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3.4 Porovnánı́ profilů čar s Gaussovými funkcemi . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 38
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5.4 Jak si lze s některými problémy poradit . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 64
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6.9.1 Vývoj dvojhvězdy se společnou obálkou . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 74

2
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1 Obecně o dvojhvězdách

1.1 Proč studovat dvojhvězdy?

Dvojhvězdami se obvykle nazývajı́ dvojice hvězd, které jsou k sobě v prostoru gravitačně vázány a obı́hajı́
kolem společného těžiště. Jejich studium má dlouhou tradici a v Mezinárodnı́ astronomické unii existujı́
dokonce dvě různé komise, které se jejich výzkumu věnujı́:

komise 26 Dvojhvězdy a vı́cenásobné soustavy

(http://ad.usno.navy.mil/wds/dsl/Comm26/circular intro.html)

a

komise 42 Těsné dvojhvězdy

(http://www.konkoly.hu/IAUC42).

Komise 42 vydává po mnoho let také bibliografii dvojhvězd, kde jsou obvykle i informace o probı́hajı́cı́ch
pozorovacı́ch programech. Novějšı́ výtisky jsou k dispozici elektronicky na adrese

http://www.konkoly.hu/IAUC42/bcb.html .

Jak si v tomto textu vysvětlı́me podrobněji, studium dvojhvězd a zvlášnostı́ jejich vzájemné interakce
a vývoje je zajı́mavé samo o sobě. Dvojhvězdy jsou ale užitečné pro astrofyziku obecně. V řadě přı́padů
totiž představujı́ unikátnı́ fyzikálnı́ laboratoře a s jejich pomocı́ lze dosud nejpřesněji určit základnı́ fyzikálnı́
vlastnosti hvězd jako jsou hmotnosti, poloměry či zářivé výkony. Pomocı́ dvojhvězd lze zpřesňovat i základnı́
škálu vzdálenostı́ a kalibrovat jiné metody určovánı́ vzdálenostı́. Dnes se tato možnost stále vı́ce aplikuje
již i na cizı́ galaxie.

Obě tyto základnı́ role dvojhvězd byly podrobně diskutovány v přı́spěvcı́ch, které zazněly na sym-
posiu 240 Mezinárodnı́ astronomické unie konaném roku 2006 v Praze (viz Hartkopf, Guinan a Harmanec
2007).

1.2 Pojem dvojhvězdy a rozsah fyzikálnı́ch vlastnostı́

Jak již bylo řečeno, dvojhvězdou nazýváme dvojici hvězd, které jsou k sobě gravitačně vázány a obı́hajı́
kolem společného těžiště po eliptické nebo kruhové dráze. Hvězdám, které takovou dvojici tvořı́, řı́káme
složky dvojhvězdy. Pojmem primárnı́ složka nebo jednoduše primár se obvykle označuje jasnějšı́ z obou
hvězd. V teoretických úvahách se však označuje tı́mto pojmem hvězda hmotnějšı́. Jejı́ partnerce se pak řı́ká
sekundárnı́ složka nebo sekundár.

Někdy jsou na obloze pozorovány v těsné blı́zkosti u sebe dvě hvězdy, pro něž však podrobnějšı́ studium
ukáže, že jde o dvě tělesa ve zcela různých vzdálenostech od nás a nijak spolu nesouvisejı́cı́ch. Těm se řı́ká
optické dvojhvězdy. Z hlediska našeho výkladu jsou nezajı́mavé a za dvojhvězdy je nebudeme považovat.

Ačkoliv dosavadnı́ znalosti musı́me stále pokládat za značně neúplné, je zřejmé, že ve dvojhvězdách
se vyskytuje velké procento hvězd. Vzácné nejsou ani trojhvězdy, čtyřhvězdy a vı́cenásobné systémy.
Vzhledem k tomu, že kosmické sondy při průletu kolem velkých planet slunečnı́ soustavy, Jupitera a
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Saturna, zjistily, že jistá část zářenı́ těchto těles pocházı́ z jejich gravitačnı́ho smršt’ovánı́ a nenı́ pouhým
odraženým slunečnı́m světlem, lze ostatně s trochou nadsázky označit za trojhvězdu i naši slunečnı́ soustavu.

Pozorovánı́ dvojhvězd a určovánı́ jejich fyzikálnı́ch vlastnostı́ ukazuje, že se mohou vyskytovat velmi
pestré a snad skoro všechny myslitelné kombinace. Za teoretickou dolnı́ mez můžeme na základě našich
současných znalostı́ považovat v této době kombinaci dvou podobných neutronových hvězd o hmotnostech
1,4 M⊙ a poloměrech 10 km, které obı́hajı́ po kruhové dráze tak, že se jejich povrchy prakticky dotýkajı́,
tedy, že vzdálenost jejich středů a = 20 km. Jestliže vyjdeme ze 3. Keplerova zákona ve tvaru

a3 =
G

4π2
P 2(M1 +M2) (1)

a upravı́me jej numericky tak, abychom mohli hmotnosti primáru M1 a sekundáru M2 udávat v hmotnostech
našeho Slunce, oběžnou periodu P ve dnech a velkou poloosu dráhy a ve slunečnı́ch poloměrech, dostaneme
užitečný pracovnı́ vztah

a3 = 864002
M⊙

R3⊙

G

4π2
P 2(M1 +M2)

=
864002 · 1, 988435× 1030 · 6,674215× 10−11

4π2 · 6958350003 P 2(M1 +M2)

= 74,48358P 2(M1 +M2), (2)

a můžeme si snadno spočı́tat, že oběžná perioda výše uvažované dvojhvězdy by činila pouhých 0,0009
sekundy. Prohlı́dkou katalogu kataklyzmických dvojhvězd a rentgenovských dvojhvězd o malé hmotnosti
– viz Ritter and Kolb (1998) – lze zjistit, že jednu z nejkratšı́ch oběžných period mezi dosud známými
systémy má rentgenovská dvojhvězda 4U1820-30, a to 11,4 minuty. Začátkem roku 2000 byla potvrzena
ještě kratšı́ oběžná perioda, 9,5 minuty, pro rentgenovskou dvojhvězdu RX J1914.4+2456 – viz Ramsay a
spol. (2000). Israel a kol. (2002) oznámili objev dvojice degenerovaných hvězd typu AM CVn s označenı́m
RX J0806.3+1527 s ještě kratšı́ oběžnou periodou 5,35 minuty.

Maximálnı́ dosud zjištěná hmotnost složek se pohybuje někde kolem 60 M⊙, povrchové teploty od asi
1000 K do teplot řádu 100000 K a nejdelšı́ oběžná perioda je asi 32000 let. V zásadě lze řı́ci, že dvojhvězdy
se mohou vyskytovat v kombinacı́ch od těles, která se dotýkajı́ až po vzdálenosti, souměřitelné se střednı́mi
vzájemnými vzdálenostmi hvězd v dané části prostoru od sebe.

1.3 Klasifikace dvojhvězd

1.3.1 Klasifikace podle metody pozorovánı́

Vzhledem k obrovským vzdálenostem mezi jednotlivými hvězdami v Galaxii vidı́me v dalekohledu jen
malé procento dvojhvězd jako dva oddělené světelné body. Jde obvykle o tělesa hodně vzájemně vzdálená,
s oběžnými periodami nejméně několik let. Takovým dvojhvězdám se řı́ká visuálnı́ dvojhvězdy a při jejich
trpělivém pozorovánı́ můžeme časem přı́mo vidět v průmětu na oblohu jejich vzájemný oběžný pohyb.
Pro visuálnı́ či fotografická pozorovánı́ je praktickou dolnı́ hranicı́, do které můžeme ještě dvojhvězdu
pozorovat jako visuálnı́, úhlová vzdálenost na obloze asi 0,′′1 – 0,′′2. Nověji použı́vaná metoda skvrnkové
interferometrie (speckle interferometry) umožňuje s existujı́cı́mi optickými dalekohledy o průměru zrcadel
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4 m pozorovat jako visuálnı́ dvojhvězdy i méně vzdálené dvojice až do hranice asi 0,′′03 a pro nové interfe-
rometry sestávajı́cı́ z celé sı́tě několika dalekohladů spojených optickými vlákny se tato mez v poslednı́ch
letech trvale snižuje. Např. Davis a kol. (2005) zobrazili s pomocı́ interferometru SUSI (Sydney University
Stellar Interferometer) oběžnou dráhu dvojhvězdy β Cen, která má oběžnou periodu 357 dnı́, pohybuje se
ve velmi výstředné dráze a průmět velké poloosy jejı́ dráhy činı́ pouhých 0,′′02530. Pro visuálnı́ dvojhvězdy
se měřenı́mi v různých časech obvykle určuje jejich okamžitá úhlová vzdálenost, posičnı́ úhel jejich vzá-
jemné polohy v průmětu na nebeskou sféru a někdy i jasnost jednotlivých složek. Elektronické katalogy
s údaji o pozorovánı́ch visuálnı́ch dvojhvězd metodou skvrnkové interferometrie i visuálnı́mi metodami,
které jsou průběžně doplňovány o nová měřenı́, lze nalézt na adrese

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

observatoře amerického námořnictva.
Pokud je sekundárnı́ složka visuálnı́ dvojhvězdy mnohem méně jasná než složka primárnı́, jejı́ světlo

nepozorujeme a na přı́tomnost druhého tělesa můžeme usoudit pouze z rozboru periodických poruch jejı́ho
prostorového pohybu za delšı́ obdobı́, hovořı́me o dvojhvězdě astrometrické.

Většina dvojhvězd však zůstává i v nejsilnějšı́ch dalekohledech nerozlišena a jevı́ se jako jediný světelný
bod. Jejich dvojhvězdnou povahu pak nejčastěji zjistı́me ze spektroskopických pozorovánı́, nebot’v důsledku
oběžného pohybu docházı́ k periodickým změnám radiálnı́ rychlosti čar. Takovým dvojhvězdám se řı́ká
spektroskopické dvojhvězdy. V ideálnı́m přı́padě jsou ve spektru pozorovatelné spektrálnı́ čáry obou složek,
které se pravidelně od sebe vzdalujı́ a zase se k sobě přibližujı́. V grafu radiálnı́ rychlosti v závislosti
na čase definujı́ dvě protı́najı́cı́ se sinusovky, které se měnı́ v protifázi, jde-li o dvojhvězdu v kruhové
dráze, nebo o dvě asymetrické, ale jednoduše periodické křivky, jde-li o eliptický pohyb. Hodnota radiálnı́
rychlosti odpovı́dajı́cı́ průsečı́ku obou křivek pak definuje radiálnı́ rychlost pohybu celé soustavy vůči nám.
Pokud jsou složky dvojhvězdy hodně odlišné jasnostı́ či povrchovou teplotou, vidı́me ve spektru obvykle
pouze čáry jasnějšı́ z obou hvězd. Někdy se čáry druhé slabšı́ složky podařı́ nalézt v jiném spektrálnı́m
oboru, např. v červeném či infračerveném, jde-li o chladný sekundár, nebo naopak v UV oboru, jde-li
o malou horkou sekundárnı́ složku. Pro fotografická spektra se obvykle udává, že čáry sekundárnı́ složky lze
pozorovat, pokud je rozdı́l jasnostı́ mezi oběma hvězdami menšı́ než 1-2 hvězdné velikosti. Pro elektronická
spektra a modernı́ metody rozkladu spekter: kroskorelace (viz např. Hill 1993) či oddělenı́ spekter (anglicky
disentangling; viz Simon a Sturm 1994, Hadrava 1995, 1997) se tato mez výrazně posunula. Např. Holmgren
a spol. (1999) měřili spolehlivě čáry sekundárnı́ složky AR Cas, která je o plné 4 magnitudy méně jasná než
složka primárnı́. Fekel a Tomkin (1993) oznámili pravděpodobnou detekci sekundárnı́ složky dvojhvězdy
γ Geminorum, která je slabšı́ o plných 6 magnitud než primár, ale jejich měřenı́ je poněkud nejisté a mělo
by být potvrzeno.

Existuje celá řada katalogů spektroskopických dvojhvězd. Systematicky tyto katalogy vydával
Alan H. Batten z Kanady a v současnosti je interaktivně vytvářen devátý katalog spektroskopických
dvojhvězd, ve kterém jsou shromážděna i individuálnı́ pozorovánı́ radiálnı́ch rychlostı́. Tento katalog redi-
guje D. Pourbaix z Belgie a lze jej zı́skat na webové adrese

http://sb9.astro.ulb.ac.be .

Pokud je oběžná rovina dvojhvězdy v prostoru orientována tak, že v nı́ naše slunečnı́ soustava zhruba ležı́,
budeme pozorovat vzájemné zákryty obou složek dvojhvězdy a hovořı́me o dvojhvězdě zákrytové. Zákryty

6



se projevı́ předevšı́m při fotometrických pozorovánı́ch, a to pravidelně se opakujı́cı́mi poklesy jasnosti.
Historicky byly rozlišovány tři typy světelných křivek:

• Světelná křivka typu Algol se označuje podle prvnı́ objevené zákrytové dvojhvězdy Algol (β Persei).
Vyznačuje se zcela konstantnı́m světlem mimo zákryty a během totálnı́ch částı́ zákrytu.

• Světelná křivka typu β Lyrae je shodou okolnostı́ nazvána podle druhé objevené zákrytové dvojhvězdy
a je pro ni přı́značné, že jasnost soustavy se plynule měnı́ ve všech orbitálnı́ch fázı́ch, i mimo vlastnı́
zákryty, přičemž hloubka minim je výrazně odlišná.

• Světelná křivka typu W UMa je charakterizována dvěma podobnými minimy, krátkou oběžnou periodou
a rovněž plynulými změnami ve všech fázı́ch orbitálnı́ periody.

Efekty zákrytů ve spektrech jsou složitějšı́. Budou-li se např. složky dvojhvězdy lišit svou povrchovou
teplotou, může se stát, že během zákrytu zesı́lı́ čáry jedné nebo druhé složky a vzhled spektra se výrazně
změnı́. Pokud některá z hvězd rychle rotuje, lze ve fázı́ch na začátku a na konci zákrytu pozorovat tzv.
rotačnı́ efekt. Při začátku zákrytu je totiž postupně zakrýván disk jedné ze složek, takže nakonec vidı́me
světlo jen z jednoho okraje. Pokud je směr rotace shodný se směrem oběhu složek (a tak tomu zpravidla
bývá), projevı́ se část nezakrytého disku rotujı́cı́ hvězdy na začátku zákrytu vzrůstem radiálnı́ rychlosti nad
normálnı́ křivku radiálnı́ rychlosti. Na konci zákrytu vidı́me naopak přibližujı́cı́ se část disku a pozorujeme
anomálnı́ pokles radiálnı́ rychlosti.

V některých přı́padech se stává, že pozorujeme nepřı́liš velké plynulé světelné změny definujı́cı́ dvojitou
vlnu s oběžnou periodou dvojhvězdy, tedy něco jako světelnou křivku typu β Lyrae, ale s malou amplitudou
(pod 0,m1). Ukazuje se, že to je přı́pad hvězd, které jsou slapově deformovány a nemajı́ sférický tvar, takže
se během jejich vzájemného oběhu měnı́ plocha jejich disků promı́tnutá na nebeskou sféru a tudı́ž i jejich
jasnost. Takovým dvojhvězdám se řı́ká elipsoidálnı́ proměnné. Nedocházı́ u nich ke geometrickým zákrytům
a sklon jejich dráhy je zpravidla někde mezi asi 30◦ a 70◦.

1.3.2 Klasifikace podle dynamické stability

Již Kuiper (1941) poukázal na to, že k úvahám o dynamické stabilitě konkrétnı́ dvojhvězdy se velmi dobře
hodı́ Rocheův model. Bez toho, abychom v této chvı́li zacházeli do podrobnostı́, si zde pouze řekněme, že
Rocheův model představuje nahrazenı́ skutečného potenciálu dvojhvězdy, obı́hajı́cı́ kolem společného tě-
žiště, potenciálem dvou hmotných bodů umı́stěných v centrech složek dvojhvězdy a potenciálem odstředivé
sı́ly oběžného pobybu. Tato aproximace je vzhledem k vysoké koncentraci hmoty hvězd směrem k centru
zcela přı́pustná. Ukazuje se, že tvar ekvipotenciálnı́ch ploch Rocheova modelu závisı́ pouze na poměru
hmotnostı́ obou hmotných bodů. Přı́slušné ekvipotenciálnı́ plochy jsou nejprve uzavřené kolem obou hvězd,
ale pro určitou kritickou hodnotu potenciálu se slévajı́ v jakési brýle s úhlem velmi přibližně 57◦ vůči spoj-
nici obou center. Dalšı́ ekvipotenciálnı́ plochy již obklopujı́ obě hvězdy, poté se postupně otvı́rajı́ nejprve
za méně hmotnou a poté za hmotnějšı́ složkou, a ve velké vzdálenosti se limitně blı́žı́ sférickým plochám
kolem celé dvojhvězdy. Ona kritická „brýlovitá“ ekvipotenciála se nazývá Rocheova mez. V oběžné rovině
existuje celkem 5 bodů, nazývaných Lagrangeovy body, ve kterých je výsledná sı́la působı́cı́ na testovacı́
tělı́sko nulová. Jeden z nich, L1, ležı́ na spojnici mezi oběma hmotnými body, dalšı́ dva ležı́ také na spojnici

7



obou hmotných bodů, ale vně méně hmotné (L2) a vně hmotnějšı́ (L3) složky.1 Je jasné, že vzroste-li rozměr
hvězdy tak, že hvězda zaplnı́ Rocheovu mez, stane se dynamicky nestabilnı́ a plyn z jejı́ atmosféry může
volně přetékat směrem ke druhé složce. Klasifikace dvojhvězd podle polohy vůči Rocheově mezi, jejı́ž
základy položili kromě Kuipera také Parenago a Wood, byla podrobně propracována Kopalem. Dvojhvězdy
se podle nı́ dělı́ na

• oddělené systémy, jejichž obě složky jsou spolehlivě uvnitř kritické Rocheovy meze, dále na

• polodotykové systémy, u kterých je jedna složka uvnitř Rocheovy meze a druhá ji právě vyplňuje, a na

• kontaktnı́ systémy, pro něž obě složky vyplňujı́ či spı́še přesahujı́ Rocheovu mez a majı́ společnou
atmosféru.

Tato klasifikace se ukázala jako fyzikálně velmi užitečná a je dodnes hojně použı́vána. O jejı́ dalšı́ rozvoj
se přičinili Wilson a Twigg (1980), kteřı́ zavedli pojem dvojhvězd s dvojı́m kontaktem (double-contact
systems). Jedná se o to, že pokud jedna ze složek dvojhvězdy rychle rotuje, ležı́ mez jejı́ dynamické stability
někdy i velmi hluboko pod Rocheovou mezı́. Může se proto stát, že rychle rotujı́cı́ hvězda ve dvojhvězdě je
dynamicky nestabilnı́ i přesto, že jejı́ poloměr je mnohem menšı́, než odpovı́dajı́cı́ Rocheova mez. Vlastnosti
ekvipotenciálnı́ch ploch pro přı́pad rotace, která nenı́ synchronizována s oběhem složek dvojhvězdy, poprvé
vyšetřoval Plavec (1958) a také Limber (1963). Ukazuje se, že i v těchto přı́padech má kritická ekvipotenciála
„brýlovitý“ tvar a k výtoku hmoty nedocházı́ z celé oblasti rovnı́ku, ale jen v okolı́ bodu přivráceného ke druhé
složce.

2 Určovánı́ kvantitativnı́ch vlastnostı́ dvojhvězd a vı́cenásobných soustav

2.1 Odhad velké poloosy oběžné dráhy dvojhvězdy

Povšimněme si nejprve, že již znalost oběžné periody a představa o hmotnosti primárnı́ složky nám pro
libovolnou dvojhvězdu dovoluje učinit si docela dobrou představu o rozměrech celé soustavy. Třetı́ Keplerův
zákon (2) můžeme totiž přepsat do logaritmického tvaru

log

(

a

R⊙

)

= 0,624 +
2

3
logP (d) +

1

3
log

(

M1 +M2

M⊙

)

. (3)

Protože předpokládáme M2 ≤ M1, platı́, že

M1 ≤ (M1 +M2) ≤ 2M1, (4)

takže dostáváme odhad vzdálenosti složek ve tvaru

0,624 +
2

3
logP +

1

3
logM1 ≤ log a ≤ 0,624 + 2

3
logP +

1

3
logM1 +

1

3
log 2. (5)

Jestliže tedy např. podle vzhledu spektra či podle barvy primárnı́ složky můžeme zhruba odhadnout hmotnost
primáru, vidı́me, že nerovnost (5) dává velmi slušný odhad vzdálenosti složek, nebot’hornı́ a dolnı́ mez se
lišı́ pouze o 1

3
log 2

.
= 0,10 v logaritmu vzdálenosti.

1Stručnou matematickou formulaci Rocheova modelu lze nalézt např. v učebnı́m textu P. Harmance AST014.ps a detailně Rocheův model diskutuje např.
Kratochvı́l (1964). Podrobné tabulky rozměrů kritických ekvipotenciálnı́ch ploch Rocheova modelu v závislosti na hmotovém poměru publikovali Plavec a
Kratochvı́l (1964).
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2.2 Určovánı́ okamžiků minim zákrytové proměnné: Kwee-van Woerdenova metoda a jejı́ zobecněnı́

I v současnosti velmi často užı́vanou metodou přesného určovánı́ okamžiků minim z pozorovánı́ konkrét-
nı́ho zákrytu nějaké zákrytové proměnné je metoda, kterou publikovali holandštı́ astronomové Kwee a
van Woerden (1956). Jejı́ podstata je následujı́cı́: Předpokládejme, že, jsme zı́skali N pozorovánı́ během
sestupné i vzestupné fáze minima, tedy N uspořádaných dvojic (tj, mj) (j = 1, 2..N) měřenı́ hvězdných
velikostı́ mj v časech tj. Lineárnı́ interpolacı́ z nich vytvořı́me (2n+1) nových uspořádaných dvojic s ekvi-
distantnı́m časovým krokem △t, a to tak, aby (2n + 1) bylo přibližně rovno počtu původnı́ch měřenı́ N
a aby jeden z ekvidistantnı́ch bodů, řekněme k-tý, odpovı́dal předběžnému odhadu času minima T (který
můžeme vzı́t např. jako bod s nejnižšı́ měřenou jasnostı́ nebo odhadnout z grafického zobrazenı́ minima).
Poté pro všechny ekvidistantnı́ body minima symetricky vůči zvolenému odhadu středu minima počı́táme
rozdı́ly magnitud odpovı́dajı́ch bodů

△mj = m(k+j) − m(k−j), j = 1, 2, ...n (6)

a sumu jejich čtverců

S(T ) =
n
∑

j=1

(△mj)
2. (7)

Poté zvolı́me ještě dva dalšı́ odhady středu minima v časech T −△t a T +△t, kde △t je nějaký rozumně
zvolený časový interval, např. časový rozdı́l mezi dvěma ekvidistantně interpolovanými body nebo jeho
celočı́selný násobek, a spočteme odpovı́dajı́cı́ sumy čtverců S(T −△t) a S(T +△t) pro tyto nové středy
symetrie.

Pokud byl původnı́ odhad okamžiku minima dobrý, mělo by platit

S(T ) < S(T −△t) a S(T ) < S(T +△t). (8)

Pokud tomu tak nenı́, zvolı́me za odhad okamžiku minima čas odpovı́dajı́cı́ nejmenšı́ sumě čtverců a celý
postup opakujeme.

Jakmile zı́skáme tři sumy čtverců, z nichž časově střednı́ je nejmenšı́, aproximujeme skutečný průběh
funkce S(T ) polynomem druhého stupně

S(t) = a · t2 + b · t+ c, (9)

jehož koeficienty a, b a c spočteme ze třech hodnot sumy čtverců, které jsme zı́skali.
Za hledaný okamžik minima T0 přijmeme poté minimum této funkce dané řešenı́m kvadratické rovnice:

T0 = − b

2a
(10)

Kwee a van Woerden udávajı́ také odhad střednı́ chyby σ takto určeného minima:

σ2 =
4ac − b2

4a2(Z − 1) , (11)
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kde Z označuje maximálnı́ počet nezávislých párů magnitud, které byly použity. Podle jejich analýzy je
správné zvolit Z = 0, 25N v přı́padě lineárně interpolovaných bodů a Z = 0, 5N pokud již měřenı́ sama
byla zı́skávána v ekvidistantnı́ch časových intervalech.

Harmanec (nepublikováno) zjistil, že přesnost odhadu minima se výrazně zvýšı́, pokud sumy čtverců
spočteme ne pouze ve třech, ale vı́ce, třeba i 50 okamžicı́ch považovaných za odhady středu minima
a koeficienty a, b a c v rovnici (9) spočteme metodou nejmenšı́ch čtverců. Tento postup je aplikován
v programu HEC 34, který lze od autora na požádánı́ zı́skat.

Jiřı́ Horn a Petr Harmanec rovněž prakticky ověřili, že metodu lze úspěšně aplikovat i na jiné problémy,
např. k určovánı́ středu spektrálnı́ch čar.

2.3 O-C diagramy a změna oběžných period dvojhvězd

Samostatným a zpravidla prvnı́m úkolem při studiu konkrétnı́ dvojhvězdy bývá z pozorovaných změn
jejı́ jasnosti nebo radiálnı́ rychlosti určit dostatečně přesnou a spolehlivou hodnotu jejı́ oběžné periody P .
K samotnému nalezenı́ periody můžeme v zásadě použı́t některou z metod, které jsme si vyložili v základnı́m
kurzu AST007. Je to přı́močaré, pokud máme měřenı́ jasnosti zákrytové nebo elipsoidálnı́ proměnné. Pokud
ale ve spektru pozorujeme čáry dvou složek dvojhvězdy podobných spektrálnı́ch typů, nemusı́ být celá věc
jednoduchá, nebot’na počátku nevı́me, která čára které složce náležı́.

Pokud se již zdařilo nějaký odhad periody nalézt, můžeme zjištěnou periodu zpřesňovat pomocı́ dalšı́ch
pozorovánı́, přı́padně s využı́tı́m staršı́ch, dřı́ve publikovaných pozorovánı́. Je zřejmé, že periodu určı́me
tı́m přesněji, čı́m delšı́ pozorovacı́ řada bude při dané přesnosti pozorovánı́ k dispozici. Uvažme napřı́-
klad jednoduchý přı́pad pozorovánı́ křivky radiálnı́ch rychlostı́ dvojhvězdy s konstantnı́ oběžnou periodou
2,5 dne. Pokud máme pozorovánı́ radiálnı́ch rychlostı́ např. z obdobı́ 50 dnı́, pak mezi prvnı́m a poslednı́m
pozorovánı́m vykonala dvojhvězda právě 50/2,5=20 oběhů. Fázový posuv o 0.03 ve fázi mezi prvnı́m a
poslednı́m bodem bude tedy představovat změnu periody o 2,5−(50/20.03)=0,00374 dne. Budou-li pozo-
rovánı́ pokrývat třeba 500 dnı́, tedy 200 oběhů, bude stejný fázový rozdı́l na konci intevalu pokrytého daty
představovat již jen 2,5−(500/200.03)=0,000375 dne.

Klasickou metodou, jak zpřesňovat hodnotu oběžné periody (ostatně i periody fyzikálnı́ch proměnných
hvězd) a jak se přesvědčit, že perioda je dlouhodobě stálá nebo se nějakým způsobem měnı́, je konstruovat
tzv. O−C (z anglického ‘observed − computed’; pozorovaný − vypočtený) diagram okamžiků minim či
maxim, maxim radiálnı́ rychlosti a podobně. Pro stručnost budu dále mluvit o okamžicı́ch minim, ale vše
stejným způsobem platı́ i pro jiné definované body světelné křivky či křivky radiálnı́ rychlosti. Okamžiky
minim se určujı́ lokálně, pokud je to možné, přı́mo z pozorovánı́ jednoho konkrétnı́ho minima, jak o tom
bude řeč nı́že, nebo alespoň ze složenı́ dat z jednoho kratšı́ho obdobı́ do fázového diagramu s nejlepšı́
známou hodnotou periody P .

Konstrukce O−C diagramu je ovšem možná pouze tehdy, známe-li hodnotu periody s dostatečnou
přesnostı́ a máme-li k dispozici dostatečně hustou řadu okamžiků minim. Jinak totiž narazı́me na problém
ročnı́ch aliasů a námi konstruovaný O−C diagram může být chybný a zavádějı́cı́. Přı́klady takových omylů
lze nalézt i v publikovaných pracech.

Pokud o dlouhodobém chovánı́ periody námi studované proměnné nemáme žádné dřı́vějšı́ informace,

10



začı́náme obvykle s lineárnı́ efemeridou

Tmin = T0 + P · E, (12)

kde T0 je zvolený referenčnı́ okamžik minima. Pro každý z pozorovánı́ určený okamžik minima O odhad-
neme odpovı́dajı́cı́ čı́slo cyklu neboli epochu E podle vztahu

E = int
(

O − T0
P

)

(13)

a očekávaný okamžik minima poté spočteme ze vztahu

C = T0 + P · E. (14)

Pro všechny okamžiky minim, které takto zı́skáme, poté nakreslı́me to, čemu se řı́ká O−C diagram, totiž
průběh funkčnı́ závislosti O−C = f(E) a ten vyhodnotı́me.

Pokud je hodnota periody, kterou jsme při konstrukci O−C diagramu použili, stálá a v mezı́ch chyb
pozorovánı́ i dostatečně přesná, budou body v O−C diagramu ležet v okolı́ přı́mky rovnoběžné s osou X a
rozptyl bodů bude odpovı́dat chybám určenı́ jednotlivých okamžiků minim.

Je-li perioda stálá, ale je-li jejı́ hodnota poněkud delšı́ než ta, kterou jsme při konstrukci diagramu použili,
budou se pozorované body v O−C diagramu kupit opět kolem přı́mky, která ale bude s rostoucı́m E stoupat,
tj. bude mı́t kladnou směrnici. Analogicky je-li skutečná perioda kratšı́ než ta, kterou jsme použili, budou
se body v O−C diagramu kupit kolem přı́mky se zápornou směrnicı́.

V obou těchto přı́padech lze O−C diagram využı́t ke zpřesněnı́ hodnoty periody. Předpokládejme pro
jednoduchost, že určenı́ okamžiků minim nenı́ zatı́ženo žádnými chybami a předpokládejme dále, že zatı́mco
jsme O−C diagram konstruovali pro periodu P , správná hodnota periody je P +△P . Pro danou epochu
E bude pak

O − C = (T0 + (P +△P ) · E)− (T0 + P · E) = △P · E. (15)

Jinými slovy: směrnice přı́mky v O−C diagramu, kterou můžeme určit třeba metodou nejmenšı́ch čtverců,
je algebraicky rovna hodnotě opravy △P námi použité periody P .

Jiný O−C diagram dostaneme, pokud se perioda studovaného objektu s časem měnı́. Typickým přı́padem
je parabolický průběh odchylek, přičemž osa paraboly je rovnoběžná s osou Y. Pokud má parabola minimum
pro E = 0, jedná se o prodlužovánı́ periody, dosahuje-li pro E = 0 maxima, perioda se zkracuje.

Velmi často se lze v podobných přı́padech dočı́st, že parabolický průběh O−C diagramu znamená
lineárnı́ změnu periody. To je pravda jen přibližně. Pro okamžiky minim totiž platı́ vztah

T = T0 + P0 · E + a · E2, (16)

kde P0 je perioda v čase referenčnı́ho minima T0, tj. pro E = 0. Pokud budeme epochu E chápat jako
reálné čı́slo charakterizujı́cı́ cykl a fázi, pak T bude čas odpovı́dajı́cı́ přı́slušné fázi v daném cyklu. Okamžitá
perioda pak zřejmě bude

P =
dT

dE
= P0 + 2aE (17)
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a změna periody v daném čase Ṗ bude

Ṗ = 2a
dE

dT
=
2a

P
. (18)

Vidı́me tedy, že pro kvadratickou efemeridu se perioda měnı́ lineárně s epochou E, ale nikoliv s časem. Pro
kladná a rychlost změny periody s časem klesá.

To je ovšem situace, se kterou se podle současných představ setkáváme u dvojhvězd ve stádiu výměny
hmoty poté, co se již role složek vyměnila. Kvadratická efemerida je proto velmi dobrým popisem reálné
situace v podobných přı́padech.

V astronomické literatuře můžeme najı́t přı́klady popisu změn periody ve formě polynomické závislosti
na epoše do třetı́ho i vyššı́ho stupně polynomu, viz např. práci Wooda a Forbese (1963). Význam podobných
efemerid je ale poněkud sporný, nebot’ představujı́ pouze matematicky popis konečné řady pozorovánı́ a
zkušenost ukazuje, že jejich predikčnı́ hodnota je zpravidla velmi malá.

Jinou možnostı́ je, že O−C diagram ukazuje periodické změny. Z toho lze usoudit na přı́tomnost třetı́ho
tělesa v soustavě nebo na postupné stáčenı́ výstředné oběžné dráhy v prostoru, jak o tom bude ještě řeč
později.

Poslednı́m typem O−C diagramu je nespojitý průběh odchylek s výrazným skokem. V principu jistě
nelze vyloučit situace, kdy se např. po obdobı́ stability perioda v důsledku nějakého eruptivnı́ho procesu
(třeba krátkodobé ztráty hmoty ze soustavy či chvilkové výměny hmoty mezi složkami) prakticky skokově
změnı́. Než však podobný závěr učinı́me, je dobré se i v těchto přı́padech přesvědčit, zda nedošlo k chybě
v počı́tánı́ jednotlivých daty pokrytých cyklů.

2.4 Určovánı́ elementů spektroskopických dvojhvězd

2.4.1 Přı́pad, kdy pozorujeme obě spektra

Pokud ve spektru pozorujeme spektra obou složek (v novějšı́ literatuře se lze pro takové dvojhvězdy občas
setkat se zkratkou SB2: a spectroscopic binary with two components visible), zı́skáme dvě křivky radiálnı́ch
rychlostı́ a jejich polovičnı́ amplitudy K1 a K2. Z toho hned můžeme určit poměr hmotnostı́ obou těles,
nebot’platı́, že

M2

M1

=
K1
K2

. (19)

Určenı́ dalšı́ch veličin nenı́ už tak jednoduché. Polovičnı́ pozorovaná amplituda křivky radiálnı́ch rychlostı́
je totiž součinem skutečné oběžné rychlosti přı́slušné složky dvojhvězdy se sinem sklonu oběžné dráhy i.

Pro obecný přı́pad eliptické dráhy s výstřednostı́ (excentricitou) e se obvykle předpokládá, že složky
dvojhvězdy obı́hajı́ kolem společného těžiště po drahách odpovı́dajı́cı́ch řešenı́ problému dvou těles, tedy
s průvodičem

r1,2 =
a1,2(1− e2)

1 + e cos v(t)
, (20)

z čehož lze pro radiálnı́ rychlost j-té složky dvojhvězdy RVj, j = 1, 2 jako funkci času t odvodit vztah

RVj = γ + (3− 2j)Kj(cos(ωj + v(t)) + e cosωj), (21)
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kde γ je radiálnı́ rychlost celé soustavy vůči nám a ωj je délka periastra j-té složky měřená od výstupného
uzlu dráhy.2 Platı́ přirozeně, že ω2 = ω1+180

◦. Pro pravou anomalii v(t) jako funkci excentrické anomálie
E(t) platı́

tg
v(t)

2
=

√

1 + e

1− e
tg

E(t)

2
. (22)

Excentrickou anomálii vypočteme z času pozorovánı́ pomocı́ Keplerovy rovnice

E(t) =
2π

P
(t − T0) + e sinE(t), (23)

kde T0 je čas průchodu hvězd periastrem a P siderická oběžná perioda dvojhvězdy. Poznamenejme, že
Keplerovu rovnici lze docela snadno řešit iteračně. Zvolı́me počátečnı́ hodnotu E(t) = 0 a z rovnice (23)
vypočteme nový odhad E(t) a tak pokračujeme až do dosaženı́ požadované přesnosti.

Pro úplnost ještě dodejme, že rovnoměrný úhlový pohyb bývá často označován výrazem střednı́ anomálie
M(t). Platı́ tedy

M(t) =
2π

P
(t − T0), (24)

a Keplerovu rovnici (23) lze formálně přepsat do tvaru

E(t) =M(t) + e sinE(t), (25)

Všechny parametry rovnic (21) – konkrétně Kj, e, P , T0, ω1 a γ – se z pozorovaných měřenı́ radiálnı́ch
rychlostı́ určı́ metodou nejmenšı́ch čtverců. Z nich pak už můžeme spočı́tat dolnı́ odhad vzdálenostı́ složek
od těžiště soustavy aj z 2. Keplerova zákona

aj sin i =
P

2π
Kj(1− e2)

1
2 . (26)

Pokud budeme opět i vzdálenosti od těžiště udávat v poloměrech Slunce, amplitudy křivek radiálnı́ rychlosti
v km s−1 a periodu ve dnech, lze rovnice (26) přepsat do tvaru

aj sin i =
86400 · 1000
2π · 695835000KjP (1− e2)

1
2 = 0, 01976185KjP (1− e2)

1
2 . (27)

Sečtenı́m obou rovnic (26) dostáváme také

a sin i = (a1 + a2) sin i =
P

2π
(K1 +K2)(1− e2)

1
2 . (28)

2Prakticky ve veškeré světové literatuře týkajı́cı́ se elementů dvojhvězd se délkou periastra nazývá úhel mezi výstupným uzlem dráhy při průmětu oběžné
dráhy na nebeskou sféru a polohou periastra dráhy; v učebnicı́ch nebeské mechaniky se ovšem tomuto úhlu řı́ká argument periastra, zatı́mco délkou periastra ω̃
se rozumı́ složený úhel meřený jednak v referenčnı́ rovině (Ω) a poté v oběžné rovině (ω), tedy ω̃ = Ω + ω. Proto pozor na možnou záměnu při konkrétnı́m
použitı́!
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Z definice těžiště a s použitı́m 3. Keplerova zákona (2) můžeme dále psát

Mj =
a3−j

a
(M1 +M2) =

PK3−j(1− e2)
1
2

2πa sin i

4π2a3

GP 2
=

=
2πa2K3−j(1− e2)

1
2

GP sin i
=
2πK3−j(1− e2)

1
2

GP sin i

P 2(1− e2)(K1 +K2)
2

4π2 sin2 i
, (29)

takže pro hmotnosti obou složek dostáváme vztahy

Mj sin
3 i =

1

2πG
K3−j(K1 +K2)

2P (1− e2)
3
2 . (30)

Pro hmotnosti vyjadřené v hmotnostech Slunce, periodu ve dnech a polovičnı́ amplitudy křivek radiálnı́ch
rychlostı́ v km s−1 dostaneme numerickou konstantu v rovnicı́ch (30) ve tvaru

86400 · 10003
2π · 6, 674215× 10−11 · 1, 988435× 1030 = 1, 036149× 10

−7 (31)

a tedy

Mj sin
3 i = 1, 036149× 10−7K3−j(K1 +K2)

2P (1− e2)
3
2 , (32)

2.4.2 Přı́pad, kdy pozorujeme pouze jedno spektrum

Pokud pozorujeme křivku radiálnı́ch rychlostı́ pouze jasnějšı́ složky dvojhvězdy, např. složky 1, můžeme
z parametrů popisujı́cı́ch křivku zı́skat pouze a1 sin i a veličinu, které se řı́ká funkce hmoty f(M), a která
je definována vztahem

fj(M) =
4π2

G

a3j sin
3 i

P 2
=

M3
3−j sin

3 i

(M1 +M2)2
=

q3

(1 + q)2
Mj sin

3 i, (33)

kde q =M3−j/Mj označuje poměr hmot.
Všimněme si, že pro q ≤ 1 nám fuknce hmoty dává hornı́ odhad největšı́ možné hmotnosti soustavy.

Platı́ totiž zřejmě (pro q = 1 a tedy M1 =M2 a pro i = 90◦), že

f(M) ≤ 1
4
M1 =

1

8
(M1 +M2). (34)

Z veličin, které určı́me přı́mo z křivky radiálnı́ch rychlostı́ primáru, se funkce hmoty vypočte pomocı́
vztahu

fj(M) =
1

2πG
K3j P (1− e2)

3
2 . (35)

Pro jednotky použité výše, bude opět numericky

fj(M) = 1, 036149× 10−7K3j P (1− e2)
3
2 . (36)

Platı́ tedy opět, že můžeme-li odhadnout hmotnost primáru ze spektra, lze pomocı́ funkce hmoty určit
hmotový poměr a tedy i hmotnost sekundárnı́ složky.
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2.4.3 Lucyho a Sweeneyho test, zda je malá výstřednost dráhy reálná

Lucy a Sweeney (1971) upozornili na to, že v katalogu spektroskopických dvojhvězd se vyskytuje mnoho
dvojhvězd s výstřednými drahami o velmi malé výstřednosti pod 0,1. To je vedlo k podezřenı́, že mnohé
tyto dvojhvězdy majı́ ve skutečnosti kruhové dráhy, a že zjištěná výstřednost dráhy je jen důsledkem
pozorovacı́ch chyb v kombinaci s omezeným počtem pozorovánı́. Provedli proto podrobnou statistickou
analýzu, aby zjistili, jaká je pravděpodobnost toho, že metodou nejmenšı́ch čtverců bude pro kruhovou
dráhu nalezena nenulová výstřednost. Předpokládali, že pozorovánı́ ve všech oběžných fázı́ch majı́ stejnou
váhu a odvodili pravděpodobnost toho, že řešenı́m pozorovaného kruhového oběžného pohybu bude zjištěna
zdánlivá výstřednost dráhy s hodnotou ê. Z pravděpodobnostnı́ho rozloženı́ zjistili, že očekávaná hodnota
zdánlivé výstřednosti êo je dána vztahem

êo =
σ

K

√

π

N
, (37)

kde σ označuje střednı́ kvadratickou chybu jednoho pozorovánı́ radiálnı́ rychlosti o jednotkové váze, N
je počet měřenı́, K polovičnı́ amplituda křivky radiálnı́ch rychlostı́ a π Ludolfovo čı́slo. Budeme-li např.
předpokládat vcelku typickou situaci, že bylo pořı́zeno 30 měřenı́ radiálnı́ rychlosti, K = 40 km s−1 a chyba
jednoho měřenı́ činı́ 5 km s−1, zjistı́me ze vztahu (37) hodnotu êo = 0, 04.

Pravděpodobnost toho, že při řešenı́ pohybu po kruhové dráze dostaneme metodou nejmenšı́ch čtverců
výstřednost převyšujı́cı́ hodnotu ê lze vyjádřit vztahem

P (e > ê) = exp

(

− ê2

2σ2e

)

, (38)

kde střednı́ kvadratická chyba určenı́ hodnoty výstřednosti σe je dána vztahem

σe =
σ

K

√

(

2

N

)

. (39)

Pokud – jak Lucy a Sweeney doporučujı́ – přijmeme pětiprocentnı́ hladinu význačnosti, pak z rovnice (38)
vyplývá, že

P (e > ê) = 0, 05 pro ê = 2, 45σe. (40)

To tedy znamená, že podle tohoto testu můžeme výstřednost dráhy považovat za reálnou pouze když
ê > 2, 45σe. To je mnohem přı́snějšı́ kriterium, než kriterium ê = σe, které bývalo v některých staršı́ch
studiı́ch použı́váno a které odpovı́dá pravděpodobnosti P (e > ê) = 0, 61.

Určitý problém je ovšem v tom, že chyba jednoho měřenı́ radiálnı́ rychlosti nenı́ předem známa. Při
použitı́ metody nejmenšı́ch čtverců dostaneme pouze jejı́ odhad podle vztahu

σ =

√

√

√

√

√

√

N
∑

n=1
wn(On − Cn)2

N − M
, (41)
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kde M je počet elementů určovaných v přı́padě kruhové dráhy (M=6, konvergujeme-li i periodu) a wn je
váha n-tého měřenı́.

S použitı́m statistických metod navrhli Lucy a Sweeney proto následujı́cı́ statistický test významnosti
nenulové výstřednosti dráhy, který nenı́ na odhadu chyby závislý:

Necht’S je váhovaná suma čtverců odchylek od řešenı́ metodou nejmenšı́ch čtverců, tedy

S =

N
∑

n=1
wn(On − Cn)

2

N − M
. (42)

Označme S = Sk pro kruhovou a S = Se pro výstřednou dráhu. Účinnost, s jakou dva dodatečné elementy,
e cosω a e sinω, přispı́vajı́ ke zmenšenı́ Se vzhledem k S = Sk lze měřit parametrem

F =
N − M

2

Sk − Se
Se

. (43)

Označı́me-li β = 1
2
(N − M), pak statistická pravděpodobnost p toho, že hodnota parametru F dosáhne

hodnoty F̂ je dána výrazem

p =

(

1 +
F̂

β

)−β

. (44)

Pokud opět přijmeme pětiprocentnı́ hladinu význačnosti a z řešenı́ pro výstřednou dráhu určı́me výstřednost
ê, pak jako správné řešenı́ přijmeme

e = ê pokud p < 0, 05 a (45)

e = 0 pokud p ≥ 0, 05. (46)

Lucy a Sweeney ilustrovali aplikaci jejich metody na přı́kladu dvojhvězdy µ UMa, pro kterou bylo
publikováno dráhové řešenı́ s výstřednou dráhou a e = 0, 063 ± 0, 033. Bylo konvergováno všech šest
elementů a dráha byla určena ze 34 pozorovánı́ radiálnı́ch rychlostı́.

Již aplikace prvnı́ho testu naznačuje, že výstřednost nemusı́ být reálná, nebot’ hodnota výstřednosti je
pouze dvakrát většı́, než střednı́ kvadratická chyba jejı́ho určenı́. Lucy a Sweeney proto aplikovali druhý
test. Pro kruhovou dráhu dostali Sk=21.7 (km s−1)2 a pro dráhu výstřednou Se=18.8 (km s−1)2. V daném
přı́padě je zřejmě β = 14. Z toho tedy plyne F = 2, 160 a po dosazenı́ do rovnice (44) vycházı́ p = 0, 134.
Pokud tedy přijmeme pětiprocentnı́ hladinu význačnosti, je nalezená výstřednost dráhy zcela jistě nereálná
a dráha uvažované dvojhvězdy je ve skutečnosti kruhová.

2.5 Určovánı́ elementů zákrytových dvojhvězd

Určovánı́ kvantitativnı́ch údajů ze světelné křivky je dosti složitá úloha a přı́slušné postupy a metody řešenı́
jsou i v současnosti nadále vyvı́jeny a vylepšovány. Zde se proto omezı́me jen na některé jednoduššı́ principy
a vztahy, abychom si vysvětlili, jaké informace a dı́ky čemu lze ze světelné křivky zı́skat.
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2.5.1 Zákryty v kruhové dráze při sklonu 90◦

Uvažujme nejprve nejjednoduššı́ přı́pad dvojhvězdy se sklonem dráhy i = 90◦, tj. takové, jejı́ž oběžná
rovina přesně procházı́ slunečnı́ soustavou. Budeme dále předpokládat, že složky dvojhvězdy jsou kulová
tělesa s rovnoměrným rozloženı́m jasu po celém povrchu, která kolem sebe obı́hajı́ po kruhových drahách.
Budeme-li uvažovat relativnı́ dráhu složky 2 kolem složky 1, pak je zřejmé, že složka 2 urazı́ za jeden
oběh dráhu 2πa. Označme R1 a R2 poloměry obou hvězd, D celkovou dobu trvánı́ zákrytu a d dobu trvánı́
úplného zákrytu neboli totality, kdy hvězda 2 celou plochou svého disku zakrývá část disku hvězdy 1.
Budeme-li čas t měřit od středu primárnı́ho zákrytu a zavedeme-li tzv. fázový úhel

ϑ =
2π

P
t, (47)

pak zřejmě platı́
R1 +R2 = a sinϑ2 = a sin(2π

P
D
2
),

R1 − R2 = a sinϑ1 = a sin(2π
P

d
2
).

(48)

Úpravou těchto vztahů dostáváme

r1 =
R1
a
= 1
2
(sin(πD

P
) + sin(πd

P
)),

r2 =
R2
a
= 1
2
(sin(πD

P
)− sin(πd

P
)).

(49)

Je tedy zřejmé, že z námi uvažované světelné křivky lze určit oběžnou periodu a dobu trvánı́ totality a
celého zákrytu a pomocı́ nich pak spočı́tat relativnı́ poloměry složek, tj. poloměry vyjadřené v jednotkách
vzdálenosti mezi středy obou hvězd.

2.5.2 Úplné zákryty při sklonu menšı́m než 90◦

Výrazně složitějšı́ je již přı́pad, kdy sice ještě docházı́ k úplnému zákrytu hvězdy 1 hvězdou 2, kdy ale
i 6= 90◦. Nynı́ již musı́me uvažovat světelnou křivku po dobu celého trvánı́ zákrytu. Budeme chtı́t nalézt
modelovou funkci, která popisuje změnu jasnosti soustavy v závislosti na čase. Označme L1 a L2 svı́tivosti
složek, L0 svı́tivost celé soustavy v době úplného zákrytu, L = L(t) celkovou svı́tivost soustavy v obecném
okamžiku během zákrytu a S = S(t) plochu té části disku hvězdy 1, která je v daném okamžiku během
zákrytu zakryta složkou 2. Platı́ zřejmě

L = L1 + L2 −
S

πR21
L1. (50)

V době úplného zákrytu platı́ vztah

L0 = L1 + L2 −
πR22
πR21

L1. (51)
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Porovnánı́m obou rovnic a po zavedenı́ relativnı́ svı́tivosti, vyjádřené v jednotkách celkové svı́tivosti
soustavy mimo zákryt

l =
L

L1 + L2
, (52)

dostáváme vztah

1− l = (1− l0)
S

πR22
. (53)

Zakrývanou plochu S lze vyjádřit pomocı́ vztahu

S =
ϕ1
π

πR21 − (R1 sinϕ1)(R1 cosϕ1) +
ϕ2
π

πR22 − (R2 sinϕ2)(R2 cosϕ2), (54)

přičemž zřejmě platı́

R1 sinϕ1 = R2 sinϕ2. (55)

Označı́me-li ještě poměr poloměrů

k =
R2
R1
=

r2
r1

, (56)

můžeme pro okamžitou zdánlivou vzdálenost středů obou složek v psát

v = R1 cosϕ1 +R2 cosϕ2 = R1(cosϕ1 + k cosϕ2). (57)

Funkčnı́ závislost na čase můžeme zavést za pomoci fázového úhlu ϑ, který byl zaveden vztahem (47).
Z geometrických úvah plyne vztah

v2 = a2(sin2 i sin2 ϑ+ cos2 i). (58)

Kdybychom tedy znali relativnı́ poloměry složek a sklon oběžné dráhy, mohli bychom teoretickou
světelnou křivku během zákrytu počı́tat následovně: Pro zvolený čas t bychom úhly ϕ1 a ϕ2 vypočetli
z rovnic

r1(cosϕ1 + k cosϕ2) =

√

cos2 i+ sin2 i sin2
(

2πt
P

)

,

sinϕ1 = k sinϕ2
(59)

a z nich již pomocı́ vztahu

1− l =
1

π
(1− l0)(

ϕ1 − sinϕ1 cosϕ1
k2

+ ϕ2 − sinϕ2 cosϕ2) (60)

bychom počı́tali teoretickou světelnou křivku.
Je samozřejmě možné tuto úlohu otočit a hledat parametry rovnic (59) a (60), tedy relativnı́ poloměry

složek r1 a r2 a sklon dráhy i tak, abychom dosáhli co nejlepšı́ shody pozorované a vypočtené světelné
křivky.
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Obrázek 1: Ilustrace k výpočtu lineárnı́ho okrajového ztemněnı́
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2.5.3 Okrajové ztemněnı́

Okrajové ztemněnı́ popisuje, jak se měnı́ intenzita v dané vlnové délce do směru k pozorovateli v závislosti
na úhlu ϑ, který svı́rá normála k povrchu hvězdy v uvažovaném mı́stě se směrem zorného paprsku.

Pro jednoduchý model atmosféry (Milne 1921) lze pokles intenzity spojitého zářenı́ ve vlnové délce λ
jako funkci úhlu ϑ od středu směrem k okraji disku zapsat ve tvaru

Iλ(ϑ) = Iλ(0)(1− uλ + uλ cosϑ). (61)

To znamená, že mimo zákryty můžeme součet přı́spěvků z disku sférické hvězdy o relativnı́m poloměru r
vyjádřit jako integrál z přı́spěvků z infinitesimálnı́ch mezikružı́ o poloměru x a tlouštce dx vztahem

Lλ =

r
∫

0

2πxIλ(ϑ)dx =

r
∫

0

2πxIλ(0)(1− uλ + uλ cos ϑ)dx. (62)

Prvnı́ dva členy lze integrovat přı́mo a třetı́ také, pokud si uvědomı́me, že z geometrie plyne (viz obr. 1), že
x = r sinϑ a tedy dx = r cosϑdϑ. Dostáváme tedy

Lλ = Iλ(0)





πr2 − πr2uλ + 2πr2uλ

π
2
∫

0

sin ϑ cos2 ϑdϑ







= Iλ(0)
(

πr2 − πr2uλ +
2

3
πr2uλ

)

= πr2Iλ(0)
(

1− uλ

3

)

. (63)

Se zlepšovánı́m modelů atmosfér se ale postupně ukazovalo, že jednoduchý zákon lineárnı́ho okrajového
ztemněnı́ nevyhovuje. Objevovaly se proto dalšı́ empirické zákony. Označı́me-li, jak se často činı́, µ = cosϑ,
lze lineárnı́ zákon okrajového ztemněnı́ (61) zapsat ve tvaru

Iλ(ϑ) = Iλ(0)(1− uλ(1− µ)) (64)

a kvadratický zákon použitý v rovněž často použı́vaných tabulkách Wadeho a Rucińskeho (1985) ve tvaru

Iλ(ϑ) = Iλ(0)(1− aλ(1− µ)− bλ(1− µ)2). (65)

Dalšı́ autoři uvažovali vyššı́ člen s odmocninou ve tvaru

Iλ(ϑ) = Iλ(0)(1− cλ(1− µ)− dλ(1− µ
1
2 )) (66)

a navržen byl i logaritmický zákon

Iλ(ϑ) = Iλ(0)(1− eλ(1− µ)− fλµ lnµ). (67)

Ve své disertačnı́ práci docházı́ Dı́az-Cordovés (1990) k závěru, že pro horké hvězdy lépe vyhovuje
odmocninný zákon (66), zatı́mco pro chladnějšı́ se lépe hodı́ kvadratický zákon (65).

Nejnovějšı́ hodnoty koeficientů okrajového ztemněnı́ pro různé zákony podrobně tabeloval Claret (2000)
pro vlnové délky odpovı́dajı́cı́ měřenı́m v UBV RI a uvby na základě nových modelů atmosfér. Hodnoty
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těchto koeficientů se pohybujı́ asi kolem 0,8–0,9 pro chladné hvězdy spektrálnı́ch typů K a M, 0,5–0,6 pro
hvězdy spektrálnı́ho typu A0 a 0,25–0,35 pro hvězdy B0, pokud hovořı́me o jednoduchém lineárnı́m zákonu
a optickém oboru spektra. Claret ovšem navrhl nový vlastnı́ zákon tak, aby dobře platil přes celý rozsah
možných efektivnı́ch teplot hvězd. Tento zákon má 4 koeficienty aλ(1) až aλ(4) a lze jej zapsat ve tvaru

Iλ(ϑ) = Iλ(0)(1−
4
∑

k=1

aλ(k)(1− µ
k
2 ). (68)

Claret (2007) analyzoval možný vliv ozářenı́ atmosféry druhou složkou dvojhvězdy na hodnoty okrajo-
vého ztemněnı́. Došel k závěru, že vliv je třeba uvažovat a určil, jaké korekce je v podobných situacı́ch brát
v úvahu a to v závislosti na relativnı́m toku z druhé složky dvojhvězdy.

Je třeba upozornit, že někteřı́ autoři stále použı́vajı́ koeficienty okrajového ztemněnı́ tabelované Wadem a
Rucińskim (1985), a to z toho důvodu, že jsou spočteny pro většı́ rozsah vlnových délek od 136 do 1650 nm.
Ještě rozšı́řenějšı́ je použı́vánı́ tabulek, které publikoval Van Hamme (1993). Ten na základě Kuruczových
modelů spočetl monochromatické koeficienty okrajového ztemněnı́ pro lineárnı́, logaritmický a odmocninný
zákon ve 1221 hodnotách vlnových délek od 9,09 nm do 160 µm. V jeho práci jsou tabelovány koeficienty
integrované pro různé standardně použı́vané fotometrické filtry (Johnsonovy UBV RIJKLMN , Ström-
grenovy uvby).

V poslednı́ době se ovšem při řešenı́ světelných křivek začı́najı́ použı́vat předem spočtené modely
atmosfér, z nichž se přı́mo bere intenzita do daného úhlu, čı́mž se použitı́ koeficientů okrajového ztemněnı́
zcela eliminuje.

2.6 Periodické změny oběžné periody

Při prohlı́dce O−C diagramu můžeme objevit, že sama změna periody je periodická. Je pravda, že podstatné
omezenı́ v nalezenı́ takových změn je dáno jednak délkou intervalu pokrytého daty, jednak přesnostı́ dat. Je
jasné, že periodičnost je nepochybná jen tehdy, opakovala-li se v chodu O−C vı́cekrát (a je-li amplituda
změn bezpečně nad šumem). V řadě přı́padů – probı́hajı́-li změny periody podle určitých vztahů – se ale
periodičnost může pokládat za velmi pravděpodobnou, i když je interval pokrytý daty jen o málo delšı́.
Data jsou obvykle k disposici od objevu proměnné; studiem archivnı́ch dat (fotografiı́) lze ovšem často
interval prodloužit až ke konci 19. stoletı́. Mnohdy ale fotografické či visuálnı́ odhady okamžiků minim
nemajı́ přesnost postačujı́cı́ k prokázánı́ změny periody; podstatně průkaznějšı́ jsou data fotoelektrická nebo
zı́skaná prvky CCD, nebot’jsou zpravidla o řád přesnějšı́ než stará data.

Periodické změny periody majı́ v zásadě dvě přı́činy:

1. Efekt rozdı́lné dráhy světla (light-time effect, LITE), který je obdobou efektu, jenž vedl již O. Römera
v r. 1675 k určenı́ rychlosti světla – oběžná perioda zůstává stejná, pozorovaná perioda je ale různá
podle toho, zda se dvojhvězda při oběhu kolem společného těžiště s dalšı́ složkou od nás vzdaluje nebo
se k nám přibližuje.

2. Rotaci přı́mky apsid, k nı́ž docházı́ u dvojhvězd s nekruhovou drahou. Stáčenı́ přı́mky je jednak
relativistické, jednak je způsobeno odchylkou tvaru složek dvojhvězdy od kulového tvaru.
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Rozlišit tyto přı́činy je poměrně snadné: v prvém přı́padě se primárnı́ i sekundárnı́ minima v O−C
diagramu chovajı́ stejně, v druhém ležı́ na různých křivkách.

2.6.1 Efekt rozdı́lné dráhy světla

Efekt rozdı́lné dráhy světla (dále LITE) byl teoreticky popsán koncem 19. stoletı́, nebot’ tehdy už byla
známa proměnnost periody některých dvojhvězd. Pozorován byl u Algola, ale až poté, kdy trojhvězdnost
tohoto systému byla zjištěna ze spektroskopie a astrometrie (dalšı́ hvězdou pak byla až IU Aur, kde byl efekt
objeven fotometricky).

Existence LITE tedy znamená, že „dvojhvězda“ nenı́ dvojhvězdou, ale trojhvězdou (nebo má složek
vı́ce, např. třetı́ člen může být též dvojhvězdou). Oběžná perioda třetı́ho tělesa kolem společného těžiště je
přitom zpravidla mnohonásobkem periody dvojhvězdy, často se proto mluvı́ o „krátké“ a „dlouhé“ periodě
či dráze. Nynı́ jsou známy asi dvě desı́tky proměnných hvězd, které vykazujı́ LITE, s periodami od asi 100
dnı́ do sta let; kratšı́ periody prakticky nelze objevit, nebot’amplituda je v takových přı́padech přı́liš malá.
Např. λ Tau je zákrytová dvojhvězda, kde dlouhá perioda (33,d07) je jen osminásobkem periody krátké
(3,d953), LITE ale nelze objevit, protože přesnost určenı́ okamžiku minima je nedostatečná. Delšı́ periody
by byly delšı́ než interval s existujı́cı́mi daty a tedy neprokazatelné.

Na obr. 2 je O−C diagram soustavy SZ Cam. Proměnnost oběžné periody byla známa již dlouho, data do
r. 1980 byla podobná parabole, avšak nová měřenı́ kolem r. 1990 ukázala výraznou změnu. Současně byly
objeveny čáry třetı́ složky i ve spektrech a krátce poté byla třetı́ složka nezávisle identifikována skvrnkovou
interferometriı́.

Uvažujme základnı́ rovinu kolmou k zornému paprsku a procházejı́cı́ těžištěm celého systému. Vzdále-
nost těžiště zákrytové dvojhvězdy od této roviny je

z = r sin i sin(v + ω). (69)

Zaved’me ještě rovinu rovnoběžnou se základnı́ a jdoucı́ středem dráhy (obecně nekruhové) dvojhvězdy
kolem těžiště systému. Vzdálenost obou rovin je

a12 e sinω sin i, (70)

časový rozdı́l v dráze světla je tedy

τ =
r sin i sin(v + ω) + a12 e sinω sin i

c
(71)

a lze psát vztah

O − C = T − (T0 + P1E) =
a12 sin i

q

[

1− e2

1 + e cos v
sin (v + ω) + e sinω

]

, (72)

který popisuje chovánı́ hodnot O−C. Zde P1 je střednı́ perioda zákrytové dvojhvězdy ve dnech, a12 (v AU),
v, e, ω a i jsou parametry dráhy zákrytové dvojhvězdy kolem společného těžiště.

Semiamplituda jevu

A =
1

2
[(O − C)max − (O − C)min] =

a12 sin i
√
1− e2 cos2 ω

q
(73)
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Obrázek 2: Graf O−C odchylek pro okamžiky minim zákrytové dvojhvězdy SZ Cam podle měřenı́ Mayera a kol. (1994) a Gordy (2000).
Křivka je spočtena pro elementy uvedené v textu.
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udává rozměr dráhy dvojhvězdy (hlavnı́ poloosu a12) kolem společného težiště v jednotkách „světelného
dne“, proto onen koeficient

q = 86400 · 299792,458
149597871

= 173,14 (74)

pro převod na AU. Můžeme zavést poměr hmotnostı́ M3/(M1 +M2), pak hlavnı́ poloosa dráhy třetı́ho
tělesa je zřejmě

a3 = a12 · (M1 +M2)/M3. (75)

Podobně jako u spektroskopické dráhy dvojhvězdy lze též definovat funkci hmotnosti třetı́ho tělesa jako

f (M3) =
(a12 sin i)3

P 22
=

(M3 sin i)3

(M1 +M2 +M3)
2 =

1

P 22





qA
√

(1− e2 cos2 ω





3

, (76)

kde P2 je oběžná perioda třetı́ složky v rocı́ch. Funkce hmotnosti třetı́ho tělesa poskytuje mj. odhad jeho
minimálnı́ hmotnosti. Známe-li M1 a M2 a za předpokladu i = 90◦ lze M3 zı́skat řešenı́m rovnice

f (M3) =
(M3)

3

(M1 +M2 +M3)
2 . (77)

Všechny parametry je nutno hledat metodou nejmenšı́ch čtverců, je třeba zahrnout i oběžnou periodu
dvojhvězdy a okamžik základnı́ho minima (7 neznámých). Pro zmı́něný systém SZ Cam vyšly tyto para-
metry:

P1 2, 6984708 dne
Prim. min. JD0 2427533.441
P2 50, 7 roku
A 0, 086 dne
Tperiastron JD 2444340
e 0.77
ω 23.7o .

Oběh dvojhvězdy kolem společného těžiště je doprovázen změnou rychlosti jejı́ho těžiště:

Vr = K [cos(v + ω) + e cosω] , (78)

kde

K =
A

P2

Q
√

(1− e2)(1− e2 cos2 ω)
; (79)

Vr a K jsou v km s−1 a Q = 2πc/365,25 = 5157.
(Na Astronomickém ústavu UK je k disposici program LTEORB, vytvořený T. Rajou, který minimalizuje

přı́slušnou sumu čtverců odchylek metodou simplexu.)
Lze poznamenat, ze důkaz existence třetı́ho tělesa v systému SZ Cam vedl k určenı́ zcela odlišných

hodnot pro hmotnosti obou složek dvojhvězdy. Staršı́ spektra nedovolovala odlišit čáry třetı́ho tělesa od čar
primáru, takže semiamplituda K1 vyšla malá, a vyšel i malý poměr hmotnostı́; přitom ale svı́tivosti obou
složek se lišily jen málo. Nové hmotnosti plně odpovı́dajı́ očekávánı́.
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Třetı́ těleso se v mnohých přı́padech projevuje i jako „třetı́ světlo“ (někdy je ale funkce hmotnosti velmi
malá a proto je světelný přı́spěvek třetı́ složky zanedbatelný). Odečtenı́m takového přı́spěvku se hloubka
zákrytů zvětšı́, tedy vyjde i většı́ sklon dráhy dvojhvězdy. Třetı́ světlo ovšem může pocházet i od objektu,
který nenı́ se systémem gravitačně vázán, nebo pro přı́liš krátkou či dlouhou periodu se LITE nepozoruje.
Při řešenı́ světelných křivek by tedy vždy měl být proveden test na možnou přı́tomnost třetı́ho světla.

To, že pomocı́ LITE lze nalézt zejména trojhvězdy s dlouhou periodou od roků po desı́tky let má význam
pro statistiku četnosti těchto period. Spektroskopicky lze spı́še objevit kratšı́ periody, visuálnı́ dvojhvězdy
pak majı́ převážně delšı́ periody. Dnes je ovšem tento interval pokryt i interferometrickými dvojhvězdami.

Objevovánı́ vı́cenásobných soustav má význam i pro statistiku četnosti takových soustav, a tedy i pro
úvahy o vzniku dvojhvězd a vı́cenásobných soustav.

Přı́tomnost třetı́ho tělesa se projevuje i dalšı́mi pozorovatelnými jevy. U několika objektů objevených
jako zákrytové dvojhvězdy se v novějšı́ době nepodařilo potvrdit změny jasnosti; možným vysvětlenı́m je,
že se změnil sklon dráhy a proto k zákrytům již nedocházı́. U dvou objektů byly zjištěny systematické změny
hloubek minim, vysvětlitelné jen změnou sklonu (změna jiného parametru soustavy – třeba poloměru nebo
teploty jedné složky – pozorované změny vysvětlit nemůže, a změny obou složek jsou asi nemyslitelné).
Změna sklonu pak je dobře pochopitelná jako precese drah; ta je nutně přı́tomná, pokud krátká a dlouhá
dráha jsou nekoplanárnı́. Jde tu tedy o jevy dobře známé v nebeské mechanice a pozorovatelné třeba
v systému Země-Měsı́c-Slunce. V takovém systému existuje neměnná fundamentálnı́ rovina, k nı́ž jsou
krátká a dlouhá dráha skloněny o úhly i1, i2 (obr. 3), přitom sin i1/ sin i2 = G2/G1, kde Gi jsou dráhové
momenty. Vzhledem k podstatně většı́mu rozměru dlouhé dráhy je G2 > G1, a tedy sklon krátké dráhy může
být značný, kdežto rovina dlouhé dráhy se nemusı́ přı́liš lišit od fundamentálnı́ roviny. Tyto jevy, očekávané
u trojhvězd, dobře popsal Söderhjelm (1975). Např. perioda precese (rotace uzlu drah, v rocı́ch)

Pnode =
4

3
· 365,25

[

1 +
M1 +M2

M3

]

P2
2

P1

(

1− e2
)3/2

[

C

G2
cos j

]−1

, (80)

kde C = G1 cos i1 + G2 cos i2 je celkový moment hybnosti systému a j je úhel mezi rovinami krátké a
dlouhé dráhy j = i1 + i2.

Je zřejmé, že Pnode je u většiny známých systémů velmi dlouhá a změna sklonu tedy pomalá. U jednoho
ze zmı́něných objektů – IU Aur – je tato doba kolem 300 let, a tomu odpovı́dá i pozorovaná změna hloubek
minim (primárnı́ minimum v oboru V ): na začátku dvacátého stoletı́ byla 0,m2, v době objevu (1964) byla
0,m47, dosáhla 0,m70 v r. 1984 a od té doby opět klesá. Z průběhu změn lze určit sklon fundamentálnı́ roviny a
i1. V daném přı́padě dojde k velmi zajı́mavé situaci: pozorovatelný sklon třetı́ho tělesa bude blı́zký 90o. Stane
se tak – bohužel – až v letech 2170 až 2270 (obr. 4) a bude tedy docházet k zákrytům nejen ve dvojhvězdě,
ale i s třetı́m tělesem (k těmto vzájemným zákrytům ještě také docházelo i krátce před objevem dvojhvězdy).
Protože toto třetı́ těleso je velmi pravděpodobně dvojhvězda, dovolı́ vzájemné zákryty určit i parametry jako
sklon a rozměry složek druhé dvojhvězdy (v oné době ale asi už bezpečně určené interferometricky).

Druhý objekt s proměnnou hloubkou minim (V907 Sco) má nodálnı́ periodu 68 let – už byla zachycena
dvě obdobı́ bez zákrytu a dvě se zákryty. LITE ale pozorován nebyl, nebot’„dlouhá“ perioda je přı́liš krátká
– asi 100 dnı́ – a amplituda LITE malá.3

3Je známa i zakrytová dvojhvězda CV Ser, u které došlo k úplnému vymizenı́ zákrytů. Jednou složkou této dvojhvězdy je ale Wolfova-Rayetova hvězda a se
všı́ pravděpodobnostı́ se v tomto přı́padě nejedná o sekulárnı́ změnu sklonu dráhy, ale o změnu rozměru opticky tlusté obálky WR hvězdy.
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Obrázek 3: Fundamentálnı́ rovina a oběžné roviny v systému třı́ hvězd (Söderhjelm 1975). Pozorovatel je ve směru O.
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Obrázek 4: Sklony drah zákrytové dvojhvězdy (i1) a třetı́ho tělesa (i2) v systému IU Aur.
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2.6.2 Rotace přı́mky apsid

U zákrytových proměnných poznáme nekruhovost dráhy většinou snadno, fáze sekundárnı́ho minima se lišı́
od 0.5. Pokud by ale přı́mka apsid směřovala k pozorovateli, fáze by sice byla 0.5, ale lišilo by se trvánı́
zákrytů (lze si ovšem představit přı́pad, že i trvánı́ zákrytů je stejné, pokud je sklon dráhy odlišný od 90o;
při sklonu < 90o v nekruhové dráze jedno z minim dokonce ani nemusı́ existovat). U spektroskopických
dvojhvězd je nekruhovost obtı́žněji prokazatelná, též z důvodů vlivu okolohvězdné hmoty, viz dále.

Byly již uvedeny oba důvody rotace přı́mky apsid. Je třeba uvažovat dvě různé hodnoty oběžné periody:
siderickou Ps, což je doba mezi dvěma shodnými polohami obou složek vzhledem ke hvězdám, a anoma-
listickou Pa, což je doba mezi dvěma průchody periastrem. Vždy je Pa > Ps. Perioda rotace přı́mky apsid
je U = 360/ω̇, kde ω̇ je změna délky periastra ve stupnı́ch, např. za jeden rok – pak U je též v rocı́ch. Snad
obvyklejšı́ je uvádět ω̇ v radiánech za dobu jedné periody, pak platı́

Ps = Pa(1− ω̇/2π). (81)

Jak už bylo zmı́něno výše, rychlost stáčenı́ přı́mky apsid je dána jednak relativistickým členem ω̇r a jednak
klasickým členem v důsledku nehomogennı́ho rozloženı́ hmoty ve hvězdách ω̇c. Je ω̇ = ω̇r + ω̇c; přı́slušné
vzorce viz učebnı́ text P. Harmance AST014 (Stavba a vývoj hvězd). Zde je efekt ilustrován na obr. 5,
ukazujı́cı́m O−C pro dvojhvězdu Y Cyg, která má poměrně krátkou periodu apsidálnı́ho stáčenı́ U . Nekru-
hové dráhy jsou běžné u oddělených dvojhvězd, a jen výjimečně se mohou vyskytovat u polodotykových
dvojhvězd. Dlouho např. probı́hal spor o to, zda dráha Algolu má či nemá malou excentricitu. Dnes se tato
dráha pokládá za kruhovou. Existuje katalog dvojhvězd s apsidálnı́ rotacı́ (Petrova & Orlov 1999); u téměř
poloviny objektů je ale zařazenı́ do tohoto katalogu sporné. Periody rotace apsid u dvojhvězd s „normálnı́mi“
složkami (tj., nekompaktnı́mi) začı́najı́ u asi 25 roků a mohou ovšem být i velmi dlouhé a tedy neurčitelné.

Z O−C diagramu je možné určit U, e, ω a T0. Ve vztazı́ch vystupuje i sklon i, ten je zpravidla znám
z řešenı́ světelné křivky. Jsou dvě cesty k určenı́ parametrů:

1. bud’ optimalizujeme parametry prostřednictvı́m Keplerovy rovnice, tj. pro dané parametry počı́táme
předpokládaný čas každého minima (podrobně viz Lacy 1992),

2. nebo použijeme rozvoj střednı́ anomalie podle sinu pravé anomalie (který je běžně užı́ván v nebeské
mechanice, viz Gimenez & Garcia-Pelayo 1983).

Jak je zřejmé z obr. 6, minimum nastává, když

v = θ − ω + π/2 (82)

Pokud je i = 90o, θ = 0 v přı́padě primárnı́ho minima a θ = π v přı́padě sekundárnı́ho minima. Při i 6= 90o
se okamžik minima – kdy je pozorovatelná vzdálenost středu obou složek dvojhvězdy nejmenšı́ – poněkud
lišı́ od okamžiku konjunkce (přı́slušný výraz viz Gimenez & Garcia-Pelayo 1983).

Je poučné uvažovat alespoň dva členy rozvoje (zde pro i = 90o):

Tpri = T0 + PsE − ePa
π
cosω +

3e2Pa
8π

(

1 +
e2

6

)

sin 2ω (83)
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Obrázek 5: Přı́klad O−C odchylek pro okamžiky minim dvojhvězdy Y Cyg ukazujı́cı́ apsidálnı́ rotaci. Znázorněna jsou jen novějšı́ minima.
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Obrázek 6: Okamžiky minim v eliptické dráze (Gimenez & Garcia-Pelayo 1983).
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a

Tsec = T0 + PsE +
Pa
2
+

ePa
π
cosω +

3e2Pa
8π

(

1 +
e2

6

)

sin 2ω. (84)

Tato druhá metoda je užitečná hlavně u malých výstřednostı́, kdy postačuje člen lineárnı́ v e a hodnota
výstřednosti je okamžitě zřejmá z amplitudy e Pa/π. Je také zřejmé, že při malé výstřednosti jsou křivky
v O−C diagramu symetrické sinusovky, kdežto při většı́ výstřednosti se symetrie ztrácı́, jak plyne ze
znamének členů s e2.

2.7 Neperiodické změny periody

Byly už uvedeny přı́klady např. trvale se prodlužujı́cı́ periody (β Lyr); různé změny periody jsou zřejmé mj.
v atlase O−C diagramů Kreinera a dalšı́ch (2000), dostupném na adrese

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

Bylo i uvedeno, že takové změny vysvětlujeme procesy přenosu nebo ztráty hmoty z jedné či obou
složek. Pokud se při přenosu z jedné složky na druhou žádná hmota ze systému neztrácı́ a neztrácı́ se ani
úhlový moment, mluvı́me o konservativnı́m přenosu. Pro kruhovou dráhu platı́

∆P

P
= 3

q

1− q2
∆M

M
, (85)

kde q = M1/M2; hmota se přenášı́ z hvězdy 1 na hvězdu 2. Podobně se měnı́ i velká poloosa dráhy, jen
koeficient v rovnici je 2 mı́sto 3. Numericky vycházejı́ největšı́ hodnoty přenosu hmoty až 10−5 M⊙ za rok.

Ke konservativnı́mu přenosu ale asi docházı́ zřı́dka. U isotropnı́ ztráty hmoty zı́ská druhá složka jen malý
dı́l hmoty, většina zmizı́ ze systému a oběžná perioda u tohoto typu ztráty hmoty trvale roste. Zřejmá je
ztráta hmoty zářenı́m, vliv na periodu je ale pod přesnostı́ pozorovánı́. Výraznějšı́ je ztráta hmoty hvězdným
větrem, k nı́ž docházı́ hlavně u velmi hmotných hvězd. Ke ztrátě hmoty vı́ceméně náhle docházı́ u nov a
supernov. Při takové náhlé ztrátě hmoty jedné složky docházı́ k růstu excentricity, dráha se může změnit
na hyperbolickou, tj. dojde k rozpadu dvojhvězdy. Druhá složka si přitom podržı́ svou orbitálnı́ rychlost, která
může dosahovat stovky km s−1; tı́mto procesem se vysvětluje existence některých rychle se pohybujı́cı́ch
hvězd (mj. pulsarů).

2.8 Určovánı́ elementů visuálnı́ch dvojhvězd

K výpočtu dráhy je třeba mı́t měřenı́ (v podobě čas T, posičnı́ úhel α, promı́tnutá úhlová vzdálenost ρ
v úhlových vteřinách), která pokrývajı́ pokud možno celou dráhu; z takových dat je zřejmá perioda. Nenı́-li
dráha pokryta celá, je perioda nejistá a řešenı́ může být vı́ceznačné nebo neurčitelné. Pozorovaná dráha
je průmět skutečné dráhy do tečné roviny ke sféře. Běžná mikrometrická měřenı́ nebo měřenı́ skvrnkovou
interferometriı́ poskytujı́ relativnı́ dráhu slabšı́ složky kolem jasnějšı́; majı́-li složky podobnou jasnost a
perioda je krátká, může být problém s identifikacı́ složek. Pokud lze měřit absolutnı́ dráhy, dostane se i
poměr hmotnostı́ složek.

Pozorovaná dráha je (obecně) elipsa, jasnějšı́ složka ale nenı́ v jejı́m ohnisku. V průmětu se zachovává
zákon ploch, a zachová se i střed elipsy jako střed (obr. 7). Přı́mka spojujı́cı́ střed a jasnou složku je zřejmě
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průmětem hlavnı́ osy, z pozorované dráhy tedy lze určit okamžik průchodu periastrem. Z úseku na průmětu
hlavnı́ osy je také zřejmá excentricita. Zbývá tedy určit posičnı́ úhel vzestupného uzlu, délku periastra a
sklon dráhy. Z posičnı́ch měřenı́ nezjistı́me, zda jde o uzel vzestupný či sestupný (musela by existovat i
měřenı́ radiálnı́ rychlosti), úhel je tedy neurčitý o 180o.

Existuje řada metod, jak určit zbývajı́cı́ prvky, viz např. van den Bos (1962). Je jistě možné jejich
hodnoty odhadnout a pak všechny parametry optimalizovat. Vztahy parametrů jsou dány vzorci plynoucı́mi
z geometrie skutečné a promı́tnuté dráhy. Pro pozorovanou úhlovou vzdálenost složek (v úhlových vteřinách)
platı́

ρ =
r

d
· cos(v + ω)

cos(α − Ω) , (86)

kde

r = a · 1− e2

1 + e cos v
; (87)

zde d je vzdálenost dvojhvězdy od Slunce v parsecı́ch, a a = a1 + a2 v AU. Dále platı́ vztah pro posičnı́
úhel

tg(α − Ω) = tg(v + ω) cos i. (88)

Skutečná vzdálenost složek r je v AU, α je posičnı́ úhel slabšı́ složky a Ω posičnı́ úhel uzlové přı́mky.
Při řešenı́ dráhy visuálnı́ dvojhvězdy se tedy zı́ská úhlový rozměr hlavnı́ poloosy a/d a sklon dráhy. Vı́me

ovšem, že z řešenı́ křivky radiálnı́ rychlosti se – při známém sklonu dráhy – nalezne hlavnı́ poloosa v lineárnı́
mı́ře. Pokud tedy je pro visuálnı́ dvojhvězdu měřitelná křivka radiálnı́ch rychlostı́, dostáváme i paralaxu
objektu. Problémem ale je, že pro dráhy s dlouhou periodou nelze křivku radiálnı́ch rychlostı́ měřit přı́liš
přesně (má malou amplitudu). V několika přı́padech, kdy excentricita dosahuje vysokých hodnot (e > 0.9),
lze ale měřit důležitou část křivky radiálnı́ch rychlostı́ v okolı́ průchodu periastrem. Situace se změnila až
s objevy interferometrických dvojhvězd s kratšı́mi periodami. Stejnou roli jako křivka radiálnı́ch rychlostı́
hraje LITE, také poskytuje lineárnı́ rozměr hlavnı́ poloosy. Zatı́m jsou známy jen dva přı́pady, kdy objekt
s LITE byl měřen interferometricky – vedle SZ Cam to je V505 Sgr.

2.9 Vı́cenásobné soustavy

Mnohé dvojhvězdy jsou ve skutečnosti vı́cenásobné soustavy. Např. jedna složka visuálnı́ dvojhvězdy
je spektroskopická, eventuelně zákrytová dvojhvězda. Vı́cenásobnost je tedy běžná, kvantitativnı́ určenı́
četnosti je ale obtı́žné, nebot’poznánı́ vı́cenásobnosti je ovlivněno výběrovými efekty ještě vı́ce než poznánı́
dvojhvězdnosti. Z publikovaných statistik se zdá, že nejméně jedna třetina dvojhvězd má třetı́ složku (ale
může to být až polovina); podobně jedna čtvrtina až jedna třetina trojhvězd jsou vlastně čtyřhvězdy, atd.

Mluvı́me o různé hierarchii: bud’ jsou jednotlivé objekty ve srovnatelných vzájemných vzdálenostech,
tak je tomu třeba u Trapezu; běžnějšı́ ale je, když dvojhvězda má vzdálenou složku (ta ovšem také může
být dvojhvězdou), atd. Je jistě zajı́mavé vědět, v jakých poměrech vzdálenostı́ (nebo, což je velmi podobné,
poměrech oběžných period) se takové objekty vyskytujı́. Z teoretických úvah plyne, že objekty s poměrem
P2/P1 < 8 jsou nestabilnı́, tj. nemohou být staršı́ než je určitá charakteristická doba oběhu; mezi objekty
s P2 kratšı́ než asi 10000 let se takové objekty nepozorujı́, s delšı́mi P2 to jsou soustavy typu Trapez, jejichž
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Obrázek 7: Visuálnı́ dráha µ Ori (škála v úhlových vteřinách; Fekel a kol. 2002).
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stářı́ nemůže být velké. Modelové výpočty ukazujı́, že běžný vývoj takových soustav vede k odtrženı́ jedné
složky, a zbytek systému se stane kompaktnějšı́.

Jinou zajı́mavou otázkou u vı́cenásobných soustav je, zda jsou nebo nejsou koplanárnı́. Viděli jsme
u soustav vykazujı́cı́ch LITE, že u řady z nich se měnı́ hloubka minim, tj. krátké a dlouhé dráhy nejsou
koplanárnı́. Koplanaritu lze studovat i u jiných vı́cenásobných soustav, např. pokud u visuálnı́ dvojhvězdy
s určenou drahou je jedna složka spektroskopická dvojhvězda.

Přı́klady:
Zajı́mavá je ζ Cnc (Griffin 2000) – jde o visuálnı́ dvojhvězdu, vzdálenost složek je 6′′, oběžná doba 260 let.
Obě složky jsou dvojhvězdy: jedna, se vzdálenostı́ 1′′, má oběžnou dobu 20 let, druhá – u nı́ ale jedna ze
složek nenı́ vidět – má oběžnou dobu 17 let. Pro druhou dvojhvězdu byla zı́skána křivka radiálnı́ch rychlostı́,
semiamplituda 4 km s−1. Je známa přesná paralaxa (Hipparcos: 0,′′0391) a lze počı́tat hmotnosti; všechny
tři viditelné složky jsou podobné Slunci, neviditelná složka – nenı́ zřejmá ani v UV, ani v IR – může být
chladný bı́lý trpaslı́k.

Ve známém „Trapezu“ jsou dobře viditelné čtyři hvězdy: θ1 Ori A, B, C (ta je nejjasnějšı́ a nejranějšı́,
O 6) a D. Z nich jsou θ1 Ori A a B zákrytové proměnné V1016 Ori a BM Ori, pro θ1 Ori A, B a C pak
byly skvrnkovou interferometriı́ nalezeny dalšı́ složky (u θ1 Ori B dvě). Nejzajı́mavějšı́ je nález složky
u θ1 Ori C, nebot’jejı́ úhlová vzdálenost je jen 0,′′040 a oběžná doba pravděpodobně 9 let; oběh se projevuje
i měřitelnými změnami radiálnı́ rychlosti. Trapez má tedy minimálně 10 složek.

3 Metody určovánı́ radiálnı́ch rychlostı́, profilů spektrálnı́ch čar jednotlivých slo-
žek a dráhových elementů pomocı́ digitalizovaných spekter

3.1 Klasická měřenı́ na fotografických spektrech

V době fotografických spekter se radiálnı́ rychlosti měřily obvykle s pomocı́ komparátoru s mikrometric-
kým vláknem a přesným šroubem. Astronom nastavoval v mikroskopu střed čáry a odečı́tal lineárnı́ polohu
na desce. Zkušený pracovnı́k měřil jedno spektrum nejméně hodinu. Kromě časové náročnosti bylo nevý-
hodou i to, že nastavenı́ bylo do určité mı́ry subjektivnı́ a provádělo se přirozeně na spektrech, která byla
zaznamenána v densitách a nebyla rektifikována, což mohlo vnášet určité chyby.

Později se na některých hvězdárnách zvlaště v USA začal použı́vat komerčně vyraběný osciloskopický
přı́stroj nazývaný Grant machine, který pomocı́ kmitajı́cı́ho zrcátka a opticko-elektrického systému zobra-
zoval na obrazovce osciloskopu malý úsek přı́mého a zrcadlově převráceného spektra. V přı́stroji bylo opět
fotografické spektrum uloženo na transportnı́ podložce spojené s mikrometrickým šroubem. Ten dovoloval
pohybovat spektrem tak, aby přı́mý a převracený obraz splynul. To umožnilo nastavovat mnohem objek-
tivněji střed čáry a pokud byly ve spektru vidět čáry druhé složky dvojhvězdy, měřit lépe i je. Spektrum se
ovšem opět zobrazovalo jako nerektifikované a v densitách, což vedlo k určitým chybám v mı́stech s velkým
gradiantem v průběhu kontinua.

Princip toho přı́stroje v pozdějšı́ době dovedl k dokonalosti ondřejovský astronom dr. Jiřı́ Horn. Ten
vytvořil program SPEFO umožňujı́cı́ (kromě kompletnı́ch redukcı́ spektrogramů) měřit radiálnı́ rychlosti
srovnánı́m přı́mého a převráceného obrazu spektra na rektifikovaných spektrech zobrazených již v relativnı́ch
tocı́ch na obrazovce stolnı́ho počı́tače. Pokud byl k dispozici i vhodný mikrodensitometer umožňujı́cı́
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digitalizaci fotografických spekter, šlo podobným způsobem měřit i digitalizovaná fotografická spektra.
Přı́stoj na digitalizaci spekter byl řadu let v provozu i na ondřejovské observatoři, nynı́ je takové zařı́zenı́
ve funkčnı́m stavu pouze na Astronomickém ústavu SAV v Tatrách či na observatoři David Dunlap v Kanadě.
Program SPEFO je dále rozvı́jen a zdokonalován Mgr. Jiřı́m Krpatou a je na Astronomickém ústavu UK
k dispozici.

3.2 Analogový spektrometr

Když se objevily technické prostředky na zı́skávánı́ spektrer v digitalizovaném tvaru, začaly se objevovat i
nové, objektivnějšı́ způsoby měřenı́ radiálnı́ch rychlostı́. Za průkopnı́ka v tomto směru lze označit britského
astronoma Rogera Griffina, který již v šedesátých letech 20. stoletı́ zkonstruoval a uvedl do provozu
fotoelektrický spektrometr na měřenı́ radiálnı́ch rychlostı́ (Griffin 1967). Princip jeho přı́stroje spočı́val
v tom, že se spektrum studované hvězdy srovnávalo s maskou, na které bylo zaznamenáno spektrum hvězdy
podobného spektrálnı́ho typu. Maska se mohla posouvat ve vlnové délce a fotoelektrický fotometr registroval
světlo hvězdy prošlé maskou. Polohu masky, při které byl signál maximálnı́, bylo možné kalibrovat tak,
aby odpovı́dala rozdı́lu radiálnı́ rychlosti hvězdy vůči vzorovému spektru masky. Griffin se svým přı́strojem
dosahoval velmi dobré přesnosti v určenı́ radiálnı́ rychlosti a do současné doby publikoval přes sto pracı́
s nově měřenými křivkami radiálnı́ch rychlostı́ mnoha spektroskopických dvojhvězd.

Griffinův spektrometr byl ovšem ještě analogovým zařı́zenı́m, nicméně jako prvnı́ určoval radiálnı́
rychlost nikoliv pomocı́ měřenı́ polohy jednotlivých spektrálnı́ch čar, nýbrž s využitı́m celého úseku spektra.

3.3 Základnı́ úvahy o elektronických spektrech a něco matematiky

Elektronické detektory Reticon a CCD umožnily stabilnı́ a nı́zkošumový záznam spekter ve zcela digitálnı́m
tvaru, což otevřelo cestu k použitı́ nových objektivnı́ch metod měřenı́ radiálnı́ch rychlostı́.

Digitalizovaná a plně redukovaná a rektifikovaná spektra lze obvykle zapsat ve tvaru uspořádaných
dvojic

vlnová délka λ relativnı́ tok I(λ)

setřı́děných vzestupně ve vlnové délce. Někteřı́ autoři doporučujı́ použı́t mı́sto vlnové délky λ jako nezávislou
proměnnou jejı́ přirozený logaritmus lnλ, a to z následujı́cı́ho důvodu: Oběžné rychlosti naprosté většiny
hvězd, které pozorujeme, jsou mnohem menšı́ než rychlost světla ve vakuu a proto lze pro určenı́ radiálnı́
rychlosti RV použı́t nerelativistický Dopplerův jev ve známém tvaru

λ = λ0

(

1 +
RV

c

)

. (89)

Logaritmovánı́m této rovnice dostaneme

lnλ = lnλ0 + ln
(

1 +
RV

c

)

. (90)

Pro RV << c lze druhý člen na pravé straně rovnice (90) nahradit Taylorovým rozvojem se zanedbánı́m
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všech vyššı́ch členů a psát

ln
(

1 +
RV

c

)

.
=

RV

c
. (91)

Rovnici (90) můžeme pak přepsat do diferenciálnı́ho tvaru

c · △ lnλ
.
= △RV, (92)

ze kterého výplývá, že posun v lnλ po vynásobenı́ rychlostı́ světla je velmi přibližně přı́mo mı́rou rozdı́lu
radiálnı́ch rychlosti mezi dvěma spektry.

Uvědomme si ale, co zanedbánı́ vyššı́ch členů Taylorova rozvoje představuje numericky pro praktické
aplikace. Vlnová délka podle přibližného vztahu (91) λapprox. bude po dosazenı́ z (91) do rovnice (90)

λapprox. = λ0e
RV

c , (93)

takže odpovı́dajı́cı́ rozdı́l v radiálnı́ch rychlostech bude

RV − RVapprox. = RV − c

(

λapprox. − λ0
λ0

)

= RV − c
(

e
RV

c − 1
)

. (94)

Vidı́me tedy, že chyba v radiálnı́ rychlosti, která takto vznikne, nezavisı́ na vlnové délce. Např. pro RV =
400 km s−1 činı́ tato chyba 0,267 km s−1 a pro RV = 1000 km s−1již 1,67 km s−1 . To pro opravdu přesné
určovánı́ radiálnı́ch rychlostı́ nejsou zcela zanedbatelné hodnoty.

Bylo by přirozeně možné uvažovat i vyššı́ členy Taylorova rozvoje, ale lepšı́ je následujı́cı́ postup:
Uvědomme si, že původnı́ spektrum bylo zaznamenáno na detektor, který má konstantnı́ rozestup s mezi
středy jednotlivých detekčnı́ch elementů. Disperznı́ element (mřı́žka či hranol) změnı́ tuto škálu na nelineárnı́
škálu ve vlnových délkách. Tu je ale možné změnit na škálu, pro nı́ž zůstane konstantnı́ rozlišovacı́ schopnost
R daná vztahem

R =
λ

△λ
=

λ

W · s, (95)

kde W je lineárnı́ disperse a s vzdálenost středu sousednı́ch elementů detektoru ve směru disperze. Tı́m
bude přeškálované spektrum lineárnı́ v radiálnı́ rychlosti bez jakékoliv aproximace.

Čistě prakticky lze přeškálovánı́ provést tak, že vlnovou délku odpovı́dajı́cı́ prvnı́mu detekčnı́mu ele-
mentu zachováme a označı́me λ1, zvolı́me konstantnı́ krok v radiálnı́ rychlosti △RV a ze vztahu (89) pak
plyne, že vlnová délka n-tého přeškálovaného elementu λn bude

λn = λ1

(

1 +
△RV

c

)n−1

. (96)

Je ovšem třeba, abychom vždy správně uvážili, jaký krok v radiálnı́ rychlosti zvolit, abychom nezhoršili
rozlišovacı́ schopnost původnı́ho spektra a na druhé straně, abychom nevolili krok přı́liš malý, nebot’
interpolacı́ mnoha bodů mezi dva sousednı́ elementy použitého detektoru již novou informaci nepřidáme a
pouze prodloužı́me čas přı́padného dalšı́ho zpracovánı́.
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Pro ilustraci: v coudé ohnisku 2-m dalekohledu v Ondřejově se v kameře s ohniskem 702 mm od roku 1992
do července 2000 použı́val detektor Reticon 1872RF, ze kterého bylo podél disperze využito pro záznam
spektra 1696 detekčnı́ch elementů, jejichž středy byly od sebe vzdáleny o 0,015 mm. V současné době se
ve stejném ohnisku použı́vá CCD detektor SITe-005 o rozměru 2030×800 detekčnı́ch elementů, ze kterého se
na zobrazenı́ spektra podél disperse využı́vá 1997 elementů vzájemně od sebe vzdálených také o 0,015 mm.
V nejčastěji použı́vané červené oblasti spektra v rozsahu od 6255 do 6767 Å činı́ rozdı́l mezi sousednı́mi
dvěma elementy ve vlnové délce asi 0,25 Å a rozdı́l v radiálnı́ch rychlostech klesá od krátkovlnného
k dlouhovlnnému okraji spektra asi od 12,3 do 11,35 km s−1. To platı́ v obou přı́padech, ač je třeba upozornit
na jeden rozdı́l mezi oběma typy spekter. Spektra z detektoru Reticon byla plně redukována v programu
SPEFO a hodnoty jejich relativnı́ch toků jsou uloženy pro původnı́ detekčnı́ elementy. To znamená, že
pokud si zobrazı́me tato spektra ve vlnové délce, pak jednotlivé hodnoty vlnových délek přesně odpovı́dajı́
vlnovým délkám jednotlivých detekčnı́ch elementů 1 až 1696 podle disperznı́ho vztahu. Naproti tomu
počátečnı́ redukce nynejšı́ch CCD spektrer (mj. kalibrace relativnı́ho toku, převedenı́ na jednorozměrné
spektrum a proloženı́ disperznı́ho polynomu) je prováděna v programu IRAF a v archivu pro uživatele
jsou spektra uložena již ve škále vlnových délek s ekvidistantnı́m krokem v λ. To se jevı́ jako poněkud
nešt’astné, nebot’– v této chvı́li zbytečně – je původnı́ spektrum interpolováno do bodů ležı́cı́ch obecně mezi
jednotlivými původnı́mi detekčnı́mi elementy a zřejmě tak, že se poněkud ztrácı́ původnı́ rozlišenı́, nebot’je
uloženo opět spektrum obsahujı́cı́ pouze 1997 bodů. (Abychom původnı́ rozlišenı́ neztratili, měli bychom
za ekvidistantnı́ krok v λ přijmout nejmenšı́ vzdálenost ve vlnové délce mezi dvěma sousednı́mi elementy,
což je na dlouhovlnném konci spektra.) Pro naše účely je ale užitečné si povšimnout, že použijeme-li vztah
(96), budou oba typy spekter převedeny správně do škály ekvidistantnı́ v radiálnı́ rychlosti.

-o-o-o-o-o-o-o-o-o-o-o-o-o-o-o-o-o-o-o-o-o-o-

Než budeme mluvit o různých metodách numerické manipulace se spektry, bude užitečné si připomenout
několik fakt o Fourierově transformaci a souvisejı́cı́ch matematických operacı́ch a zobrazenı́ch.

Obecně platı́, že Fourierovou transformacı́ funkce F (x) proměnné x se nazývá funkce f(y) nové pro-
měnné y, která je dána vztahem

f(y) =

+∞
∫

−∞

F (x)e2πixydx, (97)

přičemž pro zpětnou transformaci platı́

F (x) =

+∞
∫

−∞

f(y)e−2πixydy. (98)

Funkci f(y) se někdy řı́kává Fourierův obraz funkce F (x).
Fourierova transformace je lineárnı́ a dá se také dokázat, že

+∞
∫

−∞

|f(y)|2dy =
+∞
∫

−∞

|F (x)|2dx. (99)
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Delta funkcı́ δ(x) proměnné x nazýváme speciálnı́ funkci, pro nı́ž platı́

δ(x) = 0 pro všechna x 6= 0 (100)
+∞
∫

−∞

δ(x)dx = 1. (101)

Bude-li x1 nějaký konkrétnı́ bod na ose x, platı́ zřejmě, že funkce δ(x − x1) bude nenulová pouze v bodě
x1. Fourierova transformace delta funkce bude proto zřejmě

f(y) =

+∞
∫

−∞

δ(x − x1)e
2πixydx = e2πix1y

+∞
∫

−∞

δ(x − x1)dx = e2πix1y. (102)

Konvoluce K(x) dvou funkcı́ F (x) a G(x) je definována vztahem

K(x) =

+∞
∫

−∞

F (u)G(x− u)du, (103)

což se někdy zkráceně zapisuje ve tvaru

K(x) = F (x) ∗ G(x). (104)

Pro nás významnou vlastnostı́ konvoluce je to, že jejı́ Fourierův obraz k(y) je prostým součinem Fouriero-
vých obrazů f(y) a g(y) uvažovaných funkcı́ F (x) a G(x), tedy

k(y) =
√
2πf(y) · g(y). (105)

3.4 Porovnánı́ profilů čar s Gaussovými funkcemi

Ukazuje se, že pozorované profily spektrálnı́ch čar lze dobře modelovat Gaussovou funkcı́

g(x) = ae−
(x−b)2

2c2 , (106)

kde reálné konstanty a, b a c představujı́ volitelné parametry. Parametr a představuje výšku vrcholku
Gaussovy funkce (viz obr.8), parametr b definuje polohu vrcholu v souřadnici x a parametr c souvisı́ s šı́řkou
Gaussovy funkce v polovičnı́ výšce FWHM vztahem

FWHM = 2
√
2 ln 2 · c. (107)

Takto zapsaná funkce představuje emisnı́ čáry, je ale jasné, že použitı́m záporného parametru a z intervalu
(0,1) a přičtenı́m konstanty 1 lzde popsat absorbčnı́ profily v rektifikovaných spektrech.

V aplikaci na dvojhvězdy či vı́cenásobné soustavy lze postupovat tak, že pro spektra z fázı́, kdy je např.
dvojhvězda v elongaci, určı́me vhodné parametry Gaussových funkcı́ popisujı́cı́ dobře profily jednotlivých
složek dvojhvězdy a ve fázı́ch, kdy se profily překrývajı́ (blendujı́) se snažı́me vhodným posuvem ve vlnové
délce nalézt nejlepšı́ shody mezi pozorovaným spektrem a součtem zvolených Gaussových funkcı́.
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Obrázek 8: Přı́klady průběhu Gaussovy funkce. Hodnoty parametrů a, b a c jsou uvedeny v závorkách u každé funkce
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3.5 Radiálnı́ rychlosti s použitı́m kroskorelačnı́ funkce

Použı́tı́ kroskorelačnı́ funkce (cross-correlation function; c.c.f.), využı́váné delšı́ dobu v jiných oborech,
k měřenı́ radiálnı́ch rychlostı́ a rotačnı́ho rozšı́řenı́ spektrálnı́ch čar jako prvnı́ navrhla Simkin(ová) (1974) a
dále je rozpracovali Da Costa a kol. (1977) a Tonry a Davis (1979). V jistém smyslu jde o jakousi digitálnı́
verzi analogového postupu použitého Griffinem. Spektrum studované hvězdy, v tomto přı́padě ale již
kompletně redukované (tj. rektifikované a v heliocentrické škále vlnových délek) se srovnává se vzorovým
spektrem hvězdy podobného spektrálnı́ho typu. Mnoho autorů doporučuje spektrálnı́ čáry vzorového spektra
rotačně rozšı́řit tak, aby se i šı́řkou co nejvı́ce podobaly čarám studované hvězdy. Oproti tomu např.
kanadský astronom David Holmgren (soukromé sdělenı́) doporučuje pro lepšı́ kontrast použı́t vzorové
spektrum s úzkými čarami. Pokud jsou jak vzorové, tak studované spektrum na lineárnı́ škále v radiálnı́ch
rychlostech (jak jsme to diskutovali dřı́ve), pak je zřejmé, že takový vzájemný posuv obou spekter z, který
povede k jejich nejlepšı́ shodě, je přı́mo mı́rou rozdı́lu v radiálnı́ch rychlostech obou spekter. Za vzorové
spektrum lze zvolit bud’ spektrum hvězdy podobného spektrálnı́ho typu jako má studovaná hvězda, které
bylo zı́skáno stejným spektrografem nebo syntetické spektrum v rozlišenı́, které použitému spektrografu
odpovı́dá. Výhodou použitı́ skutečného pozorovaného spektra je jeho nesporná blı́zká podobnost spektru
studované hvězdy. Naopak syntetické spektrum je bez šumu, což se také může ukázat jako výhoda. Za
vzorové spektrum můžeme v principu zvolit i jedno ze spekter studované hvězdy, pak ale musı́me počı́tat
s tı́m, že radiálnı́ rychlosti zı́skáme jen relativně, bez určenı́ jejich nulového bodu.

Označı́me-li funkci popisujı́cı́ pozorované rektifikované spektrum hvězdy jako I(x) a funkci popisujı́cı́
vzorové spektrum jako V (x), kde souřadnice x je lineárnı́ v radiálnı́ rychlosti, pak jejich kroskorelačnı́
funkce je definována vztahem

C(z) =

∞
∫

−∞

V (x)I(z + x)dx = V (z) ⋆ I(z) (108)

a dosahuje maxima pro hodnotu z0 odpovı́dajı́cı́ rozdı́lu v radiálnı́ch rychlostech obou spekter. Povšimněme
si, že kroskorelace je operace, která se od konvoluce lišı́ pouze znaménkem integračnı́ proměnné ve druhé
funkci. Označuje se symbolicky podobně jako konvoluce, ale jiným typem hvězdičky (pěticı́pou).

Reálná elektronická spektra jsou ovšem souborem diskrétnı́ch hodnot
I(xi) (i = 1, N) a V (xj) (j = 1, M)

rovnoměrně vzorkovaných v lineárnı́ škále radiálnı́ch rychlostı́ s krokem △x. Kroskorelačnı́ funkce (108)
se tak změnı́ v soubor kroskorelačnı́ch koeficientů (kterým se ovšem někdy také řı́ká kroskorelačnı́ funkce).

Pro diskrétnı́ posuvy spektra vůči vzorovému spektru zl = l △ x (kde l může nabývat záporné i kladné
hodnoty) jsou tyto koeficienty definovány vztahem

Cj(zl) ≡
1

j

j
∑

i=1

V (xi)I(xi + zl). (109)

Maximum kroskorelačnı́ funkce můžeme určit některou numerickou metodou, třeba pomocı́ proloženı́
vhodné funkce.

Ve většině praktických aplikacı́ se ovšem kroskorelačnı́ funkce nepočı́tajı́ přı́mo, ale provádı́ se Fou-
rierova transformace, která i integraci v kroskorelačnı́ funkci změnı́ na násobenı́ Fourierových obrazů
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v prostoru frekvencı́. Poté je provedena inverznı́ Fourierova transformace, což ovšem vzhledem k periodic-
kému charakteru funkcı́ v prostoru frekvencı́ může vést při zpětné tranformaci k falešným jevům. Bránit
se lze dvěma vhodnými manipulacemi se spektry. Za prvé bývá zvykem mı́sto původnı́ funkce I(x) použı́t
novou funkci F (x) = 1 − I(x), která z očekávaných absopbčnı́ch čar učinı́ čary emisnı́, ale hlavně bude
mı́t úroveň kontinua v ideálnı́m přı́padě rovnou nule. Druhou manipulacı́ je tzv. tapering. Může se totiž
stát, že na okrajı́ch spekter jsou spektrálnı́ čáry, které by při dvou Fourierových transformacı́ch mohly vést
ke vzniku falešných vysokofrekvenčnı́ch artefaktů v kroskorelačnı́ funkci. Tapering znamená přidánı́ asi 10
procent bodů na obou okrajı́ch spektra tak, aby přı́padné nenulové hodnoty funkce F(x) na obou okrajı́ch
intervalu přešly spojitě na hodnoty nulové.

Zucker a Mazeh (1994) navrhli a prakticky testovali zobecněnı́ kroskorelačnı́ metody na dvourozměrný
přı́pad, aby bylo možné touto technikou zı́skat radiálnı́ rychlosti obou složek dvojhvězdy současně. Jejich
program nazvaný TODKOR počı́tá korelaci pozorovaného spektra vůči kombinaci dvou vzorových spekter,
jejichž spekrálnı́ typy jsou blı́zké očekávaným spektrům složek studované dvojhvězdy. Jejich zobecněná
kroskorelačnı́ funkce je tak funkcı́ dvou nezávislých proměnných, které měřı́ RV posuv jedné a druhé složky
dvojhvězdy.

3.6 Určovánı́ radiálnı́ch rychlostı́ pomocı́ rozšiřovacı́ funkce

Metodu využitı́ rozšiřovacı́ funkce navrhl a rozpracoval Rucinski(1992, 1998). Kdyby v atmosférách hvězd
neexistovaly žádné procesy vedoucı́ k rozšı́řenı́ spektrálnı́ch čar, byly by absorbčnı́ čáry odpovı́dajı́cı́
vázaným atomárnı́m přechodům souborem delta funkcı́. Takové rektifikované spektrum F0(λ) upravené
opět transformacı́ S0(λ) = 1− F (λ) by se tak dalo zapsat ve tvaru

S0(λ) =
∑

j

kjδ(λj), (110)

kde sumace přes j zahrnuje všechny spektrálnı́ čáry vyskytujı́cı́ se v uvažovaném úseku spektra. Ve sku-
tečnosti jsou i čáry nerotujı́cı́ hvězdy rozřı́řeny různými mikroskopickými atomárnı́mi procesy (tepelné
rozšı́řenı́, mikroturbulence a podobně) a k určitému rozřı́řenı́ dochazı́ dı́ky nenulové šı́řce štěrbiny i v sa-
motném spektrografu. Označı́me-li všechny tyto procesy působı́cı́ malé rozšı́řenı́ spektrálnı́ch čar jako T (λ),
je zřejmé, že pozorované spektrum bude konvolucı́ spektra S0(λ) s rozšiřovacı́ funkcı́ T (λ):

S(λ) = S0(λ) ∗ T (λ). (111)

Spektrum ovšem může být rozšı́řeno vnějšı́mi vlivy, bud’rotacı́ hvězdy s nerovnoměrným rozloženı́m jasu
na povrchu (“hvězdné skvny”) nebo pohybem v oběžné dráze kolem společného těžiště. Při rotaci osamocené
hvězdy bez skvrn bude ovšem rozšiřovacı́ funkce v čase konstantnı́, zatı́mco v ostatnı́ch uvedených přı́padech
se bude měnit bud’s časem nebo s fázı́ oběžné periody a pro přı́pad dvojhvězdy může v elongacı́ch nabývat
i podobu dvou oddělených vrcholků nebo dvou vrcholků, které se částečně překrývajı́. I v tomto přı́padě
budou šı́řky obou částı́ rozšiřovacı́ funkce záviset na promı́tnutých rotačnı́ch rychlostech složek dvojhvězdy.
Je ovšem jasné, že středy obou vrcholů rozšiřovacı́ funkce budou opět pro daný čas odpovı́dat radiálnı́m
rychlostem složek dvojhvězdy.

Označı́me-li právě diskutovanou rozšiřovacı́ funkci symbolem B(λ), lze výsledné pozorované spektrum
F (λ) v každém okamžiku zapsat jako konvoluci
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F (λ) = S(λ) ∗ B(λ) = S0(λ) ∗ T (λ) ∗ B(λ). (112)

Podobně jako u kroskorelačnı́ metody je možné spočı́tat kroskorelačnı́ funkci mezi spektrem nerozšı́-
řeným rozšiřovacı́ funkcı́ B(λ) a mezi spektrem pozorovaným (pozor opět na spravné rozlišenı́ a použitı́
symbolů ⋆ a ∗). Dostaneme

C(λ) = S(λ) ⋆ F (λ)

= S(λ) ⋆ (S(λ) ∗ B(λ)). (113)

Označı́me-li symbolicky operaci Fourierovy transformace symbolem F a inverznı́ Fourierovu transfor-
maci symbolem F−1, platı́ zřejmě

F [F (λ)] = F [S(λ)] · F [B(λ)] (114)

a odhad rozšiřovacı́ funkce lze v principu zı́skat z operace

B(λ)] ∼ F−1[F [F (λ)]/F [S(λ)]]. (115)

Ve skutečnosti se ale ukazuje, že tento postup zavádı́ do úlohy velký šum a je třeba úlohu formulovat jako
diskrétnı́ sumaci a řešenı́ soustavy lineárnı́ch rovnic metodou nejmenšı́ch čtverců, přičemž je třeba využı́t
důmyslné numerické metody.

Podrobný výklad o praktickém použitı́ metody lze zı́skat na webové stránce Dr. Rucinského

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

3.7 Dopplerovská tomografie

Dopplerovská tomografie je metoda, pomocı́ které nelze měřit radiálnı́ rychlosti složek, ale která dovoluje
na základě známých křivek radiálnı́ch rychlostı́ zı́skat z pozorovaných spekter individuálnı́ spektra obou slo-
žek dvojhvězdy. Využitı́ metody tomografie k tomuto účelu navrhli a prakticky vyzkoušeli Bagnuolo a Gies
(1991). Jednotlivá pozorovaná spektra jsou chápana jako projekce spekter primáru a sekundáru do různých
‘směrů’ a metodou tomografické rekonstrukce lze zı́skat individuálnı́ spektra primáru a sekundáru.

3.8 Oddělenı́ spekter individuálnı́ch složek (spectra disentangling)

Matematické oddělenı́ spekter primáru a sekundáru a současné zı́skánı́ dráhových elementů soustavy jako
prvnı́ navrhli Simon a Sturm (1994). Krátce poté publikoval Hadrava (1995) metodu oddělenı́ spekter až
pětinásobné soustavy hvězd ve Fourierově prostoru, což mu dovolilo výrazně zrychlit výpočetnı́ rychlost
metody. Svůj postup později ještě doplnil o možnost uvažovat změnu relativnı́ intenzity spekter jednotlivých
složek - viz Hadrava (1997). Do veřejného použitı́ dal i program KOREL na praktické použitı́ metody a
několik pomocných programů. Současná verze programu je podrobně popsána v praci Hadrava (2004b),
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kde je i odkaz na webovou stránku, ze které si lze program, návod k použitı́ a některé pomocné programy
stáhnout.

Později vytvořil na základě stejných principů jiný podobný program nazvaný FDBINARY také Ilijić a
kol. (2004). Jeho program dovoluje určovat dráhové elementy jen pro dvojhvězdu, ale uživatel může volit
mezi výpočtem v přı́mém prostoru vlnových délek či Fourierově prostoru a program spočte celou řadu řešenı́
a z nejlepšı́ch si lze vybrat ta, která jsou fyzikálně přijatelná. Ve stavu laděnı́ je rozšı́řenı́ na trojhvězdy.
Program s podrobným návodem je na webové stránce

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

Předpokládejme, že pozorované spektrum I(x, t) je funkcı́ relativnı́ho posuvu v radiálnı́ rychlosti x a
času t a že vzniká skládánı́m spekter Ij (j = 1, ...n) pocházejı́cı́ch z n různých hvězd, která jsou sama o
sobě neproměnná a pouze se vůči sobě posouvajı́ v radiálnı́ rychlosti.

Pak zřejmě můžeme výsledné spektrum v libovolném čase vyjádřit jako konvoluci spekter jednotlivých
hvězd s delta funkcı́ ve tvaru

I(x, t) =
n
∑

j=1

Ij(x) ∗ δ(x − RVj(t)). (116)

(Tento zápis se může zdát jako poněkud samoúčelný, protože by bylo jednoduššı́ napsat

I(x, t) =

n
∑

j=1

Ij(x − RVj(t)). (117)

Má to ale svůj dobrý význam, jak hned z dalšı́ho výkladu vyplyne.)

Označme Fourierovu transformaci spektra I symbolem J a spekter Ij symboly Jj. Pro spektrum zapsané
v souřadnici x pomocı́ rovnice (116) bude mı́t jeho Fourierova transformace v konkrétnı́m bodě y tvar

J(y, t) =
n
∑

j=1

Jj(y)e
iyRVj(t). (118)

Povšimněme si, že Fourierův obraz je zde zapsán jako součin Fourierových obrazů obou funkcı́ a že
faktor 2π v exponenciele je ‘zanedbán’, což je ale přı́pustné, nebot’ to pouze znamená jinou normalizaci
proměnné y.

Jestliže pozorovánı́m zı́skáme k spekter (k > n) v časech ti, (i = 1, ...k), která jsou složenı́m spekter
dvou nebo vı́ce spekter hvězd, tvořı́cı́ch soustavu, a posunutých vzájemně o různé radiálnı́ rychlosti RVj(ti),
můžeme se pokusit nalézt jak jednotlivá spektra, tak jejich odpovı́dajı́cı́ radiálnı́ rychlosti metodou nejmen-
šı́ch čtverců. Jak Simon a Sturm (1994), tak Hadrava (1995) určujı́ při výpočtu mı́sto samotných radiálnı́ch
rychlostı́ přı́mo dráhové elementy soustavy.

Odpovı́dajı́cı́ suma čtverců odchylek, kterou je třeba minimalizovat, má tedy tvar

S =
k
∑

i=1

+∞
∫

−∞

|J(y, ti)−
n
∑

j=1

Jj(y)e
iyRVj(ti,p)|2dy, (119)

kde p schematicky označuje dráhové elementy P , T0, K1, M2/M1, e, ω a přı́padně časovou změnu periody
Ṗ či změnu délky periastra ω̇ způsobenou apsidálnı́m pohybem.
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Abychom si uvědomili, proč je výhodné provádět řešenı́ ve Fourierových obrazech původnı́ch funkcı́, uvažujme přı́pad, kdy výsledné
spektrum vzniká pouze skládánı́m dvou spekter dvojhvězdy. Suma (119) bude mı́t v tom přı́padě tvar

S =

k
∑

i=1

+∞
∫

−∞

|J(y, ti)− J1(y)e
iyRV1(ti,p) − J2(y)e

iyRV2(ti,p)|2dy, (120)

Předpokládejme také, že dráhové elementy známe a že chceme zı́skat pouze spektra obou složek dvojhvězdy. Čı́slo komplexně sdružené k čı́slu
α označme α̃. Protože absolutnı́ hodnota součinu dvou komplexnı́ch čı́sel je rovna součinu jejich absolutnı́ch hodnot a protože absolutnı́ hodnota
komplexnı́ho čı́sla a čı́sla k němu komplexně sdruženého jsou si rovny, můžeme v rovnici (120) absolutnı́ hodnotu psát explicitně ve tvaru

S =

k
∑

i=1

+∞
∫

−∞

(J(y, ti)− J1(y)e
iyRV1(ti,p) − J2(y)e

iyRV2(ti,p))

× (J̃(y, ti)− J̃1(y)e
−iyRV1(ti,p) − J̃2(y)e

−iyRV2(ti,p))dy, (121)

Nynı́ můžeme napsat podmı́nkové rovnice pro konkrétnı́ bod y Fourieova obrazu pozorovaného spektra. Derivujme zvlášt’ v reálné a
v imaginárnı́ části komplexnı́ch čı́sel a pro zestručněnı́ zápisu označme ještě J(y, ti) = J , J1(y) = J1 a J2(y) = J2. Podmı́nkové rovnice
pak dostáváme ve tvaru

0 =
∂S

∂Jre
1

= −J̃eiyRV1 + J̃1 + J̃2e
iy(RV1−RV2) − Je−iyRV1 + J1 + J2e

iy(RV2−RV1), (122)

0 =
∂S

∂J im
1

= −J̃eiyRV1 + J̃1 + J̃2e
iy(RV1−RV2) + Je−iyRV1 − J1 − J2e

iy(RV2−RV1), (123)

0 =
∂S

∂Jre
2

= −J̃eiyRV2 + J̃1e
iy(RV2−RV1) + J̃2 − Je−iyRV2 + J1e

iy(RV1−RV2) + J2, (124)

0 =
∂S

∂J im
2

= −J̃eiyRV2 + J̃1e
iy(RV2−RV1) + J̃2 + Je−iyRV2 − J1e

iy(RV1−RV2) − J2. (125)

Sečteme-li ještě prvnı́ dvě a druhé dvě podmı́nkové rovnice, dostaneme po krátké úpravě

J̃eiyRV1 = J̃1 + J̃2e
iy(RV1−RV2), (126)

J̃eiyRV2 = J̃1e
iy(RV2−RV1) + J̃2. (127)

Vidı́me tedy, že pro daný bod Fourierova obrazu spektra se problém redukuje na řešenı́ dvou lineárnı́ch rovnic o dvou neznámých. Kdybychom

úlohu řešili přı́mo pro původnı́ spektra, nedošlo by k podobné separaci proměnných a museli bychom řešit obrovskou soustavu rovnic o mnoha

neznámých.

Hadrava (1997) metodu zobecnil ještě zavedenı́m předpokladu, že intenzita kteréholiv spektra se může
spektrum od spektra měnit. To se v reálných situacı́ch často stává. U zákrytových dvojhvězd se tak děje
v průběhu zákrytů. Zahrneme-li do řešenı́ i telurické čáry, které během roku zdánlivě ve škále heliocentric-
kých vlnových délek odrážejı́ oběh Země kolem Slunce, pak jejich intenzita se měnı́ jak se stavem ovzdušı́,
tak i se vzdušnou hmotou, ve které v dané chvı́li objekt pozorujeme. Mı́rné zdánlivé změny intenzity čar
mohou konečně nastávat i v přı́padech ne zcela dokonalé rektifikace spektra.

Označı́me-li intenzitu j-tého spektra v čase t symbolem sj(t), lze rovnice (116) a (118) zobecnit do tvaru

I(x, t) =
n
∑

j=1

sj(t)Ij(x) ∗ δ(x − RVj(t)). (128)

J(y, t) =
n
∑

j=1

sj(t)Jj(y)e
iyRVj(t) (129)
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a přı́slušně upravit i podmı́nkové rovnice. Výsledkem řešenı́ mohou tak být i uvažované intenzity spekter
jednotlivých složek v časech expozic všech použitých spektrogramů.

Pozoruhodným důsledkem této možnosti je zjistit fázově vázané změny jasnosti složek dvojhvězdy či vı́ce-
násobné soustavy bez fotometrických měřenı́, čistě ze spekter, která dokonce nejsou absolutně kalibrována
v hodnotách toku. Lze rovněž jednoznačně rozhodnout, která hvězda je během daného zákrytu zakrývána.

KOREL – jak už bylo řečeno – může řešit hierarchickou soustavu až 5 hvězd a výsledkem řešenı́ jsou
i dráhové elementy soustavy. Pro takový přı́pad se ovšem v sumě čtverců, kterou je třeba minimalizovat,
vyskytujı́ i nelineárnı́ členy a program k minimalizaci sumy čtverců v těchto nelineárnı́ch členech použı́vá
metodu simplexu publikovanou Kallrathem a Linnellem (1987). Ta pracuje tı́m způsobem, že v prostoru
parametrů spočte sumu čtverců ve třech různých bodech a poté se čtyřmi možnými operacemi snažı́ nahradit
bod s nejhoršı́ sumou čtverců bodem jiným. Možné operace jsou následujı́cı́:

A. Zrcadlenı́ – Nový bod se zvolı́ na opačné straně vůči spojnici dvou bodů s lepšı́ sumou čtverců a
ve stejné vzdálenosti od nı́.

B. Dělenı́ – Nový bod se zvolı́ na stejné straně vůči spojnici dvou bodů s lepšı́ sumou čtverců, ale
v polovičnı́ vzdálenosti od nı́, než původnı́ bod.

C. Násobenı́ – Nový bod se zvolı́ na stejné straně vůči spojnici dvou bodů s lepšı́ sumou čtverců, ale
v dvojnásobné vzdálenosti od nı́, než původnı́ bod.

D. Staženı́ – Dva body s horšı́ sumou se přiblı́žı́ na polovinu původnı́ vzdálenosti k bodu s nejmenšı́
sumou čtverců odchylek.

Program KOREL průběh konvergence může zobrazovat a jednotlivé operace identifikuje pı́smeny A až
D podle právě uvedeného schematu.

3.9 Programy na řešenı́ křivek radiálnı́ch rychlostı́ a světelných křivek

Při skutečném modernı́m řešenı́ křivek radiálnı́ch rychlostı́ a světelných křivek se uvažuje celá řada různých
dynamických a fyzikálnı́ch jevů: pohyb v obecně výstředné dráze, nesférický tvar hvězd a s nı́m spojený
rozdı́l mezi optickým a gravitačnı́m težištěm obou těles, reflexe zářenı́, tzv. Rossiterův či rotačnı́ jev
(deformace křivky radiálnı́ch rychlostı́ v době začátku a konce zákrytu u zákrytových dvojhvězd s rychleji
rotujı́cı́mi složkami), přı́padně nerovnoměrné rozloženı́ jasu na povrchu ve formě hvězdných skvrn a dalšı́
jevy. Výpočet je pak přirozeně mnohem složitějšı́ a také většinou náročný na výpočetnı́ čas. Problémem
může být i jednoznačnost řešenı́ a silná korelace mezi některými určovanými elementy.

Z toho, co jsme si dosud pověděli, je ovšem již zřejmé, že pokud zákrytovou dvojhvězdu současně
pozorujeme spektroskopicky jako dvojhvězdu spektroskopickou, můžeme kombinacı́ obou řešenı́ zı́skat
všechny základnı́ fyzikálnı́ vlastnosti obou složek dvojhvězdy i celé soustavy: jejich hmotnosti, poloměry,
relativnı́ tok zářenı́ jednotlivých složek v jednotkách celkového toku soustavy v maximu jasnosti v efek-
tivnı́ch vlnových délkách, ve kterých byla světelná křivka zı́skana a přirozeně i parametry popisujı́cı́ dráhu
a jejı́ orientaci v prostoru. Pokud zı́skáme bud’z barevných indexů jednotlivých složek nebo z modelovánı́
profilů spektrálnı́ch čar spolehlivý odhad efektivnı́ch teplot obou těles, můžeme určit i jejich zářivé výkony
a zářivý výkon celé soustavy. Jeho porovnánı́m s pozorovanou zdánlivou jasnostı́ soustavy nám v principu
rovněž dovolı́ určit velmi přesně vzdálenost soustavy od nás, jak jsme ukázali již v kapitole o fotometrických
měřenı́ch.
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Zákrytové dvojhvězdy jsou proto zdrojem našich nejpřesnějšı́ch znalostı́ o hmotnostech, poloměrech a
zářivých výkonech hvězd.

Rozvoj programů na řešenı́ světelných křivek s pomocı́ minimalizačnı́ch metod začal s nástupem elek-
tronických počı́tačů a za zmı́nku stojı́, že jeden z prvnı́ch takových programů vytvořil již zesnulý brněnský
astronom Dr. Tomáš Horák (Horák 1966, 1970).

3.9.1 Woodův program WINK

Program WINK (Wood 1971) je dalšı́m z dosud použı́vaných počı́tačových programů. Obě složky
dvojhvězdy modeluje jako třı́osé elipsoidy a je připraven i na modelovánı́ dvojhvězd ve výstředné dráze.
Pracuje nejen s okrajovým ztemněnı́m, ale i s gravitačnı́m zjasněnı́m a s reflexı́.

3.9.2 Program WD Wilsona a Devinneyho

Dnes asi světově nejrozšı́řenějšı́ je výpočetnı́ program amerických astronomů Dr. R.E. Wilsona a Dr. E.J. De-
vinneyho – viz např. Wilson a Devinney (1971) – který byl později dále rozvı́jen i pro přı́pad hvězd s diskem
(Wilson 1974) i pro modelovánı́ dvojhvězd ve výstředné draze, apsidálnı́ pohyb a simultannı́ řešenı́ světel-
ných křivek a křivek radiálnı́ch rychlostı́ (Wilson 1979, 1990, 1993) a Van Hamme a Wilson (2003). Program
je založen na Rocheově geometrii a umožňuje i řešenı́ světelných křivek elipsoidálnı́ch proměnných. V lite-
ratuře je označován nejčastěji jako WD program. Jde fakticky o dva samostatné programy, LC a DC. Prvnı́
počı́tá světelnou křivku, křivky radiálnı́ch rychlostı́, čárová spektra a grafy pro zadané elementy, zatı́mco
druhý řešı́ inverznı́ úlohu určenı́ nejlepšı́ sady elementů metodou diferenciálnı́ch korekcı́ při minimalizaci
sumy čtverců odchylek. Současná verze programu dovoluje kromě základnı́ch elementů počı́tat i časové
změny oběžné periody, změnu délky periastra v důsledku apsidálnı́ho pohybu a také modelovánı́ hvězd-
ných skvrn na povrchu hvězd. Program automaticky určuje nulové body jednotlivých světelných křivek,
bohužel ale zatı́m neumožňuje určovánı́ individuálnı́ch nulových bodů (γ rychlostı́) pro RV data z různých
spektrografů. K programu existuje i podrobný manuál.

Použitı́ programu ale nenı́ úplně snadné a uživatel musı́ po každé iteraci znovu na klávesnici počı́tače
napsat všechny konvergované údaje před započetı́m dalšı́ iterace.

Uživatelsky přı́jemné ovladánı́ WD programu s grafickým rozhranı́m vytvořil po dohodě s Dr. Wilsonem
slovinský astronom Andrej Prša. Postupně program zdokonaloval i z hlediska dobré konvergence a stále
dodává i nové možnosti, které původnı́ WD program neposkytuje. Program je pod názvem PHOEBE
(PHysics Of Eclipsing Binaries) volně dostupný na webové stránce

http://phoebe.fiz.uni-lj.si
a Dr. Prša jej ve spolupráci s dalšı́mi kolegyněmi a kolegy dále zdokonaluje. Na uvedené stránce je i webový
odkaz na originálnı́ WD program R.E. Wilsona.

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

Americký astronom A.P. Linnell vytvořil sadu navazujı́cı́ch programů, které dovolujı́ pro zadané elementy
spočı́tat syntetické světelné křivky dvojhvězdy až v 90 různých vlnových délkách - viz Linnell (1984). Soubor
programů pracuje s tvarem hvězd ve formě potenciálu Rocheova modelu, je připraven i na modelovánı́
kontaktnı́ch dvojhvězd se společnou atmosférou a umožňuje počı́tánı́ reflexe. Jeho pozoruhodnou vlastnostı́
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je, že každému bodu zvolené numerické sı́tě přiřazuje interpolacı́ ve vlnové délce, fotosferické teplotě a
tı́hovém zrychlenı́ vhodný model atmosféry, čı́mž se mj. řešı́ automaticky i okrajové ztemněnı́. Program je
připraven na použitı́ s různými modely atmosfér. Původnı́ verze programu počı́tala pouze s dvojhvězdami
v kruhové dráze. Linnell (1986) zobecnil program i na modelovánı́ hvězdných skvrn a jejich vlivu na světelné
křivky.

Později navázal dr. Linnell spolupráci s astronomem českého původu dr. I. Hubenym. Vhodným pro-
pojenı́m Linnellova souboru programů s Hubeného programy TLUSTY (modelovánı́ hvězdných atmosfér)
a SYNSPEC (počı́tánı́ syntetických spekter) vytvořili Linnell a Hubeny (1994) nástroj na modelovánı́
syntetických spekter dvojhvězd v libovolné oběžné fázi.

Linnell a Hubeny (1996) zobecnili ještě celou sadu programů o možnost modelovat i akrečnı́ disk kolem
jedné ze složek dvojhvězdy a počı́tat jak vliv disku na světelnou křivku, tak i výsledné syntetické spektrum
v různých oběžných fázı́ch.

Při aplikaci na dvojhvězdu β Lyr Linnell (2002) doplnil program o možnost použı́t libovolné (třeba i
tabulkově zadané) opticky tlusté disky včetně jednoduchého modelovánı́ absolutně černým tělesem.

Dr. Linnell svůj základnı́ program doplnil i o možnost modelovat dvojhvězdy ve výstředné dráze a pro
kruhovou dráhu vytvořil verzi dovolujı́cı́ elementy soustavy na základě pozorovaných světelných křivek
konvergovat. Tato sada programu je zatı́m provozovatelná pouze v prostředı́ Windows a je na Astronomic-
kém ústavu UK k dispozici i s manuálem k použitı́. Určité praktické zkušenosti s tı́mto programem má např.
Mgr. Pavel Chadima.

Aplikace této sady programů při analýze konkrétnı́ch dvojhvězd lze nalézt mj. v pracech Linnell, Hubeny
a Lacy (1996), Linnell, Hubeny a Harmanec (1998) či Linnell (2000, 2002).

3.9.4 Program FOTEL

U nás je k dispozici velmi dobrý program FOTEL (akronym pro FOTometrické ELementy) (Hadrava 1990,
2004a), který byl v době svého vzniku mimořádně koncepčně pokročilý a umožňoval věci, které se v ostatnı́ch
programech objevily až mnohem později. FOTEL totiž počı́tá geometrické elementy ze světelných křivek
ve všech fotometrických pásmech současně, umožňuje i určenı́ změn oběžné periody soustavy, změn
amplitudy křivky radiálnı́ch rychlostı́, výpočet rychlosti stáčenı́ přı́mky apsid a výpočet řešenı́ pro trojhvězdu.
Program dává uživateli i možnost modelovat změny poloměrů složek v důsledku měnı́cı́ se vzájemné
přitažlivosti při pohybu ve značně výstředné dráze.

FOTEL dovoluje i řešenı́ křivky radiálnı́ch rychlostı́ a současné řešenı́ obou křivek. Roku 2004 doplnil
dr. Hadrava program FOTEL i o možnost konvergovat současně i astrometrická data (posičnı́ úhel a
promı́tnutou úhlovou vzdálenost složek visuálnı́ dvojhvězdy) a také ke zpřesněnı́ periody a jejich časových
změn využı́t i pozorovánı́ okamžiků minim u zákrytových proměnných. To vše má tu velkou výhodu, že
kritické elementy jako je perioda a jejı́ změna, čas průchodu periastrem, výstřednost dráhy či délka periastra
a jejı́ sekulárnı́ změna jsou určeny přesněji a konsistentně.

Program FOTEL v současné verzi nenı́ založen na geometrii Rocheova modelu (třebaže tento model
je zčásti rozpracován v čistě syntetické verzi programu a je i popsán v teoretické úvodnı́ části návodu
k programu), ale na modelu třı́osých elipsoidů podobně jako program WINK. V současnosti také pracuje
pouze s lineárnı́m okrajovým ztemněnı́m. Minimalizace sumy čtverců se ve FOTELu provádı́ pomocı́
simplexové metody, použité i pro program KOREL popisovaný výše.
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3.9.5 Některé dalšı́ programy

V literatuře se lze setkat i s dalšı́mi programy. Jsou to např. program Mochnackého a Doughtyho (1972)
založený také na Rocheově geometrii a budovaný s cı́lem modelovat světelné křivky kontaktnı́ch soustav
typu W UMa, program LIGHT2 (Hill 1979) či program EBOP (Etzel 1981).

Existujı́ také programy na simultánnı́ řešenı́ spektroskopických a visuálnı́ch drah – viz např. Morbey
(1975), Pourbaix (1998) či Gudehusův program BINARY dovolujı́cı́ simultánnı́ řešenı́ astrometrických dat,
dat ze skvrnkové interferometrie a křivek radiálnı́ch rychlostı́ – viz

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

3.9.6 Na co je třeba při řešenı́ dávat pozor

Závěrem několik praktických rad stran skutečných výpočtů s programy na řešenı́ světelných křivek a křivek
radiálnı́ch rychlostı́.

1. Před samotným výpočtem je nezbytné, abychom určili dostatečně přesné vstupnı́ hodnoty některých
klı́čových parametrů. Platı́ to předevšı́m o oběžné periodě soustavy, ale také třeba o epoše průchodu
periastrem a pokud docházı́ k sekulárnı́ změně periody, musı́me odhadnout také jejı́ rychlost předem.
Programy na řešenı́ světelných křivek či křivek radiálnı́ch rychlostı́ nelze použı́t k nalezenı́, ale pouze
ke zpřesněnı́ těchto veličin. Periodu lze nalézt některou ze standardnı́ch metod hledánı́ period. Změnu
periody odhadneme tak, že pro časově odlehlé a dostatečně bohaté soubory pozorovacı́ch dat spočteme
řešenı́ s volnou konvergencı́ periody a epochy průchodu periastrem. Pokud se hodnoty takto určené
periody pro oba soubory lišı́ nad rámec spočtených chyb, odhadneme změnu periody jednoduše jako

Ṗ ∼ P (T2)− P (T1)

T2 − T1
. (130)

Podobně lze odhadnout i přı́padný apsidálnı́ pohyb ze změny délky periastra mezi časově odlehlými
daty.

2. Výpočet pro data, pro něž neznáme dostatečně přesné elementy předem, nikdy nezačı́náme volnou
konvergencı́ všech uvažovaných elementů. Hodnotu délky periastra lze hledat pokusně, ale znamená
to, že musı́me pro takové výpočty zafixovat nejen periodu a výstřednost dráhy, ale i polovičnı́ ampli-
tudu křivky radiálnı́ch rychlostı́ nebo poloměry složek. Přitom nevadı́, zvolı́me-li nějakou nenulovou
- byt’třeba značně nepřesnou - hodnotu výstřednosti oběžné dráhy. Teprve když zı́skáme hodnoty prů-
chodu periastrem a délky periastra, odpovı́dajı́cı́ správnému kvadrantu, je možno postupně uvolňovat
konvergenci dalšı́ch elementů.

3. Častou začátečnickou chybou bývá i to, že omylem dovolı́me programu konvergenci elementů, které
se z daných dat nedajı́ určit, např. polovičnı́ amplitudy křivky radiálnı́ch rychlostı́ pro fotometrická
data. Program v tom přı́padě havaruje a skončı́ chybovým hlášenı́m.

4. Zvláštnı́ pozornost vyžaduje současné řešenı́ světelné křivky a křivky radiálnı́ch rychlostı́. Pokud
jsou oba typy dat dostatečně početné a kvalitnı́, je vhodné po počátečnı́m zkusmém výpočtu změnit
vzájemné váhy fotometrických dat a radiálnı́ch rychlostı́ tak, aby každý typ dat přispı́val zhruba
k polovině celkové sumy čtverců odchylek a měl tak srovnatelný vliv na výsledek.
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4 Vlastnosti a vývoj dvojhvězd

Viděli jsme, že dvojhvězdy se vyskytujı́ v nejrůznějšı́ch kombinacı́ch a že mnoho hvězd se vyskytuje
ve dvojhvězdách. Je proto zřejmé, že řada jevů, které u hvězd různých typů pozorujeme, tak či onak s jejich
podvojnostı́ souvisı́.

4.1 Statistiky dvojhvězd

Přirozeně se vyšetřuje četnost výskytu různých parametrů dvojhvězd. Četnosti jsou samozřejmě velmi
ovlivněny řadou výběrových efektů, nebot’neexistujı́ úplné soubory např. do určité vzdálenosti od Slunce,
ani do určité zdánlivé velikosti. Pravděpodobnost objevu dvojhvězdy závisı́ na velmi mnoha okolnostech,
např. stále se objevujı́ dvojhvězdy i mezi velmi jasnými hvězdami. Nicméně některé četnosti jsou zajı́mavé:
např. četnost různých period nebo různých poměrů hmotnosti. Studuje se třeba vztah mezi délkou periody
a excentricitou.

4.2 Formy přenosu a ztráty hmoty ve dvojhvězdách

Teorie vývoje dvojhvězd je podrobně probı́rána v přednášce AST014. Zde si proto něco o možném vývoji
dvojhvězd řekneme jen stručně. Ukazuje se, že každá hvězda během svého nukleárnı́ho vývoje prodělá
nejprve dlouhé, velmi stabilnı́ obdobı́, kdy v jejı́m nitru docházı́ k přeměně vodı́ku na helium a kdy se
jejı́ vlastnosti a zářivý výkon v čase měnı́ jen nesmı́rně pomalu. Podstatné ale je to, že poloměr hvězdy
s časem dlouhodobě roste, a tento růst se po vyčerpánı́ zásob vodı́ku v jádru prudce zrychlı́. Pokud je
taková hvězda složkou dvojhvězdy s kratšı́ oběžnou periodou, nemůže růst jejı́ho poloměru pokračovat
neomezeně. Hvězda totiž v určitém okamžiku zaplnı́ celou Rocheovu mez a dalšı́ narůstánı́ jejı́ho poloměru
nezbytně vede k přenosu hmoty směrem ke druhé složce. Výpočty ukázaly, že při takovém procesu předá
hmotu ztrácejı́cı́ hvězda třeba i 80 % své původnı́ hmotnosti své partnerce. Celý proces se odehrává na škále
desetitisı́ců až statisı́ců let, má ovšem jasné pozorovacı́ důsledky. Mezi hvězdami existuje plynný proud,
který je Coriolisovou silou strháván ve směru oběžného pohybu, takže často nedopadá na druhou hvězdu
přı́mo, ale oblétává ji a vytvářı́ kolem nı́ akrečnı́ disk, který se může projevit ve spektru přı́tomnostı́ emisnı́ch
čar a dodatečných absorbčnı́ch čar v průmětu na disk hvězdy. U zákrytových dvojhvězd můžeme v oběžných
fázı́ch před začátkem zákrytu hvězdy, ke které proud plynu směřuje, pozorovat i absorbčnı́ čáry z tohoto
proudu promı́tnutého na hvězdu. Protože průmět vidı́me ve chvı́lı́ch, kdy se plyn pohybuje směrem od nás,
jsou čáry vznikajı́cı́ v plynném proudu posunuty i o několik set km s−1 do červené části spektra. Velmi dobře
lze takové čáry pozorovat např. u dvojhvězd U Cep či S Equ.

Výměna hmoty nemusı́ probı́hat pouze formou zaplněnı́ Rocheovy meze. Jak jsme se již zmı́nili v oddı́le
o klasifikaci dvojhvězd, může se stát, že hvězda je rotačně nestabilnı́ a může v oblasti rovnı́ku přivrácené
ke druhé složce ztrácet hmotu i když je hluboko pod Rocheovou mezı́. Zde je ovšem třeba dodat, že tento únik
hmoty může vést k vytvořenı́ disku kolem hvězdy, ale patrně jen k velmi slabému přenosu hmoty. Je totiž
třeba si připomenout, že úniková rychlost je asi 1,4-krát vyššı́ než rychlost kritické rotace. Unikat směrem
ke druhé složce tedy v zásadě může pouze to malé procento hmoty, které v důsledku maxwellovského
rozdělenı́ rychlostı́ v plynu dosáhne únikové rychlosti: K úniku hmoty směrem k druhé hvězdě může rovněž
dojı́t, pokud výron hmoty trvá dostatečně dlouho a dojde k zaplněnı́ klasické Rocheovy meze.
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U horkých hvězd a u chladných hvězd s hlubokými podpovrchovými konvektivnı́mi zónami může
docházet k úniku hmoty formou hvězdného větru. Tento režim přenosu hmoty se často uvažuje u optických
složek rentgenovských dvojhvězd, které majı́ vysokou svı́tivost. Rocheova geometrie vede i v takových
přı́padech k určité fokusaci normálně sféricky symetrického větru. Ve dvojicı́ch hvězd o vysoké svı́tivosti
docházı́ k současnému úniku hmoty hvězdným větrem z obou složek a tyto dva proudy spolu vzájemně
kolidujı́ a mohou také vést ke vzniku pozorovatelných emisnı́ch čar. Protože hvězdný vı́tr může dosahovat
snadno nadúnikové rychlosti, vede u hvězd a dvojhvězd i ke ztrátě hmoty z celého systému.

Teoretické argumenty vedou k domněnce, že u dvojhvězd s velmi krátkými oběžnými periodami může
docházet k významnému gravitačnı́mu zářenı́, které odnášı́ část energie ze soustavy a mělo by se proto
projevit pozvolným zkracovánı́m oběžné periody.

Obecně řečeno – mechanismy ztráty a přenosu hmoty ve dvojhvězdách nejsou ještě zdaleka vyčer-
pávajı́cı́m způsobem prozkoumány. K jejich úplnému pochopenı́ bude třeba ještě mnoho teoretického i
observačnı́ho úsilı́. Je třeba si uvědomit, že celá věc je komplikována tı́m, že kromě ztráty hmoty docházı́
také ke ztrátě úhlového momentu a tedy k vývoji oběžné dráhy dvojhvězdy, což má na ztrátu hmoty zpětný
vliv.

4.3 Dynamické jevy ve dvojhvězdách, cirkularizace a synchronizace

U dvojhvězd s kratšı́mi periodami a s kruhovou oběžnou dráhou obvykle pozorujeme dokonalou synchroni-
zaci mezi oběžnou úhlovou rychlostı́ a úhlovými rotačnı́mi rychlostmi obou složek dvojhvězdy. Tato situace,
často nazývaná též vázaná rotace, se pozoruje rovněž pro složky dvojhvězdy, které vyplňujı́ Rocheovu mez.
Pro obvodovou rotačnı́ rychlost platı́ zřejmě

vS =
2πR

P
(131)

a pokud ji budeme udávat v km s−1, periodu P ve dnech a poloměr hvězdy R ve slunečnı́ch poloměrech,
dostaneme užitečný pracovnı́ vztah

vS = 50, 633
R

P
. (132)

Jestliže je dráha dvojhvězdy výstředná, měnı́ se přirozeně úhlová oběžná rychlost. Největšı́ je při prů-
chodu periastrem, kdy je také vzájemné slapové působenı́ složek největšı́. Jak na přı́kladu dobře pozorova-
ných dvojhvězd se spolehlivě určenými vlastnostmi ukázal Harmanec (1988), docházı́ u mnoha takových
dvojhvězd k synchronizaci úhlových rotačnı́ch rychlostı́ složek s úhlovou oběžnou rychlostı́ právě v peri-
astru. Obvodovou rotačnı́ rychlost odpovı́dajı́cı́ synchronizaci v periastru lze spočı́tat ze vztahu

vPS sin i =
(1 + e)2

(1− e2)
3
2

vS sin i. (133)

U některých dvojhvězd s hodně výstřednými drahami lépe vyhovuje pseudosynchronizace podle vztahu,
který odvodil Hut (1981) a který vede na úhlové rychlosti odpovı́dajı́cı́ asi 80 % oběžné úhlové rychlosti
v periastru.
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Existujı́ teoretické studie Zahna a Tassoula, ukazujı́cı́, že zmı́něné efekty vedou dlouhodobě k postupné
cirkularizaci oběžné dráhy a k dosaženı́ stavu vázané rotace.

U dvojhvězd s kratšı́mi periodami, které se dosud pohybujı́ ve výstředných drahách, vede periodická
proměnnost úhlové rotace také k dalšı́mu jevu: ke stáčenı́ přı́mky apsid ve směru oběžného pohybu. Rychlost
stáčenı́ souvisı́ s vnitřnı́ strukturou hvězd a jev lze proto využı́t k testovánı́ modelů vnitřnı́ stavby hvězd.

Dá se rovněž očekávat, že periodicky proměnné gravitačnı́ pole, kterým působı́ jedna složka dvojhvězdy
ve výstředné dráze na druhou může vyvolat vynucené oscilace atmosféry. Několik skupin zabývajı́cı́ch
se studiem dvojhvězd začalo hledat důkazy takových vynucených kmitů systematicky. Je zajı́mavé, že
u několika dvojhvězd s mı́rně výstřednými drahami jako je např. Spica se zdá, že úhlová rotačnı́ rychlost
složek je právě dvojnásobkem úhlové rychlosti oběhu, takže ve hře mohou být i efekty dráhových resonancı́.

Na okraj poznamenejme, že přenos hmoty vede i ke vzniku některých méně obvyklých struktur, např. bi-
polárnı́ch výtrysků, kolmých na oběžnou rovinu či „horkých skvrn“ v mı́stě interakce proudu plynu s diskem.
Horké skvrny jsou typické pro kataklysmické proměnné, bipolárnı́ výtrysky byly nalezeny pro anomálnı́
hmotnou rentgenovskou dvojhvězdu SS 433, pro několik symbiotických hvězd jako CH Cyg a poměrně
nedávno také pro systém β Lyr.

K vzájemnému ovlivněnı́ složek dvojhvězdy docházı́ i při jejich značné vzdálenosti. Tvary složek jsou
ovlivněny vzájemnou gravitacı́ – slapovými silami; ty vedou systém do rovnovážného stavu, kdy je dosažena
cirkularizace dráhy, synchronizace rotace složek (perioda rotace každé složky je rovna oběžné periodě) a
koplanarizace (roviny rovnı́ku obou složek splývajı́ s rovinou dráhy). Udávajı́ se doby, potřebné k dosaženı́
1/e-tiny (zde e = 2.71828...) původnı́ho stavu. Řekněme už nynı́, že doba cirkularizace je zpravidla
o dva či vı́ce řádů delšı́ než obě zbývajı́cı́ doby. I když slapové působenı́ počı́tal už Darwin (1879), až
dosud nepanuje shoda, pokud jde o detaily procesu. Dvě konkurujı́cı́ si teorie vedou k řádovým rozdı́lům
v odhadech zmı́něných dob.

Nenı́-li rotačnı́ perioda shodná s oběžnou, pak je slapové vzdutı́ odchýleno od spojnice středů složek, a
vyvolává torsnı́ složku v přitažlivosti obou hvězd. Tato vazba vede k výměně mezi rotačnı́m a orbitálnı́m
momentem. Současně docházı́ k disipaci energie ve slapech, což snižuje celkovou energii rotace a dráhy.
Výsledkem je asymptotické přibližovánı́ k rovnovážnému stavu, nebo zrychlený spirálovitý pohyb vedoucı́
ke kolapsu obou hvězd.

Detailnı́ popis procesu může být komplikovaný vzhledem k možnosti, že složky budou oscilovat. Zavádı́
se tzv. model slabého třenı́, kdy se oscilace neuvažujı́, a předpokládá se, že odchylka mezi vzdutı́m a spojnicı́
hvězd je úměrná rozdı́lu rotačnı́ a oběžné úhlové frekvence Ω− n. To dobře vyhovuje pro viskosnı́ disipaci
(k té ale ve hvězdné hmotě nedocházı́) a přibližně i pro turbulentnı́ disipaci v konvektivnı́ch vrstvách méně
hmotných hvězd.

V dalšı́m odvozovánı́ se jedna z hvězd pokládá za hmotný bod, tj. slapy jsou jen na jedné složce – což
je v pořádku, je-li jedna složka kompaktnı́m objektem; nenı́-li, pak se složky prohodı́ a výsledný efekt je
aditivnı́. V úvaze je důležitý poměr orbitálnı́ho a rotačnı́ho momentu

α = h0/IΩ0 =
q

1 + q

1

r2g

(

a0
R

)2

; (134)

q je poměr hmotnostı́ M2/M1, a je hlavnı́ poloosa a hodnoty s indexem 0 platı́ pro rovnovážný stav. Celkový
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úhlový moment se při slapovém vývoji zachovává, a je

L = I Ω + h =MR2r2gΩ+G1/2Mm(M +m)−1/2a1/2(1− e)1/2. (135)

Zde je rg tzv. gyračnı́ poloměr, definovaný vztahem I =M(rgR)
2, kde I je moment setrvačnosti primárnı́

složky. (Podobně jako k2, závisı́ rg na rozdělenı́ hustoty ve hvězdě a bývá uveden v tabulkách hvězdných
modelů.)

Ukazuje se, že chovánı́ dvojhvězdy závisı́ na velikosti α. Rovnovážný stav může být dosažen jen při
α > 3, a nastávajı́ tři přı́pady:

1. 0 < α − 3 ≪ 1: systém je na hranici stability, výstřednost a sklon rovnı́ku jdou rychle k nule,
synchronizace a změna hlavnı́ poloosy probı́hajı́ dlouho;

2. 4 ≤ α ≤ 10: i zde je rotačnı́ úhlový moment ještě srovnatelný s dráhovým momentem (sekundárnı́
složka je bud’málo hmotná, nebo obı́há těsně u povrchu primáru), a všechny parametry se měnı́ zhruba
stejně rychle;

3. α ≫ 7: dráhový moment je podstatně většı́ než rotačnı́; sklon mizı́ a rotace se synchronizuje stejně
rychle, výstřednost se ale zmenšuje jen pomalu (rotace se synchronizuje s úhlovou rychlostı́ v periastru).

Jak už bylo naznačeno, u hvězd s konvektivnı́ (nutně turbulentnı́) vrstvou – což jsou hvězdy typu F a
pozdějšı́ – je o proces vedoucı́ k efektivnı́mu působenı́ slapů postaráno. Jak je to ale u hvězd ranějšı́ch? Tam
Zahn (1977) zavádı́ radiačnı́ tlumenı́. Ukazuje se ale, že to je proces málo efektivnı́, zejména vadı́ jeho malá
účinnost u vzdálenějšı́ch složek, nebot’působı́ úměrně r8. Tassoul & Tassoul(ová) (1992) se domnı́vajı́, že
ve složkách dvojhvězd existujı́ meridionálnı́ proudy, jejichž turbulence znamená, že působenı́ je úměrné
r6.125 a lze tak vysvětlit cirkularizaci i méně těsných dvojhvězd než při radiačnı́m tlumenı́. Jejich vzorec
pro cirkularizačnı́ dobu platı́ obecně, hodnota N je dána vlastnostmi struktury hvězdy: N = 10 u méně
hmotných hvězd, N = 4 u raných hvězd.

Je jistě zajı́mavé zjistit, jak rychle synchronizace a cirkularizace mohou probı́hat. Viskosita plynu je
nepatrná a samotná by vedla k dobám řádu 1012−13 let. Tassoul uvádı́ vzorce pro synchronizaci a cirkularizaci:

tsyn(roků) =
14.4× 10−N/4

q(1 + q)3/8

(

L⊙

L

)1/4 (M⊙

M

)1/8
(

R

R⊙

)9/8 (
d

R

)33/8

, (136)

nebo, podle 3. Keplerova zákona,

tsyn(roků) = 5.35× 103−N/4 1 + q

q

(

L⊙

L

)1/4
(

M

M⊙

)5/4 (
R⊙

R

)3

(P0[dní])
11/4. (137)

Odpovı́dajı́cı́ čas pro cirkularizaci je

tcir(roků) =
14.4× 10−N/4

r2g(1 + q)11/8

(

L⊙

L

)1/4 (M⊙
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)1/8
(

R

R⊙

)9/8 (
d

R

)49/8

(138)
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nebo

tcir(roků) = 9.4× 104−N/4 (1 + q)2/3

r2g

(

L⊙

L

)1/4
(

M

M⊙

)23/12 (
R⊙

R

)5

(P0[dní])
49/12. (139)

Faktor 10N je poměr makroskopické a mikroskopické viskosity. Při cirkularizaci docházı́ též ke zmenšenı́
hlavnı́ poloosy.

Je třeba řı́ci, že u hmotnějšı́ch hvězd musı́ cirkularizace probı́hat hlavně během života hvězdy na hlavnı́
posloupnosti; po jejı́m opuštěnı́ rychle klesá rg, a i čas, který má hvězda k disposici jako obr či veleobr, je
krátký. Zřejmě ovšem docházı́ k cirkularizaci, a to rychlé, též během přenosu hmoty.

Existence nekruhových drah tedy svědčı́ o rychlosti (resp. pomalosti) slapového vlivu. Pozorujı́ se i
zvláštnı́ přı́pady. Např. dvě složky sobě velmi podobné majı́ rozdı́lné rotačnı́ rychlosti nebo majı́ obě složky
rotačnı́ periody, které jsou celočı́selným zlomkem periody oběžné (např. α Vir nebo V436 Per).

5 Dvojhvězdy s komplikacemi

Spolehlivé určenı́ základnı́ch fyzikálnı́ch vlastnostı́ dvojhvězdy a jejı́ch složek se stává problémem ve chvı́li,
kdy je v soustavě přı́tomna cirkumstelárnı́ hmota. Jak křivky radiálnı́ch rychlostı́, tak světelné křivky jsou
v takových situacı́ch několika vzájemně souvisejı́cı́mi vlivy deformovány a neodpovı́dajı́ čistému dráhovému
pohybu. Pokud se nám nezdařı́ podobná zkreslenı́ správně identifikovat a vhodně korigovat, mohou formálnı́
řešenı́ světelné křivky a křivky radiálnı́ch rychlostı́ vést k určenı́ zcela nesprávných charakteristik soustavy.

Pokusme se nynı́ probrat některé typické přı́pady takových vlivů.

5.1 Falešná výstřednost dráhy z křivek radiálnı́ch rychlostı́

Některé typické struktury v mezihvězdné hmotě ve dvojhvězdě mohou způsobovat charakteristická zkreslenı́
křivky radiálnı́ rychlosti, pravidelně se opakujı́cı́ s fázı́ oběžné periody.

Abychom podobným jevům dobře porozuměli, je užitečné si nejprve uvědomit, jak vypadajı́ křivky
radiálnı́ch rychlostı́ pro čtyři typické orientace výstředné dráhy vůči pozorovateli. Na obrázku 9 jsou
znázorněny křivky radiálnı́ch rychlostı́ pro čtyři různé hodnoty délky periastra ω. Jak vidı́me, křivky pro
ω 0◦ a 180◦ majı́ úzké extrémy kolem fáze maxima resp. minima radiálnı́ rychlosti. Naproti tomu křivky
radiálnı́ch rychlostı́ pro ω rovné 90◦ resp. 270◦ majı́ jednu strmou a jednu povlovnou větev při přechodu od
maxima do minima a zpět a vyznačujı́ se tı́m, že části křivky nad a pod γ rychlostı́ jsou zrcadlově symetrické.
Všechny tyto skutečnosti je užitečné si uvědomit, máme-li porozumět různým možným typům zkreslenı́
křivek radiálnı́ch rychlostı́, které se vyskytujı́.

Zkusme pro názornost předpokládat, že uvažovaná dvojhvězda má kruhovou dráhu. Tak tomu také
v přı́padě interagujı́cı́ch dvojhvězd v mnoha přı́padech bývá.

5.1.1 Barrův jev

Partně nejlépe a nejdéle známý přı́pad zkreslenı́ křivky radiálnı́ch rychlostı́ je Barrův (1908) jev. Barr
upozornil jako prvnı́, že se pozoruje mnohem vı́ce dvojhvězd s hodnotami ω mezi 0◦ a 120◦ než dvojhvězd
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Obrázek 9: Křivky radiálnı́ch rychlostı́ dvojhvězdy ve výstředné dráze (e=0.5, γ=0) odpovı́dajı́cı́ čtyřem konkrétnı́m hodnotám délky periastra
ω.
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s hodnotami ω mimo tento interval. Barr vyjádřil názor, že je krajně nepravděpodobné, že by existovala
skutečná privilegovaná orientace výstředných drah v prostoru a navrhnul zkusmo dvě možná vysvětlenı́.
Bud’ jsou spektrálnı́ čáry hvězd periodicky vychylovány ze svých normálnı́ch poloh vlivem mimořádných
výchylek v tlaku či teplotě ve hvězdných fotosférách či okolnı́ch atmosférách nebo jsou disky pozorovaných
hvězd nerovnoměrně jasné. Jeho práce byla publikována s pochybovačnými komentáři tehdejšı́ch význam-
ných astronomů W.F. Kinga a J.S. Plasketta, nicméně dalšı́ výzkum ukázal, že Barr měl v zásadě pravdu i
přesto, že některé objekty z jeho statistického souboru byly později ze spektroskopických dvojhvězd překla-
sifikovány na pulsujı́cı́ hvězdy. Dnes je obecně přijı́máno vysvětlenı́, které jako prvnı́ vyslovil Struve (1944):
protaženı́ křivky radiálnı́ch rychlostı́ v blı́zkosti maxima je způsobeno dodatečnou absorpcı́ v plynovém
proudu mezi složkami, který se v těch oběžných fázı́ch promı́tá na disk hmotu přijı́majı́cı́ hvězdy. Vzniklé
zkreslenı́ skutečné křivky radiálnı́ch rychlostı́ dvojhvězdy v kruhové dráze pak připomı́ná křivku výstředné
dráhy pro hodnoty ω v blı́zkosti 0◦. Jak je schematicky ukázáno v obrázku 10, průmět plynového proudu
na disk hvězdy nastává někde mezi elongacı́, při které se hmotu přijı́majı́cı́ složka od nás vzdaluje a mezi
konjunkcı́ (směr A v obrázku). Protože plyn se v té chvı́li pohybuje směrem od pozorovatele, jeho radiálnı́
rychlost zvyšuje pozorovanou radiálnı́ rychlost a tı́m právě vzniká protaženı́ křivky v blı́zkosti maximálnı́
rychlosti. Charakter celého jevu přirozeně závisı́ i na sklonu dráhy. Pro dvojhvězdy, které nejsou zákrytové,
se dá největšı́ efekt očekávat v okolı́ elongace, kde je plynový proud hvězdě nejblı́že a aspoň zčásti se na
jejı́ disk může promı́tat.

Struveho vysvětlenı́ je bezesporu správné u zákrytových dvojhvězd ve stadiu výměny hmoty jako je
např. U Cep. Méně jasná je situace u nezákrytových soustav, kde zkreslenı́ křivky radiálnı́ch rychlostı́ často
představuje pouze několik málo km s−1. Musı́me se ptát proč, jestliže typické rychlosti plynového proudu
se pohybujı́ v řádu stovek km s−1.

Křı́ž a Harmanec (1975) upozornili na přı́tomnost sekundárnı́ho maxima na křivkách radiálnı́ch rychlostı́
řady dvojhvězd vykazujı́cı́ch Barrův jev a navrhli i možné vysvětlenı́: Jedná se o průmět stejného plynového
proudu na disk hmotu přijı́majı́cı́ složky dvojhvězdy, ale až poté, kdy plyn oblétne hvězdu a vracı́ se zpět
směrem k původnı́mu proudu mezi složkami, přičemž jeho rychlost značně poklesla. Na obr. 10 tomu
odpovı́dá pohled podél směru C.

5.1.2 Alternativnı́ Barrův jev

Křı́ž a Harmanec (1975) také přišli s názorem, že u dvojhvězd ve stadiu výměny hmoty, u kterých je hmotu
ztrácejı́cı́ složka jasnějšı́m objektem v soustavě, musı́ docházet k průmětu plynového proudu mezi složkami
na tuto hmotu ztrácejı́cı́ hvězdu podél směru B v obrázku 10. Podle Křı́že a Harmance (1975) to musı́ vést
na křivky radiálnı́ch rychlostı́ s falešnou výstřednostı́ a hodnotami ω mezi 180◦ a 220◦. Harmanec (2003)
podobnou situaci numericky modeloval a došel k názoru, že uvažovaný jev ve skutečnosti vede na zdánlivě
výstřednou dráhu s délkou periastra kolem 140◦.

5.1.3 Vliv slapové deformace tvaru hvězd

Už Sterne (1941) upozornil na to, že rozdı́l mezi optickým těžištěm a skutečným těžištěm slapově deformo-
vané složky dvojhvězdy může vést na křivku radiálnı́ch rychlostı́ se zdánlivou výstřednostı́ a hodnotami ω
v blı́zkosti bud’90◦ nebo 270◦.

55



Obrázek 10: Schematický obrázek dvojhvězdy s plynovým proudem mezi složkami a akrečnı́m diskem.
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Harmanec (2001) zobecnil tento postřeh a dokazoval, že jakékoliv zkreslenı́ křivky radiálnı́ch rychlostı́,
které působı́ symetricky vzhledem ke spojnici obou hvězd, musı́ vést na křivky se zdánlivou výstřednostı́ a
ω v blı́zkosti bud’90◦ nebo 270◦. Je to dáno charakterem křivek radiálnı́ch rychlostı́ pro tyto dvě konkrétnı́
hodnoty délky periastra – viz obr. 9. Dobrým přı́kladem takového vlivu je fokusovaný hvězdný vı́tr u horkých
dvojhvězd, které téměř vyplňujı́ Rocheovu mez.

5.2 Nesprávně určená amplituda křivky radiálnı́ch rychlostı́

Jiným možným důsledkem přı́tomnosti okolohvězdné hmoty ve dvojhvězdě může být nesprávně určená
amplituda křivky radiálnı́ch rychlostı́ složky, která je takovou hmotou obklopena.

Může to být způsobeno několika různými vlivy.

5.2.1 Vliv průmětu plynového proudu

Vliv, který je nasnadě, souvisı́ přı́mo s Barrovým jevem a s nı́m souvisejı́cı́mi efekty, které jsme probı́rali
výše. Jevy zdánlivé výstřednosti dráhy přirozeně zvětšujı́ skutečnou amplitudu křivek radiálnı́ rychlosti.
Pokud se nám podobný jev podařı́ správně rozpoznat, je možno se mu vyhnout tı́m, že na spektrech o dobrém
spektrálnı́m rozlišenı́ budeme radiálnı́ rychlost měřit na vnějšı́ch křı́dlech spektrálnı́ch čar. Jednoduchým
řešenı́m také je vynechat při řešenı́ křivky radiálnı́ch rychlostı́ data z intervalu fázı́, kde k projekci plynového
proudu na disk hvězdy docházı́. Tento postup úspěšně aplikovali např. Hill a kol. (1997).

V přı́padech, kdy je křivka radiálnı́ch rychlostı́ přı́liš deformována okolohvězdnou hmotou a jejı́ spo-
lehlivé určenı́ je prakticky nemožné, lze pro polodotykové zákrytové soustavy využı́t jiný postup. Můžeme
totiž dosti spolehlivě předpokládat, že složka zaplňujı́cı́ Rocheovu mez má vázanou rotaci, tj. rotačnı́ pe-
riodu rovnou oběžné periodě. Je-li tomu tak, je možné vyjı́t z rotačnı́ periody určené z rotačnı́ho rozšı́řenı́
spektrálnı́ch čar složky zaplňujı́cı́ Rocheovu mez a z odhadu sklonu oběžné dráhy z řešenı́ světelné křivky
a určit poloměr této hvězdy (řı́kejme ji složka 2) v absolutnı́ch jednotkách podle vztahu

RRoche2 = R2 =
0, 01975 · P · V2 sin i

sin i
(140)

který přı́mo plyne ze vztahu (132). Poloměr je v jednotkách poloměru Slunce, perioda ve dnech a rotačnı́
rychlost v km s−1. Křivka radiálnı́ch rychlostı́ hvězdy zaplňujı́cı́ Rocheovu mez bývá zpravidla dobře
definována a bez komplikacı́. Pomocı́ nı́ lze tedy spočı́st funkci hmoty – viz vztah (36).

Nynı́ postupujeme iteračně. Zvolı́me zkusmo nějakou rozumnou hodnotu hmotnosti složky zaplňujı́cı́
Rocheovu mez. Z funkce hmoty (33) k nı́ pak lze pro dané M2 sin

3 i iteračně určit hmotový poměr q =
M1/M2 a z něj přirozeně i hmotnost druhé složky dvojhvězdy M1 = q · M2. Z třetı́ho Keplerova zákona
(2) poté dostaneme vzdálenost složek a. Relativnı́ poloměr Rocheovy meze v souřadnici kolmé na spojnici
složek (což odpovı́dá geometrii při zákrytech) je funkcı́ pouze hmotového poměru a z definičnı́ch rovnic
Rocheova modelu jej můžeme snadno zı́skat např. iteračnı́m postupem, který popsal Harmanec (1990):

Pokud vzdálenosti udáváme v jednotkách vzdálenostı́ středů složek dvojhvězdy a volı́me souřadnou
soustavu rotujı́cı́ s dvojhvězdou tak, že počátek souřadnic je v centru složky 1 a osa X mı́řı́ od složky 1
ke složce 2, lze souřadnice Lagrangeova bodu L1 zapsat ve tvaru (x1, 0, 0), kde hodnota x1 je jednı́m z řešenı́
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rovnice

x−2 − x+m(1− x − (1− x)−2) = 0. (141)

V této rovnici m = 1/q =M2/M1 označuje obrácený poměr hmotnostı́. Uvedenou rovnici lze řešit iteračně,
např. Newtonovou metodou, s tı́m, že jako počátečnı́ hodnotu zvolı́me x1 = 0, 5, což zaručı́, že pro libovolný
hmotový poměr bude postup konvergovat k řešenı́ pro bod L1.

Jakmile známe x1, můžeme vypočı́tat souřadnice (x12, y12) bodu, který definuje nejvějšı́ rozměr Rocheovy
meze v y-souřadnici v rovině XY , z podmı́nky nulové derivace průmětu kritické plochy Rocheova modelu
podle x:

αd−1
1 + β(d−1

2 − x) + d21 = γ,

x(2− αd−3
1 − βd−3

2 ) = β(1− d−3
2 ),

(142)

kde

d1 = (x2 + y2)
1
2 , d2 = ((1− x)2 + y2)

1
2 , (143)

α = 2(1 +m)−1, β = α · m, (144)

γ = α · x−1
1 + β((1− x1)

−1 − x1) + x21. (145)

Pro hvězdy zaplňujı́cı́ Rocheovu mez odpovı́dá relativnı́mu fotometrickému poloměru r2 určenému
z řešenı́ světelné křivky právě hodnota y12. Pro úplnost dodejme, že řešenı́m rovnic (142) pro hmotový
poměr q můžeme zjistit i y-ový rozměr Rocheovy meze kolem složky 1 výpočtem souřadnic bodu (x11, y11).

Rovnice (142) lze snadno řešit pro libovolný hmotový poměr iteračně. Vyjdeme z počátečnı́ch hodnot
x = 1, 01 a d1 = 1, 05 a postupně počı́táme

d2 = β(γ + βx − αd−1
1 − d21)

−1, (146)

y = (|d22 − (1− x)2|) 12 , (147)

d1 = (x2 + y2)
1
2 , a (148)

x = β(1− d−3
2 )(2− αd−3

1 − βd−3
2 )

−1. (149)

Pokud se následujı́cı́ iteračně určená hodnota (|yn − yn−1|/yn) lišı́ od předchozı́ o vı́ce než požadovaný
počet platných cifer, opakujeme dalšı́ iteraci s novými hodnotami x a d1.

Dodejme ještě, že pokud potřebujeme jen přibližný odhad, můžeme mı́sto uvedeného výpočtu zjistit
potřebnou hodnotu y12 interpolacı́ v tabulkách Rocheova modelu, které publikovali Plavec a Kratochvı́l
(1964).

Nynı́ již můžeme porovnat absolutnı́ poloměr Rocheovy meze

RRoche2 = a · y12, (150)

který jsme dostali pro zkusmo zvolenou hodnotu hmotnosti M2 s poloměrem určeným z pozorovánı́ pomocı́
vztahu (140) a pokud se neshodujı́, můžeme celý postup opakovat pro jinou hodnotu M2, až se metodou
pokusů a omylů ke shodě propracujeme.

Tento postup použili např. Andersen a kol. (1988, 1989) k určenı́ fyzikálnı́ch vlastnostı́ dvojhvězd SX Cas
a RX Cas a Harmanec (1990) k odhadu správného hmotového poměru dvojhvězdy β Lyr.
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5.2.2 Chybná amplituda křivky radiálnı́ch rychlostı́ v důsledku fázově vázaných V/R změn dvojitých emisnı́ch čar
z disku kolem jedné ze složek

Z pozorovánı́ vı́ce dvojhvězd s emisnı́mi čarami je známo, že dvojité emise vznikajı́cı́ v disku kolem jedné
ze složek dvojhvězdy vykazujı́ fázově vázané změny V/R (violet to red) poměru intenzit obou vrcholků,
a to jak pro čáry vodı́ku Balmerovy serie, tak i pro čáry jiných iontů. Tyto změny jsou prakticky ve fázi
s křivkou radiálnı́ch rychlostı́, tj. poměr V/R je největšı́ v okamžiku maxima radiálnı́ rychlosti a opačně,
jak bylo zjištěno např. v pracech Peters(ové) (1972), Harmance a kol. (1976), Doazan(ové) a kol. (1982)
nebo Harmance a kol. (2002).

Jak nedávno ukázali Harmanec a kol. (2002), přı́tomnost slabé a prakticky neznatelné emise ve zdánlivě
fotosferických absorpčnı́ch čarách He I může v kombinaci s právě popsanými fázově vázanými V/R
změnami vést k nadhodnocenı́ skutečné amplitudy křivky radiálnı́ch rychlostı́ určené z těchto čar. Celý
jev je schematicky znázorněn na obrázku 11: V maximu radiálnı́ rychlosti je V/R > 1, takže modré
křı́dlo zdánlivě čistě absorpčnı́ čáry je zčásti zaplněno emisı́ a střed čáry je tı́m posunut směrem k červené
části spektra. Měřenı́m této čáry proto dostaneme radiálnı́ rychlost, která bude většı́ než skutečná rychlost
dráhového pohybu. Právě opačná situace nastane v minimu radiálnı́ rychlosti, kdy je V/R < 1.

Možné řešenı́ tohoto problému bylo navrženo a zkusmo použito Božićem a kol. (1995) při studiu
dvojhvězdy ϕ Per = HD 10516, a Harmancem a kol. (2000, 2002), kteřı́ studovali γ Cas = HD 5394 a
V832 Cyg = HD 200120.

Úvaha je následujı́cı́: Je velmi pravděpodobné, že rotačnı́ rychlost jakéhokoliv reálného plynového
disku obklopujı́cı́ho hvězdu klesá s rostoucı́ vzdálenostı́ od hvězdy. Vzhledem k tomu, že ekvipotenciálnı́
plochy Rocheova modelu jsou vı́ce sférické v blı́zkosti hvězdy, lze očekávat, že vnitřnı́ části disku budou
s dostatečnou přesnostı́ osově symetrické a budou popisovat správně dráhový pohyb složky, kterou disk
obklopuje. Vzhledem k předpokládanému rozloženı́ rychlostı́ v disku se dráhový pohyb vnitřnı́ch části disku
projevı́ na vnějšı́ch křı́dlech emisnı́ čáry, zatı́mco možné asymetrie vnějšı́ch částı́ disku se projevı́ v blı́zkosti
středu emisnı́ch čar, např. již zmiňovanými změnami poměru V/R.

Z toho tedy vyplývá, že měřenı́ radiálnı́ rychlosti na strmých vnějšı́ch křı́dlech silné emisnı́ čáry jako je
Hα by mělo dát křivku radiálnı́ rychlosti, která dobře popisuje dráhový pohyb emisnı́ složky dvojhvězdy.

Božić a kol. (1995) and Harmanec a kol. (2000, 2002) skutečně zjistili, že měřenı́ radiálnı́ch rychlostı́
na strmých vnějšı́ch křı́dlech Hα emise davá dobře definovanou křivku s malým rozptylem a s amplitudou
menšı́, než odpovı́dajı́cı́ křivka založená na zdánlivě absorpčnı́ch čarách.

Harmanec (2000) shromáždil údaje o všech emisnı́ch dvojhvězdách, pro něž se podobná měřenı́ podařilo
provést. Přehled, převzatý z jeho práce, je v tabulce 1.

Ihned je vidět, že – s výjimkou velmi nejistého přı́padu V1931 Cyg – jsou amplitudy křivek radiálnı́ch
rychlostı́ založené na měřenı́ křı́del emisnı́ch čar vždy menšı́, než amplitudy odpovı́dajı́ch křivek pro čáry
absorpčnı́. To tedy patrně potvrzuje, že výše zmı́něný jev u emisnı́ch dvojhvězd skutečně nastává, at’už je
přı́čina fázově vázaných V/R změn jakákoliv.

5.2.3 Chybné amplitudy křivek radiálnı́ch rychlostı́ způsobené nı́zkou rozlišovacı́ schopnostı́ nebo blendovánı́m čar

Zhoršená rozlišovacı́ schopnost pro slabšı́ objekty a silné blendovánı́ čar složek dvojhvězd s rychle rotujı́cı́mi
složkami a podobnými spektrálnı́mi typy jsou jevy, se kterými se lze setkat poměrně často, a to i v přı́padech,
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Obrázek 11: Schematická ilustrace vlivu fázově vázaných V/R změn dvojitých emisnı́ch čar na měřenou radiálnı́ rychlost zdánlivě absorpčnı́ch
čar neutrálnı́ho helia He I: Hornı́ panely obrázku ukazujı́, jak vypadá emisnı́ profil Balmerových čar vodı́ku ve dvou elongacı́ch dvojhvězdy,
zatı́mco spodnı́ panely znázorňujı́ téměř neznatelné ovlivněnı́ zdánlivě čistě absorpčnı́ch čar He I. Vzhledem k tomu, že fázově vázané V/R
změny nastávajı́ ve fázi s křivkou radiálnı́ch rychlostı́, je dlouhovlnné křı́dlo He I absorpce vı́ce zaplněno emisı́ ve chvı́li, kdy V/R < 1 a
naopak. Výsledný pozorovaný profil He I čáry (plná čára), který se stále jevı́ jako absorpčnı́ čára, je posunut jako celek směrem do krátkovlnné
části spektra (tj. k zápornějšı́ radiálnı́ rychlosti vůči laboratornı́ poloze) ve chvı́li, kdy je V/R < 1 a křivka radiálnı́ch rychlostı́ dosahuje
minima, a do dlouhovlnné oblasti spektra, když je V/R > 1. To ve svém důsledku zvětšuje měřenou amplitudu křivky radiálnı́ch rychlostı́.
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Tabulka 1: Srovnánı́ polovičnı́ch amplitud křivek radiálnı́ch rychlostı́ několika dvojhvězd s emisnı́mi čarami z měřenı́ na emisnı́ch
křı́dlech vodı́kových čar Balmerovy serie a z měřenı́ na křı́dlech absorpčnı́ch čar.

Dvojhvězda HD Porb. Kemis. Kabs. Zdroj
(d) (km s−1) (km s−1)

γ Cas 5394 203,d6 4.7 7.0 Harmanec a kol. (2000)
ϕ Per 10516 126,d7 10.4 21.0 Božić a kol. (1995)
κ Dra 109387 61,d6 2.3 6.8 Juza a kol. (1991)

V839 Her 142926 46,d2 4.8 8.0 Koubský a kol. (1997)
V832 Cyg 200120 28,d2 13.0 27.2 Rivinius and Štefl (2000),

Harmanec a kol. (2002)
V1931 Cyg 200310 146,d6 10.8 8.4±5.3 Koubský a kol. (2000)

kdy v soustavě nenı́ přı́tomna cirkumstelárnı́ hmota.
Na to, že ke správnému určenı́ hmotnostı́ složek je třeba použı́t spektra s dostatečným spektrálnı́m

rozlišenı́m, opakovaně upozorňoval americký astronom Daniel Popper, který většinu své astronomické
kariéry zasvětil právě zı́skávánı́ spolehlivých fyzikálnı́ch vlastnostı́ složek dvojhvězd – viz např. Popper
(1967, 1971, 1980).

Již dlouho je také známo, že radiálnı́ rychlosti absorpčnı́ch čar Balmerovy serie vodı́ku se pro svou
velkou šı́řku k přesnému určovánı́ amplitud křivek radiálnı́ch rychlostı́ přı́liš nehodı́ – viz třeba Andersen
(1991). Pokud je to trochu možné, je lépe určit křivku radiálnı́ch rychlostı́ z čar helia či kovů.

Existuje řada horkých dvojhvězd se složkami podobných spektrálnı́ch typů a s podobným, ač ne nutně
stejným, rotačnı́m rozšı́řenı́m čar. U mnoha z nich může docházet k silnému blendovánı́ čar ve všech
orbitálnı́ch fázı́ch. V extrémnı́ch přı́padech to může dokonce zabránit tomu, abychom zjistili oběžný pohyb
a identifikovali přı́slušný objekt jako spektroskopickou dvojhvězdu. To je např. přı́pad dvojvězdy V436 Per
= 1 Per, která byla po nějaký čas považována za fyzikálnı́ proměnnou a teprve dı́ky fotometrickým zákrytům
byla identifikována jako zákrytová dvojhvězda s oběžnou periodou 25,d9 a výstřednou dráhou. Obrázek 12
ukazuje srovnánı́ křivky radiálnı́ch rychlostı́ V436 Per z klasických meřenı́ na středy čar s křivkou zı́skanou
pomocı́ spektrálnı́ho rozkladu programem KOREL a pomocı́ kroskorelačnı́ metody (viz Hill 1993 a Hill a
Holmgren 1995) a je převzat z práce Harmance a kol. (1997). Je ihned zřejmé, že zatı́mco klasické měřenı́
dává polovičnı́ amplitudu křivky radiálnı́ch rychlostı́ pouze asi 10 km s−1 (a tı́m pádem i zcela nerealistický
odhad hmotnostı́ pro zákrytovou soustavu), jsou skutečné křivky obou složek se silně blendovanými čarami
blı́zké hodnotě 100 km s−1, o celý jeden řád většı́. Takové amplitudy vedou na zcela normálnı́ hmotnosti
obou těles. KOREL navı́c dává lépe definované křivky s menšı́m rozptylem, než kroskorelačnı́ metoda.

5.2.4 Chybné amplitudy křivek radiálnı́ch rychlostı́ z absorpčnı́ch čar pocházejı́cı́ch z obálky kolem celé dvojhvězdy

V přı́padech, kdy existuje plynová obálka kolem celé dvojhvězdy, může se stát, že pozorujeme absorpčnı́
čáry vznikajı́cı́ v materiálu obálky při projekci na jasnějšı́ složku dvojhvězdy. Budeme-li měřit radiálnı́
rychlost takových čar, dostaneme křivku radiálnı́ch rychlostı́ ve fázi s oběžnou periodou soustavy, ale
se značně redukovanou amplitudou. Tuto situaci pro jednoduchý model popsali Thackeray (1971) a Křı́ž a
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Obrázek 12: Srovnánı́ křivky radiálnı́ch rychlostı́ V436 Per zı́skané klasickým měřenı́m polohy středu čáry (hornı́ obrázek) a rozkladem
spektra za pomoci programu KOREL (spodnı́ obrázek). Radiálnı́ rychlosti primárnı́ složky jsou znázorněny plnými a sekundárnı́ prázdnými
symboly.
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Harmanec (1975):
Uvažujme dva hmotné body s hmotnostmi M1 a M2 obı́hajı́cı́ po kruhových drahách kolem společného

těžiště. Dále předpokládejme, že absorbujı́cı́ vrstvu obálky kolem celé soustavy znázornı́me jako válcovou
slupku plynu v efektivnı́ vzdálenosti d od těžiště, která kolem těžiště obı́há s kritickou rotačnı́ rychlostı́

ve =

(

G(M1 +M2)

d

)
1
2

. (151)

To je ovšem zjednodušenı́, které vycházı́ z představy, že ve většı́ch vzdálenostech můžeme na gravitačnı́
působenı́ dvojhvězdy nahlı́žet jako na gravitačnı́ působenı́ hmotného bodu o hmotnosti M1 +M2.

Pro radiálnı́ rychlost absorpčnı́ čáry vznikajı́cı́ při průmětu části takového plynového prstence na disk
jasnějšı́ složky 1 dvojhvězdy zřejmě platı́

RVe =

(

G(M1 +M2)

d3

) 1
2

a1 sin ϑ sin i, (152)

kde i, a1 a ϑ označujı́ sklon oběžné dráhy, vzdálenost složky 1 od těžiště a fázový úhel složky 1 během
oběhu měřený od jejı́ hornı́ konjunkce (tj. okamžiku, kdy je hvězda nejblı́že k pozorovateli).

Radiálnı́ rychlost složky 1 samotné bude ve stejné chvı́li rovna

RV1 =
2πa1
P
sinϑ sin i =

(

G(M1 +M2)

a3

)
1
2

a1 sinϑ sin i, (153)

kde a označuje vzdálenost středů obou hvězd. Je tedy zřejmé, že poměr radiálnı́ rychlosti absorpčnı́ch čar
z uvažovaného plynového prstence a orbitálnı́ radiálnı́ rychlosti složky 1

RVe

RV1
=

(

a3

d3

)

(154)

zůstává po celou dobu oběhu stejný, přičemž amplituda křivky čar z prstence je značně redukována. Je
snadné si spočı́tat, že např. již pro obálku ve vzdálenosti o polovinu většı́ než vzájemná vzdálenost složek
bude

RVe

RV1
= 0.3. (155)

5.3 Vliv plynového obalu kolem jedné ze složek na pozorované změny jasnosti soustavy

Je zřejmé, že pro zákrytové dvojhvězdy s velkými a opticky tlustými disky kolem jedné ze složek musı́ být
tvar světelné křivky výrazně přı́tomnostı́ disku ovlivněn a standardnı́ řešenı́ světelné křivky nemůže vést
k určenı́ správných poloměrů složek.

Tento problém byl poprvé rozpoznán a řešen pro známou zákrytovou dvojhvězdu β Lyr.4 Ještě začátkem
padesátých let dvacátého stoletı́ byla β Lyr považována za velmi hmotnou dvojhvězdu s primárnı́ složkou

4Historie 200 let studia této dvojhvězdy je podrobně shrnuta v práci Harmance (2002).
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spektrálnı́ho typu B8II a sekundárnı́ složkou spektrálnı́ třı́dy A či F, což mj. vyplývalo ze standardnı́ho
řešenı́ světelné křivky. Prvnı́ skutečně kvantitativnı́ model světelné křivky β Lyr, ve kterém byl uvažován i
disk kolem sekundárnı́ složky, publikoval Wilson (1974). Ten modeloval disk jako velice rotačně zploštělý
elipsoid a jasně ukázal, jak je zářenı́ z horké hvězdy ukryté v disku přerozdělováno a vysı́láno převážně
mimo oběžnou rovinu soustavy. Jinými slovy – Wilson ukázal, že v podobných přı́padech je nutné striktně
rozlišovat mezi pozorovaným tokem Fλ v nějaké oblasti spektra a mezi celkovou zářivostı́ uvažované složky
dvojhvězdy Lλ = 4πR2σT 4eff .

Později Zola (1991, 1995) modifikoval standardnı́ Wilsonův-Devinneyův program (Wilson and Devinney
1971) tak, že zahrnoval i zářenı́ disku.

5.4 Jak si lze s některými problémy poradit

Přesné paralaxy změřené pro řadu hvězd družicı́ Hipparcos (Perryman a kol. 1997) umožňujı́ pro objekty, pro
které lze zı́skat dobrý odhad nezčervenalé hvězdné velikosti ve žluté barvě V0, nezávislý odhad poloměrů
hvězd. Postup se přirozeně hodı́ zvláště dobře pro objekty, které jsou členy hvězdokup, nebot’ paralaxa
hvězdokupy může být určena z mnoha nezávislých určenı́ pro jednotlivé členy a je velmi přesná.

Spojenı́m definice efektivnı́ teploty Teff

Mbol = 42.368− 5 log(R/R⊙)− 10 logTeff (156)

s modulem vzdálenosti a bolometrickými korekcemi BC

V0 − MV = −5 log p − 5, (157)

dostaneme pracovnı́ vztah

log(R/R⊙) = 7.474− 2 logTeff − 0.2BC − V + AV − log p. (158)

Povšimněme si přı́znivé okolnosti, že pro horké hvězdy se funkce 2 logTeff + 0.2BC měnı́ jen zvolna
s efektivnı́ teplotou. To znamená, že i pro poměrně hrubý odhad Teff lze zı́skat značně spolehlivou hodnotu
poloměru hvězdy za předpokladu, že máme k dispozici spolehlivé hodnoty visuálnı́ hvězdné velikosti V ,
zčervenánı́ AV a paralaxy p.

Pro hvězdy, pro něž je znám z interferometrických měřenı́ úhlový průměr θ, opravený o okrajové
ztemněnı́, lze poloměr odhadnout při známé paralaxe aniž bychom museli činit nějaký odhad efektivnı́
teploty hvězdy. Platı́ zřejmě

(R/R⊙) = 107.47
θ

π
. (159)

Harmanec (2000) ukázal pro jasné emisnı́ hvězdy, že porovnánı́ obou metod vede k velmi uspokojivé
shodě. Pro použitı́ prvnı́ metody je ovšem u emisnı́ch objektů kritickým bodem volba spravné hodnoty
visuálnı́ hvězdné velikosti. Obálky emisnı́ch objektů mohou totiž zčásti ovlivnit i pozorovanou jasnost
a většina emisnı́ch hvězd vykazuje dlouhodobou proměnnost. Jak ukázal Harmanec (1983, 1994, 2000),
existujı́ v zásadě dva charakteristické typy dlouhodobých změn jasnosti a barvy emisnı́ch hvězd v korelaci se
změnami intenzity emisnı́ch čar: positivnı́ nebo inversnı́ korelace. Chceme-li určit poloměr hvězdy pomocı́
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Obrázek 13: Průběh funkce 2 log Teff + 0.2BC v závislosti na efektivnı́ teplotě Teff pro horké hvězdy. Bolometrické korekce byly zı́skány
lineárnı́ interpolacı́ v log Teff v tabulce empirických bolometrických korekcı́ publikovaných v práci Code a kol. (1976).
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Tabulka 2: Srovnánı́ hmotnostı́ a poloměrů emisnı́ch složek dvou zákrytových dvojhvězd zı́skaných řešenı́m světelných křivek a
křivek radiálnı́ch rychlostı́ s poloměry RHip1 odhadnutými z paralaxy, změřené družicı́ Hipparcos a hvězdné velikosti V opravené
o přı́spěvek sekundárnı́ složky. Rozsah hodnot, odpovı́dajı́cı́ udané chybě paralaxy, je uveden v závorkách.

Binary HD log Teff M1 R1 RHip1
(M⊙) (R⊙) (R⊙)

U Cep 5679 4.112 4.21 2.69 2.59 (2.33–2.91)
V360 Lac 216200 4.280 6.5 6.4–8.8 6.32(5.06–8.43)

rovnice (158) správně, je přirozeně třeba použı́t jasnost a barvu hvězdy z obdobı́, kdy ve spektru emise
zcela chybı́ nebo jsou velmi slabé. To ovšem nenı́ v konkrétnı́ch přı́padech jednoduché a vyžaduje to,
abychom o dlouhodobém chovánı́ objektu něco věděli. Napřı́klad u známé jasné dvojhvězdy γ Cas, jejı́ž
primárnı́ složka je hvězdou se závojem, bylo spektrum bez emisnı́ch čar za celou jejı́ stopadesátiletou historii
spektrálnı́ch pozorovánı́ pozorováno jen jednou, po krátké obdobı́ na konci druhé světové války.

Harmanec (2000) tabeloval hmotnosti a poloměry pro několik přı́padů zákrytových dvojhvězd s emisnı́mi
složkami, pro něž bylo možné tyto hodnoty dostatečně věrohodně určit ze světelné křivky a z křivky
radiálnı́ch rychlostı́. Pro dvě z těchto dvojhvězd jsou k dispozici i data dovolujı́cı́ odhad poloměrů emisnı́ch
složek pomocı́ zde popsané metody s použitı́m vztahu (158). Srovnánı́ je uvedeno v tabulce 2. Jak je vidět,
oba postupy se v rámci uvedených chyb shodujı́.

6 Různé konkrétnı́ typy dvojhvězd

Pojmoslovı́ v oboru dvojhvězd je poměrně pestrou kombinacı́ popisného třı́děnı́ a pojmoslovı́ založeného
na základnı́m pochopenı́ fyzikálnı́ podstaty dané skupiny dvojhvězd. Ten, kdo se chce studiu dvojhvězd
vážněji věnovat, by se v tomto ‘živočichopise’ měl orientovat. Proto si zde stručně představı́me četné
konkrétnı́ kategorie dvojhvězd, jak se vyskytujı́ v současné astronomické literatuře.

6.1 Dvojhvězdy typu Algol

Tento pojem je zvlášt zrádný, protože se historicky vyvı́jel a může znamenat několik zcela různých
věcı́. Kromě původnı́ charakteristiky typu světelné křivky začal totiž být postupně užı́ván i k označenı́
polodotykových soustav ve stádiu přenosu hmoty mezi složkami (často též nynı́ nazývaných „interagujı́cı́
dvojhvězdy“). Tı́m se chápánı́ pojmu „Algol“ postupně posouvalo k fyzikálnějšı́ interpretaci. „Algolem“
v tomto smyslu je pak i prototyp druhého typu světelné křivky, známá interagujı́cı́ dvojhvězda β Lyr. Odtud
byl již jen krok k velmi nešt’astnému termı́nu „nezákrytový Algol (non-eclipsing Algol)“, použı́vanému
některými astronomy pro spektroskopické dvojhvězdy, u nichž se lze podle nepřı́mých důkazů dohadovat
také o probı́hajı́cı́m přenosu hmoty mezi složkami, a jejichž sklon oběžné dráhy je takový, že vůči nám
nedocházı́ k zákrytům.
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6.2 Dvojhvězdy s hvězdou se závojem

Existujı́ dvojhvězdy, v jejichž spektrech nacházı́me obvykle časově proměnné emisnı́ čáry, které ve většině
přı́padů souvisejı́ s jednou ze složek dvojhvězdy, obvykle hvězdou spektrálnı́ho typu O, B či A. Obecně se
soudı́, že emisnı́ čáry svědčı́ o přı́tomnosti cirkumstelárnı́ hmoty ve dvojhvězdě. Čistě popisně a historicky
bylo rozlišeno několik skupin emisnı́ch objektů. Asi nejznámnějšı́ jsou dvojhvězdy typu W Ser, mezi něž
se kromě zmı́něného prototypu počı́tá i β Lyr, UX Mon, SX Cas, RX Cas a dalšı́. Jde vesměs o dvojhvězdy
s oběžnými periodami delšı́mi, než majı́ klasické Algoly. Typické periody jsou asi od 10 do 300 dnı́. Hvězdy
typu W Serpentis byly Plavcem a Kochem jako třı́da zavedeny tak, že jde o objekty s řadou silných emisnı́ch
čar viditelných v družicové ultrafialové části spektra. Jedná se vesměs o polodotykové soustavy, u kterých
sekundárnı́ složka vyplňuje Rocheovu mez.

Po objevu rentgenovských zdrojů zářenı́ se ukázalo, že mnoho z nich jsou hmotné dvojhvězdy, je-
jichž optickou primárnı́ složkou je právě hvězda se závojem, bud’o vysoké svı́tivosti nebo hvězda hlavnı́
posloupnosti.

Konečně jsou známy dvojhvězdy, kde sekundárnı́ složku emisnı́ hvězdy tvořı́ horká heliová a málo
hmotná hvězda jako je tomu v přı́padě ϕ Per.

Struktura cirkumstelárnı́ hmoty, ve které vznikajı́ emisnı́ a dodatečné absorpčnı́ čary a zřejmě i část spo-
jitého zářenı́, jsou u těchto objektů často velmi proměnné, což se projevuje jak neperiodickými spektrálnı́mi
změnami, tak také měnı́cı́m se vzhledem světelných křivek. V některých přı́padech je třeba pozorovánı́
za mnoho oběžných cyklů, aby se vůbec podařilo prokázat periodicitu souvisejı́cı́ s oběžným pohybem.
Zcela zřejmě u některých těchto dvojhvězd nedocházı́ k zákrytům složek dvojhvězdy, ale k zákrytům jedné
složky časově proměnnou cirkumstelárnı́ hmotou.

6.2.1 Symbiotické dvojhvězdy

Tento pojem byl zpočátku chápán zcela popisně, dnes je definován podle určitých spektrálnı́ch vlastnostı́
přesněji, aby vymezoval fyzikálně homogennějšı́ třı́du objektů. Jejich pozorovaná spektra jsou kombinacı́
dvou různých spekter: V optickém oboru zpravidla dominuje obřı́ chladná hvězda – rudý obr či veleobr.
Druhým spektrem je horká složka, bud’normálnı́ hvězda hlavnı́ posloupnosti nebo bı́lý trpaslı́k. V druhém
přı́padě lze na takovou symbiotickou hvězdu pohlı́žet i jako na kataklysmickou proměnnou. Podmı́nkou
klasifikace je i přı́tomnost emisnı́ch čar včetně čar zakázaných.

Jedná se o dvojhvězdy s velmi dlouhými oběžnými periodami řádu několika stovek dnı́, takže jejich
orbitálnı́ pohyb má malou amplitudu a nenı́ snadné jej spolehlivě prokázat. Chladné složky často i pulsujı́
a měnı́ při tom svou jasnost, docházı́ též k dlouhodobým výrazným spektrálnı́m změnám. Ty jsou často
mnohem nápadnějšı́, než pravidelné změny souvisejı́cı́ s oběžnou periodou, a proto trvalo až do osmdesátých
let 20. stoletı́, než byl obecně přijat názor, že všechny symbiotické hvězdy jsou dvojhvězdami. Je možné, že
všechny chladné složky symbiotických dvojhvězd zaplňujı́ Rocheovu mez, jen pro několik z nich to však
dosud bylo dokázáno. Problém spočı́vá v tom, že efekty cirkumstelárnı́ hmoty, oscilacı́ chladné složky a
obecně dlouhé oběžné periody velmi znesnadňujı́ spolehlivé určenı́ hmotnostı́ a poloměrů těchto dvojhvězd.
Předpokládá se ale, že horká složka přijı́má hmotu z chladné složky, at’ už klasickým přenosem hmoty
nebo ve formě hvězdného větru. Přenos hmoty je řádu 10−5M⊙ ročně, teplota je v rozsahu 104 až 105 K,
svı́tivost 103 až 104 L⊙; takové vlastnosti majı́ i centrálnı́ hvězdy planetárnı́ch mlhovin. Vzhledem k již
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zmı́něným malým amplitudám křivek radiálnı́ch rychlosti se spolehlivé důkazy oběžného pohybu často
zakládajı́ na fotometrii. Např. v UV mohou být zákryty žhavé složky dosti hluboké. Symbiotické hvězdy ale
měnı́ svou jasnost v mnoha časových škálách (viz např. již zmı́něné pulsace chladné složky nebo vzplanutı́
podobná výbuchům nov) a identifikace zákrytu proto nemusı́ být jednoznačná. Symbiotické hvězdy se dělı́
na typ S, u něhož je v IR oblasti pozorovatelné jen spektrum chladné složky, a typ D (zpravidla s delšı́mi
oběžnými periodami), kdy lze v IR oblasti nalézt emisi prachu o teplotě 400 až 1000 K. Kromě obou těles
existuje v systému i množstvı́ mezihvězdné hmoty a okolohvězdné hmoty, projevujı́cı́ se četnými efekty ve
spektru. Hustota ionizované složky této mlhoviny je Ne ≥ 107cm−3 u typu S, a je menšı́ u typu D. Existuje
diagnostika na odlišenı́ od planetárnı́ch mlhovin. Jsou problémy s určenı́m vzdálenosti, nebot’kontinuum je
špatně definováno, a mezihvězdná extinkce má i cirkumbinárnı́ složku.

Křı́ž a Harmanec (1975) upozornili na to, že na Algoly, dvojhvězdy s hvězdou se závojem a symbiotické
hvězdy s chladnou složkou zaplňujı́cı́ Rocheovu mez lze pohlı́žet jako na podobné objekty, které se lišı́
předevšı́m délkou oběžné periody. U Algolů s kratšı́mi oběžnými periodami nenı́ uvnitř Rocheovy meze
dostatečné mı́sto na vznik rozsáhlých obálek, proto se u nich nepozorujı́ přı́liš silné emise. Naopak u
symbiotických hvězd je Rocheova mez kolem chladné složky tak velká, že tato složka světelně dominuje
již v optické oblasti spektra.

6.3 Dvojhvězdy s veleobry

Skupina dvojhvězd, kde jedna složka je veleobr, je jistě důležitá pro určenı́ hmotnostı́ veleobrů, i jako
přechodný stav ke konečným fázı́m vývoje dvojhvězdy. Je tu ovšem značný výběrový jev: veleobr vzniká
z hmotnějšı́ složky dı́ky jejı́mu rychlejšı́mu vývoji, méně hmotná složka zůstává na hlavnı́ posloupnosti a je
tedy daleko slabšı́ a menšı́ – tudı́ž je i obtı́žně zjistitelná, a to jak spektrálně, tak i fotometricky. Navı́c se zdá,
že řada členů dvojhvězd svou přı́slušnost k veleobrům jen simuluje (jde o hvězdy nižšı́ svı́tivosti s obálkou,
jejı́ž absorpčnı́ čáry se podobajı́ spektru veleobra). Mezi nejranějšı́mi hvězdami je známo několik přı́padů
takových dvojhvězd se zdánlivě veleobřı́mi složkami (např. V1765 Cyg, V380 Cyg, δ Ori či V1007 Sco);
majı́ vesměs výstředné dráhy s periodami 5 až 14 dnů a jejich hmotnosti nejsou dobře určeny, nebot’křivky
radiálnı́ch rychlostı́ jsou ovlivněny efekty hvězdného větru a v mnoha přı́padech jsou čáry sekundáru velmi
slabé a špatně měřitelné. Lze předpokládat, že u těchto dvojhvězd v dalšı́m vývoji dojde k cirkularizaci
během fáze výměny hmoty (zpravidla přı́padu B, kdy k výměně hmoty dojde při expanzi hvězdy po vyhořenı́
vodı́ku v jejı́m jádru).

U dvojhvězd s veleobry střednı́ch a pozdnı́ch spektrálnı́ch typů jde zejména o hvězdy typu ζ Aur (např.
31 a 32 Cyg, v nich jsou veleobři typu K) a VV Cep (veleobři typu M; jde často současně o symbiotické
proměnné). Sekundárnı́mi složkami jsou MS spektrálnı́ho typu B. Oběžné periody těchto objektů jsou velmi
dlouhé, roky až desı́tky let. Nejdelšı́ periodu má ǫ Aur (27 let), s veleobrem typu F. Sekundárnı́ složka této
dvojhvězdy je ale záhadou (viz např. přehledová práce Guinana a DeWarfa 2002).

6.3.1 Hvězdy typu ζ Aurigae a VV Cephei

Tak jsou označovány dvojhvězdy sestavajı́cı́ z chladného obra či veleobra spektrálnı́ třı́dy a z hvězdy hlavnı́
posloupnosti se spektrálnı́m typem B či A, u kterých docházı́ k atmosférickým zákrytům. Pokud je obřı́
hvězda spektrálnı́ho typu M, mluvı́ se též o hvězdách typu VV Cephei. Oběžné periody těchto soustav jsou
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dlouhé nebo i velmi dlouhé, v několika přı́padech skoro 10000 dnı́. Atmosférické zákryty složek na hlavnı́
posloupnosti obřı́mi hvězdami s velmi rozsáhlými atmosférami davajı́ unikátnı́ možnost strukturu obřı́ch
atmosfér studovat a protože k podobným zákrytům docházı́ vzhledem k dlouhým oběžným periodám jen
zřı́dka, bývajı́ k jejich sledovánı́ organizovány mezinárodnı́ kampaně.

6.4 Dvojhvězdy s Wolfovou-Rayetovou hvězdou

Wolfovy-Rayetovy hvězdy jsou velmi horké hvězdy s nápadnými emisnı́mi čarami ionizovaného helia a
kovů. Mnohé z nich (v určité době se soudilo, že možná i všechny) se nacházejı́ ve dvojici s hvězdou spekt-
rálnı́ho typu O. Jejich spektrum je čistě emisnı́ a vykazuje jasné známky silného hvězdného větru unikajı́cı́ho
vysokými rychlostmi a ačkoliv některé z nich – např. V444 Cyg – jsou i zákrytovými dvojhvězdami, znalosti
jejich hmotnostı́ a poloměrů jsou stále nejisté, nebot’jak křivka radiálnı́ch rychlostı́, tak světelná křivka jsou
silně komplikovány přı́tomnostı́ cirkumstelárnı́ hmoty. Kromě toho existujı́ přesvědčivé důkazy toho, že
rozměry dynamických obálak kolem těchto hvězd se s časem mohou měnit. Kuhi a Schweizer (1970) zjistili,
že u WR dvojhvězdy CV Ser zcela zmizely fotometrické zákryty, které předtı́m několik jiných astronomů
pozorovalo.

6.5 Hvězdy chemicky pekuliárnı́

Existujı́ dvě třı́dy chemicky pekuliárnı́ch hvězd, o nichž se dnes dosti všeobecně soudı́, že se vyskytujı́ pouze
ve dvojhvězdách, ačkoliv přı́má souvislost podvojnosti a pekuliarity je dosud otázkou zkoumánı́. Jsou to
Am a Ba hvězdy, s anomálně silnými čarami kovů a barya. Ukazuje se, že chemická pekuliarita obou skupin
má mnoho společného. Kromě toho je podvojnost velmi častým jevem u hvězd typu HgMn s pekuliárnı́mi
intensitami čar rtuti a manganu.

6.6 Hvězdy typu RS CVn

Jedná se o dvojhvězdy s chladnými složkami, u nichž jsou ve spektru pozorovatelné obě složky a u nichž
docházı́ ke změnám jasnosti také v důsledku toho, že v jejich atmosférách vznikajı́ a zanikajı́ obřı́ analogie
slunečnı́ch skvrn. Pro tyto dvojhvězdy existujı́ zvláště z družicových UV, rentgenových a radiových pozo-
rovánı́ četné důkazy přı́tomnosti chromosfér, občasných mohutných erupcı́ a dlouhodobých cyklů aktivity,
takže analogie s hvězdami slunečnı́ho typu je velmi hluboká.

6.7 Dvojhvězdy typu W UMa

Nejde o omyl. Typ W UMa je sice jednı́m ze základnı́ch typů světelné křivky, ukazuje se však, že popisuje
i fyzikálně přı́buznou skupinu hvězd, které jsou v takovém vývojovém stadiu, že bud’kolem obou složek
existuje společná atmosféra, která zaplňuje vyššı́ ekvipotenciálu, než je Rocheova mez nebo jsou obě složky
Rocheově kritické mezi velmi blı́zko. Jedná se zpravidla o dvojhvězdy s chladnými složkami spektrálnı́ch
typů A-K, u nichž se podobně jako u hvězd typu RS CVn pozorujı́ skvny na jejich povrchu. Kromě toho však
u nich docházı́ k nepravidelným změnám oběžné periody. Často existuje rozpor mezi hmotovým poměrem
určeným ze spektroskopie a z fotometrie. Popisně se tyto dvojhvězdy dělı́ na dva podtypy podle řešenı́
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světelné křivky: typ A, kdy je v hlubšı́m minimu zakrývána menšı́ hvězda většı́ hvězdou, a typ W, kdy je
tomu naopak.

6.8 Kataklysmické proměnné (CV; novy, trpasličı́ novy a rentgenovské dvojhvězdy o malé hmotnosti)

Jedná se o dvojhvězdy, u nichž je přenos hmoty mezi složkami spojen s eruptivnı́mi jevy, zejména s nápadným
zjasňovánı́m celé soustavy v nepravidelných intervalech od týdnů až do desı́tek let. U těchto dvojhvězd
se zpravidla pozorujı́ i emisnı́ čáry ve spektrech. Obvykle jsou tvořeny dvojicı́ chladné hvězdy zaplňujı́cı́
Rocheovu mez a horké, velmi kompaktnı́ hvězdy. Důležitou charakteristikou je, že k celkovému zářivému
výkonu těchto soustav přispı́vá podstatnou měrou zářenı́ akrečnı́ho disku kolem horké složky. Pozorujı́ se i
zákryty v rentgenovském oboru a v některých přı́padech periodické změny jasnosti na časové škále o řád
delšı́, než oběžná perioda. U některých soustav existujı́ důkazy přı́tomnosti silného magnetického pole –
systémy typu AM Her.

Že některé novy (přesněji, postnovy) jsou dvojhvězdy, bylo známo už od padesátých let (DQ Her). Teprve
v šedesátých letech se ale postnovy staly předmětem zájmu, a bylo zjištěno, že dvojhvězd mezi nimi je velmi
mnoho, takže vlastně všechny musı́ být dvojhvězdami. To ovšem vedlo i k teoretickému vysvětlenı́ jevu
novy: jde o nukleárnı́ výbuch v atmosféře bı́lého trpaslı́ka, k němuž docházı́ - v různě dlouhých intervalech
- dı́ky akreci vodı́ku z atmosféry druhé složky.

U trpasličı́ch nov je mechanismus zjasněnı́ jiný: Zjasněnı́ souvisejı́ s nestabilitou akrečnı́ho disku po da-
saženı́ určité kritické hustoty, kdy se v oblastech měnı́cı́ se ionizace velmi prudce změnı́ opacita disku (který
je u trpasličı́ch nov hlavnı́m zdrojem zářenı́ celé soustavy). Tento model je podrobně popsán v přehledové
práci Pringle (1981).

Observačně je tedy možno zjistit světelnou křivku postnovy; je řada přı́padů, kdy jde o zákrytové
dvojhvězdy. Světelné křivky jsou ale obtı́žněji dešifrovatelné než u „normálnı́ch“ hvězd, nebot’významným
přispěvatelem ke světlu tu je i disk, dále „jasná skvrna“ na disku, a i rozdělenı́ jasu na složkách může být
nepravidelné. Objekt přitom jevı́ změny jasnosti v řadě časových škál – mluvı́ se o výbušı́ch, supervýbušı́ch,
nı́zkém stavu (kdy zmizı́ akrečnı́ disk a je pozorovatelná fotosféra). Je ovšem možné i spektroskopické
studium, opět komplikované emisemi, a tı́m, že jde o objekty slabé – přitom oběžné doby jsou většinou
krátké a tedy exposičnı́ doby musı́ být též krátké.

CV lze rozdělit na řadu podtypů:

• novy (CN, classical nova);

• trpasličı́ novy (DN, dwarf nova);

• novám podobné proměnné (NL, nova like);

• magnetické CV (MCV).

Mezi méně zásadnı́ typy patřı́ např. hvězdy typu AM CVn, s velmi krátkou dobou oběhu (10 až 40 min.;
sama AM CVn má 17 min) nebo typu ER UMa, což jsou velmi aktivnı́ DN, s výbuchy každých několik dnı́.

Někdy se jako CV klasifikujı́ i tzv. symbiotické hvězdy (Z And dle GCVS). Tam ale sekundár nemusı́ být
nutně WD, viz kapitola 1.2.3. Downes & Shara (1993) uvádějı́ seznam všech CV s klasifikacı́ (751 objektů).
Seznam CN pozorovatelných v minimu udává Warner (1987).
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Klasifikace závisı́ předevšı́m na velikosti Ṁ při dané periodě (na velikosti Ṁ závisı́ i čas rekurence
u UG a ZC). Protože ztráta úhlového momentu - na nı́ž závisı́ i přenos hmoty - způsobuje i sekulárnı́ vývoj
systému ke kratšı́m periodám, je možné, že za změnami Ṁ je stářı́. CV jistě vznikajı́ s různými periodami,
rozptyl stářı́ při dané periodě je tedy značný.

6.8.1 Oběžné periody CV

Velká většina CV má periody velmi krátké; důležitým jevem je mezera v pozorované délce oběžné periody
(„period gap“): periody v rozsahu 2h10m až 2h52m má jen několik málo objektů. Např. všechny CN majı́
periodu delšı́.

Perioda každé CV se ovšem obecně zkracuje, úhlový moment se ztrácı́ gravitačnı́m vyzařovánı́m, u
MCV též „magnetickým brzděnı́m“, v časové škále 109 roků. Obecně CV končı́ jako pár bı́lých trpaslı́ků,
a u jistého procenta z nich už během Hubbleova času5 vyplnı́ méně hmotný WD svou Rocheovu mez a
s dalšı́m poklesem úhlového momentu ji přeteče a vytvořı́ disk kolem hmotnějšı́ složky; ta disk postupně
pohltı́. Jednı́m z výsledků takového procesu jsou pravděpodobně „extrémně heliové hvězdy“ (na jejichž
povrchu je jen nepatrně vodı́ku a kde logaritmus poměru svı́tivost-hmotnost (ve slunečnı́ch jednotkách) je
většı́ než 4.

6.8.2 Trpasličı́ novy (DN)

DN, jinak též UG (typ U Gem), se dále dělı́ na:

• SS (SS Cyg) – v cyklu 10 až 1000 dnı́ jejich jasnost stoupne o 2-4 mag. v 1-2 dnech, a během několika
dnů klesne na normálnı́;

• SU (SU UMa) – perioda pod mezerou (<2h 10m), má „normálnı́“ a „super“ výbuchy;

• ZC (Z Cam) – majı́ též výbuchy, ale někdy mezi nimi jasnost neklesne na normálnı́.

Obecně jsou ovšem pro poznánı́ všech typů CV důležité objekty se zákryty. Zejména u DN jsou zákryty
přı́nosem – dovolujı́ studovat dramatické změny akrečnı́ho disku při výbušı́ch a v obdobı́ch klidu. Široký
zákryt při erupci znamená, že je zakrýván velký svı́tivý disk; v obdobı́ klidu jsou na světelné křivce jen
nevelké struktury připsatelné zákrytu WD a jasné skvrně na obvodu disku (Z Cha, HT Cas, OY Car). U typu
SU jsou pozorovatelné tzv. superhumps: po světelné křivce přecházı́ vlna svědčı́cı́ o precesi eliptického
disku (obr. 14).

6.8.3 Magnetické kataklysmické proměnné (MCV)

Podle intensity magnetického pole bı́lého trpaslı́ka se dělı́ na typ AM Her (polary; 10 až 80 MG, i vı́ce), a
typ DQ Her (intermediárnı́ polary), 1 až 10 MG. Patřı́ k nim asi 1/4 všech CV. Rozpoznávacı́m rysem je
zpravidla silná kruhová i lineárni polarizace zářenı́ ve visuálnı́m a blı́zkem IR oboru.

Většina zářenı́ je emitovaná v rentgenovém oboru, důvodem jsou akrečnı́ šoky na povrchu WD. MCV
typu AM Her nemajı́ akrečnı́ disky, akreovaný materiál je magnetickým polem veden na jeden, eventuelně

5Jako Hubbleův čas se označuje převrácená hodnota Hubbleovy konstanty H0.

71



Obrázek 14: Světelná křivka IY UMa (typ UGSU) ve třech obdobı́ch po 48 hodinách během supervýbuchu. Zřejmé jsou hluboké zákryty
(perioda 0.073909 d), a vlna posouvajı́cı́ se po křivce. Zejména v poslednı́m obdobı́ jsou zřejmé i poklesy s vyššı́ frekvencı́ (Patterson a dalšı́
2000).
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oba magnetické póly. WD je magnetickým polem synchronizován s oběžnou periodou, jeho rotačnı́ perioda
je tedy od 80 minut do asi 8 hodin. U typu DQ Her je rotačnı́ perioda obvykle kolem 1/10 periody oběžné,
a zpravidla je přı́tomen akrečnı́ disk. Intensita magnetického pole se dá určit z fotosférických spekter –
v tzv. nı́zkém stavu dominuje zářenı́ fotosféry nad akrečnı́mi šoky a diskem. U vyššı́ch intensit pole jsou
spektrálnı́ čáry nejen rozštěpené, ale i posunuté a deformované. Zdá se, že rekord 230 MG má AR UMa.
Vı́ce o MCV viz Wickramasinghe & Ferrario (2000).

6.8.4 Novám podobné proměnné (NL)

U CV typu NL ztrácı́ hvězda hlavnı́ posloupnosti pozdnı́ho typu hmotu na WD hlavně přes RLOF (přetokem
Rocheovy meze, Roche lobe overflow). WD je bez silného magnetického pole a proud dopadá na disk, tam
je jasná skvrna; na rozdı́l od DN nemajı́ NL kvaziperiodické výbuchy. U podtypu MV Lyr nedocházı́
k nı́zkému stavu.

6.8.5 Předchůdci supernov typu Ia

Soudı́ se, že některé dvojhvězdy CV jsou předchůdci supernov. Supernovy typu Ia ve spektru nemajı́ vodı́k
(ani helium), a jejich absolutnı́ visuálnı́ magnituda v maximu dosahuje pozoruhodně shodných hodnot:

MV = −19.30 + 5 log
(

H0
60

)

(160)

(kde H0 je Hubbleova konstanta), s disperzı́ pouze 0,m3 a (B−V ) = 0 (i když je několik přı́padů s odlišnějšı́
jasnostı́). Předchůdci výbuchu nebyli objeveni. Tyto vlastnosti lze vysvětlit předpokladem, že supernova
vzniká zhroucenı́m bı́lého trpaslika (typu C+O), jehož hmotnost akrecı́ vzrostla nad Chandrasekharovu mez
(asi 1,4 M⊙; ovšemže akrecı́ hmoty z druhé složky dvojhvězdy). Jiná verze, splynutı́ dvou bı́lých trpaslı́ků,
by sotva mohla vysvětlit shodnost jasnostı́ v maximu. Pozorované rychlosti expanze přitom odpovı́dajı́
syntéze asi 1 M⊙ C+O do prvků Fe skupiny a prvků s mezilehlou hmotou jako jsou Si a Ca; energetika
radioaktivnı́ho procesu

56 Ni → 56 Co → 56 Fe

přitom velmi dobře vystihuje průběh klesajı́cı́ jasnosti objektu po výbuchu.
SN Ia se vyskytujı́ ve spirálnı́ch i eliptických galaxiı́ch, tj. vznik z hvězd s vyššı́ hmotnostı́ nepřipadá

v úvahu (i když některé podtypy jsou jen ve spirálách).
Problémy ovšem jsou. Předně, při pomalé akreci vodı́ku dojde ke vzniku novy, a při tomto výbuchu

se ztratı́ vı́ce hmoty než se v cyklu zı́skalo. Při rychlé akreci by pak mělo dojı́t k trvalému hořenı́, takový
systém by ale byl jasný a pozorovatelný (možná tak vypadá nějaký typ CV nebo symbiotiky).

6.9 Dvojhvězdy v poslednı́m taženı́

Tak jako jednotlivá hvězda končı́ svou aktivitu v podobě kompaktnı́ho objektu – tj. jako bı́lý trpaslı́k,
neutronová hvězda nebo černá dı́ra – tak i ke konci vývoje dvojhvězdy se jedna složka stane takovým
objektem (mohou se jı́m ovšem stát obě složky, nebo se dvojhvězda může rozpadnout). Zopakujme:
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• WD - poloměr kolem 10000 km, hmotnost menšı́ než 1.4 M⊙;

• NS - poloměr kolem 10 km, hmotnost menšı́ než asi 3.4 M⊙;

• BH - lze uvádět poloměr nejmenšı́ stabilnı́ dráhy; hmotnost nad 4 M⊙.

Už z možných kombinacı́ je zřejmé, že konečná stadia vývoje dvojhvězd mohou být velmi různorodá.
Existuje řada klasifikacı́ pozdnı́ch stadiı́ dvojhvězd. Základnı́ dělenı́ je podle typu kompaktnı́ho objektu:

bı́lý trpaslı́k (WD)+ „normálnı́“ hvězda = kataklysmická dvojhvězda (CV),
neutronová hvězda (NS)+ „normálnı́“ hvězda = rentgenová dvojhvězda (XRB),
černá dı́ra (BH)+ „normálnı́“ hvězda = rovněž rentgenová dvojhvězda.
To ale neznamená, že CV by nemohla být detekována jako rentgenový zdroj. Dvojhvězdy se ovšem

projevujı́ jako CV nebo XRB jen docházı́-li k akreci na kompaktnı́ objekt. Jsou-li složky velmi vzdálené,
pak k interakci nedocházı́, např. u dvojhvězd typu Sirius (WD+MS).

I druhá složka může být kompaktnı́ objekt, takže možných kombinacı́ je řada. Je známo několik přı́kladů
WD+WD, u nichž nedocházı́ k interakci, ani nenı́ přı́tomna cirkumbinárnı́ hmota. Existujı́ WD+NS, jsou to
LMXRB s periodami 9 - 50 minut. Některé radiové binárnı́ pulsary jsou NS+NS.

Neutronová hvězda je ovšem obecně pulsar (vyzařujı́cı́ jen v kuželu, tedy ne vždy jako pulsar pozo-
rovatelná), a je proto možných vı́ce podob dvojhvězd s pulsarem. Některé dvojhvězdy spadajı́ do vı́ce
kategoriı́.

6.9.1 Vývoj dvojhvězdy se společnou obálkou

Většina dvojhvězd s kompaktnı́m objektem má oběžné periody pod jeden den. Znamená to, že původnı́
periody běžných dvojhvězd – obvykle vı́cedennı́ - musely být ovlivněny nějakým procesem.

Takovým uznávaným procesem je vývoj ve společné obálce. Jestliže z jedné složky uniká vı́ce hmoty
než je druhá složka schopna zachytit, atmosféra té druhé složky se zahřeje a rozšı́řı́, až vyplnı́ Rocheovu
mez, a přetékajı́cı́ hmota se dostává do obálky obklopujı́cı́ obě složky. Třenı́ při pohybu složek v plynu
obálky vede ke spirálovitému vzájemnému přibližovánı́ složek a část uvolněné energie pak odnášı́ hmotu i
rotačnı́ moment obálky mimo dvojhvězdu (Soberman a dalšı́ 1997).

Tento proces nepochybně nastává u planetárnı́ch mlhovin (PN), pokud jsou jejich jádra dvojhvězdami
(mnohé CV vznikly z PN), CV a jiných degenerovaných dvojhvězd. Může nastat i když nejde o únik
z Rocheovy meze, ale o hvězdný vı́tr (což se opět týká PN, ale i dvojhvězd s OB složkou). CV majı́ běžně
periody jen v délce hodin. Jejich bı́lý trpaslı́k ale vzniká z jádra rudého obra, jedna složka tedy musı́ projı́t
tı́mto stavem a původně tedy musı́ jı́t o rozměrný systém s dlouhou oběžnou dobou. Výsledkem tohoto
„vývoje ve společné obálce“ pak jsou nejen CV, ale i XRB a SN.

Protože pravděpodobně všechny hvězdy s počátečnı́ hmotou 8 M⊙ nebo menšı́ končı́ jako bı́lı́ trpaslı́ci
(vzhledem ke stářı́ vesmı́ru ovšem ještě žádné hvězdy s hmotou menšı́ než asi 1 M⊙ do stavu WD nemohly
dospět), měla by být prostorová hustota CV značná. Jsou ovšem dvojhvězdy, kde vzdálenosti složek jsou
(a byly) značné, a kdy WD+„normálnı́“ hvězda tvořı́ běžnou dvojhvězdu (visuálnı́, viz již zmı́něný „typ
Sirius“). Tyto dvojhvězdy nenı́ snadné objevit; pokud je WD podstatně teplejšı́ složkou, lze je objevit
právě jako objekty s převahou UV nebo EUV zářenı́. Takové objekty pak poskytujı́ důležité informace
o hmotnostech WD.
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6.9.2 Rentgenové dvojhvězdy

Při identifikaci zdrojů rentgenového zářenı́ s optickými objekty bylo často zjištěno, že jde o dvojhvězdu (je
známo na 200 takových dvojhvězd v Galaxii a několik v jiných galaxiı́ch). Dvojhvězdy se lišı́: podobou
druhé složky, časovou proměnnostı́, mj. občasnými výbuchy, hmotnostı́ rentgenové složky, rentgenovým
spektrem, sklonem dráhy. Složkou, která zářı́ v rentgenovém oboru, je ovšem neutronová hvězda nebo černá
dı́ra; zı́skává hmotu akrecı́, a zářı́ přeměnou gravitačnı́ potenciálnı́ energie (což je proces o řád účinnějšı́ než
nukleárnı́ hořenı́).

Existujı́ i dvojhvězdy zářı́cı́ v rentgenovém oboru, kde obě složky jsou „normálnı́“ hvězdy, kdy přı́činou
rentgenového zářenı́ jsou rázové vlny ve hvězdném větru či atmosférické procesy (korona). Svı́tivost je
v těchto přı́padech o několik řádů menšı́.

Zásadnı́ rozlišenı́ je podle typu složky: LMXRB (low mass X-ray binary; složka s malou hmotnostı́,
přesněji spektrálnı́ho typu pozdějšı́ho než A, event. bı́lý trpaslı́k), a HMXRB (high mass XRB), kdy
u složky jde o typ O nebo B. V prvém přı́padě má na optické zářenı́ podstatný vliv ohřev složky a akrečnı́ho
disku rentgenovým zářenı́m, a přenos hmoty se děje přetokem Rocheovy plochy (RLOF). V druhém přı́padě
je pro přenos hmoty důležitý hvězdný vı́tr z O či B složky – jeho značnou část zachytı́ kompaktnı́ složka. I
zde ovšem může nastat RLOF. Při RLOF se přenášı́ významný rotačnı́ moment, vznikne tedy akrečnı́ disk.

HMXRB lze dále dělit na dvě skupiny: „normálnı́“ složka je OB I-IIe veleobr (někdy se označujı́ SXRB)
nebo hvězda se závojem o nižšı́ svı́tivosti BeXR (B V-IIIe). Někdy je luminositnı́ klasifikace obtı́žná a
dělenı́ tedy nenı́ přı́liš spolehlivé. Je-li optickou složkou B V-IIIe hvězda, vyskytujı́ se dost často intenzivnı́
rentgenové výbuchy (transients), a mimo ně jsou objekty nepozorovatelné; zpravidla je neutronová hvězda
rentgenovým pulsarem, s rotačnı́ periodou obvykle několik sekund. Ze zdánlivé změny periody pulsů lze
pak velmi přesně stanovit dráhu. Část BeXR je pozorovatelná stále, výbuchy jsou méně výrazné, a pulsace
majı́ periody řádově stovky sekund (X Per).

6.9.3 Dvojhvězdné pulsary

Mezi pulsary se dosti často nacházejı́ objekty s periodicky proměnnou frekvencı́ pulsů, v takovém přı́padě
jde tedy o složky dvojhvězd. Oběžné periody jsou přitom od hodin po roky. Sledovánı́ okamžiků pulsů
vede k velmi přesně určitelné dráze. V některých přı́padech je složka pulsaru viditelná v optickém oboru,
přı́padně je pulsar i rentgenovou dvojhvězdou. Milisekundové pulsary jsou složkami dvojhvězd vždy (ovšem
až na výjimky – soudı́ se, že ve dvou přı́padech, kdy je milisekundový pulsar samostatný, došlo ke zničenı́
druhé složky).

Zdá se, že existujı́ dva typy dvojhvězd s pulsary: V prvnı́m přı́padě je průvodcem pulsaru také neutronová
hvězda nebo hmotný bı́lý trpaslı́k, oběžná perioda je krátká a dráha výstředná. V druhé kategorii jsou pulsary,
jejichž druhou složkou je málo hmotná hvězda (0,2-0,4 M⊙), patrně heliový bı́lý trpaslı́k. Oběžná dráha je
kruhová a perioda je dlouhá.

Už napsané napovı́dá o velké rozmanitosti binárnı́ch pulsarů; jednotlivé kategorie lze stručně popsat
takto (přı́klady viz tab. 3):

1. Dosud nedošlo k akreci na neutronovou hvězdu z druhé složky, dráha je excentrická.

2. Obě složky jsou neutronové hvězdy. Pulsar a jeho průvodce se nejprve spirálovitě přiblı́žili ve společné
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Tabulka 3: Dvojhvězdné pulsary

Pulsar Ppuls Porb e f(M ) M2 log(B) P/(2Ṗ ) Typ
(ms) (d) (M⊙) (M⊙) (G) (roky)

0045-7319 926 51 0,808 2,169 10 12,3 3×106 1
1534+12 37,9 0,42 0,274 0,315 1,34 10 2×108 2
2145-0750 16,0 6,8 0,000021 0,0241 0,51 < 8, 9 > 8× 109 3
0820+02 864,8 1232 0,0119 0,0030 0,23 11,5 1×108 4
1045-4509 7,5 4,1 0,000019 0,00177 0,19 8,6 6×109 4

obálce, pak došlo k výbuchu druhé supernovy. Každá ze složek tak musela mı́t původně hmotnost nad
8 M⊙.

3. Druhou složkou je WD s velkou hmotnostı́, který mohl vzniknout jen z obra daleko rozměrnějšı́ho než
je současná dráha. To znamená, že NS spirálovala obálkou obra a způsobila jejı́ odmrštěnı́. Zbylé jádro
už nevydalo na druhou NS.

4. Složkou je málo hmotný WD na kruhové dráze, který se mohl vytvořit při stabilizovaném přenosu
hmoty ze složky s malou hmotnostı́, vyplňujicı́ RL.

5. Jde o systémy se složkami méně hmotnými než jsou hmotnosti jader nejméně hmotných hvězd, které
se ještě mohly vyvinout nad hlavnı́ posloupnost během existence vesmı́ru. Přenos hmoty tedy musel
mı́t jiný důvod než nukleárnı́ vývoj složky – šlo tedy o gravitačnı́ zářenı́ nebo ztrátu úhlového momentu
v magnetickém větru.

6. Pulsar 1257+12 má možná planetárnı́ systém, několik dalšı́ch pulsarů snad zničilo své průvodce, které
jim poskytly úhlový moment k jejich rychlé rotaci.

6.10 Dvojhvězdy mezi hvězdami PMS (pre-main sequence)

V novějšı́ době se věnuje značná pozornost dvojhvězdám mezi hvězdami, které dosud nedosáhly ZAMS
(hlavnı́ posloupnost nulového věku). Je to proto, že proces kontrakce na Hayashiho posloupnosti zdaleka
nenı́ tak dobře pochopen jako chovánı́ hvězd od jejich dosaženı́ ZAMS. A také proto, že technika dovoluje
takové hvězdy (a dvojhvězdy) studovat. Jiné označenı́ těchto hvězd je „Herbigovy-Harovy Be/Ae hvězdy“.
Prototypem je ovšem T Tau (hvězdy typu T Tau by ale měly mı́t ekvivalentnı́ šı́řku Hα > 10 Å). Tyto
hvězdy jsou obklopeny mezihvězdnou hmotou (prach, plyn, molekulárnı́ mračna), zpravidla v podobě disku.
Extinkce může být značná, často jsou to objekty pozorovatelné jen v IR oblasti nebo i rádiově (tepelná emise
prachu, volně-volná emise z ionizovaných bipolárnı́ch výtrysků). Název „Herbigovy-Harovy objekty“ je
téměř synonymem pro PMS hvězdy. Jde o drobné mlhoviny nepravidelných tvarů, zpravidla na pozadı́
temných mračen, a jsou to viditelné části akrečnı́ch disků a bipolárnı́ch výtrysků.

Hvězdy PMS se vyskytujı́ předevšı́m v několika oblastech: Tau-Aur, Sco-Oph, CrA. V prvé ve zmı́něných
oblastı́ téměř všechny PMS vytvářejı́ visuálnı́ dvojhvězdy nebo vı́cenásobné systémy; v ostatnı́ch oblastech
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je sice také procento dvojhvězd vysoké, ale – vzhledem k celkově menšı́mu počtu těchto objektů – nenı́
rozdı́l proti výskytu dvojhvězd v okolı́ Slunce statisticky průkazný.

Značná část visuálnı́ch dvojhvězd má úhlovou vzdálenost složek pod 1′′, některé byly objeveny interfe-
rometricky, jiné majı́ složku viditelnou jen v IR oboru (T Tau). Vzdálenost oblasti Tau-Aur je asi 140 pc,
takže např. 0,′′1 odpovı́dá 14 AU. Při hmotnostech zhruba rovných 1 M⊙ by byla perioda řádu desı́tek let a
pro některé z těchto dvojhvězd už lze stanovit dráhy a – dı́ky známé vzdálenosti – i hmotnosti.

Spektroskopických dvojhvězd zatı́m mezi PMS známo mnoho nenı́. Jde spı́še o slabšı́ objekty (T Tau má
10. mag.), takže menšı́ amplitudy radiálnı́ch rychlostı́ se obtı́žně hledajı́.

6.11 Dvojhvězdy mezi cefeidami

Prvnı́ dvojhvězdy mezi cefeidami byly objeveny teprve během několika poslednı́ch desetiletı́. Protože
cefeida je veleobr, jejı́ jasnost značně převyšuje eventuálnı́ho průvodce – hvězdu hlavnı́ posloupnosti.
Průvodce se proto může projevit třeba efektem rozdı́lné dráhy světla (perioda cefeidy se periodicky měnı́)
nebo – jde-li o objekt teplejšı́ než je cefeida – zvýšenou jasnostı́ v UV části spektra. Na adrese

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

je seznam dvojhvězd mezi cefeidami publikován. Pro 16 objektů je uvedena spektroskopická dráha. Nejkratšı́
oběžná perioda je 133 dnı́ (TX Del), většina period je ale mezi 1000 až 10000 dnı́.

6.12 Dvojhvězdy s podtrpaslı́ky

Jednı́m z výsledků vývoje se společnou obálkou jsou i dvojhvězdy s podtrpaslı́ky typu B (sdB). To jsou
hvězdy na extrémnı́ horizontálnı́ větvi (EHB); spalujı́ He v jádře o hmotnosti kolem 0.5 M⊙ a majı́ jen velmi
tenkou vodı́kovou obálku. Společná obálka musela vzniknout u hvězdy s degenerovaným heliovým jádrem
na špičce RGB. Složkou sdB může být hvězda MS nebo podobr (v těchto přı́padech se na světelné křivce
projevı́ reflexnı́ efekt) nebo WD. Perioda může být velmi krátká, nejkratšı́ známá je 0,d073 u dvojhvězdy
PG 1017-086, jejı́ž druhou složkou je málo hmotný červený trpaslı́k nebo snad hnědý trpaslı́k. Velkým úspě-
chem je objev zákrytové dvojhvězdy SDSS 103533.03+055158.4 sestávajı́cı́ z bı́lého a hnědého trpaslı́ka,
který učinili Littlefair a kol. (2006). Tato soustava má oběžnou periodu 82,0896 minut (0,d057007) a probı́há
v nı́ přenos hmoty od hnědého na bı́lého trpaslı́ka, jde tedy o CV systém. Hmotnost hnědého trpaslı́ka byla
určena na 0,052 M⊙, bı́lého na 0,94 M⊙. Poloměry jsou 0,108 a 0,0087 R⊙.

6.13 Dvojhvězdy v kulových hvězdokupách

Zatı́mco ještě před nedávnem se soudilo, že v kulových hvězdokupách dvojhvězdy téměř nejsou – a těch
několik, které byly známy, se chápaly jako výsledek zachycenı́ v hustém prostředı́ kupy – nynı́ je zřejmé,
že zastoupenı́ dvojhvězd tu je snad jen o málo menšı́ než ve slunečnı́m okolı́; a že nutně jde o dvojhvězdy
vzniklé současně s hvězdokupou (primordinálnı́). Jde jak o dvojhvězdy objevené optickými metodami, tak
o LMXRB a pulsary. Je zajı́mavé, že přı́tomnost dvojhvězd má zásadnı́ vliv na vývoj celé kupy.

Na rozdı́l od osamocených dvojhvězd lze při pozorovánı́ hvězdokupy zı́skat úplný soubor do určité meznı́
magnitudy, a výběrové efekty ve statistice mohou být kvantifikovány. Nejjasnějšı́mi hvězdami v kulové kupě
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jsou červenı́ obři s hmotnostmi pod 1 M⊙, bud’na špičce RGB (red giant branch) nebo typu AGB (asymptotic
giant branch). Očekávané periody jsou tedy delšı́ než asi 40 dnı́, amplitudy 10 - 20 km s−1.

Zákrytové dvojhvězdy se ovšem spı́še objevı́, je-li jejich perioda krátká, tj. jde-li o hvězdy hlavnı́
posloupnosti. Fotografie, ale daleko spı́še snı́mky CCD, by tak měly objevit zákrytové proměnné mezi členy
kupy slabšı́mi, než je horizontálnı́ větev. Je známa řada kandidátů – členstvı́ v kupě ale musı́ být potvrzeno
spektroskopicky (radiálnı́ rychlostı́).

6.14 Dvojhvězdy v jiných galaxiı́ch

Jde ovšem hlavně o dvojhvězdy v Magellanových mračnech (LMC a SMC) a jiných galaxiı́ch lokálnı́
skupiny. Mnoho zákrytových dvojhvězd v MC bylo objeveno už v prvé polovině minulého stoletı́. Současné
velké dalekohledy dovolujı́ i jejich spektrálnı́ výzkum, a to i v M31. Přes velkou podobnost této galaxie
s Mléčnou dráhou je dobře známo, že nejjasnějšı́ zákrytové proměnné v M31 zdaleka nejsou tak jasné jako
v našı́ galaxii (což je dáno podmı́nkami vzniku velmi hmotných hvězd). Vývoj dvojhvězd v MC pak je
ovlivněn nižšı́ abundancı́ kovů u hvězd těchto mračen.

7 Vznik dvojhvězd

Vznik dvojhvězd a vı́cenásobných soustav patřil kupodivu po dlouhou dobu mezi jednu z největšı́ch hádanek
týkajı́cı́ch se dvojhvězd.

V existujı́cı́ literatuře se dlouho zvažovalo několik možnosti:

1. Rozštěpenı́ (fission) protohvězdy rychlou rotacı́.

2. Rychlá fragmentace v zárodečném protohvězdném mračnu

3. Fragmentace disku vznikajı́cı́ protohvězdy

4. Zachycenı́ jedné hvězdy druhou

Teprve rozvoj metod počı́tačové simulace dynamického vývoje souboru velmi mnoha částic vede po-
stupně k tomu, že lze o vzniku dvojhvězd činit spolehlivějšı́ závěry. Dobré shrnutı́ současného stavu lze
najı́t např. v práci Clarke(ové) 2007.

Tohline a Durisen (2001) podrobně shrnuli numerické simulace vzniku hvězd štěpenı́m. Ač byla tato
možnost v minulosti považována za velmi slibnou, ukazuje se, dynamický vývoj původně osově symetrické
rotujı́cı́ protohvězdy vede na nestabilnı́ konfigurace a nikoliv ke vzniku dvojhvězdy obı́hajı́cı́ kolem společ-
ného těžiště. Jedinou nadějı́ pro zachovánı́ hypotézy vzniku hvězd štěpenı́m tak zůstává počı́najı́cı́ studium
dynamické stability útvarů, které ani na počátku vniku nebyly osově symetrické či útvarů, jejichž vývoj je
způsoben nikolik dynamickými, ale nějakými pomalými, dlouhodobě působı́cı́mi procesy.

Vznik dvojhvězdy dynamickým zachycenı́m mı́jejı́cı́ch se těles je možný pouze pokud spolupůsobı́ nějaké
dalšı́ těleso s vlastnı́ gravitacı́ nebo pokud je setkánı́ tak těsné, že slapové sı́ly dokážı́ změnit keplerovskou
(hyperbolickou) dráhu na dráhu eliptickou. Zachycenı́ dvou mı́jejı́cı́ch se hvězd se proto při prostorových
hustotách hvězd podobných té v okolı́ Slunce jevı́ jako nanejvýš nepravděpodobné. Vážně se však o něm
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uvažuje pro mı́sta s podstatně vyššı́mi prostorovými hustotami hvězd jako je centrum Galaxie či vnitřnı́ části
kulových hvězdokup. Zdá se velmi pravděpodobné, že také třeba v hvězdokupě M 42 (ve velké mlhovině
v Orionu) docházı́ ke vzniku některých dvojhvězd zachycenı́m prolétajı́cı́ hvězdy v protostelárnı́m disku.
Tı́m se – jak modelovánı́m prokázali např. Olczak a kol . (2006) – zároveň postupně odčerpává hmota
disku. V každém přı́padě se ale zdá, že tı́mto mechanismem může i v nejhustšı́ch částech hvězdokup vznikat
nejvýše 10 procent z celkové populace dvojhvězd. Také je třeba si uvědomit, že při setkánı́ hvězd docházı́ i
k rozpadu dvojhvězd, takže je důležité vědět, jaký rovnovážný stav se nakonec vytvořı́. Důsledkem vzniku
dvojhvězdy mechanismem zachycenı́ může být i to, že složky takto vzniklé dvojhvězdy nemusejı́ mı́t stejný
vývojový věk, což se normálně předpokládá. Pokud je nám známo, nebyla zatı́m dvojhvězda s průkazně
různými vývojovými věky obou složek v literatuře dosud popsána. Je ovšem pravda, že při zachycenı́ hvězd
v rozsáhlé hvězdokupě či mlhovině mohou obě tělesa společný vývojový věk mı́t.

Podle Clarke(ové) (2007) se studium vzniku dvojhvězd v poslednı́ch letech zásadnı́m způsobem změnilo a
posunulo od pokusů modelovat jednu konkrétnı́ hypotézu k modelovánı́ vzniku a dynamického vývoje celých
hvězdokup. (Přı́klady takových simulacı́ viz např. Bate a kol. 2002 či Delgado a kol. 2004). Rozhodovánı́
o tom, které mechanismy vzniku dvojhvězd působı́ či spolupůsobı́ bude tedy do budoucna otázkou porovnánı́
statisticky kvalitnı́ho souboru pozorovaných dvojhvězd a vı́cenásobných soustav s předpovědı́ dobrých
numerických modelů. Dosavadnı́ úsilı́ v tomto směru naznačuje dvě významnějšı́ neshody mezi modely a
pozorovánı́m:

1. Numerické simulace produkujı́ přı́liš mnoho osamocených hvězd o malé hmotnosti a

2. předpovı́dajı́ přı́liš mnoho dvojhvězd s velmi malými poměry hmot.
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Božić H., Harmanec P., Horn J., Koubský P., Scholz G., McDavid D., Hubert A.-M., Hubert H. 1995
Astron. Astrophys. 304, 235

Claret A. 2000 Astron. Astrophys. 363, 1081

Claret A. 2007 Astron. Astrophys. 470, 1099

Clarke C.J. 2007 Binary Stars as Critical Tools and Tests, IAU Symp. 240, Ed. by W.J. Hartkopf,
E.F. Guinan a P. Harmanec, Cambridge Univ. Press, 337

Code A.D., Davis J., Bless R.C., & Hanbury Brown R. 1976 Astrophys. J. 203, 417

Da Costa G.S., Freeman K.C., Kalnajs A.J., Rodgers A.W., Stapinski T.E. 1977 Astron. J. 82, 810

Davis J., Mendez A., Seneta E. B., Tango W. J., Booth A. J., O’Byrne J. W., Thorvaldson E. D.,
Ausseloos M., Aerts C., Uytterhoeven K. 2005 Mon. Not. Roy. Astron. Soc. 356, 1362

Dı́az-Cordovés J. 1990 PhD Thesis, University of Complutense, Madrid, Spain
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