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Rozdziat 1

Wstep

Wedltug powszechnie panujacego pogladu ponad polowa obserwowanych gwiazd to uktady
podwdjne lub wielokrotne. Ostatnie badania zmieniaja ten obraz (Lada 2006). Czerwone
karty typu widmowego M, ktore byly dotychczas pomijane stanowia az 70% populacji
gwiazd. Zespot RECONS (Research Consortium On Nearby Stars) obserwowal czerwone
karty w promieniu 10 pc. Obserwowano 171 gwiazd z posrod ktorych tylko 43 okazaly sie
podwojne, co stanowi zaledwie 25% calej probki.

Ptaszczyzna orbity niektérych uktadéw podwojnych jest tak zorientowana w prze-
strzeni ze z Ziemi obserwujemy okresowe za¢mienia. Obserwacje gwiazd podwdjnych
za¢mieniowych pozwalaja nam dokladnie okresli¢ parametry fizyczne obu skladnikow
uktadu. W niektoérych przypadkach mozliwe jest wyznaczenie ich parametréw absolut-
nych z dokladnoscia lepsza niz jednego procenta. Pozwala to na dokladne zbadanie sta-
tusu ewolucyjnego uktadu oraz na weryfikacje modeli ewolucyjnych. Dokladna znajomosé
parametroéw absolutnych pozwala nam réwniez wyznaczy¢ odlegtosé do uktadu metoda
paralaksy fotometryczne;j.

Problem wyznaczania odlegtosci w astronomii jest fundamentalny. Wspoélczesne ob-
serwacje fotometryczne oraz spektroskopowe pozwalaja nam bada¢ gwiazdy w gestych
polach gromad kulistych lub sasiednich galaktyk. Doktadne modele uktadéw podwojnych
pozwalaja nam wyznaczy¢ odlegto$¢ do tych obiektéw. Obecnie mamy do dyspozycji
coraz wiecej instrumentéw zautomatyzowanych, ktore dostarczaja duzo informacji. Przy-
kladem programu wykorzystujacego takie instrumenty jest ASAS (All Sky Automated
Survey, Pojmarniski 1997), ktory odkryt duzo uktadéw za¢mieniowych. W przygotowaniu
jest misja satelity GAIA!, ktora dostarczy obserwacje fotometryczne dla gwiazd do 20
mag (1 x 10° gwiazd) oraz spektroskopowe do 15 mag (Munari 2001).

Do pomiaréw odleglodci szczegdlnie nadaja sie uktady rozdzielone. W niniejszej pracy
zostala omowiona proba znalezienia i analizy kilku uktadow rozdzielonych w oparciu o
wlasne obserwacje spektroskopowe metoda Wilsona-Deviney (1971). Na podstawie ana-
lizy krzywych blasku i predkosci radialnych uzyskano parametry absolutne, paralakse
fotometryczng oraz status ewolucyjny. Wyznaczono modele dla pieciu uktadéw. Cztery z
nich nie byty dotychczas badane a ich parametry absolutne byly nieznane.

1Oficjalna strona internetowa misji GATIA: http://gaia.esa.int/
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1.1 Tematyka i cel rozprawy

Celem niniejszej pracy jest przeglad kilku uktadéw za¢mieniowych pod katem znalezienia
ich parametrow, stwierdzenia czy sa rozdzielone i jaki jest ich status ewolucyjny oraz
paralaksa fotometryczna. Pragniemy uzyskaé¢ paralaksy fotometryczne nadajace sie do
poréwnania z trygonometrycznymi Hipparcosa oraz (w przyszloéci) z GAIA. Praca ta
byta pomys$lana jako przygotowanie szerszego programu badan za pomoca budowanego w
Poznaniu teleskopu spektroskopowego. Z tego wzgledu, oraz z powodu tego, ze wiekszos¢
warsztatu do pracy musialem dopiero wdrozy¢ w naszym Obserwatorium, ponad potowe
rozprawy po$wiecam obszernej czesci dotyczacej metodologii. Nie zawiera ona zadnych
nowych wynikéw naukowych, lecz stanowi probe uporzadkowania zdobytej wiedzy.

1.2 Dane i wspélpracownicy

Praca niniejsza jest oparta gtéwnie na moich wtasnych obserwacjach spektroskopowych
(IO Aqr oraz BD-00 3357, w tym dwa wyjazdy kompletnie deszczowe - 2002 i 2003, oraz na
obserwacjach zebranych w DDO przez P.Ligeze (cata V821 Cas i kilka punktéw w innych)
oraz przez T.Tomova i wspotpracownikéw (DV Boo oraz GT UMa). Redukcje i analize
wykonalem w przewarzajacej wiekszos$ci sam. Wiekszos$¢ fotometrii wzieto z literatury
(gtownie ASAS i Hipparcos), ale dodatkowe obserwacje zostaly wykonane przeze mnie i
innych obserwatorow z Poznania, zwlaszcza duzy wklad miata A. Marciniak (dotyczy to
zarowno samych obserwacji CCD jak i ich redukcji). W trakcie pracy duzo skorzystatem
wspolpracujac na réznych etapach z D. Kolevem, T. Tomovem, I. Ilievem, R. Ratajcza-
kiem, T. Kwiatkowskim, P. Ligeza, A. Marciniak oraz K. Kaminskim.

1.3 Struktura rozprawy

Praca sklada sie z 4 czeci: niniejszego wstepu, obszernej czesci przytaczajacej wiadomo-
Sci podrecznikowe 1 metodologiczne zaczerpniete z literatury, z czesci przynoszacej gtéwne
wyniki naukowe oraz z czesSci podsumowujacej i zawierajacej zatgczniki. Organizacja cze-
Sci 3, przedstawiajacej wyniki naukowe jest nastepujaca: W sensie naukowym analiza DV
Boo nie wnosi nic nowego ponad wyniki grupy szwajcarskiej (Carquillat et al. 2004).
Postuzyta ona do weryfikacji naszych niezaleznych obserwacji oraz metod analizy. CzeSci
dotyczace BD-00 3357 oraz 10 Aqr, gwiazd ktére nie byly dotad badane szczegdtowo,
przynosza, moim zdaniem najwazniejsze wyniki uzyskane w niniejszej rozprawie. Zostaty
one opublikowane (Dimitrov et al., 2004) oraz (Dimitrov et al., 2006). Rozdzial dotyczacy
V821 Cas zawiera analize ciekawego uktadu eliptycznego z wyraZng rotacja linii apsyd.
Dostepne obserwacje nie s kompletne i gwiazda zastuguje na dalsza uwage. Rozdziat
dotyczacy GT UMa w istocie nie daje wynikéw, ktére mozna uznaé za catkowicie wiary-
godne. Stuzy on jako ilustracja komplikacji pojawiajacych sie w analizie, gdy tylko dane
s3 nieco gorsze, lub fizyka uktadu bardziej ztozona, lub gdy oba te przypadki zachodza
roOwnoczesnie.
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1.4 Omowienie aktualnej literatury

W ostatnich latach coraz czeSciej pojawiajg sie prace dotyczace modelowania uktadow
podwojnych zaémieniowych, w ktorych osigga sie niepewno$¢ wyznaczenia promieni i
mas sktadnikéw ponizej jednego procenta.

Przyktadem takiej pracy jest publikacja Lacy et al. 2002, w ktérej przedstawiono
model uktadu WW Camelopardalis. Model jest oparty o prawie 6000 pomiaréw jasnosci
w filtrze V' o odchyleniu standardowym 0.008mag, oraz 85 pomiaréw predkosci radialnych
o = 2km/s. W pracy Lacy et al. 2005 dotyczacej RW Lacertae osiagnieto niepewnosé
0.7% dla mas oraz 0.5% dla promieni. Kolejnym przykladem jest praca G.Torres et al. z
roku 2002 dotyczaca YY Geminorum (Castor C).

W roku 2005 ukazata sie¢ praca J. Devor dotyczaca masowego i zautomatyzowanego
wyznaczania modeli uktadéw podwo6jnych na podstawie krzywych blasku. Przeanalizo-
wano 219 tysiecy krzywych obiektéw z OGLE II i wyznaczono 10862 modeli uktadow
za¢mieniowych.

Te prace oraz inne tam cytowane daja poglad o szczytowych osiggnieciach w dziedzinie
ktora sie tu zajmuje. Niniejsza rozprawa przytacza wyniki, ktére mozna osiggnaé¢ w
oparciu o obserwacje uzyskane w skromniejszych warunkach.

1.5 Klasyfikacja gwiazd podwdjnych za¢mieniowych

Gwiazdy podwdjne dzielimy na wizualne, spektroskopowe i zaé¢mieniowe. W uktadach
wizualnie podwoéjnych jesteSmy w stanie zaobserwowaé kazdy sktadnik z osobna. Mo-
zemy zaobserwowaé bezposrednio ich ruch orbitalny. Okresy tych ukladoéw sg zazwyczaj
bardzo dhlugie, od kilku do kilku tysiecy lat, co zwigzane jest z duza separacja skladni-
kow, ktora jest warunkiem umozliwiajacym ich rozdzielenie. Obserwacje tych uktadow
pozwalaja nam wyznaczy¢ ksztalt i wzgledne rozmiary orbit sktadnikéw oraz nachylenie
plaszczyzny orbity. Z réwnania Srodka masy mamy zalezno$¢ Mya, = Msa; gdzie M i
Ms to masy a ay i as to poétosie orbit sktadnikow krazacych wokot wspolnego §rodka mas.
Jezeli uktad znajduje sie stosunkowo blisko mozemy zaobserwowaé jego paralakse roczng
oraz wyznaczy¢ jego odlegtoé¢. Blad wyznaczonej w ten sposob odlegloéci rosnie wraz z
samg odlegtoscig obiektoéw. Znajac katowe rozmiary orbity i odlegtosé jesteSmy w stanie
wyznaczy¢ rowniez masy sktadnikow uktadu.

Ruch orbitalny powoduje okresowe zblizanie sie i oddalanie sktadnikéw wzgledem ob-
serwatora. Powoduje to przesuwanie si¢ linii widmowych pochodzacych od obu sktadnikéw
na skutek efektu Dopplera. Gwiazdy podwojne w ktorych obserwujemy ten efekt nazy-
wamy podwojnymi spektroskopowymi. Uklady te okreslamy skrotem SB (spectroscopic
binary), w szczegolnosci SB1 i SB2 oznaczaja odpowiednio uktady w ktérych widoczne sa
linie od jednego lub dwoch sktadnikéw. Ciag obserwacji spektroskopowych pozwala nam
wyznaczy¢ krzywa predkosci radialnych. Jej analiza pozwala nam wyznaczy¢ elementy
orbity: okres orbitalny P, moment przejécia przez periastron 7j, dtugosé¢ periastron w,
splaszczenie orbity e. Nie jesteSmy w stanie wyznaczy¢ potosi wielkiej, jednak otrzymu-
jemy warto$c¢ iloczynu a sin(i). Pierwszy zaobserwowany uktad podwojny spektroskopowy
to Mizar (¢ UMa) odkryty w 1889 roku (Vogel 1901).
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Rysunek 1.1: Klasyfikacja fenomenologiczna

Aby zbudowaé¢ kompletny model uktadu oprocz krzywych predkosci radialnych mu-
simy réwniez zaobserwowaé za¢mienia. To czy wystapia w uktadzie za¢mienia zalezy od
tego czy obserwator znajduje sie w poblizu plaszczyzny orbitalnej uktadu podwdjnego,
oraz od rozmiaréw i separacji sktadnikéw. Uktady u ktérych obserwujemy zaé¢mienia
nazywamy gwiazdami podwojnymi za¢mieniowymi EB (Eclipsing Binaries). Ponad 90%
gwiazd za¢mieniowych posiada okresy orbitalne krotsze niz 10 dni, jednak zdarzaja sie
tez przypadki okresow bardzo dlugich, na przyklad € Aur o okresie 27 lat. Gwiazdy
krotkookresowe maja mniejszg separacje a co za tym idzie wieksze jest w ich przypadku
prawdopodobienstwo wystapienia za¢mien.

Pierwsze wyznaczone krzywe blasku ukladéw zaé¢mieniowych zostaly sklasyfikowane
ze wzgledu na ich ksztalt (Hall 1996). Ta fenomenologiczna klasyfikacja dzieli uklady
zaC¢mieniowe na trzy grupy. Pierwsza z nich otrzymala nazwe Algole od uktadu § Persei
czyli Algola. Oznacza sie je skrotem EA (Eclipsing binary of Algol type). Zmiany blasku
{ Per mozna zaobserwowaé¢ nawet nieuzbrojonym okiem. Jasno$¢ zmienia sie w granicach
2.2m — 3.5™. Krzywe blasku tej grupy charakteryzuja sie dwoma minimami, gltebokim i
plytkim. Poczatki i korice zaémieri sa ostro zarysowane a maksima (fazy 0.25, 0.75) sa
stosunkowo ptaskie.

Uktady typu [ Lyr wykazuja ciggle zmiany jasnosci i ich krzywe posiadaja dwa minima
roznej gltebokosci. Ciagle zmiany blasku sa spowodowane elipsoidalnym ksztaltem sktad-
nikow (elipsoidalne zmiany blasku). Okreslenie ,elipsoidalne” jest historyczne i wywodzi
sie z modelu Russela-Merilla (1952). Wspolczesnie ksztalt sktadnikow uktadu opisujemy
nie elipsoida trojosiowa a modelem Roche’a. Uktady te sa zazwyczaj stosunkowo gorace
o typach widmowych z zakresu B-A.

Jezeli nachylenie orbity jest niewystarczajace aby zachodzily za¢mienia to dla gwiazd
rozciggnietych ptywami obserwujemy ciggle zmiany blasku o matej amplitudzie <0.1mag.
Nazywamy te gwiazdy zmienne eliptyczne (ELL).
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Rysunek 1.2: Klasyfikacja morfologiczna: uktad rozdzielony, pétrozdzielony i ponad kon-
taktowy o maksymalnych mozliwych rozmiarach.

Gwiazdy typu W UMa (EW) maja chtodniejsze skladniki i posiadajg krzywe blasku
o ciggtych zmianach blasku, poréwnywalnych gtebokosciach miniméw i krétkich okresach
od 0.25 do 1 doby. Mocno zakrzywione maksima swiadcza o tym ze skladniki sa mocno
znieksztatcone ptywami. Typy widmowe sa najczesciej z zakresu F i G (Kubiak, 1994).

Fenomenologiczna klasyfikacja nie odzwierciedla doktadnie wlasciwosci fizycznych ukta-
dow podwojnych. Wraz z zastosowaniem modelu Roche’a do okreslenia rozmiaréw i
ksztaltow skladnikéw ukladu powstala nowa klasyfikacja morfologiczna. W modelu Ro-
che’a gwiazdy wypelniajag pewne powierzchnie ekwipotencjalne. Potencjatl ten taczy
wplyw grawitacji i sit odsrodkowych powstajacych w uktadzie rotujacym. Krytyczna
powierzchnia Roche’a okre§la maksymalny rozmiar pojedynczej gwiazdy. Uktady w kto-
rych sktadniki nie wypelniaja krytycznej powierzchni Roche’a nazywamy uktadami roz-
dzielonymi (ED, detached eclipsing binaries; uzywa sie¢ réwniez skrotow DEB oraz DB).
Jezeli w trakcie ewolucji ktorys§ ze sktadnikow wypelni swoja powierzchnie krytyczng to
materia wyplywa przez punkt L; i opada na drugi sktadnik. Krytyczne powierzchnie
otaczajace oba sktadniki przecinajg sie w punkcie L;. Skltadnik, ktéry wypelnia swoja
powierzchnie Roche’a ma ksztalt kropli. Taki uktad nazywamy uktadem poétrozdzielonym
(SD lub ESD, semi detached). Uktady w ktorych oba skladniki dokladnie wypelniaja
swoje krytyczne powierzchnie i stykaja sie w punkcie L; nazywamy ukladami kontakto-
wymi a uklady, ktore wypelniaja powierzchnie o potencjale 2y, > 2 > Q;, nazywamy
ponadkontaktowymi (over contact). Kiedy gwiazdy w trakcie ewolucji zwiekszajac swoje
rozmiary wypelniaja swoje powierzchnie krytyczne, materia zaczyna ,przelewac” sie przez
nie i wypetnia¢ kolejne powierzchnie ekwipotencjalne o nizszych wartoSciach potencjatow.
Maksymalny rozmiar uktadu ponad kontaktowego okresla powierzchnia ekwipotencjalna
przecinajaca punkt Lagrange’a Lo, przez ktory uktad moze traci¢ materie.

Okreglenie ,uktad kontaktowy” jest wykorzystywane dwojako. Dla uktadéw synchro-
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Rysunek 1.3: Uklad o sktadnikach rotujgcych asynchronicznie RZSct. Obie gwiazdy
wypelniaja swoje krytyczne powierzchnie Roche’a

nicznych, w ktorych oba sktadniki doktadnie wypelniajg swoje krytyczne powierzchnie
Roche’a stowo kontakt oznacza, ze gwiazdy stykaja sie w punkcie L;. Kiedy mamy jednak
do czynienia z rotacja asynchroniczng mozliwe sg sytuacje, w ktérych oba sktadniki wypet-
niaja swoje krytyczne powierzchnie ekwipotencjalne ale nie stykaja sie (ich powierzchnie
nie siegaja punktu Lagrange’a L;). Przykladem takiego ukladu to RZSct (Rys. 1.3).
Sity odsérodkowe przy rotacji asynchronicznej powoduja zmniejszenie sie objetosci stref
Roche’a, ktore okreslaja maksymalne rozmiary pojedynczych skladnikéw, strefy te nie
stykaja sie w Ly tak jak w uktadach o rotacji synchronicznej. Okreslenie ,uktad kontak-
towy” stosowane jest wtedy w sensie kontaktu kazdego ze sktadnikéw ze swoja krytyczna
powierzchniag Roche’a. W tej sytuacji uzywa sie okreslenia podwoéjny kontakt (double
contact).

Uktad ponadkontaktowy moze traci¢ materie przez punkt Lagrange’a L,. W p6znych
stadiach ewolucji w takim ukladzie moze wytworzy¢ sie otoczka. Nazywamy je uktadami
we wspolnej otoczce (CE, common envelope).
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1.6 Efekty obserwowane

Informacje o uktadzie za¢mieniowym mozemy uzyskaé¢ z nastepujacych zrédet:

e badan zmian jasnosci

e dopplerowskie przesuniecia linii widmowych

e metodami obrazowania interferometrycznego

e analiza profili linii widmowych

e zakrycia przez Ksiezyc

e polarymetria

e obserwacje wplywu trzeciego ciala na momenty za¢mien w uktadach potréjnych

e obserwacje momentéw pulséw w uktadach rentgenowskich

Dwie podstawowe metody, ktore wzajemnie uzupelniajg sie i pozwalajag nam uzy-
ska¢ kompletny model sg oparte na obserwacjach fotometrycznych i spektroskopowych.
W obserwacjach fotometrycznych widzimy zmiany jasnosci sktadnikow w trakcie ruchu
orbitalnego oraz efekty za¢mien. Zmiany jasno$ci poszczegdlnych sktadnikéw sg spowo-
dowane nie sferycznym ksztaltem gwiazd oraz niejednorodnym rozktadem jasnosci na ich
powierzchni. Obserwacje spektroskopowe pozwalaja nam zaobserwowaé efekt Dopplera
dla linii widmowych obu sktadnikéw oraz zmierzy¢ ich predkosci radialne. Predkosci ra-
dialne sktadnikéw zmieniajg sie na skutek ruchu orbitalnego ukladu. Otrzymane ciagi
obserwacji nazywamy krzywymi blasku i predkosci radialnych. Uzyskanie modelu uktadu
na podstawie tych krzywych zostalo oméwione w nastepnym rozdziale (2).

Kolejny sposob na uzyskanie informacji o sktadnikach uktadu to obserwacje profili linii
widmowych. Na ich podstawie mozemy wnioskowaé¢ o warunkach panujacych w obszarze
w ktorym powstaja. W niektoérych fazach ruchu orbitalnego na skutek efektu Dopplera
jesteSmy w stanie zaobserwowa¢ osobno linie widmowe obu sktadnikéw. W zaleznosci od
jakosci obserwacji i separacji linii czasami jesteSmy w stanie dokladnie je zidentyfikowac
i pomierzy¢. Na podstawie pomiaru gltebokosci niektérych charakterystycznych linii mo-
zemy wyznaczy¢ typy widmowe sktadnikow. Dla gwiazd szybko rotujacych wokoét wlasnej
osi mozemy zaobserwowaé poszerzenie linii na skutek rotacji.

Nie jesteémy w stanie zaobserwowaé¢ pojedynczych skladnikéw gwiazdy podwodjnej
za¢mieniowej metodami astrometrycznymi ze wzgledu na ich malg separacje. Czasami
jednak w uktadach potréjnych rozdzielenie trzeciego sktadnika od pary za¢mieniowej jest
mozliwe. Takie obserwacje moga dostarczy¢ dodatkowych informacji o uktadzie. W ukta-
dach potréjnych gdy wplyw trzeciego sktadnika jest znaczacy mozna tez zaobserwowaé
okresowe przesuniecia momentéw za¢mien na skutek obiegu pary za¢mieniowej i trzeciego
sktadnika woko6t wspolnego srodka mas. Wtedy para za¢mieniowa okresowo oddala sie i
zbliza do obserwatora.
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Przy pomocy analizatora polaryzacyjnego mozemy zbadaé¢ polaryzacje Swiatta od
gwiazd. Polaryzacje promieniowania od ukladéw podwojnych przewidzial Chandrase-
khar (1946). Podstawowym Zrédlem polaryzacji jest rozpraszanie §wiatta na powierzchni
sasiada lub na elektronach w atmosferach wysokotemperaturowych.

Metody interferometryczne, ktore potrafig zrekonstruowaé obraz uktadu w niektérych
przypadkach pozwalajag nam zmierzy¢ odlegltosé¢ katowa skladnikéw pary zacmieniowe;.
Wynik ten pozwala, dla obiektéw o znanej odleglosci, wyznaczy¢ separacje sktadnikow w
jednostkach absolutnych.

W trakcie ruchu orbitalnego Ksiezyc zakrywa gwiazdy z pasa wzdluz ekliptyki o sze-
rokosci 16°. Obserwacje tych za¢mien szybkimi detektorami moga pozwoli¢ na zarejestro-
wanie podwdjnosci danej gwiazdy - ostabienie nastepuje w dwustopniowo. Mozna réwniez
wnioskowaé o separacji sktadnikow.

Zdarza sie ze w uktadach podwojnych jeden ze skladnikéw jest pulsarem. W trakcie
ruchu orbitalnego mozemy zaobserwowaé zmiany czestotliwosci pulséw pulsara na skutek
zblizania sie i oddalania od obserwatora. Efekt ten jest analogiczny do efektu Dopplera i
pozwala nam wyznaczy¢ krzywa predkosci radialnych dla pulsara.



Rozdzial 2
Metody

2.1 Model Wilsona-Devinney

2.1.1 Historia modelowania ukladéw zaé¢mieniowych

Pierwsze modele uktadow podwodjnych zostaly stworzone przez Henryego Norrisa Rus-
sella. Jego metoda polegala na usuwaniu (rektyfikacji) wpltywu eliptycznosci sktadnikow
oraz wptywu efektu odbicia' na ksztatt krzywej blasku. W ten sposéb model elipsoid
trojosiowych zostawal zredukowany do sferycznych sktadnikow dla ktoérych mozna bylo
latwo znalezé rozwigzanie (Russell 1948; Russell i Merrill 1952). Kolejny krok w mode-
lowaniu ukladéw za¢mieniowych wykonal Kopal (1959). Badal on wplyw sptaszczenia
gwiazd spowodowanego rotacja oraz ptywami na jasnosé uktadu. Uwzglednial pociemnie-
nie brzegowe, pojas$nienie grawitacyjne oraz efekt odbicia. Jednak modele rektyfikowane
dobrze opisywaly tylko uktady w ktorych efekty bliskosci sa stosunkowo niewielkie (stabo
znieksztatcone sktadniki). Dla ukladéw potrozdzielonych lub kontaktowych otrzymywano
czesto bledne wyniki. Pierwsze bezposrednie wyznaczenie krzywej blasku wykonal Lucy
(1968). Uzyl on programu przeznaczonego tylko dla uktadow kontaktowych. Powierzch-
nia gwiazdy byla opisana pojedynczym potencjatlem. Na poczatku lat 70-tych na skutek
rozwoju techniki komputerowej powstaly metody bezposredniego wyznaczania krzywych
blasku oraz predkosci radialnych. Metody te mozemy podzieli¢ na trzy grupy w zaleznosci
od sposobu wyznaczania ksztaltu powierzchni sktadnikow (Kalrath, Milone 1999).

e geometria sferyczna

— EBOP (Eclipsing Binary Orbit Program, Nelson i Davis 1972)

geometria eliptyczna

— EBOP, WINK (Wood 1971)

geometria oparta na modelu Roche’a

— Lucy 1968

L Czesé swiatla wypromieniowanego przez jeden ze sktadnikéw zostaje ,odbite” przez sktadnik drugi i
dociera do obserwatora.

13
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— Hill, Hutchings 1970

— Wilson, Devinney 1971

— Mochnacki, Doughtly 1972
— Hill, Rucinski 1993

W niniejszej pracy korzystano gtéwnie z wersji programu WD? adaptowanej przez T.
Plewe (Plewa 1988, 1992). Program ten jest rozbudowany o pakiet kilku metod mini-
malizujacych. Oryginalny program WD korzysta tylko z metody korekcji réznicowych
(differential corrections, DC).

W ostatnich latach powstaly programy, bazujacych na metodzie WD, o rozbudowa-
nym interfejsie graficznym, pozwalajacym na przyspieszenie procesu modelowania. Umoz-
liwiajg one natychmiastowe poréwnanie krzywych syntetycznych i obserwowanych, otrzy-
mujemy réwniez wartosci absolutne oraz tr6jwymiarowy obraz uktadu.

Przyktady takich programéw to:

e PHOEBE
— http://www.fiz.uni-1j.si/phoebe/
e BINARY MAKER 3.0

— http://www.binarymaker.com/

2.1.2 Idea procesu modelowania

Aby wyznaczy¢ parametry uktadu podwéjnego za¢mieniowego z obserwacji potrzebujemy
modelu ktory opisuje wplyw tych parametréow na ksztalt krzywych blasku i predkosci
radialnych. Posiadajac taki model jesteSmy w stanie zmieniajac warto$ci parametrow
uktadu wirtualnego uzyskaé¢ zgodnos$¢ krzywych, tych wirtualnych i zaobserwowanych.
Aby uzyskaé zbior parametréw bedacych w zgodzie z obserwacjami korzystamy z procedur
minimalizujgcych ktore szukaja najmniejszych odchyleri pomiedzy krzywymi syntetycz-
nymi oraz obserwowanymi. Minimalizowana jest funkcja x? = > (Obs — Cal)?. Cazesto
parametry uktadu sg mocno skorelowane. Innymi stowy czasami jesteSmy w stanie uzyskac
wiekszg liczbe zestawow parametréw ktore dajg dobrg zgodno$é z obserwacjami. Funkcja
x? moze posiadaé¢ kilka miniméw lokalnych i jedno globalne ktérego poszukujemy. Model
uktadu musi upora¢ sie z trzema problemami:

e wyznaczeniem ksztaltu i rozmiaru sktadnikow
— model Roche’a i pochodne
e okresleniem rozkladu jasnosci na powierzchni gwiazd

e okresleniem jak ksztalt sktadnikow, rozktad jasnosci i nachylenie orbity przektadaja
sie na krztalt krzywych blasku i predkosci radialnych

W kolejnych podrozdziatach opisano jak metoda WD radzi sobie z tymi zadaniami.

2Skrotem WD bedziemy okresla¢ metode/program Wilsona-Devinney.
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2.1.3 Okreslenie ksztaltu i rozmiaréow
skladnikéw ukltadu zaé¢mieniowego

Model podstawowy

W metodzie WD korzysta sie z modelu Roche’a. Model ten zostatl rozbudowany aby
uwzgledni¢ dodatkowo efekty rotacji asynchronicznej sktadnikow, eliptyczne orbity, cignie-
nie promieniowania. Pierwotnie w metodzie WD wprowadzono model opisujacy uktad o
kotowych orbitach i rotacji synchronicznej. Model Roche’a korzysta z pewnego uprosz-
czenia (Kalrath, Milone 1999): pole grawitacyjne w ukladzie jest wytwarzane przez dwie
punktowe masy opisujace pole obu skladnikéw, czyli przyjmujemy ze masywna czesé
otoczki jest sferycznie symetryczna.

Zastosowano rotujacy uktad odniesienia, poczatek ktoérego jest umiejscowiony w srodku
sktadnika o wickszej masie a 0§ X jest skierowana do sktadnika drugiego. Uktad ten jest
nieinercjalny, wystepuja w nim sity bezwtadnosci. Predkos$¢ katowa rotacji takiego uktadu
wynika z trzeciego prawa Keplera.

G(M; + Ms)
3

Sity ktore decyduja o ksztalcie sktadnikéw to sity grawitacyjne pochodzace od obu

sktadnikow oraz sity odsrodkowe zwigzane z Srodkiem mas uktadu wokot ktoérego on rotuje

z predkoscig katowa w. Powstate pole jest zachowawcze a jego potencjal okreslony jest
wzorem (Kopal, 1959):

w=(2m)/P = (2.1)

2

M1 M2 w 2
- =G— — 4+ — T 2.2
(x,y, 2) GR1+GR2+ 27’ (2.2)

W poblizu sktadnikéw (1,2) ich pole grawitacyjne ma decydujacy wplyw na potencjal.
W wiekszej odlegtosci od sktadnikéw decydujaca role przejmuje sita odérodkowa. Jezeli
w poblizu uktadu znajduje sie czastka probna to jej ruch jest okreslony przez te trzy sity
(Rys. 2.1).

Gwiazdy ograniczone sa powierzchniami o pewnych potencjatach ktére nazywany po-
tencjatami powierzchniowymi. Oba sktadniki otoczone sg dwoma owalnymi strefami ktore
stykaja sie w punkcie Lagrange’a L. Nazywamy je strefami Roche’a (Roche lobes) a ich
powierzchnie ograniczajaca - krytyczng powierzchnig Roche’a. Okre§la ona maksymalny
rozmiar pojedynczych sktadnikéw. Wewnatrz tych stref decydujaca role odgrywa grawi-
tacja danego sktadnika. Trzecia strefa otacza pierwsze dwie i powierzchnia ograniczajaca
ja przechodzi przez punkt Lagrange’a L,. Okresla ona maksymalny mozliwy rozmiar
ukladu ponadkontaktowego (over contact). Strefa czwarta to cala przestrzen pozostala.
Wewnatrz niej silty od§rodkowe sag znaczne i materia gwiazdy ktéra moglaby sie do niej
przedostaé¢ przez L, stopniowo oddala sie od uktadu.

W metodzie WD uzywa sie zmodyfikowany lub znormalizowany potencjat Roche’a ).

vd 1 ¢?
GM, 2q+1
Jezeli potencjal zapiszemy we wspotrzednych sferycznych i przyjmiemy odlegtosé mie-
dzy sktadnikami réwna jednosci, to potencjat {2 przyjmuje postac.

0=

(2.3)



16 ROZDZIAL 2. METODY

Rysunek 2.1: Uklad odniesienia

Tablica 2.1: Katy okreslajace cztery promienie sktadnika

o 0
Rpoine 0 90
Rgqe 90 90
Rpaex 90 180
Rpole 0 0

1
Q<T7q) = ;—i_q

1 1
—\r| + =(qg+ 1)r?(1 =12 2.4
———— |+ 5l - (2.4)

gdzie:

A = cos(¢)sin(0)
v = cos(0) (2.5)

Rownanie to uzywamy do znalezienia rozmiarow i ksztattu sktadnikéw uktadu o rotacji
synchronicznej i orbitach kotowych. Katy ¢ i 6 definiuja kierunek w naszym ukladzie
sferycznym. Oba skladniki okreslone s3 czterema promieniami skierowanymi odpowiednio
do Ly, bieguna boku i tytu gwiazdy (Tab. 2.1).

Na podstawie réwnania 2.4 mozemy wyznaczy¢ rozmiary pierwszego sktadnika. Aby
wyznaczy¢ promienie drugiego musimy ,zamieni¢” miejscami oba sktadniki tak aby sktad-
nik drugi znalazl sie w srodku ukladu odniesienia. W praktyce wystarczy wyznaczy¢ €5’
oraz ¢ (réwnanie 2.6) i wstawi¢ do réwnania 2.4.
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1
Q' =0-¢ '+ 5(1 —q

~—

/

q = (2.6)

| =

Rotacja asynchroniczna

W przypadku rotacji synchronicznej materia gwiazdy jest w spoczynku wzgledem ograni-
czajacej ja powierzchni ekwipotencjalnej. Jezeli mamy jednak rotacje asynchroniczng, na
przyktad kiedy okres jednego ze sktadnikéw jest krotszy niz orbitalny powstaja dodatkowo
sity od$rodkowe zwigzane z osig rotacji samego sktadnika. Gwiazda rotuje wzgledem swo-
jej ograniczajacej powierzchni ekwipotencjalnej. Jezeli gwiazda jest rozciggnieta ptywami
punkt na jej powierzchni bedzie wykonywal ruchy radialne w gore i w dot. To powoduje
ze dla gwiazd mocno znieksztalconych nastepuje szybka synchronizacja rotacji sktadnika
z ruchem orbitalnym (Zahn 1975, 1977). Dodatkowe sity od$srodkowe powoduja splaszcze-
nie sktadnika przy biegunach. Rotacje asynchroniczng opisujemy wspotczynnikami Fio,
warto$¢ 1 oznacza rotacje synchroniczng.

1 1
Q(r,q) = —+ —
(r.4) r V1—=2\r+ 12

Orbity eliptyczne

Ar| + %Fz(q + D)r?(1 — v?) (2.7)

W przypadku orbit kotowych ksztalt powierzchni ekwipotencjalnych jest niezmienny. Cze-
sto jednak orbity, zwtaszcza dla skladnikow o wiekszej separacji, sg eliptyczne. Gwiazdy o
malej separacji maja zazwyczaj orbity kolowe ze wzgledu na ptywy, ktore powoduja dys-
sypacje energii niesynchronicznej rotacji w skali czasu poréwnywalnej z termiczna (Zahn
1975, 1977). Odlegtosé d miedzy sktadnikami dla orbit eliptycznych jest funkcja fazy ruchu
orbitalnego i okresowo si¢ zmienia. Powoduje to réwniez okresowe zmiany ksztattu i roz-
miaréw powierzchni ekwipotencjalnych, krytycznej powierzchni Roche’a i samych gwiazd.
Eliptyczno$¢ orbity opisujemy splaszczeniem e.
1 1 Ar 1

9] d) == — |4+ =F? Dr3(1 — 2 2.
(r,q,d) T+qx/d2_2Adr+r2 | T g+ il =) (2.8)

2.1.4 Rozklad jasnos$ci na powierzchni gwiazdy

Czynniki, ktére musimy uwzglednié¢ aby opisaé¢ rozktad jasnosci na powierzchni gwiazdy
oraz wplywajace na promieniowanie w réznych zakresach czestotliwosci:

e model rozkltadu widmowego promieniowania
e pociemnienie brzegowe

e pojasnienie grawitacyjne
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Kureruz Model Spectrum AV V=10

6x10-1¥

Flux (erg em? s* 4%)

2x10-1%
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Rysunek 2.2: Widmo syntetyczne gwiazdy A5V na podstawie modeli Kurucza (1979).
Wida¢ wyrazng roznice z rozkladem promieniowania dla ciata doskonale czarnego.

e efekt odbicia (refleksu)
e plamy na powierzchni sktadnikow

e rozciggla atmosfera
(za¢mienia atmosferyczne)

Ostatnie dwa punkty sa opcjonalne i dotycza gwiazd o rozciagtych atmosferach lub
plamach na powierzchni. Aby okresli¢ jak gwiazda promieniuje w réznych zakresach
czestotliwo$ci musimy przyjaé pewien model. W pierwszym przyblizeniu moze to by¢ ciato
doskonale czarne promieniujace jak cialo w réwnowadze termodynamicznej. Znacznie
doktadniejszy jest model uwzgledniajacy fizyke atmosfer i lepiej odzwierciedlajacy widma
gwiazd rzeczywistych.

Doktadny model atmosfery jest nam potrzebny wtedy, kiedy mamy obserwacje w roz-
nych filtrach zwlaszcza waskopasmowych, czyli kiedy mamy poréwnanie iloéci $wiatta w
roznych przedziatach czestotliwosci. W niektérych przypadkach glebokie linie widmowe
lub cale ich pasma powoduja ze widma rzeczywiste réznig sie znacznie od promieniowania
ciata doskonale czarnego (Rys. 2.2).

Wspoblczesne modele atmosfer uwzgledniaja coraz wiecej czynnikow:

— predkosé rotacji
— natezenie pola grawitacyjnego
— metaliczno$¢

— zawarto$¢ a-elementow [/ Fe|
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— mikroturbulencja

Aby wyznaczy¢ jaki jest rozklad promieniowania musimy zna¢ temperature gwiazdy.
Dla gwiazdy sferycznej temperatura na calej powierzchni jest taka sama. Gwiazda od-
ksztatlcona sitami odsrodkowymi lub sitami ptywowymi od sgsiada posiada wyzsza tem-
perature w obszarach o wyzszym lokalnym przyspieszeniu grawitacyjnym g ~ T. Efekt
ten nazywamy pojasnieniem grawitacyjnym.

g9/4
ﬂocal = Tpole <M> (29)
Gpole

W wyktadniku mamy staly g, ktora zgodnie z prawem von Zeipela dla gwiazd o pro-
mienistych atmosferach ma wartos¢ 1. Dla atmosfer konwektywnych warto$é g wynosi
0.32 zgodnie z prawem Lucyego. Najwyzsza temperature gwiazda ma na biegunie. Dla
gwiazdy sferycznej mamy Tiocai = Tpote = Tesy-

Znajac rozklad temperatur na powierzchni gwiazdy mozemy okresli¢ monochroma-
tyczng jasno$¢ powierzchniowa uwzgledniajac pociemnienie brzegowe. Obserwator widzi
glebsze warstwy w $rodku tarczy niz na jej brzegach. Warstwy glebsze maja wyzsza tem-
perature co oznacza, ze Srodek tarczy gwiazdy jest jasniejszy niz brzegi. Nazywamy to
efektem pociemnienia brzegowego. Proste rownanie opisujace ten efekt to liniowe prawo
monochromatycznego pociemnienia brzegowego (Réwnanie 2.10).

I=(1—-z+xcos )l (2.10)

Iy to natezenie promieniowania przy $rodku tarczy a kat v to kat pomiedzy kierunkami
do obserwatora i do punktu na powierzchni ze §rodka gwiazdy. Wspélczynnik x nazywamy
liniowym wspoétczynnikiem pociemnienia brzegowego. Wartosci jego zaleza od dlugosci
fali, temperatury i przyspieszenia grawitacyjnego na powierzchni gwiazdy. Wspétczynnik
ten wyznaczamy z teorii atmosfer (rozdzial 2.1.8). Liniowe prawo pociemnienia brzego-
wego korzysta z jednego wspolczynnika, dla uzyskania wiekszej doktadnosci stosuje sie
nieliniowe prawa o dwoéch wspotczynnikach.

Pary zaémieniowe zazwyczaj sg stosunkowo ciasnymi ukladami. Sktadniki oswietlaja
sie nawzajem. Powoduje to pewne wzajemne podgrzewanie sktadnikéw. Podgrzewana jest
tylko potsfera oswietlona przez drugi sktadnik. Nadmiar ciepta jest wypromieniowywany i
daje wktad do krzywej blasku, ktory mozna zaobserwowaé. Zjawisko to nazywamy efektem
odbicia (refleksu). Nie jest ono wywolane odbiciem promieniowania lecz jest skutkiem
podgrzania. Tylko w przypadku gwiazd bardzo gorgcych nazwa ta jest bardziej trafna, dla
nich mozliwe jest rozpraszanie na elektronach w zewnetrznych czesciach atmosfery. Efekt
odbicia jest modelowany przy pomocy parametru albedo, ktory okresla jaka czes$¢ energii
promieniowania padajgcego zostaje z powrotem wypromieniowana. Kolejnym efektem
ktory moze sie pojawié¢ to przepltyw ciepta z obszaréw podgrzanych do chlodniejszych.
W pierwotnej wersji metody WD zastosowano uproszczenie, gwiazda o$wietlajagca byta
przyblizona punktem. W wersji z roku 1972 zastosowano juz do tego celu elipse. W
nowoczesnych programach uwzglednia sie réwniez odbicia wielokrotne.

Niektore pary zaémieniowe posiadajg znieksztalcone krzywe blasku, na przyktad wi-
doczna jest réznica w poziomie maksiméw. Moze to by¢ spowodowane duzymi plamami
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7.VI.1992

Rysunek 2.3: Tarcza Stonica na ktoérej widaé pociemnienie brzegowe i rozlegle plamy
(Zdjecie NASA).

na powierzchni. Jezeli znieksztalcenie krzywej pojawia sie zawsze w tym samym miejscu
krzywej oznacza to iz mamy doczynienie z ruchem synchronicznym sktadnika z plama.
W przeciwnym przypadku znieksztalcenie bedzie ,wedrowa¢” czyli pojawiaé sie w réznych
fazach ruchu orbitalnego. Plame opisujemy jej wspolrzednymi (szeroko$¢ i dtugosé), roz-
miarami (promieni) i jej temperatura w stosunku do otoczenia. Plamy moga mieé¢ nizsza
lub wyzszg temperature od powierzchni otaczajacej. Okreslenie tego na ktérym sktadniku
mamy umiejscowi¢ plame wywolujgca dane znieksztatcenie moze sprawi¢ ktopot. Zwykle
przyjmujemy ze jest to sktadnik o nizszej temperaturze i atmosferze konwektywne;j.

2.1.5 Krzywe blasku i predkosci radialnych

Znajac rOwnania opisujace ksztalt, rozmiary, rozklad jasnoSci na powierzchni sktadnikow
i nachylenie orbity jesteSmy w stanie odtworzy¢ krzywa blasku ukladu. W rotujacym
uktadzie widzimy sktadniki z réznych kierunkéw. Powoduje to zmiane strumienia do-
cierajacego do nas ze sktadnikow na skutek zmian przekroju obserwowanego gwiazdy i
niejednorodnego rozktadu jasnosci na powierzchni. Dodatkowo na skutek za¢mien naste-
puje okresowe ostabienie strumieni, w fazie 0 dla sktadnika pierwszego i w fazie 0.5 dla
drugiego. Metoda WD pozwala réwniez na modelowanie uktadu potréjnego w ktérym
trzeci sktadnik nie uczestniczy w zaé¢mieniach i zazwyczaj znajduje sie w wiekszej odle-
glosci od pary zaé¢mieniowej. Przyjmuje sie ze ,trzecie Swiatto” I3 jest stale. Calkowity
strumien obserwowany to ((¢) = l;(¢) +12(¢) +13 (Rys 2.4), czyli jest suma Swiatta pocho-
dzacego od dwdch lub trzech sktadnikéw, uwzgledniajaca ostabienia strumienia na skutek
za¢mien.

Sumowanie $wiatta docierajacego do obserwatora z powierzchni sktadnikéw dokony-
wane jest numerycznie, powierzchnia gwiazdy dzielona jest na mate elementy i dla kazdego
z nich jest wyznaczana jasno$¢ i przypisywany status okreslajacy czy ten element jest za-
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1+2

:

Rysunek 2.4: Strumien obserwowany dla sktadnikéw 1 i 2 oraz sumaryczny dla catego
uktadu 1-+2.

¢miony. Parametry n; i no opisuja liczbe warstw ,siatki” elementéw powierzchni dla obu
sktadnikow.

Krzywa blasku ktorg otrzymujemy z obserwacji jest wyskalowana w magnitudach. Pro-
gramy generujg zazwyczaj syntetyczne krzywe w jednostkach strumienia unormowanego
do jedynki. Aby przeliczy¢ krzywa blasku do strumienia korzystamy ze wzoru:

I; = 100~ (2.11)

gdzie [y to maksymalna jasnosé uktadu bez uwzglednienia efektu odbicia. W wiekszo$ci
prac faza 0 jest przyjmowana jako moment za¢mienia glownego (glebszego), dla kolowej
orbity faza 0.5 przypada na zaé¢mienie wtorne.

MR

Rysunek 2.5: Trojwymiarowy obraz siatki dla n=20 i n=10
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Aby wygenerowa¢ krzywg predkosci radialnych na podstawie znanych predkosci orbi-
talnych i nachylenia orbity mozemy zastosowa¢ prosty model w ktérym gwiazde zastapimy
punktowym zrodlem §wiatta (point source model).

Dla kotowych orbit o nachyleniu 90° obserwowana predkos¢ radialna Vs = V,psin (o)
gdzie ¢ to faza ruchu orbitalnego. Jezeli mamy jednak mniejsze nachylenie, to musimy
uwzglednié jeszcze jeden rzut wektora predkosci Vips = Vipsin(o)sin(i).

Wykreslajac ta funkcje dla obu sktadnikéw otrzymujemy dwie sinusoidy przesuniete
w fazie o m. W fazach za¢mienn 0 i 0.5 mamy minimalne predkosci radialne a w fazach
0.25 i 0.75 maksymalne. Fazy okreslamy zgodnie z zalozeniem, ze faza zero przypada
na zaémienie gtéwne®. Dla gwiazdy ciggu gléwnego wiemy ze temperatura ro$nie wraz z
wzrostem masy. Dla uktadéw w ktorych sktadniki lezg na ciggu glownym oznacza to ze
sktadnik pierwszy o wyzszej temperaturze ma wieksza mase. W takiej sytuacji sktadnik
pierwszy ma krzywa RV o mniejszej amplitudzie K;. Skladnik lzejszy (2) ma amplitude
wieksza. Stosunek mas wynosi ¢ = K; /Ky < 1.

W trakcie ewolucji sktadnik masywniejszy, ktory ewoluuje szybciej, moze zmniejszy¢
swoja temperature ponizej temperatury sktadnika drugiego. Sytuacja taka jest mozliwa
dla uktadéw o stosunku mas bliskim 1. Wtedy zgodnie z przyjeta definicjg fazy zero
sktadnik pierwszy bedzie mial mniejsza mase. Otrzymamy wtedy stosunek mas ¢ > 1
poniewaz skladnik pierwszy ma wieksza amplitude zmian predkosci radialnych.

Na podstawie modelu Zrodla punktowego mozemy pokaza¢ idee wyznaczenia podsta-
wowych parametréw z krzywej RV. Jezeli posiadamy obserwacje spektroskopowe uktadu
w ktorych sa widoczne linie obu sktadnikéw mozemy uzyska¢ krzywe ich predkosci ra-
dialnych. Korzystajac z metody najmniejszych kwadratéw mozemy dopasowaé do nich
dwie sinusoidy wyznaczajac w ten sposob obie amplitudy K; i K, oraz predkosé¢ radialng
ukladu za¢mieniowego (Srodka mas) wzgledem Storica. Predkosé radialng uktadu V, jest
widoczna na wykresie jako przesuniecie obu krzywych na osi predkosci (Rys. 2.6). Stosu-
nek mas wyznaczamy z wzoru ¢ = K7 /K,. Korzystajac ze wzoru 2.12 mozemy wyznaczy¢
wartos¢ a sin .

a sini = (Ki + Ky) - P-0.01976 (2.12)

gdzie okres P jest w dobach, K;, w kilometrach na sekunde a uzyskany wynik w
jednostkach promieni Stonca.

Jezeli znamy warto$¢ nachylenia orbity z fotometrii to dzielac uzyskany wynik przez
sinus kata nachylenia otrzymujemy po6tos wielka a[R]. Masy skladnikow w jednostkach
masy Stonica mozemy uzyskaé korzystajac ze wzoru 2.13.

1.038 10~ 7(K1 + K3)? - K1+ P
sin3i

(2.13)

miyo =

Wzory te mozna wyprowadzi¢ z prawa powszechnego cigzenia oraz praw Kepler’a.
Stale liczbowe zalezne s3 od przyjetego ukladu jednostek.

Model zrédta punktowego to dobre pierwsze przyblizenie jednak gwiazdy nie sg punk-
towymi zrédlami promieniowania lecz obiektami niesferycznymi o niejednorodnym roz-
kladzie jasnoSci na powierzchni. R6znice w wyznaczonych amplitudach moga rézni¢ sie o

3W niektérych publikacja stosuje sie tez inne definicje fazy zero.
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Rysunek 2.6: Krzywa predkosci radialnych dla modelu zrodta punktowego (linia przery-
wana) oraz dla doktadnego modelu (linia ciagla).

kilka procent. Aby wyznaczy¢ doktadnie krzywe predko$ci musimy znalezé Srednig pred-
kos¢ pochodzaca od wszystkich widocznych (nie za¢mionych) elementéw powierzchni, wa-
zong ich jasnoscig. Oznacza to, ze konieczne jest skorzystanie z dokltadnych wzoréw na
ksztalt, rozmiary i rozktad jasnosci obu sktadnikéw. Krzywa wyznaczona w ten sposob
lepiej odpowiada danym obserwacyjnym i rézni sie od sinusoid modelu punktowego am-
plitudami oraz znieksztalceniami krzywej w okolicy za¢mieri na skutek efektu Rossitera.
Efekt ten pojawia sie w trakcie tranzytu jednego ze sktadnikéw przez tarcze drugiego.
Gwiazdy rotuja wokot wlasnych osi i w trakcie zaémienia widzimy rézne czedci tarczy
gwiazdy zakrywanej. Jezeli widzimy czes¢ tarczy, ktora na skutek rotacji zbliza sie¢ do nas
obserwujemy obnizong predkosé radialng i na odwrét.

2.1.6 Wplyw parametréw modelu na krzywe LC i RV*

W tabeli 2.2 zestawiono podstawowe parametry opisujace uktad zaémieniowy w metodzie
WD. Podano w niej typowe wartosci niektorych parametréw lub stosowane jednostki.
Ksztalt krzywej blasku LC* zalezy przede wszystkim od separacji miedzy sktadnikami,
rozmiarami gwiazd i nachylenia orbity. Jezeli gwiazdy wypelniaja w znacznym stopniu
swoje krytyczne powierzchnie Roche’a wtedy za¢mienia sg mozliwe dla szerszego zakresu
nachylein. W przeciwnym wypadku, czyli wtedy kiedy rozmiary gwiazd sa mate w sto-
sunku do separacji, aby zachodzily za¢mienia nachylenie musi by¢ bliskie 90°. Nachylenie
definiujemy jako kat pomiedzy normalng do orbity oraz kierunkiem do obserwatora. Kat
90° odpowiada maksymalnej mozliwej amplitudzie zmian blasku. Jezeli dla danego uktadu

“Dla krzywych blasku i predkoéci radialnych bedziemy uzywaé skrotéw LC (light curve) oraz RV
(radial velocities).
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Tablica 2.2: Parametry opisujace uktad podwdjny w metodzie Willsona-Devinney.

oznaczenie parametr zakres/jednostka
parametry zwigzane z krzywq blasku

i nachylenie 0-90°

Q19 potencjal powierzchniowy 3-7

119 jasnosé lh+1l=1

T temperatura 3500-50 000K
12 wsp. pociemnienia brzegowego 0-1

A albedo 0.5/1

J12 wsp. pojasnienia grawitacyjnego 0.32/1

parametry orbitalne

q stosunek mas 0-o00
a potos wielka R
|74 predko$é radialna systemu km - st

orbity eliptyczne

e mimo$rod orbity 0-1

w dtugos¢ wezta 0-360°

mne parametry

Fiy wsp. rotacji asynchronicznej F=1 dla rot. synchr.
I3 jasno$é trzeciego sktadnika Lh+l+1l3=1
parametry sterujgce dziataniem programu

12 liczba warstw siatki na powierzchni  20-40

IPB wlaczenie zaleznosci Tp — Lo 0/1

i f(atm) wlaczenie efektow nie Planckowskich 0/1

mode rozne tryby(mody) pracy -1/0/1/2/3/4/5/6

bedziemy zmienia¢ kat ¢ pod ktérym widzimy uklad ksztalt krzywej blasku ulegnie zmia-
nie. Przy 90° mamy za¢mienie catkowite centralne. Jezeli sktadniki majg rézne rozmiary
zatmienie bedzie posiadato ptaskie dno, dla sktadnikéw o jednakowych rozmiarach faza
maksymalna trwa tylko chwile. Dla nachylen mniejszych od 90° mamy za¢mienia nie-
centralne i przy pewnym nachyleniu granicznym mamy za¢mienie styczne. Ponizej tej
wartodci ¢ zachodza za¢mienia czeSciowe. Dla mniejszych nachylen mamy mniejsze am-
plitudy zmian blasku. Jezeli nachylenie jest zbyt mate by zachodzily zaémienia mozemy
zaobserwowaé tzw. zmiany elipsoidalne zwigzane z niesferycznym ksztaltem i niejedno-
rodng jasno$cig powierzchni i majg zazwyczaj amplitudy ponizej 0.1 mag.

Kolejne cechy, ktore wptywaja na ksztalt krzywej blasku to rozmiary i ksztalt sktadni-
kow uktadu. Opisuje je potencjal powierzchniowy €215 ktory okresla pewne powierzchnie
ekwipotencjalne ograniczajace obie gwiazdy. WartoSci potencjatu sa najczesciej z za-
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Rysunek 2.7: Wplyw nachylenia orbity na ksztalt krzywej blasku.

kresu 3-8. Wysokie potencjaly odpowiadajg malym rozmiarom i sferycznej symetrii a
niskie potencjaly, duzym rozmiarom i ksztaltowi kropli. Gwiazdy o niskim potencjale
mocno wypelniaja krytyczng powierzchnie Roche’a. Minimalna warto$¢ potencjatu dla
danego skladnika nie bedacego w kontakcie z drugim skladnikiem to wladnie wartos$¢ po-
tencjatu tej powierzchni krytycznej lub punktu Lagrange’a L,. Przy tej wartosci poten-
cjalu gwiazda jest mocno znieksztatcona i przez punkt L; moze nastapi¢ wypltyw materii
do sktadnika 2. Struga materii opada na drugi sktadnik po tuku z powodu nadmiaru
momentu pedu. Stopien znieksztalcenia przynajmniej jednego sktadnika mozemy zaob-
serwowa¢ w maksimach krzywej blasku. Dla znieksztalconych (eliptycznych) sktadnikow
mamy charakterystyczny garb w fazach 0.25 1 0.75.

Dla orbit kotowych przy pierwotnym i wtérnym zaémieniu mamy przestaniang taka
samg powierzchnie. W takim przypadku spadek jasnosci uktadu zalezy od temperatury
fragmentu za¢miewanego i wielko$ci efektu pociemnienia brzegowego i pojasnienia grawi-
tacyjnego w tym obszarze. Glebsze minimum odpowiada sytuacji w ktoérej zaémiewana
jest gwiazda o wyzszej temperaturze. Jasnos¢ danego sktadnika zalezy przede wszystkim
od temperatury i promienia. W metodzie WD przyjeto nastepujace oznaczenia. Ener-
gie wypromieniowana przez gwiazde we wszystkich kierunkach oznaczamy przez L i Lo
(Luminosity). W kodzie WD oraz w programie PHOEBE oznaczamy te wielkosci przez
HLA® i CLA. Program PHOEBE pozwala nam obejrze¢ dopasowang do obserwacji synte-
tyczng krzywa w jednostkach strumienia i magnitudo. Jasnosé¢ sktadnikéw w jednostkach
strumienia sa wyznaczane jako HLA/4w i CLA/4w. Poziomy HLA i CLA zaleza od pa-

5Nazwy skrétowe HLA, CLA czy TAVC pochodzy z fortranowskiego kodu WD. Nazwy zostaly zesta-
wione w dodatku 4.3.2.
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Rysunek 2.8: Wplyw potencjalu powierzchniowego €2y na ksztalt krzywej blasku (i < 90°).

rametru [y - poziom zerowy do normalizacji strumienia. Warto$¢ [, odpowiada jasnosci
ukladu w magnitudach w fazie 0.25 lub 0.75 (w kwadraturach) bez uwzglednienia efektu
refleksu. Jezeli dobierzemy Iy w ten sposoéb suma HLA i CLA wynosi 12.56 a w jednost-
kach 47 jest rowne 1. W programie MINGA uzywamy unormowane do jedynki jasnosci
l1 + 13 = 1. Jezeli mamy wiecej krzywych blasku w réznych filtrach bedziemy mieli dla
kazdej krzywej zestaw parametrow l12 (lub HLA, CLA). Wartosci w réznych filtrach beda
oczywicie sie réznié, odzwierciedla to rozny kolor (temperature) sktadnikéw. Srednig
efektywna temperature oznaczamy przez T; i T» (lub TAVH, TAVC).

Wplyw jasnosci [ 1 temperatur 775 na krzywa blasku zalezy od stosowanego modu.
Na przyktad w modzie zero L, nie jest wyznaczany na podstawie temperatury. Mod drugi
jest identyczny za wyjatkiem tego ze zaleznos§¢ Lo, — T jest wlaczona. Jasno$¢ Lo jest
wyznaczana z temperatur z zastosowaniem modelu ciala doskonale czarnego lub modeli
atmosfer. Zalezno$¢ Lo —T5 jest domy$lna dla modéw > 1. Mozemy wylaczy¢ ta zaleznosé
ustawiajac warto$¢ parametru IPB=1 (normalna warto$¢ wynosi zero).

W poblizu faz 0 i 0.5 sktadniki uktadu ustawiajg sie jeden za drugim wzgledem ob-
serwatora. W tych fazach efekt odbicia jest najwiekszy. Gwiazda znajdujaca sie z tytu
dziala jak reflektor. Na rysunku 2.9 widzimy wplyw zmian albedo skladnika drugiego
na krzywa blasku. Dla gwiazd bardzo bliskich moze by¢ potrzebne uwzglednienie wielo-
krotnego odbicia. W programie PHOEBE mamy mozliwo§¢ wybrania ile odbi¢ chcemy
uwzgledni¢. W niektorych przypadkach efekt refleksu moze mie¢ znaczny wplyw, na przy-
ktad dla HZ Her mamy amplitude odbicia 1.5 mag. Aby uzyska¢ dobry wynik musimy
wtedy zastosowaé szczegotowy model efektu odbicia.

Pojasnienie grawitacyjne jest maksymalne wtedy kiedy gwiazda jest maksymalnie znie-
ksztatcona czyli kiedy wypelnia swoja powierzchnie Roche’a. Na rysunku 2.10 wida¢
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Rysunek 2.9: Krzywe blasku dla trzech wartosci
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Rysunek 2.10: Elipsoidalne zmiany blasku sktadnika drugiego, ktory wypetnia powierzch-
nie Roche’a dla trzech warto$ci wspotczynnika pojagnienia grawitacyjnego. Swiatto sktad-

nika 1 zostalo wylaczone.
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kierunek do obserwatorav

Rysunek 2.11: Definicja dlugosci periastrum w (lub A,.,) oraz fazy ruchu orbitalnego
0. Linia wezlow jest przecieciem plaszczyzny orbity oraz plaszczyzny stycznej do sfery
niebieskiej.

krzywa zmian blasku tylko jednego ze sktadnikow (bez za¢mien). Dla wartosci g=0 zmiany
blasku sg spowodowane zmiennym przekrojem znieksztatconej gwiazdy widzianym przez
obserwatora. Dla wspoélczynnikéw pojasnienia wiekszych od 0 widaé efekt pojasgnienia
grawitacyjnego. Zmiany spowodowane tym efektem sg zgodne w fazie ze zmianami elip-
soidalnymi , dodanie pojasnienia grawitacyjnego powoduje zwiekszenie amplitudy tych
zmian. Pojasdnienie grawitacyjne powoduje, ze najwyzsza temperatura jest na biegunach
a najnizsza przy punkcie Lagrange’a L;.

Informacje o poétosi wielkiej otrzymujemy z obserwacji spektroskopowych. Jest ona
czynnikiem skalujacym. Znajomo$¢ jej wielkoéci pozwala nam wyznaczy¢ absolutne war-
tosci mas i promieni. Dla zadanego okresu mniejsze wartosci pétosi wielkiej odpowiadaja
mniejszym amplitudom krzywych RV. Stosunek mas decyduje o stosunku amplitud krzy-
wych predkosci radialnych ¢ = K /K. Wplywa on réowniez znacznie na ksztalt krzywych
blasku. Stosunek mas decyduje o ksztalcie i rozmiarach powierzchni ekwipotencjalnych.
Wraz z potencjalami powierzchniowymi skladnikow opisuje ksztalt i rozmiary gwiazd (w
stosunku do poétosi wielkiej).

Kotowe orbity posiadaja uktady bliskie, w ktérych wystepuja duze sity ptywowe i ktore
miaty wystarczajaco duzo czasu na ukotowienie orbity. Duza czeé¢ uktadéow podwojnych
posiada jednak orbity eliptyczne. Zazwyczaj uklady eliptyczne rozpoznajemy po prze-
sunietym minimum wtérnym (Rys. 2.12). Przesuniecie fazowe pomiedzy minimami nie
wynosi 0.5 jak w przypadku orbit kotowych (z wyjatkiem dwoch dlugosci periastrum 90°
i 270°). Oprocz przesuniecia minimum obserwujemy réowniez znieksztatcenie maksimow.
Na skutek niejednostajnego ruchu po orbicie maksima moga by¢ asymetryczne.

W trakcie ruchu orbitalnego zmienia sie¢ odleglo$¢ sktadnikéw i ksztalt powierzchni
ekwipotencjalnych ktore ograniczaja gwiazdy. W przypadku matej odleglosci sktadniki
s3 bardziej znieksztalcone co powoduje ze jedno z maksiméw jest bardziej zakrzywione.
Ptaskie maksimum odpowiada duzej odlegtosci sktadnikéw. Na Rys. 2.13 przedstawiony
jest uktad o orbicie eliptycznej dla r6znych katéw dlugosci periastrum. Jest to rownowazne
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Rysunek 2.12: Poréwnanie krzywych blasku i predkosci dla tej samej pary gwiazd dla
orbity kotowej i orbity eliptycznej e=0.4.

z obserwowaniem ukltadu z réznych kierunkéw bez zmiany nachylenia orbity. Glebokosé
zaémien jest rézna przede wszystkim na skutek réznej odleglosci miedzy sktadnikami w
trakcie za¢mien. W rozdziale 3.4 oméwiono obserwacje i model uktadu o orbicie eliptycznej
V821 Cas. W tym uktadzie zaobserwowano ruch linii apsyd - zmiane dtugo$ci periastrum.
Powoduje to zmiane ksztattu krzywych LC i RV w czasie.

Uktady za¢mieniowe odkrywane sg w wyniku obserwacji fotometrycznych. W niekto-
rych przypadkach promieniowanie docierajace do nas pochodzi od trzech gwiazd. Trzeci
sktadnik moze by¢ cze$cig uktadu zaémieniowego lub gwiazda tta ktéra ma bardzo zbli-
zone wspoélrzedne na sferze niebieskiej. Trzecie swiatlo (I3) dodane do promieniowania
uktadu powoduje ze gtebokosé za¢mienn w stosunku do catkowitego strumienia zmniejsza
sie. Zmniejszenie glebokosci miniméw mozna uzyska¢ rowniez dla mniejszego nachylenia
orbity. Nachylenie i trzecie Swiatlo sag mocno skorelowane co moze spowodowaé btedne
oszacowanie tych wielkosci w trakcie modelowania. Identyfikacja trzeciego sktadnika jest
mozliwa w widmach gwiazdy lub w przesunieciach momentéw za¢mien na skutek wpltywu
trzeciej masy. W rozdziale 3.5 zostal opisany uktad potréojny GT UMa. W widmie uktadu
wyraznie wida¢ linie trzech sktadnikow. W metodzie WD trzecie swiatlo jest traktowane
jako state. Typowym przypadkiem jest sytuacja w ktorej trzeci mato masywny sktadnik
krazy wokol pary za¢mieniowej i nie uczestniczy w za¢mieniach.

Doktadnosci krzywych, ktore otrzymujemy zalezg od liczby warstw siatki ktorag stosu-
jemy. Dla zbyt matych wartoséci n widoczne sg efekty dyskretyzacji powierzchni gwiazdy -
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Rysunek 2.13: Krzywe blasku i predkosci radialnych dla czterech wartosci w (0, 1.57, 3.14,
4.71 radian6w). Splaszczenie orbity wynosi e=0.3.
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Rysunek 2.14: Powiekszenie fragmentu krzywej blasku (maksimum), wida¢ roznice dla
dwoch wartosci n. Krzywe otrzymano programem MINGA.

wlasnodci powierzchni gwiazdy syntetycznej zmieniajg sie skokowo a nie w sposob ciagly.
W metodzie WD siatki skltadnikow opisywane sg przez parametry n; i ny odpowiednio
dla kazdego ze skladnikéw. Do wstepnych dopasowan mozemy stosowaé n rzedu 20 a
dla doktadnych modeli rzedu 35. Oczywiscie dla gwiazdy wypelniajacej powierzchnie Ro-
che’a musimy zastosowaé wiecej warstw niz dla gwiazdy o bardzo matych rozmiarach aby
uzyska¢ odpowiednig dokladnosé.

2.1.7 Mody

Metoda WD jest dostosowana do réznych konfiguracji uktadéw zaémieniowych dzieki
oé$miu modom z ktérych mozemy korzysta¢. Ponizej zostaly opisane mody pracy programu
WD dla wersji z roku 2004.

Mod -1 jest przeznaczony dla ukladéw rentgenowskich, w ktorych sktadnik pierwszy
to gwiazda neutronowa a sktadnik drugi jest zwyczajng gwiazda. Czas trwania za¢mie-
nia gwiazdy neutronowej znamy z obserwacji rentgenowskich. Potencjal powierzchniowy
gwiazdy towarzyszacej dopasowujemy tak aby czas trwania za¢mien rentgenowskich zga-
dzal sie z obserwacjami. Mod ten zezwala na rotacje asynchroniczng sktadnika drugiego
oraz na orbite eliptyczna.

Najblizszy modelu Russela jest mod 0 ktoéry jest przeznaczony do modelowania ukta-
dow rozdzielonych. W tym modzie nie mamy ograniczen: stosunek jasnosci sktadnikow
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nie musi by¢ w zgodzie z temperaturami. Jasnos¢ L. nie jest wyznaczana na podstawie
temperatur. Oznacza to ze w tym modzie nie mozemy dopasowywaé temperatury 7.

Dla gwiazd o wspoélnej otoczce takich jak gwiazdy W UMa jest przeznaczony mod 1.
W tym modzie przyjmuje sie iz gwiazdy sa w kontakcie termicznym czyli ich temperatury
powierzchniowe sg rowne co pocigga za soba jednakowe lub zblizone parametry g2, Ao,
T12, Y12. Potencjaly obu sktadnikéw sa réwniez rowne poniewaz uktad wypelnia wspdlng
powierzchnie ekwipotencjalna.

Mod drugi jest identyczny z zerowym poza sposobem wyznaczania jasno$ci L. W
tym modzie wyznaczamy jasno$¢ drugiego sktadnika na podstawie temperatury. Mozemy
wyznaczy¢ temperature Ty przy zalozonej T) (na przyktad na podstawie klasyfikacji wid-
mowej) lub na odwro6t.

Mod trzeci opisuje gwiazde we wspdlnej otoczce bez kontaktu termicznego. Wspolny
jest tylko potencjal powierzchniowy 2y = €),. Parametry opisujace rozklad jasnosci na
powierzchni sg r6zne dla obu sktadnikow.

Dla gwiazd pélrozdzielonych dopasowujemy tylko potencjal (rozmiar, ksztalt) sktad-
nika ktory nie wypelnia swojej powierzchni krytycznej, natomiast potencjat sktadnika
ktory osiggnat swdj maksymalny rozmiar jest réwny potencjatowi jego powierzchni kry-
tycznej. Dla uktadéw potrozdzielonych sg przeznaczone mody 4 i 5 w ktérych odpowiednio
sktadniki pierwszy lub drugi sa gwiazdami wypelniajacymi swoje powierzchnie krytyczne
Roche’a. W tych modach L, jest dowigzane do temperatur.

2.1.8 Proces modelowania w praktyce

W tym rozdziale oméwimy proces modelowania od strony praktycznej, zwracajac uwage
przede wszystkim na uklady rozdzielone i pétrozdzielone. Omoéwimy prace z programami
bazujacymi na metodzie WD takimi jak MINGA i PHOEBE.

Proces modelowania uktadu za¢mieniowego jest procesem iteracyjnym w ktérym pa-
rametry uktadu zostaja dopasowywane metoda kolejnych przyblizen. Aby proces ten byt
szybko zbiezny musimy okresli¢ mozliwie doktadnie startowe wartosci procesu minimali-
zacji.

Pierwsze informacje o uktadzie zazwyczaj otrzymujemy z obserwacji fotometrycznych.
W tabeli 2.3 przedstawiono niektore systemy fotometryczne. Czesto informacje w kata-
logach o stabszych obiektach (>9-10 mag) sg bardzo niepewne. Podstawowsg informacja
dla nas jest wskaznik barwy. Dobrym Zrédlem informacji o kolorze i jasnosci to katalog
Tycho (11 2). Wzory transformacji do systemu Johnsona sa nastepujace:

(B—V) = 0.850(By — Vi)
V = Vi — 0.090(Br — Vi) (2.14)

Typu widmowe w katalogu PPM sa bardzo niepewne i czesto znacznie r6znig sie od
wskaznikéw barwy. Wygodnym narzedziem do korzystania z danych zawartych w katalo-
gach to baza danych SIMBAD ( http://simbad.u-strasbg.fr/sim-fid.pl ).
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Tablica 2.3: Systemy fotometryczne

system pasmo Aerr FWHM
nm nm
UBVRI U 365 66
Johnson B 445 94
V 551 88
R 658 138
I 806 149
Hipparcos Hp 550 225

ASAS-2 szeroki 1
ASAS-3  Johnson V

Tycho Br 420 75
Vi 510 100

Dobér parametrow startowych

Pierwszych informacji o uktadzie za¢mieniowym dostarczaja nam pomiary fotometryczne.
Wskaznik barwy informuje nas o kolorze uktadu, ktory jest wynikiem mieszania sie Swia-
tta pochodzacego od obu sktadnikéw. Z niego nie otrzymujemy bezposredniej informacji
o temperaturach sktadnikow. Wstepne zapoznanie sie z krzywa blasku pozwala nam w
przyblizeniu ustali¢ w jakim stopniu znieksztalcone sg sktadniki lub przynajmniej jeden
z nich. Jezeli maksima krzywej blasku sa zakrzywione oznacza to ze przynajmniej jeden
ze skltadnikow wypelnia bardziej swoja krytyczng powierzchnie Roche’a czyli jest bardziej
znieksztatcony. Plaskie maksima informuja nas, iz oba sktadniki sg w przyblizeniu sfe-
ryczne. Roznica w glebokoSciach za¢mien niesie informacje o stosunku temperatur obu
gwiazd. W trakcie za¢mien gléwnego i wtérnego powierzchnia za¢miewana przez gwiazdy
jest jednakowa®. Jezeli zaniedbamy wplyw pociemnienia brzegowego i grawitacyjnego
mozemy zapisa¢ prosta zalezno$¢ wynikajaca z prawa Stefana - Boltzmana, ktora wiaze
stosunek glebokosci obu miniméw ze stosunkiem temperatur obu sktadnikow.

4
T Al
L) == (2.15)
T2 Alg
W pierwszym przyblizeniu mozemy zalozy¢ iz temperatura pierwszego sktadnika od-
powiada wskaznikowi barwy catego uktadu. Mozemy wtedy okresli¢ temperature drugiego
sktadnika przy pomocy rownania (2.15). Takie przyblizenie daje dobre wyniki wtedy kiedy

sktadnik pierwszy jest znacznie jasniejszy od drugiego, w przeciwnym wypadku uzyskane
temperatury beda nizsze od rzeczywistych.

6Dotyczy to tylko ukladéw o orbicie kolowej a dla orbity eliptycznej jest spetnione tylko dla dwéch
warto$ci dtugosci periastrum.
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Aby uzyskaé lepsze przyblizenie musimy uwzgledni¢ to iz kolor uktadu jest ,$rednig”
koloréw obu skladnikéw wazong ich jasnoscig. Korzystajac z takiej $redniej wazonej
mozemy zapisa¢ przyblizone wzory dla temperatur, ktérych doktadno$¢ jest w granicach
10-30 K.

T Tiio(Ly + Lo) + AT - Lo
! Ly + Ly

Wzory te mozemy zastosowaé dopiero po uzyskaniu wstepnego modelu z ktérego wy-
znaczamy jasnoSci sktadnikéw L, o oraz réznice temperatur AT. Temperatura 7749 od-
powiadajgca wskaznikowi barwy catego uktadu ktorg znamy z fotometrii. Wzoér ten daje
dobre przyblizenie poki AT jest na tyle mate aby kolor zalezal liniowo od temperatury.

Do wstepnych szacunkéw mozemy stosowaé rowniez wzor Zwittera (2003)

RITY + BTy = (R + R5)TH, (2.17)

gdzie R, to promienie sktadnikéw ze wstepnego dopasowania. Wzér 2.17 mozna
stosowaé¢ w przypadku malych roznic temperatury sktadnikéw. Lepsza metoda okreslenia
temperatury sktadnikow jest oznaczenie typow widmowych na podstawie wysokiej jakosci
widm wykonanych w fazach 0.25/0.75 kiedy obserwujemy linie obu sktadnikow.

Na skutek poczerwienienia obserwowany kolor uktadu nie odpowiada rzeczywistosci,
co powoduje zanizenie szacunkow temperatur obu sktadnikow. Jezeli znamy odlegtos¢ do
ukladu i nadwyzke barwy E(B — V) (str. 42 - Wyznaczenie parametréow absolutnych)
mozemy wprowadzi¢ poprawke na poczerwienienie. Alternatywnie mozemy skorzystaé z
wskaznikow ¢; i (b—y) z systemu wielobarwnego uvby. Sa one niezalezne od ekstynkcji, z
wyjatkiem przypadkéw, w ktorych mamy odstepstwa od prawa poczerwienienia. Korzy-
stajac z diagramu dwuwskaznikowego c¢; — (b — y) (Kubiak 1994, str. 157) zawierajacego
siatke krzywych temperatury i log(g) mozemy okresli¢ temperature uktadu 7.

Jedna z nowoéci w programie PHOEBE to mozliwo$§é usuwania efektu poczerwienienia
z krzywych blasku (Prsa 2005b).

Wyznaczenie wartosci wstepnych dla €25 jest trudne ze wzgledu na duza ilo$¢ mozli-
wych konfiguracji zaleznych od ¢ i¢. Jednak mozemy podaé orientacyjne granice zakresow
wartosci dla r6znych krzywych blasku.

e uklad rozdzielony - ptaskie maksima
Oba potencjaly sg rzedu 6-7 lub wieksze

e uktlad rozdzielony - zakrzywione maksima
Przynajmniej jeden sktadnik ma nizszy potencjal rzedu 4-5

e uklad polrozdzielony - zakrzywione maksima lub ciggle zmiany blasku

Sktadnik wypelniajacy powierzchnie Roche’a posiada potencjal powierzchniowy rzedu
2-3
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e ukltad kontaktowy - ciggle zmiany blasku
Uktlad jest opisany pojedynczym potencjatem z zakresu 2, > € > ),

Kolejne parametry, ktére musimy okresli¢ dla naszego punktu startowego to wspot-
czynniki poja$nienia grawitacyjnego, pociemnienia brzegowego oraz albedo. Wartosci
wspolezynnikoéw pociemnienia brzegowego pobieramy z tablic Wade’a i Rucinskiego (1985)
lub Van Hamme’a (1993) (Tab. 2.5).

Wartosci albedo A i wspélczynnika pojasnienia grawitacyjnego g przyjmuja dwie war-
tosci w zaleznoSci od typu atmosfery:

— atmosfera konwektywna - A =0.51 g = 0.32
— atmosfera promienista - A=1.0i¢g=1.0

Dla gwiazd o temperaturze powierzchni powyzej 8000K przyjmujemy atmosfere pro-
mienistya.

Proces modelowania

Parametry, ktore najczeéciej sa dopasowywane metoda WD dla obserwacji fotometrycz-
nych dla uktadéw rozdzielonych to nachylenie i, potencjaly powierzchniowe €2, oraz ja-
snoéci sktadnikow l15 lub temperatura 7. Z krzywych RV mamy informacje o a sin 1,
q, V5. Obserwacje fotometryczne pozwalaja nam okresli¢ rozmiary sktadnikéw w jednost-
kach wzglednych gdzie odlegtosé sktadnikéw réwna jest 1. Obserwacje spektroskopowe
pozwalaja nam wyznaczy¢ a sin ¢ co w polaczeniu z wyznaczonym z fotometrii nachyle-
niu daje nam rozmiar polosi wielkiej a[Rs]. Zatem obserwacje spektroskopowe sa dla nas
czynnikiem skalujagcym uktad. Innymi stowy na podstawie spektroskopii wiemy czy uktad

Tablica 2.4: Wartosci potencjalu powierzchniowego dla punktéw Lagrange’a 1, 2 przy
roznych stosunkach mas.

q| 05 07 1
Ly | 288 333 3.75
Ly | 258 290 3.21

Tablica 2.5: Liniowe wspoétczynniki pociemnienia brzegowego = (Van Hamme) dla
log(g) = 4 w trzech filtrach dla czterech wartosci temperatur efektywnych.

TIK] U V I
4000 1.027 0.824 0.550
6000 0.764 0.573 0.384
8000 0.548 0517 0.321
10000 0.459 0.412 0.253
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ma mate rozmiary i znajduje sie blisko czy tez ma duze rozmiary i znajduje sie w duzej
odlegtosci od nas. Dane RV i LC ,zazebiaja’ sie poniewaz krzywa RV nie wystarczy do
wyznaczenia polosi wielkiej a krzywa LC nie okresla jednoznacznie stosunku mas.

Parametry opisujace uktad mozemy podzieli¢ na trzy grupy: dopasowane, stale i ta-
blicowe. Aby proces minimalizacji byl optymalny nie mozemy dopasowywaé¢ dowolnej
liczby parametréw. Dlatego warto zalozy¢ statosé niektorych sposrod nich. Najczedciej
parametry stale to okres P, eliptycznos$¢ orbity e, wsp6lczynnik synchronizacji F} o lub
temperatury 7} ,. Jednak kazdy z tych parametréw w razie potrzeby moze by¢ dopaso-
wany. Parametry tablicowe to wspélczynniki pociemnienia brzegowego z; 2, albedo A o,
wspoétczynnik pojasnienia grawitacyjnego g;o. Parametry tablicowe mozna réwniez do-
pasowacé jednak ich wpltyw na ksztalt krzywej blasku jest stosukowo staby co oznacza, ze
sg one gorzej okre$lone i takie dopasowanie moze da¢ btedne wyniki zwlaszcza dla gorszej
jakosci danych lub jezeli uwolnimy je juz na etapie wstepnym, kiedy jesteSmy daleko od
minimum funkcji y? czyli daleko od rozwigzania. Parametry ktére mocno wplywaja na
ksztalt krzywych to

— dla krzywej RV: qa, 1, q, V,
— dla krzywej LC: 7, q, Q12, l15 lub T5

W tabeli 2.6 mamy wyszczegolnione parametry dopasowywane w zalezno$ci od posia-
danych danych. Parametry oznaczone znakiem (+) w nawiasach maja niepewne wartosci.
Na przyktad stosunek mas wyznaczony z obserwacji fotometrycznych ¢, jest niepewny z
wyjatkiem przypadku uktadu poétrozdzielonego lub kontaktowego. W uktadach rozdzie-
lonych g, jest niepewne ze wzgledu na silng korelacje z potencjatami powierzchniowymi
i nachyleniem orbity. Znaki (?) oznaczaja mozliwo$¢ okreslenia temperatury z widm.
Jako$¢ dopasowania okresla zredukowane

N

0
obs

1M
Xo = - YD (04 — Cyj)*wy (2.18)

i=1 j=1
gdzie:
— N, liczba analizowanych krzywych

)
obs

liczba punktow w i-tej krzywej

— w wagi poszczegblnych obserwacji

— n iloé¢ stopni swobody n = Nyps — Npgyr

— Npqr liczba zmiennych parametréw ukltadu

Program WD jest ztozony z dwoch blokéw. Pierwszy to LC ktory generuje krzywe
blasku i predkosci radialnych oraz profile linii widmowych. Drugi blok DC (Differential
Corrections) zapewnia dopasowanie parametréw modelu. Proces minimalizacji polega na
znalezieniu zestawu parametréow opisujacych uktad o najmniejszej wartosci funkeji x? czyli
minimalnymi réznicami pomiedzy obserwacjami a ukladem syntetycznym. W praktyce
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Tablica 2.6: MozliwoSci wyznaczenia parametrow ukladu podwodjnego w zaleznosci od
posiadanych obserwacji (Kalrath i Milone 1999)

1

2.

3.

przynajmniej jedna krzywa blasku
tylko jedna krzywa RV
obie krzywe RV i zadna LC

przynajmniej jedna krzywa LC i jedna RV

przynajmniej jedna krzywa LC i obie krzywe RV

2 3 4 5
a18in ¢ lub assin ¢ +  + + +
a sin i, 281N 1, Ml,gsmgi + +
a, a2, M1,2, R1,2, L1,2, d (+) +
e, w, P +  + + +
v, + o+ +
Qsp + +
Gph (+) )
i, Rig/a, lo/li, gr2, Arg, Fi, 212, I3 + +
Ty @ o + +
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modelowanie polega na iteracyjnym uruchamianiu obu blokéw. W procesie minimalizacji
(DC) moga sie pojawi¢ problemy ze zbieznoscig lub identyfikacja globalnego minimum.

Pierwszym mozliwym utrudnieniem jest zbyt szerokie lub plytkie minimum w prze-
strzeni parametréw. Ksztalt minimum zalezy od zestawu dopasowywanych parametrow.
Dla wiekszej liczby parametréw dopasowywanych minimum staje sie bardziej rozmyte.
Sytuacje mozna poprawi¢ ograniczajac ich liczbe.

Kolejng przyczyna probleméw ze zbiezno$cia procesu dopasowania jest niewystarcza-
jaca precyzja wyznaczanych numerycznie residuéw i pochodnych w DC. Sytuacje poprawia
stosowanie pochodnych symetrycznych jednak one spowalniajg proces obliczeniowy.

Kombinacja dwoch warunkow, nieliniowo$ci rownania stanu i korelacji pomiedzy para-
metrami moze rowniez zaklocié proces poszukiwania minimum. Aby pozby¢ sie niektorych
korelacji miedzy parametrami mozemy podzieli¢ je na grupy tak aby kazda zawierala co
najwyzej dwie pary mocno skorelowane. Dopasowanie wykonujemy wyzwalajac kolejno
kazdy z zestawow parametrow. Metoda ta jest znana jako MMS (Method of Multiple Sub-
sets). Zazwyczaj mniejsza grupa parametrow dopasowywanych powoduje iz szacowane
btedy sa mniejsze, minimum jest glebsze. Z tego powodu w ostatecznym dopasowaniu
musimy wyzwoli¢ wszystkie parametry dopasowywane aby uzyska¢ poprawng informacje
o btedach dopasowanych parametrow.

W trakcie minimalizacji proces moze trafi¢ w Slepa uliczke - minimum lokalne. O tym
czy otrzymane minimum jest najglebsze (minimalne x?) mozemy wnioskowa¢ na dwa spo-
soby. Pierwszy sposéb to wykonanie duzej liczby probnych dopasowan z r6znych punktow
startowych. Jezeli znajdziemy wiecej niz jedno minimum mozemy wybra¢ to najglebsze.
Alternatywnie mozemy zastosowa¢ metode siatki rozwiazan (GRID). Metoda polega na
stworzeniu 2D siatki parametrow. Zazwyczaj uzywa sie pare mocno skorelowana, na przy-
ktad nachylenie i oraz stosunek mas ¢ (Rys. 2.15). Dla kazdej pary i-¢ wykonywane jest
dopasowanie w ktérym te parametry sg state. Otrzymujemy mape x? dla kazdej pary
wartosci ¢-q.

Program PHOEBE (Pr8a 2005a) uzywa do minimalizacji metode korekcji roznicowych
DC. Jednak niektére parametry dopasowuje sie metode Levenberga-Marquardta aby uzy-
ska¢ lepsza zbieznoé¢. Takie parametry to potos wielka, okres i moment gtéwnego tranzytu
(HJDg lub Ty). W trakcie korzystania z PHOEBE stwierdzono problemy z zbiezno$cia.
Kolejne iteracje poprawiaja x? jednak po osiggnieciu okolic minimum otrzymujemy wa-
hania w tej okolicy bez ostatecznego ustabilizowania sie. Taka sytuacje obserwowano
przy dopasowaniach nachylenia, potencjalow i jasnosci. Dla pétosi wielkiej, stosunku mas
i predkosci ukladu minimalizacja zbiega sie. Dobra zbieznos$¢ uzyskujemy réwniez dla
dtugodci periastrum, przesuniecia fazowego i mimosrodu orbity. Stosowanie MMS popra-
wia sytuacje z wyjatkiem bardzo bliskiego otoczenia minimum. Dodatkowa mozliwo$cia
poprawienia efektywnosci jest metoda Marquardta (1963). Metoda ta zostata dolaczona
do DC w roku 1998. Dobierajac odpowiednio warto$¢ parametru A mozemy poprawié
zbieznos¢.

W programie MINGA blok DC jest zastapiony przez pakiet procedur minimalizujacych
oraz do analizy dopasowan. Program MINGA powstal na podstawie trzech programow.
Pierwszy z nich to pakiet MINUIT do minimalizacji funkcji wielu zmiennych. Oryginalne
zrodla pochodzg z biblioteki CERNLIB. Drugi sktadnik to kod Wilsona generujacy krzywe
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Rysunek 2.15: Tréjwymiarowa mapa x> nachylenia i stosunku mas. dla BD-00 3357.
Najmniejsza wartos¢ x> jest w okolicach otrzymanego rozwigzania q—0.78 oraz i=75°
(rozdzial 3.2).

blasku i predkosci radialnych. Trzecim skladnikiem jest program PRICE do minimalizacji
globalnej (Plewa 1993).

Autor programu T. Plewa (1988) proponuje nastepujacy przepis na uzyskanie rozwia-
zania globalnego:

e analiza wstepna - mapowanie funkcji y?, GRID
e procedura minimalizacji SIMPLX - efektywna daleko od minimum
e stosujemy procedure MIGRAD do konicowego minimum.

e analiza otrzymanego rozwigzania HESSE

Na poczatku tworzymy siatke GRID w ktorej niektore parametry sg state. Pozwala
to nam zorientowa¢ sie w globalnych wlasnosciach funkeji x?. Mozemy wyznaczyé 1 lub
wiecej potencjalnych obszaré6w w ktorych moze znajdowac sie globalne minimum. Badanie
obszaréw o niskich wartoéciach x? wykonujemy kolejno procedurami SIMPLX i MIGRAD.

Wazenie obserwacji - bledy modelu

Programy stuzace do modelowania ukladéw za¢mieniowych musza uwzglednia¢ rézna ja-
kos¢ zestawow obserwacji jak réwniez réznice w jakosci poszczeg6lnych punktow. Zte osza-
cowanie jakoSci obserwacji moze spowodowa¢ ze otrzymany model bedzie niepoprawny a
bledy parametréw modelu Zle okreslone.
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Btedy/wagi poszczegblnych obserwacji otrzymujemy w trakcie redukeji przy pomiarze
jasnosci lub predkosci radialnej. Zwigzek pomiedzy waga w a bledem o w ogdlnosci jest
nastepujacy:

1
w=— (2.19)

Szacowane btedy wynikéw w programach MINGA oraz PHOEBE zaleza przede wszyst-
kim od rozrzutu obserwacji, korelacji miedzy parametrami, lecz r6wniez niektoérych przy-
jetych wartosci jak:

e indywidualnych bledow/wag punktow obserwacyjnych
e wag poszczegblnych zestawdéw obserwacji

e od doboru parametru [, odpowiadajacego za normalizacje strumienia

W programie PHOEBE wazenie zestawow obserwacji realizuje sie przez podanie war-
tosci o dla kazdego zestawu. Indywidualne bledy/wagi znajduja sie w pliku z obserwa-
cjami. Program umozliwia cztery sposoby okreslenia indywidualnych btedéw poszczegol-
nych punktow.

e bledy zewnetrzne (absolute error) - znane z procedury pomiaru lub z wcze$niejszych
obserwacji

e wagi rzeczywiste (real weight) - wyliczane z bledoéw zewnetrznych

e wagi wzgledne (intrinsic weight) - nie znamy rzeczywistych wag tylko stosunek wag
poszczegdlnych obserwacji

e brak inf. o jakosci punktow (wszystkie punkty traktujemy jednakowo)

Wazenie jest kluczowe zwlaszcza jezeli dopasowujemy jednoczeénie krzywe LC oraz RV.
Na przyktad jezeli nadamy przeszacowane wartoéci wag RV a dopasowujemy nachylenie,
potencjaly i jasnosci otrzymamy bledne wyniki poniewaz krzywa RV stabo okresla te
parametry.

Wazenie zestawoéw mozemy stosowaé do chwilowego wylaczenia wplywu czesci obser-
wacji do celow testowych. Na przyklad nadajac niska wage (wysoka o) mozemy wylaczyé
wplyw LC, po to aby otrzymac¢ parametry a, ¢, V, tylko na podstawie krzywej RV. Tego
typu testy pozwalajg nam okresli¢ sp6jnosé dopasowan LC/RV.

Program MINGA rowniez umozliwia wazenie zestawoéw obserwacyjnych jak totez okre-
Slenie jakosci poszczegblnych obserwacji poprzez wagi/bledy.

Dodatkowe informacje na temat btedéw szacowanych ré6znymi programami sg zawarte
w rozdziale 3.1.

W niektérych przypadkach wskazane jest tworzenie punktéw normalnych z obserwacji.
Stosowane sa w obserwacjach fotometrycznych ze wzgledu na duza liczbe punktéw obser-
wacyjnych. Zmniejszamy w ten sposob liczbe danych wejéciowych dla programu WD co
powoduje przyspieszenie jego dzialania. Punkty normalne pozwalaja nam réwniez duzo
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Tablica 2.7: Podstawowe parametry gwiazd ciagu glownego. Wszystkie dane oprocz L/ L
na podstawie A. Cox (1999). Jasnos$¢ gwiazd na podstawie M. Kubiak (1994).

Sp BV T.; M/M, R/R, L/L, BC
MOV +1.40 3840 051  0.60 0.077 -1.38
KOV +0.81 5150 0.79 085 042 -0.31

GOV +0.58 5940 1.05 1.1 1.5 -0.18
FOV  +0.30 7300 1.6 1.5 6.5 -0.09
A0V -0.02 9790 2.9 24 o4 -0.30
BOV -0.30 30000 @ 17.5 74 52-10% -3.16
05V -0.33 42000 60 12 7.9-10° -4.40

lepiej oceni¢ wizualnie jako§¢ dopasowania, zwlaszcza dla krzywych o znacznym zaszu-
mieniu. Uérednianie obserwacji mozemy wykona¢ na podstawie wzoru na Srednig wazong,.
> Law;
lnorm = (2.20)
> w;
Jezeli mamy réwne wagi wzor ten upraszcza sie do zwyklej éredniej arytmetycznej.
Punkty normalne zmniejszajg rozrzut krzywej zgodnie ze wzorem

Onorm = Tobs (2 . 21)

N4
gdzie n to liczba punktéow us$rednionych do punktu normalnego. Musimy by¢ jednak
ostrozni przy stosowaniu punktéw normalnych poniewaz przesadne wygltadzanie krzywej
moze doprowadzi¢ do utraty informacji o jej ksztalcie w obszarach duzej zmiany jasnosci
- minima, poczatki i korice za¢mien.

Wyznaczenie parametréow absolutnych

Wiekszos¢ gwiazd ktore obserwujemy to gwiazdy ciagu gtownego. Jezeli sktadniki naszego
ukladu sa w fazie palenia wodoru mozemy o nich dowiedzie¢ sie wiecej z tabeli 2.7.

Aby wyznaczy¢ promienie sktadnikoéw w jednostkach absolutnych musimy skorzystaé z
rownan 2.4, 2.5, 2.6 i tablicy 2.1. Na podstawie tych réwnan dostajemy cztery promienie
dla kazdego sktadnika w jednostkach separacji sktadnikéw. Aby przej$¢ do jednostek
absolutnych musimy te wyniki przemnozyé¢ przez warto$¢ polosi wielkiej a[Rz]. Mase
uktadu mozemy wyznaczy¢ z réwnania:

47%a’
M=—= (2.22)
znajac stosunek mas wyznaczamy mase poszczegdlnych sktadnikéw

my = M/(1+q)
me = M/(g"" 4+ 1) (2.23)
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Jezeli wartosci parametréow wyrazone s3 w jednostkach SI otrzymujemy wynik w kilo-
gramach. Aby przeliczy¢ masy na jednostki masy Storica dzielimy je przez mase Storica
réwng 1.9891 - 103%%yg

Wyznaczenie odlegtosci - ekstynkcja

Do wyznaczenia odleglosci korzystamy z wzoru na paralakse fotometryczng

My, —5—my,+A
=105 (2.24)
Musimy zatem znaé¢ jasno$¢ absolutna My, jasno$¢ obserwowang m, oraz ekstynkcje
miedzygwiazdowa A,. Jasno$é obserwowang uktadu znamy z obserwacji fotometrycznych
a jasno$¢ absolutng dla poszczegélnych sktadnikéw wyznaczamy na podstawie modelu i
ze Wzoru

My, , = 42.37 + 5log(R, 2) — 10log(T12) — BCi (2.25)

gdzie promienie skladnikéw R, » podstawiamy w jednostkach promieni Stonca a tem-
peratury w kelwinach. Bolometryczne poprawki BC' 2 pobieramy z tablic.
Jasnosci My, 1 My, sumujemy zgodnie ze wzorem

My = —2.5log (10704 4 10704Ma ) (2.26)

uzyskujac jasnos$é absolutng uktadu w filtrze V. Jezeli zaniedbamy ekstynkcje Ay, = 01i
podstawimy do r6wnania 2.24 otrzymujemy paralakse fotometryczna m[arcs|. Aby uzyskac
wynik w parsekach korzystamy ze wzoru 2.27 podstawiajac m w sekundach huku.

dlpe] = (tg(r) - 206265) (2.27)

Jezeli sytuacja wymaga uwzglednienia ekstynkcji miedzygwiazdowej do rozwigzania
musimy doj$¢ metoda iteracji poniewaz odlegtosé¢ zalezy od ekstynkcji a ekstynkcja zalezy
od odleglosci :). W pierwszym przyblizeniu mozemy zastosowaé¢ Ay = 0. Wynik uzyskanej
tak odleglosci uzywamy do wyznaczenia pierwszego przyblizenia ekstynkcji

Ay =3.1-E(B - V) - dKpd (2.28)

gdzie E(B — V) to nadwyzka barwy, ktora znamy z map ekstynkcji Burnstein’a i He-
iles’a (1982) a d jest odlegloscia w kiloparsekach. Po kilku iteracjach wartosci Ay i d
stabilizujg sie. Jednak w tym przypadku paralaksa jest obarczona bledem systematycz-
nym z powodu niejednorodnego rozktadu maskujacej materii.

Alternatywnie nadwyzke barwy mozemy wyznaczy¢ na podstawie wskaznikow C oraz
(b —y) (strona 34). Na ich podstawie znamy ,rzeczywista” barwe ukladu, ktora mozemy
poréwnaé z obserwowang.

Dla obiektéw bliskich mozemy poréwnaé otrzymane wyniki z paralaksg trygonome-
tryczng. Takie paralaksy dobrze sie uzupeiiaja: trygonometryczna ma maty btad syste-
matyczny a duzy losowy natomiast fotometryczna odwrotnie. Parametry absolutne, masy
i rozmiary, mozemy skonfrontowaé z teorig ewolucji (Rozdzial 2.2).
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2.2 Ewolucja gwiazd podwojnych

Korzystajac z metody Wilsona-Devinney jesteSmy w stanie wyznaczy¢ masy, promienie
oraz temperatury sktadnikow uktadu podwojnego. Wyniki te oparte sa na obserwacjach
fotometrycznych i spektroskopowych. Poczatkowa masa i sktad chemiczny gwiazdy okre-
Sla jej przyszta ewolucje. Modele ewolucyjne pozwalaja nam prze§ledzi¢ zmiany promienia
i temperatury w czasie. Porownujac uzyskany model (WD) uktadu z teoria ewolucji mo-
zemy zweryfikowaé spojno$é¢ naszego rozwigzania. W praktyce polega to na wykresleniu
ciggow ewolucyjnych dla obu sktadnikow na wykresie log(g)—log(T) i sprawdzeniu zgod-
nosci z otrzymanym modelem. Dokladne modele WD okreslajace masy i promienie z
doktadnoscia ponizej 1% moga postuzyé¢ do weryfikacji teoretycznych modeli ewolucyj-
nych.

Wspoblczesnie przyjmuje sie ze gwiazdy podwojne powstaja jednocze$nie z wspdlnego
obloku protogwiazdowego. W trakcie kurczenia sie tego obloku na skutek nadmiaru mo-
mentu pedu moze nastapi¢ jego rozerwanie na dwie czeSci orbitujace wokoét siebie. Po
dalszej kontrakeji sktadnikéw wchodza one na ciag gtowny. Wraz z wiekiem ich rozmiary
stopniowo beda rosty. W zaleznosci od separacji uktadu mozemy poda¢ dwa scenariu-
sze ewolucji uktadu. W przypadku duzej odlegtosci sktadnikéw, dla ktorych nie nastapi
wypelnienie krytycznej powierzchni Roche’a, ewolucja przebiega w przyblizeniu tak, jak
dla gwiazd pojedynczych i zalezy przede wszystkim od poczatkowej masy i sktadu che-
micznego danego skladnika. Dla uktad6éw bliskich dochodzi do wymiany materii, ktora zo-
staje zapoczatkowana w chwili kiedy sktadnik masywniejszy, ewoluujacy szybciej, wypelni
swoja krytycznag powierzchnie Roche’a i jego materia zaczyna przelewac sie na sagsiada.

2.2.1 Ewolucja pojedynczej gwiazdy

Zycie gwiazdy jest zdeterminowane poprzez jej poczatkowa mase oraz sktad chemiczny.
Gwiazdy malo masywne spalajg powoli swoje paliwo i zyja wiele miliardéow lat. Taka
gwiazda jest nasze Stonce. Gwiazdy masywne za$ zyja krotko, niektore zaledwie kilka-
dziesiagt milionoéw lat. Koncza swoje zycie olbrzymig eksplozja gwiazdy supernowe;j.
Gwiazdy powstaja z ogromnych oblokéw molekularnych ktore zapadaja sie pod wpty-
wem samo grawitacji w dynamicznej skali czasu. Stopniowo zaczyna wzrasta¢ nieprzezro-
czystos§é co powoduje wzrost temperatury. Obltok spowalnia kontrakcje, teraz zapada sie
w termicznej skali czasu. Wraz ze wzrostem temperatury nastepuje dysocjacja molekut
wodoru a poézniej jonizacja atoméw. Po fazie kontrakcji pierwotnego obltoku nastepuje
moment w ktérym temperatura i ciSnienie w jadrze protogwiazdy powoduja zaplton reak-
cji syntezy jadrowej. Pierwsze reakcje jakie majg miejsce to spalanie lekkich izotopow,
takich jak deuter i lit. Najlzejsze gwiazdy o masach mniejszych od 0.08 M, nie sg w stanie
uzyska¢ w jadrze warunkéw do dalszych reakcji. Po wypaleniu lekkich izotopéw powoli
stygna. Nazywamy je bragzowymi kartami. Gwiazdy masywniejsze zwiekszaja wciaz swoja
temperature i wchodza na ciag gléwny (c.g., MS - main sequence), gdzie rozpoczynaja sie
reakcje przemiany wodoru w hel. Faza poprzedzajaca wejscie gwiazdy na c.g. (pre-MS)
jest stosunkowo krotka, dla gwiazd typu Storica trwa okoto 75 milionéw lat. Poczatek fazy
ciggu glownego nazywamy ZAMS (zero age main sequence) czyli ciag gtowny wieku zero-
wego. Ta faza zycia gwiazd jest najdtuzsza dlatego wiekszosé gwiazd ktoére obserwujemy
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Rysunek 2.16: Glowne obszary koncentracji gwiazd na wykresie HR. Obrazek na podsta-
wie Binney i Marrifield (1998).

to gwiazdy c.g.

W gwiazdach o masie mniejszej niz 1.5 M., przewazaja reakcje typu p-p. W gwiazdach
masywniejszych przewaza proces CNO, ktory wymaga wyzszej temperatury. Gwiazdy
podobne do Stonica po okolo 7 mld. lat na c.g. przechodza w faze podolbrzyméow SGB
(Sub Giant Branch) w ktorej reakcje jadrowe ktore dotad zachodzily w jadrze gwiazdy
przenoszg sie do otaczajacej je warstwy palenia. Dla mas wiekszych niz 1 M, po wypaleniu
wodoru w centrum nastepuje kontrakcja jadra i przebudowa. Gwiazda przesuwa sie na
prawo na wykresie jasno$¢-temperatura. Zwiekszenie temperatury umozliwia spalanie
wodoru w otoczce helowego jadra. Ta faza w zyciu gwiazd o masie rzedu 1M, nazywamy
faza czerwonych olbrzyméw RGB (Red Giants Branch). W fazie RGB hel jest syntezowany
w warstwie otaczajacej helowe jadro gwiazdy.

Dla gwiazd o masie mniejszej niz okoto 2M, faza RGB koriczy sie blyskiem helowym
- zaplonem reakcji w helowym jadrze. W kolejnych fazach nastepuje palenie helu, poczat-
kowo w jadrze a potem w warstwach wokoél jadra. W centrum zaczyna tworzy¢ sie jadro
weglowe. Gwiazdy masywniejsze (>1.5Mg) po wypaleniu wodoru w jadrze przechodza
przez pas niestabilnosci. Gwiazdy w tej fazie obserwujemy jako Cefeidy, RR Lyrae lub W
Virginis. Gwiazdy o masie mniejszej niz 8M, koriczg swoja ewolucje na asymptotycznej
gatezi olbrzyméw (AGB - Asymptotic Giant Branch).

Rysunek 2.17 przedstawia wykres HR dla r6znych mas, zaznaczono na nim podstawowe
etapy ewolucji:
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Rysunek 2.17: Wykres HR dla gwiazd o masach od 0.5 do 15 M. Obrazek na podstawie
M. Kubiak (1994).

1 - ciag glowny wieku zerowego (ZAMS)

e 1-2 - ewolucja na c.g., spalanie wodoru w jadrze

e 2 - koriczy sie wodor w jadrze (TAMS)

e 2-3 - przebudowa

e 3 - tworzy sie gorgca warstwa wodoru wokot helowego jadra
e 3-4 - palenie wodoru w warstwie woko6l helowego jadra

e 4-5 - wzrost promienia i obnizenie temperatury

e 5-6 - ewolucja na galezi czerwonych olbrzymoéw RGB

e 6 - btysk helowy, poczatek reakcji 3o

e 6-8 - kontrakcja, w warstwach zewnetrznych zanika konwekcja
e 8-10 - intensywne palenie helu i wzrost promienia

W tabeli 2.8 zestawiono czas zycia gwiazd o roznych masach. Gwiazdy malto masywne
zyja nawet tysigce razy dluzej niz gwiazdy masywne. We wstepnym modelowaniu uktadow
znajomosS¢ czasu zycia sktadnikow pomaga nam zorientowac sie w ogdélnych wtasnoSciach
uktadu i mozliwych rozwigzaniach.
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Tablica 2.8: Poréwnanie czasu zycia gwiazd o réznej masie.

Masa M Czas zycia Typ widmowy na c.g.

0.1 1000 mld. lat M2
1 10 mld. lat G2
1.5 3 mld. lat F5
3 370 mil. lat A5
10 32 mil. lat B4

Modele ewolucyjne

Z, wynikéw modelowania metodag WD otrzymujemy masy, promienie oraz temperatury
obu sktadnikéw. Poréwnanie tych wynikéw z modelami ewolucyjnymi jest podstawowym
testem poprawno$ci otrzymanych rozwigzan. Ponizej omoéwimy modele ewolucyjne Kim
et al. 2002. Modele te dostepne sg w postaci programu interpolacyjnego. Dla zadanych
mas, metalicznosci Z oraz parametru «/Fe program interpoluje dane zawarte w plikach
binarnych. Otrzymujemy informacje o promieniach, jasnosci i temperaturach w funkcji
czasu.

e Metalicznosé 72

Okresla zawartos¢ metali, X+Y-+7Z=1, gdzie X oznacza zawarto$¢ wodoru a Y helu.
Dla Storica wartosé Z=0.02.

[Fe/H]

— Okresla zawarto$¢ zelaza w stosunku do Stonca ([Fe/H]s = 0).
[Fe/H] = log(Fe/H). —log(Fe/H)e

[/ Fe]

— Okresla stosunek liczby pierwiastkow o do atomoéw zelaza w stosunku do Stonca.
Pierwiastkami « nazywamy wielokrotnosci He: (C, O), Ne, Mg, Si, S, Ar. Dla
Storica wartosé [a/ Fe]o=0.

W praktyce do poréwnania parametréw gwiazd z modelami ewolucyjnymi wygodniej
jest uzywaé¢ wykresu log(g)-log(T) zamiast log(L)-log(T). Pozwala to na rozseparowanie
wplywu temperatury i promienia gwiazdy na obu osiach. Dzieki temu mamy wiecej
informacji o przyczynach ewentualnej niezgodnosci modelu z ciggami ewolucyjnymi.

Na ksztalt i potozenie ciggu ewolucyjnego na wykresie HR mocno wplywa metalicz-
nos¢é. Zwiekszenie metalicznoéci na wykresie log(L)-log(T) przesuwa cigg w prawo do
nizszych temperatur. Na wykresie log(g)-log(T) zwiekszona metaliczno$é przesuwa wy-

kres w prawo i w dot. Znacznie mniejszy wplyw ma warto$é parametru o/Fe (Rys.
2.19).
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Rysunek 2.18: Zmiana jasno$ci, temperatury oraz promienia dla gwiazdy o masie 1 M i
metalicznodci Z=0.02. Jasno$¢ i promienr s podane w jednostkach stonecznych.
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Rysunek 2.19: Por6éwnanie ciggéw ewolucyjnych dla gwiazdy o masie 1M, dla réznej
metalicznodci i liczby pierwiastkow a.
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Tablica 2.9: Zmiana podstawowych parametréow w trakcie ewolucji gwiazdy o masie 1M,
i metalicznosci Z=0.02.

Wiek mld. lat Promienn R; Temperatura K Jasnosé¢ Lg

0.025 1.028 5261 0.725
1.026 0.901 2626 0.728
2.306 0.929 9660 0.793
3.231 0.952 9681 0.846
4.125 0.978 5701 0.905
5.260 1.016 9719 0.990
6.066 1.048 o727 1.059
7.068 1.094 9729 1.156
8.151 1.153 o714 1.270
8.595 1.181 o707 1.326
9.082 1.225 5695 1.415
9.579 1.275 9680 1.517
10.188 1.351 0646 1.662
10.516 1.403 2616 1.754
11.063 1.522 9518 1.924
11.546 1.711 9271 2.025
12.002 2.401 4822 2.793
12.317 4.424 4695 8.524
12.501 11.19 4374 41.09
12.550 41.62 3789 319.9
12.556 72.67 3509 717.8
12.557 90.21 3397 970.9
12.558 104.9 3316 1192.
12.559 126.4 3216 1531.
12.561 174.9 3035 2326.

Tablica 2.10: Wartosci [oa/Fe| oraz [Fe/H| oparte na obserwacjach. Tabela zawiera dane
z pracy B. Barbuy (2003).

[/ Fe] [Fe/H]
0.0 > -0.1
0.1 >-04 <-01
0.2 >-0.7 <-04
0.3 >-1.0 <-0.7
0.4 < -1.0

2.2.2 Ewolucja ukladu - transfer masy

Modele niektoérych uktadow podwdjnych sa na pierwszy rzut oka niezgodne z teorig ewo-
lucji. Mozliwa jest sytuacja w ktorej sktadnik 1zejszy wypelnia krytyczna powierzch-
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nie Roche’a a skladnik masywniejszy jest daleko ponizej powierzchni krytycznej. Efekt
ten znany jest jako paradoks Algola. Taka sytuacje mozna wytlumaczy¢é wymiang mas
miedzy skladnikami w przesztosci, ktorej skutkiem jest odwrocenie stosunku mas. Ze
wzgledu na przyczyny ktére powoduja wymiane masy, mozemy podzieli¢ uktady na dwie
grupy. W pierwszej wypelnienie powierzchni Roche’a jest spowodowane wzrostem pro-
mienia sktadnika masywniejszego w trakcie ewolucji, w drugiej wypelnienie powierzchni
jest spowodowane zmiang odleglosci miedzy sktadnikami, co powoduje zmniejszenie kry-
tycznej powierzchni Roche’a. Przyczyng zmniejszania sie odlegltosci moze byé wspolna
otoczka, pola magnetyczne lub emisja fal grawitacyjnych w uktadach szybko rotujacych.
Ze wzgledu na spos6b w jaki nastepuje wymiana masy uktady mozemy podzieli¢ réwniez
na dwie grupy: z wymiang konserwatywng - w ktorej uklad nie traci masy i z utrata
masy a co za tym idzie takze momentu pedu. Duza réznorodnosé¢ uktadéw podwojnych i
skomplikowana ewolucja poszczegblnych sktadnikéw powoduje ze otrzymujemy duzo sce-
nariuszy ewolucji uktadu. Poczatek jednak jest wspdlny - wymiana masy rozpoczyna sie
wtedy kiedy sktadnik o wiekszej masie wypelni powierzchnie Roche’a. W zalezno$ci od
tego kiedy to nastapi wyr6zniamy trzy przypadki:

- A
Skladnik masywniejszy wypelnia powierzchnie Roche’a w trakcie ewolucji na ciggu
gltownym kiedy spalany jest wodoér w jadrze. Aby bylo to mozliwe separacja sktad-
nikow musi by¢ malta a okres rzedu kilku dni.

- B
Sktadnik masywniejszy wypetnia powierzchnie Roche’a w trakcie ekspansji do fazy
czerwonego olbrzyma. Okres uktadu musi by¢ krotszy niz okoto 100 dni.

- C
Dla okreséw orbitalnych powyzej 100 dni gtéwny sktadnik musi przejsé w faze czer-
wonego nadolbrzyma aby wypekié¢ powierzchnie Roche’a.

Rysunek 2.20 przedstawia te trzy przypadki natozone na wykres zmian promienia
sktadnika gtéwnego.

Kiedy sktadnik glowny wypelni powierzchnie Roche’a materia zaczyna przelewaé sie
przez punkt Lagrange’a L;. Materia nie opada bezposrednio na sktadnik drugi, strumien
jest wyginany w kierunku ruchu orbitalnego z powodu nadmiaru momentu pedu. Za-
zwyczaj materia ta tworzy dysk akrecyjny. Miejsce, w ktérym strumienn trafia w dysk
nazywamy goraca plama. R6znorodnosé uktadéw podwdjnych pociaga za soba duze zroz-
nicowanie ukladéw wymieniajacych mase. Wymiana materii moze doprowadzi¢ do wybu-
chu gwiazdy supernowej. Wynikiem ewolucji uktadéw wymieniajacych materie moga by¢
stygnace biate karty, pojedyncze lub podwéjne pulsary a nawet czarne dziury.
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Rysunek 2.20: Wykres zmian promienia sktadnika gléwnego o masie 5M. Zaznaczono

trzy mozliwe momenty wypetnienia powierzchni Roche’a. Rysunek ten ukazat sie w pracy
Paczynskiego (1971).



2.3. OBSERWACJE SPEKTROSKOPOWE 51

\

"3, Lustro sferyczne
W

Koreltor

Siatka
dyfrakcyjna ‘
\

5 Kamera CCD

| ]

Szczelina Kolimator

Rysunek 2.21: Spektrograf Coudé

2.3 Obserwacje spektroskopowe

Krzywe blasku uzyte w niniejszej rozprawie w przewazajacej wiekszosci pochodzg z litera-
tury, n.p. z ASAS, Hipparcos i do opisu metodyki obserwacji odsytamy czytelnika do prac
oryginalnych (Pojmanski 1997; Perryman 1997). Natomiast wiekszo$é obserwacji spek-
troskopowych autor wykonal sam. Kolejny rozdzial po$wiecony jest opisowi stosowanych
metod obserwacji i redukcji.

2.3.1 Obserwacje spektroskopowe gwiazd podwoéjnych
za¢mieniowych 10 Aqr i BD-003357

Obserwatorium astronomiczne w miejscowosci Rozhen znajduje sie na wysokosci 1750m
n.p.m. Najwiekszym instrumentem jest teleskop 2m. Teleskop dziala w dwéch modach
Ritchey-Chretien oraz Coudé. W ognisku Coudé jest zainstalowany spektrograf. Ognisko
to znajduje sie na pietrze ponizej poziomu teleskopu. Ogniskowa teleskopu w tym mo-
dzie wynosi 72m a $wiatlosita 1:36. Przy tak dlugiej ogniskowej prowadzenie musi by¢
bardzo doktadne. W trakcie obserwacji obiekt zmienia swojg wysoko$¢ nad horyzontem,
zmienia sie rowniez refrakcja. Korekty potozenia robi sie recznie. Spektrograf zajmuje
dwa pomieszczenia, w pierwszym znajduja sie komputery obstugujace kamere CCD i czesé
szczelinowy spektrografu a w drugim czesé optyczna z siatka dyfrakcyjna i kamerg CCD.
W pierwszym pomieszczeniu znajdujg sie rowniez podglad pola o rozmiarze 5’ i podglad
szczeliny z obiektem. Do kalibracji widm stosuje sie lampe torowo-argonowa a do otrzy-
mania obrazéw ptlaskiego pola uzywa sie rozproszone §wiatto z lampy jarzeniowej. Czesé
optyczna znajdujaca sie za siatka dyfrakcyjng i tworzaca obraz na matrycy CCD przypo-
mina konstrukcyjnie kamere Shmidta. Srednica lustra sferycznego wynosi 1 metr (Rys.
2.21).

Poczatkowo otrzymywano widma na kliszy fotograficznej, obecnie stosuje sie kamere
CCD. Najstabsze obiekty dostepne do obserwacji spektroskopowych maja jasnosé 12™.
Widma zazwyczaj otrzymuje si¢ parami. Mamy wtedy kontrole uzyskanych wynikow.
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Wykonuje sie réwniez ramki zerowego czasu naswietlania (BIAS), ramki ptaskiego pola
oraz widma poréwnania.

Obserwacje réznych obszaréw widma realizuje sie poprzez obracanie siatki dyfrakcy;j-
nej. Jezeli widma dwoch rzedéw nachodzg na siebie, stosuje sie filtry aby oddzieli¢ widmo
obserwowane. Matryca CCD ma rozmiar okoto 2cm co odpowiada fragmentowi widma
okolo 200 A dla uzytej siatki dyfrakcyjnej.

2.3.2 Redukcja obserwacji spektroskopowych

W latach 80-tych detektory CCD zdominowaly obserwacje astronomiczne. Zastapity one
klisze fotograficzne i fotometry. Kamery CCD posiadaja wysoka efektywnosé kwantowsg,
(nawet ponad 80%) oraz liniowo§¢ w duzym zakresie. Potrafia rowniez obserwowaé wiele
obiektéw jednoczesnie w odroznieniu od fotometrow. Typowy zakres czutosci detektorow
CCD to 400-1000nm, a najwieksza czulos¢ w zakresie 600-800nm. Powoduje to ze s3
one odpowiednimi detektorami do obserwacji fotometrycznych i spektroskopowych. Wa-
dami ich s male rozmiary, staba czuto§¢ w zakresie UV, niejednakowa czulo$¢ pikseli,
szumy termiczne, oraz szumy odczytu elektroniki. JesteSmy w stanie usunaé cze$¢ tych
niedoskonalosci detektora wykonujac dodatkowe obrazy kalibracyjne.

— Ramka o zerowym czasie naswietlania (ZERO", BIAS)
Nawet przy zerowym czasem naswietlania piksele posiadajg minimalny tadunek.
Ramki tego typu pokazuja mape niejednorodnosci punktu zerowego dla pikseli ma-

trycy.

— Ramka pradu ciemnego (dark current)

Prad ciemny jest spowodowany niezerowa temperaturg matrycy CCD. Dla ramek
pradu ciemnego bedziemy uzywaé nazwy skrotowej DARK. W kazdym z pikseli
w trakcie ekspozycji zbiera sie dodatkowy ladunek. Mozemy go oceni¢ poprzez
wykonanie ekspozycji przy zamknietej migawce o czasie rownym ekspozycji obiektu.
Taka ramke mozemy p6zniej odjaé¢ od obrazu naukowego. Czasami stosuje sie tez
skalowanie DARKu o innych czasach na$wietlania, jednak nie mamy pewnosci ze
prad ciemny przyrasta liniowo. Musimy bra¢ pod uwage ze prad ciemny zalezy w
duzym stopniu od temperatury matrycy. Dla wysokiej jakosci kamer proézniowych
chlodzonych cieklym azotem prad ciemny jest zaniedbywalnie maly i mozna go
poming¢ nawet przy 20-30 minutowych ekspozycjach.

— Ptlaskie pole (Flat field)

Do kazdego piksela matrycy CCD trafia §wiatto o innej drodze optycznej. Wszelkie
zaklocenia na tej drodze (np. pyl na matrycy) jak rowniez niejednakowe wzmocnie-
nie poszczegdlnych pikseli powodujg ze potrzebujemy mape czulosci naszego urza-
dzenia pomiarowego. Taka mape mozemy otrzymaé przy pomocy plaskiego pola.
Plaskie pole uzyskujemy kierujac teleskop tuz po zachodzie storica na niebo (90° od
Storica). Alternatywnie mozna zastosowaé jednorodnie o§wietlony ekran wewnatrz
koputy.

"W pakiecie IRAF uzywa sie nazw skrétowych ZERO, DARK, FLAT, COMP, OBJ. W niniejszej
pracy korzystamy z tych oznaczen.



2.3. OBSERWACJE SPEKTROSKOPOWE

Obraz CCD

Redukcja - ZERO DARK FLAT

Fotometria

F. Aperturowa

Spektroskopia

Kalibracja dtugoéci fali

F. Profilowa

Kalibracja strumienia

Pomiar natezeri linii,
badanie kontinuum

Pomiar predkosci radialnych
| | | |
Pomiar . Kore'lac_]a Broaxlienmg TODCOR
przesunied linii gkrogna Function

Rysunek 2.22: Redukcja obrazow CCD.
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Rysunek 2.23: Typowe ramki wykonywane na spektrografie Coudé w NAO Rozhen.
Pierwsza od gory prezentuje ramke zerowego czasu naSwietlania, warto$ci pikseli sg w
granicach 340-350 ADU. Kolejna ramka prezentuje ptaskie pole, wartosci pikseli 26000-
28000 ADU. Widoczny jest efekt pierscieni interferencyjnych. Trzecia ramka przedstawia
widmo poréwnania z lampy torowo-argonowej. Srodkowa cze$¢ widma jest przesltonieta
aby nie przeswietla¢ tej czesci matrycy CCD na ktorej bedzie naswietlone widmo gwiazdy.
Ostatnia ramka przedstawia widmo obiektu. Ciemne linie prostopadte do kierunku dys-
persji to linie gwiazdowe a biale punkty to czastki kosmiczne ktore trafity w matryce w
trakcie 20 minutowej ekspozycji.
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Rysunek 2.24: Obrazy otrzymane spektrografem echelle w Borowcu, widmo obiektu (po
lewej) oraz widmo poréwnania. Na obu ramkach wida¢ wyraznie rzedy widma.

Redukcja obrazéw dwuwymiarowych

W pakiecie IRAF mamy zestaw programéw do redukcji widm ze spektrografu Coudé.
Pakiet nazywa sie KPNOCOUDE. Ramki CCD z spektrografu Coudé zazwyczaj nie sg
optymalnie wykorzystane. Widmo zajmuje tylko srodkowy pasek obrazu. Aby przyspie-
szy¢ redukcje 1 zmniejszy¢ miejsce zajmowane przez ramki w pierwszej kolejnoSci mozemy
obciaé niepotrzebne obszary. Wszystkie ramki musimy obcigé¢ w sposob identyczny. Pierw-
szg redukcje ktora przeprowadzimy to odjecie poziomu zerowego (ZERO, BIAS). Ramki
tego typu wykonuje sie w wiekszej ilosci. USredniamy je programem ZEROCOMBINE
w ktorym ustawiamy parametr combine na average. USredniony obraz ktéry otrzymu-
jemy odejmujemy od reszty obrazow, oczywiscie automatycznie pomijane sa obrazy typu
ZERO.

Kolejna redukcja dotyczy tylko kamer ktore maja wysoki prad ciemny. Kamera stoso-
wana na Rozhen posiada chtodzenie cieklym azotem i pracuje przy temperaturze —100°C.
Przy tej temperaturze prad ciemny kamery jest zaniedbywalny. W sytuacjach, w ktorych
nie mozemy zaniedba¢ pradu ciemnego musimy wykonywaé¢ ramki typu DARK. Ramki
te naswietla sie przy zamknietej migawce. Optymalny czas naswietlania tych ramek po-
winien by¢ rowny czasowi naswietlania badanego obiektu. W przeciwnym razie musimy
skalowaé¢ ramke DARK a nie mamy pewno$ci co do liniowosci przyrostu pradu ciemnego.
Obrazy dark zalezg mocno od temperatury kamery. Jezeli temperatura w trakcie obser-
wacji zmienia sie musimy czeéciej wykonywaé¢ ramki DARK. Redukcja DARK polega na
odjeciu tej ramki od obrazéw naukowych (typu OBJ).

Ramki plaskiego pola (FLAT) sumujemy przy uzyciu programu FLATCOMBINE.
Otrzymujemy tak zwany master flat. Plaskie pole moze mie¢ pewna pochylos¢ ktora
usuwamy normalizujac FLAT programem APNORMALIZE. Srednia wartosé¢ ramki FLAT
wynosi jeden. Redukcja polega na podzieleniu ramek OBJ przez FLAT.
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Rysunek 2.25: Poprzeczny do dyspersji przekr6j widma. Okno programu APALL w kto-
rym dobieramy szeroko$¢ sumowanego pasa. Pik po lewej to trafienie czgstki kosmiczne;j.

Sumowanie widma do jednego wymiaru.

Po redukcji obrazéw dwuwymiarowych musimy otrzymaé¢ widmo jednowymiarowe. Kie-
runek dyspersji nie pokrywa sie dokladnie z kierunkiem wierszy/kolumn matrycy CCD.
Uwzglednia to program sumujacy APALL. Pierwszy krok to dopasowanie kierunku dys-
persji (trace, Rys. 2.26) i okreslenie szerokosci widma dopasowywanego (Rys. 2.25).
Nie dopasowujemy linii prostej lecz wielomian niskiego rzedu. Uwzgledniajac ten wie-
lomian, sygnal z kolumn prostopadtych do kierunku dyspersji zostaje posumowany. W
pliku konfiguracyjnym programu APALL ustawiamy parametry weight = variance oraz
clean = yes. Powoduje to odrzucenie odskakujacych pikseli w danej kolumnie. W ten
spos6b usuwamy réwniez §lady czastek kosmicznych. Otrzymujemy widmo jednowymia-
rowe, na osi pionowej mamy sygnal ADU a na osi poziomej numery pikseli. Na rysunku
2.27 wida¢ poréwnanie posumowanego widma, Zle i poprawnie zredukowanego.

Sumowanie widm poréwnania wykonujemy analogicznie. Jednak nie wykonujemy do-
pasowania kierunku dyspersji (trace) a korzystamy z juz dopasowanego z widma obiektu.
Korzystamy z opcji re ference spectrum oraz trace = no. Kazde widmo obiektu powinno
posiada¢ swoje posumowane widmo poréwnania. Zgodny wielomian kierunku dyspersji
widm OBJ i COMP pozwala nam po identyfikacji linii w widmie poréwnania przenie$é
wielomian dtugosci fali (krzywa dyspersji) na widma obserwowanych obiektow. Zgod-
no$¢ tych wielomianéw, jest bardzo wazna szczeg6lnie jezeli celem obrobki jest pomiar
predkosci radialnych, zapewnia poprawng kalibracje w dlugosci fali.
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Rysunek 2.26:
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Okno programu APALL w ktéorym dopasowujemy kierunek dyspersji.
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Rysunek 2.27: Por6éwnanie widma bez redukcji FLAT i bez usuniecia czastek kosmicznych
(u gory) i widma prawidtowo zredukowanego. Mozna zauwazy¢ ze flatowanie pozwala nam
usung¢ efekt fringe ktory mocno znieksztalca posumowane widmo.
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Rysunek 2.28: Okno programu IDENTIFY po identyfikacji linii lampy tor-argonowe;.

Identyfikacja linii widma por6éwnania.

Widma poréwnania wykonujemy po to aby uzyskaé¢ informacje o dtugosci fali jaka odpo-
wiada kazdemu pikselowi matrycy CCD. Uzywana jest do tego celu lampa, ktéra daje w
widmie duza liczbe linii emisyjnych na przyktad lampa torowo argonowa. Na podstawie
katalogow, charakterystycznego polozenia i natezenia grup linii mozemy zidentyfikowaé
te linie. Ich laboratoryjne dtugosci fali sa dobrze znane. Korzystajac z programu IDEN-
TIFY zaznaczamy gtowne linie i wpisujemy ich laboratoryjne dtugosci fali (Rys. 2.28).
Nastepnie wykonujemy dopasowanie. Dopasowujemy wielomian niskiego rzedu - krzywa
dyspersji. Ten wielomian daje nam mape dyspersji naszego widma poréwnania. W trakcie
dopasowania mozemy usung¢ punkty odstajace. Po pierwszym dopasowaniu mozemy za-
stosowa¢ identyfikacje automatycznag korzystajac z odpowiedniego katalogu linii. Dazymy
do tego aby mie¢ maksymalng liczbe linii lecz nie kosztem RMSu.

Po ostatecznym dopasowaniu krzywej dyspersji przenosimy ja na widmo obiektu przy
pomocy programu DISPCOR. W wyniku tego otrzymujemy widmo obiektu w jednostkach
ADU i dlugosci fali.

Kalibracja strumienia.

Jezeli chcemy wiedzie¢ jaki jest ksztalt kontinuum widma obiektu lub jakie jest nateze-
nie poszczeg6lnych linii, musimy wykona¢ kalibracje strumienia. Do pomiaréw predkosci
radialnych taka kalibracja nie jest potrzebna. Kalibracja strumienia nie zmienia dtugosci
fali linii widmowych. Swiatto pochodzace od obiektu przechodzi przez atmosfere ziemska,
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Rysunek 2.29: Funkcja czulodci naszego detektora (teleskop, atmosfera) dla réznych dtu-
gosci fali.

teleskop, spektrograf i trafia na matryce CCD. Pochlanianie na drodze promieniowania
jest rozne dla réznych czestotliwosci a matryca CCD ma najwieksza czulo§é w zakresie
600-800nm. Aby okresli¢ straty w réznych zakresach musimy obserwowaé opréocz obiektu
programowego roéwniez gwiazde, ktora jest standardem spektrofotometrycznym. W pa-
kiecie KPNOCOUDE proces kalibracji jest wykonywany w trzech krokach programami
STANDART, SENSFUNC (Rys. 2.29) i CALIBRATE.

Usuwanie wplywu atmosfery Ziemi

Linie atmosfery ziemskiej zaktécaja pomiar predkosci radialnych. Najprostszym sposo-
bem na poradzenie sobie z tym problemem jest wybieranie zakresow spektroskopowych
gdzie brakuje silnych linii tellurycznych. 7Z badanych zakreséw w niniejszej pracy waru-
nek ten spelniajg okolice MgTri (5725 A) oraz Ca II (8575 A). Jesli uzywamy do pomiaru
predkosci metody korelacji skrosnej (Rozdzial 2.3.3) mozemy poradzié sobie z liniami
tellurycznymi dwoma sposobami. Jezeli znamy potozenie tych linii mozemy zaznaczy¢
obszary do korelacji omijajac linie telluryczne. Kolejny sposob to dopasowanie trzeciego
profilu do piku zwigzanego z atmosfera, pierwsze dwa zwigzane sg ze sktadnikami uktadu.
Pik atmosferyczny identyfikujemy po tym ze jego predko$¢ obserwowana wynosi zero, pik
nie przesuwa sie¢ w roznych fazach ruchu orbitalnego ukladu (mate zmiany sa mozliwe na
skutek efektu blendingu). Jezeli reszta sposobéw zawodzi mozemy stworzy¢ mape linii tel-
lurycznych w zakresie, ktory obserwujemy. Mozemy to wykonaé¢ obserwujac gorace szybko
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Rysunek 2.30: Pomiary predkosci radialnych dla 6 Draconis, uktad typu SB1. Obserwacje
wykonano na 40cm teleskopie Newtona w Borowcu. Krzywa predkosci wykreslona na
podstawie parametrow uktadu z literatury Mazeh et al. 2002. Analize widm wykonat R.
Ratajczak wspolnie z autorem niniejszej pracy.

rotujace gwiazdy typu O-B. Takie gwiazdy praktycznie nie posiadaja wtasnych waskich
linii. Wszystkie waskie linie w takim widmie pochodza od atmosfery Ziemi. Gwiazde
O-B musimy zaobserwowa¢ w bliskich do widma obiektu warunkach (czas, ekspozycja,
kierunek na sferze niebieskiej). W pakiecie IRAF do usuwania linii atmosfery stuzy pro-
gram TELLURIC. Dzieli on widmo obiektu przez poprzednio przygotowana mape linii
atmosferycznych.

Czym roézni sie redukcja widm echelle.

Widma ze spektrografu typu Echelle zawieraja wiele rzedow widma (Rys. 2.24). Redukcja
na poziomie BIASu jest identyczna z widmami Coudé. Zazwyczaj spektrografy Echelle sg
wyposazone w kamery chtodzone cieklym azotem i redukcja pradu ciemnego jest zbedna.
Roéznice pojawiaja sie na etapie przygotowania ramki master flat.

Kolejne kroki, sumowanie widma i identyfikacja réznig sie przede wszystkim tym ze
wykonywane sg wielokrotnie dla kazdego rzedu z osobna. Korzystamy z pakietu Echelle
(IRAF). Programem APALL sumujemy kolejno kazdy z rzedow. Widma jednowymia-
rowe sg wielowarstwowe, kazda warstwa zawiera jeden rzad widma. Identyfikacje linii w
wszystkich rzedach widma odniesienia wykonujemy programem ECIDENTIFY.

Po identyfikacji widma poréwnania i przeniesienia wielomianu dyspersji na widmo
obiektu mozemy zlozy¢ wszystkie rzedy widma do jednego ciaggu. W przypadku widma
z Borowca otrzymujemy zakres od 5000A do 8400A. W trakcie prac nad testowaniem
spektrografu sporzadzitem atlas 44 rzedéw widma torowo argonowej lampy poréwnania.
Wykonalem réwniez serie testow do oceny stabilnosci otrzymywanych wynikéw oraz oceny
jakosci pomiaréw predkosci radialnych (Tab. 2.11, 2.12, 2.13).
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Tablica 2.11: Korelacja skro$na poszczegblnych rzedéw dla dwoch widm poréwnania. Czas
pomiedzy ekspozycjami 3h. Widma wykonano 13.VI1.2003, 1 piksel=0.2A (8.5km s~1).

rzad  przesuniecie blad | rzad  przesuniecie  blad
widma piksele widma piksele piksele
3 0.035 1.58 26 0.010 0.01
8 0.023 1.51 30 0.083 2.59
12 0.029 1.63 35 -0.014 2.24
16 0.031 1.73 40 -0.018 1.43
20 0.014 1.33

Tablica 2.12: Pomiary dla jednego z widm # Draconis dwoma metodami dla niektorych
rzedow. Rzedy 30 i 31 odskakuja poniewaz tam przewazaja linie atmosfery ziemskiej.

rzad widma Vi, km/s blad km/s
pomiar RVIDLINES

tryplet Mg 4.36 1.9

dublet Na 3.19 2.48

pomiar FXCOR

3 3.44 2.52
8 3.59 2.18
16 3.70 1.72
20 3.22 3.43
30 8.74 0.33
31 8.26 0.70

Tablica 2.13: Korelacja skrosna dwoch widm o Bootis wykonanych jedno po drugim.

rzad AV blad
widma km/s km/s
1 0.026 0.117
) -0.053 0.136
10 -0.072 0.139
15 0.069 0.136
20 -0.001 0.147
25 -0.122  0.175
30 0.108 0.127
35 0.157 0.201
40 0.257 0.253
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2.3.3 Pomiar predkosci radialnych

Linie widmowe, ktore powstaja w gwiazdach tworza charakterystyczne grupy lub maja
rozpoznawalny profil. Dzieki temu jesteSmy w stanie zidentyfikowa¢ te linie nawet jezeli na
skutek efektu Dopplera sa przesuniete w dtugosci fali. Wtasgnie to przesuniecie informuje
nas o predkosci radialnej obiektu wzgledem obserwatora. Najbardziej intuicyjnym sposo-
bem mierzenia tego przesuniecia jest pomiar dlugosci fali danej zidentyfikowanej linii w
widmie obiektu, na przyktad przez dopasowanie profilu Gaussa, znalezienie §rodka linii i
poréwnanie wyniku z laboratoryjng dltugoscia fali. Otrzymujemy réznice dtugosci fal A\.
Zwigzek z predkoscia radialng jest nastepujacy AN/A = Vr/c. Im wiecej linii jesteSmy w
stanie zidentyfikowa¢ w widmie obiektu tym dokladniejszy staje sie nasz pomiar. Program
RVIDLINES z pakietu IRAF korzysta z tej metody pomiaru przesuniecia linii widmowych.
Praca z programem wyglada nastepujaco. Po wybraniu widma, ktére chcemy pomierzy¢
zostaje ono wysSwietlone. Zaznaczamy znane nam linie i wprowadzamy ich laboratoryjne
dtugosci fali. Kolejnym krokiem jest dopasowanie profili Gaussa i wyznaczenie predkosci
radialnej. Aby program dziatal poprawnie musimy wprowadzi¢ niektére informacje doty-
czace linii widmowych: typ linii (emisyjna, absorpcyjna) i typowa szerokosé¢ potéwkowa
linii. Mamy do dyspozycji dwie mozliwosci okre§lenia Srodkéw linii: dopasowanie profilu
Gaussa lub algorytm centrld. Algorytm dopasowujacy profil Gaussa okresla kontinuum
i dopasowuje parametry profilu nie liniowym algorytmem Levenberg-Marquardt. Otrzy-
mujemy dtugosé fali srodka linii, gteboko§é linii i niepewno§é¢é pomiaru. Algorytm centrld
korzysta z bisekcji strumienia aby wyznaczyé¢ srodek linii. Po zidentyfikowaniu kilku linii
program umozliwia automatyczng identyfikacje na podstawie katalogu.

Dla gwiazd podwodjnych typu SB2 linie sg rozszczepione i czesto naktadaja (blenduja)
sie zwlaszcza w fazach o maltych predkosciach radialnych. Program RVIDLINES pozwala
na ,,odzyskanie” informacji o przesunieciach linii dla obu sktadnikéw. Proces deblendingu
jest wykonywany poprzez dopasowanie dwoch profili Gaussa do obu sktadowych linii.
Otrzymujemy dwa $rodki linii czyli predkosci dla obu sktadnikéw.

Do modelowania uktadow podwdjnych potrzebujemy informacji o czasie obserwacji
i predkosci w heliocentrycznym ukladzie odniesienia. Ruch obserwatora wraz z Ziemig
po orbicie moze zakl6ci¢ pomiar czasu o 8 min a pomiar predkosci az o 30 km/s. Na
skutek ruchu orbitalnego obserwator na Ziemi zbliza sie i oddala od obiektu co powoduje
ze uktad topocentryczny musimy zastapi¢ heliocentrycznym. Predkosé heliocentryczna
wynosi Vj, = Vs + H, gdzie H to poprawka heliocentryczna, ktéra rowna jest predkosci
obserwatora wzgledem Storica. Aby program RVIDLINES mogt przeliczyé¢ wyznaczong
predkosé¢ radialng do uktadu heliocentrycznego musi dysponowaé informacjg o wspotrzed-
nych obiektu, wspotrzednych obserwatorium, epoce i momencie obserwacji. Te informacje
powinny byé¢ zawarte w naglowku pliku zawierajacego widmo (*.fit, *.imh). Musza by¢
one opisane odpowiednimi stowami kluczowymi, ktére sa zgodne z standardem pakietu
IRAF.

Metoda pomiaru predkosci radialnych na podstawie wyznaczenia przesunie¢ poszcze-
go6lnych linii ma kilka wad. Nie zawsze jesteSmy w stanie zidentyfikowaé¢ dang linie. Moze
to by¢ spowodowane zaszumieniem widma lub nakladaniem sie linii zwtaszcza przy gwiaz-
dach podwo6jnych. Kolejng wada jest to ze nie korzystamy z calego widma a tylko ze
znanych nam linii.
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Rysunek 2.31: Okno programu RVIDLINES po dopasowaniu dwoch profili Gaussa do
rozszczepionej linii wapnia uktadu zaé¢mieniowego DV Boo.

Kolejng metoda pozwalajaca nam wyznaczaé predkosci radialne to metoda korelacji
skrosnej. Polega ona na przesuwaniu widma obiektu wzgledem widma odniesienia (tem-
plate) i badaniu przebiegu korelacji. Korelacja jest maksymalna wtedy kiedy linie w obu
widmach pokrywaja sie. Dzieki temu wiemy jakie jest przesuniecie linii obiektu wzgle-
dem widma odniesienia. Przyktadem programu korzystajacego z tej metody to FXCOR
(IRAF). Dla gwiazdy pojedynczej dostajemy przebieg korelacji o jednym wyraznym piku
odpowiadajagcym predkosci gwiazdy. Dla ukladu podwojnego otrzymujemy przebieg z
dwoma maksimami odpowiadajacymi dwom sktadnikom. Widmem odniesienia moze by¢
widmo gwiazdy standardu o znanej predkosci lub widmo syntetyczne. Dla obiektéw zmien-
nych mozna uzy¢ jako template widma obiektu w innej fazie. Na przyktad dla uktadow
podwojnych mozemy uzy¢ widma w fazie 0 lub 0.5 kiedy predkosci radialne s3 minimalne.
Typ widmowy badanego obiektu i widma odniesienia musza by¢ zgodne. Aby wyznaczy¢
potozenie maksimum korelacji mozemy dopasowaé profil Gaussa, Lorentza lub skorzystac
z algorytmoéw centrld i sinc. W przypadku gwiazdy podwdjnej musimy dopasowaé dwa
profile. Program pozwala na dopasowanie maksymalnie czterech profili. Podczas dopa-
sowania wiecej niz jednego piku pojawia sie problem nakladania sie garbéw podobnie
jak w programie RVIDLINES. Przy wykonywaniu pomiaru, dla wiekszej niz jeden liczby
maksiméw, program automatycznie wykonuje deblending.

Przy pomiarach predkoéci dla gwiazd podwdjnych gtéwny problem jaki moze sie poja-
wié to niewystarczajace rozdzielenie maksimoéw funkeji korelacji. Przyczyna tego moze by¢
zbyt mata separacja linii widmowych obu sktadnikow lub zaszumienie widm. W pierw-
szym przypadku mozemy wykonaé¢ widma w innym zakresie dtugosci fal lub skorzystaé ze
spektrografu o lepszej rozdzielczosci. W przypadku zaszumienia mozemy wydtuzyé eks-
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Rysunek 2.32: Okno programu RVIDLINES po dopasowaniu dwéch profili Gaussa do
rozszczepionej linii wapnia uktadu zaé¢mieniowego DV Boo.

pozycje wykonywanych widm lub zastosowaé filtracje fourierowsks, ktora jest dostepna w
programie FXCOR. W oknie opcji filtracji widzimy widmo mocy dla korelowanych widm
i mozemy wybraé czestotliwo§é odciecia. Czestotliwosci wyzsze beda usuwane. Pozwala
to nam w pewnym stopniu usunaé szum (wysokie czestotliwodci). Zastosowanie filtracji
wygladza widma. Kolejny klopot jaki mozemy napotkaé to linie atmosfery ziemskiej (linie
telluryczne). Jezeli wykonamy widmo obiektu i poréwnania w zakresie w ktorym sg obecne
linie telluryczne po korelacji skroénej otrzymamy dodatkowy pik odpowiadajacy ziemskiej
atmosferze. Jezeli wykonujemy korelacje skro$ng z gwiazda poréwnania pik pochodzacy
od atmosfery ziemskiej bedzie mial predkosé obserwowang Vs = 0, poniewaz predkosé
obserwowana linii tellurycznych wynosi zawsze zero wzgledem obserwatora :). Wysokos¢
tego piku zalezy od liczby linii i od ich natezenia. Jezeli na przyktad mamy tylko jedna
taka linie lub obszar linii w widmie mozemy skorzysta¢ z mozliwo$ci wyboru obszarow
widma do korelacji dostepnej w programie FXCOR. Dzieki temu w korelacji nie biora
udzial obszary niepozgdane. Dla widm o duzych zakresach dtugosci fal na przyktad typu
echelle mozemy stworzy¢ plik, zawierajacy wszystkie obszary diugosci fal ktére chcemy
korelowaé, z ktorego skorzysta FXCOR. Jezeli linii tellurycznych jest wiecej i sg rozsiane
na calej dtugosci widma musimy zastosowa¢ inng metode. Alternatywa jest RVIDLINES
ktorym mozna pomierzy¢ tylko te linie, ktore nas interesuja. Mozemy réwniez wyczySci¢
nasze widmo z linii atmosfery ziemskiej tworzac mape ich poltozenia i natezenia. Aby uzy-
ska¢ taka mape musimy wykonaé¢ dodatkowe widma kalibracyjne gwiazd ktore praktycznie
nie zawieraja waskich linii. Takimi gwiazdami sg szybko rotujace niebieskie olbrzymy typu
O-B. W widmie takiej gwiazdy wida¢ praktycznie tylko linie atmosfery ziemskiej poniewaz
linie gwiazdy sa zbyt stabe i poszerzone. Widmo musi by¢ wykonane bezposrednio po lub
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Rysunek 2.33: Okno programu FXCOR pokazujace widma przygotowane do korelacji
skrosnej.

przed ekspozycja badanego obiektu i najlepiej w kierunku bliskim do obiektu na sferze
niebieskiej. W pakiecie IRAF do tego celu uzywa sie programu TELLURIC.

Ksztalt maksimoéw CCF (Cross Correlation Function - funkcja korelacji skrosnej) od-
zwierciedla §redni profil linii widmowych, dlatego linie szerokie o duzych skrzydtach daja
szerokie maksima w CCF. Sprawia to problem dla widm ukladéw podwdjnych poniewaz
szerokie piki CCF blendujg sie. Aby dosta¢ wiarygodne wyniki piki CCF muszg by¢
wyraznie rozdzielone.

Najlepsze wyniki otrzymujemy dla waskich i glebokich linii widmowych. Zanim wy-
konana zostanie korelacja skro$na, widma musza zosta¢ do tego przygotowane. Program
FXCOR wykonuje to automatycznie. Pochylenie lub zakrzywienie widma jest usuwane
poprzez dopasowanie wielomianu. Kolejnym krokiem jest unormowanie kontinuum do
zera i wyskalowanie widm tak aby byta najlepsza zgodnosé glebokosci linii. Brzegi widm
sa stopniowo wygladzane do zera (Rys. 2.33). W ten sposéb pozbywamy sie efektow
brzegowych w trakcie korelacji skrosnej. Ta ostatnia procedura moze spowodowaé pro-
blemy, czasami wazne linie znajduja sie na brzegach widma. Na rysunku 2.33 widaé¢ ze
linie na brzegu sa przeskalowane (sa zbyt ptytkie). Z problemem tym mozna cze$ciowo
sobie poradzi¢ uzywajac widma poréwnania o tej samej dtugosci (brzegi beda skalowane
w ten sam sposob), lub (lepiej) dobraé¢ zakres widm tak aby, wazne linie byty w §rodkowej
czesci widma.

W niniejszej pracy uzyto programéw RVIDLINES i FXCOR. Ostatnio uzywa sie row-
niez innych programoéw, ktore jednak nie sg zaimplementowane w pakiecie IRAF.

Metoda BF (broadening function) autorstwa prof. S. Ruciriskiego jest jedna z alter-
natyw (Rucinski 2004). Metoda BF jest liniowa dekonwolucja. W stosunku do CCF daje
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Rysunek 2.34: Poréwnanie BF oraz CCF.

lepsze rozseparowanie maksimoéw. Program jest dostepny jako procedury IDL autorstwa
S. Rucinskiego oraz jako program dla systemu operacyjnego Windows autorstwa B. Nel-
sona. Na rysunku 2.34 zostaly poréwnane funkcje BF i CCF dla uktadu podwéjnego V523
Cas oraz gwiazdy poréwnania HD3765. Wykres BF uzyskano programem B. Nelsona a
CCF programem FXCOR.

Program TODCOR jest kolejng alternatywa. Nazwa pochodzi z angielskiego TwO Di-
mensional cross CORellation - dwu wymiarowa korelacja skrosna (Zucker 2004). Program
jest przeznaczony do pomiaréw predkosci radialnych uktadéw podwdjnych. W zwyczaj-
nej korelacji skrosnej poréwnujemy widmo obiektu z widmem gwiazdy standardu. W
programie TODCOR korelujemy widmo obiektu z widmem ktoére jest sumg dwoch widm
odniesienia (template). Symuluje si¢ w ten spos6b widmo uktadu w réznych fazach jego ru-
chu orbitalnego. Wykonywana jest seria korelacji skrosnych dla r6znych przesunie¢ widm
sktadowych naszego widma odniesienia. Najlepsza z serii korelacja skro$na (najwyzszy
pik) $wiadczy o tym ze mamy najlepszy template, ktéremu odpowiada konkretne przesu-
niecie miedzy sktadnikiem 1 i 2. Do analizy TODCOR wymaga trzech widm. Pierwsze to
widmo obiektu a kolejne dwa to sktadowe naszego widma poréwnania. Widma te powinny
odpowiadaé¢ typom widmowym obu sktadnikéw uktadu.



Rozdzial 3

Wyniki naukowe

3.1 DYV Bootis

Analiza ukladu DV Bootis stuzy sprawdzeniu uzytych metod pomiaru predkosci radial-
nych oraz modelowania ukltadéw za¢mieniowych. Otrzymane wyniki dopasowan porow-
nano z wynikami z literatury.

Uktad DV Boo byl obserwowany przez satelite Hipparcos. Paralaksa trygonome-
tryczna (Hipparcos) uktadu wynosi 7.38 & 0.92 mas. Oznacza to ze uktad znajduje sie w
matej odleglosci, rownej 136 = 17 parsekoéw. Jasnosé widoma uktadu to 7™.54 a wskaznik
barwy B-V=0.34. Pierwsze obserwacje spektroskopowe uzyskali Carquilat et al. (2004).
Obserwacje wykonano w obserwatorium w Haute-Provance (OHP) na 1m teleskopie oraz
w Cambridge Observatory na teleskopie o §rednicy 91cm. Aby zarejestrowaé drugi sktad-
nik wykonano réwniez obserwacje na 1.93m teleskopie (OHP). Wyniki, ktore uzyskal ten
zespot sg wysokiej jakosci, Sredni btad kwadratowy dla obu sktadnikéw wynosi mniej niz
1 km/s. Na podstawie tych wynikéw oraz fotometrii z Hipparcosa autorzy wyznaczyli
model uktadu korzystajac z dwoch programéw WD oraz EBOP. W niniejszej pracy wy-
korzystano ich wyniki z literatury aby sprawdzi¢ wtasne pomiary predkosci radialnych
oraz wyniki calego procesu modelowania. W pierwszej czesci zadanie okazalo sie trudne
ze wzgledu na znacznie stabsze linie drugiego sktadnika. Widaé¢ z poréwnania ze spek-
trograf typu CORAVEL daje znacznie lepsze wyniki niz pomiar spektrografem Coudé.
Poréwnanie modelu z literatury oraz modeli otrzymanych przez autora niniejszej pracy
programami VELFIT, PHOEBE oraz MINGA pokazalo dobrg zgodnos¢.

3.1.1 Obserwacje spektroskopowe

Nowe obserwacje spektroskopowe zostaly wykonane przez zespét L. Iliev oraz T. Tomov na
2m teleskopie NAO Rozhen. Autor niniejszej pracy wykonal cze$é¢ redukcji oraz pomiar
predkosci radialnych dwoma metodami. Do pomiaru predkosci radialnych uzyto progra-
méw FXCOR oraz RVIDLINES z pakietu IRAF. W obu sytuacjach napotkano problemy
spowodowane stabymi liniami drugiego skladnika. Jako widmo odniesienia do korelacji
skrosnej uzyto widmo syntetyczne (Rys. 3.1). Testowano syntetyczne widma dla tem-
peratur 6500K oraz 7250K (log(g)=4.0). Lepsze wyniki korelacji uzyskano dla 7250K.
Funkcja korelacji skro$nej wykazuje dwa maksima, pierwsze wysokie zwigzane z pierw-
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Rysunek 3.1: Widmo DV Boo w fazie zero poréwnane z widmem syntetycznym

szym skladnikiem oraz drugie stabo rozdzielone od piku gtéwnego (Rys. 3.2). Utrudnito
to pomiar dla sktadnika drugiego.

Tablica 3.1: Poréwnanie wlasnych wynikéw pomiaréw widm z Rozhen metoda korela-
cji skrosnej, pomiaru poszczegolnych linii (RVIDLINES, 3 linie wapnia) oraz rezultatow
Carquilat, 2004.

FXCOR RVIDLINES Carquilat

A[R)] 14.05 14.19 14.50
q 0.771 0.775 0.748
V., [km s -28.5 -30.5 -28.4

W tabeli 3.1 poréwnano wyniki korelacji, pomiaru linii oraz wynikéw z literatury.
Najwieksza réznice mamy dla poélosi wielkiej. Warto$¢ otrzymana na podstawie widm z
Rozhen jest nizsza. Przyczyna tej r6znicy to wyzej omoéwione problemy z pomiarem linii
sktadnika drugiego. Te problemy poskutkowaly zbyt mala wartos$cia zmierzonej amplitudy
zmian predkosci radialnych dla skladnika drugiego, co spowodowalo mniejsza wartosé
wyznaczonej potosi wielkiej. Dodatkowo mamy niekompletng krzywa, brakuje obserwacji
w fazie 0.25.
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Rysunek 3.2: Wynik korelacji skrosnej widma DV Boo i widma syntetycznego. Widaé
gtowne maksimum oraz stabo rozdzielony garb sktadnika drugiego.
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Rysunek 3.3: Wyniki pomiaréw predkosci radialnych dla DV Boo, linia ciggta prezentuje
dopasowanie do wynikéw pomiaru metoda korelacji skroénej.
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3.1.2 Test poprawnos$ci procesu modelowania

Aby sprawdzi¢ poprawno$¢ procesu modelowania powtorzono obliczenia Carquillata (2004)
korzystajac z tych samych danych wejSciowych. Do modelowania uzyto obserwacji foto-
metrycznych z Hipparcosa oraz widm wykonanych spektrografem CORAVEL na 1m tele-
skopie w obserwatorium Haute-Provance, Carquilat (2004). Pomiary predkosci radialnych
sa wysokiej jakosci, Sredni btad kwadratowy dla obu krzywych wynosi o1 = 0.92km s™1
oraz oo = 0.49km s~!. Przy uzyciu programu MINGA i PHOEBE znaleziono mini-
mum w bliskim otoczeniu wynikow Carquillata. W tabeli 3.2 zestawiono wyniki czterech
dopasowan. We wszystkich dopasowaniach przyjeto temperature pierwszego sktadnika
odpowiadajaca wskaznikowi barwy uktadu B —V = 0.34. Model uzyskany przez Carquil-
lata wyznaczono przy pomocy programéw Wilsona oraz EBOP, wyniki z obu programoéw
uéredniono. Niestety autorzy nie podali w jaki sposob szacowali bledy swojego rozwiaza-
nia - prawdopodobnie sg to po prostu réznice obu modeli.

Tablica 3.2: Poréwnanie wynikoéw trzech programoéw oraz pracy Carquilata. Wszystkie
wyniki bazuja na tych samych danych: fotometria z Hipparcosa oraz predkosci radialne -
Carquilat et al. 2004. Model Carquilata uzyskano dwoma programami EBOP oraz WD,
wyniki usredniono.

Parametr VELFIT PHOEBE MINGA Carquilat
dopasowanie sinusoid EBOP, WD
i 82.754+0.16  82.64 +0.65 82.7+0.3
q 0.748 4+ 0.002 0.748 £0.002 0.748 +£0.015  0.75 £0.02
a(Rg) 14.49 £ 0.02 14.50 £ 0.01 1451 £0.14 14.494+0.01
V, —28.6 £ 0.2 —28.5+0.1 —28.5+0.7 -28.44+0.1
T, T370K 7370 K 7370K
T 6560 + 40K 6315+ 60K 6410 + 150K
M, 1.6440.005 1.64 4+ 0.006 1.64 +0.06 1.64 +0.02
M, 1.2340.005 1.23 +0.005 1.23 +£0.05 1.23 +0.02
R, 1.93+0.03 1.96 4+ 0.22 1.944+0.03
Ry 1.37 +0.02 1.394+0.14 1.39 +£0.04
21 8.29 + 0.13 8.19 + 0.84
Qs 9.06 + 0.13 8.94 + 0.95
[y 0.773 £ 0.006 0.776 £ 0.009
lo 0.227 + 0.006 0.224 £ 0.009
T12 0.53, 0.54 0.53, 0.54
g12 0.32, 0.32 0.32, 0.32
Alo 0.5, 0.5 0.5, 0.5

Wyniki trzech programéw (MINGA, PHOEBE oraz VELFIT) sa w bardzo dobrej
zgodzie z pracg Carquilata. Jednak szacunki bledéw dla niektérych parametrow roznia
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Tablica 3.3: Niezalezne szacunki btedéw metoda Monte Carlo oraz metoda opartg na x?

Parametr Monte Carlo Metoda ?

l 0.20 0.16
0 0.20 0.17
Qy 0.16 0.21
b 0.0004 0.047
ly 0.0004 0.036

sie znacznie. Aby poréwnaé te szacunki z niezaleznymi metodami wykonano dwa testy
(Tab. 3.3). Zastosowano metode Monte Carlo. Programem PHOEBE wygenerowano
15 syntetycznych krzywych o rozrzucie identycznym z oryginalnymi danymi z Hippar-
cosa. Programem MINGA wykonano 15 dopasowan a btad wyznaczono jako odchylenie
standardowe dla 15 wartosci, kazdego z dopasowywanych 5 parametréow.

Kolejna metoda jest oparta na y2 Polega ona na ustaleniu wartoéci danego para-
metru i dopasowaniu pozostalych. Nastepnie szukamy takiego przedzialu wyjéciowego
parametru, ktory daje wzrost x? po dopasowaniu o 1. Innymi stowy przedzialy btedow
to szerokosci rzutu elipsoidy btedu x? < x2, + 1 na o§ danego parametru.

Program zwraca x? zredukowane, x?/(n — m), gdzie n jest liczba obserwacji a m
to liczba parametréw dopasowywanych. Na tej podstawie wyznaczamy rzeczywiste, nie
zredukowane x? potrzebne do powyzszej procedury.

Oba testy wykazuja dobra zgodno$¢ dla nachylenia i oraz potencjatow €2 5, lecz réznig
si¢ znacznie dla jasnoci [; . Wyttumaczenie tej roznicy moze byé nastepujace: metoda x>
pokazuje wplyw korelacji miedzy parametrami, t.j. wydtuzenie elips btedéw, natomiast
MC je ignoruje, dajac jedynie przeciecie osi przez elipsoide bledow.
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Rysunek 3.4: Krzywa zmian blasku oraz dopasowany model (PHOEBE).
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Rysunek 3.5: Obserwacje spektroskopowe (Carquilat) oraz model otrzymany przy pomocy
programu PHOEBE.
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3.2 BD-00 3357

Kolejny obiekt wybrany do badan to uktad zaémieniowy oznaczony w katalogu ASAS nu-
merem 174619-0018.7. Krzywa blasku wskazuje na to, iz uktad ten moze by¢ rozdzielonym
ukladem podwojnym. Obiekt zostal zidentyfikowany po wspoétrzednych jako BD-003357
oraz Tycho TYC-5082-1517-1. W dotychczasowej literaturze nie ma informacji o podwdj-
nodci tej gwiazdy. W bazie danych Simbad obiekt jest sklasyfikowany jako gwiazda typu
A2. Wspohrzedne gwiazdy z katalogu FK5 (J 2000.0) to rektascencja o = 17"46™19%.42 i
deklinacja 6 = —00° 18’ 38".1.

Z obserwacji ASAS dysponujemy krzywymi blasku w filtrach [ oraz V. Obiekt jest
stosunkowo staby, okoto 10 wielkoéci gwiazdowej i co za tym idzie, dane z literatury sa
niepelne i czesto niespdjne. Krzywa blasku otrzymana przez ASAS $wiadczy o czeéciowych
za¢mieniach. Glebokosci za¢mien pierwotnego i wtérnego réznia sie wyraznie. Amplituda
zmian wynosi 0™.17 a okres 1.4 doby.

Katalog PPM, a za nim Simbad, podajg typ widmowy ukladu A2 jednak ta wartos¢
jest niezgodna ze wskaznikiem barwy gwiazdy. Katalog Tycho 2 podaje wielkos¢ gwiaz-
dowa w filtrze V rowng 9™.99 + 0.04 oraz wskaznik barwy B — V = 0.42 + 0.06, ktéremu
odpowiada typ widmowy F4 i temperatura okoto 6700K. Dotad brak bylo w literaturze
pomiaréw predkosci radialnych.

3.2.1 Spektroskopia

W celu analizy uktadu podjeto obserwacje spektroskopowe w NAO Rozhen na teleskopie
2m i spektrografie Coudé. Pierwsze obserwacje zostaty wykonane w zakresach widmowych
H, i NaD. Ze wzgledu na mniejsza liczbe linii ziemskiej atmosfery ktore zaklocaja po-
miar oraz wiekszg liczbe linii od gwiazdy, kolejne obserwacje wykonano w MgTri (5175A)
Wiekszos$¢ obserwacji zostalo wykonane w NAO Rozhen przez autora niniejszej pracy i
D. Koleva. Cze$¢ obserwacji wykonal w Kanadzie (DDO) P. Ligeza na 1.9m telesko-
pie/spektrografie Cassegraina.

Pierwsze widma w zakresie H, pokazaly linie od dwoch sktadnikéw o roznej gtebokosci
(Rys 3.6). Dwa widma z tego zakresu wykonane jedno po drugim zawieraly rowniez trze-
cig linie, jednak ewentualna obecno$¢ trzeciego ciala nie zostala potwierdzona w innych
obserwacjach. Czasy naswietlania widm wynosza 20 minut. Dyspersja dla widm z NAO
byta réwna 0.2A /pix a dla DDO - 0.16A /pix.

Sredni btad kwadratowy obserwacji z tabeli 3.4 wynosi 5.6 km /s dla sktadnika pierw-
szego 1 5.2 km/s dla drugiego. Dla niektérych widm z pierwszych obserwacji blending i
zaszumienie linii nie pozwolil na dokladny pomiar predkosci. Pomiary te wykonano pro-
gramem RVIDLINES (IRAF). Nie bylo takich probleméw dla widm MgTri, ktére byty
pomierzone metoda korelacji skrosne;.

Uzyskane widma zostaly poréwnane z widmami standardoéw, najlepsza zgodnosé jest
w zakresie F2/F8. Typ widmowy oraz ruch wtasny uktadu 0.022 sekund tuku na rok jest
zgodny z typowymi gwiazdami Populacji I.
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Rysunek 3.6: Widma dla obszaru H, w fazach 0.46 i 0.65.
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Rysunek 3.7: Widmo uktadu oraz funkcja korelacji skrosnej dla zakresu Mg'Tri w fazie
0.202. Pomierzone heliocentryczne predkosci radialne dla obu sktadnikéow to V; = —106.7
i Vo= +155.8 km/s.

3.2.2 Obserwacje fotometryczne

Krzywa blasku ASAS 2 w filtrze [ rozciaga sie na okres ponad roku. Obserwacje rozpo-
czeto w pazdzierniku 1998 roku. Obserwacje w filtrze V byly kontynuowane przez ASAS
3. Krzywe te posiadaja minima o réznej gltebokosSci i wyrazne zakrzywienie maksimow.

Amplituda zmian blasku w filtrze I wynosi 0".137 4 0.027. Okres podany przez
ASAS wynosi 19.399646. Krzywa zawiera 828 pomiaréw (okres obs. 1 rok) o rozrzucie
o = 0™.04. Do modelowania uzyto rowniez 180 obserwacji (3.2 lat) w filtrze V. Mniejsza
liczba punktéw powoduje ze krzywa w tym filtrze jest gorzej okreslona.

Do celéw udokltadnienia efemerydy A. Marciniak wykonala obserwacje uktadu w oko-
licy minimum. Obserwacje wykonano w obserwatorium w Borowcu w filtrze V. Bledy
pojedynczych pomiaréw byty rzedu 0™.01. Czas pomiedzy tymi obserwacjami a wyni-
kami z ASAS w filtrze I to sze$¢ lat. Oba zestawy danych pozwolily udokladnié¢ okres
P =1%.399660 + 5 - 10~7. Poprawiona efemeryda to

Min I = HJD 2,453, 253.3170 + 1%.399660 - E (3.1)

gdzie niepewno$¢ momentu minimum gtéwnego to 09.0005. Przesuniecie fazowe mini-
mum wtérnego (Tab. 3.5) wynosi mniej niz 0%.0004 wiec zalozono orbite kotowa. Faza
zero odpowiada minimum gltéwnemu, w ktorym gwiazda masywniejsza (1) jest zac¢mie-
wana przez lzejsza (2).
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Tablica 3.4: Obserwacje spektroskopowe pogrupowane zgodnie z zakresem i miejscem
obserwacji.

HJD RVI (O-C)sp RvVZ (0-C), fasa
zakres sp. kms™! kms! kms! kms!
H,
2452100+ NAO
30.2883 +91.9 —6.3 —105.3 +3.6 0.642
30.3032 +95.0 —-7.9 —112.5 +2.4 0.652
30.4180 +122.0 —1.5 —138.2 +3.3 0.734
30.4322 +123.6 —-0.4 —133.8 +8.4 0.744
30.2746 —98.0 —-9.8 +130.7 +0.1 0.346
30.2891 —88.7 —5.0 — — 0.362
NaD
2452100+ NAO
26.4516 +71.3 —4.6 — — 0.901
26.4664 +74.4 +5.0 — — 0.911

Mg triplet (5175 A)
2452800+ DDO

85.9512  —112.4 —3.7 155.7 —14 0.239
85.5566  —108.5 +0.4 162.2 +4.7 0.250
85.5724  —107.3 +1.2 154.6 —2.5 0.261
88.9685 —67.1 —-74 88.5 —-5.6 0.402
88.5944 —-52.0 —3.8 81.2 +1.9 0.421

2453100+ NAO
374274 —106.7 —-3.1 155.8 +5.0 0.202
37.4420  —-102.4 +3.2 158.4 +7.0 0.212
37.4563  —107.0 +0.1 162.3 +5.8 0.222
93.4802 —113.6 —4.7 163.3 +6.7 0.249
93.4947  —108.6 +0.0 164.0 +0.1 0.259

2453200+ NAO
21.3082 —774 +0.6 117.8 +0.1 0.131
21.3225 —68.4 +14.5 114.7 -9.3 0.141

3.2.3 Model Wilsona-Devinney

Do okreslenia parametréw uktadu wykorzystano metode Wilsona-Deviney (1971). Skorzy-
stano z programu MINGA zawierajacego rozbudowany pakiet procedur minimalizacyjnych



3.2. BD-00 3357 7

Tablica 3.5: Momenty miniméw dla BD-003357 na podstawie obserwacji fotometrycznych

Data HJD minimum zrodlo
11 Sierpien 1999 2,451,401.56674 I ASAS T
9 Lipiec 1999 2,451,368.67506 II ASAS T
4 Wrzesien 2004 2,453,253.31699 I Borowiec V

(Plewa, 1992).

Parametry orbitalne uktadu zostaly zestawione w tabeli 3.6. Otrzymano je w wyniku
dopasowania krzywych blasku i predkosci radialnych. Na podstawie réznych amplitud
spektroskopowych otrzymalem wyraZnie r6znigce sie masy. Natomiast odlegtoéé¢ sktadni-
kow wynosi okoto 7.6 promieni Storica.

W literaturze mamy niespdjne informacje o typie widmowym i wskaznikach barwy.
Typ widmowy podawany przez baze danych Simbad oparty na pomiarach katalogu PPM
to A2. Jest to niezgodne z wskaznikiem barwy z katalogu Tycho 2 ktéry odpowiada
Sp=F5. Poréwnanie otrzymanych widm z zakresu MgTri (5125A) ze standardami po-
twierdza warto$¢ otrzymana przez Tycho 2. Inna baza, NOMAD podaje B — V = 0.42
identyczne z Tycho 2, i niespdjny z ta wartosécig wskaznik V — R = 0.28.

Tablica 3.6: Parametry orbitalne dla BD-003357

Parametr Sktadnik 1 ~ Sktadnik 2
dopasowane:
K (km s71) 116.6 £ 1.0 150.1 + 1.4
V., (kms™) 76+ 14
wyliczone:
asini (Rg) 7.37 £ 0.05

a1 28in ¢ (10° km) 2.44 + 0.02 2.89 + 0.03
M, 5 sin® i (My) 1.55+0.03 1.20 + 0.02
inne wielkosci:
Nobs 20 17
o (km s7t) 5.7 5.2

Po uzyskaniu wstepnego modelu wyznaczono odlegtosé oraz nadwyzke barwy E(B-V).
Poprawiony wskaznik barwy wynosi 0.35. Roéznica temperatur sktadnikow jest dobrze
okre$lona przez krzywe blasku i wynosi okoto 800K. Z poprawionego wskaznika barwy,
biorac pod uwage jasno$¢ sktadnikéw oraz réznice temperatur z modelu wstepnego, wyzna-
czono dla pierwszego sktadnika T} = 7250K. Gwiazdy o takiej temperaturze efektywnej
posiadaja otoczki konwektywne jednak nie udato sie, mimo licznych préb, uzyska¢ dobre;j
zgodnosci z krzywymi blasku przy takim zatozeniu. Dopiero po przyjeciu albedo A=1.0
i wspolczynnika pojasnienia grawitacyjnego g=1.0 odpowiadajacych otoczce promieni-
stej, uzyskano dobra zgodno$é. By¢ moze ta rozbieznos¢ jest zwigzana z problemami z



78 ROZDZIAL 3. WYNIKI NAUKOWE

|
04 0,6 0,8
faza

Rysunek 3.8: Syntetyczne oraz obserwowane krzywe blasku dla BD-00 3357. Do oznacze-
nia obserwacji uzyto symboli: x - dla obserwacji ASAS 2 w filtrze I, A dla V' (ASAS 3)
oraz () dla obserwacji z Borowca (V). Obserwacje ASAS sa taczone do punktéw normal-
nych, dla lepszego pokrycia krzywej uzyto gesciej rozmieszczonych punktéw w minimach.
Krzywa w filtrze [ zostala przesunieta w gore o 0.1. W fazie zero skladnik pierwszy jest
zatmiewany przez drugi.
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Rysunek 3.9: Pomiary predkoéci radialnych oraz krzywe syntetyczne dla BD-00 3357.
Krzywe syntetyczne wykreslono metoda Wilsona-Deviney. Symbolami () oznaczono ob-
serwacje z zakresu 5175A, <7 - H,, oraz symbol O dla pomiaréw z zakresu NaD. Krzywa
dla sktadnika o wiekszej masie posiada maksimum w fazie 0.75.

wyznaczeniem koloru/temperatury ukladu. Dane z literatury na ten temat sg niespojne.

Dla sktadnika drugiego wyznaczono temperature 6425K czyli otoczka gwiazdy jest kon-
wektywna, przyjeto zatem A=0.5 oraz g=0.32. Wspoétczynniki pociemnienia brzegowego
wzieto z pracy Van Hamme’a (1993).

Koncowe dopasowanie wykonano na podstawie pomiaréw predkosci radialnych z tabeli
3.4, obserwacji ASAS 2, 3 w filtrach I, V oraz obserwacji z Borowca w filtrze V. W tabeli
3.7 sa przedstawione parametry otrzymanego modelu ukladu a parametry absolutne w
tabeli 3.8. Krzywe blasku i predkosci radialnych sg przedstawione na rysunkach 3.8 i 3.9.

Rozwigzanie oparte tylko na krzywej blasku

Znieksztalcenia elipsoidalne niosg informacje o promieniach sktadnikéw a co za tym idzie
rowniez o nachyleniu orbity. Aby sprawdzi¢ sp6jno$¢ wynikéw RV i LC wykonano dopa-
sowania bazujace tylko na krzywej blasku. Otrzymano dwa rozwigzania o poréwnywalnej
jakosci. Pierwsze z nich jest bliskie modelu ktory opisano powyzej. Stosunek mas ktory
uzyskano wynosi ¢ = 0.77 £ 0.04 jest on bliski do spektroskopowego. Kolejne minimum,
ktore znaleziono jest nieznacznie glebsze (lepsze) jednak stosunek mas rézni sie znacznie
od spektroskopowego i wynosi 0.62 + 0.02.
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Rysunek 3.10: Trojwymiarowy obraz ukladu w réznych fazach ruchu orbitalnego.
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Tablica 3.7: Model BD-00 3357

Parametr  Skladnik 1 Sktadnik 2
i 74°.754 0°.72
q 0.776 + 0.018
A(Rg) 7.649 4+ 0.079
T 7250 K 6425 + 30 K
Qo 511 +0.49  5.64 £ 0.37
I 0.750 4+ 0.012  0.250 + 0.011
Iy 0.793 4+ 0.022 0.207 + 0.020
z12(1) 0.303 0.352
r12(V) 0.501 0.551
912 1.0 0.32
19 1.0 0.5

Tablica 3.8: Parametry absolutne uktadu wyznaczone z modelu Wilsona-Devinney. Masy
i promienie podane sa w jednostkach stonecznych a log(g) w jednostkach CGS.

Skladnik 1  Skladnik 2

Masa 1.73 £ 0.04 1.34 £+ 0.03
Promien 1.78 & 0.20 1.32 4+ 0.07
log(g) 4.18 £0.12 4.33 £+ 0.07
M1 2.52 +0.53 3.69 £+ 0.37
Rpoint 1.81 £ 0.29 1.33 £0.10
Ride 1.78 £ 0.20 1.31 £ 0.07
Rpack 1.80 = 0.20 1.33 £ 0.07
Rpote 1.76 £ 0.19 1.31 £ 0.07

3.2.4 Wiek i odlegto$é uktadu

Na podstawie wzoréow 2.24-2.28 oraz wynikéow z tabeli 3.8 wyznaczono odleglto$¢ uktadu.
Jasno$¢ widoma ukladu wynosi V' = 9™.98 - wynik z katalogu Tycho 2. Poprawki bo-
lometryczne odpowiadajace temperaturom 7250K i 6425K wynosza BCy, = —0.09 oraz
BCy5 = —0.15 (Astrophysical Quantities, Cox 1999). Jasnosci absolutne sktadnikow w fil-
trze V wynoszag My = 2.61 oraz My, = 3.84. Wyznaczono je na podstawie relacji miedzy
temperatura, promieniem (z modelu) i jasnoscia absolutna (réwnanie 2.22). Na podstawie
map poczerwienienia Burnsteina i Heilesa (1982) wyznaczono ekstynkcje. Wspotrzedne
galaktyczne ukladu to dltugos¢ [ = 25°.06 oraz szerokos¢ b = +14°.30. Nadwyzka barwy
wynosi E(B-V)=0.24 na kiloparsek. Iteracyjnie wyznaczono wartosci Ay oraz paralaksy.
Uzyskano m = 3.24 4+ 0.74 mas co odpowiada odlegtosci 310 + 60 pc. Oznacza to iz uktad
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Rysunek 3.11: Ciagi ewolucyjne (linie ciagle) sktadnikow BD-00 3357 dla metalicznosci
Z = 0.02; linia punktowana odpowiada zerowemu wiekowi na c.g. (ZAMS); linie przery-
wane okreslajg granice bledow w wyznaczeniu masy.

lezy w odleglosci mniejszej niz 100 pc od plaszczyzny dysku galaktycznego.

Aby okresli¢ wiek uktadu skorzystano z modeli ewolucyjnych (Kim et al., 2002). Na
wykresie log(g) — log(T) (Rys. 3.11) wykreslono ciagi ewolucyjne dla mas z tabeli 3.8,
zaktadajac metalicznos¢ Z = 0.02 typowa dla populacji pierwszej gwiazd. Punkty okre-
Slajace obserwowane parametry obu skladnikéw leza na prawo od swoich ciggéw ewolu-
cyjnych. Przyczyn tej niezgodno$ci moze by¢ kilka. Po pierwsze btad wskaznika barwy
ukladu odpowiada bledowi w temperaturach rzedu 300K. Kolejnym wyttumaczeniem tego
faktu moze by¢ nietypowa metalicznosé¢ rzedu 0.03 ktora jest mozliwa dla tak mlodego
ukladu. Przy takiej metalicznosci ciggi przesuwaja sie na prawo i zgodnosé¢ bytaby znacz-
nie lepsza. Trzeba tutaj réwniez zaznaczy¢ iz jako$¢ pomiaréw amplitud krzywych pred-
kosci radialnych jest umiarkowana. Liczba punktéow jest zbyt malta zwtaszcza w okolicy
fazy 0.75. W tabeli 3.4 widaé¢ rowniez wyraznie (O—C) iz amplituda otrzymana z korelacji
skrosnej (zakres 5175A w poblizu fazy 0.25) jest wieksza niz z obserwacji w H, w poblizu
fazy 0.75. Prawdopodobng przyczyng tej roznicy jest silne zblendowanie obu sktadowych
H, na skutek szerokich skrzydel linii, pomiar programem RVIDLINES dodatkowo byt
utrudniony zaszumieniem widm. Wyznaczone masy sg bardzo wrazliwe na doktadno$¢
amplitud RV co tez moze wplynaé na zgodnos$é na wykresie log(g) — log(T). Biorac pod
uwage zakresy btedéw mozemy okresli¢ przyblizony wiek uktadu na okoto jeden miliard
lat.
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3.3 10 Aquarii

Uktad podwdjny 10 Aquarii byl obserwowany przez satelite Hipparcos (HIC 102041), za-
klasyfikowano go do grupy gwiazd o najwiekszej amplitudzie zmian blasku. Doktadniejsze
obserwacje fotometryczne otrzymal ASAS (All Sky Automated Survey; Pojmanski 1997).
Jasno$¢ uktadu w maksimum wynosi V' = 8".87. Krzywa blasku posiada dwa minima
o prawie jednakowej gltebokosci i stabym zakrzywieniu maksiméw. Sugeruje to iz uktad
sktada sie z dwoéch bardzo podobnych, rozdzielonych i nieco znieksztatlconych sktadnikow.
Na podstawie obserwacji fotometrycznych uzyskanych przez Hipparcosa wyznaczono okres
24.36816 (Perryman et. all 1997). Wskaznik barwy uzyskany z tych obserwacji wynosi
B —V = 0.512 4+ 0.025. Z obserwacji w systemie Wileniskim otrzymano B — V = (.53
po transformacji do systemu Johnsona. Warto$¢ wskaznika barwy z katalogu Tycho 2
to B —V = 0.45 4+ 0.03. Uktad sklasyfikowano w katalogu Henry Drapera jako gwiazde
typu widmowego G0. Wskaznik barwy odpowiadajacy GO dla gwiazd ciaggu gltéwnego i
olbrzymoéw to odpowiednio 0.58 i 0.65, co r6zni sie od pomiaréw powyzszego wskaznika
B-V.

Paralaksa trygonometryczna pomierzona przez satelite Hipparcos wynosi 5.4 + 1.3
mas. Odleglosé i jasnosé widoma sugerujag ze sktadniki powinny mie¢ wieksze rozmiary
niz gwiazdy ciggu gléwnego o tej barwie. Zaémienia sg czeSciowe jednak zakrzywienie
maksimow ktore niesie informacje o stopniu wypelnienia powierzchni Roche’a, pozwala
unikngé¢ niepewnosci zwigzanej z promieniami i nachyleniem. Obiekt nie byl wczesniej
obserwowany spektroskopowo, totez do celow modelowania w niniejszej pracy uzyskano
seri¢ widm.

3.3.1 Obserwacje spektroskopowe 10 Aquarii.

Wiekszo$¢ obserwacji spektroskopowych uktadu IO Aquarii zostala wykonana w ciagu
siedmiu nocy w sierpniu roku 2001 w obserwatorium Rozhen na 2m teleskopie. Obserwo-
wano obiekt na dtugosciach fali w okolicach linii H, i dubletu sodowego NaD. Ekspozycje
trwaly 20 min co dalo $redni stosunek sygnalu do szumu S/N 80. Dyspersja wynosi
0.2A na piksel. Do kalibracji widm uzyto lampy torowo argonowej. Typowy rozrzut
dopasowania wielomianu do linii toru i argonu wynosi o = 0.02 A co wystarcza przy do-
ktadnosci pomiaréow predkosci radialnych rzedu 1km s~1. Wiekszo$¢ obserwacji wykonano
w zakresie NaD a obserwacje linii H, postuzyly do kontroli wynikéw. Wszystkie widma
zostaly zredukowane standardowymi procedurami z pakietu IRAF. Do pomiaru predko-
Sci radialnych dla widm NaD zastosowano metode korelacji skrosnej (program FXCOR,
IRAF). Jako widmo odniesienia postuzyto widmo wykonane bardzo blisko fazy zero ru-
chu orbitalnego. Heliocentryczna predko$¢ uzyskana z tego widma zostata wyznaczona
na podstawie pomiaru dtugosci fali dwéch linii dubletu sodowego przy uzyciu programu
RVIDLINES (IRAF). W widmach NaD i H, wida¢ wyraznie linie obu sktadnikéw. Sredni
btad kwadratowy wynikow z tabeli 3.9 (bez uwzglednienia punktéw odskakujacych) wy-
nosi dla sktadnika pierwszego 2.2 km s~! i dla drugiego 2.5 km s~ L.

W widmach NaD (Rys. 3.12) wida¢ linie obu sktadnikéow (linie 1,2) oraz linie absorp-
cyjne (3) prawdopodobnie zwiazana z absorpcja miedzygwiazdowa, w widmach H, nie ma
trzeciej sktadowej. Ta sktadowa komplikuje pomiar poniewaz w przebiegu CCF pojawia
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Rysunek 3.12: seria widm NaD z réznych faz. Wida¢ linie od obu sktadnikéw (1, 2) oraz
linie miedzygwiazdowa (3).

sie trzeci pik. W trakcie deblendingu (Rys. 3.14) wplyw tej sktadowej usuwano dopaso-
wujac trzy profile Gaussa. Srednia predkosé radialna dla trzeciej linii wynosi —17km s~
a jej szerokosé potowkowa (FWHM) jest w przyblizeniu rowna szerokosci instrumentalnej
(0.4 A).

Pomiar predkosci radialnych dla obserwacji z zakresu H, (Rys 3.13) wykonano pro-
gramem RVIDLINES. W obserwatorium DDO (Kanada) uzyskano trzy widma, ktore
postuzyty do kontroli wynikéw. Obserwacje wykonal Piotr Ligeza w zakresie widmowym
MgTri (5175 A).

3.3.2 Obserwacje Fotometryczne.

10 Aqr byta obserwowana przez satelite Hipparcos w przyblizeniu przez trzy lata , w tym
czasie zebrano 89 pomiaréw w filtrze Hp. Pokrycie faz jest jednak niekompletne a rozrzut
duzy.

Natomiast krzywa blasku uzyskana przez ASAS jest dobrej jakosci, zawiera 992 punkty
w filtrze I i pokrywa wszystkie fazy. Obserwacje trwaly ponad rok. Amplituda zmian bla-
sku wynosi 0™.37 a okres zmian 2.368131 dni. Bledy poszczeg6lnych obserwacji sa duze co
jest typowe dla tak malych instrumentéw jednak liczba pomiaréw pozwala na dokladne
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Rysunek 3.13: Fragment widma z rozszczepiong linig H, dla fazy 0.23. Predkosci radialne
pomierzone z tych dwoch linii wynosza dla pierwszego sktadnika -108.3 i 105.5 km s~*
dla drugiego. Waskie linie po obu stronach H, pochodza od ziemskiej atmosfery.
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Rysunek 3.14: Funkcja korelacji skroénej dla trzech réznych faz. Zewnetrzne piki odpo-
wiadaja obu sktadnikom a srodkowy absorpcji miedzygwiazdowej.
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Tablica 3.9: Pomiary predkosci radialnych dla obu sktadnikéw z zakresu dubletu sodowego
NaD. Punkty odskakujace, ktorych nie uzyto w dopasowaniach oznaczono (x).

HID  RVI (0—-C), RVZ (0—0C), faum
2452100+ kms™' kms' kms' kms!
26.2722 —111.5 —1.0 +100.1 +0.6 0.318
26.2865 —108.1 +0.5 +98.0 +0.4 0.324
26.4205 —82.7 +0.7 +84.0* +10.0 0.381
26.4356 —78.3 +1.2 +79.0* +8.7 0.387

27.2979  +120.2 +2.9 —1184 —4.4 0.751
27.3126  +120.7 +3.5 —117.7 —3.8 0.758
274172 +111.6 +0.6 —108.0 +0.1 0.802
274315 +1114 +1.9 —107.8 —-1.1 0.808
27.5419  +94.3 +2.0 —86.8 +3.8 0.854
27.5561 +90.0 +0.5 —T78.7* +9.3 0.860
28.3861  —120.7 —2.8 +103.9 —2.6 0.211
28.4042 —121.9 —2.6 +106.2 —1.5 0.218
28.4672  —121.0 +0.5 +108.3 —-1.5 0.245
28.4826  —123.6 -2.1 +108.9 -0.9 0.252
28.4982 —118.6 +2.7 +107.9 —-1.7 0.258
29.3796  +86.4 +0.8 —80.0 +4.2 0.630
29.3938  +87.2 —-1.3 —83.8 +3.2 0.636
29.5155  +105.9 —2.6 —109.5 -3.9 0.688
29.5302  +107.1 -2.9 —110.1 -3.0 0.694
30.4702 —62.5 +4.3 +70.9* +12.4  0.091
30.4851 —-71.3 —0.1 +74.1* +11.5  0.097
30.9919 —-92.8 +2.8 +86.5 +1.0 0.142
30.6066 —94.6 +3.6 +86.2 -1.9 0.149

okreslenie krzywej blasku (Pojmanski 1997). Na podstawie O-C punktéw normalnych
oszacowano wstecz btedy poszczegdlnych obserwacji, wyniosty one 0".015. Aby udoktad-
ni¢ efemeryde podjeto obserwacje fotometryczne w Obserwatorium w Borowcu na 0.4m
teleskopie Newtona. Teleskop posiada kamere CCD (KAF 400, 750x510 pikseli), uzyto
filtrow R oraz V. Do redukcji uzyto pakietu Starlink (CCLR) do fotometrii aperturowej.
Obserwacje wykonal zesp6t obserwatoréw z Borowca i autor niniejszej pracy. Fotometrie
roznicows wykonano korzystajac z gwiazd poréwnania GSC 0511-0962 (V' = 10™.7) oraz
GSC 0511-2041 (V' = 11™.0). Bledy poszczegolnych obserwacji z Borowca sg rzedu 0™.01.
Pokrycie fazowe tych obserwacji jest niekompletne, mimo to obserwacje za¢mien pozwolity
udoktadnié¢ efemeryde.
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Tablica 3.10: Obserwacje fotometryczne IO Aqr w Borowcu

Data T, T,  filtr czas eksp. ngps
UT UT S
21 Lipiec 2002 21:40 1:30 R 45 202

28 Lipiec 2002 20:30 1:45 R 45 276
31 Lipiec 2002 21:00 1:30 R 40 261
3 Sierpien 2002 20:18 1:20 R 45 270
12 Wrzesien 2002 19:30 23:00 V 100 97

Tablica 3.11: Momenty miniméw dla IO Aqr z obserwacji fotometrycznych oraz spektro-
skopowych

Data HJD minimum Zrédto

2 Wrzesien 1991  2,448,502.3278 I Hipparcos (fot.)
31 Maj 1999 9,451,329.8295 I ASAS (fot.)

4 Sierpnien 2001 2,452,125.5187 I Rozhen (spektr.)
12 Wrzesien 2002 2,452,530.4516 I Borowiec (fot.)

3.3.3 Efermeryda

Okres wyznaczony przez Hipparcosa wynosi 2.36816 dni, jest on oparty na obserwacjach
z przedzialu 2.65 lat. Obserwacje wykonane przez ASAS sg lepszej jakosci lecz sa z prze-
dziatu tylko 1.26 lat. Okres wyznaczony z tych obserwacji wynosi 2.368131 dni, nie podano
wartosci bledu. Jednak jako$é¢ obserwacji okresla faze z doktadnoscig okoto 0.01 P. Dla
okresu obserwacji 1 rok odpowiada to doktadnosci £6 x 107°. Oba okresy fotometryczne
zgadzaja sie ze sobg w granicach tego bltedu. Obserwacje w Borowcu zostaly uzyskane
trzy lata po obserwacjach ASAS. Niepewnosé fazy w tym okresie nie przekracza 04.05 czyli
liczba cykli jest jednoznaczna. Zaltozono orbite kolowa. Na podstawie obserwacji z ASAS
oraz Borowca otrzymano nastepujace poprawione wartodci okresu P=29.36809148 x 106
oraz efemeryde:

Min I = HJD 2,452, 530.4516 + 2¢.368091 - £ (3.2)

gdzie niepewno$é¢ fazy minimum gltéwnego wynosi 04.0020. Efemeryda jest w zgodzie
z momentami miniméw z tabeli 3.11. Faza zero odpowiada glebszemu minimum, gdy
nastepuje za¢mienie sktadnika 1zejszego (1) przez bardziej masywnego (2).
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Tablica 3.12: Parametry orbitalne IO Aqr

parametr sktadnik 1 sktadnik 2
dopasowane:
K (km s71) 119.6 £ 0.5 111.9 £+ 0.6
V., (km s™t) -22 4+ 0.6
wyznaczone:
asini (Re) 10.830 £ 0.036

arzsing (10° km) 3.894 £+ 0.015 3.644 + 0.020
M o sin® i (Mg) 1.474 £0.017 1.575 £+ 0.015
inne wielkosci:
Nobs 23 18
o (kms™) 2.2 2.5

3.3.4 'Wyznaczenie parametréw skladnikéw
Dane wejsciowe

Do pomiaréw predkosci radialnych z tabeli 3.9 dopasowano funkcje sinus. Odrzucono pieé
odskakujacych pomiaréw (>30). Wynik dopasowania zostal zaprezentowany w tabeli 3.12,
jako parametry orbitalne. Predko$¢ radialna uktadu to Srednia warto$¢ z obu sinusoid.
Poréwnywalne amplitudy krzywych RV §wiadcza o stosunku mas bliskim 1.

Maksima krzywej blasku sa tylko nieznacznie zakrzywione co §wiadczy o malym wy-
pelieniu krytycznej powierzchni Roche’a - malym splaszczeniu sktadnikow (Rys 3.15).
Ksztalt minimoéw oraz fakt iz ich glteboko$¢ nie przekracza 0™.4 $wiadczy o tym, ze za-
¢mienia sg czeSciowe.

Na podstawie wskaZnika barwy z katalogu Tycho 2 mozemy zatozy¢ temperature 7
rowng 6600 K. Probne dopasowania wykonane programem MINGA (Plewa 1988, 1992)
wskazuja na minimalng réznice w temperaturach obu skladnikéw. Podobieristwo mas,
temperatur i wieku sugeruje rowniez podobne promienie i jasnosci sktadnikow. Przyjeto
dla obu skladnikéw wspoétczynnik pojasnienia grawitacyjnego g = 0.32 oraz albedo A =
0.5. Zgodnie z praca Wade & Rucinski (1985) przyjeto log(g) = 3.9 (model wstepny) i
wspotczynniki pociemnienia brzegowego w filtrze I réwne 0.4.

Do modelowania ze wzgledu na jako$¢ wybrano krzywa ASAS(I). Z tych obserwacji wy-
znaczono punkty normalne o réznej gestosci dla zaémien i maksimow. W fazach za¢mien
sumowano mniejszg liczbe obserwacji aby uzyska¢ dobra gestos¢ punktéw normalnych.
Jasnos¢ uktadu w maksimum wynosi [, = 8™.27.

Aby zbadaé¢ ewentualne rézne minima funkcji x? wykonano wiele prébnych dopasowar
korzystajac z réznych punktéw startowych. Wykonano dopasowania jednoczesnie dla
danych spektroskopowych i fotometrycznych oraz tylko do obserwacji fotometrycznych
aby sprawdzi¢ spojno$¢ danych i wynikow.
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Model WD

Do szczegélowego modelowania systemu w oparciu o predkosci radialne i krzywe bla-
sku, skorzystano z programu Wilsona-Devinney rozbudowanego przez T. Plewe. Program
MINGA zawiera dodatkowo blok procedur minimalizacyjnych (Plewa 1988, 1992).

Probne dopasowania ze zmienng temperaturg 75 sugeruja ze sktadnik pierwszy jest o
200K goretszy od drugiego. Ze wzgledu na lepsza jako$¢ do modelowania wykorzystano
tylko widma NaD. Ostatecznie odrzucono pie¢ pomiarow, ktére odskakujg o ponad 3o.
Korzystajac trzech widm MgTri z DDO uzyskano niezalezng ocene stosunku mas ¢ =
1.073 + 0.05 co jest zgodne w granicach bledu z wynikiem otrzymanym w NAO Rozhen
dla NaD.

Tabela 3.13 prezentuje dwa rozwiazania (A i B). Syntetyczne krzywe blasku dla obu
sa prawie identyczne (Rys. 3.15). Pierwsze rozwigzanie wykazuje minimalnie lepsza
zgodno$é z obserwacjami w sensie x2, jednak to drugie pasuje znacznie lepiej do ciggdéw
ewolucyjnych (Rys. 3.18). Ostateczne dopasowanie dla rozwigzania A daje nam prawie
identyczne sktadniki o stosunku mas ¢ = 1.068 oraz stosunku promieni Ry/R; = 1.044.
W przypadku B mamy znacznie wiekszy stosunek promieni Ry/R; = 1.215. W obu
przypadkach sktadniki stabo wypelniaja swoje krytyczne powierzchnie Roche’a. Zgodnie
z definicja wspolczynnika wypelnienia podang przez Wilsona i Devinney’a wynosi on
fi=-—-352o0raz fo = —-3.73dla Ai f; = —4.29 oraz f; = —3.18 dla rozwigzania B.

Tablica 3.13: rozwigzania A i B oparte na obserwacjach spektroskopowych NaD oraz
fotometrii ASAS w filtrze I.

Parametr Rozwigzanie A Rozwiazanie B

l 81°.36 £0°.70  81°.63 £ 0°.62
q 1.068 £ 0.006  1.067 = 0.006
AR) 10.96 + 0.04  10.98 + 0.04
0 5.90 £ 0.22 6.35 = 0.29
Qs 5.91 £ 0.20 5.61 £ 0.17
[y 0.498 £+ 0.013  0.420 £ 0.013
lo 0.502 £ 0.013  0.580 £ 0.013
Ty 6600 K
T, 6400 £ 300 K 6425 + 300 K
T12 04
gJi12 0.32
a12 0.5
Y2/ df 1.26 1.29

3.3.5 Odleglosé i wiek ukladu

Do oszacowania paralaksy fotometrycznej IO Aqr zalozono sferyczny ksztatt sktadnikéw
i ich promieni rowny R;4.. Do okreSlenia jasno$ci absolutnej w filtrze V' skorzystano ze
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Rysunek 3.15: Syntetyczna krzywa blasku dla IO Aquarii poréwnana z punktami normal-
nymi z obserwacji ASAS w filtrze I. Punkty normalne maja wieksza gestosé w minimach
aby zapewnié¢ wystarczajace pokrycie krzywej. Przy tej skali krzywe dla modeli A i B sg
nierozréznialne. W fazie 1.0 skltadnik pierwszy jest za¢miewany przez sktadnik drugi.
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Rysunek 3.16: Krzywa predkos¢i radialnych dla IO Aqr. Kwadratami oznaczono obserwa-
cje z zakresu NaD, punkty oznaczone symbolami wypelnionymi zostaly odrzucone. Po-
miary linii H, oznaczone sa trojkatami. Obserwacje wykonane w DDO w okolicy 5175A
oznaczono symbolami x. Linia ciggla prezentuje krzywe syntetyczne uzyskane kodem
WD. Krzywa sktadnika 1 posiada maksimum w fazie 0.75.
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faza 0,48

faza 0,25

Rysunek 3.17: Trojwymiarowy obraz uktadu dla dwoch faz ruchu orbitalnego.
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Tablica 3.14: Parametry absolutne sktadnikow 10 Aqr dla obu rozwigzan A i B wyzna-
czone z modelu Wilsona-Devinney (Tab. 3.13).

skladnik 14

sktadnik 17

skladnik 24

sktadnik 27

Masa [My] 1.53 + 0.02 1.53 + 0.02 1.63 £0.02 1.64 & 0.02
Rpome |[Ro] 2324015 211 +0.19 2424 0.11 2.60 + 0.18
Rgae [Ro] 228 +£0.10 2.09 + 0.13 2.38 £ 0.08 2.54 4 0.12
Rpack [Ro] 2314+ 0.10 2.11 4+ 0.13 2.41 4+ 0.08 2.58 + 0.12
Rpoie |[Ro]  2.26 £0.10 2.07 + 0.13 2.36 = 0.08 2.51 + 0.12

wzoru 2.26. Przyjeto jasno$¢ widomg ukladu V' = 8™.87 (Tycho 2) i poprawke bolo-
metryczng dla obu sktadnikow BCy = —0.14 (Binney & Marrifield 1998) odpowiadajaca
temperaturze 6500 K. Paralaksa pomierzona przez satelite Hipparcos wynosi 5.441.3mas.
Z uzyskanego modelu bez uwzglednienia ekstynkcji miedzygwiazdowej otrzymano para-
lakse m = 3.9mas. Na podstawie map Burnsteina i Heilesa (1982) ktore podaja wartosé
E(B — V) = 0.09 na kiloparsek wyznaczono ekstynkcje Ay oraz poprawiong paralakse
fotometryczng 4.1 mas. Odpowiada to odlegltosci 247 pc.

Masy i rozmiary skladnikow wskazuja na to iz sa one blisko swojego punktu odej-
Scia z ciaggu gléwnego. Promient gwiazdy o masie 1.5M na ciaggu gltéwnym wynosi okoto
1.5R.. Aby sprawdzi¢ status ewolucyjny sktadnikéw wykonano dodatkowe dopasowa-
nia WD narzucajac potencjaly powierzchniowe €25 odpowiadajace promieniom gwiazd z
ciggu gléwnego o tej masie. Sktadniki uktadu nie mogg by¢ na ciggu gtéwnym poniewaz
dopasowania te posiadaly wartoéé x? o dwa rzedy gorsza niz uzyskane w modelach A i B.

Na wykresie empirycznej zaleznosci masa-promien sktadniki IO Aqr lezg tuz nad cia-
giem glownym (Gimenez & Zamorano 1985). Aby zbada¢ dokladniej ich status ewolu-
cyjny i rozstrzygnaé, ktore z rozwiazan (A, B) jest poprawne wykreslono ciagi ewolucyjne
dla obu sktadnikow na wykresie log(7.ss)-log(g) korzystajac z pracy Kim et al. (2002),
wyznaczonych mas oraz zakladajac metalicznoéé¢ Z = 0.02. Wykres ten wyraznie wska-
zuje na rozwiazanie B jako poprawne (Rys. 3.18). Punkty dla rozwiazania B leza blisko
odpowiadajacych im ciggéw. Powszechnie uwaza sie iz sktadniki gwiazd podwdjnych
powstaja jednoczesnie. Sktadnik masywniejszy 2 ,wyprzedzil” w ewolucji sktadnik pierw-
szy. Gwiazdy masywniejsze ewoluuja szybciej. Sktadnik drugi w trakcie ewolucji szybciej
zwiekszal promien i co za tym idzie szybciej spadala jego temperatura efektywna niz
gwiazdy 1. Spowodowato to sytuacje, w ktérej gwiazda masywniejsza posiada obecnie
nizszg temperature efektywna od swojego towarzysza.

Kolejnym argumentem za poprawnoscia rozwigzania B jest dobra zgodnosé wieku obu
sktadnikéw, ktory wynosi 1.9 miliardéw lat.

Glebokos¢ linii widmowych réwniez niesie informacje o sktadnikach. Stosunek glebo-
kosci linii obu sktadnikéw ma duzy rozrzut jednak srednia jest blizej wartosci 0.72 (B) niz
0.99 (A). Réznica pomiedzy obu sktadnikami jest dobrze widoczna na widmie H, (Rys.
3.13).
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Rysunek 3.18: Ciggi ewolucyjne dla obu sktadnikéw. Puste symbole oznaczajg rozwigza-
nie A a wypelnione B. Sktadniki 1 i 2 oznaczono odpowiednio symbolami () oraz A.

Sktadniki uktadu znajduja sie blisko pasa niestabilno$ci na wykresie HR. Z tego
wzgledu poszukiwano zmian jasnoSci uktadu. Do tego celu korzystajac z otrzymanego
modelu usunieto z obserwacji wpltyw za¢mien i elipsoidalnos$ci sktadnikéw. Przetworzone

w ten sposob obserwacje ASAS uzyto do analizy. Zadnych zmian okresowych nie stwier-
dzono.



3.4. UKEAD O ORBICIE ELIPTYCZNEJ - V821 CASSIOPEIAE 95

Rysunek 3.19: Krzywe blasku V821 Cas w filtrach R oraz Hp. Krzywa Hp zostala prze-
sunieta w dot o 0.15 dla przejrzystosci. Wyraznie widaé¢ przesuniecie fazowe minimum
wtornego.

3.4 Uklad o orbicie eliptycznej - V821 Cassiopeiae

3.4.1 Obserwacje

Obiekt V821 Cas znajduje sie na liscie A. Kruszewskiego i I. Semeniuk (1999) bliskich
gwiazd za¢mieniowych ktoére moga postuzyé¢ do kalibracji jasnoéci powierzchniowej i wy-
magaja dodatkowych obserwacji. Obiekt byl obserwowany przez satelite Hipparcos, jego
paralaksa trygonometryczna wynosi 7 = 5.38+0.91 co odpowiada odlegtosci 186 parsekow.
Uktad byt rowniez obserwowany przez ASAS jednak krzywa blasku jest niekompletna. Ja-
sno$¢ uktadu wynosi w filtrze V' 8™.3. Typ widmowy podany przez katalog PPM to AO.
Do celow modelowania P.Ligeza wykonal w DDO obserwacje spektroskopowe a obserwacje
fotometryczne wykonal zespét T. Kwiatkowskiego na 40 cm teleskopie Newtona w Bo-
rowcu. Pomiar predkodci radialnych zostal wykonany przez autora niniejszej pracy przy
pomocy programu FXCOR (IRAF.)

Po sfazowaniu obserwacji z Borowca i z satelity Hipparcos okazalo sie ze jest wyrazne
przesuniecie minimum wtérnego co Swiadczytoby o ruchu linii apsyd. Minimum wtérne
krzywej Hipparcosa ma wiekszy rozrzut w fazie niz minimum pierwotne co §wiadczy o
tym Ze juz w czasie obserwacji Hipparcosa (3.22 lat) mozna zauwazy¢ wplyw zmiany
dtugosci periastrum. Potwierdzenie ruchu linii apsyd znaleziono réwniez w literaturze
(Otero, 2005). Publikacja ta zawiera spis ukltadow w ktorych wystepuje ruch linii apsyd
stwierdzony na podstawie poréwnania obserwacji Hipparcosa oraz ASAS.
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Rysunek 3.20: Syntetyczne krzywe predkosci radialnych poréwnane z obserwacjami z
DDO. Linia ciaggta prezentuje dopasowanie do obserwacji DDO oraz Borowca. Linia prze-
rywana pokazuje jak wygladata krzywa RV w epoce obserwacji satelity Hipparcos.

Rysunek 3.21: Trojwymiarowy obraz uktadu w fazach 0.0 oraz 0.21.
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3.4.2 Wstepny model ukladu V821 Cas

Ze wzgledu na ruch linii apsyd do uzyskania pelnego modelu uktadu najlepsze sg réwno-
czesne obserwacje fotometryczne oraz spektroskopowe. Ten warunek spetniajg obserwacje
z Borowca oraz DDQO. Czas pomiedzy tymi dwoma zestawami danych to tylko 100 dni.
Do modelowania wykorzystano program PHOEBE. Wykonano dwa dopasowania, dla ob-
serwacji z Borowca i DDO oraz oddzielnie dla Hipparcosa. Wyniki tych dopasowan sa
zestawione w tabeli 3.15. Obserwacje z Borowca i DDO pozwolily otrzyma¢ wstepny
kompletny model uktadu. W dopasowaniu dla danych Hipparcosa skorzystano z wartosci
a, g oraz V. z dopasowania DDO oraz Borowca. Oba wyniki s3 w dobrej zgodno$ci. Dtu-
go$¢ periastron w, zmienila sie w ciggu tych prawie dziewieciu lat o 35°. Temperatura 7T}
odpowiada wskaznikowi barwy uktadu i byta ustalona w trakcie dopasowan. Dopasowano
natomiast temperature 75. Na rysunku 3.19 zostaly pokazane dopasowane krzywe. Widaé
przesuniecie minimum wtérnego oraz zmiane ksztaltu maksimow.

Dopasowanie syntetycznej krzywej blasku do obserwacji z Borowca (filtr ) bylo klo-
potliwe ze wzgledu na niekompletnosé¢ krzywej. 7 tego wzgledu bardziej wiarygodne sg
wyniki dotyczace nachylenia i rozmiaréw z dopasowania w filtrze Hp. Rozmiary i masy
obu sktadnikéow swiadczg o tym iz sa to mlode gwiazdy ciggu gléwnego. Na podstawie mo-
delu w tabeli 3.15 wyznaczono paralakse. Dla promieni uzyto wartosci z dopasowania w
filtrze Hp ze wzgledu na kompletng krzywa. Obiekt znajduje sie w odlegtosci tylko 8 stopni
pod plaszczyzna galaktyki. Na podstawie pracy Burnsteina i Heilesa (1982) oszacowano
E(B-V)=0.3 na kiloparsek. Otrzymana paralaksa fotometryczna wynosi 4.1 4+ 0.3 mas
(245 + 15pc). Blad oszacowano na podstawie bledow promieni i temperatur sktadni-
kéow z modelu. Bledy temperatur odpowiadaja bltedowi wyznaczenia B-V ukladu czyli
0.02 (£150K). Paralaksa trygonometryczna wyznaczona przez satelite Hipparcos wynosi
5.38 £ 0.91 mas.

W ostatecznym modelu powinny by¢ uwzglednione poprawki temperatur na poczerwie-
nienie. Nadwyzka barwy w przypadku V821 Cas jest bardzo wysoka. Poprawka podwyz-
szy temperatury nawet o 500K co da lepsza zgodnosé z typem widmowym A0 podanym
w katalogu PPM.
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Tablica 3.15: Wyniki modelowania dla uktadu V821 Cas. W drugiej kolumnie mamy
model oparty na spektroskopii z DDO oraz fotometrii w filtrze I. W trzeciej kolumnie
zestawiono wyniki z dopasowania do obserwacji z Hipparcosa. Ostatnia kolumna zawiera
r6znice pomiedzy wynikami z kolumn 2 i 3. Dla dlugosci wezta w i przesuniecia fazowego
phspisi (A), réznica ta jest zwigzana z ruchem linii apsyd pomiedzy dwiema epokami. Dla
jasnosci sktadnikéw [y i [ réznice podano ze znakiem. Z tych dwoch wartosci widac¢ ze
sktadnik pierwszy ma wieksza jasnosé w filtrze Hp a skladnik drugi w filtrze I (B). Jest
to w zgodzie z wyzszg temperaturg sktadnika pierwszego. Dla pozostalych parametrow
ostatnia kolumna okresla réznice w dwoch dopasowaniach i moze by¢ traktowana jako
niezalezna miara bledu.

Parametr Borowiec i DDO Hipparcos réznica
e 0.1334 £+ 0.0005 0.120 + 0.008 0.013
W 2.739 + 0.008 2.126 £+ 0.049 0.6134
Phshift —0.0381 +0.0001 —0.0204 4+ 0.0007 0.01774
q 0.816 £ 0.001
a(Re) 9.772 +0.127
v, 64+15
Ty 8510K 8510K
T 7696 + 40K 7685 + 40K 11K
i 80.70 + 0.03 79.39 + 0.28 1.31
0 5.77 + 0.01 5.63 + 0.09 0.14
Qy 5.87 £ 0.01 5.48 + 0.07 0.39
[y 0.629 + 0.002 0.650 £ 0.009 —0.0215
lo 0.371 £ 0.002 0.350 4+ 0.009 +0.0215
T2 0.29, 0.31 0.51, 0.53
M, 2.21 4+ 0.09
M, 1.80 +0.08
R, 2.03 +0.04 2.09 +£0.07 0.06
R 1.73£0.03 1.89 £0.05 0.16

A) ruch linii apsyd
B) rozne filtry

3.5 GT UMa - uklad potréjny?

Uktad GT UMa byl obserwowany przez satelite Hipparcos, ktory wykryt za¢mienia zacho-
dzace z okresem 19.16472. Krzywa blasku ukladu posiada dwa minima o malej réznicy
glebokosci. Paralaksa trygonometryczna wyznaczona przez satelite Hipparcos wynosi
8.18 + 1.69 mas co odpowiada odlegtosci 122 pc. Kolejne obserwacje uktadu wykonali
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obserwatorzy w Stowenii (Mikuz et al. 2004). Uzyskali oni dwie krzywe blasku w filtrach
B oraz V', wyznaczyli momenty miniméw i poprawili okres. Okres wyznaczony przez ten
zespo6l to 14.164708 4-0.000002 a moment minimum gléwnego HID=245 2278.522 4-0.002.
Okreslono rowniez Srednig warto$é¢ wskaznika barwy B —V = 0™.36 co odpowiada typowi
widmowemu F2. W tej pracy zwrécono réwniez uwage na to iz w katalogu Hipparcosa
uktad jest sklasyfikowany jako wizualnie podwéjny. W odlegloéci 17.6" i kacie pozy-
cyjnym 266°.4 znajduje sie obiekt stabszy o 2™.6 (GT UMa B) o tej same]j paralaksie
co para za¢mieniowa. Autorzy pracy rowniez zaznaczyli iz satelita ROSAT obserwowal
zrodlo promieniowania X zgodne w granicach btedu ze wspolrzednymi GT UMa (odle-
glosé 5”7 +16”). W latach 2001-2002 zesp6t Toma Tomov oraz Ilian Iliev wykonal serie
widm w obserwatorium NAO Rozhen na 2m teleskopie. Obserwowano zakres w oko-
licy 8575A gdzie znajduja sie trzy linie wapnia Ca II. Zespol ten wykonal redukcje tych
obserwacji i stwierdzil ze oprocz linii widmowych obu sktadnikéw pary zaémieniowej ob-
serwujemy tez mocna trzecia linie ktora sugeruje ze uklad moze by¢ potrojny (nie liczac
odleglejszego skladnika wizualnego). Autor niniejszej pracy, niezaleznie od obserwato-
row, pomierzyt predkosci radialne w widmach dla trzech obiektéw. Przyjeto oznaczenia
sktadnikéw 1 i 2 dla pary za¢mieniowej, 3 dla obiektu nie uczestniczacego w za¢mieniach
zgodnie z notacja uzywanej w metodzie WD. Przy pomocy tej metody wyznaczono model
pary za¢mieniowej gdzie promieniowanie pochodzace od trzeciego sktadnika byto modelo-
wane jako ,trzecie §wiatto”. Oprocz krzywych predkosci radialnych dla pary za¢mieniowej
pomierzono réwniez predkosci dla sktadnika trzeciego. Zmiany te maja mala amplitude
i s3 prawdopodobnie zwigzane z blendingiem linii sktadnikéw 2 i 3. W trakcie bada-
nia uktadu powstalo mnéstwo pytan na ktoére nie mozna jednoznacznie odpowiedzie¢ na
podstawie dostepnych obserwacji. Omoéwiono rézne mozliwe rozwigzania.

3.5.1 Pomiar predkosci radialnych

Wszystkie obserwacje spektroskopowe zostaly wykonane w NAO Rozhen w zakresie wid-
mowym o szerokosci okoto 200A i diugosci fali 8575A. Czesé widm zostata zredukowana
przez T. Tomova. Pomiar predkosci radialnych oraz redukcja reszty widm zostaly wy-
konane przez autora niniejszej pracy. Caly proces redukcji i pomiaréw wykonano przy
uzyciu pakietu IRAF. W widmach linie sg rozszczepione na trzy sktadowe. Gléwna skta-
dowa o predkosci radialnej okolo -40 km /s jest stabo zmienna. Sktadnik ktory odpowiada
za nig oznaczamy jako trzeci. Po obu jej stronach sa ptytsze linie, ktore zamieniajg sie
miejscami w trakcie ruchu orbitalnego pary za¢mieniowej (sktadniki 1 i 2). Pierwotnie
do pomiaréw predkosci radialnych skorzystano z metody korelacji skrosnej widm jednak
duze zaszumienie oraz malta odlegtos¢ sktadowych w widmie powoduje mocne blendowa-
nie pikow. Filtracja fourierowska widm w celu wygtadzenia szumu nie poprawia wyraznie
sytuacji. Ostatecznie zdecydowano sie na pomiar poszczegdlnych linii programem RVI-
DLINES. Mierzono trzy mocne linie Ca II, ktére znajdujg sie w tym obszarze. W celu
zmniejszenia wplywu szumu pomierzono widma sumowane parami gdy byly wykonywane
jedno po drugim. Wyniki pomiaréw predkosci pary za¢mieniowej sa zestawione w tabeli
3.15. Pomiary dla najjasniejszego skladnika (3) sa zgodne dla obu metod z dokladnoscia
1-2 km/s. Zmiany predkosci radialnych maja amplitude 17 km/s (Rys. 3.27). Korzystajac
z programu do analizy okresowo$ci wyznaczono okres zmian 23.42 d. Jednak fazowanie
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Rysunek 3.22: Znormalizowane i wygladzone widmo GT UMa (ekspozycja 3x13 min.).
Widoczne sg trzy sktadowe w kazdej z trzech linii wapnia.

tych zmian z okresem orbitalnym pary za¢mieniowej wykazuje pewng zaleznosé. W fazach
od 0 do 0.5 mamy wyzsze wartosci niz w fazach od 0.5 do 1 (Rys. 3.25). Przyczyna takiego
efektu moze by¢ blendowanie glownego piku (3) z drugim sktadnikiem, ktéry ma mniejsza
amplitude zmian niz sktadnik pierwszy. Stosunek obu okreséw wynosi okolo 20:1. Moz-
liwe jest réwniez jednoczesne wystepowanie obu efektéow. Zmiany z okresem 23.42 musimy
traktowac¢ bardzo ostroznie, okres ten jest prawdopodobnie aliasem do okresu orbitalnego
pary za¢mieniowej, lub efektem blendowania.

Tablica 3.16: Predkosci radialne pary zaémieniowej (1, 2).

HID RVI (0-C)s RVZ (0-0), fam
2450000+ kms' kms!'! kms! kms!

1913.495681 44.9 -0.1 -99.2 6.6 0.595
1920.558347 771 -8.7 -150.0 -12.2 0.659
1626.385732 -129.5 -12.3 65.9 40.8 0.087
1972.467230 -196.4 -14.4 64.3 -16.2 0.227
2070.308487 -181.5 1.1 78.6 -2.4 0.231
2266.550063 111.2 4.7 -138.8 15.7 0.721
2334.584792 -151.1 -4.0 67.4 15.0 0.135
2413.341909 89.8 -19.0 -150.1 6.2 0.754
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Rysunek 3.23: Okno programu RVIDLINES. Powiekszony $rodkowy fragment widma z
Rys 3.22, widaé¢ dopasowanie trzech profili Gaussa.

3.5.2 Model ukladu

Do modelowania uktadu GT UMa zastosowano program PHOEBE. Wykorzystano obser-
wacje spektroskopowe z NAO Rozhen oraz fotometrie z satelity Hipparcos w filtrze Hp.
Podstawowe trudnosci, ktére pojawity sie w trakcie modelowania to brak bezposredniej
informacji o temperaturach sktadnikoéw, spowodowany faktem, iz Swiatlo obserwowane
pochodzi z trzech Zrodet. Na podstawie wstepnego modelu wyznaczono masy i promienie
obu sktadnikéw. Aby ,odtworzy¢” uklad skorzystano z wynikéw teorii ewolucji na pod-
stawie ktorej okreslono temperatury sktadnika pierwszego dla zadanej masy i promienia.
Temperatura sktadnika drugiego zostata dopasowana na podstawie réznicy gtebokosci za-
¢mien z fotometrii.

Po zastosowaniu efemerydy z pracy Mikuz (2004) okazalo sie ze obserwacje z satelity
Hipparcos s3 zle sfazowane i przesuniecie fazowe wynosi okolo 0.006. Przyczyny moga
by¢ dwie: zty okres lub moment za¢mienia gtéwnego 7jy. Z podanych bledéw okresu
i Ty wynika ze prawdopodobnie okres zostal Zle wyznaczony. Btlad okresu powielony
3500 razy (liczba cykli pomiedzy obserwacjami) jest wiekszy niz blad Ty. Przyczyna tej
niezgodnosci moze by¢ uzycie przez autoréw tylko poszczeg6lnych minimoéw z fotometrii
Hipparcosa ktore sg zle obsadzone punktami. To przesuniecie jest jednak widoczne kiedy
zfazujemy wszystkie obserwacje. Przy pomocy programu PHOEBE udoktadniono okres
przyjmujac moment minimum gtéwnego 245 2278.522 + 0.002. Poprawiona efemeryda to:

Min I = HJD 2,452,278.522 + 1%.1647098 - E (3.3)
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gdzie niepewno$é okresu wynosi 5 x 1077d.

W uktadach za¢mieniowych w ktérych mamy obecno$¢ trzeciego obiektu istnieje silna
korelacja pomiedzy nachyleniem orbity i trzecim §wiattem. Mozna dostaé¢ rodzine rozwia-
zan dla ktorych mamy dobrg zgodnosé z krzywa LC dla réznych par parametréw i oraz /.
Duze wartosci I3 powoduja ze iloé¢ §wiatta bioracego udziatl w za¢mieniach w stosunku do
calosci maleje i zaémienia sg plytsze. Efekt ten mozna nadrobié¢ zwiekszajac nachylenie.
Aby upewni¢ sie czy uzyskany wynik jest prawidlowy wykonano kilka testow. Okreslono
maksymalng mozliwg wartosé I3 = 0.58, ktora odpowiada nachyleniu orbity 90°. Korzy-
stamy z unormowania jasnosci [, + lo + I3 = 1. Wieksze wartosci [3 spowodowaly by zbyt
plytkie za¢mienia w krzywej syntetycznej. Prosty szacunek na podstawie gtebokosci linii
(bez uwzglednienia typow widmowych) sugeruje ze trzeci sktadnik emituje prawie 50%
Swiatta w ukladzie (Tab. 3.17). Ten wynik postuzyl jako kontrola przeprowadzonego
modelowania, dzieki niemu wiemy ze nie popelniamy grubego btedu przy wyznaczeniu /s,
ktore jest mocno skorelowane z nachyleniem orbity.

Tablica 3.17: Poréwnanie gltebokosci linii widmowych z jasnoSciami sktadnikéw z modelu
WD. Widma daja stabsze trzecie $wiatlo. Jednak gwiazdy o wyzszej temperaturze maja
plytsze linie co moze wyttumaczy¢ ta roznice. W widmach réznica pomiedzy sktadnikami
11i 2 jest wieksza niz w modelu WD. Mozna to wytlumaczy¢é mocniejszym blendingiem
linii drugiego sktadnika z gléwnym pikiem co skutkuje wieksza gltebokoscia (sktadnik drugi
ma wieksza mase i mniejsza amplitude).

widmo 1 widmo 2 PHOEBE
Iy 0.179 0.201 0.210
Iy 0.343 0.328 0.269
I3 0.478 0.470 0.516

Po poréwnaniu otrzymanych mas i promieni z teorig ewolucji okazalo sie, ze sktadniki
musialyby znacznie réznié¢ sie wiekiem by pasowaé do ciagdédw ewolucyjnych. Dla pierw-
szego mniej masywnego sktadnika wyznaczono wiek 9 mld. lat a dla sktadnika drugiego
5 mld. lat. Zakladajac ze trzeci sktadnik nalezy do ukladu (przemawia za tym zgodny
kierunek na sferze oraz zblizona predkosé¢ radialna), mozemy oszacowaé jego temperature
na podstawie wskaznika barwy ukladu. Temperatura trzeciego sktadnika powinna by¢
wieksza niz 7000K (temperatura ta odpowiada wskaznikowi barwy ukladu B-V=0.35).
Whioskujemy to z faktu mieszania swiatta tego sktadnika z parg zaé¢mieniowa ktora jest
chtodniejsza. Gwiazda o takiej temperaturze na c.g. posiada mase rzedu 1.5 M. Czas
zycia takiej gwiazdy nie przewyzsza 3 mld. lat co dodatkowo skomplikowalto obraz (przyj-
mujac ze sktadnik 3 jest czescia uktadu).

Dla sktadnikéw pary zaé¢mieniowej taki wiek oznaczalby ze sa one na ciggu gtéwnym
lub sg nieznacznie odewoulowane. Ich promienie nie powinny przekracza¢ R, = 1.1R;
oraz Ry = 1.6R,, odpowiadajacym gwiazdom o masach 1.05 i 1.28 M, w wieku 3 mld.
lat. Temperatury takich gwiazd na c.g. wynosza odpowiednio 5900 i 6200 K.

Tak duzych roznic wieku (promieni) nie mozna wyttumaczyé niepewnoscia wynikow
spowodowang zaszumieniem danych. Wytlumaczenie tych r6znic zaproponowat J. Ziol-
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Rysunek 3.24: Poréwnanie syntetycznej krzywej dla GT UMa oraz obserwacje wykonane
przez satelite Hipparcos.

kowski. Ewolucja mogta przebiegaé¢ szybciej jezeli sktadniki poczatkowo mialy wiekszg
mase. Utrata masy mogla nastapi¢ na skutek intensywnego wiatru gwiazdowego co jest
mozliwe dla tak krotkich okreséw orbitalnych. Skutkiem takiej ewolucji uktadu mieliby-
$Smy dzisiaj sktadniki o zbyt duzych promieniach, czyli sytuacje, ktéra obserwujemy w
GT UMa.

Uzyskany wstepny model uktadu zawiera mnéstwo zgrubnych szacunkéw i zalozen
ktorych poprawno$¢ nie sposob zweryfikowaé korzystajac z istniejacych obserwacji. Mie-
dzy innymi nie mamy pewno$ci co do tego ze trzeci sktadnik nalezy do uktadu i nie jest
gwiazdag tla. Na podstawie niniejszego modelu wyznaczono odleglosé metoda paralaksy
fotometrycznej. Z powodu malej odlegtosci uktadu i duzej szerokosci galaktycznej (+47°)
zaniedbano ekstynkcje. Paralakse fotometrycznag wyznaczono na podstawie temperatur i
promieni sktadnikéw pary zaé¢mieniowej z tabeli 3.18 oraz przyjmujac ze jasno$¢ My trze-
ciego sktadnika odpowiada wskaznikowi B-V ukladu. W ostatnim zalozeniu przyjmujemy
ze sktadnik trzeci jest gwiazda ciagu glownego i nie uwzgledniamy mieszania §wiatta trzech
sktadnikéw. Mimo daleko idacych zalozen i szacunkéw wynik zgadza sie dobrze z para-
laksa wyznaczona przez satelite Hipparcos. Otrzymano wartos¢ = = 8.3 mas (120pc).
Wynik Hipparcosa wynosi m = 8.18 mas (122pc). Oczywiscie tak dobra zgodnosé jest
przypadkowa biorac pod uwage przyjete zalozenia i szacunki.

Dobra zgodno$¢ paralaks mozemy jednak potraktowaé jako staba przestanke o tym ze
nasze szacunki i zatozenia nie odbiegaja znaczaco od rzeczywistosci oraz ze trzeci sktadnik
jest fizycznie zwigzany z ukladem za¢mieniowym lub znajduje sie w malej odlegtosci od
niego. Dodatkowym argumentem ze sktadnik trzeci nalezy do uktadu to fakt iz jego §red-
nia predkos¢ radialna (—41+1 km/s) jest bardzo zblizona do predkosci pary za¢mieniowej
(sa zgodne w granicach btedu).
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Rysunek 3.25: Krzywe predkosci radialnych dla GT UMa. Linie ciggle prezentujg wynik
dopasowania a obserwacje spektroskopowe pary za¢mieniowej oznaczono symbolem ().
Linia przerywana odpowiada éredniej predkosci trzeciego sktadnika a pomiary jego pred-
kosci oznaczono symbolem 7. Liczba tych punktow jest wieksza poniewaz dla sktadnikow
11 2 mierzono widma sumowane jak rowniez niektore pomiary w okolicach faz zero i 1/2
nie byly mozliwe ze wzgledu na nakltadanie sie linii. Symbolem x oznaczono obserwacje
sktadnika 2 ktorych nie uzyto w dopasowaniu. Jezeli jednak przyszte obserwacje potwier-
dza tak wysoki efekt Rossitera moze to oznaczaé¢ ze skladnik 2 rotuje asynchronicznie.
Podobny efekt mozna uzyska¢ rowniez dla wiekszego nachylenia.
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Rysunek 3.26: Trojwymiarowy obraz uktadu - za¢mienia sg prawie
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Tablica 3.18: Model GT UMa uzyskany na podstawie obserwacji spektroskopowych z tab.
3.16 oraz obserwacji satelity Hipparcos w filtrze Hp.

skladnik 1 skladnik 2

i 84°.7 £ 0°.4
q 1.225 4 0.021
a(Re) 6.17 % 0.20
v, —37.343.7 km-s~
Vs ~41.0 + 1.0 km-s~?
T, 5460 5370 + 10K

Q19 491 £ 0.11 4.76 £ 0.09
li2 0.215£0.010 0.269 £ 0.012

l3 0.516+0.010
X1,2 0.66 0.67
91,2 0.32
Al 0.5

M o 1.05£0.11 1.28 £0.13

Ry 1.70 £0.12 1.99 £0.15
My, 3.88 3.61
log(g12) 4.00 3.95

3.5.3 Trzeci skladnik ukladu

Nasza wiedza o trzecim sktadniku uktadu jest dosy¢ ograniczona. Wiemy na podstawie
modelu WD ze skladnik daje 52% $wiatta ukladu w filtrze Hp. Ten wynik jest w dobrej
zgodnosci z glebokosciami linii widmowych trzech skladnikéw. Chronologicznie pierw-
sze wyniki dotyczace zmian predkosci radialnych trzeciego sktadnika uzyskano przy uzy-
ciu programu do szukania okresowych zmian. Najlepszy uzyskany okres wyniost 23.42d.
Widmo mocy $§wiadczy o tym ze wynik ten jest bardzo niepewny. Po zfazowaniu predkosci
trzeciego skladnika z okresem orbitalnym pary za¢mieniowej okazalo sie ze jest wyrazna
korelacja tych punktow z predkosciami skladnika drugiego (Rys. 3.25). Przyczyng tego
efektu jest prawdopodobnie silne zblendowanie linii sktadnikow 2 i 3 (Rys. 3.23). Wi-
docznie okres 23.42d jest po prostu aliasem do zmian zwigzanych z blenda, ktéra zmienia
zmierzone potozenia linii trzeciego sktadnika z okresem orbitalnym pary za¢mieniowe;j.

Zanim to wytlumaczenie zostalo przyjete wykonano kilka testéw dotyczacych okresu
23.42d i mozliwych jego przyczynach. Rozwazania te przytoczono ponize;j.

Amplituda zmian predkosci radialnych trzeciego skladnika wymnosi okolo 17 km/s.
Pierwsza rozpatrywana przyczyna tych zmian to wzajemny ruch orbitalny trzeciego sktad-
nika wokol pary za¢mieniowej. Mozliwo$¢ tg odrzucono poniewaz takie amplitudy i okres
swiadczylyby o masach rzedu setnych czeSci masy Stonca. Aby sprawdzié¢ czy srodek
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Rysunek 3.27: Zmiany predkosci radialnej trzeciego sktadnika z okresem 23.42d.
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Rysunek 3.28: Zminy jasnosci GT UMa poza za¢mieniami zfazowane z okresem 23.42d.
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mas pary za¢mieniowej porusza sie wyznaczono predko$¢ uktadu dla oSmiu widm w kto-
rych rozdzielono wszystkie trzy skladniki (skorzystano z stosunku mas z modelu WD).
Nie znaleziono jednak wyraznych zmian okresowych. Jezeli jednak takie zmiany istnieja
powinny mie¢ amplitude ponizej 10 km/s (takiego rzedu jest rozrzut punktéow). Duzy
rozrzut punktéw w krzywych RV 11 2 moze by¢ zwigzany z blendowaniem i szumem ale
rOwniez z przesuwaniem sie srodka mas pod wplywem trzeciej masy.

Kolejng mozliwa przyczyna zmian predkosci radialnej trzeciego sktadnika stanowi moz-
liwos¢ ze gwiazda jest cefeida. Jednak taki dlugi okres oznaczalby bardzo duza mase i
jasnos¢ co jest sprzeczne z obserwowanymi gleboko$ciami linii widmowych oraz wynikiem
modelu WD. Dodatkowo obserwacje z Hiparcosa, pomijajac zaémienia, zfazowano z okre-
sem 23.42 (Rys. 3.28), dane nie wykazuja zauwazalnych zmian jasnosci poza za¢mieniami.
Szukano réwniez bezskutecznie innych zmian okresowych.

Kolejnym przypuszczeniem ttumaczacym ruch trzeciego sktadnika to mozliwosc¢ ze jest
on rowniez gwiazda podwojng w ktorej obserwujemy tylko sktadnik glowny (SB1).

Aby rozstrzygnaé wszystkie powstate pytania wokot uktadu GT UMa potrzebne sg
dodatkowe obserwacje. Na podstawie widm o wysokiej rozdzielczo$ci i wysokim stosunku
sygnaltu do szumu w okolicy faz 0.25 i 0.75 mozna okresli¢ typy widmowe trzech sktadni-
kéw na podstawie glebokosci charakterystycznych linii. Takie widma pozwolityby rowniez
okresli¢ doktadniej masy sktadnikéw pary zaé¢mieniowej. Wielobarwne obserwacje foto-
metryczne o mniejszym rozrzucie, pozwolityby udoktadni¢ model. Mieliby§my réwniez
dodatkowa informacje o temperaturze trzeciego sktadnika (z modelu WD - I3 w réznych
filtrach). W glebokosciach zaé¢mien obserwowanych w roznych filtrach jest zawarta infor-
macja o temperaturach pary zaé¢mieniowej. Aby sprawdzié¢ czy trzeci sktadnik wplywa
na ruch orbitalny pary za¢mieniowej mozna zbadaé o-c obserwacji fotometrycznych dla
wszystkich obserwowanych cykli, obserwacje Hipparcosa sa zbyt zaszumione do tego celu.

3.5.4 Nowe obserwacje fotometryczne w filtrze R

W maju 2006 roku K. Kaminski uruchomit w Borowcu malty automatyczny teleskop New-
tona (MTF, Maly Teleskop Fotometryczny). W trakcie testow teleskopu i oprogramo-
wania do redukcji obserwacji, K. Kaminski wykonal cztery serie obserwacji w filtrze R
uktadu GT UMa. Rysunek 3.29 przedstawia wstepna redukcje tych obserwacji poréwnana
z uzyskanym na bazie fotometrii Hipparcosa modelem (Tab. 3.18). Dopasowano tylko pa-
rametry zalezne od dtugosci fali (I3, lo, I3 - w filtrze R), ktorych nie znamy z dopasowania
w filtrze Hp. Zgodnos¢ jest dobra, biorgc pod uwage rozrzut punktow dla krzywej Hippar-
cosa na podstawie ktorej wyznaczono model. Wazng informacja jest zgodno$é¢ w stopniu
zakrzywienia maksiméw obu krzywych. Potwierdza to anomalnie duze promienie obu
sktadnikéow pary za¢mieniowej. Krzywa Hipparcosa daje watpliwy wynik ze wzgledu na
duzy rozrzut. Po ukoriczeniu obserwacji i ostatecznej redukcji, stosujac kilka gwiazd po-
roOwnania, minimalizujac w ten sposob ekstynkcje réznicows, krzywa zostanie uzyta do
udoktadnienia modelu uktadu GT UMa.
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Rysunek 3.29: Wstepna redukcja krzywej blasku GT UMa w filtrze R wykonanej (i zre-
dukowanej) przez K. Kaminskiego w Borowcu na 20 cm teleskopie Newtona. Linia ciagta
przedstawia dopasowany model uktadu a punkty - obserwacje w filtrze R. Obie krzywe
wykazuja dobra zgodno$¢, jedynie w fazie 0.9 mamy przesuniecie w pionie. Jest to spowo-
dowane tym ze teleskop i oprogramowanie sg dopiero w fazie testowej jak rowniez z faktu
iz byly stosowane rézne gwiazdy poréwnania. Dochodzi tutaj rowniez efekt ekstynkcji
roznicowej. W fazie 0.4 mamy inne nachylenie krzywej obserwowanej - r6znica moze by¢

spowodowana duzym zaszumieniem krzywej Hp na podstawie ktorej powstal model tutaj

poréwnywany.
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Rozdzial 4

Zakonczenie

4.1 Podsumowanie

Niniejsza praca dotyczy okreslenia parametréw niektorych uktadow rozdzielonych, poczy-
najac od wlasnych obserwacji a na dyskusji statusu ewolucyjnego i paralaksy fotome-
trycznej konczac. Przy tym podstawowe obserwacje na ktorych jest ona oparta, to wtasne
krzywe predkosci radialnych. Podstawowa metoda analizy byly symulacje/dopasowania
modelu wspolczesna wersja metody Wilsona-Devinney’a (1971).

Krzywe blasku w projekcie ASAS 3 sa posortowane wedtug typéw ED, ESD oraz EC.
Kryterium selekcji kandydatow na uktady rozdzielone byly waskie za¢mienia o zblizo-
nej gltebokosci. Uzyskane modele potwierdzity rozdzielong nature wybranych uktadéw i
pozwolily na ustalenie ich statusu ewolucyjnego.

Zademonstrowano, ze obserwacje fotometryczne umiarkowanej jakosci, pochodzace z
malych instrumentéw wraz ze spektroskopia wykonang na 2m teleskopie lecz ze spektro-
grafem o malej efektywnosci, pokrywajacym zaledwie 200 A, wystarcza do wykonania
rozsadnej analizy uktadéw rozdzielonych. Nowoczesnym spektrografem echelle te same
rezultaty mozna osiggnaé z teleskopem rzedu 0.5m (Rozdziat 2.3.2).

Zgodnos¢ rozwigzan dla dwu najlepiej zbadanych uktadéw z ciggami ewolucyjnymi i
izochronami dla odpowiednich mas jest dodatkowym argumentem za ich wiarygodnoscia.
Pozwoli to w przysztosci na réznicowe weryfikowanie modeli ewolucyjnych w oparciu o
ukltady rozdzielone, unikajac szeregu bledow systematycznych. (Rozdzialy 3.2 oraz 3.3).

Pokazano, ze w uktadach zaémieniowych o sktadnikach elipsoidalnych mozna uzyskaé
przyblizone rezultaty bez korzystania ze stosunku mas g ze spektroskopii.

Uzyte obserwacje okazaly sie wystarczajace do rozwigzania uktadoéw oraz stwierdze-
nia ich statusu ewolucyjnego. Natomiast uzyskane paralaksy sa obcigzone ewentualna
niestandardowa ekstynkcja. Dla unikniecia tego problemu sa potrzebne jasnosci pod-
czerwone uktadéw przynajmniej w kilku fazach. Szczegélowe krzywe nie sg niezbedne
poniewaz promienie sktadnikéw zostaly juz wyznaczone w niniejszej pracy.

Omoéwiono cztery modele uktadéw, ktore dotychczas nie byly zbadane. Niektore
uktady za¢mieniowe do badan wybrano sposrod obiektéw zaobserwowanych przez pol-
ski program poszukujacy gwiazdy zmienne ASAS (All Sky Automated Survey). Autor
wykonal pierwsze obserwacje spektroskopowe dla dwoch dotychczas niezbadanych ukta-
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dow 10 Aqr oraz BD-003357. Obserwacje te wykonano w NAO Rozhen na 2 m teleskopie
we wspotpracy z D. Kolevem. Dodatkowe obserwacje wykonal P.Ligeza w obserwatorium
DDO w Kanadzie. Uktady za¢mieniowe DV Boo oraz GT UMa byty obserwowane przez 1.
Ilieva na 2m teleskopie w Rozhen. Obserwacje spektroskopowe uktadu V821 Cas wykonat
P.Ligeza w DDO.

Nowe obserwacje fotometryczne oraz spektroskopowe wraz z fotometrig ASAS pozwo-
lity wyznaczy¢ parametry orbitalne oraz fizyczne uktadu BD-003357. Uzyskane rozwig-
zanie $wiadczy o tym ze ukltad jest mtody i nalezy do populacji I. Na podstawie modelu
wyznaczono po raz pierwszy odlegloé¢ ukladu. Stosunkowo mata odlegtos¢ 310 pc, ja-
snoé¢ 10 mag oraz nieskomplikowana fizyka powoduja iz uktad jest dobrym celem dla
wspolczesnych przegladow trygonometrycznych (e.g. GAIA).

Poréwnanie modelu z ciggami ewolucyjnymi pokazuje systematyczne przesuniecie.
Podstawowym Zrodtem tego przesuniecia jest niepewnos¢ w wyznaczeniu wskaznika barwy
uktadu. Wyniki dopasowan wskazuja na to ze uktad jest mtody, ma on okolo 1 mld. lat,
oznacza to ze metaliczno$¢ moze byé wyzsza niz zatozona 0.02. Wyzsza metaliczno$é
powoduje przesuniecie sktadnikow na wykresie ciggow ewolucyjnych. Metaliczno$¢ rzedu
0.03 daje dobra zgodno$¢ z ciggami ewolucyjnymi. Jest to alternatywne wytlumaczenie
tego przesuniecia systematycznego.

Model 10 Aqr przedstawia uktad dwoch sktadnikéw o bardzo podobnych masach i
promieniach. Model ten oparto na obserwacjach spektroskopowych gtéwnie z NAO Roz-
hen oraz na fotometrii z ASAS 2. Krzywa blasku jest bardzo dobrze okreslona mimo
duzego rozrzutu indywidualnych punktéw pomiarowych, dzieki duzej liczbie obserwacji.
Oba sktadniki zblizaja sie do punktu odejscia z c.g. (TAMS). Otwiera to potencjalnag moz-
liwo$¢ do zastosowania uktadu do réznicowych testow ciggéw ewolucyjnych w okolicach
TAMS gdzie modele sa wrazliwe na parametry skladnikow. Otrzymano dwa rozwiaza-
nia metoda WD jednak jedno z nich okazalo sie niezgodne w sposéb oczywisty z ciggami
ewolucyjnymi. Drugie rozwigzanie wykazuje dobra zgodnos¢ z ciggami ewolucyjnymi oraz
bardzo dobra zgodno$¢ wieku obu sktadnikow.

Uktad V821 Cas réwniez nie posiada modelu i obserwacji spektroskopowych z litera-
tury. Fotometria z Borowca oraz z satelity Hipparcos pozwolita na potwierdzenie rotacji
linii apsyd. Wykonano dwa dopasowania, pierwsze dla fotometrii z Borowca oraz spektro-
skopii z DDO, drugie dla obserwacji fotometrycznych z satelity Hipparcos. Dwa dopaso-
wania pozwalaja nam poréwnacé roéznice dopasowan z btedami wynikajacymi z dopasowan.
Masy i rozmiary sktadnikow §wiadczag o tym ze jest to mlody uktad ciggu gléwnego.

Uktad GT UMa jest sklasyfikowany w katalogu Hipparcosa jako wizualnie podwdjny.
Towarzysz ukladu (GT UMa B) znajduje sie w odleglosci katowej 17.6". Krzywa blasku
GT UMa wykazuje za¢mienia o poréwnywalnych gltebokosciach. Oznacza to ze uktad
jest potrojny. Obserwacje spektroskopowe zespotu I. Iliev i T.Tomov pokazaly ze w wid-
mach GT UMa A widzimy linie od pary za¢mieniowej i rowniez mocne linie obiektu nie
uczestniczacego w za¢mieniach, o stabej zmiennosci predkosci radialnych. Oznacza to
ze uktad zawiera cztery sktadniki. Niemniej dowody na fizyczny zwigzek pary zaémie-
niowej z para wizualng nie sg silne. Przyjeto oznaczenia 1,2 dla pary za¢mieniowej i 3
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dla obiektu odpowiadajacego za trzecig sktadowa. Otrzymany model uktadu §wiadczy o
tym iz jego ewolucja nie przebiegala w sposob typowy. Sa przestanki wskazujace na to ze
uktad tracil mase we wezesnych etapach swojego zycia. Takie wyttumaczenie zasugerowalt
J. Zidtkowski. Mimo duzej ilosci daleko idacych zatozen i szacunkow, zwlaszcza dotycza-
cych trzeciego sktadnika wyznaczono odlegtoéé, ktora jest w dobrej zgodzie z wynikiem
Hipparcosa.
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4.3 Dodatki

4.3.1 Przydatne adresy stron internetowych

Przeglgdy nieba - krzywe blasku
All Sky Automated Survey - http://archive.princeton.edu/~asas/
The Optical Gravitational Lensing Experiment - http://ogle.astrouw.edu.pl/
Hipparcos light curves - http://www.rssd.esa.int/Hipparcos/lightCurve/23743.html

Programy do modelowania
Wilson Devinney - ftp://ftp.astro.ufl.edu/pub/wilson/1cdc2003
MINGA - http://flash.uchicago.edu/ tomek/codes/Minga/
PHOEBE - http://www.fiz.uni-1j.si/phoebe/
Binary Maker - http://www.binarymaker.com/
Nightfall - http://www.hs.uni-hamburg.de/DE/Ins/Per/Wichmann/Nightfall.html

Bazy danych 1 katalogi
SIMBAD - http://cdsweb.u-strasbg.fr/Simbad.html
VIZIER - http://vizier.u-strasbg.fr/
NOMAD - http://www.nofs.navy.mil/data/fchpix/
CALEB (katalog modeli) - http://caleb.eastern.edu/



118 ROZDZIAL 4. ZAKONCZENIE

4.3.2 Oznaczenia stosowane w programach MINGA i PHOEBE

Tablica 4.1: Oznaczenia.

parametr oznaczenie  oznaczenie

MINGA PHOEBE

parametry zuwigzane z krzywq blasku

1 nachylenie i INCL

15 potencjaly pow. Oml, Om2 PHSV, PCSV
l12 jasnosé 11, 12 HLA, CLA
Ty5 temperatura T1, T2 TAVH, TAVC
12 WSp. poc. brzeg. X1, X2 X1, X2

Ao albedo Al, A2 ALB1, ALB2
g12 WSp. pOj. gr. gl, g2 GR1, GR2
parametry orbitalne

q q RM

a po6ltos wielka A SMA

V., predkos¢ radialna uktadu Vgam VGA

orbity eliptyczne

e mimosrod orbity e E

w dlugosé periastron Iper PERRO

mne parametry
F}5 wsp. rotacji asynchronicznej F1, F2 F1, F2
[3 jasno$¢ trzeciego skladnika 13 EL3

parametry sterujgce
dziataniem programu
nyo liczba warstw siatki nl, n2 N1, N2

I PB wlaczenie zalezno$¢ T, — Lo IPB 1/0 IPB OFF/ON

i fatm) Wt. efektéw nie Plankowskich | atm1, atm2 IFAT1, IFAT2
rozne tryby(mody) pracy mode MODEL




