkoumané hvézdy j... a jasnosti vhodné zvolené neproménné srovnavaci
hvézdy jeom. Na vertikalni osu grafu svételné kiivky se potom vynési relativni mag-
nituda Am = —2,5log %

Cas pozorovani svételnych zmén se vyjadiuje vétsinou v julianskych dnech (JD).
Pritom cas vyjadreny v prislusném pasmovém case je nutné prevést na cas svétovy
(UTC) a pak na geocentrické julidanské datum. Jestlize nas zajima periodicita své-
telnych zmén daného objektu, je vyhodné toto geocentrické datum pomoci heliocen-
trické korekce prevést na heliocentrické julidnské datum (JDye). Timto zptsobem
se pozorovani ze zrychlené se pohybujici Zemé vztahne ke Slunci, které se pohybuje
mnohem rovnomérnéji. Protoze heliocentricka korekce miize doséhnout maximalné
500s, je mozné ji u hvézd se svételnymi zménami ve skale dni zanedbat. Pokud se ale
jedna o rychle proménnou hvézdu, je nutné heliocentrickou korekci zapocitat a méfit
julidnské datum s dostate¢nou presnosti (alespor na ¢tyfi desetinnd mista).

Protoze se vétsinou nepodari ziskat jednim pozorovanim celou svételnou kiivku
dostatecné pokrytou body a navic jsou jednotliva méteni vzdy zatizena chybami, je
velmi vyhodné vyuzit toho, Ze svételné zmény nékterych typt proménnych hvézd
(i zakrytovych dvojhvézd) maji periodicky charakter. V tomto piipadé lze pozoro-
vani ziskana v riznych cyklech slozit do jediné, tzv. sklddané svételné krivky. K je-
jimu vytvoreni je nutné znat svételné elementy. Pro ideadlné proménnou hvézdu s jed-
nou periodou svételnych zmén jsou to: okamzik zakladniho extrému jasnosti (minima
u zakrytovych dvojhvézd) My v julidnském datovani a perioda P svételnych zmén
ve dnech. Z periodicity plyne, Ze heliocentrické julidanské datum okamziku extrému
lze predpovédét podle vztahu:

J Dei(tmin) = Mo + EP, (1.16)

kde E je cislo cyklu pocitané od zakladniho extrému, tzv. epocha. Pomoci vysSe zmi-
nénych elementd ur¢ime fdzi proménné hvézdy jako:

(1) = frac (JDhel(]tD) = Mo) |

kde frac(x) = x — floor(z) a floor(z) je nejblizsi mensi celé ¢islo od z. Faze tedy
zastupuje ¢as a nabyva hodnot od 0 do 1.

Jednotliva méreni hvézdné velikosti proménné hvézdy tvori body cCasové rady
s nepravidelnym casovym rozlozenim a pro hledani jeji periody existuji dva zakladni
pristupy (Mikulasek, 2002).

Prvnim z nich je metoda minimalizace fazového rozptylu, ktera pro kazdou
zkusmou periodu setiidi data do fazového diagramu a v jednotlivych fazovych inter-
valech zkouma miru rozptylu bodt. Za nejlepsi se povazuje perioda, pro kterou je
rozptyl ve vSech fazovych intervalech minimalni. Vyhodou této metody je, Ze nemu-
sime znat tvar svételné krivky, a je tedy vhodna pro pocatecni odhad periody zcela
neprozkoumané proménné hvézdy.

(1.17)
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Jestlize uz o zkoumané hvézdé néco vime, mizeme pouzit metodu zaloZzenou na
modelovani svételné kiivky. Tu vyjadiime pomoci jejiho modelu jako funkci faze

vz

a dalsich parametru 3, nejcastéjsi je pouziti trigonometrickych polynom:

k
y(B,0) = Ao + Z A; cos(2m;) + By sin(2mp;). (1.18)

=1

Pomoci nelinearni regrese hledame takovou periodu, pro kterou je shoda nami pied-
pokladané regresni funkce s NV pozorovanymi daty m; maximalni, tzn.

N

S(8.P) = Sl — (5, ) — min. (119)

=1

V tomto pripad€ ziskdme odhad periody vcetné nejistoty jejiho urceni a navic dosta-
neme analyticky tvar svételné kiivky, coz ndAm umoznuje zjistit dalsi charakteristiky
svetelné krivky.

Jestlize mame k dispozici napi. okamziky minim dané proménné hvézdy pokryva-
jici delsi casovy usek, je velmi vyhodné vytvotit tzv. O-C diagram. Jedna se o ¢asovou
zavislost rozdilu okamziku pozorovaného O a vypocteného C' minima. Misto ¢asu se
castéji pracuje s epochou F. Pomoci regresnich metod prolozime namérenymi body
funkci, kterd co nejlépe aproximuje hledanou zavislost. Z charakteru této zavislosti
lze poté vy¢ist mnoho zajimavych informaci o procesech ovliviiujicich svételné zmény
zkoumané hvézdy, zlepSovat jeji svételné elementy, pripadné odhalit vicenasobnost
soustavy. Nejcastéji nastavaji nasledujici pripady:

e grafem je vodorovna piimka prochazejici bodem O-C'= 0 = hvézda ma jen
jednu periodu svételnych zmén a pouzité svételné elementy jsou v poradku

e grafem je vodorovna primka prochazejici bodem O-C= dM, = perioda své-
telnych zmén je jedina a urcend spravné, okamzik zédkladniho minima je nutné
opravit o hodnotu d M,

e grafem je pfimka se smérnici P = % prochézejici bodem [0, 0] = okamzik

zékladniho minima je urcen spravné, periodu svételnych zmén je nutno opravit
o smérnici primky 6 P

e grafem je parabola = perioda svételnych zmén se linedrné zkracuje (parabola
oteviena doli) nebo prodluzuje (parabola oteviend vzhiiru), jde o skutecéné
zmény periody zpusobené fyzikalnimi procesy na povrchu (pfenos hmoty, fo-
tosférické skvrny, zména momentu hybnosti soustavy)

e grafem je polynom vyssiho stupné = zmény periody jsou komplikovanéjsi,
predpovéd okamziku minima je Taylorovym rozvojem se stfedem v E = 0:

1_,0P
JDhel(tmin) - MO + EP() + §E26_E|O —+ ... (1‘20)
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e grafem je sinusoida = periodické zmény okamziki minim zptisobené tzv. light-

Vv

hvézdou, jejiz gravitacni ptisobeni zptusobuje stridavé vzdalovani a pfiblizo-
vani dvojhvézdy od pozorovatele a tedy zdanlivou zménu periody dvojhvézdy,
perioda zavislosti O-C' odpovida obézné dobé tietiho télesa

Podrobnéjsi popis hledani okamziktt minim z fotometrickych a spektroskopickych
dat bude proveden v kapitole 5.
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2 Chemicky pekuliarni hvézdy

Chemicky pekulidrni hvézdy (CP hvézdy) jsou hvézdy hlavni posloupnosti s efektivni
teplotou mezi 7000 K a 30000 K (tj. spektralniho typu F2 az B0 a hmotnosti 1,5 az
15 My) s anoméalnim chemickym sloZenim povrchovych vrstev. To je pFi¢inou jejich
neobvyklych spekter. Vzhledem k teplotnimu intervalu se jedna o horké hvézdy, pro
které je typicka klidna atmosféra, vyskyt stabilnich globalnich magnetickych poli
a projevy zarivé difuze, vedouci az ke vzniku CP hvézd. Mira pekulidarnosti CP
hvézd je velmi riznoroda. Existuji hvézdy s témér normalnim chemickym slozenim
i hvézdy, u kterych se obsah nékterych prvki lisi od norméalniho obsahu o nékolik
radl. Za normalni chemické slozeni pritom povazujeme chemické slozeni Slunce. Mezi
CP hvézdy patii podle pozorovani asi 10 % hvézd horni ¢asti hlavni posloupnosti.

2.1 Historie vyzkumu CP hvézd

Pojem pekuliarni spektrum pouzila poprvé A.Mauryova v roce 1897 pro hvézdu
a? CVn. Vsimla si ve spektru nepatfi¢né slabjch vapnikovych ¢ar a neobvykle in-
tenzivniho dubletu Si II na vlnové délce 412,831 nm. Dalsi pozorovatelé zjistili, ze
neékteré spektralni ¢ary meéni svoji intenzitu a urcili hodnotu periody téchto zmén
na 5,5 dne. Navic se ukazalo, ze kfivka radidlni rychlosti se za kfivkou intenzity
¢ary opozduje o ¢tvrt periody. Tento jev byl spravné vysvétlen rotaci hvézdy a tedy
i oblasti se zvysenou koncentraci prislusného prvku jiz na zacatku 20. stoleti. V roce
1933 ukazal Morgan, ze jde o typickou predstavitelku tzv. Ap hvézd.

Postupem casu byly objeveny dalsi typy CP hvézd, pficemz v soucasné spek-
tralni klasifikaci zavedené Prestonem a Maitzenem jsou jednotlivé typy fazeny podle
rostouci teploty nasledovne:

e CP1 hvézdy — Am (metalické) hvézdy — objeveny roku 1940 Titusem a Mor-
ganem, slabé vapnikové ¢ary, silngjsi céary kovi (Fe, Cr, Ti), vétSinou bez
méfitelného magnetického pole, fotometricky ani jinak neproménné, tvoreny
hlavné dvojhvézdami s vazanou rotaci

e CP2 hvézdy — magnetické hvézdy — spektralné a fotometricky proménné Ap
a Bp hvézdy, tj. hvézdy typu A 4200-Si, Si, SiCrEu, SrCrEu a Sr (tato oznaceni
znamenaji, Ze se ve spektru nachazeji neobvykle silné ¢ary uvedenych prvki),
zavedeny roku 1958 C. a M. Jaschekovymi

e (P3 hvézdy — Hg-Mn hvézdy — obdoba CP1 hvézd s vyssi teplotou a s vyraz-
nymi ¢carami manganu a rtuti

e CP/,5 hvézdy — heliové slabé hvézdy (He-weak) — vysokoteplotni varianta CP2
hvézd spektralniho typu B se slabymi ¢arami He? a relativnim nadbytkem He?,
objeveny byly Garissonem v roce 1967

e CP6,7 hvézdy — heliové silné hvézdy (He-strong) — hvézdy spektralniho typu
B0 az B2 s extrémné silnymi ¢arami He? (abundance helia nékdy dosahuje
vétsich hodnot nez abundance vodiku), objeveny MacConellem roku 1970
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Samotny pojem chemicky pekuliarni hvézdy zavedl Preston az v roce 1974, protoze
se pri vyzkumu hvézd s pekulidrnimi spektry ukazalo, ze pozorované spektrum nelze
vysveétlit anomalni stavbou atmosféry, ale ze je opravdu disledkem odlisSného chemic-
kého slozeni hvézdy. Dale se zjistilo, ze typ pekulidrnosti souvisi s povrchovou teplo-
tou, a proto by mély byt odchylky v chemickém slozeni zptisobeny d€ji v povrchovych
vrstvach. Navic jsou vlastnosti urcéené vnitini stavbou hvézd jako napf. hmotnost,
polomeér, zarivy vykon u CP hvézd a normalnich hvézd hlavni posloupnosti o stejné
efektivni teploté identické. Pfredpoklada se tedy, ze poc¢atecni i vnitini chemické slo-
zeni CP hvézd je standardni. Tento predpoklad je podpofen jednak tim, Ze nejsou
zndmi vyvojovi predchtdci ani nasledovnici CP hvézd (napf. néco jako CP T Tauri
nebo CP obfi), déle existenci oddélenych dvojhvézd s ruzné pekulidrnimi slozkami
a také rovnomérnym rozloZenim ur¢itjch prvka (napf. vzacné zeminy, rtuf, mangan)
ve vesmiru. CP hvézda je tedy nejspis normalni hvézda hlavni posloupnosti s velmi
tenkou a hmotnostné zanedbatelnou chemicky pekulidrni vrstvou.

V minulosti byly CP hvézdy objevovany vyhradné spektralni analjzou, u které
bylo vzhledem k rtiznorodosti spekter obtizné zavést néjaky spolehlivy parametr
popisujici miru této pekulidrnosti. Maitzen v roce 1976 pozoroval u CP2 hvézd de-
presi v rozlozeni energie kolem vlnové délky 520 nm. Od té doby slouzi hloubka této
nebo jiné deprese charakteristické pro jiné typy CP hvézd jako indikator pekuliar-
nosti, a protoze ji 1ze mérit fotometricky, zvysil se vyrazné pocet hvézd vhodnych
pro pozorovani. Zatim se zda, Ze neexistuje zadna realnd hranice mezi norméalnimi
a pekuliarnimi hvézdami, a hvézdy se tedy lisi jen mirou pekuliarnosti.

2.2 Pric¢iny chemické anomalie

Hypotéz o pivodu chemické anomalie bylo vysloveno od roku 1955 nékolik (Mikula-
sek, Krticka, 2003a). Prvni z nich se opirala o povrchové jaderné reakce, dalsi byly
zaloZeny na existenci vnitfni nukleosyntézy ve hvézdé po opusténi hlavni posloup-
nosti nebo na kontaminaci povrchovych vrstev pti vybuchu blizké supernovy.

V soucasnosti prijimanou hypotézu, podle které jsou pozorované chemické od-
chylky dusledkem zéativé difuze, vytvoril Michaud a dalsi védci v 80. letech minulého
stoleti. Zariva difuze je pomalé vzlinani atomu s velkym G¢innym prifezem vici pro-
stupujicimu zéafeni (vzacné zeminy, kovy) a sedimentace opticky neaktivnich atomi
(He*, C, O). Aby se tento d&j mohl ve hvézdé projevit, musi zde byt horni vrstvy
velmi stabilni. Pravé proto pozorujeme chemické anomalie jen u hvézd hlavni poslup-
nosti spektralnich typa B0 az F2, které tuto podminku splnuji. U hvézd chladnéjsich
nez F2 dochazi v podpovrchovych vrstvach ke konvekci, v diisledku niz se vnéjsi c¢ast
hvézdy promichava. Horni vrstvy hvézd teplejsich nez B0 jsou obrusovany silnym
hvézdnym vétrem, takze se zde chemické odchylky nemohou dostate¢né rozvinout.
Rovnéz piilis rychla rotace potlacuje vznik chemické anomaélie. Cim rychleji totiz
hvézda rotuje, tim vice je zplostéla a tim vice se lisi hodnota gravita¢niho zrychleni
a tedy i povrchové teploty na pdlech a na rovniku. Vlivem této teplotni nerovno-
mérnosti vznikaji tzv. meridionalni proudy, které promichavaji podpovrchové vrstvy
podobné jako konvekce. Proto je pomald rotace (rota¢ni rychlost nizsi nez 90 kms™1)
pro vznik CP hvézd nutnou podminkou.
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Protoze se vétsina Am hvézd nachéazi ve dvojhvézdach, je diky vzajemné slapové
interakci zpomalena jejich rotace na rotaci vazanou. Pokud ma hvézda globalni mag-
netické pole (CP2, CP4-7 hvézdy), které brani neusporadanému pohybu elektricky
nabitych ¢astic, je stabilizace hornich vrstev jesté vétsi a chemicka anomalie se miize
projevit velmi brzy (za 10° let). Typ pekulidrnosti zévisi na podminkach panujicich
ve vrstvach, kde probihd zafiva difuze (u heliové slabych hvézd dochézi k sedimen-
taci helia, kdy tézsi He* klesa rychleji nez He?, heliové silné hvézdy vznikaji diky
hvézdnému vétru obrusujicimu vrstvy chudé na helium a odhalujicimu tak vrstvy
s vysokym obsahem helia).

2.3 Model magnetickych CP hvézd

V soucasnosti vSeobecné uznavanym modelem magnetickych CP hvézd, tzn. CP2
a CP4-7 hvézd, je model hvézdy, ktera rovnomérné rotuje jako tuhé téleso se sklo-
nénym zhruba dipdélovym magnetickym polem, spektroskopickymi a fotometrickymi
skvrnami. Uz v roce 1947 objevil Babcock u nékolika Ap hvézd proménné mag-
netické pole véetné zmén jeho polarity. Stibs pak roku 1950 vytvofil model hvézd
s viceméné dipdélovym magnetickym polem, kde dipdlova osa svird s rotacni osou
obecné nenulovy thel. Magnetické pole je zamrzlé do elektricky vodivého plazmatu
hvézdy a k pozorovanym zménadm tedy dochazi v disledku meéniciho se natoceni
magnetického pole.

Ptivod globalniho magnetického pole neni zcela jasny, v soucasnosti méa nejvice
zastancu fosilni ptivod, tj. jde o pomalu se rozpadajici poztstatek po mezihvézdném
magnetickém poli zamrzlém do zarodecného materialu. Jak uz bylo receno vyse, exis-
tence magnetického pole prispiva ke vzniku chemické anomalie, ale navic ovliviiuje
i rozlozeni spektroskopickych skvrn. Tyto skvrny vznikaji disledkem nehomogen-
niho rozlozeni chemickych prvkt po povrchu hvézdy a pomoci jejich existence lze
dobre vysvétlit pozorovany fazovy rozdil kiivek radialni rychlosti a intenzity urcitych
prvki. Fotometrickd proménnost je obdobné vysvétlovana pomoci fotometrickych
skvrn, coz jsou oblasti s odlisSnym rozlozenim energie ve spektru. Oproti skvrnam na
Slunci jde o velmi rozsahlé a dlouhovéké oblasti, jejichz barevné nebo jasové teploty
se v ur¢itych vlnovych délkach lisi, bolometricky jas (a tedy i efektivni teplota) je
stejny po celém povrchu hvézdy. Rozlozeni energie ovliviuji dva vzajemné souvise-
jici jevy (celkové tzv. line blanketing) — absorpce zafeni v dusledku vazané-vazanych
(Cary) a zejména volné-vazanych prechodu (tzv.line blocking) a zpétné nahfati at-
mosféry pohlcenou energii (tzv. backwarming), které vede ke zvyseni trovné konti-
nua. Typické hodnoty amplitudy svételnych zmén jsou setiny magnitudy. Protoze
polohy skvrn zfejmé souvisi s geometrii magnetického pole, dochazi v disledku ro-
tace hvézdy k periodickym zménam (perioda zmén rovna rotacni periodé) spektra,
jasnosti a magnetického pole, jejichz extrémy jsou ve fazi.

2.4 Spektralni charakteristiky CP hvézd

Prestoze se postupné zlepSovaly dalekohledy, spektrografy i emulze, stale existo-
vala jen fotografickd spektra, u nichz je pfevod fotografickych denzit na intenzity
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zdrojem nespolehlivych zavéra. Az pouziti CCD umoznuje ziskat kvalitni vysoko-
disperzni spektrum s vysokym pomérem signal/Sum, kde je téméf linearni zavislost
mezi signalem a intenzitou. Se zvySovanim disperze se zjistilo, ze neexistuji dvé CP
hvézdy, které by mély stejné spektrum. Spektra CP hvézd jsou ale slozita a identi-
fikace spektralnich car je ztizena jednak tim, Ze se Casto jedna o prekryvy nékolika
car, dale se tu vyskytuji ¢ary malo béznych prvka bez spolehlivych atomovych dat,
¢ary mohou byt vlivem magnetického pole rozstépeny a také se meéni jejich vzhled
kvili nerovnomérnému rozlozeni prvka po povrchu.

V minulosti se nejprve odhadla lokalni radialni rychlost pomoci systému srov-
navacich car z laboratorniho zdroje. Poté se ze seznamt spektralnich ¢ar s pozoro-
vanymi vinovymi délkami vybrali kandidati na urcitou ¢aru a provedlo se zpfesnéni
radialni rychlosti. Déale se kontrolovala intenzita a kompletnost multipleti jednotli-
vych spektralnich ¢ar. Vzhledem k tomu, Ze se jedna o velmi ¢asové narocnou ¢innost
s mnoha problémy, je snaha se dnes detailni identifikaci ¢ar pokud mozno vyhnout.

Ze zpusobu zavedeni CP hvézd je vidét, Ze nejvice tyto hvézdy charakterizuje
anomalie jejich povrchového chemického slozeni. Urcuje se z vyskytu a intenzity
spektralnich c¢ar prislusnych prvka ve spektru, pficemz kvantitativné je popsana
abundanci prvku. Ta vyjadifuje relativni zastoupeni pfislusného prvku vici vodiku

Nprvek
Nu

abundanci prvku ve hvézdé a ve Slunci).

Drive se abundance urcovaly pomoci modeli atmosfér zkonstruovanych meto-
dou krivek rtistu. Bylo nutné urcit ekvivalentni sitky car a proto se musely tyto cary
spravné zidentifikovat (coz, jak jsme vidéli vySe, bylo obtizné) a déle bylo potfeba
spravné prolozeni kontinua. V soucasnosti se vytvari syntetickd hvézdna spektra
a zménami urcitych parametri (efektivni teplota hvézdy, velikost povrchového gra-
vitacniho zrychleni, mikroturbulence, abundance jednotlivych prvki, rotacni rych-
lost,. .. ) se hleda nejlepsi shoda mezi pozorovanym a syntetickym spektrem. Zatim
v sobé ale zadny model atmosféry soucasné nezahrnuje vliv realného globalniho mag-
netického pole, existence mnoha ¢ar v UV oblasti a nehomogenniho rozlozeni prvkt
po povrchu, a proto jsou modely atmosfér CP hvézd vzdy pouze jistym priblizenim
ke skuteénym atmosféram. Obecné plati, ze u CP hvézd jsou v nadbytku Si, Cr, Mn,
Fe, Co, Ni, Sr, Hg, U, vzécné zeminy (hlavné Eu). Naopak v deficitu byvaji Ca a Sc.
U metalickych CP1 hvézd se projevuje vyrazna korelace mezi prvky, tyto hvézdy
maji zhruba jednotné anomalni slozeni. Korelace se starim, rotaci a magnetickym
polem u CP hvézd ziejmé neexistuje.

a je ddna bud absolutné log ( ) + 12 nebo relativné (porovnanim absolutnich

2.5 Zeemanuv jev

Protoze se zda, ze jedna slozka dvojhvézdy, kterou se tato prace zabyva, by mohla
mit métitelné magnetické pole, musime zde popsat tzv.Zeemantv jev. Pfi nulové
magnetické indukei je energie hladiny urcena kvantovymi ¢isly n (hlavni kvantové
¢islo), L (soucet vedlejsich kvantovych ¢isel vsech elektront v atomu) a J = L+ S
(celkovy moment hybnosti atomu, S — soucet spinovych ¢isel vSech elektront). Za
pritomnosti magnetického pole dochéazi k rozstépeni nékterych energiovych hladin
atomt na 2J + 1 hladin charakterizovanych magnetickym kvantovym cislem M.
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Prechody mezi energiovymi hladinami, které maji za nasledek vznik spektralnich
¢ar, jsou omezeny vybérovymi pravidly AM =0, AM = +1 a AL = +1. Proto se
spektralni ¢ara v magnetickém poli rozstépi na tii slozky se zménou energie AE =
gupAMB, kde g =1+ J(‘]HH;}E,TB;L(LH) je Landého faktor, ug = 4;31 je Bohriv
magneton a B je velikost magnetické indukce. ’

Pii AM = 0 vznikd 7 slozka, kterd je vzdy linedrné polarizovand ve sméru
magnetického pole. Slozky, pti kterych je AM = =1, se nazyvaji o slozky a jsou
polarizované elipticky vzajemné opacné orientované s vektorem elektrické intenzity
kolmym k vektoru magnetické indukce. Rozsté€peni a riznou polarizaci 1ze obecné
popsat linearni kombinaci pfi¢ného a podélného Zeemanova jevu. Pti pficném Zee-
manoveé jevu je magnetické pole kolmé k pozorovateli a pozorujeme vsSechny tii
slozky linearné polarizované. Pokud jsou magnetické silo¢ary rovnobézné se smérem
k pozorovateli (podélny Zeemanuv jev), 7 slozka zmizi a objevi se jen kruhové po-
larizované o slozky. V praxi se vétsSinou méri vzajemné posuvy car a tedy podélna
slozka magnetické indukce. Pro primérnou vychylku o slozek od Ay (pro B = 0)
plati:

2
Ax = 1 1B2BA (2.1)

c
kde z je vazeny stied o slozek a B je tzv. efektivni magnetické pole (soucet pfispévki
ptes viditelnou polokouli).

Meéreni se provadi Zeemanovym analyzatorem, ktery je slozen z korekéni desticky,
¢tvrtvinné desticky (kruhové polarizované svétlo transformuje na linearné polari-
zované), dvojlomého islandského vapence (rozklad na fadny a mimofadny paprsek
s opa¢nymi polarizacemi) a polariza¢niho filtru (propusti jen urcitou polarizaci). Vy-
sledkem jsou dvé spektra s carami opac¢né orientovanych polarizaci, ze kterych mi-
zeme urc¢it rozdil AX. Pfi zméné orientace magnetického pole zptisobené napt. rotaci
hvézdy se totiz méni také orientace kruhové polarizovanych o slozek a tyto cary si
tedy periodicky vyménuji svoje polohy (vlnové délky). Rozstépeni ¢ar zptsobené Ze-
emanovym jevem se ¢asto projevuje spise jako rozsifeni ¢ar. Méreni musi byt proto
provadéno na velmi ostrych ¢arach, hvézda nesmi p¥ilis rychle rotovat (aby nevzniklo
prilis velké rotaéni rozsifeni) a je mozné spolehlivé urcit jen silnd magnetickd pole
(aby byl rozstép viibec méfitelny).
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3 Vyvoj hvézd a dvojhvézd

Jak jsme vidéli, za CP hvézdy povazujeme horké hvézdy hlavni posloupnosti se
standardnim poc¢ateénim chemickym sloZzenim (70% vodiku, 25 —28% hélia a zbytek
tézsich prvku). Jejich vyvoj probiha podobné jako vyvoj normalnich hvézd se stejnou
hmotnosti, proto si nyni tento vyvoj stru¢né popiseme.

3.1 Vyvoj hvézd na hlavni posloupnosti

Zarodek hvézdy po osamostatnéni od mezihvézdného oblaku zac¢ne ztracet energii
vyzafovanim do okoli. Smrstovanim hvézdy se uvoltiuje potencidlni energie, z niz
jedna polovina hradi ztraty zptisobené vyzafovanim a druha polovina zptsobuje
zahfivani hvézdy. Doba, kterou stravi hvézda ve fazi gravitacniho smrstovani, za-
visi zejména na hmotnosti hvézdy a lze ji urcit pomoci tzv. Kelvinovy-Helmholtzovy
Skaly (tgp = 3-107 (A%)let). Hvézdy rtznych hmotnosti se presouvaji na hlavni
posloupnost nulového stari (ZAMS) z tzv. Hayashiho linie (geometrické misto bodi
na pravé strané H-R diagramu !, od nichZ napravo jsou hroutici se hvézdy v kom-
pletni konvektivni rovnovaze) poté, co se v jejich centrech zazehnou termonuklearni
reakce. Jejich vykon musi byt schopen uhradit energetické ztraty zptisobené tokem
energie z nitra na povrch hvézdy. Vétsinou se hvézda dostane na ZAMS v okamziku
zazehnuti vodiku. V této chvili jsou hvézdy chemicky homogenni objekty diky pied-
chozimu konvektivnimu promichani.

Ve stadiu hvézdy hlavni posloupnosti stravi hvézdy vétsinu svého Zivota (80 —
90 %). Pocatecéni poloha, zafivy vykon i doba stravend na hlavni posloupnosti jsou
dany hlavné hmotnosti hvézdy (¢im méa hvézda vétsi hmotnost, tim je vétsi zafivy
tok, tim vyse je na hlavni posloupnosti a tim kratsi dobu zde stravi). Poc¢ate¢ni che-
mické slozeni, rotace a stari hvézdy ovliviiuji charakteristiky hvézd mnohem méné.
Pro horké hvézdy hlavni posloupnosti a tedy i CP hvézdy plati, Ze s rostouci hmot-
nosti roste jejich efektivni teplota a polomér, zatimco povrchové gravitacni zrychleni
a pramerna hustota klesaji.

Hvézdy hlavni posloupnosti jsou mimoradné stabilni, protoze v nich probiha ja-
derna premeéna vodiku jakozto nejvyhfevnéjsiho zndmého paliva. Termonukledrni
syntéza vodiku na hélium mize v centru hvézd probihat nékolika zpiisoby, pri¢emz
jejich energeticka ucinnost velmi zavisi na teploté. Ve hvézdach s hmotnostmi pod
1,8 Mg, které maji centralni teplotu od 7 do 17 milionii kelvinti, se uplatnuje hlavné
protonové-protonovy (p-p) Tetézec. ProtoZe energetickd vydatnost zavisi v tomto pii-
padé na 4. az 6. mocniné teploty, jaderné reakce probihaji v pomérné velké oblasti
pobliz centra. Energie se proto prenasi zarivou difuzi, nedochazi tedy k prisunu no-
vého jaderného paliva a zastoupeni vodiku se smérem k centru méni jen pozvolna.
Jestlize presdhne centralni teplota 17 milionti kelvini, za¢ne hrat rozhodujici roli

IHertzsprungtiv-Russelliv diagram. Velmi diilezity prostfedek pfi studiu v§voje hvézd. Zachy-
cuje vztah mezi zafivym vykonem hvézdy a jeji efektivni teplotou. Na vodorovnou osu diagramu
se vynasi efektivni teplota, spektralni typ nebo barevny index hvézd, na svislé ose jsou vyneseny
zarivy vykon nebo absolutni hvézdna velikost.
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CNO cyklus, ktery muze probihat nasledovné (Mikulasek, 2000):

120 +1 H N 13N+’}/

BN — BC4et+u,
13C ‘l‘l H N 14N—|—’7
UN+HH — BO+e 41,
150 +1 H N 12C +4 He

Jadra uhliku, dusiku a kysliku zde funguji jako katalyzatory. Energeticka vydatnost
je na teploté mnohem citlivéjsi nez u p-p Fetézce (mezi 16. az 18. mocninou teploty),
a proto se vodik spaluje jen v nepatrném okoli centra. Zdroj energie je tedy témeér
bodovy, vznika tu obrovsky teplotni gradient a energie musi byt pfenasena konvekci.
Ta také prinasi do oblasti hofeni stale novy vodik. Zastoupeni tohoto prvku se na-
rozdil od hvézd, kde probiha p-p fetézec, méni skokové na rozhrani konvektivniho
jadra. Jelikoz nejpomaleji probiha v CNO cyklu predposledni reakce, musi v oblasti
hoteni vodiku nartist zastoupeni 4N na tikor jinych izotopti ze skupiny CNO. V prii-
béhu vyvoje se potom mize dostat na povrch latka s takto zménénym chemickym
slozenim dokazujici, ze ve hvézdé probihal CNO cyklus.

Pozorovatelné charakteristiky hvézd hlavni posloupnosti (napt. zafivy vykon) se
v tomto obdobi méni jen pozvolna, protoze jsou dany hlavné vlastnostmi vnéjsich
vrstev a ty nejsou jadernymi reakcemi v centru prilis ovlivnény. Presto ale zménou
chemického sloZeni v oblasti jaderného hoteni nebo konvektivniho jadra (pro hvézdy
hmotnéjsi nez 1,8 My a tedy i pro vétsinu CP hvézd) k urditému vyvoji dochézi.
V nitru se postupem casu vycCerpava zasoba vodiku, ale protoze se nemtize narusit
mechanickd rovnovaha, centralni ¢ast se se zvysujicim se podilem hélia hrouti, na-
hiiva se a rychlost i energetickd vydatnost jadernych reakci rostou. Proto roste i tok
energie uvoliiované v centru, ktery ma za nasledek jak zvySovani zarivého vykonu,
tak nartst potencialni energie vnéjsich vrstev. Hvézda se tedy rozpina a dochazi ke
zméne efektivni teploty — u hvézd s hmotnosti nad 1,8 My mirné klesa, u hvézd méné
hmotnych nez Slunce mirné roste. Na H-R diagramu se ale kromé velmi hmotnych
hvézd (nad 50 M) posouvaji hvézdy doprava od ZAMS. Hlavni posloupnost hvézdy
opousti, kdyz se v centru vycerpaji zasoby vodiku. V tomto okamziku se hvézda
nachézi na konecné hlavni posloupnosti (TAMS), pficemz uz snadno miZzeme nalézt
hranici mezi jejim jadrem a vnéjsim obalem a jadro navic zac¢ind urcovat vlastnosti
zbytku hvézdy.

3.2 Vyvoj tésnych dvojhvézd

Vétsina horkych hvézd a z nich také vétsina Am hvézd je vazana ve dvojhvézdach
nebo vicendsobnych hvézdnych systémech. Odtud se d& usoudit, ze vznik hvézd ve
dvojhvézdach, pripadné vicenasobnych soustavach je vyhodnéjsi nez vznik samostat-
nych hvézd. Tento fakt se vysvétluje tim, ze se zde pfebyteény moment hybnosti,
ktery by jinak branil vzniku samostatné hvézdy, ulozi do orbitalniho pohybu slozek.
Tyto slozky se zformovaly ve stejnou dobu v téze ¢asti zarodecného oblaku a maji
tedy stejné pocatecni chemické slozeni.
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Jak uz jsme videéli vysSe, vétsinu dvojhvézd lze zaradit mezi tésné dvojhvézdy.
Proto v nich dfive nebo pozdéji dojde k pfenosu latky mezi slozkami. Jestlize jsou
obé slozky hvézdami hlavni posloupnosti, lezi uvnitt svych Rocheovych lalokti a tvori
tedy oddeélené soustavy. Hvézdy se vyvijeji nezavisle na sobé stejné jako kdyby byly
samostatné a jejich tvar neni existenci dalsi hvézdy ovliviiovan. Rychleji se samo-
ziejmeé vyviji hmotnéjsi slozka. Pti poklesu obsahu vodiku v nitru pod urc¢itou hranici
dojde k expanzi vnéjsich vrstev, ale prostor pro rozpinani je omezen Rocheovym la-
lokem, ktery hvézda v urcitou chvili vyplni. To ma za nasledek vznik polodotykové
soustavy, ve které dochazi k prenosu latky i momentu hybnosti z primarni slozky
na sekundarni pres bod L;. Klesa obézna perioda a po jisté dobé rychlého pretoku
latky si obé slozky vyméni své role v soustavé. Poté se nyni sekundarni slozka vyviji
podle stavu svého nitra, které je dostatecné husté a samostatné, takze se ho pienos
latky z vnéjsich vrstev témér nedotkne. Obal hvézdy se neustale rozpind a porad
dochéazi k pfenosu latky, i kdyz pomaleji. Orbitalni perioda by méla rust. V této
fazi nachazime dost zakrytovych dvojhvézd, kdy primarni slozkou je hvézda hlavni
posloupnosti pod Rocheovou plochou a sekundarni slozkou je podobr vypliujici sviij
Rochetiv lalok.

Dalsi vyvoj sekundarni slozky zavisi na jeji poc¢ate¢ni hmotnosti — jestlize méla
na zacatku hmotnost mensi nez 3 My, stane se nakonec heliovym bilym trpasli-
kem, hvézdy na pocatku hmotnéjsi nez 3 My skonci jako uhlikokyslikovi bili trpas-
lici a hvézdy s pocatecni hmotnosti vétsi nez 15 My mohou ukonéit sviij vyvoj jako
neutronové hvézdy nebo cerné diry. Jakmile vyplni sviij Rochetv lalok primérni
slozka, za¢ne dochazet k pretoku latky na zhroucenou sekundarni slozku, coz ma za
nasledek napt. vybuchy novy nebo vznik energetického zateni.
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4 Dosavadni vyzkum HR 6611

Petrie roku 1928 poridil spektra s disperzi 29 Amm'a zjistil, ze HR 6611 (V624 Her,
HD 161321, ADS 10749, GSC 01005-02131,...) je dvoucarovou spektroskopickou
dvojhvézdou s téméf kruhovou trajektorii. Dalsi méteni provedl Luyten (1936), ktery
ziskal témér stejné spektroskopické elementy. Zissell roku 1969 zjistil, Ze se jedné
o zadkrytovou dvojhvézdu, a protoze byla tehdy klasifikovana jako hvézda spekt-
ralniho typu Ap, tedy CP hvézda, zacal ji zkoumat podrobnéji, aby zlepsil znalosti
o fyzikalnich vlastnostech CP hvézd. Na zakladé fotoelektrickych pozorovani v barvé
V' (1972) odvodil obé&znou periodu a dalsi svételné elementy této soustavy pak urcil
pomoci nomografické metody pro castecné zakryty. Protoze se jedna o oddélenou
soustavu, a jde tedy o algolidu s obéma slozkami na hlavni posloupnosti, je slozka
vytvarejici slabsi spektralni ¢ary méné hmotna s mensim polomérem. Primarni mi-
nimum proto nastava pii transitu a sekundarni pii okultaci. Protoze jsou ale am-
plitudy svételnych zmén malé a minima jsou navic téméf stejné hluboké (0,18 mag
pii primérnim zakrytu, 0,17 mag pfi sekundarnim), je uréeni poméru poloméri slo-
zek pouze ze svételné kiivky pomérné neurcité. Zissell tento pomér odhadl pomoci
primérné hodnoty poméru povrchovych jasnosti a poméru tloustky spektralnich car
odvozenych Petriem (1928). Pfepocital také Petrieho spektroskopické elementy pro
nulovou excentricitu a nové urc¢enou periodu a z kombinace fotometrickych a spek-
troskopickych dat urcil hmotnosti a poloméry slozek.

V HD katalogu je dvojhvézda klasifikovana jako A3p s poznamkou, Ze spektrum
obsahuje silné ¢ary SrIl (4077,9 A), SilT (4128,1 A, 4131,1 A). Dalsi spektra ob-
sahovala ¢ary Srll, ale zadné Cary Sill. Petrie (1950) ze svych spektroskopickych
pozorovani usoudil na spektralni typy A4 a A7. Cowley et al. (1969) klasifikoval
dvojhvézdu na A3m. Abt s Bidelmanem (1969) na zakladé souhlasu pozorovaného
barevného indexu B — V' = 0,21 mag s intervalem (0,07;0,35) mag odvozenym pro
Am hvézdy Abtem (1965) potvrdili, Ze se urcité jedna o metalické hvézdy. Hodnoty
zatrivého vykonu jednotlivych slozek nebyly v té dobé jesté znamy, protoze nebyla
urcena paralaxa soustavy. Pro normalni hvézdy hlavni posloupnosti lze paralaxu
odvodit ze znalosti pozorované hvézdné velikosti a tabelované hodnoty absolutni
hvézdné velikosti pro hlavni posloupnost. Eggen (1957) ale zjistil, Zze se Am hvézdy
nachéazi asi 1 mag nad hlavni posloupnosti, a proto nebylo mozné spolehlivé urcit
absolutni hvézdnou velikost. Ta se bézné urcuje z poloméru a teploty hvézdy, ale
protoze jsou spektra Am hvézd pekuliarni, neni tato metoda spolehliva.

Zkoumani Petrieho spekter ukéazalo, ze relativné slabsi ¢ary sekundarni slozky
byly pri jeho disperzi asi Spatné méritelné, coz do vysledkt muselo vnést chyby.
Navic Zissellovo fotometrické méreni ukazalo, Ze pro pfesné feSeni soustavy je nutné
uréit co nejpfesnéji pomér zafivosti slozek. Proto Popper (1984) v letech 1972 —
1982 poridil spektra s vysokou disperzi 6,7A mm~" a jejich zpracovanim piesnéjsi
hodnotu tohoto poméru ziskal. Navic znovu zpracoval Zissellovo fotometrické méfeni
presnéjsi metodou vyuzivajici celé svételné kiivky, protoze nomografickd metoda
pouzita Zissellem vyuzivala pro urceni svételnych element pouze vybrané body
svételné kiivky. Popper (1984) ve své praci vétsinu charakteristik uréil s mensimi
chybami neZ jeho pfedchtdci (tabulka 1). VSiml si také, Ze obé slozky jsou veétsi
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Petrie Zissell Giuricin et al. Popper

P [dny] 3,894 3,894977 3, 89498 3,894977

40, 000008 40, 000008
e 0,04 £0,02 0 - -
Ky [km-s™!] 96,56 + 3,44 98,9+3,0 - 96,6 +0,3
Kp [km -s™!] 108,14 +£4,20 110,4+8,1 - 117,2+0,3
Vo [km - s71] —-32,39+2,21 —-31,94+3,9 - —-38,6+0,3
assini [Rq)] 7,4 7,6 - 7,44 + 0,02
apsini [Rg] 8,3 8,9 - 9,03+ 0,02
Mysin®i [Mg] 1,83 1,96 £ 0,24 - 2,16 + 0,013
Mpsin®i [M) 1,63 1,744+0,17 - 1,78+ 0,012
i [°] - 79,3+0,3 79,5+0,1 79,4+0,2
log La [Le] - - 1,62 40,08 1,56 + 0,02
log Lp [La] - - 1,204+ 0,1 1,234+ 0,02
My [Mg)] - 2,05 £0,25 2,14+0,2 2,27+0,014
Mp [Mg] - 1,84 40,18 1,8+0,2 1,874+ 0,013
R4 [Ro)] - 3,00+0,15 2,84+0,2 3,03 £0,03
Rg [Rg)] - 2,22 +0,22 2,34+0,2 2,21+0,03
log Ty [T5] - - 3,944+ 0,002 3,911 £+ 0,008
log Ts [T) - - 3,935 £0,002 3,900 £ 0,008
log g4 [CGS] - - - 3,83 £0,02
log g5 [CGS] - - - 4,024+ 0,02

Tabulka 1: Spektroskopické a fotometrické elementy dvojhvézdy HR 6611

a zaFivejsi nez ostatni hvézdy typu A pfiblizné stejné hmotnosti (obr. 6, 7, Giuricin et
al., 1980). Navic se ukéazalo, ze hmotnéjsi slozka lezi na HR diagramu blizko koneéné
hlavni posloupnosti (TAMS) (obr. 8, Giuricin et al., 1980) a je tedy vyvinutéjsi nez
kterdkoli jind Am hvézda se spolehlivé uréenymi vlastnostmi. Cowley et al. (1969)
se domnival, Ze metalicita v primarni slozce neni prilis vyrazna. To bylo ve shodé
s Popperovou (1971) hypotézou, ze nejvétsi metalicity u hvézd spektralniho typu A
dosahuji hvézdy jesté neprilis vyvinuté.

Ribas et al. (1998) klasifikoval dvojhvézdu do t¥id A3m a ATV. Babcock (1958)
zatadil HR 6611 mezi hvézdy, u kterych se s ur¢itou pravdépodobnosti projevuje
Zeemaniv efekt. Teprve v roce 2002 zkoumal Elkin et al. detailné depresi pobliz
vlnové délky 5200 A a na vlnové délce 5150 A narazil na relativné silny rys ukazujici
na moznou pritomnost magnetického pole.

Proto Mikulések et al. (2003b) provedli spektroskopické méreni a ziskali velmi
kvalitni Zeemanovy spektra s pomérem signal — sum vétsim nez 100. Pri pocitani
syntetickych spekter vychazeli z hodnot fyzikalnich charakteristik urc¢enych Poppe-
rem (1984). Hodnota pramétu rovnikové rota¢ni rychlosti V sini byla odhadnuta
srovnanim pozorovaného a syntetickych profili ¢ary Fell 4508,2 A na Vysini =
35kms™!, Vpsini = 29kms™! s chybou mensi nez 1kms~*. Hodnoty téchto veli¢in
za prepokladu synchronné rotujicich slozek s rota¢nimi osami kolmymi k obézné
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Obrazek 6: Zavislost poloméru na hmotnosti 8 oddélenych zakrytovych dvojhvézd
véetné HR 6611 (V624 Her). Ctverecky reprezentuji primarni slozky, kiizky

sekundarni slozky. Pln& cara popisuje zavislost pro hvézdy hlavni posloupnosti
(Allen,1973).
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Obrazek 7: Zéavislost zarivého vykonu na hmotnosti 8 oddélenych zékrytovych

dvojhvézd. Ctverecky reprezentuji primarni slozky, kiizky sekundéarni slozky. Plné
¢ara popisuje zavislost pro hvézdy hlavni posloupnosti (Allen,1973).
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Obrazek 8: HR diagram 8 oddélenych zékrytovych dvojhvézd. Ctverecky reprezen-
tuji primarni slozky, kiizky sekundarni slozky. ZAMS a TAMS (Iben,1967) jsou
vyznaceny plnou c¢arou.

roviné jsou ale Vysini = 38,7kms™!, Vgsini = 28,2kms™!. Odtud je vidét, ze
primarni slozka pravdépodobné rotuje pomaleji nez by méla v pripadé synchronni
rotace a to s periodou P,,a ~ 4,3 dne. Tato asynchronni rotace lze vysvétlit tim,
7e se primarni slozka nachazi blizko TAMS ve fazi rychlé pfemény stavby vnitinich
¢asti, coz ma za nasledek zménu rotacni periody. Protoze zkoumana dvojhvézda neni
prilis tésna, nestaci slapové interakce soustavu zesynchronizovat.

Porovnavanim syntetickych a pozorovanych spekter dale byly urceny abundance
urcitych prvkd. Priméarni slozka obsahuje nadbytek Cr, Fe, Mg, Ti, Na, Ni, Zr,
Ba a Y, slabé zastoupené jsou naopak Si, Sc, C, O, Ca. V sekundarni slozce jsou
v deficitu Sc, Ca, C, Mg, Si, silné zastoupené jsou zde Cr, Fe, Ni, Ba, Na. Ukazuje
se, ze tyto abundance jsou v souladu s dfivéjsimi pozorovanimi a obé slozky patii
tedy skute¢né mezi Am hvézdy.

Pritomnost magnetického pole byla posuzovana méfenim Zeemanovych posuvil
opacné orientovanych o slozek A\ (konec odstavce 2.5). Protoze maji obé slozky
velmi podobné charakteristiky atmosfér, jsou jejich spektra témér stejna a kolem
primarniho minima nebylo proto mozné vybrat ¢isté (nepfekryté jinymi ¢arami)
spektralni cary. Magnetické pole bylo urcovano ze vztahu

A 2
AN = 1 — B 4.1
0,0193 (45473) gB.y, (4.1)

kde A je vlnova délka v nm, B.s je efektivni magnetické pole v kG, ¢ je Lan-
dého faktor. U sekundarni slozky mély vypoctené hodnoty B.s stfedni hodnotu
B.sp = (—0,03 £ 0,15) kG a velkou smérodatnou odchylku 0,55 kG, navic byly
nékteré hodnoty zatizeny pomérné velkou chybou (az 0,28 kG) zptisobenou malym
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Obréazek 9: Zavislost efektivniho magnetického pole primarni slozky na a) orbitalni
fazi (P = 3,895d), b) na mozné rota¢ni fazi (P = 4,248d, JD,pe = 2442755, 1).

poc¢tem pouzitych car. V piipadé primarni slozky byly hodnoty B.; uré¢eny mnohem
pfesnéji (chyba jednotlivych hodnot 0,10 kG) a vykazovaly ,slusnou® zavislost na
fazi. Po vyneseni do grafu (obr.9) se ale ukazalo, Ze se magnetické pole pravdé-
podobné neméni s obéznou periodou. Nejlepsiho feSeni bylo dosazeno pro periodu
P = (4,248 £+ 0,006) dne, kterd by mohla byt zaroven rota¢ni periodou primarni
slozky. Stfedni hodnota v tomto piipadé je B.ra = (—0,02 £0,04) kG a amplituda
zmén dosahuje asi 0,4 kG. Z nové urcené periody byla vypoctena hodnota radialni
rychlosti Vysini = (35,5 £ 0,4) kms™!, ktera je ve vyborné shodé s pozorovanou
hodnotou 35kms™*.

Aby se ale potvrdila pfitomnost magnetického pole u primarni slozky, i jeji pfi-
padna rotacni perioda, je nutné poridit dalsi spektra. Zatim neni znama zadna Am
hvézda s proménnym efektivnim magnetickym polem a nevazanou rotaci, takze je
tento vyzkum dosti dilezity.
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5 Zpracovani a analyza pozorovani

Cilem této diplomové prace bylo zpfesnit svételné elementy a dalsi fyzikalni parame-
try zakrytové dvojhvézdy HR 6611 zpracovanim vsech dostupnych fotometrickych
a spektroskopickych dat.

Zdroje pouzitych pozorovacich dat jsou uvedeny v tabulce 2 véetné méfené veli-
¢iny (U, B, V, R — hvézdné velikosti ve filtrech U, B, V, R; vq — radialni rychlosti),
poc¢tu pozorovani n a intervalu epoch F jednotlivych pozorovateli. Epochy jsou
pocitany podle svételnych elementii urcenych Zissellem: perioda P = 3,894 977 dne
a okamzik zékladniho minima J Dy (M) = 2440 321, 005.

zdroj veli¢ina n E

(1) Zissell (1972) v 1000 —0,6 - 129,6
(2) Popper (1984) Vrad 68 302,7 — 1256,7
(3) Mikuldsek et al.(2003) Vrad 21  3168,1- 3212,9
(4) Mikulasek et al.(2003) Vrad 10 3280,0 — 3356,8
(5) Ondejov (2004) Vrad 12 3308,0 — 3388,8
(6) Skalnaté Pleso (2005) v 10 3386,51 - 3386, 55
(7) Tatranskd Lomnica (2005) V 123 3395,49 — 3395, 53
(8) Tatranskd Lomnica (2005) U, B,V,R 40 3404,47 — 3404, 51
(9) Skalnaté Pleso (2006) 1% 4 3452,8 — 3461, 3
(10) Tatranska Lomnica (2006) B,V 24 3460, 00 — 3460, 01

Tabulka 2: Pouzita pozorovani dvojhvézdy HR 6611.

(1) — Bethany Observing Station of Yale University, Fan Mountain Observing Station
of the University of Virginia; (2) — Lick Observatory; (3) a (4) — Special Astrophysical
Observatory of the Russian Academy of Sciences, Nizhnij Arkhyz.

5.1 Analyza fotometrickych pozorovani

Celkem bylo k dispozici Sest soubort fotometrickych pozorovani hvézdy HR 6611 ve
filtru V. Dva soubory pozorovani z Tatranské Lomnice (8 a 10) ale pokryvaly pouze
Cast sestupné vétve svételné kiivky, pozorovani ze Skalnatého Plesa (6) zachycovala
jen Cast vzestupné vétve, data ze Skalnatého Plesa (9) pochazela z konstantni ¢asti
svételné kiivky, takze nebylo mozné z téchto dat urcit spolehlivé okamzik minima.
Proto byly nakonec okamziky minima uréeny jen z pozorovani Zissella (1) a druhého
souboru méfeni z Tatranské Lomnice (7).

Okamzik minima O véetné odhadu nejistoty jeho uréeni 6(0) byl uréovan po-
moci programi Mazipes007, Mazipes! a Leslie2 napsanych v Matlabu (Mikulasek,
2005b). Mazipes007 provadi stejnomérné prolozeni dat vahovanymi CebySevovymi
polynomy, Mazipes] pouziva obycejné polynomy bez vah a Leslie2 pracuje se syme-
trickymi harmonickymi polynomy, které maji inflexni bod na konci delsi z obou vétvi
symetrické svételné krivky. Maxipes007 a Mazipesl vyuziva linearni regrese nasle-
dujicim zptisobem. Predpokladejme, ze mame N hodnot rozdilu hvézdné velikosti
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zkoumané a srovnavaci hvézdy Am; s neurcitosti o; bez odlehlych bodu ziskanych
v ¢asech t; (i = 1...N). Necht y(t) je spojitd hladkd funkce, kterd je vhodnou
aproximaci pozorované svételné krivky. V pripadé linearni regrese ma obecné tvar:

0= 5450 =108, (1)

kde 3 je vektor regresnich koeficientti a f(¢) je vektor bazovych funkei. Odhady b; pa-
rametrii 3; ziskdme vazenou metodou nejmensich ¢tverct, tj. minimalizaci vaZeného

N
souctu ¢tvercit odchylek S(8) = Y_[(Am; — y(t;))w;]?. Koeficienty b; jsou potom

i=1
dany nasledovné:

b = (X"WX) ' X"WY, (5.2)
kde X = [X;;] = [f;(t )]Z 1%, Y je vektor naméfenych Am; a W = [W] =

[wili=1..N Je dlagonalnl vahovd matice. Vektor Y, = Xb je pak nejlepsi aproxi-
maci vektoru Y a umoziiuje predpovidat hodnoty méfené veli¢iny (v nasem pripadé
hvézdné velikosti). Smérodatnéd odchylka jednoho méteni je dana vztahem:

o=4—— (5.3)

kde R = YWY — b"XTWY je vézeny reziduélni soucet ¢tverci odchylek. Odhad
nejistoty urceni velikosti parametrii b (smérodatné odchylka) je tvaru:

b = o\/T(XTWX) 1, (5.4)

kde w je stfedni hodnota vSech vah. Odhad nejistoty funkéni hodnoty nalezené
regresni funkce v case t je:

5y, (1) = o/ wfT (1) (XTWX)-1f(1). (5.5)

Analogicky pro smérodatnou odchylku prvni derivace y;,(t) plati:

oy, (t) t) = o/ of' ()T (XTWX)~-Lf/(1). (5.6)

V okamziku minima t,,;, je derivace svételné kiivky nulova, tj. ¥/ (t,:n) = 0. Nejistota
urceni tohoto ¢asu je dana vztahem (po dosazeni z rovnic (5.6) a (5.1)):

0y (tmin) o/ OE (BT (XTWX) (1)

(i) = T (1) D)

(5.7)

Je zndmo, ze pfi pouziti obyc¢ejnych polynomt dochézi na krajich ¢asového inter-
valu k oscilacim regresni funkce a neni tedy mozné spolehlivé urc¢ovat extrémy pobliz
téchto mist. Jestlize ale transformujeme hodnoty ¢asu na vhodny interval ((0, 1) nebo
(—1,1)) a pouzijeme néjakou mnozinu ortogonalnich funkei jako jsou napt. vihované
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Cebysevovy polynomy nebo trigonometrické funkce {1; z; sin(7z); sin(27x); . . .}, mt-
zeme urcovat extrémy i blizko poc¢atku a konce pozorovani (Mikulasek et al., 2005a).

Jestlize mame k dispozici nejistoty jednotlivych méfeni o;, je vhodné pouzit
vahy ve tvaru: w; = U—’Z Jejich uzitim se vezme v tvahu rizné presnost jednotlivych
pozorovani a zmensi se vliv méné presnych méreni. Pokud pozorovani obsahuje hodné
odlehlé body, je nutné k jejich vylouceni pouzit metod robustni regrese. Robustni
regrese pouziva specialni vahovou funkci, ktera nabyva maxima pro body blizké
predpokladané regresni funkci a monoténné klesa k nule pro body velmi vzdalené.
Tyto vlastnosti ma napt. funkce ve tvaru:

.\ 4
-(88)
w(Ay;, s) = w; = weie” \ 2/ (5.8)
kde wo; = % je vaha jednotlivych méfeni pouzivand ve vazené metodé nejmen-

Sich ¢tverct a Ay; = y; — F(B, x;) je odchylka naméFeného bodu od predpokladané
regresni funkce. Vypocet regresnich koeficientti, jejich nejistot a intervali spolehli-
vosti pro regresni funkci probiha analogicky jako v pfipadé vazené metody nejmen-
sich ¢tvercu (viz vyse), lisi se pouze vztah pro rezidudlni soucet ¢tverclt odchylek:
R=1,23(YTWY — b"XTWY). Navic je tato metoda iteracni, kdy za nultou ite-
raci pouzijeme vysledky vazené metody nejmensich ¢tvercti, a poté iterujeme, dokud
nedostaneme stabilni feseni. Metoda vétsinou konverguje velmi rychle.

Vhodnost volby poc¢tu bazovych funkeci g provadime jednak vizualni kontrolou
prolozeni kiivky naméfenymi daty a dale podle zavislosti velikosti smérodatné od-
chylky modelu na g. Jestlize analyzovana data obsahuji vice extrémii, je dobré roz-
délit si pozorovani na nékolik ¢asti, abychom snizili pocet potfebnych regresnich
parametri. Tohoto pristupu bylo pouzito pii zpracovani Zissellovych dat, ktera byla
rozdélena na tseky obsahujici ¢asti sestupné i vzestupné vétve svételné kiivky véetné
okamziku minima. Takto byly ziskany t¥i okamziky minima lezici v ¢asovych interva-
lech (v redukovaném J D) (40 369, 6296; 40 369, 8269), (40 698, 7855; 40 698, 9009)
a (40774,5909; 40 774,8275). Jako priklad vysledku zpracovani je na obr. 10 zob-
razeno okoli minima z tretiho intervalu vcéetné aproximace svételné ktivky. Je zde
vidét, Ze pouziti vahovanych CebySevovych polynomti na intervalu (0,1) (s vdhami
w = m) zarucuje priblizné stejnou $itku intervalu spolehlivosti regresni
funkce v celém cCasovém intervalu a tim odstranuje problémy pfi urceni okamziku
minima pobliz hranic tohoto intervalu.

Vysledky jednotlivych programi jsou v tabulce 3. Koneénd hodnota okamziku
minima O byla ziskdna jako aritmeticky primér hodnot ze vSech pouzitych metod,
smérodatna odchylka byla urcena ze zakona Siteni chyb.

Vsechna fotometrickd data byla vyuzita v programu perioda_phot (Mikulasek,
2005b), ktery slouzi k urceni svételnych elementt (periody a zakladniho minima).
Jako pocatecni odhad byly pouzity Zissellovy elementy. Vysledky po ¢tyrech itera-
cich jsou nasledujici:

P = (3,894 98393 £ 0,000 000 29) dne, M, = 2440321,00324 £+ 0,00044. (5.9)
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Obréazek 10: Cést Zissellovych pozorovani kolem okamZziku minima a aproximace
svételné kiivky véetné intervali spolehlivosti pomoci vahovanych Cebysevovych po-

lynomt programem Mazxipes007.

Mazipes007(4)  Mazxipes1 (4) Leslie2(1) o
Zissell (1972) 40 369, 6857 40369, 6848  40369,6856 40 369, 6854
£0, 0034 £0, 0038 £0, 0034 £0, 0020
Zissell (1972) 40698, 8144 40698 8141  40698,8139 40698, 8141
+0, 0017 £0, 0021 £0, 0016 £0,0011
Zissell (1972) 40774,77625  40774,77418 40774,76950% 40774,7733
£0, 00081 £0, 00094 +0, 00070 £0, 0005
Tat. Lomnica (2005)  53546,41582  53546,41629 53546,41907 53546,4171
£0, 00077 +0, 00074 +0, 00054 +0, 0004

* pouzito Leslie2(2)

Tabulka 3: Okamziky minim dvojhvézdy HR 6611 z fotometrickych dat.

Cisla v zavorce u jednotlivych programii znamenaji nejvyssi stupen pouzitych polynomdi.

Cas je uveden v redukovaném heliocentrickém julidnském datovani.
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VsSechna fotometrickd pozorovani jsou vykreslena v zavislosti na fazi na obr. 11.
Pro Zissellovy pozorovani bylo pomoci programu normles! (Mikulasek, 2005b) vy-
pocteno 100 normdlnich bodu. Vertikalni posun c¢asti naméfenych hodnot je zpiiso-
ben méfenim v ruznych filtrech (U, B, V, R).

0.4 . .
- Sk.Pleso (2005) V
03 - Zissel (1972)V i
- Tat.Lomnica (2008) B
Tat.Lomnica (2008) V &
Tat.Lomnica (2005) V @
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Obrazek 11: VSechna dostupné fotometrickd data vynesena v zavislosti na fazi.

5.2 Analyza spektroskopickych pozorovani

Byly analyzovany ¢tyii soubory spektroskopickych pozorovani (¢.2 — 5 z tab.2).
Popperovy pozorovani byly pro tcely zpracovani rozdéleny na t¥i skupiny (¢asy jsou
uvedeny v redukovaném J Dy ) (41499, 818; 41881, 772), (42208,923; 43 355, 666)
a (44332,047; 45215,703).

Obr. 12 ukazuje cast spektra studované dvojhveézdy ziskaného Mikulaskem et
al.(2003) v rtiznych fazich soustavy. Na t¥ech vybrangch spektralnich ¢arach je dobie
vidét jejich periodicky posuv a prekryvani zptsobeny Dopplerovym jevem. 7 veli-
kosti téchto posuvi se podle vztahu (1.1) urcuje velikost radialnich rychlosti slozek,
které potom slouzi ke konstrukci ktivek radialnich rychlosti.

P1i urcovani okamzikdi minima jasnosti dvojhvézdy se vychazelo z predpokladu
nulové excentricity trajektorie dvojhvézdy, tzn. obé slozky dvojhvézdy se pohybuji po
kruhovych drahach. Tento predpoklad lze ospravedlnit nasledujici ivahou. Prolozime
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Obréazek 12: Cast spektra dvojhvézdy HR 6611 pro ¢tyfi riizné faze.

nameérend data v,,q, fdzovymi kiivkami radialnich rychlosti ve tvaru:
Uraa, (1) = K;sin(2mp) + S;sin(4mp) + Vp, (5.10)

kde © = A; B oznacuje slozku dvojhvézdy, t je cas, ¢ je faze, K;, S; jsou ampli-

Vv

nejmensich ¢tverci dostaneme pro Popperovy data tyto hodnoty hledanych para-
metri (vSechny jsou v kms™!):

Ki = —96,7+0,3, S4=0,3+0,4
Kp = 117,1+0,3, Sp = —0,2+0,4
Vo = —38,540,2 (5.11)

Odtud je vidét, ze intervaly spolehlivosti pro amplitudy S; obsahuji hodnotu nula,
a lze tedy Fici, Ze tyto koeficienty jsou statisticky nevyznamné. Proto miizeme pova-
zovat ktivky radialnich rychlosti za presné sinusoidy tak, jak to odpovida predstave
drahy s nulovou excentricitou. Budeme tedy nadale predpokladat, ze hvézdy v sys-
tému obihaji po kruhovych drahach.

Okamzik minima nastava tehdy, kdyz maji obé slozky stejnou velikost rychlosti,
ze k této situaci dochézi, kdyz se krivky radialnich rychlosti obou slozek protnou.
K urcéeni okamziku minima jasnosti by ndm tedy stacilo najit priseciky krivek ra-
dialnich rychlosti.
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Nejjednodussi metodou by pravdépodobné bylo pouziti linearni interpolace kii-
vek v okoli jejich priseciku (tj.jakési zobecnéni metody bisekce). Hledali bychom
totiz feSeni rovnice y(t) = z(t), kde y(t), z(t) jsou funkce aproximujici kiivky radi-
alnich rychlosti jednotlivych slozek dvojhvézdy. Nejistota urceni okamziku minima
by se uréila podobné jako ze vztahu (5.7):

oy (tmm)

) = Ty e

(5.12)

Protoze ale naméfend data pokryvaji kiivky velmi nerovnomérné (obr. 13), pfi¢emz
nejvice jich je v oblasti extrému a v okoli priseciktu kiivek je jich nejméné (coz je
pfesné naopak nez bychom pro tuto metodu potiebovali), bylo nutné pouzit néjaky
jiny pristup.

Timto vhodnéjsim pristupem bylo pouziti regresnich metod nasledujicim zptso-
bem. Jak uz bylo feceno vyse, predpokladal se pohyb slozek po kruhovych drahach.
V tomto nejjednodussim pripadé jsou krivky radialnich rychlosti presné sinusoidy,
takze prubéh radidlni rychlosti lze zapsat ve tvaru:

t— tmin
Uradi<t) = K’L sin <27TT) + Vb, (513)

kde i = A; B oznacuje slozku dvojhvézdy, K je amplituda rychlosti, ¢ je ¢as, .., je
okamzik protnuti kiivek (tzn.ndmi hledany okamzik minima jasnosti dvojhvézdy),
Jestlize vyjdeme z Zissellovych elementt, tzn. periodu poklddame za znamy para-
metr, budou regresnimi parametry K;, t;,i,aVp. Je vidét, ze vzhledem k parame-
tru t,,;, se jedna o regresi nelinearni, takze je na misté provést linearizaci regresni
funkce pomoci Taylorova rozvoje. Regresni koeficienty budeme hledat iteracné, tedy
ve tvaru:

Kj = K770 DK, i =t + Aty Vo =171 4+ AV, (5.14)
kde k znaci cislo iterace. Po linearizaci a zanedbani veli¢iny druhého radu bude
prubéh radialni rychlosti popsan nasledovné:

t— b ) 2 t— k-l
’Uradi(t) = (Kf*l + AKlk) {Sin (27-(&) _ _ﬂ-At’:mn cos (271' mzn>} +

P P P
t—th-1 2 t—th1
+VFEL 4+ AVY = Kt sin (27?%) - %Kf‘lAtfmn cos (27?%) +
t—th1
+ AKF sin (%%) + Vit + AV (5.15)

Maticovy zapis, ktery je vhodny pro implementaci programu v Matlabu, bude tvaru:

YF = XFgF, (5.16)
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kde

Urad, (t1) — K5 ' sin (271' va',n) SN VA
Vrads (tn) — K Vsin (2wt”‘tﬁ?i> _ ke
Yk . rada\n A B 0
o k—1 s
Uradpg (tl) - Kg 1 sin (27‘(‘t1_tm'"> _ ‘/'Ok—l

1. - b —tF 1 _
Vrady (tn) — K%t sin <27T%> R A
X* je matice typu 2n x 4 a 8 = (AtF. AKE AKE AVFT.

Pravé uvedeny matematicky zapis se ¢tyrmi regresnimi koeficienty je pouzitelny
pro jediny soubor pozorovani. V nasem pfipadé byly ale k dispozici ¢tyii soubory
pozorovani ze tii riznych spektrografii, takZze se pocet regresnich koeficienti zvysil
na devét:

At

ming’

AtF

ming’

AtF

ming)

B = (At

mini’

AR, AKE, AVE AV AV (5.17)

tE ins s ting s toin, JSOU Okamziky minim pobliz tézist t¥i skupin z Popperovych dat.

t’ﬁnm urcuje okamzik minima ze zbylych dat, které byly kvili malému poctu po-
zorovani slouceny do jedné skupiny. Kdybychom tak neucinili, nebyly by vysledky
regrese prili§ spolehlivé a byly by zatizeny velkou chybou. Navic nejsou tyto tii
soubory pozorovani prili§ casové vzdalené, takze by nam piipadné dalsi okamziky
minim nepfinesly do O-C diagramu prili§ novych informaci. Hodnoty V{ zavisi na
spektrografu, takze byly hledany tii hodnoty: Vi, Vi, ViE.

Jako pocatecni odhady KPaVy pouzijeme hodnoty ziskané z fazovych kiivek
radidlnich rychlosti, tzn. prolozime namétené body regresni funkci ve tvaru:

Vrad, () = K;sin(2mg) 4 Vy,, (5.18)

kde faze ¢ je urdena rovnici (1.17). Pfiklad fazovych kiivek radidlnich rychlosti je
uveden na obr. 13. Hodnoty ?,,:,»,, budeme hledat pobliz tézist jednotlivych skupin
a pocatecni odhad £, urcime ze vztahu ¢, = Mo + E;P (jde tedy o vypocteny
okamzik minima C').

Pro realizaci vyse popsaného vypoctu byl vytvoren program v Matlabu, jehoz
vysledky po dvou iteracich jsou zapsany v tabulce 4.

5.3 O-C diagram

Vyznam O-C' diagramu pro zlepSovani svételnych elementt proménné hvézdy byl
popsan v odstavci 1.3. Ke konstrukci tohoto diagramu je nutné k vyse urcenym
pozorovanym okamzikiim minima O; spocitat prislusné okamziky minima C;. Aby
byla pripadna oprava zakladniho minima co nejpfesnéjsi, posuneme Zissellovo za-
kladni minimum M, = 2440 321,005 do blizkosti tézisté souboru nasich okamziki
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Obrazek 13: Fazova kiivka radialnich rychlosti pro Popperovy data.

V pripadé, ze bude zavislost O-C na epose linearni, tj. O — C' = a+ bF, plati pro

nejistotu urceni absolutniho ¢lenu a vatah da = 7 / % (o ddno vztahem (5.3)).

Odtud je vidét, ze tato nejistota bude minimalni tehdy, kdyz pocatek souradnic

Vv

Epochy pak budeme pocitat od tohoto nového zakladniho minima Mj. Matema-
ticky tuto operaci zapiSeme nasledovné:

M} = M, + PE, (5.19)
kde £ = round | =; znaci pocet cykli od My k M (funkce round znaci
2 wi
i=1
zaokrouhleni), F; = % jsou epochy jednotlivych okamzikii minim O; vzhledem
k My, w; = -+~ jsou vahy jednotlivich O; a P je Zissellova perioda, kterou chceme

s2(0;)
opravit. Predpovédi okamzikti minim C; pak ziskdme ze vztahu:

C; = M{ + P(E; — E) = M; + PE}. (5.20)

Vsechny pozorované (O) a vypoétené (C') okamziky minim véetné rozdilu O-C a pii-
slusné epochy E* jsou v tabulce 5. Protoze predpokladame, ze slozky se pohybuji po
kruhovych drahéch, budou se primarni a sekundarni minima stfidat piesné po piil
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Ky -96,33 £ 0,41

Kg 116,69 & 0, 41
Vo, —38,47+0,31
Vo, —39,66 =+ 0, 46
Vo, —36,97 +£0, 74

tmin,  41653,0933 £ 0, 0079
tming 42872, 2205 = 0, 0065
tming 44710, 6476 £ 0, 0062
tmin, 53045,9028 = 0, 0035

Tabulka 4: Parametry kfivek radidlnich rychlosti dvojhvézdy HR 6611.

Velikosti amplitud a rychlosti t&zisté dvojhvézdy jsou uvedeny v kms~!. Okamziky minima
jsou zapsany v redukovaném heliocentrickém julidnském datovani.

O C E* 0-C
40 369, 6854 £ 0, 0020 40369,6922 —1912,5 —0,0068 £0,0020 f
40698, 8141 4+ 0, 0011 40698,8177 —1828,0 —0,0036+0,0011 f
40774,7733 £ 0,0005 40774,7698 —1808,5  0,0035+£0,0005 f
41653,0933 = 0,0079 41653,0871 —1583,0  0,0062 £ 0,0079 s
42 872,2205 £ 0,0065 42872,2149 —1270,0  0,0056 £ 0,0065 s
44710,6476 = 0,0062 44710,6441  —798,0  0,0035+£0,0062 s
93 045, 9028 £ 0, 0035 53 045, 8948 1342,0 0,0080 £+ 0,0035 s
53546,4171 £ 0,0004 53 546, 3994 1470,5  0,0177 +£0,0004 £

f — fotometrie, s — spektroskopie

Tabulka 5: Pozorované a vypoctené okamziky minim, p¥islusné epochy a rozdily O-C
pro dvojhvézdu HR 6611 z fotometrickych a spektroskopickych dat.

Cas je uveden v redukovaném heliocentrickém julidnském datovani. Hodnoty O-C' jsou
udany ve dnech.

periodé, tj. rozdil ve fazi mezi nimi bude 0, 5. Tedy primarnimu minimu odpovidaji
v tabulce 5 celociselné hodnoty epochy a sekundarni minima nastavaji v polocisel-
nych epochéach.

Na obr. 14 je uveden O-C' diagram studované dvojhvézdy. Je vidét, ze prokladani
bodi néjakou funkei neméa smysl, protoze nejistoty urceni jednotlivych bodd O-C se
lisi az o Tad a tedy jsou zde i velké rozdily v prifazenych vahach. Pii vazené metodé
nejmensich ¢tvercti by proto byly dtlezité pouze dva body ziskané z fotometric-
kych pozorovani s nejmensimi chybami. Parametry takto ziskané zavislosti a jejich
chyby by byly znac¢né nespolehlivé, takze provadét zpresnovani svételnych elementii
dvojhvézdy HR 6611 pomoci O-C' diagramu ziskaného v této praci nelze. Protoze
ale O-C' diagram vykazuje linearni zavislost s kladnou smérnici, mizeme odtud ale-
spon usoudit, ze oprava periody bude kladna. To je v souladu s hodnotou periody
urcenou v (5.9), ktera je vétsi nez zptesniovana Zissellova perioda. Zde uvedeny O-C
diagram miizeme vyuzit hlavné ke konstatovani, ze ve studované dvojhvézdé nedo-
chazi ke zméné periody, jak bude zdivodnéno v odstavci 5.6.
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Obréazek 14: O-C diagram dvojhvézdy HR 6611.

5.4 Urceni dalsich fyzikalnich parametra

Pomoci opravené hodnoty orbitalni periody ziskané zpracovanim fotometrickych mé-
feni P = (3,89498393 £ 0,00000029) dnt a amplitud kiivek radialnich rychlosti
K4 =(96,334+0,41)kms™!, Kp = (116,69+0,41) kms™! ur¢ime nyni nékteré dalsi
parametry studované dvojhvézdy. Pti prevodu vysledkti do slunecnich jednotek po-
uzivame nasledujici hodnoty hmotnosti a poloméru Slunce a gravita¢ni konstanty:
Mg = 1,9889-10%kg, Ry, = 6,9583 - 108m, k = 6,6726 - 10~ m3kg1s~2.

Excentricitu drahy dvojhvézdy uvazujeme e = 0, jak jiz bylo zdivodnéno na
zacatku odstavce 5.2.

Nejprve ze vztahu (1.6) vypocteme velikosti primétu poloméru drah jednotli-
vych slozek, pricemz v, sini = K4, vgsinie = Kpg. Po dosazeni pfislusnych hodnot
dostaneme:

axsini = (5160 % 20) - 10*km = (7,42 + 0,03) R, (5.21)
apsini = (6250 = 20)-10° km = (8,98 =+ 0,03) Ro. (5.22)

Nejistoty urceni vSech parametrii jsou vypocteny ze zakona Sireni chyb.
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Kombinaci rovnic (1.7) a (1.8) dostaneme nasledujici vztahy popisujici minimalni
hmotnosti slozek:

Aii Bii Bii A"UB.' Ai'
vasini + vgsini)?Pug sin vasini + vgsini)?Pvysini

, Mpsin®i =

M,sin®i =

2Tk 27K

(5.23)
Vysledkem jsou hodnoty:

Mysin®i = (4,250 4+ 0,035) - 10 kg = (2,137 £ 0, 018)M,, (5.24)

Mpsin®i = (3,509 40,032)-10*°kg = (1,764 £ 0,016)M. (5.25)
K urceni skutecné velikosti polomért obéznjch drah a4, ag a hmotnosti M4, Mp
potfebujeme znat thel sklonu obézné roviny . Pouzijeme hodnotu této velic¢iny

stanovenou Popperem (1984): i = (79,4 + 0,2)°. Priméarni slozka se pohybuje po
kruhové draze s polomérem

as = (5250 4 20) - 10° km = (7,54 4+ 0,03) R, (5.26)
a ma hmotnost
My = (4,476 £ 0,038) - 10*° kg = (2,250 + 0,019) M, (5.27)
Sekundarni slozka ma polomér drahy
ap = (6360 £20) - 10°km = (9,14 + 0,03) R, (5.28)
a hmotnost

Mp = (3,695 4 0,035) - 10°° kg = (1,858 £ 0,017) M. (5.29)

5.5 Synchronizace rotace

Ve vétsiné dvojhvézd jsou rotacni periody obou slozek rovny nebo velmi blizké
obézné periodé, pricemz tato synchronizace je zptisobena slapovymi jevy probihaji-
cimi mezi slozkami. Jestlize se ale n€jaka slozka nachézi v kone¢ném stadiu vyvoje
na hlavni posloupnosti, mize u ni dojit v disledku ménici se stavby vnitinich casti
ke zméné periody. Vysetfeni synchronizace soustavy nam tedy mtize dat informace
o vyvojové etapé dvojhvézdy.

Jak jiz bylo feceno na konci kapitoly 4, Mikulasek et al. (2003b) spektroskopic-
kym rozborem zjistili, ze priméarni slozka pravdépodobné rotuje pomaleji, nez by
odpovidalo synchronni rotaci. Navic urc¢ili moznou hodnotu této rotacni periody, se
kterou by navic mohlo dochazet ke zménam magnetického pole:

P = (4,248 + 0,006) dne. (5.30)

Lin-sen (2004) ve své praci vySetiuje synchronizaci dvojhvézdy na zakladé nejriz-
néjsich parametri ziskanych z fotometrickych i spektroskopickych méfeni. Definuje
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zde synchronni parametr () jako pomér rotac¢ni periody P, jednotlivych slozek
a obézné periody P:
Q _ Prot
=5
Uplné synchronizace nastéava v pifpadé, ze @ = 1. Pro primét rovnikové rotaéni
rychlosti plati:

(5.31)

27TRA,B

Vapsini = sin ¢. (5.32)

rot
Dosazenim P, z této rovnice do (5.31) dostaneme:

2r R4 psint

Qap = (5.33)

PVypsini
Jestlize pouzijeme hodnoty Vysini = (35 £ 1)kms™!, Vgsini = (29 + 1) kms™!
zjisténé Mikuldskem et al. (2003b), hodnotu obézné periody danou (5.9) a poloméry
slozek R4 = (3,03 £0,03)Re, Rp = (2,21 £ 0,03) R, uréené Popperem (1984),
dostaneme pro synchronni parametry jednotlivych slozek hodnoty:

Qs = 1,11+0,03, (5.34)
Qp = 0,97+0,04. (5.35)

7 hodnoty synchronniho parametru priméarni slozky lze usuzovat na mirné asyn-
chronni rotaci této slozky, coz je v souladu s jejim predpoklddanym vyvojovym
stupném. ProtoZe interval spolehlivosti pro @) dany v (5.35) obsahuje hodnotu 1,
Ize Tici, ze sekundarni slozka rotuje synchronné.
Nyni spo¢teme synchronni parametr primarni slozky pro rota¢ni periodu danou
v (5.30):
Qa=1,091=+0,002. (5.36)

Je vidét, Ze tato hodnota je v dobrém souladu s hodnotou ziskanou v (5.34) a perioda
urcena na zakladé zmén magnetického pole by tedy mohla odpovidat rotac¢ni periodé.

V soucasnosti to ale vypada tak, ze studovana dvojhvézda HR 6611 zadné mag-
netické pole nemé. Wade (2005) totiz pozoroval dvojhvézdu kolem okamziku pfedpo-
kladaného extrému magnetického pole a zjistil, Zze magnetické pole primarni slozky
je nulové a tudiz se ani nemiize ménit. Zdanliva pritomnost a periodicita magnetic-
kého pole u primarni slozky zjisténd Mikulaskem et al. (2003b) byla pravdépodobné
zpusobena problémy s nastavenim pozorovacich pfistroji, které vnesly chyby do
zpracovavanych dat.

5.6 Diskuse vysledku

Z O-C diagramu je patrno, ze hodnoty O-C' zjisténé z fotometrickych pozorovani
jsou urceny s mnohem mensi nejistotou nez hodnoty nalezené ze spektroskopickych
pozorovani. Tuto skutecnost je mozné zdivodnit nasledujicim zpiisobem. Fotomet-
rické okamziky minim byly urcovany ze svételné kiivky, jejiz ¢asti v okoli minima
byly dobfe pokryté body. Naproti tomu pii urcovani okamzikt minim z krivek ra-
dialnich rychlosti byly problémy s malym poc¢tem méfeni navic velmi nerovnomérné
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rozlozenych. Obecné plati, Zze smérodatnd odchylka libovolné veli¢iny je nepiimo
timérna odmocniné z poctu méfeni (Cebysevova nerovnost), tzn. klesa pii rostoucim
poctu bodu. A dale je derivace svételné kiivky v blizkosti minima vétsi nez deri-
vace kiivkek radialnich rychlosti (sinusoidy) v blizkosti jejich priseciki. Protoze je
nejistota urceni okamziku minima nepfimo imérna pravé derivaci prislusné kiivky,
plyne odtud, Ze fotometrické okamziky minim budou pfesnéjsi. Proto je (pokud je
to mozné) pro zpresinovani svételnych elementit vhodnéjsi ziskavat a pouzivat foto-
metricka data.

Vzhledem k pokrocilému vyvojovému stadiu primarni slozky by teoreticky mohlo
dochéazet ke zméné periody, tzn. O-C' diagram by vykazoval nelinearni zavislost. Tato
domnénka se ale neprokazala, protoze data v O-C' diagramu se jevi spiSe linearné
zavisla. O-C' hodnot je ale k dispozici pomérné maélo, spektroskopickd data jsou
zatizena pomérné velkymi chybami a mezi Popperovymi (1984) a soucasnymi daty
je dost velky casovy odstup, takze hledani parametri aproximujici funkce nema
smysl. Nicméné pres tyto nedostatky pravé spektroskopickd Popperova (1984) data,
ktera pokryvaji vyznamny casovy usek, alespon poslouzila ke zpochybnéni hypotézy
o zméné periody.

Hodnoty vyse urcenych parametri dvojhvézdy jsou ve vSech pripadech v dobrém
souladu s dfive publikovanymi hodnotami Poppera (1984) i Giuricina et al. (1980).
Na obr. 6 si pro nami ziskané hodnoty polomért a hmotnosti hvézd mtizeme ovérit, ze
obé€ slozky dvojhvézdy HR 6611 maji vétsi poloméry nez by odpovidalo hvézdam na
hlavni posloupnosti s pfislusnymi hmotnostmi. To potvrzuje, Ze slozky dvojhvézdy
jsou v pokrocilém stupni svého vyvoje, nicméné ani primarni slozka dosud hlavni
posloupnost neopustila.
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6 Zavér

V této praci byla zpracovana dostupné fotometricka i spektroskopicka pozorovani
dvojhvézdy HR 6611. Tato data byla pouzita k urceni okamziki minim jasnosti
dvojhvézdy. Ukazalo se, ze okamziky minim jasnosti zjisténé ze svételnych kiivek
jsou zatizeny mnohem mensi chybou nez okamziky minim urcené z kiivek radialnich
rychlosti. To je dano tim, Ze nejistota urceni okamziku minima je nepfimo imeérna
derivaci prislusné kiivky a nepfimo imérna odmocnin€é z poc¢tu meétreni. Proto maji
pro zpresnovani svételnych elementt zakrytové dvojhvézdy vétsi vyznam fotomet-
ricka pozorovani.

Néasledné byl z okamzikdi minim zkonstruovan O-C' diagram. Protoze ale jednot-
livé okamziky minim a tedy i rozdily O-C byly urceny s fadové rizné velkou chybou,
nebylo mozné spolehlivé prolozit ziskana data néjakou vhodnou funkci. Oprava sveé-
telnych elementti dvojhvézdy (obézné periody a zakladniho minima) tedy byla prove-
dena analyzou pouze fotometrickych méfeni pomoci programu perioda_phot. Nové
urc¢end hodnota obézné periody je P = (3,894 98393 + 0,000 000 29) dnt a okamzik
zékladniho minima ma hodnotu JDy(My) = 2440321,003 24 + 0,00044. Nova
hodnota periody je vétsi nez opravovana Zissellova hodnota, coz je v souladu se
vzhledem O-C' diagramu. Ten totiz vykazuje linearni zavislost s kladnou smérnici.
Spektroskopicka méreni a O-C' diagram ale poslouzily hlavné ke zpochybnéni hypo-
tézy, ze v soustavé dochazi ke zméné obézné periody v diisledku rychlejsiho vyvoje
priméarni slozky, ktera se dostava do stadia hvézdy na konci vyvoje na hlavni po-
sloupnosti.

Ze spektroskopickych pozorovani byly dale urceny parametry kiivek radialnich
rychlosti, kde hodnoty jejich amplitud jsou nasledujici: K4 = (—96, 3340, 41) kms™*
a K = (116,694 0,41) kms~!. Dale bylo zjisténo, ze primarni slozka ma hmotnost
My = (2,250+0,019) M a polomér kruhové drahy as = (7,54+0,03) R, zatimco
obdobné parametry sekundarni slozky maji hodnoty: Mp = (1,858 £ 0,017) M,
aap=(9,144+0,03) Re.

Existence magnetického pole primarni slozky, které se zatim u zadné metalické
dvojhvézdy nepozorovalo, potvrzena nebyla. Byla ale zkouméana synchronizace ro-
tace obou slozek a zda se, ze primarni slozka rotuje mirné asynchronné. Tato sku-
teCnost miize byt zptsobena tim, Ze se tato slozka nachazi blizko konecné hlavni
posloupnosti (TAMS), coz z ni ¢ini velmi zajimavy objekt vhodny k dalsimu zkou-
mani.

V celé praci se predpokladalo, ze slozky dvojhvézdy obihaji po kruhovych dra-
héach. Tento pfedpoklad zde sice byl urcitym zptsobem zdtvodnén, ale je nutné
ho jesté ovérit dalsim fotometrickym pozorovanim zejména v obdobi primarniho
minima, k ¢emuz se v kvétnu 2006 chysta pozorovaci kampan v Brné, Tatranské
Lomnici, Hlohovci a Polsku.
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