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1 Obecné o dvojhvézdach

1.1 Proc studovat dvojhvézdy?

Dvojhvézdami se obvykle nazyvaji dvojice hvézd, které jsou k sobé v prostoru gravitatné vazany a obihgji
kolem spoleCného téZisté. Jejich studium ma dlouhou tradici a v Mezinarodni astronomické unii existuji
dokonce dvé rlizné komise, které se jgjich vyzkumu vénuji:

komise 26 Dvojhvézdy a vicenasobné soustavy
(http://ad.usno.navy.mil/wds/dsl/Comm?26/circul ar_intro.html)
a

komise 42 Tésné dvojhvézdy
(http://www.konkoly.hu/lAUC42).

Komise42 vydavapo mnoho | et také bibliografii dvojhvézd, kdejsou obvyklei informace o probihgjicich
pozorovacich programech. NovgSi vytisky jsou k dispozici elektronicky na adrese

http://www.konkoly.hu/AUCA42/bcb.html .

Jak si v tomto textu vysvétlime podrobngi, studium dvojhvézd a zvlaSnosti jegjich vzgemné interakce
avyvoje je zajimavé samo o sobé. Dvojhvézdy jsou ale uzitetné pro astrofyziku obecné. V fadé pripadi
totiZ pfedstavuji unikéatni fyzikalni laboratofe a sjejich pomoci | ze dosud nejpfesnéji urcit zakladni fyzikalni
vlastnosti hvézd jako jsou hmotnosti, polomeéry i zafivevykony. Pomoci dvojhvézd | ze zpfesiiovat i zakladni
Skalu vzdalenosti a kalibrovat jiné metody urcovani vzdalenosti. Dnes se tato moznost stéle vice aplikuje
jizi nacizi galaxie.

Obeé tyto z&kladni role dvojhvézd byly podrobné diskutovany v pfispévcich, které zaznély na sym-
posiu 240 Mezinarodni astronomické unie konaném roku 2006 v Praze (viz Hartkopf, Guinan a Harmanec
2007).

1.2 Pojem dvojhvézdy arozsah fyzikéalnich vlastnosti

Jak jiz bylo FeCeno, dvojhvézdou nazyvame dvojici hvézd, které jsou k sobé gravitatné vazany a obihgji
kolem spoletného tézisté po eliptické nebo kruhové draze. Hvézdam, které takovou dvojici tvori, Fikame
slozky dvojhvézdy. Pojmem primarni sloZzka nebo jednoduSe primar se obvykle oznaCuje jasngsi z obou
hvézd. V teoretickych Gvahach se vSak oznaCuje timto pojmem hvézda hmotnéjsi. Jgji partnerce se pak fika
sekundarni slozka nebo sekundar.

Neékdy jsou na obloze pozorovany v tésné blizkosti u sebe dvé hvézdy, pro néz vdak podrobngsi studium
ukaze, ze jde o dvé télesave zcela rliznych vzdal enostech od nés a nijak spolu nesouvisgjicich. Tém sefika
optické dvojhvézdy. Z hlediska naSeho vykladu jsou nezajimave a za dvojhvézdy je nebudeme povazovat.

Ackoliv dosavadni znalosti musime stéle pokladat za znatné neliping, je zZfggme, ze ve dvojhvézdach
se vyskytuje velké procento hvézd. Vzacne nejsou ani trojhvézdy, Ctyfhvézdy a vicenasobné systemy.
Vzhledem k tomu, Ze kosmické sondy pfi prlletu kolem velkych planet slunetni soustavy, Jupitera a



Saturna, Zjigtily, Ze jista Cast zafeni téchto téles pochézi z jejich gravitatniho smrdtovani a neni pouhym
odrazenym slunecnim svétlem, | ze ostatné strochou nadsazky oznaCit zatrojhvézdu i nasSi slunetni soustavu.

Pozorovani dvojhvézd a urCovani jeich fyzikanich vlastnosti ukazuje, Zze se mohou vyskytovat velmi
pestré a snad skoro véechny myslitelné kombinace. Za teoretickou dolni mez miizeme na zakladé nasich
soucasnych znal osti povazovat v této dobé kombinaci dvou podobnych neutronovych hvézd o hmotnostech
1,4 M, a polomérech 10 km, které obihaji po kruhové draze tak, ze se jgjich povrchy prakticky dotykaji,
tedy, Ze vzdalenost jgjich stiedll o = 20 km. JestliZze vyjdeme ze 3. Keplerova zakona ve tvaru

G
3 _ 2
aupravimejg numericky tak, abychom mohli hmotnosti primaru M; asekundaru M, udavat v hmotnostech
naSeho Slunce, obéznou periodu P vednech avelkou poloosu drahy a ve slunetnich polomeérech, dostaneme
uzitecny pracovni vztah
M, G
3 2 © 2
= 86400° —-—P*(M; + M-
“ R 4m? (Mi + M)
864002 - 1,988435 x 1030 - 6,674215 x 10~
472 - 6958350003
—  74,48358P%(M, + M), 2)

amlizeme si snadno spocitat, ze obézna perioda vyse uvazované dvojhvézdy by Cinila pouhych 0,0009
sekundy. Prohlidkou katalogu kataklyzmickych dvojhvézd a rentgenovskych dvojhvézd o malé hmotnosti
— viz Ritter and Kolb (1998) — lIze zjistit, Ze jednu z nejkratSich ob&znych period mezi dosud znamymi
systemy ma rentgenovska dvojhvézda 4U1820-30, a to 11,4 minuty. Zacatkem roku 2000 byla potvrzena
jesté kratSi obézna perioda, 9,5 minuty, pro rentgenovskou dvojhvézdu RX J1914.4+2456 — viz Ramsay a
spol. (2000). Israel akol. (2002) oznamili objev dvojice degenerovanych hvézd typu AM CVn s oznaCenim
RX J0806.3+1527 s jeste kratSi obéznou periodou 5,35 minuty.

Maximalni dosud zjisténa hmotnost slozek se pohybuje nékde kolem 60 M, povrchové teploty od asi
1000 K do teplot Fadu 100000 K anejdelSi obézna periodaje asi 32000 let. V zasade | zefTici, ze dvojhvézdy
se mohou vyskytovat v kombinacich od téles, ktera se dotykaji az po vzdalenosti, souméFitel né se stfednimi
vzajemnymi vzda enostmi hvézd v dané Casti prostoru od sebe.

1.3 Klasifikace dvojhvezd

1.3.1 Klasifikace podle metody pozorovani

Vzhledem k obrovskym vzdalenostem mezi jednotlivymi hvézdami v Galaxii vidime v dalekohledu jen
malé procento dvojhvézd jako dva oddélené svételné body. Jde obvykle o télesa hodné vzaemné vzdalend,
s obéznymi periodami nejméné nékolik let. Takovym dvojhvézdam se fika visualni dvojhvézdy a pfi jeich
trpélivém pozorovani miizeme Casem primo vidét v prlimétu na oblohu jejich vzgemny obé&zny pohyb.
Pro visualni ¢ fotograficka pozorovani je praktickou dolni hranici, do které miizeme je&té dvojhvézdu
pozorovat jako visuani, Ghlova vzdaenost na obloze asi 0’1 — 0!’2. Nov§i pouzivana metoda skvrnkovée
interferometrie (speckle interferometry) umoznuije s existujicimi optickymi dalekohledy o priiméru zrcadel
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4 m pozorovat jako visuadni dvojhvézdy i méneé vzdalené dvojice az do hranice asi 0,03 a pro novéinterfe-
rometry sestavajici z celé sité nékolika dalekohladll spojenych optickymi viakny se tato mez v poslednich
letech trvale snizuje. Napf. Davis akol. (2005) zobrazili s pomoci interferometru SUSI (Sydney University
Stellar Interferometer) obéznou drahu dvojhvézdy 5 Cen, ktera ma obéznou periodu 357 dni, pohybuje se
vevelmi vystiedné draze a priimét velké poloosy j€ji drahy ¢ini pouhych 0/02530. Pro visuani dvojhvézdy
se mé&enimi v riiznych ¢asech obvykle urcuje jejich okamzita Uhlova vzdaenost, posicni Ghel jgjich vza-
jemné polohy v prlimétu na nebeskou sféru a nékdy i jasnost jednotlivych slozek. Elektronické katalogy
s Udagji 0 pozorovanich visuanich dvojhvézd metodou skvrnkové interferometrie i visualnimi metodami,
které jsou prlibézné dopliovany o nova méfeni, |ze nalézt na adrese

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

observatore amerického namornictva.

Pokud je sekundarni slozka visuani dvojhvézdy mnohem méné jasna nez slozka primarni, jgi svétlo
nepozorujeme a na pritomnost druhého télesa miizeme usoudit pouze z rozboru periodickych poruch jejiho
prostorového pohybu za delSi obdobi, hovofime o dvojhvézdeé astrometrickeé.

VétSinadvojhvézd vsak zlistavai v nejsilngSich dalekohledech nerozlisenaajevi sejako jediny svételny
bod. Jejich dvojhvézdnou povahu pak nejéastgji zji stime ze spektroskopi ckych pozorovani, nebot v diisledku
obézného pohybu dochazi k periodickym zménam radidni rychlosti Car. Takovym dvojhvézdam se fika
spektroskopické dvojhvézdy. V idealnim pripadé jsou ve spektru pozorovatel né spektralni Cary obou slozek,
které se pravidelné od sebe vzdaluji a zase se k sobé priblizuji. V grafu radidni rychlosti v zavislosti
na Case definuji dvé protingjici se sinusovky, které se méni v protifazi, jde-li o dvojhvézdu v kruhové
draze, nebo o dvé asymetrické, ale jednoduse periodické krivky, jde-li o elipticky pohyb. Hodnota radiani
rychlosti odpovidajici priisetiku obou kFivek pak definuje radialni rychlost pohybu celé soustavy vUici nam.
Pokud jsou slozky dvojhvézdy hodné odlisné jasnosti ¢i povrchovou teplotou, vidime ve spektru obvykle
pouze Cary jasngsi z obou hvézd. Nékdy se Cary druhé slabsi slozky podafi nalézt v jinem spektralnim
oboru, napf. v Cerveném Ci infralerveném, jde-li o chladny sekundar, nebo naopak v UV oboru, jde-li
o malou horkou sekundéarni slozku. Pro fotograficka spektra se obvykle udava, Ze Cary sekundarni slozky 1ze
pozorovat, pokud jerozdil jasnosti mezi obéma hvézdami mensi nez 1-2 hvézdné velikosti. Pro el ektronicka
spektraamoderni metody rozkladu spekter: kroskorelace (viz napf. Hill 1993) €i oddé eni spekter (anglicky
disentangling; viz Simon a Sturm 1994, Hadrava 1995, 1997) setato mez vyrazné posunula. Napf. Holmgren
aspol. (1999) méili spolehlive Cary sekundarni slozky AR Cas, ktera je o plné 4 magnitudy méné jasnanez
slozka primarni. Fekel a Tomkin (1993) oznamili pravdépodobnou detekci sekundarni slozky dvojhvézdy
~ Geminorum, ktera je slabsi o plnych 6 magnitud nez primér, ale jegjich méfeni je ponékud nejisté a mélo
by byt potvrzeno.

Existuje cela fada katalogli spektroskopickych dvojhvézd. Systematicky tyto katalogy vydaval
Alan H. Batten z Kanady a v souCasnosti je interaktivné vytvaren devéaty katalog spektroskopickych
dvojhvézd, ve kterém jsou shromazdénai individuani pozorovani radialnich rychlosti. Tento katalog redi-
guje D. Pourbaix z Belgie alze jg ziskat na webové adrese

http://sh9.astro.ulb.ac.be.

Pokud je ob&Znarovinadvojhvézdy v prostoru orientovanatak, Zze v ni nade slunecni soustavazhrubalezi,
budeme pozorovat vzgemné zakryty obou slozek dvojhvézdy a hovofime o dvojhvézdé zakrytove. Zakryty



se projevi predevSim pri fotometrickych pozorovanich, a to pravidelné se opakujicimi poklesy jasnosti.
Historicky byly rozliSovany tfi typy svételnych kfivek:

e Svételna kfivka typu Algol se oznaCuje podle prvni objevené zakrytové dvojhvézdy Algol (6 Persel).
VyznaCuje se zcela konstantnim svétlem mimo zakryty a béhem tota nich Casti zakrytu.

e Svételna kfivkatypu (5 Lyrae je shodou okolnosti nazvana podle druhé objevené zakrytove dvojhvézdy
aje pro ni pfiznatné, Ze jasnost soustavy se plynule méni ve vsech orbitalnich fazich, i mimo vlastni
zakryty, pficemz hloubka minim je vyrazné odlisna

e Svételna kiivkatypu W UMa je charakterizovanadvéma podobnymi minimy, kratkou ob&znou periodou
arovnéz plynulymi zménami ve vsech fazich orbitalni periody.

M v

teplotou, milize se stét, ze béhem zakrytu zesili ary jedné nebo druhé slozky a vzhled spektra se vyrazné
zmeéni. Pokud néktera z hvézd rychle rotuje, 1ze ve fazich na zatatku a na konci zékrytu pozorovat tzv.
rotaCni efekt. Pfi zaCatku zakrytu je totiz postupné zakryvan disk jedné ze slozek, takze nakonec vidime
svétlo jen z jednoho okraje. Pokud je smér rotace shodny se smérem obéhu slozek (atak tomu zpravidla
byva), projevi se ¢ast nezakrytého disku rotujici hvézdy na zatatku zakrytu vzriistem radiani rychlosti nad
normalni kfivku radiani rychlosti. Na konci zakrytu vidime naopak pribliZujici se ¢ast disku a pozorujeme
anomalni pokles radialni rychlosti.

V nékterych pfipadech se stava, Ze pozorujeme nepfilis velké plynul € svételné zmeény definujici dvojitou
vInu s obé&znou periodou dvojhveézdy, tedy néco jako svételnou kfivku typu 3 Lyrae, de s maou amplitudou
(pod 011). Ukazuje se, Ze to je pfipad hvézd, které jsou slapoveé deformovany anemgji sféricky tvar, takze
se béhem jejich vzaemného obéhu meéni plocha jejich diskl promitnuta na nebeskou sféru atudiz i jejich
jasnost. Takovym dvojhvézdam sefikaelipsoidalni proménné. Nedochazi u nich ke geometrickym zakrytlim
asklon jgich drahy je zpravidla nékde mezi asi 30° a 70°.

1.3.2 Klasifikace podle dynamické stability

Jiz Kuiper (1941) poukézal nato, Ze k Uvaham o dynamickeé stabilité konkrétni dvojhvézdy se velmi dobre
hodi Rocheliv model. Bez toho, abychom v této chvili zachazeli do podrobnosti, si zde pouze feknéme, Ze
Rocheliv model predstavuje nahrazeni skuteGného potencialu dvojhvézdy, obihajici kolem spoleéného té-
Zi&té, potenciadlem dvou hmotnych bodt umisténych v centrech slozek dvojhvézdy a potencialem odstiedive
sily obé&zného pobybu. Tato aproximace je vzhledem k vysoké koncentraci hmoty hvézd smérem k centru
zcela pripustna. Ukazuje se, Ze tvar ekvipotencidnich ploch Rocheova modelu zavisi pouze na poméru
hmotnosti obou hmotnych bodU. PFislusné ekvipotencialni plochy jsou nejprve uzaviené kolem obou hvézd,
ale pro urcitou kritickou hodnotu potencialu se dévagji v jakési bryle s Ghlem velmi priblizné 57° vici spoj-
nici obou center. Dal3i ekvipotenciani plochy jiz obklopuji obé hvézdy, poté se postupné otvirgji nejprve
za méné hmotnou a poté za hmotng i slozkou, a ve velkée vzdalenosti se limitné bliZi sférickym plocham
kolem celé dvojhvézdy. Onakriticka,, brylovita“ ekvipotenciala se nazyva Rocheovamez. V obéznéroviné
existuje celkem 5 bodi, nazyvanych Lagrangeovy body, ve kterych je vysledna sila plisobici na testovaci
télisko nulova. Jeden z nich, L1, |€Zi na spojnici mezi obémahmotnymi body, dalSi dvalezi také naspojnici



obou hmotnych bodti, ale vné méné hmotné (L,) avné hmotngsi (Ls) slozky.! Jejasng, Ze vzroste-li rozmér
hvézdy tak, Ze hvézda zaplni Rocheovu mez, stane se dynamicky nestabilni a plyn z jeji atmosféery miize
volné pretékat smérem ke druhé sloZce. Klasifikace dvojhvézd podie polohy vi&i Rocheové mezi, jgiz
zaklady polozili kromé K uiperatakée Parenago a Wood, byla podrobné propracovana K opalem. Dvojhvézdy
se podle ni déli na

e oddé&ené systemy, jgichz obé slozky jsou spolehlive uvnitf kritické Rocheovy meze, ddle na
¢ polodotykoveé systémy, u kterych je jedna slozka uvnitf Rocheovy meze adruhaji prave vypliuje, ana

e kontaktni systémy, pro néz obé slozky vyplhuji Ci spiSe presahuji Rocheovu mez a maji spolecnou
atmosféru.

Tato klasifikace se ukazalajako fyzika né velmi uziteCnaaje dodnes hojné pouZivana. O jgi dal i rozvoj
se pricinili Wilson a Twigg (1980), ktefi zavedli pojem dvojhvézd s dvojim kontaktem (double-contact
systems). Jedna se o to, Ze pokud jedna ze slozek dvojhvézdy rychlerotuje, ez mez jei dynamickeé stability
nékdy i velmi hluboko pod Rocheovou mezi. MiZe se proto stét, Ze rychlerotujici hvézda ve dvojhvézdéje
dynamicky nestabilni i pfesto, Zej€ji polomér je mnohem mensi, nez odpovidajici Rocheovamez. Vlastnosti
ekvipotencia nich ploch pro pfipad rotace, kteraneni synchronizovana s obéhem slozek dvojhvézdy, poprvée
vySetfoval Plavec (1958) atakéLimber (1963). Ukazujese, zei v téchto pfipadech makritickaekvipotenciadla
»brylovity* tvar ak vytoku hmoty nedochazi z cel @ obl asti rovniku, alejen v okoli bodu pfivraceného kedruhé
slozce.

2 Urcovani kvantitativnich vlastnosti dvojhvézd a vicenasobnych soustav

2.1 Odhad velké poloosy ob&Zné drahy dvojhvézdy

Povaimnéme si ngjprve, Ze jiz znalost obézné periody a pfedstava 0 hmotnosti primarni slozky nam pro
libovol nou dvojhvézdu dovol ujeucinit si doceladobrou predstavu o rozmérech celé soustavy. Treti Keplerliv
zakon (2) miizeme totiz prepsat do logaritmickéeho tvaru

3)

1 <M1+M2>
2 .

log <Ri®> — 0,624 + ; log P(d) + 3log (=~
Protoze predpokladame M, < My, plati, ze
My < (M + M,) < 2My, (4)
takze dostavame odhad vzdalenosti slozek ve tvaru
0,624 + % log P + %bg M; <loga < 0,624 + glogP + % log My + % log 2. ()

Jestlizetedy napr. podlevzhledu spektradi podlebarvy primarni slozky miizeme zhruba odhadnout hmotnost
primaru, vidime, Ze nerovnost (5) dava velmi slusny odhad vzdaenosti slozek, nebot horni a dolni mez se
liSi pouze o % log 2 = 0,10 v logaritmu vzdalenosti.

1Strugnou matematickou formulaci Rocheova modelu I1ze nalézt napf. v utebnim textu P. Harmance AST014.ps a detailné Rochefiv model diskutuje napf.
Kratochvil (1964). Podrobné tabulky rozmérl kritickych ekvipotencidnich ploch Rocheova modelu v zavislosti na hmotovém poméru publikovali Plavec a
Kratochvil (1964).



2.2 Urcovani okamzik minim zakrytovéproménné: Kwee-van Woer denovametodaajeji zobecnéni

| v souCasnosti velmi Casto uzivanou metodou presného urovani okamzik( minim z pozorovani konkrét-
niho zakrytu ngaké zakrytové proménné je metoda, kterou publikovali holand&ti astronomové Kwee a
van Woerden (1956). Jgji podstata je nasledujici: Predpokladeime, Ze, jsme ziskali N pozorovani béhem
sestupné i vzestupné faze minima, tedy N usporadanych dvojic (¢;, m;) (j = 1,2..N) mé&eni hvézdnych
velikosti m; v Casech ¢;. Lineérni interpolaci z nich vytvorime (2n + 1) novych usporadanych dvojic s ekvi-
distantnim ¢asovym krokem At, ato tak, aby (2n + 1) bylo pfiblizné rovno pottu plivodnich méfeni N
a aby jeden z ekvidistantnich bodi, feknéme k-ty, odpovida predbéznému odhadu ¢asu minima 7" (ktery
mUZzeme vzit napr. jako bod s nejniZsi méfenou jasnosti nebo odhadnout z grafického zobrazeni minima).
Poté pro vSechny ekvidistantni body minima symetricky vici zvolenému odhadu stfedu minima pocitame
rozdily magnitud odpovidajich bodi

Amy = Mmeyj) — Me—j), J=1,2,..n (6)

asumu jegjich ctvercl

n

S(T) =>_(Amy)*. (7)

j=1

Poté zvolimejesté dvadalSi odhady stfedu minimav Casech T'— At aT + At, kde At je ngaky rozumné
zvoleny Casovy interval, napf. Casovy rozdil mezi dvéma ekvidistantné interpolovanymi body nebo jeho
celoCiselny nasobek, a spotteme odpovidajici sumy Etvercll S(T — At) aS(T + At) pro tyto nové stiedy
symetrie.

Pokud byl plivodni odhad okamZiku minima dobry, mélo by platit

S(T) < S(T—At) a S(T) < S(T+ At). (8)

Pokud tomu tak neni, zvolime za odhad okamziku minima ¢as odpovidagjici negjmensi sumé ctvercli a cely
postup opakujeme.

Jakmile ziskame tfi sumy Gtvercll, z nichz Casoveé stiedni je nggmensi, aproximujeme skutetny priibéh
funkce S(T") polynomem druhého stupné

St)=a-t*+b-t+ec, 9)

jehoz koeficienty a, b a c spotteme ze tfech hodnot sumy ¢tvercll, které jsme ziskali.
Zahledany okamzik minimaT; pfijmeme poté minimum této funkce dané feSenim kvadratické rovnice:

b
Ty = —— 10
=5 (10)
Kwee a van Woerden udavaji také odhad stfedni chyby o takto uréeného minima:
4 _ 12
9 ac—1>b (11)

7 T iz -1)



kde Z oznatuje maximalni pocet nezavislych parli magnitud, které byly pouzity. Podle jejich analyzy je
spravné zvolit Z = 0, 25N v pripadé linearné interpolovanych bodli a Z = 0, 5N pokud jiz méfeni sama
byla ziskavana v ekvidistantnich ¢asovych interval ech.

Harmanec (nepublikovano) zjistil, Ze presnost odhadu minima se vyrazné zvysi, pokud sumy &tvercil
spoCteme ne pouze ve tfech, ale vice, tfeba i 50 okamZicich povazovanych za odhady stfedu minima
a kogficienty a, b a ¢ v rovnici (9) spotteme metodou ngjmensich ¢tvercll. Tento postup je aplikovan
v programu HEC 34, ktery 1ze od autora na pozadani ziskat.

Jifi Horn a Petr Harmanec rovnéz prakticky ovéfili, ze metodu |ze Uspédné aplikovat i na jiné problémy,
napr. k urCovani stfedu spektrélnich car.

2.3 O-C diagramy a zména ob&znych period dvojhvézd

Samostatnym a zpravidla prvnim Gkolem pfi studiu konkrétni dvojhvézdy byva z pozorovanych zmén
jeli jasnosti nebo radiani rychlosti urcit dostatetné presnou a spolehlivou hodnotu jeji obézné periody P.
K samotnému nal ezeni periody miizemev zasadé pouZit nékterou z metod, kteréjsmesi vyloZili v zakladnim
kurzu AST007. Jeto pfimocaré, pokud mame méfeni jasnosti zakrytové nebo elipsoida ni proménné. Pokud
ale ve spektru pozorujeme ¢ary dvou slozek dvojhvézdy podobnych spektralnich typll, nemusi byt celavéc
jednoducha, nebot’ na pocatku nevime, ktera ¢ara které slozce nalezi.

Pokud se iz zdafilo ngaky odhad periody nalézt, mlizeme zjiSténou periodu zpfesiiovat pomoci dalSich
pozorovani, pfipadné s vyuZitim starSich, dfive publikovanych pozorovani. Je ziegmé, Ze periodu urime
tim presngi, ¢im delSi pozorovaci fada bude pfi dané presnosti pozorovani k dispozici. Uvazme napri-
klad jednoduchy pfipad pozorovani kfivky radianich rychlosti dvojhvézdy s konstantni ob&nou periodou
2,5 dne. Pokud méame pozorovani radianich rychlosti napf. z obdobi 50 dni, pak mezi prvnim a poslednim
pozorovanim vykonala dvojhvézda pravé 50/2,5=20 obéhil. Fazovy posuv o 0.03 ve fazi mezi prvnim a
poslednim bodem bude tedy pfedstavovat zmeénu periody o 2,5—(50/20.03)=0,00374 dne. Budou-li pozo-
rovani pokryvat treba 500 dni, tedy 200 obéhtl, bude stejny fazovy rozdil na konci intevalu pokrytého daty
predstavovat jiZ jen 2,5—(500/200.03)=0,000375 dne.

Klasickou metodou, jak zpfesiovat hodnotu obé&zné periody (ostatnéi periody fyzikanich proménnych
hvézd) ajak se presvédtit, Ze perioda je dlouhodobgé stala nebo se ngjakym zplisobem méni, je konstruovat
tzv. O—C (z anglického ‘observed — computed’; pozorovany — vypocteny) diagram okamzikli minim ¢i
maxim, maxim radialni rychlosti a podobné. Pro stru¢nost budu dale mluvit o okamzicich minim, ale vse
stejnym zplisobem plati i pro jiné definované body svételne krivky ¢&i kfivky radialni rychlosti. Okamziky
minim se urCuji lokané, pokud je to mozné, pfimo z pozorovani jednoho konkrétniho minima, jak o tom
bude fe€ niZe, nebo alespon ze sloZzeni dat z jednoho kratSiho obdobi do fazového diagramu s nejlepsi
znamou hodnotou periody P.

Konstrukce O —C' diagramu je ovsem mozna pouze tehdy, zname-li hodnotu periody s dostateCnou
presnosti a mame-li k dispozici dostatetné hustou fadu okamzikli minim. Jinak totiZ narazime na problém
rocnich aliasli anami konstruovany O — C' diagram mtize byt chybny azavadgici. Priklady takovych omyl{i
Ize nalézt i v publikovanych pracech.

Pokud o dlouhodobém chovani periody nami studované proménné nemame zadné drivéjsi informace,
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zaCiname obvykle slinearni efemeridou
Tmin = TO +P- Ea (12)

kde T} je zvoleny referentni okamZik minima. Pro kazdy z pozorovani uréeny okamzik minima O odhad-
neme odpovidgici €islo cyklu neboli epochu £ podle vztahu

. (O—Tj
E = 1
nt ( D ) (13)
aotekavany okamzik minima poté spocteme ze vztahu
C=Ty+P-E. (14)

Pro vSechny okamziky minim, které takto ziskame, poté nakreslime to, Cemu se fika O — C' diagram, totiz
priibéh funkéni zavislosti O —C = f(E) aten vyhodnotime.

Pokud je hodnota periody, kterou jsme pfi konstrukci O —C' diagramu pouZili, stdla a v mezich chyb
pozorovani i dostatecné presna, budou body v O — C' diagramu lezet v okoli pfimky rovnob&Zné sosou X a
rozptyl bod{i bude odpovidat chybam uréeni jednotlivych okamzikt minim.

Je-li periodastalg, aleje-li jgji hodnotaponékud delSi nez ta, kterou jsme pfi konstrukci diagramu pouzili,
budou se pozorovanebody v O — C' diagramu kupit opét kolem pfimky, kteraal e bude srostoucim £ stoupat,
tj. bude mit kladnou smérnici. Analogicky je-li skutetna perioda kratSi nez ta, kterou jsme pouzili, budou
se body v O —C diagramu kupit kolem pfimky se zgpornou smérnici.

V obou téchto pfipadech 1ze O —C' diagram vyuZit ke zpfesnéni hodnoty periody. Pfedpokladejme pro
jednoduchost, Ze uréeni okamzik{ minim neni zatizeno Zadnymi chybami apredpokladejmedale, Ze zatimco
jsme O —C diagram konstruovali pro periodu P, spravna hodnota periody je P + A P. Pro danou epochu
E bude pak

O-C=(Ty+(P+AP)-E)— (Ty+P-E)=AP-E. (15)

Jinymi slovy: smérnice pfimky v O — C diagramu, kterou mtizeme urcit tfeba metodou nejmensich Etverc,
je algebraicky rovna hodnoté opravy A P nami pouzité periody P.

Jiny O — C diagram dostaneme, pokud se periodastudovaného objektu s Casem meéni. Typickym pfipadem
jeparabolicky priibéh odchylek, pfitemz osaparaboly je rovnobéznasosou Y. Pokud ma parabolaminimum
pro £ = 0, jedna se o prodluzovani periody, dosahuje-li pro £ = 0 maxima, perioda se zkracuije.

Velmi Casto se Ize v podobnych pripadech doCist, Ze parabolicky prlibéh O—C' diagramu znamena
linearni zmeénu periody. To je pravdajen priblizné. Pro okamZiky minim totiZ plati vztah

T=Ty+P-E+a- E? (16)

kde P, je perioda v Case referencniho minima Ty, tj. pro £ = 0. Pokud budeme epochu E' chapat jako
realné Cislo charakterizujici cykl afazi, pak 7" bude Cas odpovidgjici prislusnéfazi v danem cyklu. Okamzita
perioda pak zfejme bude

dT

pP=_—
dE

= Py +2aE (17)
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azména periody v daném Case P bude
P=20— ="=. (18)

Vidimetedy, Ze pro kvadratickou efemeridu se perioda méni linearné s epochou F, ae nikoliv s tasem. Pro
kladna a rychlost zmeény periody s Casem klesa.

To je ov3em situace, se kterou se podle soucasnych predstav setkavame u dvojhvézd ve stadiu vymeny
hmoty poté, co sejiz role slozek vymeénila. Kvadraticka efemerida je proto velmi dobrym popisem reané
situace v podobnych pfipadech.

V astronomicke literatufe miizeme ngjit priklady popisu zmén periody ve formé polynomické zavislosti
naepoSe do tfetiho i vySSiho stupné polynomu, viz napf. praci Wooda a Forbese (1963). Vyznam podobnych
efemerid je ae ponékud sporny, nebot predstavuji pouze matematicky popis konecné fady pozorovani a
zkuSenost ukazuje, Ze jegjich predikeni hodnota je zpravidiavelmi mala

Jinou mozZnosti je, Ze O — C diagram ukazuj e periodické zmeény. Z toho | ze usoudit na pritomnost tfetino
télesa v soustavé nebo na postupné stateni vystiedné obézné drahy v prostoru, jak o tom bude jesté feC
pozdgi.

Poslednim typem O —C' diagramu je nespojity priibéh odchylek s vyraznym skokem. V principu jisté
nelze vylouGit situace, kdy se napf. po obdobi stability perioda v diisledku néjakého eruptivniho procesu
(tFeba kratkodobeé ztraty hmoty ze soustavy Ci chvilkové vymeény hmoty mezi sloZzkami) prakticky skokove
zmeéni. Nez v&ak podobny zavér ucinime, je dobré sei v téchto pripadech presvédcit, zda nedoSlo k chybé
v pocitani jednotlivych daty pokrytych cykl{.

2.4 Ur&ovani elementl spektroskopickych dvojhvézd
2.4.1 Pripad, kdy pozorujeme obé spektra

Pokud ve spektru pozorujeme spektra obou slozek (v novéjsi literature se |ze pro takové dvojhvézdy obCas
setkat se zkratkou SB2: a spectroscopic binary with two componentsvisible), ziskame dveé kfivky radianich
rychlosti a jejich poloviéni amplitudy K, a K. Z toho hned mlizeme urcit pomér hmotnosti obou téles,
nebot plati, ze

M2 - Kl
My Ky
Urceni dalSich velicin neni uz tak jednoduché. Polovicni pozorovana amplituda kFivky radianich rychlosti
jetotiz soucinem skutecné obézné rychlosti pfislusnée slozky dvojhvézdy se sinem sklonu obéznée drahy .
Pro obecny pripad eliptické drahy s vystfednosti (excentricitou) e se obvykle predpoklada, ze slozky

o w

(19)

s prlivodi¢em
ar2(1 — €?)
1+ ecosu(t)’
z Cehoz Ize pro radialni rychlost j-té slozky dvojhvézdy RV, j = 1,2 jako funkci Casu ¢ odvodit vztah
RV, =~ + (3 — 2j) Kj(cos(wj + v(t)) + e cos wj), (21)

(20)

1,2
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kde ~ jeradialni rychlost celé soustavy vici nam aw; je délka periastra j-té slozky méfena od vystupného
uzlu drahy.? Plati pfirozeng, ze w, = w; + 180°. Pro pravou anomalii v(t) jako funkci excentrick& anomalie
E(t) plati

Excentrickou anomalii vypoctteme z Casu pozorovani pomoci Keplerovy rovnice

Mﬂz%@—%ﬂmME@, (23)

kde T, je Cas prlichodu hvézd periastrem a P sidericka obézna perioda dvojhvézdy. Poznamengime, ze
Keplerovu rovnici 1ze docela snadno fesit iteratné. Zvolime pocateni hodnotu £ (t) = 0 az rovnice (23)
vypocteme novy odhad E(t) atak pokracujeme az do dosazeni pozadované presnosti.

Pro Uplnost je&té dodejme, Ze rovnomeérny Ghlovy pohyb byvacasto oznaCovan vyrazem stfedni anomélie
M(t). Plati tedy

M(t) = - (¢ = To), (24)

aKeplerovu rovnici (23) |ze formané prepsat do tvaru
E(t) = M(t) + esin E(t), (25)
VSechny parametry rovnic (21) — konkrétné K, e, P, T, w; ay —se z pozorovanych méfeni radialnich
rychlosti uréi metodou nejmensich Gtvercll. Z nich pak uz mtizeme spocitat dolni odhad vzdalenosti slozek

.. P 1
a;sing = %Kj(l — %), (26)

Pokud budeme opét i vzdalenosti od téZisté udavat v polomérech Slunce, amplitudy kfivek radiani rychlosti
v kms~! aperiodu ve dnech, |ze rovnice (26) prepsat do tvaru

86400 - 1000
2m - 695835000

SeCtenim obou rovnic (26) dostavame takée

a;sini = K;P(1—¢%)7% =0,01976185K;P(1 — ¢). (27)

N|=

(Kl + KQ)(l - 62) . (28)

asini = (ay + ap)sini = —
2T

2Prakticky ve veskeré svétove literatufe tykajici se elementll dvojhvézd se délkou periastra nazyva Ghel mezi vystupnym uzlem drahy pfi primétu obézné
drahy na nebeskou sféru a polohou periastra drahy; v ucebnicich nebeské mechaniky se ovdem tomuto Uhlu Fika argument periastra, zatimco délkou periastra @
se rozumi slozeny (hel mefeny jednak v referentni roviné (2) a poté v ob&zné roviné (w), tedy & = 2 + w. Proto pozor na moznou zaménu pri konkrétnim
pouziti!

13



Ve

1
ag—; PK3_j(1 — 62)5 47'('2(13
) a (My + M) 2masint G P?

2ma? Ky j(1—€%)7  21Ks j(1 —e2)7 P21 — €®)(K, + K2)?

_ 29
GPsini GPsini 472 sin? i ’ (29)
takZe pro hmotnosti obou sloZek dostavame vztahy
1
Misin®i = ——Ks_;(Ky + K)2P(1 — ¢2)%. (30)

227G

Pro hmotnosti vyjadfené v hmotnostech Slunce, periodu ve dnech a polovicni amplitudy kfivek radianich
rychlosti v kms™! dostaneme numerickou konstantu v rovnicich (30) ve tvaru

86400 - 10003

=1,036149 x 1077 31
27 - 6,674215 x 10-11 - 1,088435 x 1030 % (31)

atedy
M;sin®i = 1,036149 x 1077 Ky_; (K, + K,)?P(1 — €%)3, (32)

2.4.2 Pripad, kdy pozorujeme pouzejedno spektrum

Pokud pozorujeme kfivku radialnich rychlosti pouze jasngjsi slozky dvojhvézdy, napr. slozky 1, miizeme
z parametrll popisujicich kfivku ziskat pouze a, sin i a veli¢inu, které se fika funkce hmoty f (M), aktera
je definovana vztahem

2 43 «in3 4 3 i3 3
_ Am*aysin®t My isin®i q

fJ( ) G P2 (M1—|—M2)2 (1—|—q)
kde ¢ = Ms_; /M; oznaCuje pomér hmot.
V&mnéme si, ze pro ¢ < 1 nam fuknce hmoty dava horni odhad nejvétsi moznée hmotnosti soustavy.
Plati totiz ziegmeé (pro ¢ = 1 atedy M; = M, aproi = 90°), ze

5 M; sin® i, (33

F(M) < £My = (M + M), 3

Z velicin, které ur€ime pfimo z kfivky radianich rychlosti primaru, se funkce hmoty vypocte pomoci
vztahu

_ 1 3 _ 2\
fi(M) = 27rGKj P(1—¢e%)2. (35)
Pro jednotky pouzité vySe, bude opét numericky
f(M) =1,036149 x 107 TK?P(1 — ¢%)3. (36)

Plati tedy opét, Ze miizeme-li odhadnout hmotnost primaru ze spektra, 1ze pomoci funkce hmoty urcit
hmotovy pomér atedy i hmotnost sekundarni slozky.
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2.4.3 Lucyho a Sweeneyho test, zda je mala vystifednost drahy redlna

Lucy a Sweeney (1971) upozornili nato, Ze v katalogu spektroskopickych dvojhvézd se vyskytuje mnoho
dvojhvézd s vystfednymi drahami o velmi malé vystfednosti pod 0,1. To je vedlo k podezieni, Ze mnohé
tyto dvojhvézdy maji ve skutetnosti kruhové drahy, a Ze zjisténa vystiednost drahy je jen diisledkem
pozorovacich chyb v kombinaci s omezenym poctem pozorovani. Provedli proto podrobnou statistickou
analyzu, aby Zzjistili, jaka je pravdépodobnost toho, Ze metodou nejmensich &tvercli bude pro kruhovou
dréhu nalezena nenulova vystfednost. Predpokléadali, Ze pozorovani ve vSech ob&znych fazich maji stejnou
vahu aodvodili pravdépodobnost toho, ze FeSenim pozorovaného kruhového obézného pohybu bude zjisténa
zdanliva vystfednost drahy s hodnotou é. Z pravdépodobnostniho rozlozeni zjistili, Ze otekavana hodnota
zdanlive vystfednosti ¢, je danavztahem

R o [

o= K\/;’ (37)

kde o oznatuje stfedni kvadratickou chybu jednoho pozorovani radidni rychlosti o jednotkové vaze, N
je poCet méfeni, K polovicni amplituda kfivky radianich rychlosti a = Ludolfovo €islo. Budeme-li napr.
predpokladat veelku typickou situaci, Ze bylo pofizeno 30 méfeni radialni rychlosti, K = 40 kms~! achyba
jednoho méfeni ¢ini 5 kms1, zjistime ze vztahu (37) hodnotu é, = 0, 04.

Pravdépodobnost toho, Ze pfi feSeni pohybu po kruhové draze dostaneme metodou nejmensich ¢tverci
vystfednost pfevy3ujici hodnotu é 1ze vyjadrit vztahem

52

P(e > é) =exp <— ¢ ) , (38)
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kde stfedni kvadraticka chyba ureni hodnoty vystfednosti o, je dana vztahem

0o = %\/@ . (39)

Pokud — jak Lucy a Sweeney doporucuji — pfijmeme pétiprocentni hladinu vyznacnosti, pak z rovnice (38)
vyplyva, ze
P(e>¢é)=0,05 pro é=2,450,. (40)

To tedy znamena, Ze podle tohoto testu miizeme vystfednost drahy povazovat za redlnou pouze kdyz
¢ > 2,450,. To je mnohem prFisngsi kriterium, nez kriterium é = o, které byvalo v nékterych starSich
studiich pouzivano a které odpovida pravdépodobnosti P(e > é) = 0, 61.

Urcity problem je ovdem v tom, Ze chyba jednoho méfeni radiani rychlosti neni pfedem znama. Pfi
pouziti metody nejmensich ¢tvercli dostaneme pouze jgji odhad podle vztahu

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

= 41
7 N—M (41)
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kde M je poCet elementli urGovanych v pfipadé kruhové drahy (1/=6, konvergujeme-li i periodu) a w, je
vaha n-tého méfeni.

S pouzitim statistickych metod navrhli Lucy a Sweeney proto nasledujici statisticky test vyznamnosti
nenulové vystfednosti drahy, ktery neni na odhadu chyby zavidly:

Necht .S je vahovana suma ¢tvercli odchylek od FfeSeni metodou nejmensich Etvercl, tedy

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

5= N —M

(42)

Oznatme S = Si pro kruhovoua S = S, pro vystrednou drahu. Uginnost, sjakou dva dodatené elementy,
e cosw aesinw, prispivai ke zmenseni S, vzhledem k S = Sy 1ze mé&it parametrem

 N-MS, -5,

F
2 Se

(43)

OznaCime-li 5 = %(N — M), pak statisticka pravdépodobnost p toho, Ze hodnota parametru F' doséhne
hodnoty F' je danavyrazem

A

-8B
p:<1+%> . (44)

Pokud opét prijmeme pétiprocentni hladinu vyznatnosti az feSeni pro vystfednou drahu uréime vystfednost
¢, pak jako spravné feSeni pfijmeme

e = ¢ pokud p<0,05 a (45)
e = 0 pokud p > 0,05. (46)

Lucy a Sweeney ilustrovali aplikaci jgich metody na pfikladu dvojhvézdy ;. UMa, pro kterou bylo
publikovano dréhové feSeni s vystfednou drahou a e = 0,063 + 0,033. Bylo konvergovano vsech Sest
element(l a draha byla uréena ze 34 pozorovani radialnich rychlosti.

Jiz aplikace prvniho testu naznatuje, Ze vystfednost nemusi byt realna, nebot hodnota vystfednosti je
pouze dvakrét vetsi, nez stfedni kvadraticka chyba jejiho urCeni. Lucy a Sweeney proto aplikovali druhy
test. Pro kruhovou drahu dostali S,=21.7 (kms~1)? a pro drahu vystfednou S,=18.8 (kms™1)2. V daném
pfipadé je zigimeé 3 = 14. Z toho tedy plyne F' = 2, 160 a po dosazeni do rovnice (44) vychazi p = 0, 134.
Pokud tedy pfijmeme pétiprocentni hladinu vyznaCnosti, je nalezena vystfednost drahy zcela jisté neredlna
a draha uvazované dvojhvézdy je ve skutecnosti kruhova.

2.5 Urcovani elementl zakrytovych dvojhvézd

Urcovani kvantitativnich Udajli ze svételneé kfivky je dosti sloZita (loha a pfislusné postupy a metody feseni
jsoui v souCasnosti nada e vyvijeny avylepSovany. Zde se proto omezimejen nanékterée jednodussi principy
avztahy, abychom si vysvétlili, jaké informace a diky ¢emu |ze ze svételné kfivky ziskat.
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25.1 Za&kryty v kruhové dréaze pfi sklonu 90°

Uvazujme nejprve negjjednodussi pfipad dvojhvézdy se sklonem dréhy ¢« = 90°, tj. takove, jeiz obézna
rovina presné prochézi slunecni soustavou. Budeme dale pfedpokladat, Ze sloZzky dvojhvézdy jsou kulova
télesa s rovnomérnym rozlozenim jasu po celém povrchu, ktera kolem sebe obihgji po kruhovych drahach.
Budeme-li uvazovat relativni drahu slozky 2 kolem slozky 1, pak je ziggmé, Ze slozka 2 urazi za jeden
obéh drahu 27a. Oznatme R; a R, poloméry obou hvézd, D celkovou dobu trvani zakrytu a d dobu trvani
Uplného zékrytu neboli totality, kdy hvézda 2 celou plochou svého disku zakryva €ast disku hvézdy 1.
Budeme-li Cas ¢ m&it od stfedu primérniho zékrytu a zavedeme-li tzv. fazovy Ghel

2w
9= 47
P Y ( )
pak ziggme plati
Ri+ Ry, = asind, =asin(32),
(48)
Ry — Ry, = asinty = asin(%”g).
Upravou téchto vztahll dostavame
ro= 8 =1(sin(ZR) +sin(Y)),
(49)
e = % = L(sin("2) — sin(2)).

Je tedy zigime, Ze z nami uvazovaneé svételné kfivky Ize urcit obéZnou periodu a dobu trvani totality a
celého zakrytu a pomoci nich pak spocitat relativni polomeéry slozek, tj. poloméry vyjadiené v jednotkach
vzdalenosti mezi stfedy obou hvézd.

2.5.2 Uplné zakryty pFi sklonu men&m nez 90°

Vyrazné dlozitgsi je jiz pfipad, kdy sice jesté dochazi k Gplnemu zakrytu hvézdy 1 hvézdou 2, kdy ale
i # 90°. Nyni jiz musime uvazovat svételnou kfivku po dobu celého trvani zékrytu. Budeme chtit nalézt
model ovou funkci, ktera popisuje zmeénu jasnosti soustavy v zavislosti na €ase. OznaCme L, a L, svitivosti
slozek, L svitivost celé soustavy v dobé Uplného zékrytu, L = L(t) celkovou svitivost soustavy v obecném
okamziku béhem z&krytu a S = S(t) plochu té Casti disku hvézdy 1, ktera je v daném okamziku bé&hem
zakrytu zakryta slozkou 2. Plati zZfggmé

S
L=I11+Ly— —L;. 50
1+ Lo TR 1 (50)
V dobé Uplného zakrytu plati vztah
T R2
Lo=1Li+ Ly — W—R%Ll. (51)
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Porovnanim obou rovnic a po zavedeni relativni svitivosti, vyjadfené v jednotkach celkové svitivosti
soustavy mimo zakryt

L

= —= 52
.1 L (52)
dostavame vztah
S
1-1l=01-1ly)—. 53
(1-lo) o (53)
Zakryvanou plochu S |ze vyjadFit pomoci vztahu
S = %WR% — (Rysin ) (Ry cos ) + %’/TR% — (R sin pg) (R cos ¢2), (54)
pricemz zigime plati
Ry sin p; = Ry sin s. (55)
Oznatime-li jesté pomér polomerd
Rg 9
k= —2=-"= 56
B (56)
muzeme pro okamzitou zdanlivou vzdalenost stfedl obou sloZek v psat
v = Ry cos @y + Ry cos s = Ry(cos gy + kcos ps). (57)

Funkéni zavislost na Case miizeme zavést za pomoci fazového Ghlu o9, ktery byl zaveden vztahem (47).
Z geometrickych Gvah plyne vztah
v? = a®*(sin” i sin? ¥ + cos® 7). (58)

Kdybychom tedy znali relativni poloméry sloZzek a sklon obézné drahy, mohli bychom teoretickou
svételnou kfivku béhem zakrytu pocitat nasledovné: Pro zvoleny Cas ¢ bychom Ghly ¢; a o, vypoCetli
zrovnic

ri(cosgy + kcospy) = \/0052 i +sin® i sin’ (%)’ (59)
sin ¢ = ksing,

aznich jiz pomoci vztahu

1 o
(1 . lo)(gpl SII (1 COS P71

1—1==
T k2

+ g — sin s cos o) (60)
bychom pocitali teoretickou svételnou kFivku.

Je samozfgjmé mozné tuto Ulohu otoCit a hledat parametry rovnic (59) a (60), tedy relativni poloméry
slozek r; ar, a sklon drahy i tak, abychom dosahli co nejlepsi shody pozorované a vypoctené svételné
KFivky.
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k pozorovateli

Obrazek 1: Ilustrace k vyypottu linearnino okrajového ztemnéni
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2.5.3 Okrajovéztemneéni

Okrajovée ztemnéni popisuje, jak se méni intenzitav dané vinové délce do sméru k pozorovateli v zavis osti
na Ghlu ¢, ktery sviranormaak povrchu hvézdy v uvazovanem misté se smérem zorneho paprskul.

Pro jednoduchy model atmosféry (Milne 1921) Ize pokles intenzity spojitého zarfeni ve vinove délce A
jako funkci Ghlu ¥ od stfedu smérem k okraji disku zapsat ve tvaru

I(0) = I,(0)(1 — uy + uy cos V). (61)

To znamena, Ze mimo zakryty miizeme soucet prispévki z disku sféricke hvézdy o relativnim poloméru r
vyjadrit jako integral z prispévki z infinitesimalnich mezikruzi o poloméru x atloustce dx vztahem

Ly = /27T1’I)\(79)d1’ = /27r:1:[>\(0)(1 — uy + uy cos¥)dx. (62)
0 0

Prvni dvacleny Ize integrovat pfimo atfeti také, pokud si uvédomime, Ze z geometrie plyne (viz obr. 1), ze
x = rsind atedy dx = r cos ¥d}. Dostavame tedy

Ly = I,(0) (71’7“2 — mriuy + 27rr2u,\/sin190052 ﬁdﬂ)
0

2
= 1,(0) (7r7“2 — mriuy + §7r7“2u)\> = 1r?1,(0) (1 — %) : (63)
Se zlepSovanim model {1 atmosfér se ale postupné ukazoval o, Ze jednoduchy zakon linearniho okrajového
ztemnéni nevyhovuje. Objevovaly seproto dalSi empirické zakony. Oznacime-li, jak seCasto Cini, 1 = cos ¥,
|ze lineérni zakon okrajového ztemneéni (61) zapsat ve tvaru

() = I(0)(1 — ux(1 — p)) (64)
akvadraticky zakon pouzity v rovnéz Casto pouzivanych tabulkach Wadeho a Rucifhskeho (1985) ve tvaru
L(9) = L(0)(1 — ax(1 — p) — ba(1 — p)?). (65)
Dalsi autofi uvazovali vysSi ¢len s odmocninou ve tvaru
L) = T(0)(L = ex(1 = ) — da(1 - u2)) (66)
anavrzen byl i logaritmicky zakon
L(0) = L(0)(L = ex(1 — p) — fapInp). (67)

Ve své disertatni praci dochazi Diaz-Cordovés (1990) k zavéru, Ze pro horké hvézdy |épe vyhovuje
odmocninny zakon (66), zatimco pro chladngsi se lépe hodi kvadraticky zakon (65).

Nejnovéjsi hodnoty koeficientt okrajoveho ztemnéni pro rtizné zakony podrobnétabeloval Claret (2000)
pro vinove délky odpovidajici mé&enim v U BV RI a uvby na zakladé novych modelli atmosfér. Hodnoty
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téchto koeficientli se pohybuiji asi kolem 0,8-0,9 pro chladné hvézdy spektranich typli K aM, 0,5-0,6 pro
hvézdy spektraniho typu A0 a0,25-0,35 pro hvézdy BO, pokud hovofime o jednoduchém linearnim zakonu
a optickém oboru spektra. Claret ovdem navrhl novy vlastni zakon tak, aby dobfe platil pfes cely rozsah
moznych efektivnich teplot hvézd. Tento z&kon ma 4 koeficienty a, (1) az a,(4) alzeje zapsat ve tvaru

(0) = B(O)(1 = 3 (k) (1 = 7). (68)

Claret (2007) analyzoval mozny vliv ozafeni atmosféry druhou sloZzkou dvojhvézdy na hodnoty okrajo-
vého ztemnéni. Dosel k zavéru, Ze vliv je tfeba uvazovat a urcil, jaké korekce je v podobnych situacich brat
v Gvahu ato v zavidosti narelativnim toku z druhé slozky dvojhvézdy.

Je tfebaupozornit, Ze néktefi autori stéle pouZivaji koeficienty okrajového ztemneéni tabel ované Wadem a
Rucifhskim (1985), ato z toho diivodu, Ze jsou spocteny pro vétsi rozsah vinovych délek od 136 do 1650 nm.
Jesté rozsireng i je pouzivani tabulek, které publikoval Van Hamme (1993). Ten na zakladé Kuruczovych
model Ul spocetl monochromatické koeficienty okrajového ztemnéni pro linearni, logaritmicky aodmocninny
zékon ve 1221 hodnotéach vinovych délek od 9,09 nm do 160 pm. V jeho préaci jsou tabel ovany koeficienty
integrované pro riizné standardné pouzivané fotometricke filtry (Johnsonovy UBV RIJK LM N, Strom-
grenovy uwvby).

V posledni dobé se ovSem pfi feSeni svételnych kfivek zaCingji pouZivat pfedem spottené modely
atmosfér, z nichz se pfimo bere intenzita do daného Uhlu, ¢imz se pouZziti koeficientli okrajového ztemnéni
zcelaeliminuje.

2.6 Periodické zmény obé&zné periody

P¥i prohlidce O — C' diagramu mlizeme objevit, ze samazmeénaperiody je periodicka. Jepravda, Ze podstatné
omezeni v nalezeni takovych zmeén je dano jednak délkou intervalu pokrytého daty, jednak presnosti dat. Je
jasng, ze periodicnost je nepochybna jen tehdy, opakovaa-li se v chodu O —C vicekrét (aje-li amplituda
zmén bezpetné nad Sumem). V fadé pripadl — probihgji-li zmény periody podle urcitych vztahli — se ale
periodicnost miize pokladat za velmi pravdépodobnou, i kdyz je interval pokryty daty jen o malo delsi.
Data jsou obvykle k disposici od objevu proménng; studiem archivnich dat (fotografii) 1ze ovsem Casto
interval prodlouZit az ke konci 19. stoleti. Mnohdy ale fotografické ¢ visuani odhady okamzik{i minim
nemaji presnost postacujici k prokazani zmeény periody; podstatné priikkaznéjsi jsou data fotoel ektrickanebo
Ziskana prvky CCD, nebot jsou zpravidla o fad presngsi nez stara data.

Periodické zmeény periody maji v zasadeé dve priciny:

1. Efekt rozdilné drahy svétla (light-time effect, LITE), ktery je obdobou efektu, jenz vedl jiz O. Romera
v . 1675 k urCeni rychlosti svétla— ob&Zzna perioda zlistava stejna, pozorovana perioda je ale rtizna

se k nam priblizuje.

2. Rotaci pfimky apsid, k niz dochézi u dvojhvézd s nekruhovou drahou. StéCeni pfimky je jednak
relativistické, jednak je zplisobeno odchylkou tvaru slozek dvojhvézdy od kulového tvaru.
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Rozli&it tyto pficiny je pomérné snadné& v prvem pFipadé se primarni i sekundarni minimav O—C
diagramu chovaji stejng, v druhém lezi na rtiznych kfivkach.

2.6.1 Efekt rozdilnédrahy svétla

Efekt rozdilné drahy svétla (dale LITE) byl teoreticky popsan koncem 19. stoleti, nebot tehdy uz byla
znama promeénnost periody nékterych dvojhvézd. Pozorovan byl u Algola, ale az poté, kdy trojhvézdnost
tohoto systemu byla zjiSténa ze spektroskopie a astrometrie (dal8i hvézdou pak bylaaz U Aur, kde byl efekt
objeven fotometricky).

Existence LITE tedy znameng, Ze ,,dvojhvézda neni dvojhvézdou, ae trojhvézdou (nebo méa slozek
vice, napr. tfeti clen miize byt té€Z dvojhvézdou). Obézna perioda tretiho télesa kolem spoletného tézisté je
pritom zpravidla mnohonasobkem periody dvojhvézdy, Casto se proto mluvi o, kratké* a,,dlouh&* periodé
¢i dréze. Nyni jsou znamy asi dveé desitky proménnych hvézd, které vykazuji LITE, s periodami od asi 100
dni do sta let; kratSi periody prakticky nelze objevit, nebot amplitudaje v takovych pripadech prilis mala
Napf. \ Tau je zakrytova dvojhvézda, kde dlouha perioda (33!07) je jen osminasobkem periody kratké
(3'953), LITE ae nelze objevit, protoze presnost uréeni okamziku minima je nedostatetna. DelSi periody
by byly delSi neZ interval s existujicimi daty atedy neprokazatel né.

Naobr. 2je O —C diagram soustavy SZ Cam. Proménnost obézné periody bylaznamajiz dlouho, datado
r. 1980 byla podobna parabole, avsak nova méfeni kolem r. 1990 ukézala vyraznou zmeénu. Soucasné byly
objeveny Cary treti lozky i ve spektrech akratce poté bylatfeti slozka nezavisleidentifikovana skvrnkovou
interferometrii.

Uvazujme zakladni rovinu kolmou k zornému paprsku a prochazejici tézistém celého systému. Vzdae-
nost tézisté zakrytove dvojhveézdy od této roviny je

z=rsinisin(v+ w). (69)

Zavedme jesté rovinu rovnobéznou se zakladni a jdouci stfedem drahy (obecné nekruhové) dvojhvézdy

Ve

a1 € sinw sini, (70)

Casovy rozdil v draze svétlaje tedy
- rsini sin(v + w) + ajz € sinw sini 1)

c
alze psat vztah
. . 1 - 2
O—C’:T—(TO+P1E):G12SH” ¢ sin (v +w) + esinw]| , (72)
q 14 ecosw

ktery popisujechovani hodnot O —C'. Zde P, je stfedni periodazékrytove dvojhvézdy ve dnech, a2 (v AU),

Ve

Semiamplitudajevu

T
(0~ Cnax — (0 = C)puin) = 22 ; crcosTw

A= (73)

N | —
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Obréazek 2: Graf O—C odchylek pro okamziky minim zakrytové dvojhvézdy SZ Cam podle mé&feni Mayera a kol. (1994) a Gordy (2000).
Kfivka je spottena pro el ementy uvedené v textu.
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udava rozmér drahy dvojhvézdy (hlavni poloosu a;,) kolem spoletného tezisté v jednotkach ,, svételného
dne“, proto onen koeficient
299792,458

149597871

pro prevod na AU. Mlizeme zavést pomér hmotnosti Ms/(M; + M,), pak hlavni poloosa drahy tfetiho
télesaje ziggme

q = 86400 - — 173,14 (74)

as = 19 * (Ml + Mg)/Mg (75)
Podobné jako u spektroskopické drahy dvojhvézdy |ze téz definovat funkci hmotnosti tfetiho télesajako
(a12 sini)® (M;sini)® 1 gA ’
f (MS) = 2 = 2 = Do ) (76)
P (My + My + M3)” P35 |, /(1—e?cos?w

kde P, je obézna perioda tfeti slozky v rocich. Funkce hmotnosti tfetiho télesa poskytuje mj. odhad jeho
minimalni hmotnosti. Zname-li M; a M, aza pfedpokladu i = 90° |ze M3 Ziskat feSenim rovnice

(M;)°
(M + My + M3)2.

V&echny parametry je nutno hledat metodou negimensich Ctvercll, je tfeba zahrnout i ob&znou periodu
dvojhvézdy a okamzik zékladniho minima (7 neznamych). Pro zminény system SZ Cam vy3ly tyto para-

f(Ms) =

(77)

metry:

P, 2,6984708 dne
Prim. min. JD, 2427533.441
b 50, 7 roku
A 0,086 dne
Tperiastron JD 2444340
e 0.77
w 23.7° .

Obéh dvojhvézdy kolem spoletného téZiste je doprovazen zmeénou rychlosti jgiho téziste:
V, = K [cos(v+w) + ecosw], (78)

kde
A Q

- E\/(l —e?)(1— 62cos2w);

V,aK jsouvkms?taQ = 2nc/365,25 = 5157.

(NaAstronomickem Gstavu UK jek disposici program LTEORB, vytvoreny T. Rgjou, ktery minimalizuje
prislusnou sumu étverclti odchylek metodou simplexu.)

Lze poznamenat, ze diikaz existence tretiho télesa v systému SZ Cam vedl k uréeni zcela odlisnych
hodnot pro hmotnosti obou slozek dvojhvézdy. Starsi spektra nedovolovalaodliSit Cary tfetiho télesaod Car
primaru, takze semiamplituda K; vySamalg, avyse i maly pomé hmotnosti; pfitom ale svitivosti obou
slozek seliSily jen mao. Nové hmotnosti plné odpovidaji oCekavani.

(79)
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Treti téleso se v mnohych pripadech projevujei jako , tfeti svétlo” (nékdy je ae funkce hmotnosti velmi
mala a proto je svételny prispévek tfeti slozky zanedbatelny). OdeCtenim takového prispévku se hloubka
zakrytll zvétsi, tedy vyjdei vétsi sklon drahy dvojhvézdy. Treti svétlo ovéem miize pochazet i od objektu,
ktery neni se systémem gravitatné vazan, nebo pro prilis kratkou ¢i dlouhou periodu se LITE nepozoruje.
PFi feSeni svételnych kfivek by tedy vzdy mél byt proveden test na moznou pritomnost tfetiho svétla.

To, ze pomoci LITE |ze nalézt zeménatrojhvézdy s dlouhou periodou od rokll po desitky let mavyznam
pro statistiku Cetnosti téchto period. Spektroskopicky |ze spiSe objevit kratSi periody, visuani dvojhvézdy
pak maji pfevazné delSi periody. Dnes je ovSem tento interval pokryt i interferometrickymi dvojhvézdami.

Objevovani vicenasobnych soustav ma vyznam i pro statistiku cetnosti takovych soustav, atedy i pro
Gvahy o vzniku dvojhvézd a vicenasobnych soustav.

Pritomnost tfetiho télesa se projevuje i dalSimi pozorovatelnymi jevy. U nékolika objektll objevenych
jako zékrytove dvojhvézdy se v novéjsi dobé nepodafilo potvrdit zmény jasnosti; moznym vysvétienim je,
Ze se zménil sklondrahy aproto k zakrytlim jiz nedochéazi. U dvou objektt byly zjistény systematickézmeény
hloubek minim, vysvétlitelné jen zménou sklonu (zména jiného parametru soustavy — tfeba poloméru nebo
teploty jedné slozky — pozorované zmény vysvétlit nemlize, a zmény obou sloZek jsou asi nemyslitelné).
Zmeéna sklonu pak je dobre pochopitelna jako precese drah; ta je nutné pfitomné, pokud kratka a dlouha
dréha jsou nekoplanarni. Jde tu tedy o jevy dobfe znamé v nebeské mechanice a pozorovatelné tfeba
v systemu Zemé-Mésic-Slunce. V takovém systému existuje neménna fundamentalni rovina, k niz jsou
krétka a dlouh& draha sklonény o Uhly iy, i, (obr. 3), pfitom sin i,/ sinis = G2/G1, kde G; jsou drahové
momenty. V zhledem k podstatné v&tsimu rozméru dlouhédrahy je G, > G4, atedy sklon kratké drahy miize
byt znatny, kdezto rovinadlouhé drahy se nemusi prilislisit od fundamentalni roviny. Tyto jevy, otekavané
u trojhvézd, dobfe popsal Soderhjelm (1975). Napf. perioda precese (rotace uzlu drah, v rocich)

2 -1
M] P_2 (1 _ 62)3/2 [ C :| 7 (80)

YA ) G—2 cos J

kde C' = G cosiy; + G5 cos iy je celkovy moment hybnosti systému a j je Ghel mezi rovinami kratké a
diouhédrahy j = i; + is.

Je Zigimé, ze P,,q. j€ U VEtSiny znamych systémt velmi dlouha a zména sklonu tedy pomala. U jednoho
ze zminénych objektll — U Aur —jetato doba kolem 300 let, atomu odpovidai pozorovana zména hloubek
minim (primarni minimum v oboru V'): na zatatku dvacétého stoleti byla 072, v dobé objevu (1964) byla
0747, dosahla0”70 v r. 1984 a od té doby opét klesa. Z priibéhu zmeén | ze urdit sklon fundamentalni roviny a
i1. V danem pfipadé dojdek velmi zgjimavé situaci: pozorovatel ny sklontfetiho tél esabude blizky 90°. Stane
setak —bohuzel —az v letech 2170 az 2270 (obr. 4) a bude tedy dochazet k zakrytlim nejen ve dvojhvézdeg,
aei stretim télesem (k témto vzaemnym zakrytlim jesté také dochazeloi kratce pred objevem dvojhvézdy).
Protozetoto tfeti téleso je velmi pravdépodobné dvojhvézda, dovoli vzgemne zakryty urCit i parametry jako
sklon arozméry slozek druhé dvojhvézdy (v oné dobé ale asi uz bezpené urcené interferometricky).

Druhy objekt s proménnou hloubkou minim (V907 Sco) ma nodani periodu 68 let — uz byla zachycena
dvé obdobi bez zakrytu adve se zékryty. LITE ale pozorovan nebyl, nebot ,,dlouha* periodaje prilis kratka
—asi 100 dni —aamplitudaLITE mala3

4
Pioge = 3 365,25 [1 +

3Je znamai zakrytova dvojhvézda CV Ser, u které dodlo k Uplnemu vymizeni zakrytil. Jednou sloZkou této dvojhvézdy je ale Wolfova-Rayetova hvézda a se
v&i pravdépodobnosti se v tomto pFipadé nejedna o sekularni zmeénu sklonu drahy, ale o zménu rozméru opticky tlusté obaky WR hvézdy.
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Obrazek 3: Fundamentalni rovinaa ob&zné roviny v systému tfi hvézd (Soderhjelm 1975). Pozorovatel je ve sméru O.
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Obrazek 4: Sklony drah zakrytové dvojhvézdy (i) atietiho télesa (i) v systému 1U Aur.
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2.6.2 Rotaceprimky apsid

U zékrytovych proménnych pozname nekruhovost drahy vétsinou snadno, faze sekundarniho minimaselisi
od 0.5. Pokud by ale pfimka apsid sméfovala k pozorovateli, faze by sice byla 0.5, ae liSilo by se trvani
zakrytl (I1ze si ovSem predstavit pripad, ze i trvani zakrytl je stejné, pokud je sklon drahy odlisny od 90°;
pri sklonu < 90° v nekruhové draze jedno z minim dokonce ani nemusi existovat). U spektroskopickych
dvojhvézd je nekruhovost obtiznéji prokazatelna, téz z diivodt vlivu okol ohvézdné hmoty, viz dale.

Byly jiz uvedeny oba dlivody rotace pfimky apsid. Je tfeba uvaZzovat dveé rtizné hodnoty obézné periody:
siderickou P,, coz je doba mezi dvéma shodnymi polohami obou slozek vzhledem ke hvézdam, a anoma-
listickou P,, coz je doba mezi dvéma priichody periastrem. Vzdy je P, > P,. Perioda rotace primky apsid
jeU = 360/w, kde w je zména délky periastra ve stupnich, napf. zajeden rok — pak U jetéz v rocich. Snad
obvyklgsi je uvadét w v radianech za dobu jedné periody, pak plati

Py = Py(1—&/2n). (81)

Jak uz bylo zminéno vySe, rychlost stéCeni pfimky apsid je danajednak relativistickym clenem w, ajednak
klasickym ¢lenem v duisledku nehomogenniho rozlozeni hmoty ve hvézdach w.. Jew = w, + w.; prisusné
vzorce viz ucebni text P. Harmance AST014 (Stavba a vyvoj hvézd). Zde je efekt ilustrovan na obr. 5,
ukazujicim O — C pro dvojhvézdu Y Cyg, ktera mapomérné kratkou periodu apsidaniho stateni U. Nekru-
hové drahy jsou bézné u oddé enych dvojhvézd, a jen vyjimetné se mohou vyskytovat u polodotykovych
dvojhvézd. Dlouho napt. probihal spor o to, zda draha Algolu ma ¢i nema malou excentricitu. Dnes se tato
draha poklada za kruhovou. Existuje katalog dvojhvézd s apsidalni rotaci (Petrova & Orlov 1999); u teméf
poloviny objektl je ale zafazeni do tohoto katal ogu sporné. Periody rotace apsid u dvojhvézd s, norma nimi“
slozkami (tj., nekompaktnimi) zalingji u asi 25 rokdl a mohou ovdem byt i velmi dlouhé atedy neurCitelné.

Z O—C diagramu je mozné urcit U, e,w a Ty. Ve vztazich vystupuje i sklon i, ten je zpravidla znam
z feSeni svételne kfivky. Jsou dvé cesty k uréeni parametru:

1. bud optimalizujeme parametry prostfednictvim Keplerovy rovnice, tj. pro dané parametry pocitame
predpokladany Cas kazdeho minima (podrobné viz Lacy 1992),

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

Jak je zfggmé z obr. 6, minimum nastéva, kdyz
v=0—-w+m/2 (82)

Pokud jei = 90°, § = 0 v pfipadé primarniho minimaad = = v pfipadé sekundarniho minima. Pfi ¢ # 90°
se okamZzik minima— kdy je pozorovatel na vzdalenost stfedu obou slozek dvojhvézdy ngmensi — ponékud
li8 od okamziku konjunkce (prislusny vyraz viz Gimenez & Garcia-Pelayo 1983).

Je poucné uvazovat aespon dvacleny rozvoje (zde pro i = 90°):

P, 3¢2P, 2
Toi=Tp+ PE — "2 cosw+ o214+ | sin2w (83)
T & 6
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30



2 2
Tie =Ty + P.E + L + cFa cosw + sl <1 + 6—) sin 2w. (84)
2 m 8 6
Tato druha metoda je uzitetna hlavné u malych vystfednosti, kdy postaCuje Clen linearni v e a hodnota
vystfednosti je okamZité zfggma z amplitudy e P, /7. Je také zigimé, Ze pfi malé vystfednosti jsou kFivky
v O—C diagramu symetrické sinusovky, kdezto pfi vétSi vystfednosti se symetrie ztraci, jak plyne ze
znameének Clenl s 2.

2.7 Neperiodické zmény periody

Byly uz uvedeny priklady napf. trvale se prodluzujici periody (5 Lyr); rlizné zmény periody jsou zigfmé mj.
v atlase O — C' diagramill Kreinera a dalSich (2000), dostupném na adrese

http://mww.as.ap.krakow.pl .

Bylo i uvedeno, Ze takové zmeény vysvétlujeme procesy prenosu nebo ztraty hmoty z jedné ¢i obou

slozek. Pokud se pfi pfenosu z jedné slozky na druhou Zadna hmota ze systému neztraci a neztraci se ani

Uhlovy moment, mluvime o konservativnim pfenosu. Pro kruhovou drahu plati
AP qg AM

=3
P 1—q¢> M’

(85)

kde ¢ = M;/Ms,; hmota se pfen&si z hvézdy 1 na hvézdu 2. Podobné se méni i velka poloosa dréhy, jen
koeficient v rovnici je 2 misto 3. Numericky vychazeji nejvétsi hodnoty prenosu hmoty az 10> M, zarok.

Kekonservativnimu pfenosu ale asi dochazi zfidka. U isotropni ztraty hmoty ziskadruhaslozkajen maly
dil hmoty, vé&tSina zmizi ze systemu a ob&Zna perioda u tohoto typu ztraty hmoty trvale roste. Zfgjma je
ztratahmoty zafenim, vliv naperiodu je ae pod pfesnosti pozorovani. Vyrazngsi je ztrata hmoty hvézdnym
vétrem, k niz dochazi hlavné u velmi hmotnych hvézd. Ke ztraté hmoty viceméné nahle dochazi u nov a
supernov. P¥i takové nahlé ztraté hmoty jedné slozky dochazi k rlistu excentricity, draha se mUize zménit
nahyperbolickou, tj. dojdek rozpadu dvojhvézdy. Druhaslozkasi pfitom podrzi svou orbitalni rychlost, ktera
mUiZe dosahovat stovky kms—1; timto procesem se vysvétluje existence nékterych rychle se pohybuijicich
hvézd (mj. pulsarll).

2.8 Urcovani elementl visualnich dvojhvézd

K vypoctu drahy je tfeba mit mé&feni (v podobé Cas T, posicni Uhel «, promitnuta Ghlova vzdaenost p
v Uhlovych vtefinach), ktera pokryvaji pokud mozno celou drahu; z takovych dat je zigjma perioda. Neni-li
dréha pokryta celg, je perioda nejista a feSeni mlize byt viceznaéné nebo neurcitelné. Pozorovana dréha
je primét skutecné drahy do tetné roviny ke sféfe. Bézna mikrometricka méfeni nebo méreni skvrnkovou
interferometrii poskytuji relativni drahu slabsi slozky kolem jasngSi; maji-li slozky podobnou jasnost a
perioda je kratka, miize byt problém s identifikaci slozek. Pokud |ze méfit absolutni drahy, dostane se i
pomeér hmotnosti slozek.

Pozorovana draha je (obecné) elipsa, jasngsi slozka ale neni v jejim ohnisku. V priimétu se zachovava
zakon ploch, azachova sei stfed elipsy jako stfed (obr. 7). Pfimka spojujici stfed ajasnou slozku je zigimeé
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primétem hlavni osy, z pozorované drahy tedy |ze urcit okamzik prlichodu periastrem. Z (seku na prlimétu
hlavni osy je také zigima excentricita. Zbyva tedy urcit posicni Uhel vzestupného uzlu, délku periastra a
sklon drahy. Z posi¢nich méfeni nezjistime, zda jde o uzel vzestupny €i sestupny (musela by existovat i
méfeni radiani rychlosti), Ghel je tedy neurCity o 180°.

Existuje fada metod, jak urCit zbyvajici prvky, viz napf. van den Bos (1962). Je jisté mozné jgich
hodnoty odhadnout a pak vechny parametry optimalizovat. V ztahy parametrll jsou dany vzorci plynoucimi
Z geometrie skutecneapromitnutedrahy. Pro pozorovanou Ghlovou vzdalenost slozek (v Uhlovych vtefinach)
plati

r cos(v+ w)
_r 86
=4 cos(a — Q)’ (89
kde -y
—e
- — . 87
T Tt ecosv’ 81

zde d je vzdaenost dvojhvézdy od Slunce v parsecich, aa = a; + as v AU. Déle plati vztah pro posicni
Uhel

tg(a — Q) = tg(v + w) cosi. (88)
Skutetna vzdalenost slozek r jev AU, « je posicni Uhel slabsi slozky a () posicni Uhel uzlove primky.

Pri FeSeni drahy visuéni dvojhvézdy setedy ziska Uhlovy rozmér hlavni poloosy a/d asklondrahy. Vime
ovsem, Ze z feSeni kfivky radiélni rychlosti se— pfi znamém sklonu dréhy —nalezne hlavni poloosav linearni
mife. Pokud tedy je pro visuani dvojhvézdu mé&itelna kfivka radialnich rychlosti, dostavame i paralaxu
objektu. Problemem ale je, Ze pro drahy s dlouhou periodou nelze kfivku radidnich rychlosti méfit prilis
presné (mamalou amplitudu). V nékolika pripadech, kdy excentricita dosahuje vysokych hodnot (e > 0.9),
|ze ale mé&it dlileZitou Cast kFivky radialnich rychlosti v okoli prlichodu periastrem. Situace se zménila az
s objevy interferometrickych dvojhvézd s kratSimi periodami. Stejnou roli jako kfivkaradianich rychlosti
hraje LITE, také poskytuje linearni rozmér hlavni poloosy. Zatim jsou znamy jen dva pripady, kdy objekt
SLITE byl mé&fen interferometricky — vedle SZ Cam to je V505 Sgr.

2.9 Vicenasobné soustavy

Mnohé dvojhvézdy jsou ve skuteCnosti vicenasobné soustavy. Napr. jedna slozka visuani dvojhvézdy
je spektroskopicka, eventuelné zakrytova dvojhvézda. Vicenasobnost je tedy béZzna, kvantitativni urCeni
Cetnosti je ale obtizné, nebot’ poznani vicenasobnosti je ovlivnéno vybérovymi efekty jesté vice nez poznani
dvojhvézdnosti. Z publikovanych statistik se zda, Ze ngjméné jedna tfetina dvojhvézd ma treti slozku (ale
mUiZe to byt aZ polovina); podobné jedna Etvrtina az jedna tfetina trojhvézd jsou vlastné étyrhvézdy, atd.
MIluvime o rlizné hierarchii: bud jsou jednotlivé objekty ve srovnatelnych vzaemnych vzdalenostech,
byt dvojhvézdou), atd. Je jisté zajimave vedét, v jakych pomérech vzda enosti (nebo, coz je velmi podobng,
pomeérech ob&znych period) se takové objekty vyskytuji. Z teoretickych Gvah plyne, Ze objekty s pomérem
P,/ P, < 8 jsou nestabilni, tj. nemohou byt starSi nez je urcita charakteristicka doba obéhu; mezi objekty
s P, kratSi nez asi 10000 let setakové objekty nepozoruji, sdelSimi P, to jsou soustavy typu Trapez, jegjichz
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33

STF s9]7 AR
- |—E
L
. i
it L4 4 a5 1




stari nemlize byt velké. Modelové vypotty ukazuji, ze bézny vyvoj takovych soustav vede k odtrzeni jedné
slozky, a zbytek systému se stane kompaktngsi.

Jinou zajimavou otazkou u vicenasobnych soustav je, zda jsou nebo nejsou koplanarni. Vidéi jsme
u soustav vykazujicich LITE, Ze u fady z nich se méni hloubka minim, tj. kratké a dlouhé drahy nejsou
koplanarni. Koplanaritu |ze studovat i u jinych vicenasobnych soustav, napf. pokud u visuani dvojhvézdy
surcenou drahou je jedna slozka spektroskopicka dvojhvézda.

Priklady:

Zajimavaje ¢ Cnc (Griffin 2000) —jde o visua ni dvojhvézdu, vzdaenost slozek je 6”, obézna doba 260 | et.
Obé slozky jsou dvojhvézdy: jedna, se vzdaenosti 1”7, ma obéznou dobu 20 let, druha— u ni ale jedna ze
slozek neni vidét —maobéznou dobu 17 let. Pro druhou dvojhvézdu byla ziskanakFivkaradianich rychlosti,
semiamplituda 4 kms~1. Je znama presna paralaxa (Hipparcos: 0/0391) a |ze pocitat hmotnosti; vechny
tfi viditelné slozky jsou podobné Slunci, neviditelna slozka — neni zfgima ani v UV, ani v IR — milize byt
chladny bily trpadslik.

Ve znamém , Trapezu“ jsou dobie viditelné ¢tyfi hvézdy: 0! Ori A, B, C (taje negjjasngsi a ngjirangjsi,
06) aD. Z nich jsou ! Ori A aB zakrytové proménné V1016 Ori a BM Ori, pro 0! Ori A, B a C pak
byly skvrnkovou interferometrii nalezeny dal$i slozky (u #' Ori B dvé). Negjzgjimavgsi je nalez sozky
ud! Ori C, nebot jgji thlovavzdaenost je jen 0040 a obézna doba pravdépodobné 9 |et; obéh se projevuje
i méfitelnymi zménami radiani rychlosti. Trapez matedy minimané 10 slozek.

3 Metody urcéovani radialnich rychlosti, profiltl spektralnich ¢ar jednotlivych slo-
Zek a drahovych eementll pomoci digitalizovanych spekter

3.1 Klasicka méfeni na fotografickych spektrech

V dobeé fotografickych spekter se radiani rychlosti méfily obvykle s pomoci komparatoru s mikrometric-
kym vlaknem a pfesnym Sroubem. Astronom nastavoval v mikroskopu stfed cary a odeCital linearni polohu
na desce. ZkuSeny pracovnik méfil jedno spektrum nejméné hodinu. Kromeé Casove narocnosti bylo nevy-
hodou i to, Ze nastaveni bylo do urcité miry subjektivni a provadélo se pfirozené na spektrech, ktera byla
zaznamenanaV densitach a nebyla rektifikovana, coz mohlo vnéset urcité chyby.

Pozd§ji se na nékterych hvézdarnach zvlasté v USA zafal pouZivat komercné vyrabény osciloskopicky
pristroj nazyvany Grant machine, ktery pomoci kmitajiciho zrcatka a opticko-el ektrického systému zobra-
zoval naobrazovce osciloskopu maly Usek primého a zrcadloveé prevraceného spektra. V pristroji bylo opét
fotograficke spektrum ulozeno na transportni podloZce spojené s mikrometrickym Sroubem. Ten dovoloval
pohybovat spektrem tak, aby pfimy a pfevraceny obraz splynul. To umoznilo nastavovat mnohem objek-
tivngi stfed Cary a pokud byly ve spektru vidét Cary druhé slozky dvojhvézdy, méfit lepei je. Spektrum se
ov3em opét zobrazoval o jako nerektifikovane av densitach, coz vedlo k urcitym chybam v mistech svelkym
gradiantem v priibéhu kontinua.

Princip toho pristroje v pozdgsi dobé dovedl k dokonalosti ondfejovsky astronom dr. Jifi Horn. Ten
vytvoril program SPEFO umoziujici (kromé kompletnich redukci spektrogramil) méfit radialni rychlosti
srovnanim pfimého a prevraceného obrazu spektranarektifikovanych spektrech zobrazenych jizv relativnich
tocich na obrazovce stolniho poCitace. Pokud byl k dispozici i vhodny mikrodensitometer umoznujici
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digitalizaci fotografickych spekter, o podobnym zplisobem mé¥it i digitalizovana fotograficka spektra.
Pristo] na digitalizaci spekter byl fadu let v provozu i na ondfejovské observatofi, nyni je takoveé zafizeni
vefunk&nim stavu pouze naAstronomickém Ustavu SAV v Tatréch Ci naobservatofi David Dunlap v Kanadé.
Program SPEFO je dale rozvijen a zdokonalovan Mgr. Jifim Krpatou a je na Astronomickém Gstavu UK
k dispozici.

3.2 Analogovy spektrometr

KdyZ se objevily technické prostfedky na ziskavani spektrer v digitalizovanem tvaru, zaCaly se objevovat i
nové, objektivngjsi zplisoby méfeni radia nich rychlosti. Za priikkopnikav tomto sméru |ze oznatit britskeho
astronoma Rogera Griffina, ktery jiz v Sedeséatych letech 20. stoleti zkonstruoval a uvedl do provozu
fotoelektricky spektrometr na méfeni radiadnich rychlosti (Griffin 1967). Princip jeho pristroje spoCival
v tom, Ze se spektrum studované hvézdy srovnaval o s maskou, nakteré bylo zaznamenano spektrum hvézdy
podobného spektralniho typu. M askase mohlaposouvat vevinové dél ce afotoel ektricky fotometr registroval
svétlo hvézdy prodlé maskou. Polohu masky, pfi které byl signal maximalni, bylo mozné kalibrovat tak,
aby odpovidalarozdilu radialni rychlosti hvézdy viici vzorovemu spektru masky. Griffin se svym pristrojem
dosahova velmi dobré presnosti v urCeni radiani rychlosti a do soucasné doby publikoval pres sto praci
snoveé méfenymi kfivkami radialnich rychlosti mnoha spektroskopickych dvojhvézd.

Griffinliv spektrometr byl ovéem je&té anaogovym zafizenim, nicméné jako prvni urCoval radiani
rychlost nikoliv pomoci mé&eni polohy jednotlivych spektrénich Car, nybrz svyuZitim celého Gseku spektra.

3.3 Zakladni Gvahy o elektronickych spektrech a néco matematiky

Elektronické detektory Reticon a CCD umoznily stabilni a nizkoSumovy zaznam spekter ve zceladigitalnim
tvaru, coz otevielo cestu k pouziti novych objektivnich metod méfeni radia nich rychlosti.
Digitalizovana a plné redukovana a rektifikovana spektra Ize obvykle zapsat ve tvaru usporadanych
dvojic
vinova délka A relativni tok 7(\)

setfidénych vzestupnévevinové dél ce. NékteFi autofi doporucuji pouZit mistovinovedéaky A jako nezavisiou
proménnou jeji prirozeny logaritmus In A, ato z nasledujiciho diivodu: Obézné rychlosti naprosté vétsiny
hvézd, které pozorujeme, jsou mnohem mensi nez rychlost svétla ve vakuu a proto |ze pro urceni radiani
rychlosti RV pouZit nerelativisticky DopplerQiv jev ve znamém tvaru

)\:)\0(1+R—Cv). (89)
L ogaritmovanim této rovnice dostaneme
RV
ln)\:ln)\o+ln<1+7>. (90)

Pro RV << clze druhy ¢len na pravé strané rovnice (90) nahradit Taylorovym rozvojem se zanedbanim
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v&ech vy&sich ¢lenll a psat
In (1 L ﬂ) - BV (91)
C C

Rovnici (90) mitizeme pak prepsat do diferencialniho tvaru
c-Aln\= ARV, (92

ze kterého vyplyva, Ze posun v In A po vynasobeni rychlosti svétlaje velmi priblizné pfimo mirou rozdilu
radidnich rychlosti mezi dvéma spektry.

Uvédomme si ae, co zanedbani vySSich ¢lenli Taylorova rozvoje predstavuje numericky pro praktické
aplikace. VInova délka podle priblizného vztahu (91) A.pprox. bude po dosazeni z (91) do rovnice (90)

)\approx. = )\06%7 (93)
takZe odpovidajici rozdil v radianich rychlostech bude
)\approx. - )\O RV
RV — RVippnex, = RV — ¢ | S22 =RV —c(e’e —1). (94)
0

Vidime tedy, Ze chybav radiani rychlosti, ktera takto vznikne, nezavisi na vinovée délce. Napf. pro RV =
400 kms™! ¢ini tato chyba 0,267 kms™! apro RV = 1000 kms1jiz 1,67 kms™ . To pro opravdu presné
urcovani radianich rychlosti ngjsou zcela zanedbatel né hodnoty.

Bylo by pfirozené mozné uvazovat i vySSi Cleny Taylorova rozvoje, ale lepSi je nasledujici postup:
Uvédomme si, Ze plvodni spektrum bylo zaznamenano na detektor, ktery ma konstantni rozestup s mezi
stfedy jednotlivych detekénich elementtl. Disperzni element (mfizkaci hranol) zméni tuto 3kalu nanelinearni
gkauvevlnovych délkach. Tujealemozné zménit naskalu, pro niz zlistane konstantni rozliSovaci schopnost

R danavztahem
A A

AN W-s’
kde W je linearni disperse a s vzdalenost stfedu sousednich elementll detektoru ve sméru disperze. Tim
bude preskal ované spektrum linearni v radialni rychlosti bez jakékoliv aproximace.

Cisté prakticky |ze preskalovani provést tak, Zze vinovou délku odpovidajici prvnimu detekénimu ele-
mentu zachovame a oznafime A1, zvolime konstantni krok v radiani rychlosti A RV a ze vztahu (89) pak
plyne, Ze vinova dékan-tého preska ovaneho elementu )\, bude

R= (95)

A n—1
C
Je ovSem tfeba, abychom vzdy spravné uvézili, jaky krok v radiani rychlosti zvolit, abychom nezhorSili
rozliSovaci schopnost plivodniho spektra a na druhé strang, abychom nevolili krok pFilis maly, nebot
interpolaci mnoha bodll mezi dva sousedni elementy pouzitého detektoru jiZ novou informaci nepfidame a

pouze prodlouzime Cas pripadného dalSiho zpracovani.
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Proilustraci: v coudé ohnisku 2-m dal ekohledu v Ondfej ové sev kamefe sohniskem 702 mm od roku 1992
do Cervence 2000 pouZival detektor Reticon 1872RF, ze kterého bylo podél disperze vyuZzito pro zaznam
spektra 1696 detekénich elementll, jejichz stiedy byly od sebe vzdaleny o 0,015 mm. V soucasné dobé se
ve stejném ohnisku pouzivaCCD detektor Sl Te-005 o rozméru 2030 x 800 detekénich elementl, zekterého se
nazobrazeni spektrapodél disperse vyuziva 1997 elementli vzajemné od sebe vzdalenych take 0 0,015 mm.
V nejCastgji pouzivané Cervene oblasti spektra v rozsahu od 6255 do 6767 A &ini rozdil mezi sousednimi
dvéma elementy ve vinové délce asi 0,25 A a rozdil v radialnich rychlostech klesa od kratkovinného
k dlouhovinnému okraji spektraasi od 12,3 do 11,35 kms~1. To plati v obou pFipadech, at je tfeba upozornit
na jeden rozdil mezi obéma typy spekter. Spektra z detektoru Reticon byla pIné redukovana v programu
SPEFO a hodnoty jejich relativnich toki jsou ulozeny pro plivodni detekéni elementy. To znamena, ze
pokud si zobrazime tato spektra ve vinové délce, pak jednotlivé hodnoty vinovych délek presné odpovidaji
vinovym délkam jednotlivych detekénich elementli 1 az 1696 podle disperzniho vztahu. Naproti tomu
pocatecni redukce nynejSich CCD spektrer (mj. kalibrace relativniho toku, prevedeni na jednorozmérné
spektrum a prolozeni disperzniho polynomu) je provadéna v programu IRAF a v archivu pro uZivatele
jsou spektra ulozena jiz ve 3kale vinovych délek s ekvidistantnim krokem v A. To se jevi jako ponékud
neltastné, nebot — v této chvili zbytecné—je plivodni spektrum interpolovano do bodl |eZicich obecné mezi
jednotlivymi plivodnimi detekénimi elementy a zigimé tak, ze se ponékud ztraci plivodni rozligeni, nebot je
ulozeno opét spektrum obsahujici pouze 1997 bodil. (Abychom plivodni rozliSeni neztratili, méli bychom
zaekvidistantni krok v A pfijmout nejmensi vzda enost ve vinové délce mezi dvéma sousednimi elementy,
coz je nadlouhovinném konci spektra.) Pro naSe UCely je ae uzitetné si povaimnout, Ze pouzijeme-li vztah
(96), budou obatypy spekter prevedeny spravné do Skaly ekvidistantni v radiani rychlosti.

-0-0-0-0-0-0-0-0-0-0-0-0-0-0-0-0-0-0-0-0-0-0-

Nez budeme mluvit o rliznych metodach numerické manipul ace se spektry, bude uzitetné si pfipomenout
nekolik fakt o Fourierové transformaci a souvisejicich matematickych operacich a zobrazenich.

Obecné plati, ze Fourierovou transformaci funkce F'(x) proménné x se nazyva funkce f(y) nové pro-
meénné y, ktera je dana vztahem

+oo
fy) = [ Fl)eda, ©7)
pricemz pro zpétnou transformaci plati
+o00o
= / fly)e > vdy. (98)

Funkci f(y) se nékdy fikava Fourierliv obraz funkce F'(x).
Fourierova transformace je linearni a da se také dokazat, ze

+oo +o00o
[1r)Pay = [ 1P (99)
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Deltafunkci 6(x) proménné x nazyvame speciani funkci, pro niz plati

d(z) = 0 pro vSechna x= #0 (100)
+oo

/ S(x)de = 1. (101)

— 00

Bude-li x; ngaky konkrétni bod na ose z, plati zZfejmé, Ze funkce §(z — x1) bude nenulova pouze v bodé
x1. Fourierovatransformace delta funkce bude proto ziggmeé

+00 +oo
fly) = / §(x — 21)e*™ WV dy = ™Y / §(x — xy)dr = ¥V, (102)

Konvoluce K (z) dvou funkci F'(z) aG(z) je definovana vztahem

K(z) = / F(u)G(z — u)du, (103)

coz se nékdy zkracené zapisuje ve tvaru

K(z) = F(x) x G(x). (104)
Pro nas vyznamnou vlastnosti konvoluce je to, Ze jeji Fourierliv obraz k(y) je prostym soucinem Fouriero-
vych obrazll f(y) ag(y) uvazovanych funkci F(z) aG(x), tedy

k(y) = V2 f(y) - g(y). (105)

3.4 Porovnani profildl ¢ar s Gaussovymi funkcemi
Ukazuje se, Ze pozorovane profily spektralnich Car |1ze dobfe model ovat Gaussovou funkci

g(x) = ae” o , (106)
kde realné konstanty a, b a ¢ predstavuji volitelné parametry. Parametr o predstavuje vysku vrcholku
Gaussovy funkce (viz obr.8), parametr b definuje polohu vrcholu v soufadnici  aparametr ¢ souvisi sSifkou
Gaussovy funkce v polovicni vysce FWHM vztahem

FWHM =2v2In2-c. (107)

Takto zapsanafunkce predstavuje emisni Cary, je alejasng, ze pouZzitim zaporného parametru a zintervalu
(0,1) apfictenim konstanty 1 Izde popsat absorbcni profily v rektifikovanych spektrech.

V aplikaci nadvojhvézdy Ci vicenasobné soustavy |ze postupovat tak, Ze pro spektra z fazi, kdy je napr.
dvojhvézda v elongaci, ur€ime vhodné parametry Gaussovych funkci popisujici dobfe profily jednotlivych
slozek dvojhvézdy ave fazich, kdy se profily prekryvaji (blenduji) se snazime vhodnym posuvem vevinovée
délce nalézt negjlepsi shody mezi pozorovanym spektrem a souctem zvol enych Gaussovych funkci.
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Obrazek 8: Priklady priibéhu Gaussovy funkce. Hodnoty parametril a, b a c jsou uvedeny v zavorkéach u kazde funkce
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3.5 Radialni rychlosti spouzitim kroskorelacni funkce

Pouziti kroskorelatni funkce (cross-correlation function; c.c.f.), vyuzivane delSi dobu v jinych oborech,
k méfeni radialnich rychlosti arotacniho rozsifeni spektralnich €ar jako prvni navrhla Simkin(ova) (1974) a
dalejerozpracovali Da Costaakal. (1977) aTonry a Davis (1979). V jistém smyslu jde o jakousi digitani
verzi analogového postupu pouziteho Griffinem. Spektrum studované hvézdy, v tomto pripadé ale jiz
kompletné redukované (tj. rektifikované a v heliocentrické 3kéle vinovych délek) se srovnava se vzorovym
spektrem hvézdy podobného spektralniho typu. Mnoho autor doporucuij e spektralni ¢ary vzorového spektra
rotaCné rozsifit tak, aby se i Sifkou co negvice podobaly Caram studované hvézdy. Oproti tomu napr.
kanadsky astronom David Holmgren (soukromé sdéleni) doporucuje pro lepSi kontrast pouZit vzorové
spektrum s Gzkymi Carami. Pokud jsou jak vzorove, tak studované spektrum nalinearni Skale v radianich
rychlostech (jak jsme to diskutovali dfive), pak je ziggme, Ze takovy vzaemny posuv obou spekter z, ktery
povede k jgjich nejlepsi shodé, je pfimo mirou rozdilu v radidnich rychlostech obou spekter. Za vzorové
spektrum lze zvolit bud spektrum hvézdy podobného spektralniho typu jako ma studovana hvézda, které
bylo Ziskano stejnym spektrografem nebo syntetické spektrum v rozliZeni, které pouzitému spektrografu
odpovida. Vyhodou pouZiti skuteCného pozorovaného spektra je jeho nesporna blizka podobnost spektru
studované hvézdy. Naopak syntetické spektrum je bez Sumu, coz se také miize ukazat jako vyhoda. Za
vzorove spektrum miizeme v principu zvolit i jedno ze spekter studované hvézdy, pak ale musime pocitat
stim, Ze radiani rychlosti Ziskame jen relativné, bez urceni jgjich nulového bodu.

Oznacime-li funkci popisujici pozorované rektifikované spektrum hvézdy jako I(x) afunkci popisujici
vzorové spektrum jako V' (z), kde soufadnice x je linearni v radidni rychlosti, pak jejich kroskorelatni
funkce je definovana vztahem

O(z) = / V(@) (2 + x)da = V(2) % 1(2) (108)
adosahuje maxima pro hodnotu z, odpovidajici rozdilu v radianich rychlostech obou spekter. PovSimnéme
si, Zze kroskorelace je operace, ktera se od konvoluce liSi pouze znaménkem integratni proménné ve druhé
funkci. Oznacuje se symbolicky podobné jako konvoluce, ale jingm typem hvézdicky (péticipou).

Realna el ektronicka spektra jsou ovSem souborem diskrétnich hodnot

I(z;) (=1,N)aV(z;) (j =1, M)
rovnomeérné vzorkovanych v linearni Skale radialnich rychlosti s krokem Ax. Kroskorelatni funkce (108)
setak zméni v soubor kroskorelaénich koeficientll (kterym se ovsem nékdy take fika kroskorel aéni funkce).

Pro diskrétni posuvy spektra vici vzorovemu spektru z; = | A z (kde I mlize nabyvat zaporné i kladné
hodnoty) jsou tyto koeficienty definovany vztahem

1 J
=1
Maximum kroskorelaéni funkce miizeme urcit nékterou numerickou metodou, tfeba pomoci prolozeni
vhodné funkce.
Ve vétsiné praktickych aplikaci se ovsem kroskorelatni funkce nepocitaji primo, ale provadi se Fou-

rierova transformace, ktera i integraci v kroskorelani funkci zméni na nasobeni Fourierovych obrazii
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v prostoru frekvenci. Poté je provedenainverzni Fourierova transformace, coz ovSem vzhledem k periodic-
kému charakteru funkci v prostoru frekvenci mlize vést pfi zpétné tranformaci k faleSnym jevlim. Branit
se | ze dvéma vhodnymi manipulacemi se spektry. Za prvé byva zvykem misto plivodni funkce () pouZit
novou funkci F'(z) = 1 — I(x), ktera z ocekavanych absopbcnich €ar ucini Cary emisni, ale hlavné bude
mit Groven kontinua v idedlnim pripadé rovnou nule. Druhou manipulaci je tzv. tapering. MUiZze se totiz
stat, Ze naokrajich spekter jsou spektralni Cary, které by pfi dvou Fourierovych transformacich mohly vést
ke vzniku faleSnych vysokofrekvencnich artefaktll v kroskorel aéni funkci. Tapering znamena pridani asi 10
procent bod{l na obou okrajich spektra tak, aby pripadné nenulové hodnoty funkce F(x) na obou okrgjich
intervalu predly spojité na hodnoty nuloveé.

Zucker aMazeh (1994) navrhli a prakticky testovali zobecnéni kroskorelaéni metody na dvourozmérny
pripad, aby bylo moZzné touto technikou ziskat radialni rychlosti obou sloZek dvojhvézdy soucasné. Jejich
program nazvany TODK OR pocitakorelaci pozorovaného spektravici kombinaci dvou vzorovych spekter,
jejichz spekralni typy jsou blizké otekavanym spektriim slozek studované dvojhvézdy. Jejich zobecnéna
kroskorelagni funkce je tak funkci dvou nezavislych proménnych, které méfi RV posuv jedné a druhé slozky
dvojhvézdy.

3.6 Urcovani radialnich rychlosti pomoci rozsifovaci funkce

Metodu vyuZiti roz&ifovaci funkce navrhl arozpracoval Rucinski(1992, 1998). Kdyby v atmosférach hvézd
neexistovaly zadné procesy vedouci k rozSifeni spektralnich Car, byly by absorbcni ¢ary odpovidajici
vazanym atomarnim prechodtim souborem delta funkci. Takové rektifikované spektrum Fy(\) upravené
opét transformaci Sy(\) = 1 — F()\) by setak dalo zapsat ve tvaru

So(A) = D_k;o(N), (110)

kde sumace pres 5 zahrnuje vSechny spektralni Cary vyskytujici se v uvazovanem GUseku spektra. Ve sku-
teCnosti jsou i ¢ary nerotujici hvézdy roziifeny rtiznymi mikroskopickymi atomarnimi procesy (tepelné
rozSifeni, mikroturbulence a podobné) a k ur€itemu rozfifeni dochazi diky nenulové Sifce Stérbiny i v sa-
motném spektrografu. Oznatime-li vechny tyto procesy plisobici malé roz&ifeni spektralnich ar jako T'(\),
je zfegmé, Ze pozorované spektrum bude konvoluci spektra Sy() s rozsifovaci funkci 7'(\):

S(A) = So(A) * T(A). (111)

Spektrum ovsem muize byt rozsifeno vngSimi vlivy, bud rotaci hvézdy s nerovnomérnym rozlozenim jasu
hvézdy bez skvrn bude ovsem rozSifovaci funkcev Casekonstantni, zatimco v ostatnich uvedenych pfipadech
se bude ménit bud s ¢asem nebo s fazi obézné periody a pro pripad dvojhvézdy miize v € ongacich nabyvat
i podobu dvou oddé&enych vrcholkl nebo dvou vrcholkil, které se ¢astecné prekryvaji. | v tomto pripadé
budou Sifky obou ¢asti roz&ifovaci funkce zaviset napromitnutych rotacnich rychlostech slozek dvojhvézdy.
Je ovsem jasng, ze stiedy obou vrcholl rozSifovaci funkce budou opét pro dany ¢as odpovidat radialnim
rychlostem slozek dvojhvézdy.

Oznacime-li prave diskutovanou rozaifovaci funkci symbolem B(\), |ze vysledné pozorované spektrum
F(\) v kazdem okamZziku zapsat jako konvoluci
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F(A) = S(A) % B(A) = So(A) « T(\) % B(A). (112)

Podobné jako u kroskorelatni metody je mozné spocitat kroskorelatni funkci mezi spektrem nerozsi-
fenym rozSifovaci funkci B(\) a mezi spektrem pozorovanym (pozor opét na spravné rozliSeni a pouziti
symbol{l x a x). Dostaneme

O = S\ *F(N)
SO % (S(\) * B(Y)). (113)

OznaCime-li symbolicky operaci Fourierovy transformace symbolem F ainverzni Fourierovu transfor-
maci symbolem F~1, plati zigmé

FIFN)] = FISN)] - FIB(A)] (114)
a odhad roz&ifovaci funkce Ize v principu ziskat z operace

B(N)] ~ FHFEN/FISM]- (115)

Ve skuteCnosti se a e ukazuje, ze tento postup zavadi do Glohy velky Sum aje tfeba Ulohu formulovat jako
diskrétni sumaci a feSeni soustavy linearnich rovnic metodou nejmensich Gtvercll, pricemz je tieba vyuZzit
dfimysl né numerické metody.

Podrobny vyklad o praktickém pouZiti metody |ze ziskat nawebové strance Dr. Rucinského

http://www.astro.utoronto.cal rucinski
anatéto adreselze nalézt i program v jazyce IDL i odkaz narealizaci programu Dr. Nelsonem v prostiedi
Windows.

3.7 Dopplerovskatomografie

Dopplerovska tomografie je metoda, pomoci které nelze méfit radialni rychlosti slozek, ale ktera dovoluje
nazakladé znamych kfivek radia nich rychlosti ziskat z pozorovanych spekter individual ni spektraobou slo-
Zek dvojhveézdy. VyuZziti metody tomografie k tomuto UCelu navrhli a prakticky vyzkouseli Bagnuolo a Gies
(1991). Jednotliva pozorovana spektra jsou chapana jako projekce spekter primaru a sekundaru do riiznych
‘smérlr ametodou tomograficke rekonstrukce | ze ziskat individua ni spektra primaru a sekundaru.

3.8 Oddéeni spekter individualnich slozek (spectra disentangling)

M atematické oddéleni spekter primaru a sekundaru a soucasné ziskani drahovych elementll soustavy jako
prvni navrhli Simon a Sturm (1994). Kratce poté publikoval Hadrava (1995) metodu oddéleni spekter az
pétinasobné soustavy hvézd ve Fourierove prostoru, coz mu dovolilo vyrazné zrychlit vypocetni rychlost
metody. Svljj postup pozdgji jesté doplnil o moznost uvazovat zmeénu relativni intenzity spekter jednotlivych
slozek - viz Hadrava (1997). Do vefginého pouziti dal i program KOREL na praktické pouziti metody a
nékolik pomocnych programll. Souc¢asna verze programu je podrobné popsana v praci Hadrava (2004b),
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kde je i odkaz na webovou stranku, ze které si |ze program, navod k pouziti a nékteré pomocné programy
stahnout.

Pozdgji vytvoril na zakladé stejnych principll jiny podobny program nazvany FDBINARY take llijic a
kol. (2004). Jeho program dovoluje uréovat drahové elementy jen pro dvojhvézdu, ale uzivatel miize volit
mezi vypoctem v pfimém prostoru vinovych délek ¢i Fourierove prostoru aprogram spocte cel ou fadu FeSeni
a z nglepSich si |ze vybrat ta, ktera jsou fyzikalné pfijatelna. Ve stavu ladéni je rozSifeni na trojhvézdy.
Program s podrobnym navodem je na webove strance

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

Predpokladejme, Ze pozorované spektrum I(x,t) je funkci relativniho posuvu v radiélni rychlosti = a
Casu ¢ a ze vznika skladanim spekter I; (j = 1,...n) pochazejicich z n rliznych hvézd, ktera jsou sama o
sobé neproménna a pouze se vUCi sobé posouvaji v radiani rychlosti.

Pak ziejmé miizeme vysledné spektrum v libovolném Case vyjadrit jako konvoluci spekter jednotlivych
hvézd s deltafunkci ve tvaru

Ii(x

1

xt:

n
J:

() % 6(x — RVi(1)). (116)

(Tento zapis se miize zdat jako ponékud samolcelny, protoze by bylo jednodussi napsat

z.t) =Y (= RV(t). (117)

Mato ale svlij dobry vyznam, jak hned z dal&iho vykladu vyplyne.)

OznaCme Fourierovu transformaci spektra / symbolem J aspekter /; symboly J;. Pro spektrum zapsané
v soufadnici 2 pomoci rovnice (116) bude mit jeho Fourierova transformace v konkrétnim bodeé y tvar

T(y:t) =3 Ji(v) Je it (118)

Povdimnéme si, Ze Fourierliv obraz je zde zapsan jako soucin Fourierovych obrazli obou funkci a ze
faktor 27 v exponenciele je ‘zanedban’, coz je ae pripustné, nebot to pouze znamena jinou normalizaci
promenné y.

JestliZze pozorovanim ziskame k spekter (k > n) v Casech t;, (i = 1,...k), kter& jsou sloZzenim spekter
dvou nebo vice spekter hvézd, tvoricich soustavu, a posunutych vzgemné o rlizné radialni rychlosti RV(t;),
mUZeme se pokusit nalézt jak jednotliva spektra, tak jejich odpovidajici radiani rychlosti metodou nejmen-
Sich ¢tvercll. Jak Simon a Sturm (1994), tak Hadrava (1995) urcuji pfi vypoctu misto samotnych radialnich
rychlosti pfimo drahové elementy soustavy.

Odpovidajici suma Etvercli odchylek, kterou je tfeba minimalizovat, matedy tvar

L Too

=2 [ 1t = X A Pay, (119)
—0 j=1

kde p schematicky oznaCuje drahove eementy P, Ty, K1, My /M, e, w apfipadné Casovou zménu periody
P & zménu délky periastraw zptisobenou apsida nim pohybem.
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Abychom si uvédomili, pro¢ je vyhodné provadét feSeni ve Fourierovych obrazech plivodnich funkci, uvazujme pripad, kdy vysedné
spektrum vznika pouze skladanim dvou spekter dvojhvézdy. Suma (119) bude mit v tom pfipadé tvar

—+oo

k
=2 / [ T(y, 1) = Ju(y)e™ TP — Jy(y)et TR 2qy, (120)

Predpokl adejme také, Ze drahové elementy zname a Ze chceme Ziskat pouze spektra obou slozek dvojhvézdy. Cislo komplexné sdruzené k &islu
« 0znaéme é. ProtoZe absol utni hodnota soucinu dvou komplexnich €isel je rovnasoucinu jeich absol utnich hodnot a protoze absol utni hodnota
komplexniho ¢islaa €islak nému komplexné sdruzeného jsou si rovny, mtizeme v rovnici (120) absolutni hodnotu psat explicitné ve tvaru

k OO
Z/ — Ji(y)e iy RV (t;,p) _ JQ(y)eiyRV2(ti:P))

X (J(yti) — Ji(y)e” VIR _ Ty (y)em RV gy (121)

Nyni miizeme napsat podminkové rovnice pro konkrétni bod y Fourieova obrazu pozorovaného spektra. Derivujme zvla&t v redné a
v imaginérni Casti komplexnich Cisel a pro zestrutnéni zapisu oznalme jesté J(y,t;) = J, Ji(y) = J1 a J2(y) = J2. Podminkové rovnice
pak dostavame ve tvaru

oS

0 = oJre = —jeival + jl + j2eiy(va_RV2) — Je_ival + J1 + Jzeiy(RVQ_RV1)7 (122)
1

0 = a?]fm = —JeVEV1 L ]| 4 Joe EVITEV2) | jemiwEVI _ g JQGiy(RW_RVl)’ (123)
1

0 — a?]i — _JeWRV2 4 JlgW(RVa=RVI) | § go=iwRVa | g oiy(RVI-RV2) 1 s, (124)
2

0 = aiism = _Je Rz o JieW BV m BV o Jem Ve g (RVISRYE) _ g, (125)
2

Setteme-li jesté prvni dvé a druhé dvé podminkové rovnice, dostaneme po krétké Gprave
JeWRVI  — Ji 4 Joe'V(BVi—RV2) (126)
jeiyRVQ — jleiy(RVZ*va) + j2. (12D

Vidimetedy, Ze pro dany bod Fourierova obrazu spektra se problém redukuje nafeSeni dvou linearnich rovnic o dvou neznamych. Kdybychom
Ulohu fesili pfimo pro plivodni spektra, nedodo by k podobné separaci proménnych a museli bychom Fesit obrovskou soustavu rovnic o mnoha
neznamych.

Hadrava (1997) metodu zobecnil jesté zavedenim predpokladu, Ze intenzita kteréholiv spektra se miize
spektrum od spektra ménit. To se v reanych situacich Casto stava. U zékrytovych dvojhvézd se tak dge
v priibéhu zakrytll. Zahrneme-li do feSeni i telurickée Cary, které béhem roku zdanlivé ve skale heliocentric-
kych vinovych délek odrazeji obéh Zemé kolem Slunce, pak jgjich intenzita se méni jak se stavem ovzdusi,
tak i se vzduSnou hmotou, ve které v dané chvili objekt pozorujeme. Mirné zdanlivé zmény intenzity Car
mohou koneCné nastavat i v pfipadech ne zcela dokonal é rektifikace spektra.

OznaCime-li intenzitu j-tého spektrav Case ¢ symbolem s;(t), Izerovnice (116) a(118) zobecnit do tvaru

zn: s;(t ) *0(z — RVj(t)). (128)

=1

y7 _ Z SJ zyRV () (129)
j=1



a prisludné upravit i podminkoveé rovnice. Vysledkem feSeni mohou tak byt i uvazované intenzity spekter
jednotlivych slozek v Easech expozic vech pouzitych spektrogramdl.

Pozoruhodnym diisl edkem této moznosti je Zjistit fazové vazané zmény jasnosti slozek dvojhvézdy &i vice-
nasobné soustavy bez fotometrickych méreni, Cisté ze spekter, ktera dokonce nejsou absol utné kalibrovana
v hodnotach toku. Lze rovnéz jednoznacné rozhodnout, ktera hvézda je béhem daného zakrytu zakryvana.

KOREL - jak uz bylo feteno — mlize fesit hierarchickou soustavu az 5 hvézd a vysledkem FeSeni jsou
i drahové elementy soustavy. Pro takovy pripad se ovsem v sume Gtvercll, kterou je tfeba minimalizovat,
vyskytuji i nelinearni ¢leny a program k minimalizaci sumy ¢tvercli v téchto nelinearnich ¢lenech pouziva
metodu simplexu publikovanou Kallrathem a Linnellem (1987). Ta pracuje tim zplisobem, Ze v prostoru
parametrtl spocte sumu Etvercll ve tfech riiznych bodech a poté se &tyFmi moznymi operacemi snazi nahradit
bod s nejhorsi sumou ¢tvercli bodem jinym. M ozné operace jsou nasledujici:

A. Zrcadleni — Novy bod se zvoli na opané strané vUci spojnici dvou bodll s lepsi sumou ¢tvercl a
ve stejné vzdalenosti od ni.

B. Déleni — Novy bod se zvoli na stejné strané vuci spojnici dvou bodll s lepsi sumou &tvercl, ale
v polovicni vzdaenosti od ni, nez plivodni bod.

C. Nasobeni — Novy bod se zvoli na stejné strané viici spojnici dvou bodi s lepsi sumou &tvercl, ale
v dvojnasobné vzdalenosti od ni, nez plivodni bod.

D. SaZeni — Dva body s horSi sumou se pribliZi na polovinu plivodni vzdalenosti k bodu s ngjmensi
sumou ¢tvercli odchylek.

Program KOREL prlibéh konvergence mlize zobrazovat a jednotlive operace identifikuje pismeny A az
D podle pravé uvedeného schematu.

3.9 Programy nafeeni kfivek radiélnich rychlosti a svételnych kfivek

PYi skutetnem modernim feSeni kfivek radia nich rychlosti asvételnych kfivek se uvazuje celafadartiznych
dynamickych a fyzikalnich jevli: pohyb v obecné vystfedné draze, nesféricky tvar hvézd a s nim spojeny
rozdil mezi optickym a gravitatnim teZistém obou téles, reflexe zareni, tzv. Rossiterliv ¢i rotani jev
(deformace kfivky radianich rychlosti v dobé zatatku a konce zékrytu u zakrytovych dvojhvézd s rychl gi
rotujicimi slozkami), pfipadné nerovhomeérné rozlozZeni jasu na povrchu ve formé hvézdnych skvrn a dalsi
jevy. VypoCet je pak pfirozené mnohem slozitgsi a také vétSinou narotny na vypocetni Cas. Problémem
mUZe byt i jednoznatnost fedeni a silna korelace mezi nékterymi uréovanymi elementy.

Z toho, co jsme si dosud poveddli, je ovSem jiz zfggmé, Zze pokud zakrytovou dvojhvézdu souCasné
pozorujeme spektroskopicky jako dvojhvézdu spektroskopickou, mtizeme kombinaci obou feSeni ziskat
vSechny zakladni fyzikalni vlastnosti obou slozek dvojhvézdy i celé soustavy: jejich hmotnosti, poloméry,
relativni tok zafeni jednotlivych slozek v jednotkach celkového toku soustavy v maximu jasnosti v efek-
tivnich vinovych dékach, ve kterych byla svételna kfivka ziskana a pfirozené i parametry popisujici drahu
ajgi orientaci v prostoru. Pokud ziskame bud z barevnych index{ jednotlivych slozek nebo z model ovani
profilt spektralnich ¢ar spolehlivy odhad efektivnich teplot obou téles, miizeme urdit i jejich zafive vykony
a zarivy vykon celé soustavy. Jeho porovnanim s pozorovanou zdanlivou jasnosti soustavy nam v principu
rovnéz dovoli urCit velmi presné vzdal enost soustavy od nas, jak jsme ukéazali jiz v kapitole o fotometrickych
méFenich.
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Zakrytové dvojhvézdy jsou proto zdrojem naSich nejpfesngSich znalosti o hmotnostech, polomérech a
z&rivych vykonech hvézd.

Rozvoj programi na feSeni svételnych kfivek s pomoci minimalizatnich metod zatal s nastupem elek-
tronickych potitacli a za zminku stoji, Ze jeden z prvnich takovych programii vytvoril jiz zesnuly brnénsky
astronom Dr. TomaS Horak (Horak 1966, 1970).

3.9.1 Wooddv program WINK

Program WINK (Wood 1971) je dal&im z dosud pouZivanych pocCitatovych programll. Obé slozky
dvojhvézdy modeluje jako tfiose elipsoidy a je pfipraven i na modelovani dvojhvézd ve vystfedné draze.
Pracuje ngjen s okrgjovym ztemnénim, alei s gravitatnim zjasnénim a s reflexi.

3.9.2 Program WD Wilsona a Devinneyho

Dnesasi svétovéngjrozsirengsi je vypocetni program americkych astronomti Dr. R.E. WilsonaaDr. E.J. De-
vinneyho —viz napf. Wilson aDevinney (1971) —ktery byl pozd&ji daerozvijeni pro pfipad hvézd s diskem
(Wilson 1974) i pro modelovani dvojhvézd ve vystfedné draze, apsidalni pohyb a simultanni FeSeni svétel-
nych kfivek akfivek radianich rychlosti (Wilson 1979, 1990, 1993) aVan Hamme aWilson (2003). Program
je zaloZzen na Rocheoveé geometrii aumoznujei fedeni svételnych kfivek elipsoidanich proménnych. V lite-
ratufe je oznacovan nejCastgji jako WD program. Jde fakticky o dva samostatné programy, LC aDC. Prvni
pocita svételnou kfivku, kfivky radialnich rychlosti, Carova spektra a grafy pro zadané elementy, zatimco
druhy Tesi inverzni Glohu uréeni nejlepsi sady elementli metodou diferencialnich korekci pri minimalizaci
sumy Gtvercli odchylek. SouCasna verze programu dovoluje kromé zakladnich elementll poGitat i Casove
zmény obézné periody, zménu délky periastra v disledku apsidalniho pohybu a také modelovani hvézd-
nych skvrn na povrchu hvézd. Program automaticky urcuje nulové body jednotlivych svételnych kfivek,
bohuzel ae zatim neumoziuje uréovani individua nich nulovych bodl (y rychlosti) pro RV data z rliznych
spektrografll. K programu existujei podrobny manual.

Pouziti programu ale neni Uplné snadné a uzivatel musi po kazdé iteraci znovu na klavesnici pocitate
napsat vsechny konvergovane Udaje pfed zapoCetim dalSi iterace.

UZzivatel sky prijemné ovladani WD programu s grafickym rozhranim vytvofil po dohodé s Dr. Wilsonem
slovinsky astronom Andregl PrSa. Postupné program zdokonaloval i z hlediska dobré konvergence a stale
dodava i nové moznosti, které plivodni WD program neposkytuje. Program je pod nazvem PHOEBE
(PHysics Of Eclipsing Binaries) volné dostupny na weboveé strance

http://phoebe.fiz.uni-lj.s
aDr. Pr&ajg ve spolupraci sdalSimi kolegynémi akolegy dale zdokonaluje. Nauvedené strancejei webovy
odkaz na originalni WD program R.E. Wilsona.

3.9.3 Program BINSYN A.P. Linnellaand |. Hubeneho

Americky astronom A.P. Linnell vytvoril sadu navazujicich programil, které dovoluji pro zadané elementy
spocitat syntetickésvétel nekfivky dvojhvézdy az v 90 rliznych vinovych délkach - viz Linnell (1984). Soubor
programil pracuje s tvarem hvézd ve formé potencialu Rocheova modelu, je pripraven i na model ovani
kontaktnich dvojhvézd se spoleCnou atmosférou a umozinuj e pocitani reflexe. Jeho pozoruhodnou viastnosti
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je, ze kazdému bodu zvolené numerické sité prifazuje interpolaci ve vinove délce, fotosferické teploté a
tihovém zrychleni vhodny model atmosféry, €imz se mj. feSi automaticky i okrajové ztemnéni. Program je
pfipraven na pouziti s rtiznymi modely atmosfér. Plvodni verze programu pocitala pouze s dvojhvézdami
v kruhovédraze. Linnell (1986) zobecnil programi namodel ovani hvézdnych skvrnajejich vlivu nasvételné
KFivky.

Pozdgji navazal dr. Linnell spolupraci s astronomem &eského plivodu dr. |. Hubenym. Vhodnym pro-
pojenim Linnellova souboru programti s Hubeného programy TLUSTY (modelovani hvézdnych atmosfér)
a SYNSPEC (pocitani syntetickych spekter) vytvorili Linnell a Hubeny (1994) nastroj na modelovani
syntetickych spekter dvojhvézd v libovolné obézné fazi.

Linnell a Hubeny (1996) zobecnili jesté celou sadu program{l o moznost modelovat i akretni disk kolem
jedné ze slozek dvojhvézdy apocitat jak vliv disku na svételnou kfivku, tak i vysledné syntetické spektrum
v rliznych obé&znych fazich.

Pfi aplikaci na dvojhvézdu 3 Lyr Linnell (2002) doplnil program o moznost pouZit libovolné (tfeba i
tabulkové zadané) opticky tlusté disky vcetné jednoduchého model ovani absolutné Cernym télesem.

Dr. Linnell svilj zakladni program doplnil i 0 moznost modelovat dvojhvézdy ve vystiedné draze a pro
kruhovou drahu vytvoril verzi dovolujici elementy soustavy na zakladé pozorovanych svételnych kfivek
konvergovat. Tato sada programu je zatim provozovatelna pouze v prostiedi Windows a je na Astronomic-
kém Gstavu UK k dispozici i smanuaem k pouZiti. UrCité praktické zkuSenosti stimto programem ma napr.
Mgr. Pavel Chadima.

Aplikacetéto sady programi pfi analyze konkrétnich dvojhvézd I1ze nalézt mj. v pracech Linnell, Hubeny
alLacy (1996), Linnell, Hubeny a Harmanec (1998) i Linnell (2000, 2002).

3.94 Program FOTEL

U nésjek dispozici velmi dobry program FOTEL (akronym pro FOTometrické EL ementy) (Hadrava 1990,
20044), ktery byl v dobé svého vzniku mimoradnékonceptné pokroCily aumoznoval veci, kterésev ostatnich
programech objevily az mnohem pozdgji. FOTEL totiZ poCita geometrické elementy ze svételnych kfivek
ve vdech fotometrickych pasmech souCasné, umoziuje i urCeni zmén obézné periody soustavy, zmeén
amplitudy kFivky radianich rychlosti, vypoCet rychlosti staCeni primky apsid avypoCet FeSeni pro trojhvézdu.
Program dava uzivateli i moznost modelovat zmény polomérti slozek v diisledku ménici se vzajemné
pritaZlivosti pfi pohybu ve znatné vystfedné draze.

FOTEL dovolujei feSeni kfivky radianich rychlosti a sou€asné feSeni obou kfivek. Roku 2004 doplnil
dr. Hadrava program FOTEL i o moznost konvergovat soucasné i astrometricka data (posicni Ghel a
promitnutou Uhlovou vzdalenost slozek visua ni dvojhveézdy) atakeé ke zpfesnéni periody ajejich Casovych
Zmeén vyuZzit i pozorovani okamziki minim u zakrytovych proménnych. To v ma tu velkou vyhodu, Ze
kritické elementy jako je periodaajeji zména, as priichodu periastrem, vystfednost drahy ¢i délka periastra
ajgi sekularni zmeénajsou urCeny presngji a konsistentné.

Program FOTEL v souCasné verzi neni zalozen na geometrii Rocheova modelu (tfebaze tento model
je zCasti rozpracovan v Cisté syntetické verzi programu a je i popsan v teoretické Gvodni €asti navodu
k programu), ale na modelu tfiosych elipsoidli podobné jako program WINK. V souCasnosti také pracuje
pouze s linearnim okragjovym ztemnénim. Minimalizace sumy CEtvercll se ve FOTELuU provadi pomoci
simplexové metody, pouZitei pro program KOREL popisovany vyse.
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3.9.5 Né&kterédalSi programy

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

Existuji také programy na simultanni FeSeni spektroskopickych a visualnich drah — viz napf. Morbey
(1975), Pourbaix (1998) ¢i Gudehusiiv program BINARY dovolujici simultanni feSeni astrometrickych dat,
dat ze skvrnkové interferometrie a kfivek radialnich rychlosti — viz

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

3.9.6 Nacojetrebapri feSeni davat pozor

Zavérem nékolik praktickych rad stran skutetnych vypoctll s programy nafeSeni svételnych kfivek akfivek
radianich rychlosti.

1. Pfed samotnym vypoctem je nezbytné, abychom ur€ili dostateCné presné vstupni hodnoty nékterych
kliGovych parametril. Plati to pfedevsim o obézné periodé soustavy, ale také tfeba o epose priichodu
periastrem a pokud dochézi k sekularni zméné periody, musime odhadnout take jeji rychlost pfedem.
Programy na feSeni svételnych kiivek ¢i ki'ivek radialnich rychlosti nelze pouZit k nalezeni, ale pouze
ke zpresnéni téchto velicin. Periodu |ze nalézt nékterou ze standardnich metod hledani period. Zménu
periody odhadnemetak, Ze pro Casove odlehlé a dostatetné bohaté soubory pozorovacich dat spocteme
feSeni s volnou konvergenci periody a epochy priichodu periastrem. Pokud se hodnoty takto uréené
periody pro oba soubory 1isi nad ramec spoctenych chyb, odhadneme zménu periody jednoduse jako

P(13) — P(Th)

,-T1
Podobné 1ze odhadnout i pfipadny apsidani pohyb ze zmény délky periastra mezi Casové odlehlymi
daty.

2. Vypocet pro data, pro néz nezname dostateCné presné elementy predem, nikdy nezaciname volnou
konvergenci vSech uvazovanych elementli. Hodnotu délky periastra |ze hledat pokusné, ale znamena
to, Ze musime pro takové vypocty zafixovat nejen periodu a vystfednost drahy, ale i polovi¢ni ampli-
tudu kfivky radidnich rychlosti nebo poloméry slozek. Pfitom nevadi, zvolime-li ngakou nenulovou
- byt tfeba znatné nepresnou - hodnotu vystfednosti obézné drahy. Teprve kdyZz ziskame hodnoty prii-
chodu periastrem a délky periastra, odpovidajici spravnému kvadrantu, je mozno postupné uvolfovat
konvergenci dalSich elementdl.

P~ (130)

3. Castou zaatetnickou chybou byvai to, ze omylem dovolime programu konvergenci elementtl, které
se z danych dat nedgji urcit, napf. polovi¢ni amplitudy kFivky radialnich rychlosti pro fotometricka
data. Program v tom pfipadé havaruje a skonci chybovym hlaSenim.

4. Zvlastni pozornost vyzaduje souCasné feSeni svételné kfivky a krivky radianich rychlosti. Pokud
jsou oba typy dat dostateCné pocetné a kvalitni, je vhodné po pocateCnim zkusméem vypoctu zménit
vzgemné vahy fotometrickych dat a radianich rychlosti tak, aby kazdy typ dat prispival zhruba
k poloviné celkove sumy ¢&tvercli odchylek amél tak srovnatelny vliv navysledek.
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4 Vlastnosti a vyvoj dvojhvezd

Vidéli jsme, Ze dvojhvézdy se vyskytuji v nejrlizngsich kombinacich a ze mnoho hvézd se vyskytuje
ve dvojhvézdach. Je proto zigimeé, ze fadajevl, které u hvézd riiznych typli pozorujeme, tak &i onak sjegjich
podvojnosti souvisi.

4.1 Statistiky dvojhvézd

Prirozeng se vysetfuje cetnost vyskytu réiznych parametrtl dvojhvézd. Cetnosti jsou samozigimé velmi
ovlivnény fadou vybérovych efektill, nebot’ neexistuji Gplné soubory napf. do uréité vzdalenosti od Slunce,
ani do urcCité zdanlive velikosti. Pravdépodobnost objevu dvojhvézdy zavisi na velmi mnoha okolnostech,
napr. stéle se objevuji dvojhvézdy i mezi velmi jasnymi hvézdami. Nicmeéené nékteré Cetnosti jsou zajimave:
napr. Cetnost riiznych period nebo rliznych pomeérl hmotnosti. Studuje se tfeba vztah mezi délkou periody
aexcentricitou.

4.2 Formy prenosu a ztraty hmoty ve dvojhvézdach

Teorie vyvoje dvojhvézd je podrobné probirana v pfednasce AST014. Zde si proto néco 0 mozném vyvoji
dvojhvézd fekneme jen strucné. Ukazuje se, Ze kazda hvézda béhem svého nuklearniho vyvoje prodéa
nejprve dlouhg, velmi stabilni obdobi, kdy v jgim nitru dochazi k pfeméné vodiku na helium a kdy se
jgi vlastnosti a zafivy vykon v €ase méni jen nesmirné pomalu. Podstatné ale je to, Ze polomér hvézdy
s ¢asem dlouhodobé roste, a tento rlist se po vycerpani zasob vodiku v jadru prudce zrychli. Pokud je
takova hvézda slozkou dvojhvézdy s krat$i obéznou periodou, nemiize rlst jejiho poloméru pokraovat
neomezené. Hvézda totiz v ur¢item okamziku zaplni celou Rocheovu mez a dal§i narlistani jejiho poloméru
nezbytné vede k pfenosu hmoty smérem ke druhé sloZce. Vypotty ukazaly, Ze pfi takovém procesu preda
hmotu ztracejici hvézdatiebai 80 % své plivodni hmotnosti své partnerce. Cely proces se odehravanaskale
desetitisicli az statisicll let, ma ovdem jasné pozorovaci diisledky. Mezi hvézdami existuje plynny proud,
ktery je Coriolisovou silou strhavan ve sméru obézného pohybu, takZe Casto nedopada na druhou hvézdu
primo, ale oblé&tavaji avytvari kolem ni akretni disk, ktery se miize projevit ve spektru pritomnosti emisnich
¢ar adodatetnych absorbénich Car v priimétu nadisk hvézdy. U zakrytovych dvojhvézd miizeme v obé&znych
fazich pred zatatkem zakrytu hvézdy, ke které proud plynu sméfuje, pozorovat i absorbni ¢ary z tohoto
proudu promitnutého na hvézdu. Protoze priimét vidime ve chvilich, kdy se plyn pohybuje smérem od nés,
jsou Cary vznikajici v plynném proudu posunuty i o nékolik set kms~! do Cervené Casti spektra. Velmi dobre
|ze takové Cary pozorovat napf. u dvojhvézd U Cep &i S Equ.

Vymeéna hmoty nemusi probihat pouze formou zaplnéni Rocheovy meze. Jak jsme sejiz zminili v oddile
o klasifikaci dvojhvézd, miize se stét, Ze hvézda je rotatné nestabilni a miize v oblasti rovniku pfivracené
kedruhédlozce ztracet hmotui kdyZ je hluboko pod Rocheovou mezi. Zdeje ovsem tfebadodat, Zetento Unik
hmoty miize vést k vytvoreni disku kolem hvézdy, ale patrné jen k velmi slabému pfenosu hmoty. Je totiz
tfeba si pfipomenout, Ze Unikovarychlost je asi 1,4-krét vySSi nez rychlost kriticke rotace. Unikat smérem
ke druhé slozce tedy v zasadé miize pouze to malé procento hmoty, které v diisledku maxwellovského
rozdéleni rychlosti v plynu dosahne tnikovérychlosti: K Gniku hmoty smérem k druhé hvézdé miize rovnéz
dojit, pokud vyron hmoty trva dostatecné dlouho a dojde k zaplnéni klasické Rocheovy meze.
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U horkych hvézd a u chladnych hvézd s hlubokymi podpovrchovymi konvektivnimi zonami muze
dochazet k Uniku hmoty formou hvézdného vétru. Tento rezim pfenosu hmoty se Casto uvazuje u optickych
slozek rentgenovskych dvojhvézd, které maji vysokou svitivost. Rocheova geometrie vede i v takovych
pripadech k urCité fokusaci normalné sféricky symetrického vétru. Ve dvojicich hvézd o vysoké svitivosti
dochazi k souCasnému Uniku hmoty hvézdnym vétrem z obou slozek a tyto dva proudy spolu vzgemné
koliduji a mohou také vést ke vzniku pozorovatelnych emisnich ¢ar. Protoze hvézdny vitr miize dosahovat
snadno nadUnikoveé rychlosti, vede u hvézd advojhvézd i ke ztraté hmoty z celého systému.

Teoretické argumenty vedou k domnénce, Ze u dvojhvézd s velmi kratkymi ob&nymi periodami mtize
dochézet k vyznamnému gravitanimu zarfeni, které odnasi ¢ast energie ze soustavy a mélo by se proto
projevit pozvolnym zkracovanim obézné periody.

Obecné fefeno — mechanismy ztraty a pfenosu hmoty ve dvojhvézdach nejsou jesté zdaleka vycer-
pavajicim zplisobem prozkoumany. K jejich Uplnému pochopeni bude tfeba jesté mnoho teoretického i
observacniho Gsili. Je tfeba si uvédomit, Ze cela véc je komplikovanatim, Zze kromé ztraty hmoty dochazi
také ke ztraté Ghlového momentu atedy k vyvoji obézné drahy dvojhveézdy, coz ma na ztratu hmoty zpétny
vliv.

4.3 Dynamickéjevy ve dvojhvézdéach, cirkularizace a synchronizace

U dvojhvézd s kratSimi periodami a s kruhovou obéznou drahou obvykle pozorujeme dokonal ou synchroni-
zaci mezi obéznou Uhlovou rychlosti aihlovymi rotatnimi rychlostmi obou slozek dvojhvézdy. Tato situace,
Casto nazyvanatéz vazanarotace, se pozoruje rovnéz pro slozky dvojhveézdy, které vypliuji Rocheovu mez.
Pro obvodovou rotacni rychlost plati zigimé

2R
Vs = ?

a pokud ji budeme udavat v kms™1, periodu P ve dnech a polomér hvézdy R ve slunenich polomérech,
dostaneme uziteCny pracovni vztah

(131)

vg = 50, 633% (132)

Jestlize je dréha dvojhvézdy vystiedna, méni se prirozené Ghlova obézna rychlost. Nejvétsi je pri pri-
chodu periastrem, kdy je také vzajemné slapové plisobeni slozek nejvétsi. Jak na prikladu dobre pozorova-
nych dvojhvézd se spolehlivé uréenymi vlastnostmi ukazal Harmanec (1988), dochazi u mnoha takovych
dvojhvézd k synchronizaci Uhlovych rotacnich rychlosti sloZzek s Uhlovou ob&Znou rychlosti prave v peri-
astru. Obvodovou rotagni rychlost odpovidajici synchronizaci v periastru |ze spoCitat ze vztahu

1 2
ey sni (133)
(1-e2)i
U nékterych dvojhvézd s hodné vystfednymi drahami |&pe vyhovuje pseudosynchronizace podle vztahu,
ktery odvodil Hut (1981) a ktery vede na Ghlové rychlosti odpovidgjici asi 80 % obézné Ghloveé rychlosti
V periastru.

vps sinz =
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Existuji teoretické studie Zahna a Tassoula, ukazujici, ze zminéné efekty vedou dlouhodobé k postupné
cirkularizaci obéznée dréhy ak dosazeni stavu vazane rotace.

U dvojhvézd s kratSimi periodami, které se dosud pohybuji ve vystfednych drahéach, vede periodicka
proménnost Uhlovérotacetakée k dalSimujevu: ke staCeni pfimky apsid ve sméru obéznéeho pohybu. Rychlost
stateni souvisi s vnitfni strukturou hvézd ajev 1ze proto vyuZzit k testovani model U vnitini stavby hvézd.

Dase rovnéz otekavat, Ze periodicky proménné gravitatni pole, kterym plisobi jedna slozka dvojhvézdy
ve vystiedné draze na druhou miize vyvolat vynucené oscilace atmosféry. Nékolik skupin zabyvajicich
se studiem dvojhvézd zagalo hledat dikazy takovych vynucenych kmitll systematicky. Je zajimave, ze
u nékolika dvojhvézd s mirné vystfednymi drahami jako je napf. Spica se zda, Ze Uhlova rotacni rychlost
slozek je praveé dvojnasobkem Uhlové rychlosti obéhu, takZe ve hfe mohou byt i efekty drahovych resonanci.

Naokraj poznamenegme, Ze pfenos hmoty vedei ke vzniku nékterych méneé obvyklych struktur, napf. bi-
polarnich vytryski, kolmych naobéznou rovinu &i , horkych skvrn® v mistéinterakce proudu plynu sdiskem.
Horké skvrny jsou typicke pro kataklysmické proménng, bipolarni vytrysky byly nalezeny pro anomalni
hmotnou rentgenovskou dvojhvézdu SS 433, pro nékolik symbiotickych hvézd jako CH Cyg a pomérné
nedavno také pro system 3 Lyr.

K vzgemnemu ovlivnéni slozek dvojhvézdy dochazi i pfi jejich znatné vzdaenosti. Tvary slozek jsou
ovlivnény vzgemnou gravitaci — slapovymi silami; ty vedou systém do rovnovazného stavu, kdy je dosazena
cirkularizace drahy, synchronizace rotace slozek (perioda rotace kazdé slozky je rovna obé&Zné periodé) a
koplanarizace (roviny rovniku obou slozek splyvaji srovinou drahy). Udavaji se doby, potfebné k dosazeni
1/e-tiny (zde e = 2.71828...) plvodniho stavu. Reknéme uz nyni, Ze doba cirkularizace je zpravidla
o dva ¢i vice fadll delSi nez obé zbyvajici doby. | kdyz slapové plisobeni potital uz Darwin (1879), az
dosud nepanuje shoda, pokud jde o detaily procesu. Dvé konkurujici si teorie vedou k fadovym rozdiltim
v odhadech zminénych daob.

Neni-li rotacni perioda shodna s obéznou, pak je slapove vzduti odchyleno od spojnice stiedll slozek, a
vyvolavatorsni slozku v pritazlivosti obou hvézd. Tato vazba vede k vymeéné mezi rotacnim a orbitalnim
momentem. SouCasné dochéazi k disipaci energie ve slapech, coz snizuje celkovou energii rotace a drahy.
Vysledkem je asymptotické pfiblizovani k rovnovaznemu stavu, nebo zrychleny spirdovity pohyb vedouci
ke kolapsu obou hvézd.

Detailni popis procesu miize byt komplikovany vzhledem k moznosti, Ze slozky budou oscilovat. Zavadi
setzv. model slabého tfeni, kdy se oscilace neuvazuji, apredpokl adase, Ze odchylkamezi vzdutim aspojnici
hvézd je Gmérnarozdilu rotatni a obéZné Uhlove frekvence 2 — n. To dobfe vyhovuije pro viskosni disipaci
(k té ale ve hvézdné hmoté nedochazi) a pribliznéi pro turbulentni disipaci v konvektivnich vrstvach méené
hmotnych hvézd.

V dalSim odvozovani se jedna z hvézd poklada za hmotny bod, tj. slapy jsou jen na jedné slozce — coz
je v poradku, je-li jedna slozka kompaktnim objektem; neni-li, pak se slozky prohodi a vysledny efekt je
aditivni. V Gvaze je dllezity pomér orbitalniho a rotatniho momentu

q 1 (%)2
— ho I = —L—— (20)". 1

q je pomér hmotnosti M, /M, a je hlavni poloosaahodnoty sindexem O plati pro rovnovazny stav. Celkovy
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Uhlovy moment se pfi slapovém vyvoji zachovava, aje
L=1Q+h=MR7r}Q+G*Mm(M +m)~?a'?(1 - e)'/2. (135)

Zdejer, tzv. gyratni polomér, definovany vztahem I = M (r, R)?, kde I jemoment setrvatnosti primarni
slozKy. (Podobneé jako k,, zavisi r, narozdéeni hustoty ve hvézdeé a byva uveden v tabulkach hvézdnych
model(1.)

Ukazuje se, Zze chovani dvojhvézdy zavisi na velikosti a. Rovnovazny stav mlize byt dosazen jen pri
a > 3, anastavaji tfi pfipady:

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

2. 4 < a < 10: i zde je rotatni Uhlovy moment jeSté srovnatelny s drahovym momentem (sekundarni
slozkaje bud malo hmotna, nebo obihatésné u povrchu primaru), avsechny parametry se méni zhruba
stgjné rychle;

3. a > T: drahovy moment je podstatné vetsi nez rotacni; sklon mizi a rotace se synchronizuje stejné
rychle, vystfednost se ale zmensujejen pomal u (rotace se synchronizujesGhlovou rychl osti v periastru).

Jak uz bylo naznaCeno, u hvézd s konvektivni (nutné turbulentni) vrstvou — coz jsou hvézdy typu F a
pozdéjsi —je o proces vedouci k efektivnimu plisobeni slapli postarano. Jak jeto ale u hvézd rangjSich? Tam
Zahn (1977) zavadi radiatni tlumeni. Ukazuje se de, Zeto je proces malo efektivni, zefméenavadi jeho mala
(cinnost u vzdalengjSich slozek, nebot plisobi tmérné 8. Tassoul & Tassoul (ova) (1992) se domnivaji, ze
ve slozkach dvojhvézd existuji meridionalni proudy, jejichz turbulence znamena, Ze plisobeni je Umérné
r%125 alze tak vysvétlit cirkularizaci i méné tésnych dvojhvézd nez pri radianim tlumeni. Jejich vzorec
pro cirkularizatni dobu plati obecng, hodnota N je dana vlastnostmi struktury hvézdy: N = 10 u méné
hmotnych hvézd, N = 4 u ranych hvézd.

Je jisté zgjimavé zjigtit, jak rychle synchronizace a cirkularizace mohou probihat. Viskosita plynu je
nepatrnaasamotnaby vedlak dobam fadu 101212 | et. Tassoul uvadi vzorce pro synchronizaci acirkularizaci:

14.4 % 10-NA4 /1, \NYV4 /pp\1/8 9/8 33/8
fepn(rokit) = S X 0L (—Q) (—Q) <£> <i> , (136)
q(1+q)3¥/ L M R R
nebo, podle 3. Keplerova zékona,
: nalda (LYt M\ (RN ,
foon (roktt) = 5.35 x 10° N/4Tq (f) s (%) (Po[dnf]) 1/, (137)

Odpovidgjici €as pro cirkularizaci je
—N/4 1/4 1/8 9/8 49/8
oy = M0 oy Ay (R )
r2(14q)1/% \ L M R R
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nebo

/12 5
s (LB (LYY (MNP R ,
fae(rokit) = 9.4 x 1004 L E DT () (5] () (i@ a3
(rokd) = 9.4 x 10 ” 7 M. R (Fo[dni]) (139)

Faktor 10N je pomér makroskopickéamikroskopickéeviskosity. PYi cirkularizaci dochazi téz ke zmenSeni
hlavni poloosy.

Je tfebaici, ze u hmotngjSich hvézd musi cirkularizace probihat hlavné béhem Zivota hvézdy na hlavni
posloupnosti; po jejim opusténi rychle klesar,, ai Cas, ktery mahvézdak disposici jako obr Ci veleobr, je
krétky. Zfegmeé ovSem dochazi k cirkularizaci, ato rychlé, téz béhem prenosu hmoty.

Existence nekruhovych drah tedy svédCi o rychlosti (resp. pomalosti) slapového vlivu. Pozoruji se i
zvlastni pripady. Napr. dveé slozky sobé velmi podobné maji rozdilné rotacni rychlosti nebo maji obé slozky
rotaCni periody, které jsou celoCiselnym zlomkem periody ob&zné (napf. o Vir nebo V436 Per).

5 Dvojhvézdy s komplikacemi

Spolehlivée urceni zakladnich fyzikanich vlastnosti dvojhvézdy ajejich slozek se stavaproblémem ve chvili,

kdy je v soustavé pritomna cirkumstelarni hmota. Jak kFivky radianich rychlosti, tak svételné kfivky jsou

v takovych situacich nékolikavzg emné souvisgicimi vlivy deformovany aneodpovidaji €istému drahovéemu

pohybu. Pokud se nam nezdafi podobna zkresleni spravnéidentifikovat avhodné korigovat, mohou formalni

feSeni svételné kfivky akFivky radialnich rychlosti vést k ureni zcela nespravnych charakteristik soustavy.
Pokusme se nyni probrat nékteré typické pripady takovych vlivl.

5.1 Falednavystiednost drahy z kfivek radialnich rychlosti

Nékterétypickestruktury v mezihvézdné hmoté ve dvojhvézdé mohou zplisobovat charakteristickazkres eni
kfivky radidni rychlosti, pravidelné se opakujici s fazi obézné periody.

Abychom podobnym jeviim dobfe porozuméli, je uzitené si nejprve uvédomit, jak vypadaji k¥ivky
radialnich rychlosti pro &tyfi typické orientace vystiedné drahy vUci pozorovateli. Na obrazku 9 jsou
znazornény krivky radialnich rychlosti pro Gtyfi riizné hodnoty délky periastra w. Jak vidime, kfivky pro
w 0° a180° mgji Uzke extrémy kolem faze maxima resp. minima radiani rychlosti. Naproti tomu kfivky
radidnich rychlosti pro w rovné 90° resp. 270° maji jednu strmou ajednu povlovnou vétev pfi pfechodu od
maximado minimaazpét avyznaCuji setim, ze Casti kfivky nad apod ~ rychlosti jsou zrcadl ové symetrickée.
V&echny tyto skutetnosti je uzitetné si uvédomit, mame-li porozumét rliznym moznym typtim zkresleni
kfivek radianich rychlosti, které se vyskytuji.

Zkusme pro néazornost predpokladat, ze uvazovana dvojhvézda ma kruhovou drahu. Tak tomu také
v pfipadé interagujicich dvojhvézd v mnoha pfipadech byva

511 Barrdvjev

Partné nejlépe a nejdéle znamy pripad zkresleni k¥ivky radialnich rychlosti je Barrliv (1908) jev. Barr
upozornil jako prvni, Ze se pozoruje mnohem vice dvojhveézd s hodnotami w mezi 0° a 120° nez dvojhvézd
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Obrazek 9: Kfivky radiélnich rychlosti dvojhvézdy ve vystiedné draze (e=0.5, v=0) odpovidajici ttyfem konkrétnim hodnotam délky periastra
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s hodnotami w mimo tento interval. Barr vyjadril nazor, Ze je krajné nepravdépodobné, Ze by existovala
skutecna privilegovana orientace vystfednych drah v prostoru a navrhnul zkusmo dvé mozna vysvétleni.
Bud jsou spektralni ¢ary hvézd periodicky vychylovany ze svych normanich poloh vlivem mimoradnych
vychylek v tlaku i teploté ve hvézdnych fotosférach ¢i okolnich atmosférach nebo jsou disky pozorovanych
hvézd nerovnomérné jasné. Jeho prace byla publikovana s pochybovatnymi komentéafi tehdejSich vyznam-
nych astronomil W.F. Kinga a J.S. Plasketta, nicméné dal$i vyzkum ukéazal, Zze Barr mél v zasadé pravdu i
presto, Ze nékteré objekty z jeho statistického souboru byly pozd&i ze spektroskopickych dvojhvézd prekla-
sifikovany napulsujici hvézdy. Dnesje obecné pfijimano vysvétieni, kteréjako prvni vyslovil Struve (1944):
protazeni kfivky radianich rychlosti v blizkosti maxima je zplisobeno dodate¢nou absorpci v plynovem
proudu mezi slozkami, ktery se v téch obéznych fazich promita na disk hmotu pfijimajici hvézdy. Vzniklé
zkresleni skutetnékrivky radiénich rychlosti dvojhvézdy v kruhové draze pak pfipominakfivku vystfedné
drahy pro hodnoty w v blizkosti 0°. Jak je schematicky ukazano v obrazku 10, primét plynového proudu
na disk hvézdy nastava nékde mezi elongaci, pfi které se hmotu prfijimajici slozka od nas vzdaluje a mezi
konjunkci (smér A v obrazku). ProtoZe plyn se v té chvili pohybuje smérem od pozorovatele, jeho radiani
rychlost zvySuje pozorovanou radidni rychlost atim prave vznika protazeni kfivky v blizkosti maximalni
rychlosti. Charakter celého jevu pfirozené zavisi i nasklonu drahy. Pro dvojhveézdy, které nejsou zakrytove,
se da nejvetsi efekt otekavat v okoli elongace, kde je plynovy proud hvézdé nejblize a aspon zCasti se na
jeji disk miize promitat.

Struveho vysvétleni je bezesporu spravné u zakrytovych dvojhvézd ve stadiu vymeény hmoty jako je
napr. U Cep. Ménéjasnaje situace u nezakrytovych soustav, kde zkresleni k¥ivky radialnich rychlosti Casto
predstavuje pouze nékolik malo kms—1. Musime se ptéat proc, jestlize typické rychlosti plynového proudu
se pohybuji v fadu stovek kms1,

K¥iZ aHarmanec (1975) upozornili napfitomnost sekundarniho maximanakfivkach radialnich rychlosti
fady dvojhvézd vykazujicich Barrliv jev anavrhli i moznévysvétleni: Jednase o primét stejného plynového
proudu na disk hmotu pfijimajici slozky dvojhvézdy, ale az poté, kdy plyn oblétne hvézdu a vraci se zpét
smérem k plivodnimu proudu mezi slozkami, pricemz jeho rychlost znaéné poklesla. Na obr. 10 tomu
odpovida pohled podé sméru C.

5.1.2 Alternativni BarrQv jev

K¥iz aHarmanec (1975) také prisli s nazorem, ze u dvojhvézd ve stadiu vymeény hmoty, u kterych je hmotu
ztracejici slozkajasngjSim objektem v soustavé, musi dochazet k priimétu plynovéeho proudu mezi slozkami
na tuto hmotu ztracejici hvézdu podé sméru B v obrazku 10. Podle KFiZze a Harmance (1975) to musi vést
na kfivky radianich rychlosti s faleSnou vystfednosti a hodnotami w mezi 180° a 220°. Harmanec (2003)
podobnou situaci numericky modeloval ado3el k nazoru, Ze uvazovany jev ve skuteCnosti vede na zdanlive
vystfednou drahu s délkou periastra kolem 140°.

5.1.3 Vliv dapové deformacetvaru hvézd

vvvvvvvv

vané slozky dvojhvézdy miize véest na kfivku radianich rychlosti se zdanlivou vystrednosti a hodnotami w
v blizkosti bud 90° nebo 270°.
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Obrazek 10: Schematicky obrazek dvojhviézdy s plynovym proudem mezi slozkami a akreénim diskem.
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Harmanec (2001) zobecnil tento postfeh a dokazoval, Ze jakékoliv zkresleni kfivky radialnich rychlosti,
které plisobi symetricky vzhledem ke spojnici obou hvézd, musi vést na kfivky se zdanlivou vystiednosti a
w v blizkosti bud 90° nebo 270°. Je to dano charakterem kfivek radianich rychlosti pro tyto dvé konkrétni
hodnoty délky periastra—viz obr. 9. Dobrym pfikladem takovéeho vlivu jefokusovany hvézdny vitr u horkych
dvojhvézd, které teméF vyplnuji Rocheovu mez.

5.2 Nespravné urend amplituda kFivky radiélnich rychlosti

Jinym moznym diisledkem prFitomnosti okolohvézdné hmoty ve dvojhvézdé miize byt nespravné uréena
amplitudakFivky radianich rychlosti slozky, ktera je takovou hmotou obklopena.
MUZe to byt zplisobeno nékolika rliznymi vlivy.

5.2.1 Vliv primétu plynového proudu

Vliv, ktery je nasnadg, souvisi pfimo s Barrovym jevem a s nim souvisejicimi efekty, které jsme probirali
vySe. Jevy zdanlivé vystfednosti drahy prirozené zvétsuji skuteCnou amplitudu kFivek radialni rychlosti.
Pokud se nam podobny jev podafi spravné rozpoznat, je mozno se mu vyhnout tim, Ze na spektrech o dobréem
spektranim rozliseni budeme radiani rychlost méfit na vngSich kfidlech spektralnich €ar. Jednoduchym
feSenim také je vynechat pri feSeni kfivky radiénich rychlosti dataz intervalu fazi, kdek projekci plynového
proudu na disk hvézdy dochazi. Tento postup Uspésné aplikovali napf. Hill akol. (1997).

V pfipadech, kdy je kfivka radianich rychlosti pfilis deformovana okolohvézdnou hmotou a j€ji spo-
lehlive uréeni je prakticky nemozng, |ze pro polodotykove zakrytové soustavy vyuZit jiny postup. MUzeme
totiZz dosti spolehlivé predpokladat, Ze slozka zaplnujici Rocheovu mez ma vazanou rotaci, tj. rotacni pe-
riodu rovnou obézné periodé. Je-li tomu tak, je mozné vyjit z rotatni periody urfené z rotatniho rozsifeni
spektranich Car slozky zapliujici Rocheovu mez a z odhadu sklonu obézné drahy z feSeni svételné kfivky
aurcit polomér této hvézdy (fikeme ji slozka 2) v absolutnich jednotkach podle vztahu

_0,01975- P Vysini
N sin i

Roche

(140)

ktery primo plyne ze vztahu (132). Polomér je v jednotkach poloméru Slunce, perioda ve dnech a rotacni
rychlost v kms™!. Kfivka radianich rychlosti hvézdy zapliujici Rocheovu mez byva zpravidlia dobre
definovana a bez komplikaci. Pomoci ni |ze tedy spocist funkci hmoty — viz vztah (36).

Nyni postupujeme iteratné. Zvolime zkusmo ngakou rozumnou hodnotu hmotnosti slozky zaplfujici
Rocheovu mez. Z funkce hmoty (33) k ni pak Ize pro dané M, sin® i iteratn@ uréit hmotovy pomér ¢ =
M, /M, az ng pfirozené i hmotnost druhé slozky dvojhvézdy M, = q - M. Z tfetiho Keplerova zékona
(2) poté dostaneme vzdalenost slozek a. Relativni polomér Rocheovy meze v soufadnici kolmé na spojnici
slozek (coz odpovida geometrii pfi zakrytech) je funkci pouze hmotového pomeéru a z definicnich rovnic
Rocheova modelu jef mlizeme snadno ziskat napf. iteratnim postupem, ktery popsal Harmanec (1990):

Pokud vzdaenosti udavame v jednotkach vzdaenosti stfedll slozek dvojhvézdy a volime soufadnou
soustavu rotujici s dvojhvézdou tak, ze poatek soufadnic je v centru slozky 1 a osa X mifi od slozky 1
ke slozce 2, |ze soufadnice L agrangeovabodu L, zapsat vetvaru (z1, 0, 0), kde hodnotaz; jejednim z feSeni
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rovnice
v ?—z4+m(l—-z—(1—2)?) =0. (141)

V tétorovnici m = 1/q = M, /M, oznaCuje obraceny pomé hmotnosti. Uvedenourovnici IzefeSit iteratng,
napf. Newtonovou metodou, stim, zejako pocatecni hodnotu zvolimex; = 0, 5, coz zaruci, ze pro libovolny
hmotovy pomér bude postup konvergovat k FeSeni pro bod L.

Jakmileznamex, mtizeme vypocitat soufadnice (12, y12) bodu, ktery definujenejvéjsi rozmér Rocheovy
meze v y-soufadnici v roving XY, z podminky nulové derivace priimétu kritické plochy Rocheova modelu
podle x:

ady' + B(dy" — @) +df =,

(142)
2(2 — ad;® — Bdy°) = B(1 — dy),
kde
di = (@492, d=(1-2)+y")7, (143)
a = 2(1+m)™t, B=a-m, (144)
v o= arar + (- 2) T - ) +ad (145)

Pro hvézdy zaplfiujici Rocheovu mez odpovida relativnimu fotometrickému poloméru r, uréenemu
z feSeni svételné kFivky pravé hodnota y,. Pro Uplnost dodeime, Ze FeSenim rovnic (142) pro hmotovy
pomér ¢ miizeme zjistit i y-ovy rozmér Rocheovy meze kolem slozky 1 vypoétem soufadnic bodu (z11, y11)-

Rovnice (142) |ze snadno fesit pro libovolny hmotovy pomér iteratné. Vyjdeme z pocateCnich hodnot
x =1,01 ad; = 1,05 apostupné pocitame

dy = Bly+Br—adi' —d)™, (146)
y = (I —(1-2?)3, (147)
d = (@*+37)7, a (148)
v = B(l-dy°)(2 - ad® — Bdy°) 7 (149)

Pokud se nasledujici iteratné urcena hodnota (|, — y,»—1|/y.) liSi od pfedchozi o vice nez pozadovany
pocCet platnych cifer, opakujeme dalSi iteraci s novymi hodnotami = ad;.

Dodgjme jesté, Ze pokud potfebujeme jen priblizny odhad, miizeme misto uvedeného vypottu zjistit
potfebnou hodnotu ¥, interpolaci v tabulkéch Rocheova modelu, které publikovali Plavec a Kratochvil
(1964).

Nyni jiZ mbizeme porovnat absolutni polomér Rocheovy meze

RN = a -y, (150)

ktery jsme dostali pro zkusmo zvolenou hodnotu hmotnosti M/, s polomérem urenym z pozorovani pomoci
vztahu (140) a pokud se neshoduji, miizeme cely postup opakovat pro jinou hodnotu M,, a8z se metodou
pokustl a omy! U ke shodé propracujeme.

Tento postup pouZili napf. Andersen akol. (1988, 1989) k urceni fyzikalnich vlastnosti dvojhvézd SX Cas
aRX Cas a Harmanec (1990) k odhadu spravného hmotového poméru dvojhvézdy 5 Lyr.
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5.2.2 Chybna amplituda kfivky radialnich rychlosti v déisledku fazové vazanych V/R zmén dvgjitych emisnich Car
z disku kolem jedné ze dozek

Z pozorovani vice dvojhvézd s emisnimi Carami je znamo, Ze dvojité emise vznikajici v disku kolem jedné
ze slozek dvojhvézdy vykazuji fazové vazané zmény V/R (violet to red) poméru intenzit obou vrcholkd,
ato jak pro ¢ary vodiku Balmerovy serie, tak i pro ¢ary jinych iontll. Tyto zmény jsou prakticky ve fazi
s kFivkou radiénich rychlosti, tj. pomér V/R je ngjvétsi v okamziku maximaradiani rychlosti a opatné,
jak bylo zjisténo napr. v pracech Peters(ove) (1972), Harmance a kol. (1976), Doazan(ové) a kol. (1982)
nebo Harmance a kol. (2002).

Jak nedavno ukazali Harmanec akol. (2002), pfitomnost slabé a prakticky neznatelnée emise ve zdanlivé
fotosferickych absorpénich ¢arach He | mlize v kombinaci s pravé popsanymi fazové vazanymi V/R
zménami véest k nadhodnoceni skutetné amplitudy krivky radianich rychlosti urcené z téchto Car. Cely
jev je schematicky znéazornén na obrazku 11: V maximu radidni rychlosti je V/R > 1, takZze modré
kfidlo zdanlive Cisté absorpcni Cary je zCasti zaplnéno emisi a stfed Cary je tim posunut smérem k Cervené
Casti spektra. Mé&fenim této Cary proto dostaneme radialni rychlost, ktera bude vétsi nez skutecna rychlost
drahového pohybu. Pravé opatné situace nastane v minimu radiani rychlosti, kdy je V/R < 1.

Mozné FeSeni tohoto problému bylo navrzeno a zkusmo pouzito Bozicem a kol. (1995) pfi studiu
dvojhvézdy ¢ Per = HD 10516, a Harmancem a kol. (2000, 2002), ktefi studovali v Cas = HD 5394 a
V832 Cyg = HD 200120.

Uvaha je nasledujici: Je velmi pravd&podobné, Ze rotacni rychlost jakéhokoliv redlného plynového
disku obklopujiciho hvézdu klesa s rostouci vzdaenosti od hvézdy. Vzhledem k tomu, Ze ekvipotencidni
plochy Rocheova modelu jsou vice sférické v blizkosti hvézdy, |ze oCekavat, Ze vnitini Casti disku budou
s dostateCnou presnosti osove symetrické a budou popisovat spravné drahovy pohyb slozky, kterou disk
obklopuije. V zhledem k predpokladanému rozl oZeni rychlosti v disku se dréhovy pohyb vnitfnich Casti disku
projevi navngSich kfidlech emisni Cary, zatimco mozné asymetrie vnéjSich asti disku se projevi v blizkosti
stfedu emisnich Car, napf. jiz zmifiovanymi zménami poméru V/R.

Z toho tedy vyplyva, ze m&eni radialni rychlosti na strmych vngSich kfidlech silné emisni Cary jako je
Ha by mélo dat k¥ivku radié@lni rychlosti, ktera dobfe popisuje drahovy pohyb emisni slozky dvojhvézdy.

Bozi¢ a kol. (1995) and Harmanec a kol. (2000, 2002) skutetné zjistili, Ze mé&eni radianich rychlosti
na strmych vnéSich kiidlech Ha: emise dava dobfe definovanou kfivku s malym rozptylem a s amplitudou
mensi, nez odpovidgici kfivka zal ozena na zdanliveé absorpcnich Carach.

Harmanec (2000) shroméazdil tdaje o vSech emisnich dvojhvézdach, pro néz se podobna méfeni podafilo
provést. Prehled, pfevzaty z jeho préace, je v tabulce 1.

Ihned je vid&t, Ze — s vyjimkou velmi nejistého pripadu V1931 Cyg — jsou amplitudy kfivek radialnich
rychlosti zalozené na mé&eni kFidel emisnich Car vZzdy mensi, nez amplitudy odpovidgjich kFivek pro Cary
absorpcni. To tedy patrné potvrzuje, Ze vySe zminény jev u emisnich dvojhvézd skutetné nastava, at' uz je
pricinafazové vazanych V/ R zmén jakakoliv.

5.2.3 Chybnéamplitudy kiivek radialnich rychlosti zplisobené nizkou rozlidovaci schopnosti nebo blendovanim car

ZhorSenarozlisovaci schopnost pro slabsi objekty asilnéblendovani Car slozek dvojhvézd srychlerotujicimi
slozkami a podobnymi spektra nimi typy jsou jevy, sekterymi selze setkat pomérné Casto, atoi v pfipadech,
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V/R< 1 V/R > 1

Obrézek 11: Schematickailustracevlivufazové vazanych V/ R zmén dvajitych emisnich ¢ar naméfenou radia ni rychlost zdanlivé absorpenich
Car neutrdniho helia He I: Horni panely obrazku ukazuji, jak vypada emisni profil Balmerovych €ar vodiku ve dvou elongacich dvojhvézdy,
zatimco spodni panely znézoriiuji teméf neznatelné ovlivnéni zdanlive Cisté absorptnich Car He I. Vzhledem k tomu, Ze fazové vazané V /R
zmeény nastavaji ve fazi s kFivkou radialnich rychlosti, je dlouhovinné kfidlo He | absorpce vice zaplnéno emisi ve chvili, kdy V/R < 1 a
naopak. Vysedny pozorovany profil Hel Cary (plnacara), ktery se stalejevi jako absorptni ¢ara, je posunut jako celek smérem do kratkovinné
Casti spektra (tj. k zaporngsi radiani rychlosti viici laboratorni poloze) ve chvili, kdy je V/R < 1 a kfivka radialnich rychlosti dosahuje
minima, a do dlouhovinné oblasti spektra, kdyZ je V/R > 1. To ve svém diisledku zvétsuje mé&fenou amplitudu k¥ivky radianich rychlosti.
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Tabulkal: Srovnéani polovicnich amplitud kfivek radi@nich rychlosti nékolikadvojhvézd s emisnimi Carami z méfeni naemisnich
kfidlech vodikovych Car Balmerovy serie az mé&eni na kfidlech absorpZnich Car.

Dvojhvézda HD P, Kemis. Kops. Zdroj
(d) (kms™1) (kms™1)

~ Cas 5394 2036 4.7 7.0 Harmanec a kol. (2000)
oPer 10516 12617 104 21.0  Bozit akol. (1995)
x Dra 109387 6196 2.3 6.8 Juzaakol. (1991)
V839 Her 142926 4612 4.8 8.0 Koubsky akol. (1997)
V832Cyg 200120 282 130 272 Riviniusand Stefl (2000),

Harmanec akol. (2002)
V1931 Cyg 200310 146'6 10.8 8.44+5.3 Koubsky akol. (2000)

kdy v soustavé neni pritomna cirkumstelarni hmota.

Na to, Zze ke spravnému urCeni hmotnosti slozek je tfeba pouzit spektra s dostateCnym spektralnim
rozlisenim, opakované upozoriioval americky astronom Daniel Popper, ktery vétSinu své astronomické
kariéry zasvétil prave ziskavani spolehlivych fyzikanich vlastnosti slozek dvojhvézd — viz napf. Popper
(1967, 1971, 1980).

Jiz dlouho je také znamo, Ze radiani rychlosti absorptnich Car Balmerovy serie vodiku se pro svou
velkou 8itku k presnemu urCovani amplitud kFivek radialnich rychlosti pfilis nehodi — viz tfeba Andersen
(1991). Pokud je to trochu mozné, je lépe uréit kfivku radialnich rychlosti z ¢ar helia ¢i kov.

Existuje fada horkych dvojhvézd se slozkami podobnych spektralnich typli a s podobnym, a& ne nutné
stejnym, rotatnim rozsitenim ¢ar. U mnoha z nich miize dochazet k silnemu blendovani &ar ve vsech
orbitalnich fazich. V extrémnich pfipadech to miize dokonce zabranit tomu, abychom zjistili ob&zny pohyb
aidentifikovali prislusny objekt jako spektroskopickou dvojhvézdu. To je napr. pfipad dvojvézdy V436 Per
= 1 Per, kterabylapo ngjaky ¢as povazovanazafyzikani proménnou ateprve diky fotometrickym zakrytlim
bylaidentifikovana jako zakrytova dvojhvézda s obéznou periodou 259 a vystiednou drahou. Obrazek 12
ukazuje srovnani kfivky radidnich rychlosti V436 Per z klasickych mefeni na stfedy Car s kfivkou ziskanou
pomoci spektralniho rozkladu programem KOREL a pomoci kroskorelaéni metody (viz Hill 1993 a Hill a
Holmgren 1995) a je pfevzat z prace Harmance a kol. (1997). Je ihned zfgjmé, Ze zatimco klasické méfeni
dava poloviéni amplitudu kfivky radialnich rychlosti pouze asi 10 kms™! (atim pademi zcela nerealisticky
odhad hmotnosti pro zakrytovou soustavu), jsou skutecné kfivky obou sloZek se silné blendovanymi Carami
blizké hodnoté 100 kms™?, o cely jeden fad vétsi. Takove amplitudy vedou na zcela normani hmotnosti
obou téles. KOREL navic dava |épe definované kfivky s menSim rozptylem, nez kroskorelatni metoda.

5.24 Chybnéamplitudy kfivek radialnich rychlosti z absor p&nich ¢ar pochazejicich z obalky kolem celé dvojhvézdy

V pripadech, kdy existuje plynova obaka kolem celé dvojhvézdy, miize se stat, ze pozorujeme absorptni
cary vznikgjici v materidlu obaky pfi projekci na jasngsi slozku dvojhvézdy. Budeme-li méFit radia ni
rychlost takovych Car, dostaneme kfivku radianich rychlosti ve fazi s ob&nou periodou soustavy, ae
se znacneé redukovanou amplitudou. Tuto situaci pro jednoduchy model popsali Thackeray (1971) aKfiz a
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Obrazek 12: Srovnani kfivky radialnich rychlosti V436 Per ziskané klasickym méfenim polohy stiedu ¢ary (horni obréazek) a rozkladem
spektra za pomoci programu KOREL (spodni obrazek). Radiani rychlosti primarni slozky jsou znazornény plnymi a sekundarni prazdnymi
symboly.
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Harmanec (1975):
Uvazujme dva hmotné body s hmotnostmi A/, a M, obihgjici po kruhovych drahéach kolem spoletného

Ve

slupku plynu v efektivni vzdalenosti d od téziste, ktera kolem tézisté obiha s kritickou rotacni rychlosti

v, = <w> . (151)

To je ovsem zjednoduSeni, které vychazi z predstavy, ze ve vétSich vzdaenostech miizeme na gravitatni
plsobeni dvojhvézdy nahliZet jako na gravitatni plisobeni hmotného bodu o hmotnosti M; + M,.

Pro radialni rychlost absorpéni ¢ary vznikajici pri primétu casti takového plynového prstence na disk
jasng i slozky 1 dvojhvézdy ziejmé plati

G(M, + M)\ ®
RV, = <%> ay sin ¥ sin 7, (152)

o wrw

obéhu méfeny od jgi horni konjunkce (tj. okamZiku, kdy je hvézda nejbliZe k pozorovateli).
Radialni rychlost slozky 1 samotné bude ve stejné chvili rovna

2ma
P

w) ay sin ¥ sin 4, (153)

RV, =

a3

1. .
51n79s1n7,:<

kde a oznatuje vzdalenost stiedli obou hvézd. Je tedy zigimé, ze pomér radiani rychlosti absorpénich Car
z uvazovaného plynového prstence a orbitalni radialni rychlosti slozky 1

RV, a?
RV, (ﬁ) (154)

zUstava po celou dobu obéhu stejny, pficemz amplituda kiivky Car z prstence je znatné redukovana. Je
snadné si spocitat, Ze napf. jiz pro obalku ve vzdaenosti o polovinu vetSi nez vzaemna vzdaenost slozek
bude
RV,
RV,

0.3. (155)

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

Je zZfgimé, Ze pro zakrytove dvojhvézdy s velkymi aopticky tlustymi disky kolem jedné ze slozek musi byt
tvar svételné kfivky vyrazné pritomnosti disku ovlivnén a standardni feSeni svételné kfivky nemiize vest
k uréeni spravnych poloméri slozek.

Tento problém byl poprvé rozpoznan afeSen pro znamou zakrytovou dvojhvézdu 3 Lyr.* Jesté zatatkem
padesatych let dvacatého stoleti byla 5 Lyr povazovana za velmi hmotnou dvojhvézdu s primarni slozkou

4Historie 200 let studia této dvojhvézdy je podrobné shrnuta v praci Harmance (2002).
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spektraniho typu B8II a sekundarni slozkou spektralni tfidy A & F, coz mj. vyplyvalo ze standardniho
feSeni svételné kfivky. Prvni skutetné kvantitativni model svételné kfivky g Lyr, ve kterém byl uvazovan i
disk kolem sekundarni slozky, publikoval Wilson (1974). Ten modeloval disk jako velice rotatné zplostély
elipsoid a jasné ukazal, jak je zafeni z horké hvézdy ukryté v disku pferozdélovano a vysilano prevazné
mimo ob&znou rovinu soustavy. Jinymi slovy — Wilson ukazal, Ze v podobnych pfipadech je nutné striktné
rozliSovat mezi pozorovanym tokem F), v ng aké oblasti spektraamezi celkovou zafivosti uvazovane slozky
dvojhvézdy Ly = 47 R?*0T%.

Pozdgji Zola (1991, 1995) modifikoval standardni Wilsontiv-Devinneytiv program (Wilson and Devinney
1971) tak, Zze zahrnoval i z&feni disku.

5.4 Jak s Ize snékterymi problémy poradit

Presné paral axy zméfené pro fadu hvézd druzici Hipparcos (Perryman akol. 1997) umoZziuji pro objekty, pro
které |ze ziskat dobry odhad nezéervenalé hvézdne velikosti ve Zluté barvé 1}, nezavisly odhad polomér{i
hvézd. Postup se pfirozené hodi zvlasté dobfe pro objekty, které jsou Cleny hvézdokup, nebot’ paralaxa
hvézdokupy mtize byt uréena z mnoha nezavislych uréeni pro jednotlive cleny aje velmi presna.

Spojenim definice efektivni teploty Toq

Mo = 42.368 — 5log(R/R) — 101og Tog (156)
s modulem vzdalenosti a bolometrickymi korekcemi BC'
Vo — My = —b5logp — 5, (157)
dostaneme pracovni vztah
log(R/Ry) = 7.474 — 2log Teg — 0.2BC — V + Ay — logp. (158)

Povaimnéme s prFiznivé okolnosti, Ze pro horké hvézdy se funkce 2log Tos + 0.2BC méni jen zvolna
s efektivni teplotou. To znameng, Ze i pro pomérné hruby odhad T.¢ 1ze ziskat zna€né spolehlivou hodnotu
poloméru hvézdy za pfedpokladu, Ze mame k dispozici spolehlivé hodnoty visudlni hvézdné velikosti V,
zCervenani Ay aparaaxy p.

Pro hvézdy, pro néZ je znam z interferometrickych méfeni Ghlovy prlmér 0, opraveny o okrajové
ztemnéni, |ze polomér odhadnout pfi znamé paralaxe aniz bychom museli Cinit ngaky odhad efektivni
teploty hvézdy. Plati zZfggmé

(R/R.) = 107.47% (159)

Harmanec (2000) ukazal pro jasné emisni hvézdy, Ze porovnani obou metod vede k velmi uspokojive
shodé. Pro pouziti prvni metody je oviem u emisnich objektl kritickym bodem volba spravné hodnoty
visualni hvézdné velikosti. Obalky emisnich objektli mohou totiZ zEasti ovlivnit i pozorovanou jasnost
a vétSina emisnich hvézd vykazuje dlouhodobou proménnost. Jak ukazal Harmanec (1983, 1994, 2000),
existuji v zasadé dva charakteristickétypy dlouhodobych zmén jasnosti abarvy emisnich hvézd v korelaci se
zZménami intenzity emisnich Car: positivni nebo inversni korelace. Chceme-li urcit polomér hvézdy pomoci
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Obrazek 13: Pribeh funkce 2 log Tog + 0.2BC v zAvisosti na efektivni teploté T,g pro horké hvézdy. Bolometrické korekce byly ziskany
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Tabulka 2: Srovnani hmotnosti a polomérti emisnich slozek dvou zakrytovych dvojhvézd ziskanych FeSenim svételnych kfivek a
kfivek radidlnich rychlosti s poloméry lelp odhadnutymi z paralaxy, zméfené druZici Hipparcosa hvézdnévelikosti V' opravené

0 prispévek sekundarni slozky. Rozsah hodnot, odpovidajici udané chybé paralaxy, je uveden v zavorkach.

Binary HD logT.s M Ry R
Me)  (Ro) (Ro)
UCep 5679 4112 421 269  259(2.33-2.91)
V360Lac 216200 4280 65 64-88 6.32(5.06-8.43)

rovnice (158) spravng, je prirozené tfeba pouZit jasnost a barvu hvézdy z obdobi, kdy ve spektru emise
zcela chybi nebo jsou velmi slabé. To ovSem neni v konkrétnich pfipadech jednoduché a vyzaduje to,
abychom o dlouhodobém chovani objektu néco védéli. Napriklad u znamé jasné dvojhvézdy ~ Cas, jgiz
primarni slozkaje hvézdou se zavojem, bylo spektrum bez emisnich Car zacelou jgi stopadesatiletou historii
spektranich pozorovani pozorovano jen jednou, po kratké obdobi na konci druhé svétove vaky.

Harmanec (2000) tabel oval hmotnosti apoloméry pro nékolik pFipadl zakrytovych dvojhvézd semisnimi
slozkami, pro néz bylo mozné tyto hodnoty dostatecné vérohodné urcit ze svételné kfivky a z kfivky
radialnich rychlosti. Pro dvé z téchto dvojhvézd jsou k dispozici i data dovolujici odhad polomérli emisnich
slozek pomoci zde popsané metody s pouzitim vztahu (158). Srovnani je uvedeno v tabulce 2. Jak je vidét,
oba postupy se v ramci uvedenych chyb shoduji.

6 Ruznékonkrétni typy dvojhvézd

Pojmoslovi v oboru dvojhvézd je pomérné pestrou kombinaci popisného tfidéni a pojmoslovi zalozeného
na zakladnim pochopeni fyzikalni podstaty dané skupiny dvojhvézd. Ten, kdo se chce studiu dvojhvézd
vazngi vénovat, by se v tomto ‘zivoCichopise mél orientovat. Proto si zde strucné predstavime Cetné
konkrétni kategorie dvojhvézd, jak se vyskytuji v souCasné astronomicke literature.

6.1 Dvojhvézdy typu Algol

Tento pojem je zvlast zradny, protoze se historicky vyvijel a miize znamenat nékolik zcela rliznych
véci. Kromé plivodni charakteristiky typu svételné kfivky zatal totiz byt postupné uzivan i k oznaceni
polodotykovych soustav ve stadiu pfenosu hmoty mezi slozkami (Casto téZ nyni nazyvanych , interagujici
dvojhvézdy“). Tim se chapani pojmu ,Algol* postupné posouvalo k fyzikalngsi interpretaci. , Algolem*
v tomto smyslu je pak i prototyp druhého typu svétel né kfivky, znamainteragujici dvojhvézda 5 Lyr. Odtud
byl jiz jen krok k velmi neStastnemu terminu ,,nezakrytovy Algol (non-eclipsing Algol)”, pouzivanému
nékterymi astronomy pro spektroskopicke dvojhvézdy, u nichz se Ize podle nepfimych dilkazti dohadovat
také o probihajicim prenosu hmoty mezi slozkami, a jejichz sklon ob&zné drahy je takovy, ze vi&i nam
nedochazi k zakrytlim.
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6.2 Dvojhvézdy shvézdou se zavojem

Existuji dvojhvézdy, v jgichz spektrech nachazime obvykle Casove proménné emisni Cary, kteréve vétsing
pripadii souviseji s jednou ze slozek dvojhvézdy, obvykle hvézdou spektraliniho typu O, B € A. Obecné se
soudi, Ze emisni Cary svédci o pritomnosti cirkumstelarni hmoty ve dvojhvézdeé. Cisté popisné a historicky
bylo rozlieno nékolik skupin emisnich objektll. Asi nejznamn&si jsou dvojhvézdy typu W Ser, mezi néz
se kromé zminéného prototypu pocitai g Lyr, UX Mon, SX Cas, RX Casadal3i. Jde vesmés o dvojhvézdy
sob&znymi periodami delSimi, nez maji klasické Algoly. Typické periody jsou asi od 10 do 300 dni. Hvézdy
typu W Serpentisbyly Plavcem aKochem jako tfidazavedeny tak, Ze jde o objekty sfadou silnych emisnich
Car viditelnych v druZicove ultrafialové Casti spektra. Jedna se vesmeés o polodotykove soustavy, u kterych
sekundarni slozka vyplhuje Rocheovu mez.

Po objevu rentgenovskych zdrojli zafeni se ukazalo, Ze mnoho z nich jsou hmotné dvojhvézdy, je-
jichz optickou primarni slozkou je pravé hvézda se zavojem, bud o vysoké svitivosti nebo hvézda hlavni
posloupnosti.

Konetné jsou znamy dvojhveézdy, kde sekundérni slozku emisni hvézdy tvofi horka heliova a malo
hmotna hvézdajako je tomu v pfipadé ¢ Per.

Struktura cirkumstelarni hmoty, ve které vznikaji emisni a dodatené absorpcni Cary azigimei ¢ast spo-
jitého zareni, jsou u téchto objektll Casto velmi proménng, coz se projevuje jak neperiodickymi spektralnimi
zménami, tak také ménicim se vzhledem svételnych kfivek. V nékterych pfipadech je tfeba pozorovani
za mnoho obéznych cykl{l, aby se vlibec podafilo prokazat periodicitu souvisgjici s obéznym pohybem.
Zcela zigimeé u nékterych téchto dvojhvézd nedochazi k zakrytlim slozek dvojhvézdy, ale k zakrytlim jedné
slozky Casove proménnou cirkumstelarni hmotou.

6.2.1 Symbiotické dvojhvézdy

Tento pojem byl zpocatku chapan zcela popisné, dnes je definovan podle urcitych spektralnich vlastnosti
presngji, aby vymezoval fyzikalné homogenngjsi tfidu objektl. Jejich pozorovana spektra jsou kombinaci
dvou rliznych spekter: V optickém oboru zpravidla dominuje obfi chladna hvézda — rudy obr ¢&i veleobr.
Druhym spektrem je horka slozka, bud normalni hvézda hlavni posloupnosti nebo bily trpaslik. V druhém
pripadé 1ze na takovou symbiotickou hvézdu pohlizet i jako na kataklysmickou proménnou. Podminkou
klasifikace jei pfitomnost emisnich Car vCetné Car zakazanych.

Jedna se o dvojhvézdy s velmi dlouhymi obé&znymi periodami fadu nékolika stovek dni, takze jeich
orbitalni pohyb ma malou amplitudu a neni snadné jej spolehlivé prokazat. Chladné slozky Casto i pulsuji
a meni pfi tom svou jasnost, dochazi téZ k dlouhodobym vyraznym spektralnim zménam. Ty jsou Casto
mnohem napadnéj i, nez pravidel né zmeény souvisgici sobéznou periodou, aproto trval o az do osmdesatych
let 20. stoleti, nez byl obecné pfijat nazor, ze vSechny symbiotické hvézdy jsou dvojhvézdami. Je mozng, ze
vSechny chladné slozky symbiotickych dvojhvézd zapliuji Rocheovu mez, jen pro nékolik z nich to vSak
dosud bylo dokazano. Problém spociva v tom, Ze efekty cirkumstelarni hmoty, oscilaci chladné slozky a
obecné dlouhé obézné periody velmi znesnadiuji spolehlive uréeni hmotnosti a polomért téchto dvojhvézd.
Predpoklada se ale, Ze horka slozka pfijima hmotu z chladné slozky, at' uz klasickym prenosem hmoty
nebo ve formé hvézdného vétru. Prenos hmoty je fadu 10~°M,, rocnég, teplota je v rozsahu 10* az 10° K,
svitivost 10® az 10* L,; takové vlastnosti maji i centrani hvézdy planetarnich mlhovin. Vzhledem k jiz

67



zminénym maym amplitudam kfivek radialnich rychlosti se spolehlivé dilkazy ob&zného pohybu Casto
zakladaji nafotometrii. Napf. v UV mohou byt zakryty Zhavé sloZky dosti hluboké. Symbiotické hvézdy ale
meéni svou jasnost v mnoha asovych 3kalach (viz napf. jiz zminéné pul sace chladné slozky nebo vzplanuti
podobna vybuchim nov) aidentifikace zakrytu proto nemusi byt jednoznatna. Symbiotické hvézdy se déli
natyp S, u néhoz je v IR oblasti pozorovatelné jen spektrum chladné slozky, atyp D (zpravidla s delSimi
obé&znymi periodami), kdy I1ze v IR oblasti nalézt emisi prachu o teploté 400 az 1000 K. Kromé obou téles
existuje v systemu i mnozstvi mezihvézdnée hmoty a okolohvézdné hmoty, projevujici se Cetnymi efekty ve
spektru. Hustotaionizované slozky této mlhoviny je N, > 107cm~3 utypu S, aje mensi u typu D. Existuje
diagnostikana odlieni od planetarnich mlhovin. Jsou problémy s uréenim vzdalenosti, nebot kontinuum je
$patné definovano, a mezihvézdna extinkce mai cirkumbinarni slozku.

K¥iz aHarmanec (1975) upozornili nato, ze na Algoly, dvojhvézdy s hvézdou se zavojem a symbiotickée
hvézdy s chladnou slozkou zaplfiujici Rocheovu mez |ze pohlizet jako na podobné objekty, které se lisi
predevsim délkou obézné periody. U Algolll s kratSimi obéznymi periodami neni uvnitf Rocheovy meze
dostateCné misto na vznik rozsahlych obalek, proto se u nich nepozoruji prilis silné emise. Naopak u
symbiotickych hvézd je Rocheova mez kolem chladné slozky tak velka, Ze tato slozka svételné dominuje
jiZz v optické oblasti spektra.

6.3 Dvojhvézdy sveleobry

Skupina dvojhvézd, kde jedna slozka je veleobr, je jisté dllezita pro uréeni hmotnosti veleobrl, i jako
prechodny stav ke koneCnym fazim vyvoje dvojhvézdy. Je tu ovsem znatny vybérovy jev: veleobr vznika
z hmotngsi slozky diky jejimu rychlejSimu vyvoji, méné hmotna slozka zlistava na hlavni posloupnosti aje
tedy daleko slabSi amensi —tudiZ jei obtizné zjistitelna, ato jak spektranég, tak i fotometricky. Navic se zda,
ZeTada ¢lenli dvojhvézd svou prislusnost k veleobrtim jen simuluje (jde o hvézdy niZ&i svitivosti s obakou,
j€jiz absorpéni Cary se podobaji spektru veleobra). Mezi nejrangdimi hvézdami je znamo nékolik pripadi
takovych dvojhvézd se zdanlivé veleobfimi slozkami (napf. V1765 Cyg, V380 Cyg, ¢ Ori ¢i V1007 Sco);
maji vesmeés vystiedné drahy s periodami 5 az 14 dnll ajejich hmotnosti nejsou dobre uréeny, nebot kivky
radidnich rychlosti jsou ovlivnény efekty hvézdného vétru av mnoha pripadech jsou Cary sekundaru velmi
slabé a Spatné méfitelné. Lze predpokladat, Ze u téchto dvojhvézd v daldim vyvoji dojde k cirkularizaci
béhem faze vymeény hmoty (zpravidlapfipadu B, kdy k vyméné hmoty dojde pfi expanzi hvézdy po vyhoreni
vodiku v jgjim jadru).

U dvojhvézd s veleobry stfednich a pozdnich spektralnich typti jde zejména o hvézdy typu ¢ Aur (napr.
31 a 32 Cyg, v nich jsou veleobfi typu K) aVV Cep (veleobri typu M; jde Casto souCasné o symbiotickée
promeénné). Sekundarnimi slozkami jsou M S spektralniho typu B. Ob&zné periody téchto objektl jsou velmi
dlouhé, roky az desitky let. NgjdelSi periodu mae Aur (27 let), s veleobrem typu F. Sekundarni slozka této
dvojhvézdy je ale zahadou (viz napf. prehledova prace Guinanaa DeWarfa 2002).

6.3.1 Hvézdy typu ¢ Aurigaea VV Cephei

Tak jsou oznaCovany dvojhveézdy sestavajici z chladného obra i veleobra spektralni tfidy az hvézdy hlavni
posloupnosti se spektranim typem B & A, u kterych dochazi k atmosférickym zakryttim. Pokud je obfi
hvézda spektraniho typu M, mluvi se téZ o hvézdach typu VV Cephel. Ob&zné periody téchto soustav jsou
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dlouhé nebo i velmi dlouhé, v nékolika pfipadech skoro 10000 dni. Atmosférické zakryty slozek na hlavni
posloupnosti obfimi hvézdami s velmi rozsahlymi atmosférami davaji unikatni moznost strukturu obfich
atmosfér studovat a protoze k podobnym zakrytlim dochazi vzhledem k dlouhym ob&znym periodam jen
ziidka, byvaji k jgich sledovani organizovany mezinarodni kampané.

6.4 Dvojhvézdy s Wolfovou-Rayetovou hvézdou

Wolfovy-Rayetovy hvézdy jsou velmi horké hvézdy s ndpadnymi emisnimi Carami ionizovaného helia a
kovil. Mnohé z nich (v uréité dobé se soudilo, Ze moznai vechny) se nachazeji ve dvojici s hvézdou spekt-
ralniho typu O. Jgjich spektrum je Cisté emisni avykazuje jasné znamky silného hvézdného vétru unikajiciho
vysokymi rychlostmi aackoliv nékteré z nich —napr. V444 Cyg—jsou i zakrytovymi dvojhvézdami, znal osti
jejich hmotnosti a polomérti jsou stale nejisté, nebot jak kfivkaradianich rychlosti, tak svételnakfivkajsou
silné komplikovany pritomnosti cirkumstelarni hmoty. Kromeé toho existuji presvédcive dilkazy toho, ze
rozméry dynamickych obélak kolem téchto hvézd se s Casem mohou ménit. Kuhi a Schwel zer (1970) zjistili,
Ze u WR dvojhvézdy CV Ser zcela zmizely fotometricke zakryty, které predtim nékolik jinych astronomi
pozorovalo.

6.5 Hvézdy chemicky pekuliarni

Existuji dvetfidy chemicky pekuliarnich hvézd, o nichz se dnesdosti vSeobecné soudi, Ze se vyskytuji pouze
ve dvojhvézdach, atkoliv pfima souvislost podvojnosti a pekuliarity je dosud otazkou zkoumani. Jsou to
Am aBahvézdy, sanomalnésilnymi ¢arami kovl abarya. Ukazuje se, ze chemicka pekuliaritaobou skupin
méa mnoho spoletného. Kromé toho je podvojnost velmi Castym jevem u hvézd typu HgMn s pekuliarnimi
intensitami Car rtuti a manganu.

6.6 Hvézdy typu RSCVn

Jedna se o dvojhvézdy s chladnymi sloZzkami, u nichz jsou ve spektru pozorovatel né obé slozky a u nichz
dochéazi ke zménam jasnosti také v diisledku toho, Ze v jgjich atmosférach vznikaji a zanikaji obfi analogie
slunecnich skvrn. Pro tyto dvojhvézdy existuji zvlasté z druzicovych UV, rentgenovych a radiovych pozo-
rovani ¢etné dlilkazy pritomnosti chromosfér, ob&asnych mohutnych erupci a dlouhodobych cykll aktivity,
takZe analogie s hvézdami slunecniho typu je velmi hluboka.

6.7 Dvojhvézdy typu W UMa

Nejde o omyl. Typ W UMa je sice jednim ze zakladnich typli svételné kivky, ukazuje se vsak, Ze popisuje
i fyzik@lné pfibuznou skupinu hvézd, které jsou v takovem vyvojovém stadiu, Ze bud kolem obou slozek
existuje spolecna atmosféra, ktera zapliuje vyssi ekvipotenciau, nez je Rocheova mez nebo jsou obé slozky
Rocheoveé kriticke mezi velmi blizko. Jedna se zpravidla o dvojhvézdy s chladnymi sloZzkami spektralnich
typli A-K,, u nichz se podobnéjako u hvézd typu RSCVn pozoruji skvny najejich povrchu. Krométoho vsak
u nich dochazi k nepravidelnym zménam obézné periody. Casto existuje rozpor mezi hmotovym pomérem
uréenym ze spektroskopie a z fotometrie. Popisné se tyto dvojhvézdy déli na dva podtypy podle FeSeni
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svételné kfivky: typ A, kdy je v hlub&im minimu zakryvana mensi hvézda vétsi hvézdou, atyp W, kdy je
tomu naopak.

6.8 Kataklysmicképroménné(CV; novy, trpadici novy arentgenovskédvojhvézdy omaléhmotnosti)

Jednase o dvojhvézdy, u nichz jepfenoshmoty mezi slozkami spojen seruptivnimi jevy, zefménasnapadnym
zjashovanim celé soustavy v nepravidelnych intervalech od tydnili aZz do desitek let. U téchto dvojhvézd
se zpravidla pozoruji i emisni Cary ve spektrech. Obvykle jsou tvofeny dvojici chladné hvézdy zaplfiujici
Rocheovu mez a horké, velmi kompaktni hvézdy. Dllezitou charakteristikou je, Ze k celkovemu zafivemu
vykonu téchto soustav pfispiva podstatnou mérou zareni akrecniho disku kolem horké slozky. Pozoruji sei
zékryty v rentgenovském oboru a v nékterych pfipadech periodické zmény jasnosti na Casové Skale o fad
delsi, nez ob&zna perioda. U nékterych soustav existuji dilkazy pritomnosti silného magnetického pole —
systemy typu AM Her.

Zenékterénovy (presngi, postnovy) jsou dvojhvézdy, bylo znamo uz od padesatych let (DQ Her). Teprve
v Sedesatych letech se al e postnovy staly pfedmétem zgjmu, abylo zjisténo, Ze dvojhvézd mezi nimi jevelmi
mnoho, takze vlastné vsechny musi byt dvojhvézdami. To ovSem vedlo i k teoretickemu vysvétieni jevu
novy: jde o nuklearni vybuch v atmosfére bilého trpaslika, k némuz dochazi - v rtizné dlouhych intervalech
- diky akreci vodiku z atmosféry druhé slozky.

U trpaslicich nov je mechanismus zjasnéni jiny: Zjasnéni souvisgi s nestabilitou akrecniho disku po da-
sazeni urcitékritické hustoty, kdy sev oblastech ménici seionizace velmi prudce zméni opacitadisku (ktery
je u trpasli€ich nov hlavnim zdrojem z&feni celé soustavy). Tento model je podrobné popsan v prehledové
préci Pringle (1981).

Observatné je tedy mozno zjistit svételnou kfivku postnovy; je fada pripadl, kdy jde o zékrytovée
dvojhvézdy. Svételné kfivky jsou ale obtizngji deSifrovatelné nez u,,normanich* hvézd, nebot vyznamnym
prispévatelem ke svétlu tu jei disk, dale ,jasna skvrna‘ nadisku, ai rozdéeni jasu na slozkach miize byt
nepravidel né. Objekt pfitom jevi zmény jasnosti v Fadé Casovych ska —mluvi se o vybuSich, supervybusich,
nizkém stavu (kdy zmizi akrecni disk a je pozorovatelna fotosféra). Je ovsem mozné i spektroskopické
studium, opét komplikované emisemi, a tim, Ze jde o objekty slabé — pritom ob&zné doby jsou vétSinou
kratké atedy exposicni doby musi byt té€z kratkeé.

CV lzerozdélit natadu podtypl:

e novy (CN, classical nova);

e trpadici novy (DN, dwarf nova);

e novam podobné proménné (NL, novalike);
e magnetické CV (MCV).

Mezi méné zasadni typy patfi napf. hvézdy typu AM CVn, s velmi kratkou dobou obéhu (10 az 40 min.;
samaAM CVn ma17 min) nebo typu ER UMa, coz jsou velmi aktivni DN, svybuchy kazdych nékolik dni.

Neékdy sejako CV klasifikujii tzv. symbioticke hvézdy (Z And dle GCVS). Tam ale sekundéar nemusi byt
nutné WD, viz kapitola1.2.3. Downes & Shara (1993) uvadgji seznam vech CV sklasifikaci (751 objektl).
Seznam CN pozorovatelnych v minimu udava Warner (1987).
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u UG aZC). Protoze ztrata Ghlového momentu - naniz zavisi i pfenos hmoty - zplisobujei sekularni vyvoj
systému ke kratSim periodam, je mozné, ze za zménami M je stéfi. CV jisté vznikaji s rliznymi periodami,
rozptyl stari pfi dané periodé je tedy znatny.

6.8.1 Obé&znéperiody CV

VelkavétsinaCV ma periody velmi kratké; diilezitym jevem je mezera v pozorované délce obézné periody
(, period gap“): periody v rozsahu 2"10™ az 2"52™ ma jen nékolik malo objektll. Napf. véechny CN maji
periodu delSi.

Perioda kazde CV se ovSem obecné zkracuje, Uhlovy moment se ztraci gravitatnim vyzafovanim, u
MCV té&z , magnetickym brzdénim*, v Casove Skale 10° rokdl. Obecné CV konéi jako péar bilych trpadiki,
a u jistého procenta z nich uz béhem Hubbleova ¢asu® vyplni méné hmotny WD svou Rocheovu mez a
s dal&im poklesem Ghlového momentu ji preteCe a vytvori disk kolem hmotngsi slozky; ta disk postupné
pohlti. Jednim z vysledkl takového procesu jsou pravdépodobné , extremné heliové hvézdy“ (na jejichz
povrchu je jen nepatrné vodiku a kde logaritmus poméru svitivost-hmotnost (ve slunecnich jednotkach) je
VEtSi nez 4.

6.8.2 Trpadici novy (DN)

DN, jinak t&Z UG (typ U Gem), se dale déli na:

e SS(SS Cyg) —Vv cyklu 10 az 1000 dni jegjich jasnost stoupne 0 2-4 mag. v 1-2 dnech, a béhem nékolika
dnt klesne na normalni;

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

Obecné jsou ovdem pro poznani viech typll CV diileZitée objekty se zakryty. Zeiméena u DN jsou zakryty
prinosem — dovoluji studovat dramatické zmény akrecniho disku pfi vybuSich a v obdobich klidu. Siroky
z&akryt pfi erupci znamena, Ze je zakryvan velky svitivy disk; v obdobi klidu jsou na svételné kfivce jen
nevelké struktury pfipsatel né zakrytu WD ajasné skvrné naobvodu disku (Z Cha, HT Cas, OY Car). U typu
SU jsou pozorovatelné tzv. superhumps. po svételné kfivce prechazi vina svédCici o precesi eliptického
disku (obr. 14).

6.8.3 Magnetické kataklysmické proménné (MCV)

Podle intensity magnetického pole bilého trpaslika se d&li natyp AM Her (polary; 10 az 80 MG, i vice), a
typ DQ Her (intermediarni polary), 1 az 10 MG. Patfi k nim asi 1/4 vSech CV. Rozpoznavacim rysem je
zpravidlasilnakruhovai linearni polarizace zéfeni ve visuanim ablizkem IR oboru.

VétSina zareni je emitovana v rentgenovém oboru, diivodem jsou akreéni Soky na povrchu WD. MCV
typu AM Her nemgji akrecni disky, akreovany materia je magnetickym polem veden na jeden, eventuelné

5Jako Hubbleflv Eas se oznatuje prevracena hodnota Hubbleovy konstanty Hy.
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FiG. 2—Three 48 hour segments of [Y UMa light curve during the 2000 January superoutburst. Deep eclipses at P, occur throughout. A prominent
wave, the superhump, drifts slowly through the orbital light curve. The superhump amplitude and eclipse depth are periodically reduced when the superhump
coincides with eclipse. Recurrent wiggles at higher frequency are also evident, especially in the last panel.

Obr_ézek 14: Svételna kiivka 1Y UMa (typ UGSU) ve tfech obdobich po 48 hodinach béhem supervybuchu. Zigimé jsou hluboké zakryty
(perioda 0.073909 d), a vina posouvajici se po kfivce. Zggména v poslednim obdobi jsou zZiggméi poklesy svySSi frekvenci (Patterson a dali
2000).
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oba magnetické poly. WD je magnetickym polem synchronizovan s ob&znou periodou, jeho rotatni perioda
jetedy od 80 minut do asi 8 hodin. U typu DQ Her je rotatni perioda obvykle kolem 1/10 periody obézne,
a zpravidla je pritomen akrecni disk. Intensita magnetického pole se da urcit z fotosférickych spekter —
v tzv. nizkém stavu dominuje zafeni fotosféry nad akrecnimi Soky a diskem. U vySSich intensit pole jsou
spektralni Cary nglen rozstépené, alei posunuté a deformované. Zda se, Ze rekord 230 MG ma AR UMa.
Vice o MCV viz Wickramasinghe & Ferrario (2000).

6.8.4 Novam podobné proménné (NL)

U CV typu NL ztraci hvézdahlavni posloupnosti pozdniho typu hmotu naWD hlavné pfes RLOF (pretokem
Rocheovy meze, Roche lobe overflow). WD je bez silneého magnetického pole a proud dopada na disk, tam
je jasna skvrna; na rozdil od DN nemaji NL kvaziperiodické vybuchy. U podtypu MV Lyr nedochéazi
k nizkéemu stavu.

6.8.5 Predchldci supernov typu la

Soudi se, Ze nékteré dvojhvézdy CV jsou predchlidci supernov. Supernovy typu lave spektru nemaji vodik
(ani helium), ajejich absolutni visua ni magnituda v maximu dosahuje pozoruhodné shodnych hodnot:

My = —19.30 + 5log (%) (160)
(kde H, je Hubbleovakonstanta), sdisperzi pouze 0°3a (B — V') = 0 (i kdyz je nékolik pripadli s odlisngsi
jasnosti). Predchiidci vybuchu nebyli objeveni. Tyto viastnosti 1ze vysvétlit predpokladem, Ze supernova
vznikazhroucenim bilého trpaslika (typu C+0O), jehoz hmotnost akreci vzrostla nad Chandrasekharovu mez
(asi 1,4 M,; ovéemze akreci hmoty z druhé slozky dvojhvézdy). Jinaverze, splynuti dvou bilych trpasliki,
by sotva mohla vysvétlit shodnost jasnosti v maximu. Pozorované rychlosti expanze pfitom odpovidaji
syntéze asi 1 M., C+O do prvkl Fe skupiny a prvkil s mezilehlou hmotou jako jsou Si a Ca; energetika
radioaktivniho procesu

56 Ni — 56 Co — 56 Fe

pritom velmi dobre vystihuje priibéh klesgjici jasnosti objektu po vybuchu.

SN la se vyskytuji ve spiranich i eliptickych galaxiich, tj. vznik z hvézd s vySSi hmotnosti nepfipada
v (Gvahu (i kdyz nékteré podtypy jsou jen ve spiralach).

Probléemy ovSem jsou. Pfedné, pfi pomalé akreci vodiku dojde ke vzniku novy, a pfi tomto vybuchu
se ztrati vice hmoty nez se v cyklu ziskalo. Pri rychlé akreci by pak méo dojit k trvalému hofeni, takovy
systéem by ae byl jasny a pozorovatelny (moznatak vypadangaky typ CV nebo symbiotiky).

6.9 Dvojhvézdy v poslednim taZeni

Tak jako jednotliva hvézda konci svou aktivitu v podobé kompaktniho objektu — tj. jako bily trpadlik,
neutronova hvézda nebo Cerna dira — tak i ke konci vyvoje dvojhvézdy se jedna slozka stane takovym
objektem (mohou se jim ovdem stéat obé slozky, nebo se dvojhvézda miize rozpadnout). Zopakujme:
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e WD - polomér kolem 10000 km, hmotnost mensi nez 1.4 M®;
e NS- polomér kolem 10 km, hmotnost mensi nez asi 3.4 M©;
e BH - Ize uvadét polomér nejmensi stabilni drahy; hmotnost nad 4 M.

UZ z moznych kombinaci je zigimé, Ze konetna stadia vyvoje dvojhvézd mohou byt velmi riiznoroda.
Existuje fada klasifikaci pozdnich stadii dvojhvézd. Zakladni déleni je podle typu kompaktniho objektu:
bily trpadlik (WD)+ ,,normani“ hvézda = kataklysmicka dvojhvézda (CV),

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

Cernadira (BH)+ ,normani“ hvézda = rovnéz rentgenova dvojhvézda.

To ae neznamena, Zze CV by nemohla byt detekovana jako rentgenovy zdroj. Dvojhvézdy se ovSem
projevuji jako CV nebo XRB jen dochéazi-li k akreci na kompaktni objekt. Jsou-li slozky velmi vzdaeng,
pak k interakci nedochazi, napf. u dvojhvézd typu Sirius (WD+MS).

| druha slozkamiize byt kompaktni objekt, takze moznych kombinaci je fada. Je znamo nékolik prikladl
WD+WD, u nichz nedochazi k interakci, ani neni pfitomna cirkumbinarni hmota. Existuji WD+NS, jsou to
LMXRB s periodami 9 - 50 minut. Nékteré radiove binarni pulsary jsou NS+NS.

Neutronova hvézda je ovSem obecné pulsar (vyzafujici jen v kuzelu, tedy ne vzdy jako pulsar pozo-
rovatelng), a je proto moznych vice podob dvojhvézd s pulsarem. Nékteré dvojhvézdy spadaji do vice
kategorii.

6.9.1 Vyvoj dvojhvézdy se spoletnou obalkou

VétSina dvojhvézd s kompaktnim objektem ma obézné periody pod jeden den. Znamena to, ze plivodni
periody béZnych dvojhvézd — obvykle vicedenni - musely byt ovlivnény ngakym procesem.

Takovym uznavanym procesem je vyvoj ve spolecné obalce. JestliZze z jedné slozky unika vice hmoty
nez je druha slozka schopna zachytit, atmosféra té druhé slozky se zahfegje a rozsifi, az vyplni Rocheovu
mez, a pretékgjici hmota se dostava do obaky obklopujici obé slozky. Tfeni pfi pohybu slozek v plynu
obaky vede ke spirdovitému vzaemnemu priblizovani slozek a €ast uvolnéné energie pak odnaSi hmotu i
rotaCni moment obaky mimo dvojhvézdu (Soberman a dal&i 1997).

Tento proces nepochybné nastava u planetarnich mlhovin (PN), pokud jsou jejich jadra dvojhvézdami
(mnohé CV vznikly z PN), CV ajinych degenerovanych dvojhvézd. Miize nastat i kdyZ nejde o Gnik
Z Rocheovy meze, ale o hvézdny vitr (coz se opét tyka PN, ale i dvojhvézd s OB sloZzkou). CV maji bézné
periody jen v délce hodin. Jgjich bily trpaslik ale vznika z jadra rudého obra, jedna slozka tedy musi projit
timto stavem a plivodné tedy musi jit o rozmérny systém s dlouhou obé&znou dobou. Vysledkem tohoto
»Vyvoje ve spolecné obalce" pak jsou ngjen CV, alei XRB a SN.

Protoze pravdépodobné vSechny hvézdy s pocatetni hmotou 8 M® nebo mensi konci jako bili trpaslici
(vzhledem ke stéfi vesmiru ovdem jesté zadné hvézdy s hmotou mensi nez asi 1 M® do stavu WD nemohly
dospét), méla by byt prostorova hustota CV znatna. Jsou ovsem dvojhvézdy, kde vzdaenosti slozek jsou
(a byly) znatné, a kdy WD+, norméni* hvézda tvorfi béznou dvojhvézdu (visuani, viz jiz zminény ,typ
Sirius’). Tyto dvojhvézdy neni snadné objevit; pokud je WD podstatné teplejSi slozkou, 1ze je objevit
pravé jako objekty s prevahou UV nebo EUV zafeni. Takove objekty pak poskytuji dulezité informace
0 hmotnostech WD.
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6.9.2 Rentgenovédvojhvézdy

Pri identifikaci zdrojli rentgenového zareni s optickymi objekty bylo ¢asto zjisténo, Ze jde o dvojhvézdu (je
znamo na 200 takovych dvojhvézd v Galaxii a nékolik v jinych galaxiich). Dvojhvézdy se lisi: podobou
druhé slozky, Casovou proménnosti, mj. ob¢asnymi vybuchy, hmotnosti rentgenové slozky, rentgenovym
spektrem, sklonem drahy. SloZkou, ktera zari v rentgenovem oboru, je ovsem neutronova hvézdanebo cerna
dira; ziskava hmotu akreci, azafi preménou gravitatni potencialni energie (coz je proces o fad G¢inn& i nez
nuklearni hofeni).

Existuji i dvojhvézdy z&fici v rentgenovém oboru, kde obé slozky jsou ,,normalni“ hvézdy, kdy pricinou
rentgenovéeho zareni jsou razove viny ve hvézdném vétru i atmosférické procesy (korona). Svitivost je
v téchto pripadech o nékolik Fadll mensi.

Zasadni rozliSeni je podle typu slozky: LMXRB (low mass X-ray binary; slozka s malou hmotnosti,
presngi spektralniho typu pozdgsSiho nez A, event. bily trpaslik), a HMXRB (high mass XRB), kdy
u slozky jde o typ O nebo B. V prvém pripadé mana optické zéfeni podstatny vliv ohfev slozky a akrecniho
disku rentgenovym zéfenim, a pfenos hmoty se d§je pretokem Rocheovy plochy (RLOF). V druhém pfipadé
je pro prenos hmoty dulezity hvézdny vitr z O & B slozky — jeho znatnou Gast zachyti kompaktni slozka. |
zde ovéem mlize nastat RLOF. Pfi RLOF se prenasi vyznamny rotaéni moment, vznikne tedy akretni disk.

HMXRB lze ddle délit nadve skupiny: ,,normalni* slozkaje OB |-11e veleobr (nékdy se oznatuji SXRB)
nebo hvézda se zavojem o niZsi svitivosti BeXR (B V-111€). Nékdy je luminositni klasifikace obtizna a
déleni tedy neni pfilis spolehlivé. Je-li optickou sloZzkou B V-I11e hvézda, vyskytuji se dost Casto intenzivni
rentgenovée vybuchy (transients), amimo né jsou objekty nepozorovatelng; zpravidla je neutronova hvézda
rentgenovym pulsarem, s rotacni periodou obvykle nékolik sekund. Ze zdanlivé zmeny periody pulsti Ize
pak velmi pfesné stanovit dréhu. Cast BeXR je pozorovatelna stale, vybuchy jsou méné vyrazné, a pul sace
maji periody Fadové stovky sekund (X Per).

6.9.3 Dvojhvézdné pulsary

Mezi pulsary se dosti ¢asto nachazeji objekty s periodicky proménnou frekvenci pulstl, v takovém pripadé
jde tedy o slozky dvojhvézd. Obézné periody jsou pfitom od hodin po roky. Sledovani okamzikt pulsii
vede k velmi presné urCitelné draze. V nékterych pripadech je sloZzka pulsaru viditelna v optickém oboru,
pripadnéje pulsar i rentgenovou dvojhvézdou. Milisekundové pul sary jsou slozkami dvojhvézd vzdy (ovsem
az navyjimky — soudi se, Ze ve dvou pfipadech, kdy je milisekundovy pulsar samostatny, do3lo ke zniceni
druhé slozky).

Zdase, ze existuji dvatypy dvojhvézd spulsary: V prvnim pripadéje priivodcem pulsaru také neutronova
hvézdanebo hmotny bily trpaslik, obéznaperiodaje kratkaadrahavystfedna. V druhékategorii jsou pulsary,
jelichz druhou slozkou je malo hmotna hvézda (0,2-0,4 M), patrné heliovy bily trpaslik. Obé&zna dréhaje
kruhova a perioda je dlouha.

UZ napsané napovida o velké rozmanitosti binarnich pulsarli; jednotlivé kategorie |ze strutné popsat
takto (pfiklady viz tab. 3):

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

2. Obédozky jsou neutronové hvézdy. Pulsar ajeho priivodce se nejprve spirdovité pribliZzili ve spoleéné
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Tabulka 3: Dvojhvézdné pulsary

Pulsar Pouts  Porb € f(M) M,  log(B) P/(2P) Typ
(ms)  (d) Me)  (Mg) G) (roky)
0045-7319 926 51 0,808 2,169 10 12,3 3x10° 1
1534+12 379 042 0274 0315 1,34 10 2x108 2
2145-0750 160 6,8 0000021 0,0241 051 <89 >8x10° 3
0820+02  864,8 1232 00119 00030 0,23 11,5 1x108 4
1045-4509 75 41 0,000019 0,00177 0,19 8,6 6x10° 4

obalce, pak dodlo k vybuchu druhé supernovy. Kazda ze slozek tak musela mit plivodné hmotnost nad
8 M.

3. Druhou sloZkou je WD svelkou hmotnosti, ktery mohl vzniknout jen z obra dal eko rozmérng Siho nez
je souCasnadraha. To znamena, ze NS spiralovalaobalkou obraa zplisobilajeji odmr&téni. Zbyléjadro
uz nevydalo na druhou NS.

4. Slozkou je malo hmotny WD na kruhové dréaze, ktery se mohl vytvorit pfi stabilizovaném prenosu
hmoty ze slozky s malou hmotnosti, vyplhujici RL.

5. Jde o systemy se slozkami méné hmotnymi nez jsou hmotnosti jader nejméné hmotnych hvézd, které
se jesté mohly vyvinout nad hlavni posloupnost béhem existence vesmiru. Pfenos hmoty tedy musel
mit jiny dlivod neZ nuklearni vyvoj slozky — 8 o tedy o gravitatni zareni nebo ztratu Ghlového momentu
Vv magnetickém vétru.

6. Pulsar 1257+12 mamoznaplanetarni systém, nékolik dalSich pulsarli snad znicilo své prlivodce, které
jim poskytly Uhlovy moment k jejich rychlé rotaci.

6.10 Dvojhvézdy mezi hvézdami PM S (pre-main sequence)

V nov§si dobé se vénuje znatna pozornost dvojhvézdam mezi hvézdami, které dosud nedoséhly ZAMS
(hlavni posloupnost nulového véku). Je to proto, Ze proces kontrakce na Hayashiho posloupnosti zdaleka
neni tak dobfe pochopen jako chovani hvézd od jgjich dosazeni ZAMS. A také proto, Ze technika dovoluje
takove hvezdy (advojhvezdy) studovat. Jiné oznaCeni téchto hvezd je , Herbigovy-Harovy Be/Ae hvezdy*.
Prototypem je ovsem T Tau (hvézdy typu T Tau by ale mély mit ekvivalentni Sitku Ha > 10A). Tyto
hvézdy jsou obklopeny mezihvézdnou hmotou (prach, plyn, molekulérni mratna), zpravidlav podobé disku.
Extinkce mlize byt znatna, €asto jsou to objekty pozorovatelnéjen v IR oblasti nebo i radiove (tepelnaemise
prachu, volné-volna emise z ionizovanych bipolarnich vytryski). Nazev , Herbigovy-Harovy objekty” je
temé& synonymem pro PMS hvézdy. Jde o drobné mlhoviny nepravidelnych tvarll, zpravidla na pozadi
temnych mragen, ajsou to viditelné ¢asti akreénich diskll a bipolarnich vytrysk.

Hvézdy PM S sevyskytuji pfedevSim v nékolikaaoblastech: Tau-Aur, Sco-Oph, CrA. V prvévezminénych
oblasti temé&f vSechny PM S vytvargi visua ni dvojhvézdy nebo vicenasobné systemy; v ostatnich oblastech
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je sice také procento dvojhvézd vysoké, ae — vzhledem k celkové menSimu poctu téchto objektl — neni
rozdil proti vyskytu dvojhvézd v okoli Slunce statisticky priikazny.

Znatna Cast visuanich dvojhvézd méa tihlovou vzdaenost slozek pod 17, nékteré byly objeveny interfe-
rometricky, jiné maji slozku viditelnou jen v IR oboru (T Tau). Vzdaenost oblasti Tau-Aur je asi 140 pc,
takze napf. 0!'1 odpovida 14 AU. Pfi hmotnostech zhrubarovnych 1 M, by byla periodafadu desitek let a
pro nékteré z téchto dvojhvézd uz | ze stanovit drahy a— diky znamé vzdalenosti —i hmotnosti.

Spektroskopickych dvojhvézd zatim mezi PM S znamo mnoho neni. Jde spiSe o slabsi objekty (T Tau ma
10. mag.), takZze mendi amplitudy radianich rychlosti se obtizné hledaji.

6.11 Dvojhvézdy mezi cefeidami

Prvni dvojhvézdy mezi cefeidami byly objeveny teprve béhem nékolika poslednich desetileti. Protoze
cefeida je veleobr, jgji jasnost znatné prevyduje eventuaniho priivodce — hvézdu hlavni posloupnosti.
Prlivodce se proto miize projevit tfeba efektem rozdilné drahy svétla (perioda cefeidy se periodicky meéni)
nebo — jde-li 0 objekt teplgiSi nez je cefeida— zvySenou jasnosti v UV Casti spektra. Na adrese

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

jeseznam dvojhvézd mezi cefeidami publikovan. Pro 16 objektll je uvedenaspektroskopickadraha. Nejkratsi
obézna periodaje 133 dni (TX Ddl), vé&tSinaperiod je ale mezi 1000 az 10000 dni.

6.12 Dvojhvézdy s podtrpasliky

Jednim z vysledk{l vyvoje se spoletnou obakou jsou i dvojhvézdy s podtrpasliky typu B (sdB). To jsou
hvézdy naextrémni horizontélni vétvi (EHB); spaluji He v jadie o hmotnosti kolem 0.5 M, amaji jen velmi
tenkou vodikovou obalku. Spoletna obaka muselavzniknout u hvézdy s degenerovanym heliovym jadrem
na $picce RGB. Slozkou sdB miize byt hvézda M'S nebo podobr (v téchto pripadech se na svételne kiivce
projevi reflexni efekt) nebo WD. Perioda miize byt velmi kréatka, nejkratsi znama je 07073 u dvojhvézdy
PG 1017-086, j€jiZ druhou slozkou je mal o hmotny Cerveny trpaslik nebo snad hnédy trpaslik. Velkym Gspé-
chem je objev zakrytové dvojhvézdy SDSS 103533.03+055158.4 sestavgjici z bilého a hnédého trpaslika,
ktery ucinili Littlefair akol. (2006). Tato soustavamaob&znou periodu 82,0896 minut (0057007) aprobiha
Vv ni pfenos hmoty od hnédého na bilého trpaslika, jde tedy o CV systém. Hmotnost hnédého trpaslika byla
urCenana 0,052 M, bilého na 0,94 M. Poloméry jsou 0,108 a 0,0087 R .

6.13 Dvojhvézdy v kulovych hvézdokupach

Zatimco jesté pred nedavnem se soudilo, Ze v kulovych hvézdokupéach dvojhvézdy tém& nejsou — a téch
nékolik, které byly znamy, se chapaly jako vysledek zachyceni v hustém prostfedi kupy — nyni je zfgimé,
Ze zastoupeni dvojhvézd tu je snad jen 0 malo menSi nez ve slunecnim okoli; a Ze nutné jde o dvojhvézdy
vzniklé soucasné s hvézdokupou (primordinani). Jde jak o dvojhvézdy objevené optickymi metodami, tak
0 LMXRB apulsary. Je zajimavé, Ze pfitomnost dvojhvézd ma zasadni vliv navyvoj celé kupy.

Narozdil od osamocenych dvojhvézd | ze pfi pozorovani hvézdokupy ziskat Uplny soubor do urcité mezni
magnitudy, avybérové efekty ve statistice mohou byt kvantifikovany. NejjasngSimi hvézdami v kulové kupé
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jsou Cerveni obfi shmotnostmi pod 1 M, bud na3picce RGB (red giant branch) nebo typu AGB (asymptotic
giant branch). O¢ekavané periody jsou tedy delSi nez asi 40 dni, amplitudy 10 - 20 kms™1.

Zakrytove dvojhvézdy se oviem spiSe objevi, je-li jgich perioda kréatkd, tj. jde-li o hvézdy hlavni
posloupnosti. Fotografie, a e daleko spiSe snimky CCD, by tak mély objevit zakrytové proménné mezi ¢leny
kupy slabSimi, nez je horizontalni vétev. Je znama fada kandidatli — ¢lenstvi v kupé ale musi byt potvrzeno
spektroskopicky (radiani rychlosti).

6.14 Dvojhvézdy v jinych galaxiich

Jde ovdem hlavné o dvojhvézdy v Magellanovych mratnech (LMC a SMC) a jinych galaxiich lokalni
skupiny. Mnoho zékrytovych dvojhvézd v M C bylo objeveno uz v prvé poloviné minulého stoleti. Soucasné
velké dalekohledy dovoluji i jejich spektrani vyzkum, ato i v M31. Pfes velkou podobnost této galaxie
s Mlétnou drahou je dobfe znamo, Ze nejjasngjSi zakrytové proménné v M 31 zdaleka nejsou tak jasné jako
v naSi galaxii (coz je dano podminkami vzniku velmi hmotnych hvézd). Vyvoj dvojhvézd v MC pak je
ovlivnén nizsi abundanci kovll u hvézd téchto mracen.

7 Vznik dvojhvézd

V znik dvojhvézd avicenasobnych soustav patfil kupodivu po dlouhou dobu mezi jednu z nejvétSich hadanek
tykajicich se dvojhvézd.
V existujici literatufe se dlouho zvazoval o nékolik moznosti:

1. RozStépeni (fission) protohvézdy rychlou rotaci.
2. Rychléa fragmentace v zarodetném protohvézdném mracnu
3. Fragmentace disku vznikajici protohvézdy

4. Zachyceni jedné hvézdy druhou

Teprve rozvo] metod pocitatové simulace dynamického vyvoje souboru velmi mnoha €astic vede po-
stupné k tomu, Ze lze o vzniku dvojhvézd Cinit spolehlivgsi zavéry. Dobré shrnuti souCasného stavu lze
najit napf. v praci Clarke(ovée) 2007.

Tohline a Durisen (2001) podrobné shrnuli numerické simulace vzniku hvézd Stépenim. A€ byla tato
moznost v minulosti povazovanazavelmi slibnou, ukazuije se, dynamicky vyvoj plivodné osoveé symetricke
rotujici protohvézdy vede na nestabilni konfigurace a nikoliv ke vzniku dvojhvézdy obihgjici kolem spolec-
ného tézi&té. Jedinou nadgji pro zachovani hypotézy vzniku hvézd Stépenim tak zlistava pocinajici studium
dynamickeé stability Gtvarl, které ani na pocatku vniku nebyly osové symetrické &i Gtvarll, jejichz vyvoj je
zplisoben nikolik dynamickymi, ale ngakymi pomalymi, dlouhodobé plisobicimi procesy.

V znik dvojhvézdy dynamickym zachycenim mijejicich setélesjemozny pouze pokud spoluplisobi né&jaké
dal8i téleso s vlastni gravitaci nebo pokud je setkani tak tésné, Ze slapové sily dokazi zmenit keplerovskou
(hyperbolickou) drahu na drahu eliptickou. Zachyceni dvou mijgjicich se hvézd se proto pfi prostorovych
hustotach hvézd podobnych té v okoli Slunce jevi jako nangjvys nepravdépodobné. Vazné se vsak o ném
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uvazuje pro mistas podstatné vySSimi prostorovymi hustotami hvézd jako je centrum Galaxie&i vnitni Casti

kulovych hvézdokup. Zda se velmi pravdépodobng, Ze také tfeba v hvézdokupé M 42 (ve velké mihoviné
v Orionu) doché&zi ke vzniku nékterych dvojhvézd zachycenim prolétajici hvézdy v protostelarnim disku.

Tim se — jak modelovanim prokazali napf. Olczak a kol . (2006) — zaroven postupné odCerpava hmota
disku. V kazdém pripadé se ale zda, Ze timto mechanismem mlizei v nejhustSich ¢astech hvézdokup vznikat
nejvySe 10 procent z celkové populace dvojhvézd. Take je tfeba si uvédomit, Ze pri setkani hvézd dochazi i

k rozpadu dvojhvézd, takze je duileZité védét, jaky rovnovazny stav se nakonec vytvori. Dlisledkem vzniku
dvojhvézdy mechanismem zachyceni mlize byt i to, Ze slozky takto vzniklé dvojhvézdy nemusegji mit stejny
vyvojovy vek, coz se normané predpoklada. Pokud je nam znamo, nebyla zatim dvojhvézda s priikazné
rliznymi vyvojovymi véky obou slozek v literatufe dosud popsana. Je ovéem pravda, Ze pfi zachyceni hvézd
v rozsahlé hvézdokupé ¢i mlhoviné mohou obé télesa spoletny vyvojovy vék mit.

Podle Clarke(ové) (2007) sestudium vzniku dvojhvézd v pod ednich | etech zasadnim zplisobem zméniloa
posunul o od pokusti model ovat jednu konkrétni hypotézu k model ovani vzniku adynamického vyvojecelych
hvézdokup. (Pfiklady takovych simulaci viz napf. Bate a kol. 2002 ¢ Delgado a kol. 2004). Rozhodovani
o tom, které mechanismy vzniku dvojhvézd plisobi &i spol uplisobi budetedy do budoucnaotazkou porovnani
statisticky kvalitniho souboru pozorovanych dvojhvézd a vicenasobnych soustav s pfedpovédi dobrych
numerickych modelfl. Dosavadni Usili v tomto sméru naznacuje dvé vyznamngsi neshody mezi modely a
pozorovanim:

1. Numerické simulace produkuji priliS mnoho osamocenych hvézd o malé hmotnosti a

2. predpovidagji prilis mnoho dvojhvézd s velmi malymi poméry hmot.
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