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presné fotometrické data vyuzivané na skimanie premennosti hviezd. V tejto
praci vykonavam analyzu zédkrytovej dvojhviezdy KIC 3858884 s pritomnymi pul-
zaciami. Z Kepler dat stanovujem P, = 25.95185d. Pomocou programu Phoebe
fitujem svetelnu krivku a urc¢ujem hodnoty fyzikdlnych parametrov spolu s chy-
bami. Z rezidui fitu bola vykonand pulza¢na analyza pomocou programu Pyriod
a ziskana najsilnejsia periéda P,y = 0.1383 d. Pre TESS data bez zakrytov bola
rovnako vykonand pulzacnd analyza. Na zaver bol zostrojeny diagram Py, — Ppuls-
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Kepler data, the orbital period Py, = 25.95185d is determined. Using the Phoebe
program, the light curve is fitted, and the values of physical parameters along
with their errors are identified. A pulsation analysis on the residuals of the fit
is conducted using the Pyriod program, revealing the strongest period Ppus =
0.1383 d. A similar pulsation analysis is performed on TESS data without eclipses.
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1. Uvod

Premenné hviezdy su vsetky pozorované hviezdy, ktoré vykazuji zmeny v
mnozstve vyziareného ziarenia v case. Najcastejsie sa jedna o zakrytové dvoj-
hviezdy alebo pulzujtce hviezdy. Analyza zakrytovych dvojhviezd pontka urcenie
hodnot absoltitnych hviezdnych a orbitalnych parametrov. Pulzujicimi hviezdami
sa zaoberd asteroseismolégia, vedny odbor, vdaka ktorému analyzou pulzac¢nych
frekvencii vieme blizsie zistif vniatorna struktiru pulzatora. Podla prace Zhang
a kol.| (2013)), priblizne od roku 2000 pozorujeme s ndstupom vysoko presnych tele-
skopov dvojhviezdne systémy, kde aspon jedna z komponent je pulzujica. Takéto
objekty maju Siroky astrofyzikalny vyznam, pretoze pontkaju nezavislé informa-
cie z dvoch spominanych vednych odborov, ktoré nésledne mézme porovnavat s
modelmi.

V tejto praci sa pozrieme na fotometricki analyzu jedného dvojhviezdneho
systému KIC 3858884, ktorého svetelnd krivka vykazuje jasné znaky pulzacii a
vykoname aj ich analyzu. Pre tento dvojhviezdny systém boli zrealizované dve
detailné studie, s ktorymi budt porovnané vysledky tejto prace. Najprv Mace-
roni a kol.| (2014)) vykonal doslednti spektroskopicku aj fotometrickt analyzu tejto
dvojhviezdy, spolu s vySetrenim pulzacii, neskor [Manzoori| (2020)) spravil fotomet-
rickd a velmi detailni analyzu pulzacnych frekvencii.

1.1 Misie Kepler a TESS

Dalekohlad Kepler bol vypusteny na heliocentrickdt drahu agentirou NASA
6. marca 2009. Ulohou tohto teleskopu bolo preskimat a zozbierat fotometrické
data z hviezd podobnych Slnku v malom tseku oblohy v sihvezdi Labut a Lyra,
za ucelom hladania exoplanét pomocou tranzitnej fotometrie. Kepler tak posky-
tuje velmi presné fotometrické data, pouzivané aj na analyzovanie dvojhviezd a
pulzujicich hviezd. Ako uvadzaji Van Cleve a Caldwell (2016) v instrumental-
nej prirucke ku Keplerovmu dalekohladu, hlavna cast je fotometer, ktory ma pri
vstupe 95 cm Schmidtov korektor, odstranujuci sférickt aberaciu 1.4 m primér-
neho gulového zrkadla naspodu, od ktorého je Ziarenie odrazené do ohniskovej
roviny v priestore medzi korektorom a zrkadlom. V ohniskovej rovine mame st-
stavu 42 CCD detektorov, kazdy s rozlisenim 2200 x 1024 px, avsak tesne pred
touto sustavou je este sustava tzv. Field-Flattening Lenses, ¢o je sada Sosoviek,
ktoré davaju do roviny dopadajtce ziarenie z gulového primarneho zrkadla. Ako
spomina |[Koch a kol.| (2010), za t¢elom obmedzenia sa hlavne na hviezdy slnec-
ného typu, v stustave FFL st pouzité fotometrické filtre s odozvou od 423 nm
do 897 nm. Kepler sa tak sustredi hlavne na viditelni cast spektra. Tym sa ob-
medzuje rozsah prijatého ziarenia a urcuje sa veli¢ina z anglického nazvu Total
Spectral Response, teda totalna spektralna citlivost /priepustnost ako funkcia vl-
novej dlzky. Do nej sa zapo¢itavaji spominané fotometrické filtre, no aj vietky
ostatné casti fotometra ako napr. korektor, zrkadlo, ale aj kvantova ic¢innost CCD
detektorov (kedze ich je 42, tak sa berie priemernd hodnota kvantovej ﬁéinnosti[[).

I Kvantova téinnost je definovand ako pomer poétu foténov, ktoré si detegované detektorom
voéi poc¢tu vsetkych dopadnutych foténov. Je funkciou vlnovej dlzky.



Normalizovana krivka spektralnej citlivosti Keplerovho dalekohladu je zobrazena
na obrazku vynormovana na 1. V skutoc¢nosti je tato spektralna citlivost pre-
skélovand priepustnost, kde aj podla Van Cleve a Caldwell (2016|) dosahuje nieco
vyse 70%.

Najdolezitejsou sucastou Keplerovho dalekohladu je prave CCD detektor,
ktory meria a uklada informacie o dopadajicom ziareni. Ststava zariadeni s do-
kopy takmer 95 milibnmi pixelov zachytava za expoziény cas 6.02 s vsetky dopa-
dajice fotony. Podla kvantovej ucinnosti kazdého CCD detektora sa len zlomok
dopadnutych fotonov deteguje. Hlavny princip CCD detektora je vnutorny foto-
elektricky jav, kedy dopadajuce fotony s dostatocnou energiou vytvoria v pixeli,
tvorenom polovodic¢ovym materidlom, vodivostné elektrony a tie sa zhromazduju
pri anéde pod pixelom, Wolf (2010). Néasledne trva cca 0.52 s nez sa jednotlivé
pocCty nazbieranych elektronov pod kazdym pixelom vycitaju a za celkovy integ-
racny cas 6.54 s sa data ulozia a cely proces zac¢ina odznova. Aj podla Kinemuchi
a kol. (2012), data, ktoré sa ukladaju su tzv. dlhd kadencia (DK), kedy sa sc¢ita
270 expozicii, ¢o po vynasobeni integracnym ¢asom dava data s ¢asovym krokom
kazdych 29.4 min. DK obsahuje FFI obrazky (Full-Frame Images), teda obrazky
vSetkych pixelov za kazdu dobu dlhej kadencie, TPF subory (Target Pixel Files),
teda subory obsahujtice informacie len o pixeloch obsahujtcich prednastavené pri-
oritné objekty a LCF stibory (Light Curve Files) zahfniajtce ¢asovi postupnost
fotometrie pre kazdy prioritny objekt, vyvodeny z prislusného TPF stiboru. |Kine-
muchi a kol.| (2012) dalej uvadza, ze Keplerov dalekohlad je v zornom poli schopny
sledovat len do 170 000 prioritnych objektov z celkovych 10 miliénov objektov,
ktoré su viditelné v ramci limitnej magnitidy. Data z dlhej kadencie st posielané
na Zem raz za 93 dni, ¢o sa definuje ako kvartal. Keplerov dalekohlad pontka
este aj kratkokadencéné déta (KK) pre maximélne 512 objektov za kvartdl. KK
data su tvorené sc¢itanim 9 expozicii, ¢o predstavuje frekvenciu kazdych cca 58.9
s a v podobe TPF a LCF stborov si zbierané tretinu kvartalu. Vsetky z tychto
uvedenych dat z druzice Kepler pre vybrané objekty st volne dostupné v databazi
Mikulski Archivu pre Vesmirne Dalekohlady (MAST)

Keplerov dalekohlad si pre jednoduchost a efektivnost v ukladani dat zadefino-
val vlastny cas, ktory sa viaze k roku zaciatku Keplerovej misie, tzv. Barycentricky
Keplerov Julidnsky datum (BKJD) a plati

BKJD = BJD — 2454833.0, (1.1)

kde BJD je barycentricky julidnsky datum, teda c¢as opraveny o zmeny v polohe
Zeme voci barycentru (hmotny stred) Slnecnej ststavy a konstanta 2454833.0 re-
prezentuje hodnotu Julidnskeho détumuﬂ na poludnie 1.1.2009, [Van Cleve a kol.
(2016)). Keplerov dalekohlad, spolu s rozsirenim K2 v roku 2013, za cely prevadz-
kovy cas preskimal viac ako 500 000 hviezd a objektov a misiu zavfsil az na jesen
roku 2018 fI]

Nésledovnik druzice Kepler je TESS (Transiting Exoplanet Survey Satellite),
v preklade satelit prieskumu tranzitnych exoplanét, bol vypusteny opét agentirou
NASA v aprili 2018 s hlavnym cielom sledovat najblizsie a najjasnejsie hviezdy

Zhttps://archive.stsci.edu/

3Julidnsky datum za¢ina na poludnie 1.1. 4713 p.n.l. a hodnota 1 JD je rovna 24 hodin
standardného UTC casu.

4Zdroj: NASA, Misia Kepler/K2
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za Ucelom najdenia viacerych exoplanét. Tentokrat prirucka od [Vanderspek a kol.
(2018) uvadza, ze satelit sa pohybuje po vysoko excentrickej drahe okolo Zeme
s periddou 13.7 dna. TESS sa od Keplera lisi najma v tom, ze preskiimava celt
oblohu a nie len urciti prehustent cast oblohy. Za jeden rok dokéze TESS pre-
zriet polovicu nebeskej sféry, rozdelenti na 13 sektorovf’] TESS obsahuje 4 kamery,
kazda so 4 CCD detektormi vnutri komplikovanej soSovkovej sustavy, Vanderspek
a kol (2018), pricom jeden detektor obsahuje 2048 x 2048 pixelov. Dokopy tak
TESS naraba s nieco vyse 67 milionmi pixelov. Obdobne ako CCD detektory v
druzici Kepler, tak aj TESS obsahuje vlastny Specidlne navrhnuty sirokopasmovy
filter od 600 do 1000 nm, aby lepsie snimal mensie planéty okolo slabsich hviezd,
ktoré vyzaruju viac do Cervena, ako popisuje Handberg a kol (2021)). Vysledna
spektralna citlivost celého instrumentalneho systému teleskopu TESS je zobra-
zena na obrazku Na tomto obrazku vidime aj tradi¢né filtre fotometrického
systému Johnson Cousins a ich spektralnu citlivost nanormovant na 0.6 autorom
pre nazornost.

— TESS
Kepler
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Obr. 1.1: Ukazka normalizovanej spektralnej citlivosti znamych filtrov v porov-
nani s filtrom pouzitym Keplerom a TESSom. Zdroj: Lund a kol.| (2016)).

Na rozdiel od Keplera, integracny cas kamier v TESSe je len 2 sekundy. No
rovnako tak si TESS ukladd dvojminttové kompozicie 60-tich za sebou iducich
expozicii, ¢o uklada obdobne ako predchodca do TPF suborov, teda do vyseku
pixelov pre vybrané prioritné ciele a ich blizke okolie. TESS produkoval aj FFI ob-
razky zlozené z 900 celokamerovych expozicii, teda tvorili 30 mintutové kadencie,
na zachovanie idajov o celej skiimanej oblohe, bez obmedzenia sa len na prioritné
objekty ako TPF stubory. Aktualne vsak uz prebieha druha rozsirena misia, kde
FFI kadencia bola zmenena na 200 sektund z prvého rozsirenia, ktorého kadencia
FFI bola 10 minut. Kazdych 13.7 dna, pri prechode perigeom vysiela na Zem
vsetky nazbierané TPF a FFI stubory za posledny obeh. Za 2 vykonané orbity
okolo Zeme sa TESS nastavi na sledovanie dalsieho z 13 sektorov na nebeskej
polosfére, teda za 2 roky dokaze TESS odpozorovat celi oblohu rozdelent na 26
sektorov, [Vanderspek a kol.| (2018). Stibory so svetelnymi krivkami sa v pripade

3Vanderspek a kol. (2018) uvadza, e 1 sektor je snimany ako vertikalny pas od ekliptikalneho
pélu az po ekliptiku.



TESSu generuju ¢i uz z FFI alebo TPF stiborov roznymi timami vedcov ako napr.
tim v Operacnom centre vedeckého spracovania TESS (TESS-SPOC EI), ktory sa
venuje hlavne kalibracii FFI obrazkov a generovanim svetelnych kriviek z TPF,
alebo tim z MIT s nazvom QLP [ ktory pouziva iny $tyl extrahovania svetel-
nych kriviek ako SPOC. Vsetky potrebné FFI, TPF a jednotlivé LCF z viacerych
zdrojov st pre jednotlivé objekty ulozené v spominanej databaze MAST. Aj TESS
si zadefinoval vlastny zjednoduseny zapis ¢asu, podla [Vanderspek a kol.| (2018])
mame TJD a BTJD, teda Barycentricky TESS Juliansky datum zacinajici od
poludnia 8.12.2014 a plati

BTJD = BJD — 2457000.0. (1.2)

1.2 Zakrytové dvojhviezdy

Zékrytové dvojhviezdy su zlozené z dvoch hviezd, ktoré obiehaji okolo spo-
lo¢ného taziska. Zakrytové si preto, ze rovina ich obehu je naklonena tak, ze sme
schopni zo Zeme sledovat geometrické zakryty, teda prechody jednej hviezdy pred
druhou. Tym padom sledujeme pokles prijatého svetelného toku, kedze jedna zo
zloziek je (CiastoCne) zakryta.

Fyzikdlne st dvojhviezdy praktickou ukézkou problému dvoch telies. Uva-
zujme hviezdy aproximéaciou len na hmotné body s hmotnostami M; a Ms. Nech
obecné polohové vektory oboch hmotnych bodov st R a R,. Poloha faziska
(alebo hmotného stredu) je definovana ako Rr = % = 0, pri¢om tymto
poslednym krokom prechadzame do faziskovej stustavy.

Definuje sa relativny vektor, ktorého velkost urc¢uje okamziti vzdialenost me-
dzi oboma hmotnymi bodmi. Znac¢ime ho 7 = E’g — ﬁl a pomocou neho a nasle-

dovnych vzorcov sa vieme dostat naspat k polohdm Ry a Ry:

Bl=——12 5 1.3
YT ML My (1.3)
Ry—=— 1 1.4

2T My 1 M, (1.4)

Nésledne sa v tomto zjednodusenom systéme dé Tahko ukézat platnost Keple-
rovych zdkonov (KZ), pricom 3. KZ, ktory prepdja hmotnosti zloZiek, periédu
obehu P,,;, a hodnotu velkej poloosi @ mé v pripade dvojhviezd nasledovny tvar:

a® (a1 +ag)?
Pozrb Pzrb 4 7

(1.5)

pretoze sa po elipsach hybu obidve hviezdy, plati pre hodnoty hlavnych poloosi
a = aj+as, pre hodnoty period obehu P, = P, = P», aj pre hodnoty excentricity
e = e; = eg, pricom hodnoty bez indexu prislichaju relativnej orbite dvojhviezdy
vzhladom na ich tazisko a indexy 1 a 2 prislichaji absolitnym geometrickym
elipsdm oboch hviezd, ako popisuje [Prsal (2011)).

V pripade zakrytovych dvojhviezd by sme radi zo svetelnej krivky urcili fyzi-
kalne parametre jednotlivych hviezd, to vsak v pripade aproximécie na hmotné

STESS Science Processing Operations Center
TTESS Lightcurves From The MIT Quick-Look Pipeline
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body nebude mozné. Najpouzivanejsi sposob ako pridat rozmery hviezdam je
pomocou principu ekvivalentnych povrchov, rieSenim problému troch telies, kde
teraz mame 2 hviezdy s hmotami stistredenymi v ich centre a znacenie je rovnaké
ako v predoslej casti. Pocitame vsak aj s tretim, testovacim telesom v podobe
hmotného bodu, ktorého hmotnost m < M;, M. Chceme urcit potencial, ktory
bude dobre popisovat spravanie hmotnych bodov reprezentujicich povrch jednot-
livych hviezd. Napriklad Prsal (2011) uvadza vSeobecni veli¢inu, tzv. modifiko-
vany Kopalov potencidl, ktory bol odvodeny zo ststavy znazornenej na obrazku
[1.2] teda pociatok ststavy je tentokrat v objekte 1. Vzdialenost hmotného stredu
od objektu M; je obdobou rovnice TooM = %a. Na obrazku méame
rovnako tak vektory medzi telesom m a M7, medzi hmotnym stredom a m, medzi
Ms a m postupne §; = (x,y,2), T = (r — zcom, ¥, 2) a S2 = (a — x,y, 2).

VA

Obr. 1.2: Usporiadanie problému troch telies v kartézskej ststave sturadnic. Z-ova
os vedie kolmo na obrazok. COM znazornuje polohu taziska. Zdroj: Prsa (2011)).

Prejdeme do sférickych stradnic (r, 6, ¢), kde r je radidlna vzdialenost, r =
|51], takze berieme, ze m je na povrchu, § € (0,180)° je poldrny uhol a ¢ €
(0,360)° je azimutalny uhol, transformaénymi vztahmi

x =rsinfcos¢ = Ar,
y=rsinfsing = ur, (1.6)

z=rcost =vr,

kde A, p, v st takzvané smerové kosiny. Celkovy potencidl posobiaci na m zis-
kany z posobiacich gravita¢nych sil od M; a M, a odstredivej sily, je prevedeny
do spominanych sférickych siradnic a prepisany do bezrozmernej podoby. Na-
koniec Prsal (2011)) este pouziva bezrozmernt premenni p = r/a, ¢o je vlastne
¢islo vyjadrujuce vzdialenost treticho telesa od priméaru v jednotkéch velkej po-
loosi medzi primarom a sekundarom. Definuje sa este aj bezrozmerna hodnota
aktualnej Vzdialenostiﬂ M; a M, opét v jednotkach a ako § = D/a. Dostavame
tak vSeobecny vzorec modifikovaného Kopalovho potencidlu pre eliptickd drahu

8Kvoli excentrickej drahe.



a asynchréonnu rotaciu popisujuci ekvivalentné plochy pre prvé teleso:

1 1 pA Lo 2 2
Q=- - = —F~(1 1-— 1.7
Lo s ) AU R0,

Vi rot
P, orb

ronicity (zladenosti), ktory udava pomer medzi periédou rotacie primaru okolo
vlastnej osi k periéde obehu. Obdobny vztah sa da odvodit aj pre druhé teleso,
treba len zacat zo ststavy sustredenej v centre sekundéaru. [Harmanec a kol.| (2023)
odvodili modifikovany Kopalov potencial pre sekundar

kde ¢ = % je pomer hmot sekundaru a primaru a F' = je parameter synch-

A =—4—. (1.8)
Potenciél €2 urcuje hranice, ktoré rovnovazna hviezda moze vyplnif. Tymto hra-
niciam sa hovori aj Hillove plochy nulovej rychlosti. Zopar takychto ploch je

znézornenych na obrazku [1.3]

0.6 T

Obr. 1.3: Znazornenie ekvipotencidlnych ploch pre 5 réznych hodndét Kopalovho
potencidlu 2 pre pomer hmotnosti ¢ = 0.5. Zdroj: [Prsa, (2011]).

Ak povrch hviezdy vypiﬁa ¢iernu ekvipotencialnu plochu, vravime, ze hviezda
dosiahla Rocheovu medzu a tato plochu nazyvame Rocheov lalok, ktory pripo-
mina tvar kvapky. Bod, v ktorom sa spajaju Rocheove laloky, nazyvame Lag-
rangeov libraény bod L;. Ten je charakteristicky tym, Ze ak sa v nom nachadza
testovacie teleso, tak celkova sila nan posobiaca sa rovna nule, [Harmanec a kol.
(2023)). Z toho vyplyva, ze ak hviezda zaplni Rocheovu medzu, na material za bo-
dom L, zacne posobit gravitacna sila druhej hviezdy, a tak sa tato hmota moze
zacat ,prelievat“ na druhu hviezdu.

Pomocou tvarov ekvipotencidlnych ploch dvojhviezd sa dostavame k prvej
klasifikacii dvojhviezd. Podla Rocheovho modelu delime dvojhviezdy na:

e Oddelené systémy - Ani jedna z hviezd nedosahuje Rocheovej medze. Na
obr. by to napriklad boli hviezdy, ktorych povrch odpovedd modrym
alebo slabo zelenym krivkam.



« Polodotykové systémy - Len jedna z hviezd vypliia Rocheov lalok. Takyto

systém je na obr. napriklad povrch hviezdy vypliiajicej Rocheov lalok
nalavo a druhé hviezda s povrchom modrej ekvipotencialy napravo.

Kontaktné systémy - Obidve hviezdy dosahuji, alebo aj presahuji Ro-
cheove medze. Na obr. st to napriklad fialovd a Cervend krivka.

Dvojdotykové systémy - Typ velmi Specifického systému, kedy obidve
hviezdy prave vyplnaju Rocheovu medzu, ale eSte nie st vo vyslovenom
kontakte. Na obr. [1.3] je to ekvipotencidla ¢iernej farby.

Najcastejsie pouzivana klasifikacia je podla vzhladu svetelnych kriviek dvoj-
hviezdy. Podla |Harmanec a kol.| (2023) sa historicky svetelné krivky dvojhviezd
delia na tri typy:

o Algol - Svetelna krivka obsahuje tizke minima, primarne je o dost hlbsie

hvézdna velikost [mag]

ako sekundarne. Mimo zakryt je svetelna krivka viac menej konstantna.
Ako uvadza |Mikulasek a Zejdal (2013]), Algolidy typu I st vacsinou oddelené
systémy, vdaka comu sa prejavuji celkom konstantnou fazou. No vyskytuja
sa aj Algolidy typu II., kde sa jedna o polodotykové systémy.

B Lyrae - Svetelna krivka sa meni takmer v celej faze, pocas celej peridédy,
¢o naznacuje, ze sa jedna najcastejsie o velmi blizke systémy, teda aj s
kratkou periddou a pritomnymi objemovymi deformaciami jednej alebo aj
oboch zloziek.

W Ursae Majoris - Svetelnd krivka tohto typu ma takmer rovnaké pri-

marne a sekundarne minimum. Jedna sa o velmi rychlo obiehajicu dvoj-
hviezdu s periédou pod 1 den. Obe zlozky st deformované.

Vsetky 3 typy st zobrazené na troch ukazkovych systémoch na obrazku [T.4]
Na svetelnej krivke typu Algol mézeme vidiet, ze zakryty sa v tvare ,V“, ¢o
znaci ze sa jedna o ciastocny zakryt, teda pocas celého obehu sa nestane, ze
jedna hviezda uplne zakryva alebo je tplne zakryta tou druhou. Opakom toho
je uplny alebo totalny zakryt, vtedy je najmé v pripade Algolidy I. typu kratky
usek konstantnosti svetla v iplnom minime zakrytu. Vtedy jedna hviezda tuplne
prekryje tu druh.
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Zdroj: Mikulasek a Zejda| (2013).



Dolezita pomdcka k rieseniu zakrytovych dvojhviezd je previest si casovi radu
do fazy, inak povedané, vezmeme kazdu jednu peridodu svetelnej krivky, preska-
lujeme a vlozime ju do fazového intervalu, kde zaciatok periédy bude na pozicii
® = —0.5 a koniec periédy svetelnej krivky na pozicii & = 0.5. Na ,poskladanie®
svetelnej krivky do fazy treba vediet periodu obehu P, a mat nejaky referencny
cas to. Najcastejsie je to Cas primarneho minima, resp. ¢as hornej kulminécie,
ktory je definovany ako cas, kedy horica hviezda prechadza za chladnejsou hviez-
dou, ako uvadza [Southworth (2012)). Potom bude mat vzdy primarne minimum
hodnotu fazy ® = 0. Prsa a kol (2016) popisuje jednoduchy vztah na vypocet
fazy:

(1.9)

B(t) = mod {t_to} ,

orb

pricom mod je operator Specidlne modulo, ktory premiena hodnoty z argumentu
do intervalu [—0.5,0.5]. Tato rovnica neberie do tvahy ¢asové zmeny hodnoty
periédy, avsak Prsa a kol.| (2016]) rozoberd aj taky pripad.

1.3 Pulzujace hviezdy

Velmi dolezité odvetvie premennych hviezd si pulzujice hviezdy, teda také
hviezdne objekty, ktoré realne fyzicky pulzuju. Pulzacie mozu byt bud radidlne,
vtedy sa hviezda ako sféra ,nafukuje” a ,scvrkuje®, alebo aj neradialne, kedy
hviezda réznym spésobom deformuje svoj zdkladny gulovy tvar. Vo vacsine pri-
padov su pulzacie periodické, teda vieme urcit periédu, s akou hviezdy pulzuju.
Napriklad Mikulasek a Zejda| (2013)) pouzivaji jednoduchy model na odhad hlav-
nej radidlnej periody, kedy sa pulzacna vlna prenesie z jednej casti hviezdy na
druht a hybe sa rychlostou zvuku. Potom je periéda pulzacie imernd odmoc-
nine z prevratenej hodnoty strednej hustoty hviezdy. Ako uvadza Cogan| (1970)),
tento vysledok prvykrat ziskal Eddington a urcil takzvani pulzac¢ni konstantu @

VZOrcom: _
Q = Ppuls L; (110)
V po

kde P,y je pulzacna peridda, p je stredna hustota hviezdy a pg je stredna hustota
Slnka.

Aby pulzujice hviezdy mohli konstantne s urcitou periédou menit svoj tvar,
musia sa nachadzat mimo hydrostatickej rovnovahy, teda mimo rovnosti dostre-
divej gravitacnej sily hviezdy s odstredivou silou gradientu tlaku. Pulzacie st
¢asto sposobené tzv. ,k-mechanizmom®, ¢o zapric¢inuje, ze hviezde st na jej pul-
zacie dodavané nové baliky energie. V nazve tohto mechanizmu sa vyskytuje x,
alebo opacita, ¢o je miera nepriehladnosti latky, ¢i absorpcie svetla prechadza-
juceho danym prostredim, klucova veli¢ina mechanizmu zodpovedného za pulzo-
vanie hviezd. Obycajné nepulzujice hviezdy sa riadia Kramerovym opacitnym
pravidlom, ktory vravi, ze ak hviezdu jemne adiabaticky stlacime, tak sa zvysi
aj hustota p, aj teplota T hviezdy a tym padom opacita klesne podla vztahu
k o< pT—35 ako uvadzaju Mikuldsek a Zejdal (2013). Pri pulzujicich hviezdach
rk—mechanizmus zapric¢inuje presny opak, teda pri kompresii hviezdy sa stredna
opacita latky v hviezde zvysi. Najcastejsie je za radidlne pulzacie zodpovedna
aktivna vrstva jedenkrat ionizovaného Hélia (He II) v hibke hviezdy s teplotou



priblizne 40 000K. He II m& pomerne vysoki hodnotu opacity, takze je naroc-
nejsie aby Ziarenie cez nu prechddzalo von, teda pod touto vrstvou sa hromadi
energia, ktord sa nasledne uvolni a druhykrat ionizuje hélium (He IIT). Dvakrat
ionizované hélium ma mensiu opacitu, teda vrstva sa spriehladni. Tlak ziarenia
zvnutra zacne tato vrstvu vyzdvihovat a celd hviezda sa tak ,nafikne“. Prejde
do casti s nizsou teplotou a hélium sa ochladi. Nésledne rekombinuje He III nas-
pat na He II a znova sa tak zvysi opacita, vrstva je nepriehladnejsia, takze znova
prevazi gravitacné posobenie atmosféry a hviezda sa zmrstuje a cely tento proces
sa periodicky opakuje. Nie je to vSak jedina vrstva, ktora takymto stylom pulzuje.
Ako dévaji do pozornosti Mikuldsek a Zejdal (2013), tak vrstva H II v hibke s
teplotou cca 15 000K je hlavne zodpovedna za pulzéacie u ¢ervenych obrov a trpas-
likov, no vyskytuje sa aj u inych. Napriklad pri velmi teplych, jasnych hviezdach
hlavnej postupnosti hré doleziti rolu v ovela viacej hibke vrstva ionizovaného
zeleza.

Pulzacie vidime pritomné aj na svetelnych krivkach, pomocou ktorych vieme
urcit ich periédu. Na zéklade rozdielnosti v tvare svetelnych kriviek, Py, ¢i inych
fyzikalnych vlastnosti rozdelujeme pulzujtice hviezdy do niekolkych skupin.

\ Instability Strip
1 1

GDOR

Solar type
stars

Logarithmic Luminosity (in Solar Luminosity)

-2 ,Q DAV
A
30000 10000 6000
Surface Temperature (Kelvin)

Obr. 1.5: Usporiadanie jednotlivych skupin pulzujicich premennych hviezd na
H-R diagrame. Zdroj obrazku: Wikipédial

Na obrazku vidime Hertzsprung-Russellov diagram (H-R), znazornujuci
rozdelenie hviezd na zéklade ich povrchovej teploty (pripadne spektralneho typu)
v zévislosti od svietivosti (resp. magnitudy). Na obr. [L.5 mdme na z-ovej osi aj
povrchovu teplotu hviezd aj spektralne typy, na y-ovej osi je svietivost hviezdy
v jednotkéch svietivosti Slnka, obe osi v logaritmickej skale. Ciarkovana krivka
oznacuje hlavni postupnost nulového veku, hranicu hlavnej postupnosti. V oblasti
hlavnej postupnosti sa napriklad nachadza aj nase Slnko a vécsina hviezd na nej
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stravi vacsinu casu svojho vyvoja. Jednotlivé skupiny oznacené modrou, zelenou
a Cervenou su typy pulzujicich hviezd.

1.3.1 Cefeidy

Pri popise k-mechanizmu sme pracovali s hlavnym aktérom vzniku pulzacii -
aktivnou vrstvou He II v dostato¢nej hibke pod povrchom hviezdy. Mikulések a
Zejdal (2013) popisuju, Ze na to, aby tdto vrstva vytvorila radidlne pulzacie, musi
byt povrchova teplota hviezd od 5500 K do 7500 K, ¢o st presne hodnoty vyme-
dzujice oblast na H-R diagrame, tzv. pas nestability. Na obr. [I.5] st to Cervené
sikmé ¢iarkované ciary pod anglickym nazvom Instability Strip. Kazda hviezda,
ktora sa do tejto oblasti vo svojom vyvoji dostane, bude prejavovat spominané
radialne pulzacie. Najvacsiu oblast pasu nestability zaberaju Cefeidy, na obr.
je to oblast so skratkou CEP. Cefeidy sa delia na pulzujice hviezdy typu d Cephei,
alebo cefeidy L. typu a na hviezdy typu W Virginis, alebo cefeidy II. typu. Cefeidy
I. typu st velmi hmotni a ziarivi veleobri alebo nadobri, spektralneho typu K-F.
Peri6da pulzacii sa nachadza v intervale [1, 135] dni. Napriklad na obr. v Casti
(a) je modelova cefeida s periédou cca 5 dni. Pulzujice hviezdy typu 6 Cephei su
velmi doblezité na urc¢ovanie medzihviezdnych vzdialenosti. Uz na zaciatku 20. sto-
rocia Leavittova odhalila pomerne presni zavislost medzi absolitnou hviezdnou
velkostou cefeid a ich pulzacnou periddou. Potom pomocou modulu vzdialenosti
vieme uréit vzdialenost k Cefeide. Rovnaku zavislost dokézali urcit aj pre druhy
druh cefeid. Hviezdy typu W Virginis si rovnako tak velmi velké obry, ale na
rozdiel od ¢ Cefeid st ovela starsie. Ich pulzaéni peridda je z intervalu [1, 50]
dni. Na obrazku (b) je znazornend zfazovana svetelna krivka origindlnej W
Virginis.

W Virginis - CW-17.274 d.

9.10

35 -—1——r—1——r—7——r—1——r——l

Magnitude

11.20 +

-06  -0.35 -01 0.15 04 0.65 09
Fase

Time (days)
(a) & Cephei (b) W Virginis

Obr. 1.6: Graf svetelnej krivky Cefeidy 1. typu (vlavo, zdroj: [Percy| (2007)). Graf
svetelnej krivky Cefeidy II. typu (vpravo, zdroj: Mikulasek a Zejdal (2013))).

1.3.2 Hyviezdy typu B Cephei

Ako mozeme vidiet na obrazku[1.5] tak hviezdy typu 3 Cephei zaberaji oblast
so skratkou BCEP nad hornou castou krivky hlavnej postupnosti. St to hviezdy
spektralneho typu B0 az B2, s povrchovymi teplotami nad 10* K. Ako uvadzaju
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Mikulasek a Zejdal (2013), tak periéda pulzacii f Cephei hviezd je z rozmedzia
[0.1, 0.6] dna a amplitida tychto pulzicii je pomerne mald, asi o rad nizsia ako
amplitada cefeid I. a II. druhu. V hviezdach tohto typu sa ¢asto vyskytuju aj
neradidlne pulzicie. Na obrazku [I.7] mozeme vidiet zfdzovant svetelnt krivku
hviezdy BW Vul typu 8 Cephei s periédou pulzécii nieco cez 0.2 dna.
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Obr. 1.7: Graf svetelnej krivky hviezdy typu 5 Cephei. Zdroj: [Mikulasek a Zejda
(2013).

1.3.3 Hyviezdy typu RR Lyrae

Hviezdy typu RR Lyrae st oznacované ako kratkoperiodické cefeidy, ako pisu
Mikulasek a Zejdal (2013). Na obrazku si to hviezdy v oblasti pod skratkou
RR, teda na H-R diagrame zaberaji len maly tsek. Stéle sa vsak nachddzaju v
pase nestability, takze obsahuju radidlne pulzacie riadené k-mechanizmom opisa-
nym vyssie. RR Lyrae hviezdy st spektralneho typu A az F a ich periédy pulzacii
st z intervalu [0.2, 1.2] diia. Amplitidy st porovnatelné s tymi pri cefeidach, avsak
drviva vacsina hviezd typu RR Lyrae st charakterizované velmi rychlym naras-
tom svietivosti pri prechode z minima. Obdobne ako pri cefeidach, aj tu existuje
zavislost absolutnej magnitudy a pulzacnej periddy a rovnako tak sa vyuzivaja
na urcovanie vzdialenosti. Na obrazku [1.8| je zobrazena zfazovana svetelna krivka
typickej hviezdy typu RR Lyrae.

1.3.4 Hviezdy typu d Scuti

Dalsia vyznamna skupina pulzujtcich hviezd, ktord sa nachadza v pase nesta-
bility a zaroven pulzuje pomocou vyssie spomenutého k—mechanizmu je skupina
premennych hviezd typu 0 Scuti. Na obrazku[1.5[je to skupina blizko hlavnej po-
stupnosti so skratkou DSCT. Mikulasek a Zejda) (2013) uvadzaju, ze hviezdy tohto
pulzacného typu st spomedzi hviezd pasu nestability najpocetnejsie zasttupené,
kedZe sa nachadzaju blizko hlavnej postupnosti, na ktorej ako uz bolo spomenuté,
hviezdy stravia véicsinu svojho ,zivota“. Hviezdy typu ¢ Scuti si spektralneho
typu A0 az F6, rozmedzie povrchovych teplot je [6300, 8600] K, podla |Chehlaeh
a kol.| (2023). Hlavna pulzacéna peridda je z intervalu [0.01, 0.3] diia, avsak hviezdy
tohto typu maju velmi casto viacero pulzacii radiadlnych aj neradidlnych, s ¢asto-
krat velmi slabymi amplitidami. Na obrazku je zfazovana svetelna krivka
hviezdy V593 Lyr, s peridédou pulzacie P, = 0.1 dna.
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Obr. 1.8: Graf svetelnej krivky hviezdy typu RR Lyrae. Zdroj: Mikuldsek a Zejda
(2013).
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Obr. 1.9: Graf svetelnej krivky hviezdy typu ¢ Scuti. Zdroj: |(Chehlaeh a kol.[(2023)).

1.3.5 Miridy

Skupina hviezd, ktora je na H-R diagrame napravo od péasu nestability, a
obsahuje spektralne typy M-K sa nazyva podla hviezdy o Ceti, Mira. St to chladné
cervené obry vo findlnej faze svojho vyvoja s hmotnostami do 10 M. Maju velka
amplitidu pulzacii, az do 10 magnitid a periéda ich pulzécii je v rozsahu [80,
1100] dni, takZe sa pravom nazyvaji aj dlhoperiodické pulzujice hviezdy. Na
obrazku mozeme vidiet, ze za 20 rokov merani urcitej miridy preslo len cca
22 period.

Existuju este dalsie skupiny pulzujicich premennych hviezd, ako je vidiet na
obrazku [I.5] Za zmienku esSte uréite stoja pulzujtci bieli trpaslici typu ZZ Ceti,
ktori st na obr. oznaceni skratkou DAV. Dalsia skupina hviezd, pretinajtica
pas nestability, sa nazyva pulzatory typu v Doradus a na obr. maju skratku
DSCT. Tie sa vyznacuju existenciou hybridnych pulzatorov, najmé pri hviezdach
na rozhrani oblasti v-Dor a d-Scu, a tak obsahuji pulzacné frekvencie oboch ty-
pov. Oblast oznacend Irr zahina polopravidelné a nepravidelné pulzujice hviezdy.
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Obr. 1.10: Graf svetelnej krivky hviezdy typu Mira. Zdroj: Mikulasek a Zejda
(2013).
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1.3.6 Vztah periéd P,y a P,ys pri zakrytovych dvojhviez-
dach s pulzatorom

Zhang a kol .| (2013) odvodili teoretickt zavislost medzi periédou obehu a perié-
dou pulzacii pre dvojhviezdne systémy s jednou pulzujicou hviezdou. Vychadzaja
z Rocheovho modelu [I.7, odkial sa uréi ekvivalentny polomer kritickej situdcie,
ked hviezda vypliia Rocheov lalok R 1. Potom sa stanovi relativny vypliovaci
faktor cez rovnicu

Req,l
Y
aRcr,l

kde Req1 je ekvivalentny polomer pulzdtora, a je velkd poloos relativnej drahy.
Prepiseme 3. Keplerov zakon pomocou pomeru hmotnosti ¢ = Msy/M; a z
rovnice [1.10] vyjadrime pomer hustot. Ten néasledne zrovname s pomerom hus-
tot vyjadrenym cez hmotnosti a polomery, zndmym vzorcom p = M/V kde
V= %WR3 je objem gule. Dosadime za polomer z rovnice a potom namiesto
velkosti hlavnej poloosi dosadime prepisany 3. Keplerov zakon. Potom mame

fi= (1.11)

P Q? Am R
5 53 5 (1.12)
Po Ppuls 1 Rcr,1G<1 + q)Porb

Preusporiadanim, vyjadrenim veli¢in @), Py, Ppuis V jednotkach den, hmotnosti a
polomery v jednotkéch Slnka a aplikovanie logaritmu na obe strany mame finalny
vztah

logPPHIS_logporb+10g<0112vl+ fl Crl)

Tento teoreticky zaver plati pre pripad, Ze hviezda s indexom 1 je pulzujica.
Zhang a kol.| (2013) pomocou tohto teoretického modelu zistili zavislost pre vyse
50 systémov s § Scuti pulzadtorom a ziskali vztah

(1.13)

10g Pyus = log Poy, — 1.70(£0.16). (1.14)

1.4 PHOEBE

Program PHOEBE (Physics Of Eclipsing Binaries) je volne dostupny softvér
na modelovanie zakrytovych dvojhviezd, vyvijany uz takmer 20 rokov slovinskym
vedcom Andrejom Prsom. Najprv vznikol program Phoebe 1.0, ktory bol len
nadstavbou programu od Wilsona a Devinneyho (WD) zo 70. rokov. Program
Phoebe 1.0 popisany v ¢lanku [Prsa a Zwitter| (2005), priddava k WD kédu par
vedeckych rozsireni a numerickych inovacii. Je stale pomerne casto pouzivany
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ako jednoducha, uzivatelsky privetiva aplikacia pisana v jazyku Fortran, pomocou
ktorej fitovanim modelu na experimentalne svetelné krivky a krivky radialnych
rychlosti vieme urcif fyzikalne a orbitalne parametre dvojhviezdy.

Podla Prsa a kol.| (2016), update programu na Phoebe 2 priniesol zdsadné
zmeny hlavne v redizajnovani backendu - teda programovej casti, ktord je pisana
v jazyku C pre vypocetnu rychlost. Novinka je aj pouzitie jazyka Python vo fron-
tende - teda v pouzivatelskej casti, najma kvoli obrovskému vyuzitiu a dlhodobej
vysokej celosvetovej popularite a atraktivite.

Program Phoebe je rovnako ako kod WD zalozeny na fyzike Rocheovho mo-
delu. Pomocou rovnice modeluje tvar dvojhviezdy. Castokrat sa problém
nachddza mimo Rocheovych deformécii a vtedy sa d& nastavit menej fyzikdlne
presnd metéda skreslenia| z plného modelu (roche) na rotujticu hviezdu (rotstar)
alebo obycajnu sféru (sphere), teda bez slapovych aj odstredivych vplyvov. Po-
mocou prislusného potencialu sa urcuje povrch dvojhviezdy. Velky upgrade oproti
Phoebe 1 je modelovanie povrchu dvojhviezd trojuholnikovou sietou, ktord, ako
je vidiet na obrazku , presnejsie zapitia povrch a dokonca vie zaplnit hocijaky
povrch, ako uvadza Prsa a kol.| (2016).

Trapezoidal meshing Triangulated meshing
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Obr. 1.11: Porovnanie siete pouzivanej programom Phoebe 1 (lichobeZnikové,
nalavo) a Phoebe 2 (trojuholnikové, napravo). Zdroj: [Prsa a kol.| (2016).

Pre kazdy trojuholnik sa urc¢uju rozne lokalne fyzikalne velic¢iny, ako napriklad
efektivna teplota T, a rozlozenie lokalneho toku ziarenia F' pomocou lokalnej tep-
loty a koeficientu gravitacného stemnenia . Koeficient gravitacného stemnenia
popisuje splostenie hviezdy v pripade rychlejsej rotacie, kedy kvoli odstredivej sile
bude na péle mensi polomer ako na rovniku, tym je hviezda jasnejsia na poloch.
Dalsie efekty, ktoré mozu hrat rolu v celkovom modelovani intenzity Ziarenia si
pouzitie prislusného modelu okrajového stemnenia a stanovenie prislusnych kon-

97 angl. distortion method.
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stant. Okrajové stemnenie (LDIT_UD je jav, kedy pozorujeme stmavnutie okrajov
hviezdy oproti centru, pretoze vidime do mensej absoltitnej hibky hviezdy, kde je
nizsia teplota. Ak sa pozerame rovnobezne s norméalou k povrchu hviezdy, tak vi-
dime ti najhlbsiu a najteplejsiu moznu vrstvu, ako pise Prsa a kol.| (2016]). Efekt
odrazu, tretie teleso a povrchova skvrna st dalSie mozné pouzitelné fyzikédlne
efekty zahrnuté v modeli.

Zostavovanie modelovej svetelnej krivky sa moze diat bud v case, ktory je
dany v datach z pozorovania, alebo ak pozname periédu obehu, tak vo faze podla
rovnice [1.9] pri¢om si vieme navolit, aky bude casovy, resp. fazovy krok, pre
ktory bude vzdy modelovat tok ziarenia dvojhviezdy, ako je spomenuté vyssie.
Rovnako tak bude pocitat s fazovym posunom na obeznej drahe, teda velki rolu
hraju aj samotné orbitalne parametre. Parametre dostupné vo Phoebe 2 sa delia
na tie prislichajice primaru, sekundaru a dvojhviezde dokopy. Priméarne a se-
kundarne parametre su napriklad: velka poloos eliptickej drahy komponenty a;,
hmotnost komponenty M;, LD koeficienty z;,y;, koeficient gravitacného stemne-
nia f3;, pomer celkového a odrazeného svetla Fl.q;, peridda roticie, parameter
synchronicity, povrchova teplota Teg,, ekvivalentny polomer R.q;, pocet troju-
holnikov n;. Vela z nich je prepojenych cez takzvané obmedzeniall] teda ak je
parameter obmedzeny, tak sa jeho hodnota neda manualne menit, ale vzdy sa
zmeni, ak sa zmeni parameter v argumente obmedzenia. Parametre dvojhviezdy

su napriklad peridda obehu systému P, zmena periody dg—‘;b, argument pe-
ricentra wy, aj jeho ¢asova zmena %, excentricita e, ¢as primarneho zakrytu

to, inklinacia roviny obehu s rovinou pozorovatela ¢, pomer hmotnosti ¢, pomer
efektivnych teplot, pomer ekvivalentnych polomerov, sucet zlomkovych relativ-
nych polomero Ry = M, velka poloos relativnej drahy a, a pomocné
kombinéacie a sin, e coswy, esin wy.

Phoebe 2 pontika rozne nastroje na urcenie globalnych hodnot parametrov
dvojhviezdy a aj chyb tychto parametrov. Najprv je dobré vyuzit nastroj s naz-
vom Estimator. Phoebe 2 pri svetelnych krivkach pontka 2 uzitoéné odhado-
vace/estimatory niektorych parametrov. Ako uvadza |Conroy a kol.| (2020), si to
LC Geometry (geometria svetelnej krivky) a EBAI (umeld neurénova siet dvoj-
hviezd). Phoebe 2 obsahuje aj estimatory orbitalnej periédy v podobe LC a RV
periodogramov, a estimator RV geometrie, ktory odhaduje parametre z dat kri-
viek radialnych rychlosti.

LCG estimator

Odhadovac¢ geometrie svetelnych kriviek je vyhodny na urcenie parametrov,
ktoré sa tykaju tvaru drahy dvojhviezd, bez toho aby sa zostrojovala modelova
krivka. Vyuzivaju 2-Gaussidnsky model uvedeny v ¢lanku od [Mowlavi a kol.
(2017). Treba vediet orbitalnu periédu, aby sme pomocou rovnice mohli prejst
do fazy, kde nasledne modelovt funkciu estimator fituje na zfdzované data. Po-
tom LCG estimator fituje modelovt funkciu, ktora pozostava z jednej Gaussovej
krivky fitujicej na jeden zékryt, druhej na druhy zakryt, kosinusoidu na ako také
fitnutie elipsoidalnych variacii a fituje aj konstantu, teda kalibracia osi y. Pricom

107 angl. Limb Darkening.
117 angl. Constraints.
127 angl. Sum of Fractional Equivalent Radii.
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fituje dokopy 7 modelov, tvorenych z kombinacii 2 Gaussoviek, konstanty a kosi-
nusovky, a pomocou nakladovej funkciﬂ BIC (Bayesovo informaé¢né kritérium),
urci, ktory z modelov najlepsie odpoveda datam. Potom z parametrov najlepsieho
modelu Tahko urc¢ime informécie o zékrytoch. Mowlavi a kol.| (2017) uvadza, ze
fazova hodnota minima zakrytov je rovna strednej hodnote Gaussianu ¢; = pu;,
pricom sa Standardne (ako je spomenuté vyssie) udava stred primarneho minima
ako 1 = pu; = 0. Sirka zakrytov sa udava ako w; = 5.60;, kde o; je Standardna
odchylka Gaussovej krivky. Hibka zédkrytu d; = C' — flux(y;), tu C' je spominany
konstantny clen, od ktorého odpocitavame hodnotu svetelného toku v minime za-
krytu. Conroy a kol.| (2020) udava vztahy, pomocou ktorych sa z ¢;, w;, d; daja
ur¢it parametre ty, €, wg. V novej verzii Phoebe 2.4 zo zaciatku roku 2022 sa k
LCG modelu pridali aj vypocty na odhad parametrov Teg o/Ter1 & R rovnicami

Teff,2 o <d2>411
Tera - Adh (1.15)
MJ( wi(l=e?) - wp(l—e?) )

a " 2 \1+esin(wy) 1 —esin(wp)

Nelder-Mead Simplexovy Optimalizidtor (NMS)

Ked uz mame ziskané hodnoty parametrov z estimatorov, resp. ak niektoré
hodnoty veli¢in pozname z iného zdroja, tak ich mézme prijat a nechat ponechané
ako fixné hodnoty. Ostatné hodnoty parametrov vsak bude treba nejak presne ur-
¢it /najst najlepsiu pravi kombindciu hodndt parametrov aby modelovéa krivka,
ktori pomocou tychto parametrov zostrojime, najlepsie vystihovala experimen-
talne data. Nastroj na stanovenie vhodnosti modelu je okrem vizudlnej zhody
modelu s ddtami aj takzvand meritnd funkcia. Vo Phoebe je to primdrne x2,
alebo ,chi kvadrat®, ktory vyjadruje rozdiel medzi experimentalnymi datami a
modelom podla |Conroy a kol.| (2020)

(0 _, (m)2
= U ), (1.16)

2
o;

=1

kde N je pocet experimentalnych dat, index o je pre experimentalne data, index
m je urc¢enda hodnota modelom a ¢; st neistoty merania.

Kazdy optimalizator pracuje tak, Ze sa snazi minimalizovat tito meritna fun-
kciu, teda prepocitavat tak parametre, aby model minimalizoval rozdiel od me-
ranych dat. Phoebe 2 poniika viacero optimalizatorov, ale na pracu s narocnym
nelinedrnym problémom je najlepsie pouzit zostupnyE[] simplexovy optimalizé-
tor od Neldera a Meada (1965). NMS optimalizator pracuje s n-dimenziondlnym
hyperpriestorom parametrov a ako popisuje (Gavin| (2023), snaz{ sa minimali-
zovat funkciu y?(x) pre vektor z hodnot x; parametrov i, € = (zy, %o, ..., Ty),
i € {1,2,...,n}. Definuje sa simplex ako objekt na R"*!  ktory berie n + 1 kom-
binécif parametrov, teda 8 = (zM, 2 ... 2™ x(*+D) ktoré charakterizuji vr-
choly simplexu v hyperpriestore parametrov. Dalej sa zavadzaju 4 operacie, ktoré
iterativne menia vrcholy simplexu, tak, ze sa priblizuji k minimalnej hodnote
funkcie x?. Vsetky 4 operdcie st zobrazené na obrazku

137 angl. cost function.
147 angl. downhill.
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original simplex reflection reflection and contraction multiple contraction
expansion

Obr. 1.12: Ukézka simplexu v 3D a jeho transformacii. Zdroj: PrSa a Zwitter
(2005)).

Algoritmus jednej iteracie sa riadi moznymi transforméciami simplexu ako
je na obrazku , postupne je vsak: (1) Triedenie podla funkénych hodnét
V(2D < . < P(2D) < P(x®), kde i, 5, k € {1,2,...n},i # j # k, da-
lej algoritmus riesi ,najvzdialenejsi“ bod ). (2) Zrkadlenie najhorsicho vrcholu
x®) cez tazisko zostavajicich n vrcholov do nového vrcholu 7 (druhy obrizok
zlava na obr. [1.12), zaroveii ak je x2(2®) < x2(r) < x*("), skontroluje konver-
genciu, inak (3) skontroluje, & x2(r) < x*(2?) a zrkadleny vrchol este predizi,
ako je to na prostrednom obrazku [L.12] alebo (4) ak neplati ani (2) ani (3), tak
(2) < x2(r) < x*(@®) a nastane kontrakcia (2. obrézok zprava v [1.12).
V urc¢itom pripade moze nastat mnohonasobna kontrakcia, ak napriklad uz sme
blizko minima vo vsetkych vrcholoch simplexu. Nakoniec sa overi konvergencia
simplexov, ¢i uz rozdielom vrcholov alebo funkénych hodndt vrcholov

2?2 _ pl

2max< 2@ 1 20|’ ) < €,
(1.17)

|( z ) — x*(2)

x2(xM) + 10 9
tu €, a €, st vstupné parametre vo Phoebe pod ndzvom xatol a fatol a ich predvo-
lena hodnota je 10~%. V rovniciach sa bert uz vytriedené, zoradené hodnoty
vrcholov findlneho simplexu Syptim. Tymto stylom dostaneme optimalizované hod-
noty n fitujicich parametrov nasho modelu.

20 _ 2@ 2) _ 2@ () _ pn+1)

w(l) —+ w(Q) ’

cey

() + pr+1)

< €y,

Markovov Retazec Monte Carlo (MCMC)

MCMC vzorkovac je primarne pouzivany na preskimanie lokalneho priestoru
zvolenych parametrov, zistit ich vzajomné korelacie a neistoty. Phoebe 2 pouziva
MCMC algoritmus v podobe Python kniznice emcee od [Foreman-Mackey a kol.
(2013). Vzorkova¢ MCMC pracuje s dobre definovanymi distribiciami paramet-
rov, napriklad a najcastejsie s Gaussovymi distribiiciami. Ako pise Conroy a kol.
(2020), vstupné distribticie parametrov, ktoré chceme cez algoritmus pustit, st
Gaussove rozdelenia so strednou hodnotou, ktorou je riesenie z optimalizatora.
Mozeme este pridat aj apriorné rozdelenia pre urcité parametre, ak pozname ne-
jaku blizsiu vstupnu informéaciu pre tieto parametre. MCMC pracuje s meritnou
funkciou, ktora je rovna —0.5x2, ak nie st pritomné priory. Algoritmus vykonava
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nahodny vyber z rozdeleni parametrov a bud tento vyber prijme, alebo odmietne
v zavislosti na meritnej funkcii pre dany vyber. Automaticky sa odmietaju aj
vzorky, ktoré sposobuju nefyzikalne riesenie pre dany problém. Vzorkovanie sa
vykondva na viacerych trovniach naraz, kazdé vsak nezavisle. Tieto urovne sa
nazyvaju retaze alebo chodci. Parametrom nyapers Ur¢ujeme, kolko retazi ma pa-
ralelne vykonavat vzorkovanie. Tito chodci maji moznost pocitacovej paraleli-
zacie, teda idedlne kazdy chodec pdsobi sim na jednom jadre procesorov. Na-
stavenim parametra n;is urcime, kolko iteracii ma MCMC algoritmus vykonat,
pred ukoncenim. Ak sa dosiahne findlnej iteracie, algoritmus skonci a vzorkovanie
zo vSetkych chodcov sa zhrnie do koncovej posteriérnej distribtcie jednotlivych
parametrov a ich korelacii. Nasledne mozeme urcit neistoty parametrov z posteri-
6rnych rozdeleni, ak ich fitneme Gaussovou krivkou, potom je chyba parametrov
lo standardna odchylka Gaussianu.

Parametre st rozne prepojené cez spominané fyzikalne vztahy Constraints.
Ak budeme vediet chybu veli¢in z;, i € {1,2,...,n}, kde n je pocet paramet-
rov, vstupujicich do funkcie f(x), pomocou ktorej st prepojené. Potom neistota
funkcie f(x) sa da spocitat cez vSeobecni rovnicu prenosu chyb ako

:223( e, )2 ol . (1.18)

1.5 Periodogramy

Periodogram je nastroj na ziskanie peridod periodického signalu. Periodicky
signal sa vyskytuje vo vacsine svetelnych kriviek zakrytovych dvojhviezd a ta-
kisto aj vo vécsine svetelnych kriviek pulzujicich hviezd. Ak pulzujice hviezdy
obsahuju velké mnozstvo radidlnych aj neradidlnych pulzacii, periodogram dokéze
rozlozit zlozity signdl a urcit jednotlivé pulzacné frekvencie.

Box-Least-Squares Periodogram (BLS)

Kovacs a kol.| (2002)) popisuje vo svojom ¢lanku periodogram, ktory je vhodny
na urcenie obeznej periody exoplanét okolo ich materskych hviezd, resp. aj na
urcenie presnej hodnoty peridody zakrytovych dvojhviezd, ktorych svetelné krivky
nevykazujui nesinusoidovy tvar, napr. dvojhviezdy typu Algol, na prvom obrazku
zlava [I.4] Pouzivaju k tomu skokovi funkciu, ako je vidiet na obrazku mod-
rou, ktord fituje experimentalne data.

Skokova funkcia je popisana hibkou skoku, §irkou minima skoku (tranzitu) a
referencnym casom urcenym v strede skoku. Na vstup periodogramu sa moze za-
dat minimalna a maximalna hodnota periédy, trvanie/Sirka tranzitu a frekvenény
faktor, ktory spolu s Ppax @ Ppin udava frekvencény krok df, ktory udéava pocet
frekvencii (obratenych hodnot periédy), pre ktoré bude BLS periodogram zostro-
jovat amplitudy (power). Tie st uréené ako logaritmicka pravdepodobnost, podla
kodu v Python kniznici |Astropy

1n 1 n — You 2

log £(P, 7, to) ——72 A —*Zw, (1.19)
2 out g

kde P je dana peridda, 7 je trvanie tranzitu, to je referencny cas, v, si hodnoty

Einyn/di
Einl/gq% !

toku/jasnosti, o, st prislusné (Gaussovsky rozlozené) chyby k v, a v, =
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Obr. 1.13: Ukazka pouzitia BLS periodogramu. Horny obrazok: casové data jas-
nosti v magnitidach. Dolny lavy obrazok: frekvencné spektrum. Dolny pravy
obrazok: zfazované data cez ziskani periodu. Zdroj: Kovacs a kol.| (2002).
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tranzitu. Cleny napravo v rovnici st dovod, preco sa tento periodogram vola
po metdde najmensich Stvorcov. Hodnoty amplitidy periodogramu Agps(P) sa
pocitaju pre vsetky prislusné hodnoty 7 a ty a tie ¢o davaji maximalne hodnoty
sa nakoniec ponechaju pre vsetky pritomné hodnoty period.

st maximalne pravdepodobné hodnoty toku v tranzite a mimo

Lombov-Scarglov Periodogram (LS)

Na vysetrenie komplikovaného signéalu, ktory obsahuje sinusoidové signaly sa
pouziva Lombov-Scarglov periodogram. Je velmi vyhodny na pracovanie s ne-
rovnomerne rozlozenymi datami, teda presne takymi, aké mame k dispozicii z
teleskopov. Ako odvodzuje VanderPlas| (2018), tak z diskrétnej Fourierovej trans-
formacie (DFT) sa d4 odvodif zdlhavy vzorec na vypocet Apg(f) periodogramu
pre kazdd z testovacich frekvencii. Dalej popisuje, ze plati ekvivalencia medzi
pristupom odvodenia LS periodogramu z DFT a pomocou metdédy najmensich
stvorcov (MNS). V MNS sa pre kazdu frekvenciu berie sinusovka, ktord sa na-
sledne fituje na experimentalne data pomocou spominanej MNS

y(t; f) = Apsin 2mf(t — ¢5)) (1.20)

tu Ay je amplitida sinusoidy, fiza ako funkcia frekvencie ¢;. Zkonstruujeme y?
pre data y, s neistotami o,

(=) (WM>2 : (1.21)

On

kde index n znaci pocet dat. Potom hodnota amplitiidy periodogramu sa spocita
minimalizovanim vzhladom na Ay a ¢y pre kazdu frekvenciu a rovnako ako
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VanderPlas| (2018) méZeme oznadcit tiito minimalizovanii hodnotu ako §* a spolu
s posunutim o nemenny referenény model 5((2) je hodnota amplitidy periodogramu

As=P(f) =5 (%~ 20) (1.22)
Kniznica Pyriod v jazyku Python pouziva LS periodogram na motivy starsej
aplikacie Period04. Po vlozeni experimentalnych dat sa automaticky vygeneruje
periodogram, v ktorom si mozeme vyberat jednotlivé frekvencie. Po adoptovani
frekvencie sa vygeneruje model ako spominany MNS model sinusoidy. Nasledne
sa mozu zobrazif napriklad rezidua medzi modelom a datami. Takze aj tam sa
aplikuja obe metody LS periodogramu, najprv DFT a nésledne manualne MNS.
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2. Data z Keplera

Vytipovanie si hviezdneho systému KIC 3858884 bolo jednoduché. Uz na prvy
pohlad to bola klasicka svetelna krivka typu Algol, ale s pomerne vyrazne excen-
trickou drahou a dlhou periédou obehu, priblizne 25 dni. Avsak velmi vyrazné
pulzdcie, ktoré su vidiet na obrazku[2.2] tvoria pulzacné ,vInové baliky“ a tym mi
poskytli moznost analyzovat multiperiodicky systém pulzacii, ktory rozoberam v
kapitole ¢. ] a v kapitole [Diskusial

Najskor som sa rozhodol pracovat s fotometrickymi datami z druzice Kep-
ler, pretoze databaza obsahovala ovela viac dostupnych dat, ako z druzice TESS.
Data st dostupné v databdazi MAST, kde si je mozné stiahnut fotometrické déata
z jednotlivych pozorovacich kvartdlov ako .fits stibor. Existuje vsak priame pre-
pojenie medzi archivom MAST a pythonovskou kniznicou lightkurvel takze bolo
jednoduché priamo pouzivat dostupné svetelné krivky. Mal som k dispozicii data
zo 14 kvartalov, ako je to vidief na obrazku Je tam vidief prejav pouzite]
kratkej a dlhej kadencie Keplera. Dlha kadencia obsahuje riedke zastipenie dat a
v jednom kvartali je reprezentovana jednou farbou. Kratka kadencia je na obr.
s ovela hustejSimi datami a ich kvartal sa deli na 3 farby, pre kazdy mesiac jednu.
Je vidiet, ze mimozédkrytovy median toku je v kazdom kvartali rozdielny. To je
preto, ze dalekohlad Kepler sa kazdy kvartal otaca o 90°, aby bol protislneény
stit natoceny smerom k Slnku. Z tohto dévodu dopadaju fotény z cielovej hviezdy
na inu cast CCD sustavy, s inou citlivostou. Takze je zrejmé, ze data z kazdej
sezény (urcity kvartal kazdého roku) maji viac menej rovnaky medidn. Jedna
sezona kazdého roku okrem prvého neobsahuje Ziadne data, coho dovod moze byt
napriklad vypadok danej série pixelov. Medzi kvartalmi su kratke medzery kvoli
prenosu dat na Zem a obcasné prazdne miesta medzi datami mozu byt z dovodu
bezpetnostného médu, ako uvadza [Van Cleve a kol.| (2016).
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Obr. 2.1: Casové fotometrické data z druzice Kepler pre objekt KIC 3858884
dostupné z archivu MAST.

Svetelné krivky z druzice Kepler pontkaju dva typy tokov v jednotkach elek-
tron za sekundu, ktory sa viaze k detekovanym foténom na CCD detektore. Tok

jednoduchej apertirnej fotometrie Fsap je ziskany z TPF stborov pouzitim aper-
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tury na niekolko pixelov, z ktorych vyscita prijaté signdly, dokonca pontka aj
chyby toku ako 1o odchylku zo standardného prenosu chyb z TPF suborov, ako
pise [Kinemuchi a kol.| (2012)). LCF sibory pontikaju aj tok PDCSAP, ktory je
opraveny Fsap o zapocitané jasnosti okolitych telies a rdzne pritomné (aj tech-
nické) systematické chyby. V tomto pripade, ked som porovnal tok SAP a PDC-
SAP, tak data z prvych 5 mesiacov, sa takmer tiplne zhodovali pre oba typy tokov,
avsak v dalsich kvartaloch sa v PDCSAP toku prejavovali trendy, ktoré pri SAP
toku nie sti. Preto som sa rozhodol pouzit SAP tok.

Tym, ze kvartdly maja odlisné hodnoty medianov toku, zaroven je tok uve-
deny v nefyzikalnych jednotkach a k rieseniu svetelnej krivky treba primarne rela-
tivne merania toku, rozhodol som sa ho znormalizovat. Normalizaciu som spravil
standardnou metédou pouzivanou napriklad aj spominanou kniznicou lightkurve
vydelenim toku medidanom toku pre kazdy kvartal. Tym som dostal Fom Vv re-
lativnych jednotkach. Ukazka dvoch kvartalov KK v okoli dia 800 BKJD z obr.
2.1] spolu s priblizeniami na jeden primarny a sekundarny zakryt a priblizenie
pulza¢ného balika mimo zékrytov je na obr. [2.2]

KIC 3858884 - Priblizenie pulzacii a zakrytov
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Obr. 2.2: Graf s priblizenim na urcité ¢asové obdobie kratkej kadencie normalizo-
vaného toku. Ukazky sekundarneho zakrytu, pulzacii mimo zédkryt a primarneho
zakrytu.

2.1 Urcenie periédy obehu systému

Po tispesnom znormalizovani dat je treba vyriesit jeden dolezity problém, a to
¢o najpresnejsie urcenie orbitalnej periody P, systému. Z obrazku je jasne
vidiet, ze peridda bude priblizne 26 dni, no na jej presné urcenie je dobré pouzit
BLS periodogram, ako je popisany v teoretickom ivode. Kniznica lightkurve ma
priame prepojenie na BLS periodogram od Astropy, kde som najprv ako vstupné
data zadal Ppin, = 23 dni, Pyax = 28 dni, 7 = 0.05 je sirka tranzitu a Fpeq = 8
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je frekvenény faktor. Cast periodogramu takto ziskaného je na obrazku v
pozadi. Je na nom jasne vidiet ohromnu silu Spicu (peaku) v okoli periédy 26 dni,
v porovnani so silami okolitych peridéd. Ako uz bolo povedané, vstupné hodnoty
periodogramu st 7 a Fieq, na ktorych velmi zavisi vysledné krokovanie testovacich
peridd a tym aj samotné urcovanie Agps, pricom sa vyprodukuje zasumenie v
peakoch a teda periéda, ktorda ma maximalnu hodnotu Agrg je ind ako peridéda
odpovedajica stredu peaku.

Na vyriesenie tohto problému, teda odstranenie vplyvu zasumenia spdsobe-
ného citlivostou periodogramu na vstupné parametre som urcil dokopy 589 pe-
akov v okoli kandidatskej periédy pre Punin = 25.92 dni, Ph.x = 25.98 dni,
7 € [0.02,0.20] s krokom 0.01 a Fgeq € [5,35] s krokom 1. VSetky takto zis-
kané periodogramy obsahovali len jeden a ten isty peak, mali vSak rozdielne
hodnoty ApPS a tak som ich nanormoval podelenim tymito maximalnymi hod-
notami. Nésledne som spravil zbinovanie/zpriemerovanie hodnét Agrs v bine o
Sirke 1.2 - 10~* diie] a takto zbinované data A st v samostatnom okne grafu
ako fialové body. St tam zaznacené aj chyby o4 (vertikélne uisecky) urcené ako

Standardnd odchylka z kazdého binu o4 = \/ (Zf\’ (A; — 2)2) /N, N je pocet dat

v bine.

1010 BLS Periodogram
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Obr. 2.3: BLS Periodogram spolu s vysekom znormovaného zbinovaného peaku
s fitom lorentzianu, ktorého stred stanovuje hodnotu P,,, ktord je nasledne ak-
ceptovana.

Na vrchnu cast zbinovanych détﬂ som nafitoval Lorentzovu funkciu v tvare

b5

_— 2.1
a0+b(2)+(x_00>27 ( )

fLor(x) =

Tnak povedané interval Ppax — Pmin som rozdelil na 500 binov.

2Periodogramovy peak nie je dokonale popisatelny Lorentzidnom, pretoze sa trochu viac
rozchadzaju v kridlach a zaroven bolo treba uréit len stred peaku, tak preto bola vybratéd len
vrchnd cca polovica peaku zbinovanych dat.

24



kde ag je vertikdlne posunutie, by je Sirka Lorentzianu a ¢y je hladand hodnota
centra Lorentzianu, ktorym charakterizujem vysledni hodnotu FP,;. Pomocou
Python kniznice Scipy a funkcie optimize.curve fit som metédou najmensich
Stvorcov nafitoval funkciu fio(P) ako je to vidiet na obrdzku 2.3} Chyba para-
metra je ziskana tradi¢ne z odmocniny diagonalnych ¢lenov kovarianénej matice,
ktora je ale pre hodnotu chyby periédy velmi podcenend (iba 1.1-107° dia ~
1 s.), preto som urcil odhad chyby periédy min-max metédou, ¢o je zndzornené
na grafe ako interval spolahlivosti. Nakoniec vysledna hodnota parametra cg,
resp. P, bola stanovena na hodnotu

P, = (25.95185 = 0.00022) d , (2.2)

pricom tato chyba odpoveda presnosti asi 20 sekind.

2.2 Zbinovanie dat

Pomocou rovnice [1.9] som zfazoval vsetky znormované data z druzice Kepler.
Cas to som manudalne nastavil, aby bol primarny zakryt vo faze 0. Kvoli tomu, Ze
program Phoebe pracuje neefektivne so stovkami tisic datovych bodov, bolo treba
zredukovat tieto data na par stoviek. Vyuzil som obdobnu zbinovaciu metédu
ako v predoslej sekcii, lenze tentokrat som si fazové hodnoty rozdelil a binoval
rozdielne pre data mimo zakrytov a pre data v zakrytoch, ktorych hranice som
len odhadol. Mimo zékryty som pouzil fazovia sirku binu 0.005 a vnuatri zakrytu
fazova sirku binu 0.0006. Tym som dostal 296 bodov a tie st zobrazené na obrazku
2.4 Jednoduchym spdsobom som odstranil prejav pulzacii hlavne mimo zékrytov.

Ziizované a zbinované déta
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Obr. 2.4: Zfazované a zbinované data normovaného toku s priblizenim na oba
zakryty vo faze. Modrou farbou st zfazované vsetky data z Keplera. Bielou farbou
st zbinované data ur¢ené dvojkrokovou metédou.
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3. Modelovanie svetelnej krivky

Po urceni periédy obehu systému a ziskani znormovanych a zbinovanych dat
spolu s nepresnostami urcenymi tak, ako v sekcii som mohol findlne prejst
do programu Phoebe. Cielom tejto kapitoly je stanovenie najlepsieho mozného
riesenia kombinacie parametrov uré¢enim modelovej svetelnej krivky. Kedze cielom
tejto prace vobec nie je riesit spektroskopicki analyzu tohto systému, tak som
nemal k dispozicii moznost urcif velkt cast parametrov, ako to uvadza [Harmanec
a kol. (2023)) v tabulke ¢. 1. Preto som si musel pozicat a ponechat fixnymi
zopar parametrov, ziskanych pomocou spektroskopickej analyzy. Pouzivam tak
rovnaké hodnoty pre My, M, Ry a T; ako Maceroni a kol. (2014). Hodnoty
tychto parametrov spolu s periddou a tg z predoslej sekcie rovno akceptujem a
ponechdm ich fixné (okrem ty) po cely ¢as modelovania. Hned na to bez dalsich
zmien zbehnem estimator LC Geometry na Gvodny odhad parametrov Teg o/ T 1,
to, €, wo & (Req1 + Req2)/a. Model s takto odhadnutymi hodnotami parametrov
je zobrazeny na obrazku (3.1}

Hned po pouziti LCG estimatora je na rade zacat s optimalizovanim vybra-
nych parametrov a tym urcit najlepsie globalne riesenie. Pouzity bol spominany
Nelder Mead simplexovy (NMS) optimalizator. Kedze beh stoviek iteracii opti-
malizatora bez pociatoc¢nych tprav moze byt velmi ¢asovo a vypocetne narocny,
bolo treba upravif par vseobecnych parametrov, spominanych v iivode a zaroven
popisanych v jednom {tutoriali na strankach Phoebe. Upravil som pocet trojuhol-
nikov povrchovej siete pre obe hviezdy na ; = na 2 = 120, metédu deformacie som
prenastavil z 'roche’ na ’sphere’, teda Kopalov potencial na zostrojenie povrchov
hviezd sa pocita ovela jednoduchsim vzorcom ako a je to krok, ktory velmi
urychluje chod optimalizatora a pre dvojhviezdu, ktora je pomerne daleko od Ro-
cheovych lalokov to je uspokojivy predpoklad. Dalej bola prenastavens metéda
ozarovania z 'horvat’ na 'none’ a nakoniec som pouzil parameter compute phases
s obmedzenim sa len na zakryty a ich blizke okolie, aby sa pri zostrojovani modelu
dobre nafitovali hlavne minimé zakrytu. Tymito krokmi som bol schopny casovo
naro¢ny optimalizator zmenit z 30s/iteraciu na cca 3s/iteraciu.

Vykonaval som viacero roznych behov, fitoval som rozne parametre, hlavne
teda tie relativne ako pomery polomerov, teplot alebo Ry a dalej tie geomet-
rické ako i, e coswy, esinwy, ty. Nastavoval som pri kazdom behu rézne hodnoty
maximalneho poctu iteracii a z teoretického tivodu z rovnic som nastavoval
parametre xatol a fatol najcastejsie na 0.005, neskor aj 0.001. Na zaver som este
fitoval aj koeficienty okrajového ztemnenia, ktorych tivodné hodnoty som vzal z
tabuliek od van Hamme| (1993)), pre logaritmické pravidlo okrajového ztemnenia
pre obe hviezdy po 2 parametre. Pomocou optimalizatora som dokazal znizit hod-
notu x? z hodnoty ~ 10500 pri LCG modeli na ~ 18 pri findlnom NMS modeli.
Finalne hodnoty parametrov spolu s ich neurcitostami st v tabulke v dalsej
sekcii.

Na obr. st oba spominané ziskané modely. Pre nazornost som tam pridal
aj minim4 zékrytov spolu s vstupmi a vystupmi do/zo zékrytov.

Model ziskany z optimalizatora na obrazku bol nakoniec vygenerovany pre
na1 = naz = 800, a metédy 'roche’ aj "horvat’. Rovnako tak aj compute phases
som prenastavil na celt fazu.
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Fit zbinovanych dat a LCG model
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Obr. 3.1: Model svetelnej krivky ziskany z optimalizatora (Ciernou) spolu s ukaz-
kou modelovej krivky z estimétora (¢ervenou). Sedé body sii zbinované data z
Keplera, oranzové vertikdly oznacuju zlava zaciatok, stred a koniec sekundarneho
zakrytu. Modré vertikdly obdobne pre primarny zakryt.

3.1 MCMC analyza

Vyskusal som aj MCMC vzorkova¢ na urcenie neurcitosti niekolkych paramet-
rov. Globalne riesenie parametrov som urc¢il v predchadzajicej sekcii pomocou
optimalizatora, takze teraz uz nehladam ciselné rieSenie hodndt parametrov, ide
skor o stanovenie neistot. Na zaciatok pouzivam rovnaké predpoklady pre tych
zopar vseobecnych parametrov, aby som zefektivnil chod algoritmu. Najlepsie
by bolo brat do MCMC hodnoty vsetkych relevantnych volnych, nefixovanych
parametrov. Lenze ¢im viac parametrov, tym viac casovo narocny chod prog-
ramu, rovnako tak pridanie apriérnych informaécii znasobilo ¢asovii ndroc¢nost asi
patkrat. Pre predstavu, pouzitie priorov a nastavenie siedmich parametrov malo
bezat 9 hodin pre len 500 iteracii. Idealne je vykonavat MCMC analyzu pre behy
s mnohotisicovymi iteraciami.

Robil som 3 rozne chody MCMC vzorkovaca. Najskor som skumal lokalny
priestor parametrov ty, e coswy a esinwy, pocet chodcov, resp. Markovovych re-
tazi by mal byt minimalne nyaikers = 4 * Tparams, Kde Nparams je pocet skimanych
parametrov. 1500 iteracii bezalo 3 hodiny. Vysledné aposteriérne distribtcie a ich
koreldcie st zobrazené na obr. [3.2al Nad distribticiami st uréené stredné hodnoty,
ale hlavne aj asymetrické hodnoty chyb z distribicii urcené ako 1o standardna
odchylka, ako som spominal v teoretickom tvode. Nasledne som vykonal 5000
iteracii pre parametre i, R, Req2 & Tratio, €0 bezalo cca 12 hodin. NaneStastie
walkere zachadzali do iplne inych priestorov a nakoniec som z tohto behu akcep-
toval iba hodnoty neistot pre Ry. Posledny chod som spravil pre i, Riatio @ Tratio,
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Parameter Hodnota

P,y [d] 25.95185 + 0.00022
to [BKJD] 128.9314 £+ 0.0014
e sin wy 0.167 4+ 0.005

€ CoSs Wy 0.4331 £ 0.0004
Req 2/ Req 0.883 £0.014
Ter o/ Teti 0.978 +£0.002
i[°] 88.16 £ 0.05
(Req2 + Req1)/a 0.1134 + 0.0008
1 0.746

Y1 0.425

To 0.726

Y2 0.428

My [Mg] 1.88 £0.03

M, [M) 1.86 + 0.04
Req1 [Ro) 3.45 £+ 0.02
Tera [K] 6810 £ 150

q 0.989 £+ 0.027
Rey2 [Ro) 3.05 + 0.05
Terr o [K] 6662 £ 147

e 0.464 + 0.002
wo [°] 21.07 £ 0.01

a [Ro) 57.3+0.7

Tabulka 3.1: Vysledné hodnoty fitovanych, fixnych a odvodenych parametrov.

500 iteracii ¢o trvalo hodinu. Posteriorne distribticie tohto chodu st zobrazené na
obr. [3.2bl

Na rohovych grafoch [3.2 som aplikoval odport¢ané hodnoty vyhorenia tvod-
nych iterdcii (burnin), ktoré sa pri vzorkovani nakoniec nebrali do posteriérne;
distribicie. Na obrazku je zobrazené ako sa pre jednotlivé chody vyvijali
jednotlivé walkere pre kazdy jeden parameter. Obrazky som vygeneroval pre bur-
nin=0, aby bolo pekne viditelné, Zze na zaciatku vacsina walkerov preskimala
vacsie okolie, ale vSetky pekne zkonvergovali do okolia ndjdeného globalneho rie-
Senia. Modré a cierne horizontalne ¢iary su p a 1o pre parametre ako v rohovych
grafoch [3.2], takze moZeme vidiet, Ze vSetci chodci vSetkych parametrov sa pohy-
bovali v rdmeci 20 neistoty od strednych hodnét. Seda vertikélna ¢iara znazoriuje
spominany burnin faktor, ktory MCMC algoritmus na zaver ponukol. Pre Chod
1 to bolo prvych 159 iteracii a pre Chod 3 to bolo prvych 94 iteracii.

Tabulka[3.1]je rozdelend na tri ¢asti. Na zaciatku prvej ¢asti je zobrazena hod-
nota periddy spolu s neuréitostou, ako bola urcend v sekcii 2.1 Ostatné parametre
v tejto casti boli upravované optimalizatorom, x; a y; si spominané koeficienty
okrajového stemnenia, ktorych neurcitosti som neurcoval. Ostatné parametre v
tejto Casti, spolu s chybami boli urcené MCMC analyzou. Druha ¢ast obsahuje
hodnoty parametrov z ¢lanku Maceroni a kol.| (2014])), ktoré zostali po cely cas
fitovania zafixované. Neurcitosti tychto parametrov som ponechal pre M; a M,
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Obr. 3.2: Rohové grafy pre 2 chody MCMC vzorkovaca.
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MCMC : 1500 iterdcii pre tg, esinwy, €coswy MCMC : 500 iterdcii pre 4, Tega/Tei1, Req2/Req,1
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Obr. 3.3: Stopové grafy pre vsetkych 6 parametrov z 2 MCMC chodov. Kazda
jedna farba popisuje jedného chodca a jeho ndhodny vyvoj.

a pre ostatné dve som ich urcil subjektivneﬂ s ohladom na iné hodnoty tychto
parametrov v ¢lanku od [Manzoori| (2020). Nakoniec v tretej ¢asti si hodnoty pa-
rametrov, ktoré boli priamo odvodené z parametrov z prvych dvoch casti. Chyby
tychto parametrov boli urcené na zaklade pritomnych vztahov uvedenych cez
Constraints a spocitané pomocou rovnice prenosu chyb napriklad hodnotu
neurcitosti parametru e som mohol spocitat rovnicou

e sin wy 2 € cos Wy 2
e = c Oesinwo + e Oe coswo 5 (31)

ktord sa lahko ziskala zo spominanej rovnice [1.18]|

Na obrazku [3.4] vidime zfdzované nezbinované déta, teda vsetkych vyse 400
000 datovych bodov z druzice Kepler. Modrou farbou je znazorneny NMS mo-
del a cervena oblast najméa v oblasti minim zédkrytov je interval spolahlivosti so
zapocitanymi lo nepresnostami parametrov z prvej casti tabulky Pomocou
rovnice Fres = From — Finodel, 2ko to uvadza napr. Conroy a kol.| (2020) som dostal
hodnoty rezidui, znazornujucich zvéicsa cisty vplyv pulzacii. Aj tieto rezidua sa
zobrazené na obr. [3.4] v spodnej Casti.

'Priblizne dvojnésobok neur¢itosti, ktort pre ne uvadza IMaceroni a kol.l q2014D.
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Svetelnd krivka a rezidud vo fazi
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Obr. 3.4: Vsetky zfazované Kepler data s vyslednym modelom spolu s 1o inter-
valom spolahlivosti charakterizovanym c¢ervenou oblastou najlepsie viditelnou v
minimach zakrytov. V dolnej casti si zobrazené rezidua dat od modelu.

31



4. Analyza pulzaénych frekvencii

Rezidua svetelnej krivky, ktoré je vidiet na obr. vo faze som rozdelil na
2 casti analyzy. Prva analyza pulzacii prebiehala s odstranenim rezidui v zakry-
toch, druha brala vSetky hodnoty Fe. Najskor som vykonal analyzu pulzéacii
systému bez zapocitania zakrytov a tito metdodu som bral za presnejsiu, pre-
toze su odstranené rusivé vplyvy v rezidudch sposobené zakrytmi. Na analyzu
som pouzil spominany Lombov-Scarglov periodogram, ktory je velmi vyhodny
na analyzu komplexnych signalov s nerovnomerne rozlozenymi datami. Pouzil
som spominanu kniznicu Pyriod v jazyku Python. Pyriod je jednoduchy klikaci
program, kde v periodograme sam navrhuje jednotlivé frekvencie s najsilnejsimi
amplitidami. Ako vstupny parameter som nastavil jednotku frekvencie na d=*
a skalu amplitidy Aps na hodnotu ’¢ast na tisic’ (ppt), ktord urcovala hodnotu
amplitidy frekvencie ako 1000 nasobok redlnej amplitidy A; sinusového modelu
z rovnice [[.20f Obdobne som vykonal aj Pyriod analyzu na vsetky rezidud toku
aj so zakrytmi. Z oboch analyz som dostal hodnoty amplitid, frekvencii a faz,
ktoré dokopy ako suma Y;y(¢; f;), kde y(¢; f;) je sinusovy model z[1.20] najlepsie
vystihuju data rezidui z Flom, pretoze parametre su uré¢ené spominanou metoé-
dou najmensich stvorcov. Bral som len 20 najsilnejsich frekvencii, pretoze rozdiel
amplitid medzi najsilnejSou a najslabsou frekvenciou bol az skoro 30-nasobny,
takze vplyv slabsich frekvencii bol minimélny. Na obrizkoch a 4.2 st zndzor-
nené periodogramy pre oba pripady. Na kazdom je ¢ervenou znézorneny model
vzniknuty z akceptovania najsilnejsich dvadsiatich peakov. Sedou farbou (ktors
nie je dobre viditelna, ¢o je fajn) je znazorneny periodogram vsetkych frekven-
cii vygenerovanych Pyriod programom. Zelenou farbou si znazornené zbytkové
frekvencie ziskané opat rozdielom origindlu a modelu.

Pyriod Periodogram : bez zakrytov
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Obr. 4.1: Lombov-Scarglov periodogram programu Pyriod na rezidud z Fjm, bez
zapocitania zakrytov.
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Pyriod Periodogram : vratane zakrytov
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Obr. 4.2: Lombov-Scarglov periodogram programu Pyriod na rezidud z Fiomm aj
so zapocCitanim zakrytov.

Obidva obréazky vyssie vyzeraju takmer rovnako, mozno az na viditelné vécsie
zbytkové zasumenie v okoli frekvencie ~ 7.5d™! v pripade periodogramu aj so
zakrytmi. Vyslednych 20 najvyraznejsich frekvencii spolu s amplitidami a fazami
pripadu bez zdkrytov je spisanych v tabulke [4.1] Nie st tam uvedené frekvencie
z pripadu so zakrytmi, pretoze hodnoty takto ziskanych frekvencii vysli takmer
tiplne rovnako ako v predoslom pripade, s chybou maximalne 10~*d~*!, ¢o v pre-
pocte na dni dava chybu menej ako 1 sekunda. Amplitudy sa uz vsak viac menili,
hlavne poradie poslednych 7 frekvencii bolo v druhom pripade rozhaddzanych, av-
sak top 20 frekvencii z 1. pripadu bolo obsiahnutych aj v 2. pripade v ramci
spomenutej chyby.

V tabulke [4.1] som ur¢il neistoty frekvencii tak, ze som bral chybu v prepocte
na periédu ako op = 1 sekunda. Pomocou rovnice prenosu chyb som stanovil
chybu frekvencie pre chybu periédy 1 sekunda cez oy = op - f?. Viac o tomto v
diskusii.

Po akceptovani 20 najsilnejsich frekvencii som si mohol zobrazif tento Pyriod
model, ¢o je len sicet sinusoid v tvare [I.20] pre kazdy riadok tabulky [£.1]. Prelo-
zenie tohto modelu na data rezidui z toku bez zakrytov je zobrazené na obrazku
4.3 Ovela dolezitejsie je vSak pozriet sa na Pyriod model pri vSetkych datach ako
na obr. [4.4] Tu je velmi pekne vidiet, Ze pri sekunddrnom zékryte nastdva velmi
velké utlmenie pulzacii, ¢o pri primarnom je takmer nebadatelné. Dalsie ¢asové
vzorky Pyriod modelu s ddtami vrétane zakrytov st v prilohe na obrazkoch [A.6]
[A77 a [A.8 Na tychto obrdzkoch zelené vertikdlne ¢iary charakterizuji hranice
sekundarnych minim a cervené vertikalne ¢iary zase hranice primarnych minim.
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Frekvencia Amplitada Faza

# [d~] [ppt] [rad/(2)]
f 7.23067 + 0.00061 9.765 0.29306
£, 747341 + 0.00065 9.052 0.04986
15 9.83755 & 0.00112 1.869 0.26463
f 7.51248 + 0.00065 1.757 0.37131
15 6.73582 & 0.00053 1.552 0.77369
s 9.51913 + 0.00105 1.234 0.40258
ja 14.70408 + 0.00250 1.150 0.14888
£ 11.72573 + 0.00159 1.006 0.99040
fo 14.72534 4 0.00251 0.595 0.33547
f1o 7.36266 + 0.00063 0.556 0.28542
i 7.24224 + 0.00061 0.486 0.29143
fia 7.46184 + 0.00064 0.484 0.55849
fis 14.74863 + 0.00252 0.447 0.29572
fua 9.07403 + 0.00095 0.420 0.57963
fis 0.69783 + 0.00001 0.403 0.01558
fi6 7.26692 + 0.00061 0.379 0.77034
fir 8.03366 & 0.00075 0.366 0.45147
fis 9.76644 + 0.00110 0.361 0.40921
fio 14.21365 + 0.00234 0.355 0.61702
foo 1151708 + 0.00154 0.355 0.97023

Tabulka 4.1: Vysledné hodnoty frekvencii, amplitud a faz ziskanych z programu
Pyriod.

PribliZenie fitu Pyriod modelu na pulza¢né baliky

1.02 | i
1.00 ‘
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+ B | B
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Lo P data bez zakrytov !
0.92 i E i i —— Pyriod model
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Obr. 4.3: Prejav Pyriod modelu na urcéitom ¢asovom useku dat F. bez zakrytov.
V pripade F je vertikdlne posunutie C' = 1.00 a v pripade zbytkovych rezidui
rozdielu Pyriod modelu a Fe je C' = 0.95.
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PribliZenie fitu Pyriod modelu na pulza¢né baliky so zédkrytmi 4
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£0.96
9
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data so zakrytmi
0.92r — Pyriod model

rezidud
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0.90

Obr. 4.4: Prejav Pyriod modelu na uré¢itom casovom useku (znacenim 4) dat
Fies so zakrytmi. V pripade F je vertikdlne posunutie C' = 1.00 a v pripade
zbytkovych rezidui rozdielu Pyriod modelu a Fie je C' = 0.95.

35



5. Data z druzice TESS

TESS data st v réznej podobe dostupné v archive MAST. Obdobne ako v
pripade extrahovania dat z druzice Kepler, aj v tomto pripade som na zisk dat z
TESSu pouzil kniznicu lightkurve s pristupom do MAST databazy.

Ako je spomenuté v uvode, tak je vela roznych vedeckych timov, ktoré ge-
neruju svetelné krivky z FFI a TPF siborov, ktoré poskytuje TESS. Vyskusal
som si jednoduché extrahovanie svetelnej krivky z FFI obrazkov, ktoré st cez
lighkurve dostupné pod nazvom TESScut, teda ,vystrihnutie“ oblasti FFI na
vyrez 20x20 pixelov. Dalej pouzivam metédu jednoduchej apertirnej fotometrie
(SAP)E], kde cez jasnu oblast okolo pixelov cielového objektu prelozim Iubovolnta
aperturu/clonu, ktord signalizuje oblast pixelov, ktorych tok meriam. Hned na to
zmeriam tok pozadia a ten odé¢itam od zmeraného toku vybraného ciela a nako-
niec znormalizujem tok cez medianovi hodnotu. Prejdem z ¢asu do fazy pomocou
periody z predoslych kapitol a dostavam svetelni krivku s oznacenim TESScut
na obrazkoch [5.1] a ktoré ukazuju pribliZenie na primarne a sekundérne za-
kryty. Kedze je vidno, Ze aj hibky minim aj pulzécie si utlmené, sktgal som si
zobrazit svetelné krivky z pajplajny QLP pre tie isté c¢asové useky. K dispozicii
boli dokopy 4 TESS sektory, prvé 3 s kadenciou 10 minit z rokov 2021 a 2022
a 4. s kadenciou 200 sektind z roku 2024. Z ivodu viem, ze 1 sektor obsahuje
¢asovy zber 27 dni. Ako pise Huang a kol.| (2020)), QLP pouziva trochu kompli-
kovanejsi sposob extrakcie svetelnej krivky spésobom rozdielového zobrazovania.
Najprv odstrania rozptylené svetlo z pozadia, vytvoria referenény obrazok, od
ktorého odc¢itanim ostatnych obrazkov vytvaraju rozdielové obrazky odéitanim
od referencéného. Potom z rozdielovych obrazkov vytvoria 5 roznych svetelnych
kriviek za pomoci 5 roznych kruhovych clon, ktoré si stustredné so stredom v cie-
fovom objekte. Nakoniec zmerané diferencné toky prevedii na absolttne toky aj
s od¢itanim vplyvu od okolitych blendovanych objektov, teda nastane rozlisenie
tokov v ramci jedného pixelu vsetkych pritomnych lokalnych objektov. QLP po-
niika len nanormované hodnoty toku na medidn 1.0. Na grafoch [5.1]a[5.2]st takto
ziskané svetelné krivky opéat pomenované ako tok SAP, no kedze porovnavame
viacero SAP tokov v tychto obrazkoch, tak su znacené QLP. Je vidiet, ze tymto
poctivejsim extrahovanim svetelnej krivky st zfazované data z QLP podobné tym
z Keplera. V pripade TESS dat sa k dispozicii len 4 peridody a v pocte dat asi
20x menej ako v pripade dat z Keplera. Model ur¢eny analyzou v kapitole 3 z
dat z Keplera celkom dobre odpoveda aj QLP datam z TESSu. Stale sa preja-
vuju celkom vyrazné pulzacie, avsak vyzera to tak, hlavne na mimozakrytovych
pulzaciach QLP dat TESSu, ze nie su také silné ako v pripade Keplera. Vykonal
som preto Pyriod analyzu rovnako ako v predoslej kapitole a hodnoty desiatich
najvyraznejsich pulzaénych frekvencii st zobrazené v tabulke [5.1]

Aj pri datach z TESSu som sa pozrel na porovnanie dat z TESSu bez ak-
ceptovania zakrytov s fitom od Pyriod modelu, spolu s hodnotou rezidui F,e =
Friess — Fpu, kde Frgss st data bez zakrytov a Fpy st hodnoty toku z Pyriod
Modelu. Toto porovnanie je pre 2 zo 4 TESS sektorov zobrazené na obrézku [5.3]

'Ingpirované tutoridlom na strankach dokumentécie kniznice lightkurve.
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Porovnanie Kepler a TESS dat v priblizeni na primarny zékryt
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Fnorm
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. QLP
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—0.03 ~0.02 ~0.01 0.00 0.01 0.02 0.03
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Obr. 5.1: Ukéazka déat z druzice Kepler, spolu s modelom svetelnej krivky z Kep-
lera, samostatnd extrakcia dat z TESScutu a data z QLP. Priblizenie na priméarny
zakryt vo faze.

Frekvencia Amplitida Faza
# [d~] [ppt] [rad/(27)]
fi 7.23067 £ 0.00061 7.655 0.12444
fo 7.47342 £ 0.00065 7.528 0.92032
f3 9.83757 +0.00112 2.028 0.08414
f1 7.51246 £ 0.00065 1.576 0.91007
fs 6.73583 4 0.00053 1.332 0.27843
fe 14.70407 £ 0.00250 0.981 0.88539
fr 9.51911 4+ 0.00105 0.866 0.35654
fs 4.73286 4 0.00026 0.718 0.79061
fo 11.72561 £ 0.00159 0.598 0.83199
f10 7.36267 £ 0.00063 0.448 0.16323

Tabulka 5.1: Vysledné hodnoty top 10 frekvencii, amplitid a faz ziskanych z
programu Pyriod pre TESS QLP data.
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Lo5 Porovnanie Kepler a TESS dat v priblizeni na sekundarny zakryt
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Obr. 5.2: Ukéazka dat z druzice Kepler, spolu s modelom svetelnej krivky z Kep-
lera, samostatna extrakcia dat z TESScutu a data z QLP. Priblizenie na sekun-
darny zakryt vo faze.

Pyriod model - TESS - bez zakrytov
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Obr. 5.3: Pyriod model aplikovany na TESS QLP data bez zdkrytov. Pre Frgss
a Fpy je vertikalne posunutie C' = 0, pre Fie je C' = 0.975.
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Diskusia

V kapitole 2 v sekcii som urcil pomocou min-max metody chybu periody
obehu dvojhviezdneho systému KIC 3858884 na hodnotu priblizne 20 sekind.
Nastavoval som hodnotu periédy o nizsie a vysSie hodnoty a pozeral som sa, ¢i
este sedi fit takéhoto lorentzianu na zbinovany peak z BLS periodogramu. V ramci
tejto chyby sa velmi dobre zhodujem s Manzoori| (2020) a tesne za hranicou moje;
lo nepresnosti aj s Maceroni a kol.| (2014).

Dalej som fitoval pomocou programu Phoebe zbinované data z druzice Kepler.
V prvej asti kapitoly [3]som podrobne popisal sposob, akym som fitoval modelovii
svetelni krivku na data. Vdaka oddelenému systému s takmer ziadnymi varia-
ciami svetelnej krivky (po zbinovani a teda odstraneni mimozékrytovych pulzacii)
som mohol spravif viacero aproximacii na zefektivnenie ¢asovej naroc¢nosti prog-
ramu, ktora je zavisla na pocte fitujicich parametrov, ale zaroven aj na spravnom
nastaveni previazanych vztahov Constraint{} Vetky programy boli spistané na
notebooku znacky Lenovo, Intel Core i5, 8GB RAM so 4 jadrami. Kvoli ¢asovej
narocnosti som nefitoval viac ako 8 parametrov naraz. Zoznam parametrov, kto-
rych hodnoty som fitoval optimalizdtorom si zobrazené v prvej ¢asti tabulky [3.1]
Pre niektoré hodnoty parametrov som pouzival ich prednastaventi/odporicant
hodnotu. Napriklad koeficient gravitacného stemnenia f = 0.32 som nechal po
cely cas fixovany. Tito hodnotu nastavuje samotny program Phoebe pre hviezdy
s Tog € [6600,8000] K. Rovnako tak Flen; som nechal na prednastavenej hodnote
0.6. Parametre synchronicity som ponechal na hodnote 1, teda som cely cas pred-
pokladal, Zze medzi zlozkami prebiehaji viazané rotacie. Nefitoval som ani moznu
pritomnost tretieho telesa a hviezdnych skvin, resp. po zbinovani zfazovanych
dat neprejavovala svetelna krivka ziadne znamky pritomnosti skvrny. Pri MCMC
analyze som pustal maximalne 4 fyzikdlne parametre, no aj napriek spominanym
aproximaciam sa dosiahla efektivita tak 5-10 s/iterdciu. V online materidloch
a navodoch pre Phoebe MCMC vzorkovanie sa odportca vzorkovat ¢o najviac
parametrov, aby sa dobre preskuimal lokalny priestor tychto parametrov a ich
vzajomné vztahy. Oporica sa vykonat niekolko tisic iteracii, aby boli dosiahnuté
robustné posteriorne distribucie a konvergencia. Z tohto dévodu by bolo najlepsie
pustat aj fitovanie desiatok parametrov, aj MCMC analyzu desiatok parametrov
na vysoko vypocetnom clusteri (HPC). Zobrazenie findlneho modelu na vsetky
data z Keplera vo faze st zobrazené na obrazku a porovnanie modelu s datami
v Case su zobrazené v prilohe na obrazku [A.1] kde st aj priblizenia na 3 rdzne
primarne a 3 rozne sekundarne zakryty. Vysledné hodnoty parametrov z tabulky
v porovnani s tabelovanymi hodnotami od Maceroni a kol.| (2014)) st okrem
parametra wy v dobrej zhode v rdmci 1o chyby, pricom im vyslo wy = 21.61°.
Hodnoty parametrov od Manzoori (2020)) sa povac¢sine nezhoduji s mojimi, az na
hodnoty hmotnosti a polomerov, ktoré sa vramci chyby zhoduju.

Pouzivanie programu Pyriod bolo velmi priamociare. Z dat bez zakrytov, ale
aj so zakrytmi som vycital z periodogramu 20 frekvencii s najvacsim peakom,
ktoré su spisané v tabulke [4.1] Hodnoty frekvencii st vac¢Sina s presnostou lepsou

ZNapriklad ak je Constraint vztah na spocitanie Req2(Rratios Rst,a) a fituje sa Ryatio je to
casovo masivne narocnejsie ako ked fitujeme ten isty parameter pre Constraint nastaveny na
Req,2(Rratioa Req,l)'
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ako 107*d~! zhodné s tymi uvedenymi v Maceroni a kol| (2014), vSetky vsak
lepSie ako 1072d~! . Prvych 12 frekvencii sa aj s poradim zhoduje s publikova-
nymi. Dalsich 8 frekvencii je tiez tabelovanych, avsak ich poradie je uz iné, kvoli
inym amplitidam. Chyby uvedené programom Pyriod si velmi podhodnotené,
radovo 1075 az 1077 d~!. Maceroni a kol.| (2014) urcoval chyby vlastnym spdso-
bom, radovo ich zvysil na 10~*d~!, aviak v prepoéte je to vo vicsine frekvencii
chyba mensia ako 1 sekunda. Preto som stanovil chybu frekvencii v prepocte na 1
sekundu konstantne, pomocou rovnice ziskanej z prenosu chyb, uvedenej v texte
pod obrazkom je to jednoznacne urcené.

Phoebe pontika zostrojenie 3D modelov hviezd vo faze a pre 4 oblasti orbity
som urcil tieto modely, zobrazené v prilohe na obrazkoch [A.2)az Porovnanim
obrazkov Pyriod modelu spolu s reziduami toku [4.4] [A.6], [A.7] ¢i[A.§s obrazkami
3D modelu hviezd je velmi dobre vidiet, ze pulzacné baliky st vnitri sekundéar-
neho minima utlmené aspon o polovicu amplitudy. Pri primarnych minimach to
nie je ani zdaleka také vyrazné. Z toho vyplyva, ze s najvic¢sou pravdepodob-
nostou je sekundar velmi zlozity pulzator s multiperiodickymi pulzdciami. Ako
uvadza Maceroni a kol.| (2014)), je to hybridny ¢ Scuti pulzator, ¢o znamend, ze
ma dve velmi vyrazné frekvencie pulzacii a obe spadaju pod definiciu d Scuti
pulzécii. Zaver k tomuto systému od Manzoori (2020) nesedi do vysledkov ziska-
nych z tejto prace, pretoze v tomto ¢lanku sa uvadza, ze systém je tvoreny dvoma
pulzdtormi typu 0 Scuti, jeden s frekvenciou f; a druhy s f» z tabulky 4.1} Jedno-
duchou simulaciou zakrytu som spocital, ze ked prebieha sekundarne minimum,
tak sekundar je zakryty tak, Ze vytfca spoza priméra len cca 25% plochy, ako
je vidiet na obrazku [A.3] Pri primdrnom minime je odokrytd len cca 33% cast
primaru, vid[A.5] Teda ak by kazda z 2 najsilnejsich frekvencii patrila jednotlivej
hviezde, mali by sa dat pozorovat aspon trochu podobné utlmenia pulzacii aj v
pripade primarneho zakrytu. Ni¢ také vsak nenastava, preto sa priklanam skor
k rieseniu od |[Maceroni a kol (2014), Ze sa jednd o dvojhviezdny systém typu
Algol so sekundarnou hviezdou pulzujicou ako hybridny o Scuti pulzator, ktory
ale nevylucuje nepritomnost pulzacii aj u primarnej hviezdy. Obe frekvencie f; a
f2 prepisom na periédy Ppusi = 0.1383 dila a Pyys2 = 0.1338 dia sa nachadzaji
takmer v strede intervalu pulzacnych periéd z tvodu pre hviezdy typu 0 Scuti
34

Z definicie luminozity hviezdyf| L/ Lo, = (Req/Re)? (Terr /T )* mame svietivost
primaru L; = 1.36 L a sekundaru Ly = 1.21 L. Zaznacenim komponent do H-
R diagramu [1.5] vidime, ze sa obe nachadzaju v oblasti ¢ Scuti pulzatorov a su
spektralneho typu F. Velké polomery oboch hviezd naznacuju pokrocilejsiu etapu
evolucného vyvoja na hlavnej postupnosti, mozno az v oblasti podobrov.

V kapitole |5 som si vyskisal extrahovanie svetelnej krivky z FFI obrazku
dalekohladu TESS. Nakoniec som pouzil svetelni krivku od QLP, ktora bola
dostupnd v archive MAST. Na obrézkoch [5.1] a [5.2] je zjavné, 7e déta ziskané
pomocou Keplera a pomocou TESSu nie st uplne totozné. To preto, ze ani tieto
teleskopy nie st rovnaké, s rovnakymi technickymi parametrami, cielom a orbitou.
Na obrazku je vidiet, ze filtre pouzité Keplerom a TESSom nie st rovnaké.
Kepler preptsta viac viditelné svetlo, TESS zase viac do ¢ervena az infracervena.
Rozne parametre mozu na tomto zavisief. Napriklad, aj ked QLP data maja
pomerne rovnako hlboké zakryty ako Kepler, tak pulzacné amplitidy st utlmené

3S aproximéciou hviezdy ako absolitne &erne teleso.
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o takmer 20‘7 Dalsi faktor, ktory moze hrat uréiti rolu je velkost pixelov. Kepler
ma ovela viac mensich pixelov ako TESS, takze sa moze stat, ze ak v Keplerovi
pripada hviezda sama na 1 pixel, tak v 1 pixeli TESSu mdéze byt tych hviezd viac.
Tomuto javu sa hovori preplnenie, alebo crowding. QLP sa stard o odstranenie
tohto efektu, a ako je vidiet v TESS tutoriali od NASA k odstraneniu crowdingu,
tak vztah medzi krivkou neopravenou o crowding a krivkou opravenou o crowding
je ako vztah kriviek TESScut a QLP na obrazku [5.1]

Ako je spomenuté v teoretickom tvode, |Zhang a kol.| (2013) odvodili vzorec,
ktory dava do vztahu periddu obehu a pulzacéni periddu pulzatora, ktory je su-
castou dvojhviezdy. Ur¢ili aj experimentalny vztah, ktory je v ivode ako rovnica
Obdobny experimentélny vztah urcil aj Liakos a kol. (2012)) pri skimani
hviezd typu 0 Scuti vnutri zakrytovych dvojhviezd:

10g Pouis = —1.53(3) + 0.58(7) log Py - (5.1)

Hodnota v zéatvorke pri ¢iselnych koeficientoch vyjadruje chybu (¢) = 0. Na
zaklade dat (z1té body) z ¢lanku Liakos a kol. (2012)) som zostrojil diagram Py,-
P,us spolu so skiimanou KIC 3858884 pre P,y (fialova hviezdicka) na obr. .
Na tomto grafe si aj znédzornené spominané zévislosti[I.14]a[5.1spolu s intervalmi
spolahlivosti uré¢enymi ako 1o nepresnost uvedena v danych rovniciach. Je vidiet,
ze KIC 3858884 viac zapada do experimentalne zistenej zavislosti od
. Rozdielnost od oboch trendov mdze byt sposobend tym, ze sekundar je
hybridny 0 Scuti pulzator a zaroven mé dvojhviezda velkd obezni periédu, co
predstavuje pomerne vynimoc¢ny pripad dvojhviezdy s pulzatorom.

Pop, - Ppus diagram

—02 00 02 04 06 08 10 12 14
1OgF’orb

Obr. 5.4: Zavislost obeznej a pulzacnej peridody pulzatora v systéme zakrytovej

dvojhviezdy. Fialova hviezdicka je KIC 3858884. Cervend zavislost je od

. Zelena zavislost je od [Liakos a kol.| (2012).

4S¢itanim prvych 10 amplitid v tabulkdch a
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Zaver

Vyuzitim dat z druzice Kepler bola uréend periéda obehu zakrytovej dvoj-
hviezdy s pulzdtorom KIC 3858884 na hodnotu P, = (25.95185 + 0.00022) d.

S vyuzitim optimalizatora v programe Phoebe bol vytvoreny synteticky model
svetelnej krivky na zbinované data z druzice Kepler. Tym sa urcilo globéalne rie-
Senie hodndt fyzikalnych parametrov primaru aj sekundaru, spolu s parametrami
geometrie drahy. Pomocou vzorkovaca MCMC boli preskiimané lokélne priestory
6 parametrov a urcené posteriérne distribicie. Z nich sa nésledne urcili neistoty
tychto parametrov. Vdaka metdde prenosu chyb bolo mozné urcit hodnoty neistot
aj ostatnych parametrov, previazanych na tie vzorkované. Hodnoty parametrov sa
v ramci chyby zhodovali s tabelovanymi hodnotami ako v|Maceroni a kol.| (2014)).

Vykonala sa aj pulzacna analyza pomocou programu Pyriod, pomocou ktorej
bolo identifikovanych 20 najvyraznejsich frekvencii. Tie sa tiez dobre zhodovali s
hodnotami v spominanom ¢lanku.

Pomocou Pyriod modelu pouzitého na TESS QLP datach boli potvrdené naj-
vyraznejsie frekvencie pulzécii.

Pomocou jednoduchej metédy utlmenia pulzacii v zakrytoch boli priradené
najsilnejsie pulzacné frekvencie mensiemu, chladnejSiemu sekundaru, ktory bol
identifikovany ako hybridny ¢ Scuti pulzétor s peridédami pulzacie Py = 0.1383
dna a P,ys2 = 0.1338 diia.

Nakoniec bol zostrojeny graf P, — Pyuis pre 0 Scuti pulzatory z ¢lanku |Liakos
a kol. (2012), spolu s bodom ziskanym z tejto prace pre maximalnu hodnotu
pulzacnej periddy Ppus,i-
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A. Prilohy

A.1 Model svetelnej krivky

Priblizenie viacerych zakrytov spolu s modelom
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Obr. A.1: Ukazka fitu modelu ziskaného z Phoebe na tisek nanormovanych krat-
kokadenc¢nych Keplerovych dat. V hornej casti st priblizenia fitu na sekundarne
zakryty, v spodnej ¢asti primarne zakryty.
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A.2 3D sietovinové grafy
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Obr. A.2: 3D model hviezd zachyteny pre fazu ® = —0.47.

O  Sekundar
61 O Primér |]
4_
2_
3
£ 0
=
_2 t
_47
_6-
100 =75 S50 25 00 25 5.0 75 10.0

u [Ro)

Obr. A.3: 3D model hviezd zachyteny pre fazu & = —0.23. Tato faza charakteri-
zuje blizky sekundarny zakryt.
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Obr. A.4: 3D model hviezd zachyteny pre fazu & = —0.11.
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Obr. A.5: 3D model hviezd zachyteny pre fazu ® = 0.0. Tato faza charakterizuje
priméarny zakryt.
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A.3 Model pulzacii oproti realnym datam - dal-
Sie casové useky

Priblizenie ﬁtu Pynod modelu na pulzacne bahky so zakrytmi 2

102} m
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Obr. A.6: Prejav Pyriod modelu na urc¢itom casovom tseku (znaCenim 2) dat
dlhej kadencie Fi.s so zakrytmi. V pripade Fe je vertikdlne posunutie C' = 1.00
a v pripade zbytkovych rezidui rozdielu Pyriod modelu a F je C' = 0.95.

Priblizenie fitu Pyriod modelu na pulza¢né baliky so zakrytmi 6
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Obr. A.7: Prejav Pyriod modelu na ur¢itom casovom tseku (znaCenim 6) dat
Fies so zakrytmi. V pripade F je vertikdlne posunutie C' = 1.00 a v pripade
zbytkovych rezidui rozdielu Pyriod modelu a Fi je C' = 0.95.
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PribliZenie fitu Pyriod modelu na pulzacné baliky so zakrytmi 7
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Obr. A.8: Prejav Pyriod modelu na ur¢itom casovom tseku (znacenim 7) dat
Fles so zékrytmi. V pripade Fi je vertikalne posunutie C' = 1.00 a v pripade
zbytkovych rezidui rozdielu Pyriod modelu a Fi je C' = 0.95.
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