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Uvod

Dvojhviezdy patria v astrofyzike kvelmi cennym zdrojom poznatkov
o fyzikalnych vlastnostiach a Struktire hviezd. Je mozné ich vyuzit’ aj pri Studii vyvoja
hviezd ¢i merani hviezdnych vzdialenosti. Vo vSeobecnosti ide o systém dvoch k sebe
gravitacne viazanych hviezd, nazyvanych aj ako zlozky dvojhviezdy, ktoré obiehaju
okolo spolo¢ného taziska. Prave vd’aka interakcii tychto hviezd je mozné urcit’ pre
tieto hviezdy cely rad parametrov, ako su napr. hmotnosti, polomery ¢i teploty
jednotlivych hviezd tvoriacich systém dvojhviezdy.

Vel'mi dolezitym typom dvojhviezdy st zakrytové dvojhviezdy. Ich vynimoc¢nost’
spo¢iva vtom, ze sme schopni ich pozorovat ako fotometrickou, ¢o spociva
v pozorovani vzajomnych zdkrytov zloziek dvojhviezdy, tak aj spektroskopickou
metddou. Vd’aka kombindcii tychto pozorovani sme schopni I'ahSie urcit’ parametre
jednotlivych zloziek a celého systému dvojhviezdy, ako v pripade, keby sme pouzili
len jednu tato metddu. Zakrytové dvojhviezdy su taktiez vel'mi presnym zdrojom
uréovania vzdialenosti.

Cielom tejto prace je detailnd analyza zakrytovej dvojhviezdy V335 And. Ide
o zékrytova dvojhviezdu typu Algol a komponentu vizudlnej dvojhviezdy
WDS 00442-4614 (The Washington Double Star Catalog; Worley a Douglass, 1997).
Jej dvojhviezdna povaha bola objavend druzicou Hipparcos (ESA, 1997). Zakrytova
dvojhviezda V355 And je dvojhviezda, ku ktorej existuje len jedna nedédvna detailna
analyza (Ozkardes, 2021). K analyze tejto dvojhviezdy mame k dispozicii spektra
namerané¢ v observatoriu v Ondfejove a fotometrické data zarchivu TESS-u
(Transiting Exoplanet Survey Satellite; Ricker a kol., 2015). Zo spektier zmeriame
radialne rychlosti jednotlivych zloZiek dvojhviezdy, ktoré vyuZzijeme pri analyze. Cast’
diskusie venujeme aj porovnaniu hodn6t nami vypocitanych radialnych rychlosti
so star$imi meraniami radidlnych rychlosti (Imbert, 2006).

V ramci analyzy bude diskutovany aj mozny vplyv tretej zloZky na systém

dvojhviezdy.



1 Tebria
1.1 Dvojhviezdy

Dvojhviezdou sa nazyva dvojica hviezd, ktoré su k sebe v priestore gravitacne
viazané a obiehaju okolo spolo¢ného taziska po kruhovej alebo eliptickej drahe.
Hviezdy, tvoriace takuto dvojhviezdu, nazyvame zlozkami dvojhviezdy. Z hl'adiska
fotometrie sa jasnejSia z tychto hviezd oznacuje ako primarna zlozka alebo primar.
Druh4, menej jasna hviezda, sa oznacuje ako sekundarna zlozka alebo sekundar.

Stadium dvojhviezd ma v astrofyzike vel’ky vyznam, vd’aka ich $irSiemu spdsobu
vyuzitia. Pomocou nich je mozné doposial’ najpresnejsSie urcovat’ zakladné fyzikélne
vlastnosti hviezd, ako napr. hmotnosti, polomery ¢i Ziarivé vykony. Dvojhviezdy je
mozné vyuzit aj pri urovani hviezdnych vzdialenosti a vd’aka ¢oraz vykonnejSim
optickym d’alekohladom to mézeme aplikovat’ aj na blizke cudzie galaxie. Mdzu
sluzit’ pri kalibracii inych metdd uréovania vzdialenosti alebo pomoct’ pri spresiiovani
zakladnych $kal vzdialenosti.

Pre S$tudium dvojhviezd je mozné vyuzit niekol’ko metdd pozorovania.
PredovSetkym sa vyuziva fotometria a spektroskopia. Vo fotometrii sa meria
v uréitom filtri, teda v uréitom rozsahu vlnovych dizok, intenzita prichadzajuceho
svetla z dvojhviezdy a jej zmena v Case. V spektroskopii sa meria zavislost’ intenzity

prichadzajiiceho svetla na vinovej dizke.

1.2 Delenie dvojhviezd

Na zaklade pozorovania je mozné rozdelit’ dvojhviezdy do nasledujucich kategorii

(Harmanec, Mayer a Zasche, 2023):

e Vizudlne dvojhviezdy — ide o dvojhviezdy, pre ktoré je mozné rozlisit’ ich
jednotlivé zlozky priamym pozorovanim d’alekohladom. Tvoria len vel'mi

malé percento takto pozorovanych dvojhviezd.

e Astrometrické dvojhviezdy —jednu zo zloziek dvojhviezdy nie je mozné vidiet’
pri priamom pozorovani z dovodu malej jasnosti tejto zlozky v porovnani
s druhou zloZkou. Pritomnost’ tejto zlozky sa vSak da zistit’ z periodickych

portch v pohybe viditel'nej zlozky pri dlh§om casovom pozorovani.



e Spektroskopické dvojhviezdy — dvojhviezdna povaha tychto dvojhviezd je
urcena na zéaklade spektroskopického pozorovania, pri ktorom je mozné vidiet’
periodické zmeny polohy spektralnych ¢iar, v idedlnom pripade oboch zloziek,

ktoré su zapri¢inené Dopplerovym javom.

e Zakrytové dvojhviezdy — tieto dvojhviezdy sa vyznacuji tym, ze sklon ich
obeznej drahy je blizky smeru, z ktorého na nich hl'adi pozorovatel’, ¢o sa
prejavi vzajomnymi periodickymi zakrytmi oboch zloziek dvojhviezdy. Tieto
zakryty sa daji vel'mi dobre zaznamenat’ pomocou fotometrického merania,

a to ako dva periodicky sa opakujuce poklesy jasnosti ststavy dvojhviezdy.

V literatire sa mézeme stretnit’ aj s pojmom optické dvojhviezdy. V skuto¢nosti
vSak nejde o dvojhviezdy, ale o nezavislé hviezdy, ktoré sa len ako dvojhviezdy javia
pri vizualnom pozorovani. To, Ze ide o nezavislé hviezdy, sa prejavi pri Studiu tychto
hviezd, kedy sa ukaZze, ze jednotlivé vzdialenosti tychto hviezd, su od nas podstatne
odlisné, v porovnani s pripadom vzdialenosti zloziek dvojhviezdy, a preto tieto

hviezdy spolu vobec nesuvisia.
1.3 Zakrytové dvojhviezdy

Zakrytové dvojhviezdy st v astronomii velmi presnym zdrojom urcovania
vzdialenosti. Analyzou ich fotometrickych a spektroskopickych pozorovani je mozné
urcit’ niektoré parametre tychto dvojhviezd.

Zo spektroskopického pozorovania je moZné zo zmien poloh spektralnych Ciar
zostrojit’ krivku radialnych rychlosti, a to v dosledku Dopplerovho javu. Radidlnou
rychlostou rozumieme rychlost objektu do smeru k pozorovatelovi, kde kladna
radialna rychlost’ znamenda vzd’al'ovanie objektu od pozorovatel'a (Harmanec, 2021).
S vyuzitim krivky radidlnych rychlosti sme schopni ur¢it hmotnostny pomer g
jednotlivych zloziek dvojhviezdy a parametre drahy, ako s napr. radidlna rychlost
celého systému dvojhviezdy y ¢i excentricita e.

Vo fotometrii sa vyuziva analyza takzvanej svetelnej krivky, ktora je zavislost'ou
svetelného toku (po pripadne magnitidy) na faze obehu (po pripadne na case
pozorovania). Jej analyzou moéZeme urcit okrem niektorych parametrov drahy aj
relativne svietivosti, relativne polomery =zloziek ¢i efektivne teploty zloziek

dvojhviezdy.



Zakrytové dvojhviezdy moézeme rozdelit’ v zavislosti od tvaru svetelnej krivky.

Historicky sa rozliSovali tri tvary svetelnych kriviek (Harmanec a kol., 2023):

e Krivka typu Algol — pomenovand podla prvej objavenej zakrytovej
dvojhviezdy. Svetelnd krivka sa vyznacuje konsStantnym svetelnym tokom

mimo zékryty a taktiez v totalnej Casti zakrytu.

e Krivka typu f-Lyraec — pomenovana podla druhej objavenej zakrytovej
dvojhviezdy. Svetelnd krivka sa vyznaCuje tym, ze sa jasnost sustavy
vo vietkych fazach obehu plynule meni, pricom hibka zakrytov jednotlivych

zloziek je pre tento typ krivky vyrazne odlisna.

e Kirivka typu W UMa — ma plynuli zmenu jasnosti podobne ako krivka typu
[S-Lyrae, ale oproti krivke tohto typu sa vyznacuje podobne hlbokymi zakrytmi

zloziek a kratkou obeznou periddou.

Podla prace Slawsona a kol. (2011), ktori vychadzali z dat ziskanych druzicou

Kepler, najviac dvojhviezd spada do typu Algol.

1.4 Rocheov model

Jeden z modelov vyuZzivanych pri §tudiu dvojhviezd je Rocheov model (Roche,
1859). Pri popise tohto modelu vychadzame z Harmanec a kol. (2023), v ktorom je
uvedené¢ odvodenie Rocheovho modelu pre kruhovi dradhu. Vychadzame
z predpokladu, Ze hmotnosti zloziek dvojhviezdy st koncentrované do hmotnych
bodov o hmotnostiach M; a M,. Hmotnostny pomer zloziek dvojhviezdy definujeme
akoq = M, /M.

Pre systém volime kartézsku ststavu stradnic s poc¢iatkom v bode My, osou X
mieriacou z M; do M,, osou Y leziacou v rovine obehu a osou Z kolmou na rovinu
obehu. Vzdialenost’ medzi M; a M, volime rovnu jednotkovej vzdialenosti.

Pridajme do sutstavy infinitezimalne testovacie teliesko o hmotnosti m. Na toto
teliesko budu pdsobit’ tri sily. Ide o pritazlivé sily jednotlivych hmotnych bodov
a odstredivl silu obezného pohybu. Potencidl vyslednice tychto sil bude podl'a nami

zvolenej sustavy suradnic dany vzt'ahom:



GM; GM 1
W=—+—2+_-w2 (1.1)
1 Ty 2

kde w je uhlova rychlost’ ststavy, 1y, 1, st vzdialenosti telieska od hmotnych bodov

M;, M, ar; je vzdialenost telieska od t'aziska sustavy. Vzdialenosti su dané vzt'ahmi:

M
7 = (x,y,2), 7 =((x-1,y2), T3 = (x — MszMz'y' 0), (1.2)

- -

r = rl, 1 =7l 3 = |73]. (1.3)
Uhlovt rychlost’ w je mozné upravit’ pomocou 3. Keplerovho zékona:
(1)2 = G(Ml + Mz)a_3 = GMl(l + q), (14‘)

kde a = 1, pretoZe hlavna polos je v podstate vzdialenost’ medzi M; a M,, ktori sme
si zvolili ako jednotkovu.
Ak vyraz pre uhlovu rychlost’ (1.4) dosadime do potencialu (1.1) a tento potencial

nasledne vydelime ¢lenom G M,, dostaneme po upravach potencial v tvare

1 1+ z
W=—+i+ 1
T 2

_T
21+ q)

(x2+y?) —qgx + (1.5)

Podl'a Kopal (1959), je mozné v pripade vySetrovania exponencialnych ploch
zanedbat’ pre potencidl vyraz, ktory zavisi len na hmotnostnom pomere g a tym dostat’

novy potencial:

2

Q=w- 2(1q—+q) (1.6)
S vyuzitim prechodu do sférickych suradnic:
X =rcos@sing =14, (1.7)
y =rsingsind = ry, (1.8)
z=rcos?d =rv, (1.9)



kde sme zaviedli aj smerové kosiny A, u, v, dostaneme po upravach potencial v tvare

] (— N E e R N CRT)
r (1+712—2ra)1/2 2

Dalej sa zameriame na pripad, kedy je vyslednica sil dana potencidlom rovna nule.
Tato diferencialna rovnica ma prave péat’ rieSeni zavislych jedine na hmotnostnom
pomere q, ktoré sa nazyvaju Lagrangeovymi bodmi. Tri Lagrangeové body sa
nachadzaji na osi X a ostatné dva lezia na vrcholoch rovnostrannych trojuholnikov
spolu s oboma hmotnymi bodmi.

Vztah pre potencial (1.10) vSak plati len v pripade kruhovej drahy a pripadu, ze
zlozky dvojhviezdy rotuji synchronne. Pre vSeobecnejsi pripad je mozné nahliadnut’
do prace Wilsona (1979), kde sa uvadza zlozitejs$i vztah pre tento potencial Q. Pre
dané (1 je potom mozné spocitat’ polomer r Newton-Rapsonovou metddou.

V praci Wilsona a Devinneyho (Wilson a Devinney, 1971) st definované
polomery zloziek, ktor¢ je mozné ziskat’ prevodom z potencidlov jednotlivych zloziek

Q a Q'. Ide konkrétne o Styri polomery:
®  Tpho1q — polarny polomer, v smere osi Z,
® 7gqe — rovnikovy polomer, v smere osi Y,
®  Thoint — Polomer pozdiz osi X, smerujici k druhej zlozke,

® Tpack — polomer pozdiz osi X, smerujuci od druhej zlozky, teda méa smer

opacny ako 7ypint-

Primérne nas zaujima ekvipotencialna plocha obsahujuca Lagrangeov bod L,
nachadzajici sa na osi X v oblasti medzi hmotnymi bodmi M;, M,. Nazyvame ju
Rocheova medza a v Rocheovom modely predstavuje medzu dynamickej stability
dvojhviezdy. Na skuto¢nost, ze Rocheov model je vyhodné pouzit k ivaham
o dynamickej stabilite dvojhviezdy, poukazal Kuiper (1941). Dvojhviezda sa stava
dynamicky nestabilnd, ak rozmer jednej alebo oboch zloziek dvojhviezdy je vac¢si ako
Rocheova medza, ¢im dochédza k pretoku plynu z atmosféry jednej jej zlozky k druhe;j
zlozke.

Na zéklade dynamicke;j stability je mozné rozdelit’ dvojhviezdy na:



e (Oddelené systémy — obe zlozky dvojhviezdy sa nachédzaji vnutri kritickej

Rocheovej medze.

e Polo-dotykové systémy — jedna zlozka je vnutri Rocheovej medze a druha tato

medzu rozmerovo presahuje.

e Kontaktné systémy — obe zlozky presahuji Rocheovii medzu a maju spolo¢nt

atmosféru.
1.5 Dopplerov jav

V pripade elektromagnetického Ziarenia urcitého zdroja ide o fyzikalny jav, pri
ktorom vysledna energia vyziarenych fotonov zavisi na radialnej rychlosti zdroja RV
voci pozorovatelovi. Nasledkom zmeny energie foténov je, Ze pozorované vlnové
dizky 2 sa ligia od laboratornych pokojovych vinovych dizok A,4;,. Dopplerov jav je
v klasickej fyzike mozné popisat’ vztahom (Harmanec, 2021):

c
RV =

=2 (A = Aiap)s (1.11)
lab

kde c je rychlost svetla vo vakuu .

1.6 Hviezdna velkost’'a Pogsonova rovnica

Mnozstvo elektromagnetického Ziarenia prichadzajuceho z hviezdy sa da popisat’
fyzikalnou veli¢inou nazyvanou svetelny tok f, ktora reprezentuje tok ziarivej energie
z hviezdy namerany na Zemi. Niekedy vSak namiesto svetelného toku pouzivame
veli¢inu hviezdna velkost’ alebo inak nazyvanu ako magnitida m. Ta sa vyuziva
najcastejSie na popis jasnosti hviezd.

Zakladom Skaly hviezdnych velkosti sa stala Skéla vytvorena Hipparchom, ktoru
vyuZil vo svojom katalogu hviezd. Moderna skala hviezdnych velkosti bola vytvorena
na navrh Pogsona (1856). Jeho pracovny vztah spdjal hviezdnu velkost m
so svetelnym tokom prichadzajucim z hviezdy f. Tento vztah pre vypocet hviezdnych
vel'kosti sa dnes nazyva Pogsonova rovnica a ma tvar (Harmanec, 2021):

fi

m, —my = 2,510g]7, (1.12)
2



kde indexy 1, 2 oznacuju hviezdnu vel’kost’ m a svetelny tok f pre dve rozne hviezdy.

Jednotkou hviezdnej velkosti je magnitida oznaCovana skratkou mag.

Pretoze svetelny tok zavisi na vinovej dizke, je velmi dobré zaistit’ rozsah
vlnovych dizok, v ktorych pozorujeme. To je mozné zaistit’ pouzitim filtrov, ktoré
prepustaji elektromagnetické Ziarenie v zavislosti na vinovej dizke.

Najzndmejsim a najpouzivatelnejSim je Johnsonov UBV systém (Johnson

a Morgan, 1953), ktory je definovany troma filtrami:
e U (ultraviolet) s priepustnostou od 300 nm do 420 nm a s max. v 360 nm,
e B (blue) s priepustnost'ou od 360 nm do 560 nm a s max. v 420 nm,
e I/ (visible) s priepustnostou od 460 nm do 740 nm a s max. v 535 nm.

Zaviedli aj farebné indexy (U — B) a (B — V) ako rozdiely mernych hviezdnych
velkosti v dvoch susednych filtroch. Dalsie informacie k tomuto, ale aj inym filtrom
je mozné najst’ v Harmanec (2021).

Pouzivanie fotometrickych filtrov ovplyviiuje aj magnitidu hviezdy a t4 sa potom
1i8i v zé&vislosti na pouZitom filtri. Preto sa zavadzaji rozne magnitidy. Patri tu napr.
absolitna magnitdda My, ktord je definovand ako magnitada vo V filtri, ktora by
hviezda mala vo vzdialenosti 10 pc. Dalsou je absolutna bolometrickd magnitada Mp,,

definovana ako magnitida hviezdy vzh'adom na celé elektromagnetické spektrum.

1.7 Faza

Obcas je vyhodnejSie pracovat’ pre periodicky sa opakujice pozorovania
vo fazovom diagrame. To znamend, ze vSetky data ziskané v dlhSich casovych
rozstupoch poskladdme dokopy tak, aby to vyzeralo, Ze boli vSetky dita merané
v Casovom intervale jednej periody P. To je mozné urobit’ v pripade, ze casy
jednotlivych pozorovani t prepocitame na fazu ¢, ktord je dana vztahom (Harmanec

a kol., 2023):

t—T
Q= frac( > 0), (1.13)



kde T, je pociatok fazy (pre svetelné krivky dvojhviezd je za pociatok povazovany
okamih minima primarneho zakrytu). Funkcia frac(x) nadobtuda hodnoty zlomkovej
Casti x pre nezaporné hodnoty x a nadobuda hodnoty 1 — absolitna hodnota

zlomkovej Casti x pre zaporné hodnoty x.

1.8 Urcovanie hmotného pomeru z kriviek radialnych rychlosti

V pripade spektroskopického pozorovania nemusime vzdy pozorovat’ obe zlozky
dvojhviezdy. Ak vSak mame spektra, pre ktoré sme schopni urcit’ radialne rychlosti
oboch zloziek, tak z nich moézeme vytvorit’ krivky radialnych rychlosti jednotlivych
zloziek a z nich urcit’ poloviéné amplitudy K; a K,. Z tychto poloviénych amplitad

vieme urcit’ hmotnostny pomer zloziek g vztahom (Harmanec a kol., 2023):

K, M,

=—==gq. 1.14
K, "M, q (1.14)



2 Spracovanie dat
2.1 Skumany systém

Predmetom skiimania bola zakrytova dvojhviezda V355 And. Niektoré uzitocné
informacie o tejto dvojhviezde je mozné najst na webovej stranke Centra
astronomickych dat na univerzite v Strasburgu'. Suradnice tejto dvojhviezdy su

(J2000):

RA: 00" 44™ 11,2645
DEC: +46° 19’ 08,01"

* P . .
Pozn: Prevzaté z Interactive Sky Atlas®. Kruh predstavuje okolie vo vzdialenosti 10 arcmin.

Obrazok 2.1: Hviezdne okolie V355 And

Iné nézvy tejto dvojhviezdy v roznych katalégoch: HIP 3435 (The HIPPARCOS
Catalogue; Perryman a kol., 1997), WDS J00442+4614AB (The Washington Double

! http://simbad.cds.unistra.fr/simbad/

2 http://aladin.cds.unistra.fr/aladin.gml
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Star Catalog; Worley a Douglass, 1997), GC 871 (General catalogue; Boss a kol.,
1936).

Medzi d’alSie informacie o danej dvojhviezde uvedené na tejto stranke patri aj
spektralny typ dvojhviezdy, ur¢eny ako F5 (Cannon a Pickering, 1993). Znama je aj
radialna rychlost’ taziska systému dvojhviezdy y = 6,93 km.s' (Imbert, 2006)

a paralaxa dvojhviezdy p = 8,51 mas (van Leeuwen, 2007).

To, ze ide o zakrytovu dvojhviezdu, sa ukézalo z pozorovania druzice Hipparcos
a taktiez sa ukazalo, ze patri do typu Algol (ESA, 1997). Je o nej mozné ndjst’ niekol’ko
d’alSich informacii z roznych $tadii, no existuje len jedna detailnejSia analyza tejto
dvojhviezdy.

K dvojhviezde V535 And bola publikovana kompletnd svetelnd krivka
so spocitanymi hodnotami efemerid, konkrétne periody P = 4,71841 + 0,00002 d
aminima primarneho zdkrytu T, = 2452295,088 + 0,08 H]D (Tikkanen, 2002).
V tejto praci vSak nebola vykonana analyza svetelnej krivky s odvodenim parametrov
dvojhviezdy. Hubscherovi (2015) sa podarilo pre systém V355 And zaznamenat’ jedno
svetelné minimum pre /-filter. V praci Imberta (2006) boli urcené spektroskopické
orbity 25 dvojhviezd, medzi ktorymi bola aj V355 And. Pre tito dvojhviezdu boli
v praci uréené hodnoty poloviénych amplitdd kriviek radidlnych rychlosti oboch
zloziek K; = 85,01 + 0,28 km.s™!, K, = 96,59 + 0,30 km.s™! a radialna rychlost
taziska systétmu y = 6,93 + 0,17 km.s1. Dalsia informécia o V355 And pochadza
z katalogu vizualnych dvojitych systémov so zékrytovou dvojhviezdou ako jednym
komponentom, ktory bol prezentovany Zaschem a kol. (2009). V filom navrhuja pre
tuto dvojhviezdu periddu vizuélnej drahy v odhade 3000 rokov. Niektoré fotometrické
vlastnosti o dvojhviezde V355 And je mozné ndjst’ aj v d’alSich katalogoch (Malkov
a kol., 2006; McDonald, Zijlstra a Boyer, 2012; Avvakumova, Malkov a Kniazev,
2013; Paunzen, 2015; Soubiran a kol., 2016).

Pred niekol’kymi rokmi vysla analyza svetelnych kriviek dvojhviezdy V355 And
(Ozkardes, 2021). Tato $tadia vychadza zo spektroskopickych dat (Imbert, 2006)
a svetelnych kriviek ziskanych z ASAS-SN (The All-Sky Automated Survey for
Supernovae; Shappee a kol., 2014; Kochanek a kol. 2017; Jayasinghe a kol., 2018),
KWS (Kamogata/Kiso/Kyoto Wide-field; Maehara, 2014) a TESS-u.

Na analyzu svetelnych kriviek vyuzili kéd Wilsona a Devinneyho (Wilson

a Devinney, 1971) s Monte Carlo algoritmom (Zola a kol., 2010). V ramci analyzy
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fitovali nasledujuce parametre: inklinaciu i, teplotu sekundara T, , povrchové
potencialy zloziek Q, a Q,, luminozitu primara L; a pomer treticho svetla Ls/L;ota
k celkovej luminozite systému. V priebehu celého fitovania uvazovali kruhova drahu
systému dvojhviezdy.

Vysledkom fitovaciecho procesu bola tabulka fyzikdlnych parametrov
dvojhviezdy. Medzi tymito parametrami boli aj absolitne parametre zloziek
dvojhviezdy, ako st napr. hmotnosti M; = 1,56 + 0,01 Mg a M, = 1,38 +£ 0,01 M,
polomery R; = 1,70+ 0,03Ry a R, = 1,38+ 0,03 R, alebo efektivne teploty
T, = 6650 + 200K a T, = 6235 + 200 K. Zich najlepsicho fitovaciecho modelu
dospeli k zaveru, Ze ide o oddeleny systém typu Algol, ktorého primarna a sekundarna
zlozka vypliaju 34 % a 31 % z Rocheovho laloku. TaktieZ porovnanim fyzikalnych
parametrov s teoretickymi modelmi prisli na to, ze zlozky dvojhviezdy patria do
hlavnej postupnosti HR-diagramu (Hertzprung-Russell diagram) a odhadli vek
dvojhviezdy na ~1,26 Gyr .

2.2 Prevzaté data

Na skumanie naSej dvojhviezdy sme vyuzili ako fotometrick¢é tak aj
spektroskopické data. Tieto data sme analyzovali a odvodili sme z nich ako orbitalne,

tak aj fyzikalne parametre sustavy dvojhviezdy.

Fotometrické data boli prevzaté z archivu TESS-u®. Data sa daji stiahnut
pomocou koédu napisaného v jazyku python. Na stiahnutie je vSak potrebné mat’
nainStalovany v pythone aj balicek ,, lightkurve “ (Cardoso a kol., 2018).

TESS (Transiting Exoplanet Survey Satellite; Ricker a kol., 2015), bol vyneseny
na obeznu drahu 18. 4. 2018*. Hlavnou ulohou TESS-u je na urditej zvolenej &asti
oblohy ndjst’ a katalogizovat’ tranzitné exoplanéty, teda exoplanéty, ktoré periodicky
blokuju Cast’ svetla svojej hostovskej hviezdy. Jeho cielom je 200000 najjasnejSich
hviezd blizkych Slnku, ale pri skiimani tychto hviezd zaznamena aj Ziarenie z inych
zdrojov.

Jednym z tychto zdrojov je aj naSa skumand dvojhviezda. Dvojhviezda bola

pozorovand TESS-om celkovo v dvoch sektoroch (sektor 17 a 57), priCom pre oba

3 https://heasarc.gsfc.nasa.gov/cgi-bin/tess/webtess/wtv.py

4 https://www.nasa.gov/content/about-tess
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sektory bola pouzita t4 ista kamera (konkrétne je uvedend kamera Cislo 2). My sme
zvolili k analyze data namerané v sektore 57, v ktorom bola dvojhviezda pozorovana
0d 30.9.2022 do 29. 10. 2022 v piatich cykloch. Dovodom tejto voI'by bol va¢si pocet
zaznamenanych datovych bodov v tomto sektore. Data obsahovali informéacie o Case
pozorovania v jednotkach BJD (Barycentrického Julianskeho data), o zaznamenanom

svetelnom toku a o chybe tohto svetelného toku.

Spektroskopické data sme prevzali z datového archivu Astronomického tustavu,
konkrétne z rozhrania CZVO? (Czech Virtual Observatory), kde sa nachadzaj data,
ktoré st kdispozicii vedeckej komunite. Data boli namerané v observatoriu
v Ondiejove, Ceska Republika.

Na meranie bol vyuzity Perkiiv d’alekohlad s primarnym zrkadlom o priemere
2 m, ktory je najviacsim optickym astronomickym pristrojom pre vyskum hviezd
a extra solarnych planét v Ceskej republike®. Stcastou d’alekohl'adu su tri pristroje.
Ide o Echelletovy spektrograf, Jednoriadkovy spektrograf a Fotometricki kameru.
Nase data boli namerané na Jednoriadkovom spektrografe. Ide o klasicky vldknami
napajany spektrograf pracujuci v prvom (5100-8900 A) a druhom (40005100 A) rade
spektra. RozliSenie spektrografu v oblasti ¢iary Ha je ~13000. V pristroji je pouzity
CCD detektor PyLoN 2048x512BX (E2V 42-10 BX) s rozmerom pixelu 13,5 pm.

Ak sa zameriame na samotné prevzaté data, iSlo o 15 spektier nameranych
pracovnikmi astronomického ustavu v obdobi od 30. 8. 2013 do 13. 6. 2017. Data boli

dostupné vo forme stuborov typu FIT.

2.3 Program reSPEFO

Na urCovanie radidlnych rychlosti z prevzatych spektroskopickych dat sme
vyuzili program reSPEFO, ktorého autorom je Adam Harmanec. Ide o spustitelny JAR
archiv, ktory je modernejSou verziou programu SPEFO. Program SPEFO
(SPEktroFOtometria) bol vytvoreny v roku 1990 Hornom pre operacny systém
MS-DOS (Horn a kol., 1996). Program SPEFO bol primarne ureny na spracovanie
spektier ziskanych z detektora RECTICON na observatoriu v Ondfejove, no mozné ho

je pouzit’ aj na data z inych zdrojov, ak st ulozené vo formate FIT (Skoda, 1996).

> http://voarchive.asu.cas.cz/

® https:/stelweb.asu.cas.cz/cs/perkuv-dalekohled/
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Program reSPEFO ma dve verzie. Prvi stabilnt a druhq, ktora je stale vo vyvoji.
Obe verzie je mozné stiahnut’ zo stranky programu’. V praci sme vyuzili druht verziu,
konkrétne ide o verziu 2 (2023-02-14). K tomuto programu je na tych istych strankach
dostupny aj manual pre obe verzie, ktorého sucastou st vsetky dostupné funkcie

programu ako aj informdcie na ¢o slizia a ako s nimi pracovat’.

2.3.1 Nahranie spektier

Prvou ulohou v reSPEF-u bolo nahrat’ vSetky spektra ulozené v stiboroch typu FIT
a priradit’ ich do jedného celku nazyvaného v programe ako ,, project ““. Po tomto kroku
bolo mozné zmenit jednotlivé spektra na subory typ SPF, s ktorymi sa pracuje
v programe reSPEFO. Kazdé spektrum sa upravilo a po tomto kroku sa pristipilo

k samotnému meraniu radidlnych rychlosti kazdého spektra.

2.3.2 Rektifikacia spektier

Na tupravu spektier sme pouzili funkciu RECTIFY. Ako nazov napoveda, ide
o takzvanu rektifikaciu, alebo inak povedané normalizaciu dané¢ho spektra. Dévodom
tejto Upravy je samotné meranie radidlnych rychlosti. VyhodnejSie je pri merani
pracovat’ so spektrami, ktoré maji konsStantni hodnotu intenzity ziarenia v oblasti
mimo spektralne Ciary, oznacovanej ako kontinuum, a relativne hodnoty intenzit,
vzhl'adom k zvolenej konStantnej hodnote, pre oblast’ so spektralnymi ¢iarami. To
znamena, ze absorpéné Ciary budi mat hodnoty intenzit v intervale (0,1) a pre
kontinuum mame hodnotu intenzity rovnu 1.

V neupravenom spektre je viak hodnota intenzity zavisla na vinovej dizke. Na to,
aby sme spektrum znormovali na pozadovany tvar, pouzili sme prave v reSPEF-e
funkciu RECTIFY. T4 nam dovolila urcit' v spektre niekol’ko bodov, cez ktoré bol
programom prelozeny polyném, ktorého formula bola navrhnutd Hillom (Hill, 1982).
Tymto polynémom st nasledne podelené hodnoty intenzit pre dané vinové dizky, ¢im
ziskame prave vyhodnejSie normalizované spektrum.

Pre nase spektra z Ondiejova bolo postacujuce urcit’ len niekol’ko bodov, pretoze
vySetrovand oblast vlnovych dizok spektra je kratka. Vysledny polynéom pre

normalizaciu bol vd’aka tomu vel'mi podobny linearnej funkcii.

7 https://astro.troja.mff.cuni.cz/projects/respefo/
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2.3.3 Meranie radialnych rychlosti

V tomto kroku sme sa dostali k samotnému meraniu radidlnych rychlosti
pomocou funkcie RV MEASURE. Pred meranim bolo potrebné nahrat’ STL subory,
ktoré sme mali k spektram. Tieto stibory obsahovali tabulované hodnoty spektralnych
¢iar niektorych prvkov. Prvy subor obsahujuci spektralne ¢iary Ha (656,28 nm), He I
(667,81 nm), Sill (634,70 nm; 637,13 nm) a niekol’ko ¢iar Fe sme pouzili na meranie
radialnych rychlosti jednotlivych zloziek dvojhviezdy. Druhy subor obsahujuci
niekol’ko spektralnych ¢iar vody a kyslika sme pouzili na meranie radidlnych rychlosti
atmosférickych diar.

Po nahrati STL stuborov sme sa dostali k samotnému meraniu. Ulohou bolo
v kazdom spektre urc¢it’ ¢o najpresnejSie polohu kazdej spektralnej Ciary. Na to sme
vyuzili osciloskopicki metddu, ktora spociva v snahe uréit polohu konkrétnej
spektralnej ¢iary prekrytim s jej zrkadlovo prevratenym obrazom tak, aby sme docielili
o najlepdiu zhodu priamej a prevratenej &iary (Skoda, 1996). Pri tejto metdde sa
predpokladd symetria Ciar, avSak to nemusi platit’ pre spektra redlnych hviezd, kedy
symetriu moéze ovplyvnit Sum ¢i to, ze mdze dojst k skladaniu jednotlivych
spektralnych c¢iar. Po tisudku, Ze nami ndjdena zhoda je najleps$ia, nechdme program
spocitat’ z rozdielu tejto zhody od tabulovanej hodnoty vinovej dizky danej &iary
radialnu rychlost’ RV a to pomocou Dopplerovho javu (1.11).

Meranie bolo treba vo vicsine pripadov opakovat’, lebo zhoda prekrytia priame;j
a prevratenej ¢iary nebola velmi presna. Ak sa v okoli laboratornej vinovej dizky
niektorej spektralnej Ciary objavovalo viac absorpénych ¢iar, bolo potrebné zmerat’
vSetky Ciary a vybrat znich tu spravnu. Vyber spocival v porovnani zmeranych
radidlnych rychlosti tychto ¢iar s nameranymi radidlnymi rychlostami ostatnych
spektralnych Ciar v danom spektre. Na konci sme eSte porovnali vSetky zmerané
spektralne Ciary a odstranili sme z vysledného merania ciary, ktorych radialne
rychlosti sa od ostatnych vel'mi odliSovali. Pre jedno spektrum sme sa tymto postupom
snazili ur¢it’ ¢o najviac poloh ndm dostupnych spektralnych ¢iar prvkov a meranie sme
opakovali pre vSetkych 15 spektier. Niektoré spektralne Ciary sa nam vSak nepodarilo
ndjst’ v kazdom spektre. Obrazok 2.2 zachytdva meranie jednej spektralnej ¢iary touto
osciloskopickou metddou.

Namerané radialne rychlosti jednotlivych spektralnych c¢iar boli pre kazdé

spektrum ulozené zvlast. Tie bolo mozné zobrazit’ pre kazdé spektrum v tabulke
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pouzitim funkcie RV RESULTS. K nim bola programom vypocitand aj priemerna
radidlna rychlost’ zvoleného spektra ako aritmeticky priemer vsetkych radialnych

rychlosti spektralnych ¢iar, ktoré sa nam podarilo urcit’ osciloskopickou metodou.

Meranie radidlnych rychlosti atmosférickych ciar bolo menej komplikované.
Dovodom bol vicsi pocet spektralnych Ciar nez pre meranie jednotlivych zloziek
dvojhviezdy, ktoré bolo moZné zmerat’ a to, Ze v okoli laboratornej vinovej dizky
danej spektralnej Ciary boli vidite'né jedna az max. tri spektralne Ciary, z ktorych bolo
treba urcit’ ti spravnu.

Telurické alebo inak povedané atmosférické Ciary sa nachadzaji v spektrach
ziskanych z pozemnych pristrojoch. Tieto dodato¢né absorpéné ciary, konkrétne
vnasom pripade k nim zmerané radidlne rychlosti, sa vyuzivaju na dodatocnu
korekciu radidlnych rychlosti zloziek dvojhviezdy. T4 spociva v tom, ze tabelované
hodnoty tychto Ciar su od zmeranych Ciar posunuté, ato napr. z dévodu posunu
nulového bodu $kaly vlnovych dizok kvoli technickym moZnostiam pristroja.
Spocitané radialne rychlosti atmosférickych ¢iar sa preto porovnaju s heliocentrickou
korekciou radidlnych rychlosti, ktora predstavuje opravy o pohyb Zeme okolo Slnka
a o ich rozdiel sa nasledne opravia vysledné radidlne rychlosti jednotlivych zloziek.
Program dokaze tieto opravy o korekcie spocitat’ sam, ak sa rozhodneme vypisat’

vysledné radialne rychlosti ako stibor typu COR.

Meranie radialnych rychlosti jednotlivych zloziek prebiehalo rovnako, no bolo
potrebné urobit’ viacej krokov. Dovodom bolo to, Ze meranie kazdej ¢iary prebiehalo
dvakrat, pretoZe sme potrebovali radidlnu rychlost’ pre obe zloZky dvojhviezdy.

Spravne prisudit’ absorpénu ciaru k zlozke dvojhviezdy nebolo jednoduché
vyc¢itat’ zo spektra. K rieSeniu tohto problému sme si pomohli vykreslenim vysledne;j
krivky radialnych rychlosti vSetkych spektier, a to pre obe zlozky dvojhviezdy. Z grafu
sme si overili, ¢i sme spravne volili zlozky, ale i to, ¢i sa namerané hodnoty priblizne
zhoduju s teoretickou zavislost'ou, alebo ich treba znovu premerat’. Ak nastala len
zémena zloziek v niektorom spektre, tak stacilo v programe prehodit’ vysledné
radialne rychlosti zloziek pre toto spektrum. V pripade vel'mi podobnej radidlnej
rychlosti zloZiek nebolo mozné zmerat’ rychlosti oboch zlozZiek, a preto sme ur€ili len

rychlost’ primarnej zlozky.
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Pozn: Zobrazend je Cast’ spektra (fialova ¢iara) a jej zrkadlovo prevrateny obraz (Cervena
Ciara) v mieste meranej spektralnej Ciary

Obrazok 2.2: Meranie radialnej rychlosti spektralnej ¢iary v programe reSPEFO

2.3.4 Vysledky merania radialnych rychlosti

Vysledkom celého merania bola tabul’ka, ktorti sme si mohli zobrazit’ pomocou
funkcie RV RESULTS. Tentokrat sme ale tato funkciu pouzili pre zobrazenie radialnych
rychlosti vSetkych spektier, ktoré je v reSPEF-e oznacované ako ,, project“. Tabulka
obsahovala pre kazdé spektrum heliocentricka korekciu RVy,,, priemerné radidlne
rychlosti atmosférickych ¢iar RV, €as pozorovania t v jednotkach redukovaného
HIJD (RHJD), vktorom boli jednotlivé spektrd pozorované, pre kazdu zlozku
dvojhviezdy spocitant priemerni hodnotu radidlnych rychlosti RV;, RV,
z nameranych radidlnych rychlosti jednotlivych spektralnych €iar a aj prislusné chyby
tychto jednotlivych typov radidlnych rychlosti (vid’. Tabul'ka 2.1).

Tuto tabul’ku sme néasledne uloZili do siboru obsahujlicu ¢asy, priemerné radidlne
rychlosti opravené o korekciu a chyby radidlnych rychlosti pre kazdé spektrum. Stibor

s tymito datami sme vyuZili ako vstupné data k analyze v d’alSom programe.
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t RVycor RV tm RV, RV,
[RHID] [km.s1] [km.s1] [km.s1] [km.s1]
56534,5454 18,84 20,32+ 0,36 11,63 + 0,42
56540,5317 17,35 17,43 + 0,31 85,82+1,82 —89,50+ 1,72

56590,3422 —0,42 -0,78 £ 0,41 —64,77 £0,97 90,51 + 1,26
56590,5512  —0,75 -0,05+0,53 —54,55+1,51 72,67 + 2,73
56592,4477 —1,43 -0,35+0,47 90,59 +1,62 —88,55+1,98
56862,5409 23,38 23,88 + 0,39 —3,65+ 1,10

56924,4305 11,67 1297+ 0,44 —47,46+ 1,41 56,58 + 1,58
57248,4659 22,02 22,65+ 0,43 86,17+ 1,20 —79,56 £1,50
57260,5527 19,82 21,53 +£0,55 —54,62+145 76,93 + 0,79
57275,5799 16,03 17,79 £ 0,50 46,67 £ 0,35 —34,26 +£ 1,33

57323,3659 —1,50 -1,73 £ 0,47 83,93+130 —-80,34+1,31
57330,3484 —4,35 -7,03+153 —56,65%+1,16 79,52 £ 0,39
57868,5888 1,38 380+045 —73,39+0,89 96,75+ 1,18
57876,5904 4,57 6,72 + 0,34 49,46 £ 0,81 —37,81+0,94

57917,5466 18,15 18,62 +,047 5794+ 1,08 —47,32+1,07
Tabul'ka 2.1: Vysledné priemerné radidlne rychlosti atmosférickych a hviezdnych

¢iar pre jednotlivé spektra
2.4 Program PHOEBE

Program PHOEBE (PHysics Of Eclipsing BinariEs) je vol'ne dostupny program
urceny na modelovanie svetelnych kriviek a kriviek radialnych rychlosti zakrytovych
dvojhviezd. Program bol vytvoreny Andrejom PrSom a jeho timom (PrSa a Zwitter,
2005) na zéklade modelu Wilsona a Devinneyho (Wilson a Devinney, 1971), ktory
vychadza z Rocheovho modelu. V sucasnosti je program pisany v jazyku python
a stale vyvijany ako novy program PHOEBE 2.

Na strankach tohto projektu® je mozné najst aktudlne, ale aj starSie verzie
programu a zaroven aj dokumentacie a manualy k programu. My vyuzivame povodny
program PHOEBE 1, ktory je moZné nainStalovat’ do operacného systému Windows
a konkrétne pouZzivame verziu 0.32. Pri praci s tymto programom sme sa riadili aj

step-by-step manualom (Zasche, 2016).

Na vypocet modelu dvojhviezdy v programe PHOEBE je mozné si zvolit’ dve

metddy. Ide o metddu diferencidlnych korekceii (DC) a simplexova metddu. My sme

8 http://phoebe-project.org/
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pri fitovani dat vyuzili DC metddu, kde mieru kvality fitu udava takzvana ,, cost

function“, ¢o je suma Stvorcov rezidui O-C (PrSa a Zwitter, 2005).

2.4.1 Nahranie dat

Data pred nahratim do PHOEBE bolo treba upravit’ tak, aby obsahovali len tri
stipce hodnot. Fotometrické data sme nahrali v podobe, v ktorej obsahovali
nasledujtice hodnoty veli¢in: faza obehu, hodnota magnitudy a treti stipec bol prazdny.

Déta sme nahrali v magnitude, pretoZze hodnoty svetelnych tokov boli vel'mi
vysoké, ¢o viedlo pri vykresl'ovani krivky spocitanej programom PHOEBE k padu
celého programu. Pretoze data z TESS-u boli udavané v svetelnom toku, previedli sme
ich na magnitidy pomocou Pogsonovej rovnice (1.12) a translaciou sme hodnoty
magnitidy posunuli tak, aby mimo zakryty nadobudali data nulovli magnitudu.

Pretoze datovych bodov z TESS-u bolo nieco cez 10 000, fitovaci proces by sa
velmi prediZil. Preto sme sa rozhodli TESS data sfazovat’ podla (1.13) a spriemerovat’
kazdych sedem takto sfazovanych datovych bodov. Hodnoty periédy P a minima
primarneho zékrytu T, su uvedené nizsie v sekcii 2.4.2. Vysledkom bol datovy stibor

obsahujuci 1470 datovych bodov.

Radialne rychlosti sme nahrali s hodnotami, ktoré sme dostali z reSPEF-a teda,
Cas pozorovania, radidlne rychlosti a chyba radidlnych rychlosti. Kazda zlozka
dvojhviezdy mala vlastny datovy subor. TaktieZ bolo potrebné dat’ si pozor na to, aby
sme mali unifikované jednotky veliin, s ktorymi pracujeme. Preto sme volili ¢as

v jednotkach redukovaného HJD (RHIJD).

Pri nahradvani dat bolo potrebné okrem spravnych veli¢in nastavit' aj filter
a hodnotu sigma o. Filter sme vybrali len pri fotometrickych datach. Vo PHOEBE
nebola moZnost’ vybrat TESS filter, preto sme vybrali Sirokopasmovy filter
Hiparcos:Hp, ktory sa zo vSetkych filtrov dostupnych vo PHOEBE najlepSie zhodoval
s TESS-ovym filtrom.

Sigma o je Standardnd odchylka vztiahnutd na cely datovy stibor a pouZziva sa na
vazenie jednotlivych stiborov dat, ktoré¢ potom fitujeme. Hodnotu ¢ sme nastavovali
podla toho, ¢i sme poznali chyby veli¢in a toho, kol’ko sme mali k dispozicii datovych
bodov. Pre svetelnu krivku sme volili ¢ = 0,1 a pre krivky radidlnych rychlosti oboch

zloziek o = 10.
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2.4.2 Pociatoéné nastavenia

Po nahrani stiborov sme pristipili k po¢iatoénym nastaveniam. Bolo potrebné
zvolit’ typ systému. Z tvaru svetelnej krivky vyplyva, Ze ide o oddeleny systém, preto
sme vo PHOEBE zvolili moznost’ ,, detached binary “.

Dalej sme este nastavili hodnotu ,,zero magnitude* ako hodnotu svetelného
toku/magnitidy mimo zakryty. Ako bolo vyssie uvedené, TESS data sme previedli na
hodnoty magnitud a to tak, aby bola v tychto bodoch magnitida nulova, a preto sme

hodnotu ,, zero magnitude *“ nastavili na 0,00 mag.

Potom sme pristapili k nastaveniu pociatocnych parametrov. Bolo potrebné mat’
nastaventl periddu obehu a efektivnu teplotu primarnej zlozky. Hodnota periody bola
odvodend z dlhodobého sledovania okamihov zdkrytov, z ktorych plynie hodnota
periody P = 4,7183782 d. Tieto sledovania okamihov zakrytov boli zozbierané
z viacerych publikovanych prac a néasledne zanalyzované, avSak v dobe pisania tejto
prace este neboli tieto zavery publikované. Hodnotu pre efektivnu teplotu primarnej
zlozky sme prevzali z (Ozkardes, 2021) ako hodnotu T; = 6650 K.

Dalsim nastavenym parametrom bol ,, Origin of HJD time*“ (HJDy), predstavujici
heliocentricky ¢as zakrytu primarnej zlozky, v ktorom bola hodnota svetelného toku
minimalna Ty. Tato hodnota vyplyvala tiez z rovnakych zdrojov ako peridda a bola
stanovend ako T, = 52295,070798 RH]D. Tieto hodnoty ostali v priebehu celého
fitovania zafixované.

Ostatné parametre sme nechali na zaciatku tak, ako boli prednastavené v programe

PHOEBE.
2.4.3 Fitovaci proces

Po vSetkych spomenutych nastaveniach sme pristlpili k samotnému fitovaniu.
Ciel'om fitovania bolo dostat’ ¢o najlepsi fit znizovanim ,, cost function “. Pri fitovani
sme si museli ddvat’ pozor na to, aby veli¢iny ostavali fyzikdlne redlne. Okrem
znizovania ,, cost function‘ sme prihliadali na korela¢nli maticu medzi jednotlivymi
fitovanymi parametrami. Na tuto skutoCnost’ upozornuje aj Zasche (2016). Pokial
kvalita fitu nebola velkd, bolo lepSie, ak sa fitovalo Co najmenej parametrov

a prihliadalo sa na to, aby korela¢na matica nemala mimo diagonaly vécsie hodnoty

20



ako 0,8. Silna korelacia by mala za nésledok odklon od fyzikéalneho rieSenia, aj keby
,,cost function *“ d’alej klesala.

Na uplnom zaciatku sme sa obmedzili len na fitovanie piatich parametrov. Pred
samotnym fitom sme sa pokusili priblizit' ¢o najlepSie k nameranym hodnotam len
manudlnou zmenou tychto parametrov. Nésledne sme kazdy parameter fitovali
samostatne a nakoniec doslo aj k fitovaniu ich kombinécii. I$lo o luminozitu primarne;
zlozky L, inklinaciu i, efektivnu teplotu sekundarnej zlozky T,, povrchovy potencial
primarnej {0, a sekundarnej zlozky Q,. Potom ako ,,cost function* prestala klesat,
sme zacali do fitovacieho procesu pridavat’ aj d’alSie parametre.

Ako prvy sme pridali hmotnostny pomer g, hlavni polos systému a a radidlnu
rychlost’ taziska systému voci ndm y. Tieto parametre mozeme fitovat’ vd’aka tomu,
7e mame k dispozicii okrem svetelnej krivky aj krivku radidlnych rychlosti. Dalim
pridanym parametrom bol ,, pshift “, ktory ur€uje posun minima primarneho zékrytu od
nulovej fazy ¢ = 0.

Je dobré poukazat’ aj na to, Ze lepSiu hodnotu fitu dostaneme, ak zvySime pocet
bodov, ktorymi sa v programe modeluje a vykresl'uje povrch zloziek dvojhviezdy.
Avsak cenou za toto zlepSenie je dlhsi Cas fitovania. Vzhl'adom na zmienené efekty
sme sa snazili nastavit’ mriezky, s ktorymi sa vykresl'uju povrchy jednotlivych zloziek
na ¢o najoptimalnejSiu hodnotu. Pre mriezky sa ndm v priebehu fitovania osvedcila
hodnota 50%30.

Na vykresleni svetelnej krivky v programe PHOEBE bolo vidiet, Ze minimé
primarneho a sekundarneho zakrytu nie st vo fazach ¢, =0 a ¢, = 0,5. Z danej
skutocnosti vyplyva, ze spolo¢nd obezna draha zloziek neméze byt kruhova. Z tohto
dovodu sme pristapili k zmene excentricity e a argumentu pericentra w. Snazili sme
sa tieto parametre najprv urCit’ ¢o najlepSie manualnou zmenou a az potom sme
pristupili k ich fitovaniu.

Od tohto momentu sme sa snazili fitovat’ aj pomer treticho svetla L3 ku celkovej
luminozite Lg,tq dvojhviezdy. Tretie svetlo predstavuje cast’ celkového
zaznamenaného Ziarenia, ktoré pochddza zin¢ho zdroja Ziarenia ako pozorovany
objekt.

Dalej sme do fitovania pridali aj parametre gravitadného zjasnenia zloziek G
aalbedd zloziek A. Zaroven sme do fitovania pridali aj parametre okrajového

stemnenia zloziek ldx; a ldx,.
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Pocas fitovania sme zafixovali hodnotu parametra ,, pshift “ na hodnotu, pri ktorej
Ako posledny krok sme sa pokusili fitovat’ svetelnu krivku pre rézne zékony
okrajového stemnenia. Vo PHOEBE bolo mozné zvolit' jeden ztroch zakonov.
V priebehu celého fitovania sme pouzivali ,,logarithmic law* anasledne sme sa

pokusili fitovat’ aj s pouzitim ,, linear cosine law* a ,, square root law *.
2.4.4 Vysledky fitovania

Pretoze sme na konci fitovali pre vSetky tri zakony okrajového stemnenia, dostali
sme sa k trom réoznym fitom. Tabulka 2.2 obsahuje absolitne parametre zloziek
a Tabulka 2.3 obsahuje jednotlivé polomery zloziek. Hodnoty tychto parametrov
a polomerov boli spocitané PHOEBE z jednotlivych vyslednych fitov. Tabul'ka 2.4
obsahuje parametre fitovania spolu s vyslednou ,,cost function . Chyby parametrov
boli odhadnuté porovnanim vyslednych fitov s parametrickym priestorom ich okolia,
ktorého ,,cost function bola rozdielna o 7 az 10 % . Taktiez uvddzame chyby
parametrov fitovania spocitané programom PHOEBE (vid’. Tabul’ka 2.5).

Tieto vysledné fity sme nésledne vykreslili do grafov spolu s pouzitymi datami.
Obrazok 2.3 predstavuje vysledny fit krivky radialnych rychlosti a Obrazok 2.4
predstavuje vysledny fit svetelnej krivky. Taktiez sme do grafov vykreslili aj hodnoty
rezidui svetelnych kriviek pre vysledné fity jednotlivych zékonov okrajového

stemnenia (vid. Obrazok 2.5, Obrazok 2.6 a Obrazok 2.7).

Linear cosine law Logarithmic law Square root law

0, (Ly) 3,668 + 0,026 3,654 + 0,012 3,684 + 0,041
0, (L,) 3,106 + 0,007 3,106 + 0,007 3,106 + 0,007
M, [Mg] 1,408 + 0,002 1,408 + 0,002 1,408 + 0,002
M, [Mo)] 1,289 + 0,007 1,289 + 0,007 1,289 + 0,007
R, [Rg] 1,779 + 0,029 1,755 + 0,005 1,807 + 0,056
R, [Ro] 1,288 + 0,038 1,258 + 0,008 1,317 + 0,067
M5Bl [mag] 2,880+ 0,036 2,910 + 0,006 2,847 + 0,068
MB° [mag] 3,889 + 0,064 3,941 + 0,012 3,842 + 0,111
log(g,) 4,086 + 0,014 4,098 + 0,002 4,073 + 0,028
log(g,) 4,328 + 0,026 4,349 + 0,005 4,308 + 0,045

Tabul’ka 2.2: Absolutne parametre zloZiek dvojhviezdy spocitané PHOEBE pre

vysledné fity jednotlivych zdkonov okrajového stemnenia
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Linear cosine law

Logarithmic law

Square root law

0,1079 + 0,0018

0,1064 + 0,0003

0,1095 £ 0,0034

rPemt0,1080 £ 0,0018 0,1065 £ 0,0003 0,1096 £ 0,0034
riide 0,1082 +0,0018 0,1067 + 0,0003 0,1099 + 0,0035
rpack  0,1082 £ 0,0018 0,1067 + 0,0003 0,1098 + 0,0034
rPo' 0,0781 40,0022 0,0763 + 0,0004 0,0799 + 0,0040
rPo™t0,0782 40,0023 0,0764 + 0,0005 0,0800 + 0,0041
rsi@e 0,0782 +0,0023 0,0764 + 0,0005 0,0800 + 0,0041
rpack 0,0782 + 0,0023 0,0764 + 0,0005 0,0800 + 0,0041

Tabulka 2.3: Jednotlivé relativne polomery zloziek dvojhviezdy spocitané PHOEBE

pre vysledné fity jednotlivych zakonov okrajového stemnenia

Linear cosine law

Logarithmic law

Square root law

P [d] 4,71838 (fix) 4,71838 (fix) 4,71838 (fix)
T, [RHID] 52295,070798 (fix) 52295,070798 (fix) 52295,070798 (fix)
pshift (—2+1)x107° (—2+1)x 1075 (—2+1)x 1075
a[Rp] 16,473 + 0,008 16,473 + 0,008 16,473 4+ 0,008
q 0,915 + 0,011 0,915 40,011 0,915 40,011
¥ [km.s™'] 7,710 + 0,033 7,710 + 0,033 7,710 £ 0,033
i[°] 86,217 £+ 0,153 86,396 + 0,026 86,000 + 0,371
e 0,019 £ 0,009 0,015 4 0,004 0,025+ 0,014
w [rad] 4,768 + 0,049 4,785 + 0,031 4,756 + 0,060
Q, 10,198 + 0,147 10,323 4 0,022 10,064 + 0,280
Q, 12,773 + 0,344 13,048 + 0,069 12,516 + 0,600
T, [K] 6650 (fix) 6650 (fix) 6650 (fix)
T, [K] 6195 + 201 6195 + 201 6192 + 204
A, 0,591 4 0,068 0,563 + 0,039 0,716 £+ 0,192
A, 0,394 4 0,009 0,385 4 0,001 0,471 4+ 0,086
G, 0,013 + 0,037 0,049 £+ 0,001 0,050 £+ 0,001
G, 0,372 £ 0,191 0,585 + 0,022 0,156 + 0,407
Ly 8,569 + 0,151 8,560 + 0,160 8,646 + 0,074
L, 3,776 £ 0,014 3,749 £ 0,042 3,812 £+ 0,021
Ly 0,210 £+ 0,165 0,247 £ 0,202 0,095 £ 0,050
ldx, 0,787 £ 0,011 0,871 4 0,073 0,626 + 0,172
ldx, 0,391 4 0,081 0,392 £ 0,082 0,285 + 0,024
cost 18,783 19,277 19,280
function

Tabul'ka 2.4: Parametre vysledného fitu pre jednotlivé zdkony okrajového stemnenia

s odhadnutymi chybami parametrov
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Linear cosine law
P [d] 4,71838 (fix)

Logarithmic law
4,71838 (fix)

Square root law
4,71838 (fix)

T, [RHJD] 52295,070798 (fix) 52295,070798 (fix) 52295,070798 (fix)
pshift (-18+8)x 1076 (—18+8)x10™® (—-18+8) x 10~¢
a[Ro] 16,473 + 0,324 16,473 + 0,324 16,473 + 0,324

q 0,915 + 0,036 0,915 + 0,036 0,915 + 0,036

¥ [km.s™'] 7,710 + 1,145 7,710 + 1,148 7,710 + 1,144

i[°] 86,217 + 0,009 86,396 + 0,008 86,000 + 0,007
e 0,019 + 0,001 0,015 + 0,001 0,025 + 0,001
 [rad] 4,768 + 0,003 4,785 + 0,004 4,756 + 0,002
Q, 10,198 + 0,007 10,323 + 0,007 10,064 + 0,007
Q, 12,773 + 0,012 13,048 + 0,008 12,516 + 0,001
T, [K] 6650 (fix) 6650 (fix) 6650 (fix)
T, [K] 6195 + 204 6195 + 204 6192 + 204
A 0,591 + 0,034 0,563 + 0,036 0,716 + 0,032
4, 0,394 + 0,023 0,385 + 0,025 0,471 + 0,022
G, 0,013 + 0,049 0,049 + 0,056 0,050 + 0,043
G, 0,372 + 0,294 0,585 + 0,357 0,156 + 0,251
L 8,569 + 0,007 8,560 + 0,007 8,646 + 0,007
L, 3,776 + 0,007 3,749 + 0,007 3,812 + 0,007
L, 0,210 + 0,001 0,247 + 0,001 0,095 + 0,001
ldx, 0,787 + 0,006 0,871 + 0,007 0,626 + 0,005
ldx, 0,391 + 0,007 0,392 + 0,008 0,285 + 0,006
cost 18,783 19,277 19,280
function

Tabulka 2.5: Parametre vysledného fitu pre jednotlivé zékony okrajového stemnenia.
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Obrazok 2.4: Vysledny fit svetelnej krivky
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Obrazok 2.5: Rezidud svetelnej krivky pre pripad ,.linear cosine law*
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Obrazok 2.7: Rezidua svetelnej krivky pre pripad ,,square root law*
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2.4.5 Odhad veku dvojhviezdy

Z vyslednych parametrov (vid. Tabulka 2.2) sme schopni odhadnut vek
dvojhviezdy. Pouzijeme vysledky pre ,,linear cosine law* ako fit s najlepSou hodnotou
,»cost function. Na urcenie veku vyuzijeme vysledky prace Clareta (2004), konkrétne
krivku zavislosti veku hviezdy na log (g) pre dani hmotnost’” M hviezdy. V tejto praci
su vSak uvedené len hodnoty veli¢in pre niektoré hmotnosti hviezd. Na porovnanie
sme vybrali hmotnosti ¢o najblizSie k nasim vyslednym hmotnostiam. Primarnu
zlozku sme porovnali s krivkou o hmotnosti M = 1,41 M. Pre vysledni hmotnost’
sekundarnej zlozky nie je mozné jednoznacne urcit blizku hmotnost’, preto sme
vybrali dve najblizsie hmotnosti M = 1,33 Mg a M = 1,26 M. Porovnanim kriviek
uvedenych hmotnosti s nas§imi vyslednymi hodnotami sme odhadli vek tychto zlozZiek.
Odhad veku primarnej zlozky vysiel na 2,35 + 0,25 Gyr a sekundéarnej zlozky na
0,94 + 0,80 Gyr. K chybam veku musime esSte pripocitat’ chyby urcenia hmotnosti
a hmotnostného pomeru g. Do tivah o chybach d’alej zapocitame fakt, Ze nasa kvalita
fitu nie je najlepsia. Odhadneme preto chyby veku oboch zloziek na hodnotu 1,00 Gyr.
Vek dvojhviezdy odhadneme ako priemernt hodnotu ~1,61 Gyr.

Odhad veku zloZiek dvojhviezdy porovnanim prevzatych dat s nasimi vyslednymi

hodnotami parametrov zloZiek uvaddzame aj v grafickej podobe (vid’. Obrazok 2.8).
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Pozn: Hmotnosti su uvedené v jednotkéach slne¢nych hmotnosti M.
Obrazok 2.8: Odhad veku zloziek dvojhviezdy
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3 Diskusia vysledkov

Nase zmerané radialne rychlosti zo spektier z observatdria v Ondiejove je mozné
porovnat’ so star§imi hodnotami radidlnych rychlosti (Imbert, 2006). Z vykreslenia
tychto hodndt (vid. Obrazok 3.1) nie je vidiet’ nejaky velky rozdiel, a preto musime
porovnat’ hodnoty hmotnostného pomeru g a radialnej rychlosti taziska systému
dvojhviezdy y, ktoré sa daji urcit’ z krivky radidlnych rychlosti. Zo star§ich merani
radialnych rychlosti sa podarilo uréit hodnoty parametrov K; = 85,01 + 0,29 km.s™*
a K, = 96,59 + 0,30 km.st, zktorych je mozné uréit pomocou vztahu (1.14)
hodnotu hmotnostného pomeru g = 0,88 + 0,01. Hodnota radidlnej rychlosti taziska
systému bola v star§ich meraniach urena ako y = 6,93 + 0,17 km.s1. Ak tieto
hodnoty porovname s nasimi hodnotami, (vid’. Tabulka 2.2) vidime, Ze sa zhoduju len
v ramci chyb. V nasom pripade vSak hodnoty vykazuju vacsiu nepresnost’ merania.
Viacsi rozdiel pre radialnu rychlost’ y mohol byt sposobeny aj tym, ze existuje vel’ky
¢asovy odstup medzi nameranymi spektrami v starSom a naSom pripade, pocas ktorého
sa mohla hodnota radialnej rychlosti taziska sustavy zmenit’. Taktiez k nezhode tychto
parametrov prispeli rozdielne hodnoty efemerid. V pripade starSicho merania boli
pouzité hodnoty periédy P = 4,71835 + 0,00002 d a minima primarneho zakrytu
Ty, = 48929,674 + 0,007 RH]D.
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Obrazok 3.1: Porovnanie nami nameranych radialnych rychlosti so star§imi

meraniami (Imbert, 2006)
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K neistote nasich zmeranych radidlnych rychlosti v programe reSPEFO prispel
hlavne fakt, ze pocet skimanych spektier bol v naSom pripade mensi. TaktiezZ sme mali
dve spektra, v ktorych boli radidlne rychlosti spektier priblizne rovnaké, a preto sme
mohli urcit’ len rychlost’ jednej zlozky. K neistote mohlo prispiet’ aj samotné meranie
radidlnych rychlosti, pretoze osciloskopickd metéda je tym presnejSia, ¢im viacej
poldh spektralnych Ciar sme schopni identifikovat’. Je to vidiet’ aj vo vysledku merani
radialnych rychlosti atmosférickych a hviezdnych ciar, kedy pre atmosférické Ciary
sme boli schopni urcit’ viacej Ciar, a preto vychadzaji vo vicsSine pripadov s mensSou
chybou ako hviezdne Ciary.

S tymito neistotami sme takpovediac predpokladali, a preto sme volili vacsiu
hodnotu sigma ¢ v programe PHOEBE. Tato hodnota sigmy sa nasledne premietla do
vyslednych chyb parametrov (vid’. Tabulka 2.2 az 2.5).

Lepsie hodnoty parametrov by sme dostali, ak by sme do fitovania zapojili aj tieto

starSie namerané hodnoty radidlnych rychlosti.

Co sa tyka samotného fitovania vo PHOEBE, najlepsiu hodnotu fitu sa nam
podarilo dostat’ v pripade ,, linear cosine law* pre okrajové stemnenia. AvSak ak sa
pozrieme na grafické vysledky, konkrétne na hodnoty rezidui svetelnych kriviek (vid'.
Obrazok 2.5 az 2.7), tak zistime, Ze nami ziskané fity sa Uplne nezhoduju
s fotometrickymi datami ziskanych z TESS-u. Tento rozdiel mdze byt sposobeny
viacerymi skuto¢nost’ami.

Porovnanim nasich vysledkov s vysledkami prace Ozkardesa (2021) zistime, Ze
jedeni parameter, ktory sa v ramci chyby zhoduje, je efektivna teplota sekundéra T,.
Vel'mi blizke hodnoty je vSak vidiet' v pripade absolutnych hmotnosti M a polomerov
R zloziek. Celkovo si vo védcsej zhode parametre primarnej zlozky, ako parametre
sekundarnej. Najvacsi rozdiel je moZné pozorovat v pripade luminozit, pretoze
v nasom pripade bola hodnota treticho svetla vo vyslednom fite mal4. S ¢im sa nas
vysledny fit s touto pracou zhoduju je to, Ze aj v naSom pripade sa potvrdilo, Ze ide
o0 oddeleny systém s dominantnejSou primarnou zlozkou. Okrem hodnot tretieho svetla
je mozné pripisat’ tieto rozdiely tomu, ze v naSej a predoslej analyze boli pouzité iné
modelovacie programy. Predosla analyza taktiez uvaZovala kruhovu dréhu, zatial’ ¢o
my sme fitovali aj excentricitu.

Jedna zo skuto¢nosti ovplyviiujica kvalitu naSho vysledného fitu je t4, ze sme

nemali vybraty spravny filter. TESS filter, v ktorom boli namerané fotometrické data,
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nebol vo PHOEBE na vyber, a preto sme museli pouzit’ iny. Avsak tato skuto¢nost’
mala na kvalitu fitu mensi vplyv v porovnani s ostatnymi.

Viacsi vplyv na vysledok maju nase krivky radidlnych rychlosti diskutované
vyssSie. V urcCitom bode sme upustili od fitovania tychto kriviek, ked’ze samotny fit
kriviek radidlnych rychlosti sa uz nezlepSoval. Krivky radidlnych rychlosti totiz
ovplyviiuji hodnotu parametrov hmotnostného pomeru g, radidlnej rychlosti taziska
systétmu y a spolu so svetelnou krivkou aj hodnotu hlavnej polosi a spolu s ich
neistotami, ktoré nie st Uiplne zanedbateI'né, a tym mohli ovplyvnit’ vysledny fit. Ako
bolo uvedené vyssie, jednym z rieSeni tohto problému by bolo zahrnutie starSich

hodnét radidlnych rychlosti z Imbert (2006) do fitovacieho procesu.

Ak sa teraz zameriame na hodnotu treticho svetla a jeho pomer k celkovej
luminozite, tak sa jeho hodnota pre jednotlivé zdkony okrajového stemnenia pohybuje
okolo 0,7 % az 1,6 %. Ak sa pozrieme na hodnotu pomeru treticho svetla, ktort
dostali v analyze (Ozkardes, 2021), tak ich vyslednd hodnota je priblizne 30 %.
Dvojhviezda V355 And je sucastou vizudlnej dvojhviezdy, ktorej zlozky maji
vo V filtre hodnoty magnitud 7,87 + 0,01 mag pre V355 And a 8,95 + 0,02 mag pre
druhy komponent (Fabricius a kol., 2002). Dosadenim tychto hodnét magnitid do
Pogsonovej rovnice (1.12), dostaneme pre pomer treticho svetla ku celkovej
luminozite hodnotu 27 %, ¢o v naSom pripade znamena odchylku 25 az 26 % od
naSej vyslednej hodnoty.

Ked’Ze najvacsiu hodnotu rezidui vidime v oblasti zakrytov, tak problém modze
spocivat’ v hodnotadch okrajového stemnenia. Pokusili sme sa preto fitovat’ kazdy
zakon okrajového stemnenia dostupnych vo PHOEBE. Rezidua ani tretie svetlo sa
vSak v ostatnych zakonoch tieZ vyraznejSie nezmenili. RieSenie tohto problému by
mohlo spocivat’ vo vyuziti iného modelovacieho programu ako je PHOEBE, ktory
vyuziva lep$i model pre okrajové stemnenia, alebo umoziuje zahrnutie aj inych
efektov do fitovania.

Efekt, ktory je moZné vo PHOEBE do fitovania zahrnut’, su svetelné Skvrny na
povrchu jednotlivych zloziek. Tieto Skvrny by vSak bolo vidiet' ako nesymetrie na
svetelnej krivke. Na naSej svetelnej krivke vSak nie st vidite'né nijaké vyraznejSie
nesymetrie. V tomto pripade je preto tazké urcit’ nejaké svetelné Skvrny.

Teoreticky by sme mohli dostat’ lepsi fit v pripade, ak by sme vo fitovani uvolnili

aj d’alSie parametre. Medzi parametre, ktoré sme vobec do fitovania nezahrnuli, no je
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mozné¢ ich fitovat vo PHOEBE, patria napr. parametre synchronicity F; ,. Pre velky
pocet vol'nych parametrov vSak nemusime vzdy dospiet’ fitovanim ku globalnemu
minimu, ale len k niektorému lokdlnemu. Dany problém je mozné vyriesit manudlnou
zmenou niektorého parametra a naslednym fitovanim, no ni¢ nezarucuje, ze zvolena

zmena prinesie lepsi vysledok fitovania.

Nakoniec sa zameriame na odhad veku dvojhviezdy. Porovnanim s pracou
Ozkardesa (2021) vidime, Ze sa nezhoduju. Tato nezhoda bola o¢akavana, z dovodu
rozdielneho vysledného fitu a pouzitého programu fitovania, ako bolo diskutované
vyssie.

Postup, ktory sme vyuzili na odhad veku dvojhviezdy, bol zatazeny viacerymi
nepresnostami, ktoré sa premietli do vyslednej chyby. Z tohto dévodu sme chybu
odhadli, no v skuto¢nosti mdze byt ovel'a vic¢sia. Chyba je spdsobena hlavne tym, ze
sme na odhad vyuzili hodnoty veli¢in, ktoré vychadzaju pre iné hmotnosti, ako st nase
vysledné hmotnosti zloziek. Vyslednd chyba je ovplyvnena aj kvalitou nasho
vysledného fitu, ktory sme vyuzili na odhad veku dvojhviezdy.

Lepsie vysledky by sme mohli dostat’ vyuzitim iné¢ho postupu. Jeden postup
zahriuje vykreslenie zloziek v H-R diagrame. Program PHOEBE aj spocital hodnoty
luminozit (pripadne bolometrickych magnitud) a teplot oboch zloziek potrebnych pre
tento postup. No ako diskutujeme vysSie, nepodarilo sa nam fitovanim dosiahnut’
hodnotu tretieho svetla, aka dosahovali v star§ich pracach. Tento vyrazny rozdiel
hodnoty tretieho svetla ovplyviiuje luminozitu jednotlivych zloziek, a tym ovplyviiuje
aj vysledok tohto postupu. Taktiez fitovanie teplot nie je vel'mi presné, comu odpoveda

chyba efektivnej teploty sekundara.
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Zaver

V tejto praci sme s vyuzitim spektier z observatéria v Ondiejove a fotometrickych
dat z TESS-u zanalyzovali zékrytova dvojhviezdu V355 And. V praci sme zhrnuli
niekol’ko informécii, ktoré boli doposial’ o tejto dvojhviezde zname. Citatelov sme
zoznamili s programami pouzitymi v tejto praci na analyzu dvojhviezdy.

Pomocou programu reSPEFO sme si upravili spektra a néasledne sme z tychto
upravenych spektier v tom istom programe vypocitali radidlne rychlosti zloziek
dvojhviezdy, ktoré sme d’alej podrobili analyze.

Svetelnu krivku a krivku radidlnych rychlosti sme nasledne nechali fitovat
v programe PHOEBE. Pred samotnym fitovanim sme nastavili ur¢ité parametre
dvojhviezdy, ktoré sme prevzali z r6znych zdrojov. I§lo o typ svetelnej krivky, periodu
obehu a teplotu primarneho zakrytu. V praci sme taktiez uviedli postup, ktorym sme
fitovali ostatné parametre v programe PHOEBE.

Vysledok fitovania sme diskutovali, kde sme taktieZ venovali pozornost hodnote
tretieho svetla v naSom vyslednom fite. Hodnota tretieho svetla ndm vysla minimalna,
¢o je vSak v rozpore s predchddzajucimi Studiami a rieSeniu tohto problému sme
taktiez venovali pozornost' v diskusii. Diskutovali sme aj porovnanie naSho
vysledného fitu so starS§imi spoc¢itanymi hodnotami parametrov.

Z nasho vysledného fitu a jeho porovnania so starSimi Stadiami vyplyva, Ze
dvojhviezdu je mozné klasifikovat’ ako oddeleny systém s dominantnejSou primarnou
zlozkou. Efektivne teploty zloZiek dvojhviezdy boli programom PHOEBE stanovené
na hodnoty Ty = 6650 £ 200K a T, = 6194 £+ 204 K. Z vysledného fitu taktiez
vyplyvala excentricka drdha systému s excentricitou e = 0,019 £ 0,008. Nakoniec
sme z vyslednych absolitnych parametrov zloziek dvojhviezdy odhadli vek

dvojhviezdy na ~1,61 Gyr.
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