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Rozdziat 1

Wstep

1.1 Gwiazdy p6znych typéw

1.1.1 Definicja

Zgodnie z klasyczna klasyfikacja typéw widmowych Morgana-Keenana — O, B, A, F, G, K,
M — mianem gwiazd poZnych typow okresla sie najczesciej gwiazdy typéw M i K, a czasem
takze G. Nie ma Scisle okreslonej granicy miedzy typami péZnymi i wezesnymi a poszczegdlni
autorzy czesto okrelaja ja zgodnie z wlasnymi potrzebami, aczkolwiek nie zdarza si¢ aby do
,poznych” zakwalifikowane zostaly np. gwiazdy A, za$ gwiazdy K do wczesnych.

Klasyfikacja Morgana-Keenana jest ciggiem malejacych temperatur efektywnych gwiazd.
Gdyby przyjaé, ze typy pdzne zaczynaja sie od G, to gbrna granicg temperatur byltaby war-
tosé ~6000 K (Tokunaga, 2000). Gdyby odrzucié¢ typ G, to za gérne ograniczenie temperatury
efektywnej gwiazd pdZnych typéw moznaby uznaé warto$é 5200 K (~KO0: Tokunaga, 2000).
Gwiazdy po6znych typéw okredla sie zatem rowniez mianem gwiazd chlodnych. Temperatura
efektywna gwiazdy, zblizona warto$cig do temperatury jej fotosfery, ma swoje odzwierciedle-
nie w obserwowanych wlasnoéciach gwiazdy, takich jak wystepowanie i natezenie poszczegdl-
nych linii widmowych czy tzw. kolor, czyli réznica jasnosci gwiazdy w dwu réznych pasmach,
zwiazana z dtugodcia fali, na ktorej wystepuje maksimum emisji promieniowania przy danej
temperaturze $wiecacego termicznie ciala (prawo przesunig¢ Wiena). Biorac pod uwage typy
widmowe G, granica koloru V — K dla typéw pdinych przypadataby dla wartosci okoto 1,3.
Analogiczna warto$é¢ dla typéw K wynosi okoto 2,0 (Tokunaga, 2000).

Gléwnymi strukturami widmowymi (w zakresie widzialnym) w gwiazdach typu G i p6z-
niejszych przestaja by¢ linie wodoru serii Balmera, za§ dominowac zaczynaja linie jednokrotnie
zjonizowanego wapnia (H i K) oraz zelaza zjonizowanego (typy G) i neutralnego (typy K). Silne
sg réwniez linie D sodu, magnezu i wapnia neutralnego. W atmosferach gwiazd najpdzniejszych
typow pojawiaja sie pasma molekularne, gtéwnie TiO. Inng wazng cecha obecna w widmach
gwiazd goracych, a niewidoczna w typach G i pdzniejszych, jest wyrazny spadek natezenia
promieniowania na dtugosciach fal krétszych niz 3646 A, tzw skok Balmera.

Na diagramie temperatura/dzielno$¢ promieniowania, znanym powszechnie jako diagram
Hertzsprunga-Russela (HR), gwiazdy chlodne zajmuja dwa obszary — dolna czesé ciagu gléw-
nego (MS, karly, klasa jasnosci V) i galezie olbrzyméw (GB, klasy jasnosci I - IIT). Wiekszosé
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6 ROZDZIAL. 1. WSTEP

gwiazd (nie tylko chlodnych) rezyduje na ciagu gtéwnym, gdzie Zrédlem ich energii jest synteza
helu z wodoru w jadrze. Wynika to z faktu iz ciag gtéwny jest najdtuzszym etapem w ewolucji
gwiazdy. Polozenie na MS determinowane jest glownie przez mase gwiazdy, zatem MS jest
nie tylko ciaggiem malejacych temperatur, ale i mas. Mozna zatem uzywaé okreslen gwiazdy
poznych typow i gwiazdy malomasywne prawie zamiennie. Pamietaé¢ nalezy oczywiscie o mniej
licznych olbrzymach, majacych z reguty wicksze masy niz karty o podobnych temperaturach.

Gorne ograniczenie masy dla typéw G wypada w okolicy 1,2 masy Stonca (Mg) za$ dla
typow K ~0,85 My (np.: Harmanec, 1988), aczkolwiek wartosci te sa bardzo niejednoznacznie
okre§lone. Gérna granica mas typéw G wypada blisko dolnego limitu mas gwiazd, w ktérych
wytwarza si¢ konwektywne jadro (Claret i in., 2010), aczkolwiek limit ten zalezy od meta-
licznosci. Niektérzy autorzy rozszerzaja pojecie gwiazdy malomasywnej na obiekty, ktére w
toku swojej ewolucji wytwarzaja elektronowo zdegenerowane jadro, niedtugo po zejsciu z ciagu
gléwnego. Wynikiem tego jest bardzo gwaltowne rozpoczecie fuzji helu w trakcie tzw. btysku
helowego, co koficzy ewolucje gwiazdy na galezi czerwonych olbrzyméw (RGB). Modele ewo-
lucyjne wskazuja, iz mozliwe jest to dla gwiazd o masach na ciggu gtéwnym mniejszych niz
~ 2 — 2,5 Mg (Catelan, 2007), przy czym wiek gwiazdy w momencie wystapienia blysku za-
lezy silnie od jej masy. Dla gwiazdy o masie 1,5 My nastepuje to po okolo 2,3 miliarda lat,
za$ dla 1 Mg dopiero po prawie 11 miliardach (Bisnovatyi-Kogan, 2002). Mozliwe jest réw-
niez, ze gwiazda w wyniku bardzo duzej utraty masy na RGB utraci calg swoja otoczke przed
zapaleniem sie helu i stanie sie helowym bialym karlem (Benvenuto i De Vito, 2004).

Gwiazdy w interesujacym nas zakresie mas/temperatur generalnie wykazuja podobna bu-
dowe. W ogélnosci, promieniste obszary centralne otoczone sg strefg konwektywna, graniczaca
dopiero z fotosfera. Zasieg owej konwektywnej otoczki zalezny jest od masy gwiazdy i dla
najlzejszych gwiazd (M < 0,4 Mg) siega az do samego centrum, tzn. gwiazda jest w calosci
konwektywna. OkreSlenie obszar konwektywny odnosi sie Scislej do obszaru, w ktérym trans-
port energii poprzez promieniowanie jest mniej efektywny niz poprzez konwekcje. Dla gwiazd
péznych typdéw jest to gtéwny mechanizm transportu energii z jadra na powierzchnie. Odgrywa
takze wazna role w teorii wzajemnych oddzialywan pltywowych (Hut, 1981; Zahn, 1977; Zahn i
Bouchet, 1989). Jest to réwniez jedna z najwigkszych trudnosci przy tworzeniu modeli gwiazd,
w szczegolnosci Sciezek ewolucyjnych, izochron i modeli atmosfer gwiazdowych.

Znacznie bardziej jednoznaczne jest kryterium definiujace dolne ograniczenie na gwiazdy
péznych typéw. Obiekty ponizej krytycznej wartodci masy, bliskej 0,08 Mg — tzw. brgzowe
karly — nie sa w stanie zainicjowaé¢ reakcji jadrowych w swoich wnetrzach. Przypisywane sa
im typy widmowe pdzniejsze niz M8 oraz L i T (nie wystepujace w oryginalnej klasyfikacji
Morgana-Keenana). Wartos¢ M ~ 0,08 Mg jest uznawana za dolna granice mas gwiazd, a
wiec w szczegblnosci gwiazd pdznych typdw.

1.1.2 O konwekcji

Transport energii we wnetrzu gwiazdy opisuje sie réwnaniem rézniczkowym:
orT GmT
om ~ 4mrip
gdzie po lewej stronie jest czastkowa pochodna temperatury T° po masie ,biezacej” m, tzn.
zawarte] w sferze o promieniu r. Po prawej stronie G jest stala grawitacji, P ci$nieniem, za$

(1.1)
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V =0InT/0In P jest gradientem cisnieniowym temperatury, liczonym z réwnania stanu. W
warunkach réwnowagi hydrostatycznej transport promienisty opisuje sie wykorzystujac

3 RgrLP
16racG mT* "’
gdzie a jest stala promieniowania (ang. radiative constant), ¢ predkoscia $wiatla a g to tzw.

$rednia nieprzezroczystos¢ Roselanda. Dla przypadku konwektywnego stosujemy przyblizenie
adiabatyczne, w ktérym mozna zapisaé

Viad = (1.2)

1
Vag=1—=—, 1.3
ad F2 ( )
gdzie Ty jest tzw. drugim wykladnikiem adiabatycznym (P o p'2, gdzie p jest gestosciag ma-
terii). W przypadku gazu doskonalego przyjmuje on wartosé cp/cy, gdzie cp i ey to wartosci
ciepta wlasciwego odpowiednio przy stalym cisnieniu i objetosci.
Najczesciej stosowanym warunkiem zachodzenia konwekcji jest kryterium Shwarzschilda:

Vrad > V0Ld7 (14)

zaktadajace dodatkowo, iz pomiedzy dwiema sasiednimi warstwami materii nie ma gradientu
masy czasteczkowej, co w ogdlnosci nie musi by¢ prawdziwe. Kryterium Schwartzschilda mozna
rozumie¢ w nastepujacy sposob: konwekcja zachodzi wtedy, gdy potrzebna do przetransporto-
wania ilo$¢ energii jest za duza, aby méc to zrobi¢ jedynie poprzez promieniowanie. Sytuacja
ma miejsce gdy w danym obszarze wystepuje znaczny gradient temperatury, np. na skutek
wzrostu nieprzezroczystosci lub przy produkeji duzej ilosci energii (konwektywne jadra ma-
sywnych gwiazd).

Zgodnie z powszechnie stosowanym modelem konwekcji — teorig $redniej drogi mieszania —
w konwektywnych otoczkach strumien niesionej w procesie konwekcji energii F,,, jest propor-
cjonalny do kwadratu tzw. drogi mieszania — 2. Jest to parametr uznawany za proporcjonalny
do ci$nieniowej skali wysokosci Hp, tzn.

= OZMLTHP- (1'5)

Réwnanie to definiuje parametr sredniej drogi mieszania apsrr. Jest on gléwnym stabym punk-
tem teorii, gdyz nie ma wielu przestanek na temat wartosci jakie powinien przyjmowac i jest
w ogdélnosci zalezny od wlasnego sposobu implementacji teorii czy od uzywanych wartosci
nieprzezroczystosci. Jego wartos¢ jest tak dobierana, aby dla gwiazdy o masie 1 Mg i meta-
liczno$ci stonecznej, uzyskaé parametry zgodne z obserwowanymi dla Stonca dla wieku 4,57 +
0,05 Gyr (Catelan, 2007). W szczegblnosci sprawdzana jest warto$¢ promienia, $cisle zalezna
od temperatury konwektywnej otoczki. Otrzymywane sa najczesciej wartosci z przedziatu 1,5
— 2,5. Nastepnie zaklada ste, iz parametr ten jest identyczny dla kazdej innej gwiazdy. Mamy
zatem co najmniej trzy zalozenia, ktére w przypadku gwiazd nie sa dokltadnie spelnione —
adiabatyczno$¢ konwekcji, brak gradientu masy czasteczkowej i stalo$¢ apsrr wzgledem masy
gwiazdy. Dochodza do tego m.in. uproszczenia w stosowanych réwnaniach stanu, szczegdlnie
przy uwzglednieniu pél magnetycznych, tablicach nieprzezroczystosci czy w warunkach brze-
gowych, w szczegblnosci na granicy pomiedzy obszarem promienistym a konwektywnym (Cha-
brier i Baraffe, 1997). Bardziej doktadny opis transportu energii, zaréwno poprzez konwekcje
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jak i promieniowanie (a takze przewodnictwo elektryczne — kluczowe w warunkach degeneracji
elektronéw), wiacznie z doktadnymi wyprowadzeniami i dyskusja zalozen, zawiera np. praca
M. Catelana (2007).

1.1.3 Znaczenie gwiazd pd6znych typéw i ukltadéw podwdjnych

Z ksztaltu tzw. funkcji masy poczatkowej (ang. Initial Mass Function; IMF), okreslajacej
liczbe powstajacych w danej populacji gwiazd w zaleznoéci od jej masy, wynika bezposred-
nio iz gwiazdy péZnych typoéw sa najliczniejsze we Wszechswiecie (Kroupa, 2002). Wiekszosé
masy barionowej galaktyk zawarta jest wlasnie w tych gwiazdach. Ich swiatto dominuje row-
niez w caloéci promieniowania pochodzacego od starych systeméw gwiazdowych, tzn. galaktyk
eliptycznych, sferoidalnych komponentéw galaktyk dyskowych (zgrubienia centralne, halo) czy
gromad kulistych. Nie mozna zatem pokusi¢ sie o stworzenie wtasciwych modeli populacji
gwiazdowych czy opisanie obserwowanych wlasnosci galaktyk, bez prawidtowego zrozumienia
natury gwiazd p6znych typow.

Co wiecej, gwiazdy te maja duze znaczenie dla takich dziedzin dotyczacych fundamental-
nych zjawisk fizycznych jak kosmologia czy fizyka czastek elementarnych. Na przyktad kosmo-
logiczne oszacowania wieku Wszechswiata nie mogg sta¢ w sprzecznosci do wieku najstarszych
obserwowanych gromad kulistych (patrz: powyzej), datowanych na podstawie np. polozenia
punktu odejécia od ciagu gltownego. Z kolei niezerowy moment magnetyczny neutrin powi-
nien mie¢ wplyw na chtodzenie gwiazd na gatezi czerwonych olbrzymoéw, a przez to na takie
obserwowane wartosci jak jasno$é szczytu RGB, jasnosé absolutna gatezi horyzontalnej, czy
okres pulsacji gwiazd typu RR Lyrae. Poprzez poroéwnanie modeli uwzgledniajacych niezerowy
moment magnetyczny neutrin z obserwacjami, mozna natozy¢ silne ograniczenia na wartosé
tej wielkosci.

Dalej, znajomo$é¢ wlasnosci gwiazd poznych typow jest kluczowa dla poszukiwania i rozu-
mienia wlasnosci planet pozastonecznych krazacych wokoét takich gwiazd wlasnie. Wigkszosé
parametréw planetarnych, jak chociazby masa, obliczana jest w oparciu o znajomos¢ lub osza-
cowania odpowiednich parametréow gwiazdy macierzystej. Bez ich znajomosci trudno jest zatem
szuka¢ np. planet skalistych w strefie habitalnej, gdyz nie byloby si¢ w stanie wyznaczy¢ ani
masy samej planety, ani jej separacji od gwiazdy macierzystej, ani rozmiaréw samej strefy
habitalnej. Warto przy tym pamietaé, iz sami zyjemy w strefie habitalnej gwiazdy po6znego
typu — Stonca.

Kluczowymi obiektami dla préb zrozumienia natury tych gwiazd sa wszelkiego rodzaju
uktady podwoéjne. Ich obserwacje pozwalaja na bezposrednie, niezalezne od modeli ewolucyj-
nych wyznaczenie mas sktadnikéw, parametru fundamentalnego dla teorii ewolucji gwiazdowej
(Vogt, 1926). Zgodnie z aktualnymi wyznaczeniami (Lada, 2006) procentowa liczebno$é ukla-
déw podwojnych i wielokrotnych jest funkcja typu wydmowego. Jej maksimum o wartosci
przekraczajacej 50% wypada na pograniczu typéw G i K, aby potem zmaleé¢ do 20-30% dla
najchtodniejszych typéw widmowych. Oznacza to jednak iz uklady podwdjne sa stosunkowo
liczne i powszechne posréd rozwazanych typow gwiazd. Pozwalaja zatem na regularne ich ba-
dania réznymi dostepnymi technikami, na przyktad opisanymi w niniejszej pracy. Dodatkowo,
warto zaznaczy¢, iz preferowana konfiguracja jest uktad gwiazd o podobnych masach (Lucy,
2006).
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Na potrzeby pracy zostato przyjete dosy¢ arbitrarnie kryterium wyboru obiektow. Jako
ze wigkszos¢ gwiazd rezyduje na ciagu gléwnym, pojecie gwiazdy pdznego typu stosowane
jest w pracy zamiennie z pojeciem gwiazdy matomasywnej. Przyjete zostalo, iz za gwiazde
pdznego typu uznaje sie gwiazde ciagu gléwnego o masie nie przekraczajacej 1 masy Stonca.
Obserwowane i analizowane byty uktady, w ktérych oba sktadniki spelnialy to kryterium.

Prezentowana praca jest kompilacja badan wykonywanych réznymi technikami i taczacych
trzy podstawowe techniki obserwacji astronomicznych — mierzenie polozen gwiazd (astrome-
tria), predkosci radialnych (welocymetria) i jasnosci (fotometria) — ktére w polaczeniu po-
zwalajg na wyznaczanie podstawowych parametrow gwiazd. Gléwnym celem, niezaleznie od
stosowanej metody, bylo osiggniecie jak najwyzszej dokladnoéci i precyzji pomiaréw, konku-
rencyjnej lub znacznie lepszej wzgledem badan dotychczas opublikowanych. Réwnie waznym
bylto poszukiwanie i charakteryzowanie nowych, interesujacych obiektéw, $cidlej mowiac ma-
tlomasywnych uktadéw zaé¢mieniowych rozdzielonych. Takze w tym przypadku nacisk zostat
polozony na precyzyjne i poprawne wyznaczanie ich parametrow, jako ze sa to obiekty nie-
zwykle cenne dla wspolczesnej astrofizyki (patrz: Rozdzial 4).

Wykonanie precyzyjnych pomiaréw, czy to potozenia, czy jasnosci, czy tez predkosci ra-
dialnych obiektu, oraz wtasciwe uwzglednienie i ewentualne zredukowanie czynnikéw wprowa-
dzajacych systematyczne niepewnosci, jest niezbedne do osiagniecia owych celéw. Odpowiedni
poziom precyzji pomiaréw prowadzi do wysokiej precyzji wyznaczen parametréw orbitalnych
uktadéw podwdjnych. To z kolei pozwala na precyzyjne wyznaczenie fundamentalnych parame-
tréw fizycznych, takich jak masy czy promienie (w ukladach zaémieniowych), oraz na bezpo-
$redni (astrometria, przy znajomosci absolutnych parametréw orbitalnych) pomiar odleglosci.
Przy zastosowaniu dalszych zalozen i kalibracji (wlaczajac w to odpowiednie uwzglednienie
ich niepewnosci), mozliwe jest uzyskanie parametréw takich jak jasnosci absolutne i tempe-
ratury. Wszystko to powigcksza nasza wiedze i zrozumienie natury badanych gwiazd, pozwala
na jej coraz bardziej rygorystyczne testowanie i odrzucanie lub poprawianie btednych zalozen
lezacych u jej podstaw.

1.2 Streszczenie wynikéw pracy

Astrometria ukladéw wizualnie podwdjnych za pomoca teleskopéw z systemami
optyki adaptywnej - Rozdzial 2.

Pierwsza czes¢ pracy polega na analizie archiwalnych juz obrazéw CCD, wykonanych w bliskiej
podczerwieni teleskopami Hale’a z kamera PHARO i Keck II z kamerag NIRC2, z wykorzysta-
niem systemoéw optyki adaptywnej. Wykonanych zostalo ponad 30 000 obrazéw dwunastu
uktadéw podwdjnych i wielokrotnych, z czego znaczna wiekszo$é (9 uktadéw) pochodzi z 5-m
teleskopu Hale’a, ktéry wykonywal obserwacje w czasie 7 nocy w przeciagu ponad po6t roku —
od kwietnia do listopada 2002. Jednoczesnie obserwowane byto gestsze pole w wybranej groma-
dzie otwartej, co pézniej postuzylo za podstawe kalibracji astrometrycznej. Na 10-m teleskopie
Keck II obserwacje prowadzone byly w czasie jednej nocy (4 marca 2002) i dotyczyly jedynie
trzech uktadéw.

Podstawowym celem bylo wyznaczenie wzglednych potozen gwiazd na obrazach CCD z
precyzja ponizej 1 milisekundy tuku (mas). Zapewnié¢ to mialo m.in. wykonanie wielu zdjeé



10 ROZDZIAL. 1. WSTEP

jednego obiektu, uzyskanie losowego rozrzutu pomiaréw z pojedynczych zdje¢ i zastosowa-
nie systeméw optyki adaptywnej (AO), ktére pozwalaja na znaczne zredukowanie wplywu
atmosfery podczas obserwacji. Obraz gwiazdy ma wiekszy stosunek sygnalu do szumu i jest
duzo bardziej stabilny (w sensie np. polozenia). Wysokiej jakosci wyniki pomiaréw polozenia
nie byly jednak w tym przypadku wykorzystane do wyznaczania orbit. Jest to niemozliwe ze
wzgledu na malg ilos¢ obserwacji, przeprowadzanych w czasie duzo krétszym niz okresy orbi-
talne badanych uktadéw. Zamiast tego, precyzja pomiaréw wykorzystana byla od oszacowania
progéow detekeji matomasywnych obiektow, hipotetycznie krazacych wokdt jednego ze sktad-
nikéw danego uktadu. Wilasciwym celem zatem bylo sprawdzenie, czy za pomoca obserwacji
astrometrycznych uktadéw podwodjnych mozliwe jest wykrycie planet pozastonecznych.

Potozenia gwiazd na poszczegdlnych ramkach CCD wyznaczane byly przez dopasowanie
dwuwymiarowej eliptycznej funkcji Gaussa do centréw gwiazd na obrazach skorygowanych
przez AO. Pokazane zostalo (Rysunek 2.4), ze na potrzeby tej pracy jest to procedura dajaca
lepsze rezultaty niz wyznaczanie instrumentalnej funkcji rozrzutu puntkéw (PSF).

W celu uzyskania losowego rozrzutu punktéw pomiarowych (szum bialy) nalezalo popraw-
nie uwzgledni¢ kilka czynnikow wprowadzajacych bledy systematyczne. Najwigkszy wplyw na
rozrzut pomiaréw z jednej nocy okazata sie mieé¢ geometria i orientacja detektora CCD. Wy-
korzystane zostaly znane modele dystorsji detektoréw kamer PHARO (Metchev i Hillenbrand,
2004; Metchev, 2006) i NIRC2 Thompson i in. (2001a), przy czym dla kamery teleskopu Kecka
nie udato si¢ bezposrednio zweryfikowaé¢ prawdziwosci modelu, tzn. wartosdci $redniej skali ob-
razu (w milisekundach tuku na piksel) i orientacji detektora kamery, jakie podali Metchev i
Hillenbrand (2004).

W przypadku obserwacji kamera PHARO, wykorzystane byly wartosci skali i orientacji
obliczone bezposrednio dla jednej z nocy obserwacyjnych (Metchev i Hillenbrand, 2004). W
oparciu o obserwacje gromady otwarte] NGC 6871 oraz uktadu podwdjnego GJ 458, oszaco-
wane zostaly wartosci skali i kata orientacji matrycy réwniez dla pozostalych nocy. Jak po-
kazane zostalo na Rysunku 2.13, procedura pozwolita na uzyskanie przypadkowego rozrzutu
pojedynczych pomiaréw separacji dla danej pary w ciaggu jednej nocy. Jako test przypadko-
wosci rozrzutéw wykorzystana zostala tzw. wariancja Allana. Wykazane zostalo réwniez, ze
niespodziewanie dystorsja detektora ma duzy wplyw na pomiar skladowej separacji X (w sen-
sie osi matrycy), zas w skladowej Y jest on mato widoczny, gdyz przypadkowy rozrzut punktéw
okazuje si¢ by¢ znacznie wigkszy.

Duzo miejsca w rozwazaniach nad zréodtami btedéw systematycznych poswiecone zostato
zjawisku refrakcji atmosferycznej i jego wplywowi na astrometrie wzgledna w bliskiej podczer-
wieni. Przedstawione zostaly trzy popularne modele refrakcji (Ciddor, 1996; Mathar, 2004;
Roe, 2002) oraz pelna procedura jej szacowania (Stone, 1996). Zaproponowana zostala uprosz-
czona procedura polpeina, wykorzystujaca prosty model refrakcji i przyblizone krzywe trans-
misji filtrow kamery, optyki teleskopu itp. Pokazane zostalo, ze w wiekszosci realistycznych
przypadkow jest ona wystarczajaco doktadna do osiagniecia zamierzonego poziomu precyzji
pomiaréw astrometrycznych. Podane réwniez zostaly konkretne wymagania odno$nie znajomo-
$ci warunkéw pogodowych w czasie obserwacji, znajomosci typéw widmowych obserwowanych
gwiazd i stosowanego podejscia, jakie trzeba spelni¢ aby nie wprowadzaé systematycznych
niepewnosci poréwnywalnych z rzadana precyzja pomiaréw. Ustalone jednoczesnie zostalto, iz
ze wzgledu na nieznajomosé warunkéw pogodowych w czasie trwania omawianych obserwa-
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¢ji, niewatpliwie wyniki obarczone sg niepewnosciami systematycznymi, aczkolwiek powinny
by¢ one znacznie mniejsze niz 8 mas i raczej pogarszaé¢ dlugofalowa stabilnoéé astrometryczna
teleskopu, niz precyzje wyznaczen potozen wzglednych w ciagu jednej nocy.

Wyniki pomiaréw, zebrane w Tabeli 2.8, pokazuja jednoznacznie, ze omawiana w Rozdziale
2 technika prowadzenia i analizy obserwacji pozwala na osiagniecie precyzji pomiaréw znacznie
ponizej 1 mas, przekraczajac te wartos¢ jedynie w przypadkach par gwiazd o skrajnie réznych
jasnosciach (GJ 860, GJ 873). Teleskopem Hale’a udalo sie¢ osiagnaé dotychczasowy rekord w
precyzji pomiaréw astrometrycznych pojedyczym teleskopem z Ziemii — 38 pas dla gwiazdy
GJ 661. Co wiecej wynik tego rzedu jest powtarzalny (44, 58, 41 pas dla GJ 661, 48, 61 puas
dla GJ 860). Zblizone wartosci, siegajace 110 pas dla GJ 569 B, uzyskane zostaly teleskopem
Keck II, aczkolwiek dla znacznie mniejszej liczby pojedynczych obserwacji danego obiektu.
Pokazuje to niebywaly potencjal astrometryczny duzych teleskopéw z systemami AO.

Zbadana réwniez byta kwestia dtugofalowej stabilnosci astrometrycznej. Dopasowania wie-
lomianéw 2-go rzedu do serii obserwacji odlegtych o 120-140 dni, dawaly rms na poziomie
300 pas i mniej. Prawdopodobnie, przy znajomosci warunkow pogodowych w trakcie obser-
wacji udatoby sie osiggnaé¢ poziom podobny do precyzji z jednej nocy. Obliczone w oparciu o
wyznaczone precyzje pomiaréw i rms dopasowan limity detekcji trzecich cial w rozwazanych
uktadach, wskazuja bezsprzecznie na mozliwos¢ wykrywania planet o masach nawet ponizej
0,1 Myyp w sprzyjajacej konfiguracji (Tabela 2.11). Dowodzi to sporych mozliwosci na polu
poszukiwan planet ta metoda, wcigz nie majaca spektakularnych sukcesow, i wokét tego typu
obiektow, regularnie pomijanych w programach poszukiwania planet.

Fizyczne i orbitalne parametry uktadéw spektroskopowo podwéjnych - Rozdziat 3

W czesci tej przestawiona jest analiza znanego uktadu spektroskopowo podwdjnego BY Draco-
nis. Jest to prototyp calej klasy aktywnych gwiazd zmiennych, pomimo to jego natura nie jest
dobrze znana. W szczegblnosci nie ma pewnosci co do statusu ewolucyjnego uktadu (ewolucja
na ciggu gtéwnym czy przed) oraz brak jest dokladnych wyznacze parametréw skladnikéw.
Rozdzial 3 pracy skupia sie gléwnie na tym zagadnieniu.

Dostepne dzis najdokladniejsze wyznaczenia mas sktadnikéw obarczone sa btedem na po-
ziomie 10-20% (Boden i Lane, 2001). Jest to zdecydowanie za duzo, aby méc jednoznacznie
okresli¢ lub przynajmniej natozyé surowe ograniczenia na nature i status ewolucyjny uktadu.
W celu doktadniejszego wyznaczenia parametréw fizycznych uktadu, gtéwnie mas i jasnosci
absolutnych jego sktadnikéw oraz odleglo$ci do systemu, wykorzystane zostaly obserwacje
astrometryczne wykonane w latach 1999-2008 instrumentem Palomar Testbed Interferometer
(PTI; Colavita, 1999). Duza baza interferometru, w poréwnaniu ze Srednicami luster naj-
wiekszych nawet pojedynczych teleskopéw, pozwala osiagnaé znacznie lepszy poziom precyzji
pomiaréw astrometrycznych, niz jest to opisane w Rozdziale 2. Idea prowadzenia astrometrii
wzglednej za pomoca interferometréw optycznych jest pokrétce przedstawiona.

Precyzyjna astrometria zostata powigzana z bardzo precyzyjnymi pomiarami predkosci ra-
dialnych sktadnikéw, uzyskanych z obserwacji spektroskopowych z komoérka jodowa (I2) na
10-m teleskopie Keck I ze spektrografem HIRES, 3,6-m teleskopie TNG ze spektrografem
SARG i 3,0-m teleskopie Licka ze spektrografem HamSpec. Do obliczenia samych predkosci
radialnych uzyta zostala nowatorska technika autorstwa Macieja Konackiego (Konacki, 2005,
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2009; Konacki i in., 2009, 2010), wykorzystujaca komorke jodowa i tomograficzne rozplaty-
wanie widm. Idea tej techniki réwniez zostata pokrétce opisana. BY Draconis jest jednym z
przyktadéw pokazujacych jej potencjal w badaniach gwiazd podwdjnych, poprzez mozliwosé
wyznaczania mas skladnikéw na nieosiagalnym dotychczas poziomie 0,1% i nizszym (Konacki
iin., 2010, oraz Paragraf 4.6). Gléwnym celem tej czesci pracy bylo zatem jak najdokladniej-
sze wyznaczenie wartoéci parametréw fizycznych omawianego ukladu i ustalenie jego statusu
ewolucyjnego.

Wynikiem jednoczesnego dopasowania orbitalnego do predkosci radialnych i astrometrii
PTT jest wyznaczenie z precyzja 0,2-0,3% takich wielkoSci jak keplerowskie parametry orbi-
talne (w tym poétos wielka w jednoskach dtugosci [AU]), funkcje masy M sin®i oraz odlegtosci
(kilkukrotnie bardziej dokladnie niz z satelity Hipparcos). Niesprzyjajace nachylenie orbity —
154° — spowodowato jednak iz ostateczna niepewnosé w wyznaczeniu absolutnych mas sktad-
nikéw przekroczyta 3% — warto$é uznawang za graniczna do testowania modeli ewolucji gwiaz-
dowej (Blake i in., 2008; Clausen i in., 2008; Torres i in., 2010). W poréwnaniu z poprzednimi
wyznaczeniami, jest to jednak precyzja kilkukrotnie lepsza i juz wystarczajaca do okreslenia z
duzym prawdopodobienstwem statusu ewolucyjnego uktadu.

Pokazane zostalo, iz uzyskane wyznaczenia mas i jasnosci absolutnych zgodne sa z mode-
lami gwiazd na ciagu gtéwnym (1 — 2 Gyr) o metalicznosciach powyzej stonecznej. Réwnocze-
$nie, analiza kinematyki w Galaktyce wykazala, ze BY Dra nie nalezy do zadnej ze znanych
mtodych grup kinematycznych, co jest zgodne z wcze$niejszym wnioskiem. Czyni to jednak
uktad jeszcze bardziej interesujacym, gdyz wydaje sie on byé w sprzecznosci do powszechnie
uznawanej teorii oddzialywan ptywowych (ktérej krétki opis réwniez zostal przedstawiony).

Przewidywane dla BY Dra wartosci promieni sktadnikéw powiazane zostaly z dostepnymi
w literaturze danymi na temat ich rotacji — mierzona rzutowana predkoscia vyor Sin iyt (Lucke i
Mayor, 1980) oraz znanym od dawna okresem rotacji (Chugainov, 1966; Pettersen i in., 1992).
Oszacowana w ten sposéb warto$¢ nachylenia osi rotacji nie jest zgodna z wartoscia inklina-
cji orbity. Wedlug teorii oddziatywan pltywowych, zgodnosé taka powinna jednak zachodzi¢ w
uktadzie o takim jak BY Dra okresie orbitalnym i majacym ponad miliard lat. Réwnie za-
gadkowa jest bardzo duza ekscentrycznos$é orbity ~0,3, gdyz w tym wieku orbita powinna juz
dawno by¢ ukotowiona. Zatem, pomimo ustalenia nowych faktéw na temat ukiadu, BY Dra
wciaz pozostaje zagadka dla wspoélczesnej astrofizyki.

Uklady zaémieniowe rozdzielone z przegladu ASAS - Rozdzial 4

Najwieksza czesé pracy poswiecona jest wynikom programu poszukiwania nowych matomasyw-
nych uktadéw zaé¢mieniowych. Obiektéw tego typu nie jest znanych wiele, przy czym mniej niz
polowa ma masy i promienie wyznaczone z dokladnoscig lepsza niz 3%. Charakterystycznym
dla tych uktadéw jest, ze ich sktadniki w poréwnaniu z modelami ewolucyjnymi sa chlodniejsze
i maja wicksze promienie, za$ ich jasnos¢ bolometryczna wydaje sie by¢ dobrze odwzorowana.

Za taki stan rzeczy odpowiedzialna jest prawdopodonie aktywno$é¢ gwiazdowa, majaca
wplyw na efektywnosé transportu energii w konwektywnych otoczkach. Aktywnosé w ciasnych
uktadach podwdjnych (wiekszo$é malomasywnych rozdzielonych ukladéw zaémieniowych ma
okresy orbitalne ponizej 3 dni) wzmacniana jest przez szybka rotacje synchroniczna sklad-
nikéw. W celu pelnego zrozumienia tego zjawiska i poprawnego modelowania jego skutkéw,
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potrzeba jest pozna¢ wiecej matomasywnych uktadéw zaé¢mieniowych i wyznaczy¢ ich parame-
try z duza precyzja. W tym celu z przegladu All-Sky Automated Survey (ASAS; Pojmanski,
2002) wyselekcjonowana zostala probka okolo 60 kandydatéw, dla ktérych przeprowadzone
byly obserwacje spektroskopowe w celu wyznaczenia ich krzywych predkosci radialnych, a
wiec oszacowania mas, mozliwie z jak najwieksza precyzja. W probce owej udalo sie znalezé
kilka nie znanych dotad uktadéw malomasywnych i wyznaczy¢ ich masy i promienie z dobra
lub bardzo dobra precyzja, poszerzajac w ten sposéb nasza wiedze o tego typu obiektach i
zjawisku ich aktywnosci. W Rozdziale 4 opisane sa cztery nowe malomasywne uktady za¢mie-
niowe, oznaczone symbolami ASAS-04, ASAS-08, ASAS-09 i ASAS-21.

Predkosci radialne (RV) pierwszych dwéch uzyskane byly z obserwacji spektrografem HI-
RES na teleskopie Keck I przy wykorzystaniu komoérki z jodem. Podobnie jak dla BY Dra
wykorzystana zostata metoda Konackiego liczenia RV ukladéw spektroskopowo podwdjnych,
jednakze w tym przypadku zastosowanie tomograficznego rozplatywania widm nie poprawito
wynikéw. Uzyskane pomiary wystarczaly jednak, aby osiggnaé precyzje M sin®i na poziomie
0,3%.

Dostepna w przegladzie ASAS fotometria nie byta wystarczajaco doktadna, aby osiggnaé
wyznaczenia promieni sktadnikéw na poziomie 3% lub lepszym (dla zadnego z omawianych
obiektéw). ASAS-04 i ASAS-08 obserwowane byly zatem 1,0-metrowym teleskopem Elizabeth,
znajdujgcym sie w South African Astronomical Observatory. Obserwacje w filtrach V' oraz [
wraz z uzyskanymi predkosciami radialnymi wykorzystane byly do stworzenia modeli uktadéw,
gléwnie w programie PHOEBE (Prsa i Zwitter, 2005; Prsa, 2006), opierajacym sie na stynnym
kodzie Wilsona-Devinneya (WD; Wilson i Devinney, 1971).

Zebrane dane fotometryczne wykazywaly wyrazng modulacje jasnosci poza za¢mieniami w
przypadku obu ukltadéw. Wariacje te udato sie wyjasni¢ obecnoscia rozlegtych plam na po-
wierzchniach sktadnikéw obu ukladéw. W przypadku ASAS-08 nalezalo réwniez uwzglednié
Swiatlo trzeciego ciata, prawdopodobnie zwiazanego grawitacyjnie z zaémieniowa para. Wyniki
modelowania postuzyly do wyznaczenia absolutnych jasnosci skltadnikéw i oszacowania odle-
gloéci do ukladéw (Tabela 4.6). W przypadku ASAS-08 wyznaczona odleglo$¢ jest w pelni
zgodna z pomiarami z satelity Hipparcos, co wskazuje na poprawnos$é¢ przeprowadzonej ana-
lizy. Ostateczny poziom precyzji wyznaczen mas i promieni siegnal odpowiednio 0,7 i 0,6%
dla ASAS-04 oraz 0,4 i 2% dla ASAS-08. Pokazane jednocze$nie zostalo, ze obecno$é plam
nie miala znaczacego wplywu na wyniki analizy, lub byta poprawnie uwzgledniona na etapie
szacowania niepewnosci. Dzieki dobrej jakosci widmom udato sie takze zaobserwowaé emisje
w liniach widmowych wodoru (seria Balmera) i wapnia (H i K) oraz wyznaczy¢ ich szerokosci
réwnowazne.

Parametry fizyczne ukladu ASAS-04, w szczegblnosci promienie i temperatury, sa bardzo
dobrze odwzorowane izochronami dla wieku ~11 Gyr i metalicznodci stonecznej. Zaawanso-
wany wiek uktadu wydaje sie rowniez potwierdzaé¢ kinematyka w Galaktyce. Oznaczaltoby to
koncowy etap ewolucji ASAS-04 na ciagu gléwnym, blisko punktu odejécia. ASAS-04 jest
zatem prawdopodobnie jednym z najstarszych znanych matomasywnych uktadéw za¢mienio-
wych. Interesujacy jest przede wszystkim fakt bardzo dobrej zgodnosci obserwacji z modelami,
co jest praktycznie niespotykane w tym zakresie mas.

Ustalone takze zostalo, iz ASAS-08 jest uktadem ewoluujacym na ciggu gtéwnym, prawdo-
podobnie majacym metalicznosé stoneczna. Potwierdzone jest to przez przynaleznosé kinema-
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tyczng uktadu do cienkiego dysku Galaktyki, ale do zadnej z mtodych grup kinematycznych.
Cecha wyrodzniajacag ASAS-08 od innych tego typu obiektow sa rozmiary plam, w przypadku
sktadnika gltéwnego siegajace potowy powierzchni gwiazdy.

Predkosci radialne ASAS-09 i ASAS-21 pochodza z obserwacji 1,9-m teleskopem Radcliffe
ze spektrografem GIRAFFE (SAAO; tylko ASAS-21) i 3,9-m AAT ze spektrografem UCLES
(oba uktady). Widma sa gorszej jakosci niz w przypadku poprzednich dwéch obiektéw, zatem
i same pomiary RV obarczone sa wickszymi bledami. Jednakze wyznaczenia M sin®i okazaly
sie wciaz byé na wystarczajacym poziomie (2,3 i 1,4% odpowiednio dla ASAS-09 i -21).

Obserwacje fotometryczne obu uktadéw wykonane teleskopem Elizabeth daty jedynie cze-
$ciowe pokrycie krzywej blasku, co nie wystarczalo do stworzenia modeli uktadéw, na doda-
tek wykazaly zmiennos¢é modulacji jasnosci poza za¢mieniami, interpretowana jako ewolucje
uktadu plam na powierzchni sktadnikéw obu uktadéw. Pelne krzywe blasku w V' i I uzyskane
zostaly 0,4-m zrobotyzowanymi teleskopami PROMPT, znajdujacymi sie¢ w Cerro Tololo Inter-
american Observatory (CTIO). W oparciu o te dane wykonane zostaly modele bazowe obu
uktadéw. Dla ASAS-09 byt to jeden model (jedna konfiguracja plam), dla ASAS-21 rodzina 6
modeli (rézne konfiguracje), zas parametry z nich uzyskane zostaly usrednione. Ostatecznym
testem poprawnosci modeli bazowych bylo dopasowanie ich do pozostalych zestawéw danych
fotometrycznych jedynie przez zmiany w konfiguracji plam. Wykazane zostalo, ze w obu ukta-
dach plamy ewoluuja w skalach czasowych okolo 2-4 tygodni, co zostalo uznane za gdérna
granice rozpietosci czasowej spéjnych danych fotometrycznych. Uzyskany w wyniku wykona-
nego modelowania poziomy precyzji mas i promieni wyniosty dla ASAS-09 odpowiednio 2,3 i
1,9% za$ dla ASAS-21 — 1,4% dla obu parametréw (Tabela 4.8).

W obu przypadkach wyznaczone parametry wskazuja na ewolucje na ciagu gtéwnym, przy
czym ASAS-09 jest prawdopodobnie na poczatku tej ewolucji (¢ ~ 1 Gyr), zas§ ASAS-21 jest na
znacznie pézniejszym etapie (t ~ 5 Gyr). Pierwszy z ukladéw wydaje sie mie¢ réwniez wieksza
zawartos¢ ciezkich pierwiastkéw. Oszacowanie wieku na podstawie izochron odnajduje swoje
potwierdzenie w kinematycznych wtasnosciach obu obiektow w Galaktyce.

Niestety, dla obu obiektéw wazne okazalo sie uwzglednienie wystepowania i zmiennosci
plam na powierzchniach ich sktadnikéw. Wplyw plam na krzywe RV jest zrédtem dodatkowego
czynnika systematycznego w amplitudach predkodci, ktéry propagowany jest dalej na bledy
wyznaczen mas oraz promieni skladnikow. Ostateczne wartosci btedéw mas promieni siegaja
nieznacznie ponad kanoniczne 3%. Niemniej ASAS-09 i ASAS-21 wciaz pozostaja obiektami
bardzo waznymi dla astrofizyki, gdyz dla nich jako pierwszych pokazana zostata bardzo krétka
skala czasowa ewolucji plam. Obiekty te dowodza, iz aby wlasciwie wyznaczy¢ fundamentalne
parametry aktywnych gwiazd malomasywnych potrzebne jest kilkukrotne powtarzanie analizy
na coraz to nowych danych fotometrycznych (i spektroskopowych). Zmienne w czasie poziomy
aktywnosci i zaplamienia w uktadach prowadza do rozrzutu wartoéci wyznaczen mas i promieni
(poréwnaj: GU Boo — Windmiller i in., 2010). Potencjalnie mozliwe jest réwniez wskazanie
korelacji miedzy poziomem zaplamienia sktadnika a jego rozmiarem, co wyraznie wskazatoby
na bezposredni wplyw aktywnosci gwiazdowej na rozmiary gwiazdy.
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W ostatniej czesci Rozdziatu 4 przedstawione jest modelowanie probki 18 uktadéw zaémie-
niowych ze sktadnikami z przedzialu mas 1 — 2 Mg. Z tej probki tylko 3 byly znane wczedniej,
z czego 2 dobrze opisane i posiadajace precyzyjne wyznaczenia ich parametréw. Obserwacje
spektroskopowe 16 ukladéw prowadzone byly za pomoca AAT/UCLES, za$ 2 pozostalych za
pomoca Radcliffe/GIRAFFE. W obserwacjach AAT /UCLES w miare mozliwo$ci wykorzysty-
wana byta komorka jodowa. Jej wykorzystanie ograniczone zostalo przez warunki pogodowe,
w szczego6lnosci duzy seeing. Dla wielu uktadéw rozwiagzanie orbitalne w calosdci lub w sporej
czesci opiera sie o widma kalibrowane lampa ThAr. Jedynie dla kilku systeméw wykorzystane
byty jedynie widma jodynowe. Dla dwéch z nich — AI Phe oraz UX Men (jedyne dwa ze zna-
nymi dotychczas wyznaczeniami parametréw fizycznych) — ilo$é pojedynczych obserwacji byta
na tyle duza, ze wystarczyla na zastosowanie tomograficznego rozplatywania widm (jak dla
BY Dra). Do modelowania zostala wykorzystana oryginalna fotometria z przegladu ASAS,
co automatycznie ogranicza mozliwosé osiagniecia wysokiej precyzji wyznaczen promieni. W
sporadycznych przypadkach blad AR jest mniejszy niz 3%, za to poziom 1% i mniej w bledach
wyznaczen mas byt osiggniety stosunkowo czesto. Najdoktadniejsze wyznaczenie mas — ponizej
0,1% — uzyskane zostalo dla skladnikéw uktadu AI Phe. Ze wzgledu na wykorzystanie tylko
jednej krzywej blasku, nie byly wyznaczane parametry fotometryczne (My, Mp,) ani abso-
lutne wartoéci temperatur, a jedynie ich stosunek. Wyniki modelowania zebrane sa w Tabeli
4.14 oraz przedstawione na Rysunku 4.15.

Zebrane wyniki pozwolily na wstepne oszacowanie statusu ewolucyjnego badanych uktadéw
poprzez poréwnanie z izochronami (zestaw Y?) na plaszczyZnie masa/promiefi. Sprawdzana
byta réwniez przewidywana przez izochrony wartos¢ stosunku temperatur. Badane uklady
okazaly sie prezentowaé szerokie spektrum etapéw ewolucyjnych: od rzadko spotykanych ukta-
déw przed ciggiem gléwnym (co najmniej 3 dobrych kandydatéw) po wyewoluowane uktady
odchodzace od ciggu gtéwnego, majace nawet 8 Gyr.

Dla znanych wczesniej trzech uktadéw — AI Phe, UX Men oraz V415 Aql — uzyskane
wyniki zostaly poréwnane z danymi z literatury. Dla dwdéch pierwszych istnieje bardzo dobra
zgodnosé pomiedzy nowymi a starymi wyznaczeniami parametréw, przy czym wyniki niniejszej
pracy sa bardziej dokladne w wyznaczeniu mas, a mniej dokltadne w wyznaczeniu promieni
w porownaniu z literatura. Zgodnosé ma miejsce takze dla oszacowania wieku obu uktadow.
Dla V415 Aql niniejsza praca podaje pierwsze znane rozwigzanie orbitalne, zas w literaturze
uktadowi temu przypisany jest btedny okres.

1.3 Publikacje

Zebrane i przedstawione w niniejszej pracy wyniki badan nad ukladami podwdjnymi pocho-
dza z szeSciu recenzowanych publikacji autorstwa Doktoranta, podzielonych tematycznie na
trzy czesci, zwiazanych z trzema rozdzialami pracy. Ponizej przedstawiona jest lista owych
publikacji w zaleznosci od tematyki wraz w wyszczegdlnieniem wktadu poszczegdlnych oséb w
powstanie danej pozycji. Kolejnos¢ na liscie zgodna z kolejnoscia pojawiania sie w tekscie ni-
niejszej pracy. Oprocz wlasnych procedur obliczeniowych, praca w duzej mierze opierata si¢ na
powszechnie dostepnym oprogramowaniu, takim jak: IRAF, IDL, DS9, PHOEBE czy JKTEBOP.
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Astrometria ukladéw wizualnie podwdjnych za pomoca teleskopéw z systemami
optyki adaptywnej - Rozdzial 2.

e Krzysztof G. Helminiak, Maciej Konacki, Shrinivas R. Kulkarni, Josh Eisner ”Pre-
cision astrometry of a sample of speckle binaries and multiples with the adaptive optics
facilities at the Hale and Keck II telescopes”, 2009, Monthly Notices of the Royal Astro-
nomical Society, 400, 406

— KGH: redukcja CCD, wyznaczanie potozen gwiazd na obrazach, rozwiniecie proce-
dur obliczeniowych, szczegblnie w aspekcie wplywu refrakcji atmosferycznej i dys-
torsji detektora, szacowanie precyzji pomiaréw i limitéw detekcji planet, przygoto-
wanie publikacji;

— MK: czeéciowe przeprowadzenie obserwacji, udostepnienie danych i literatury, pod-
stawowe procedury obliczeniowe, korekta jezykowa;

— SRK: idea projektu, zapewnienie dostepu do teleskopu;

— JE: cze$ciowe przeprowadzenie obserwacji, wstepna analiza danych;

— Inne osoby: przeprowadzenie obserwacji — astronomowie z California Istitute of
Technology, wyznaczenie instrumentalnego PSF — Kamil Ztoczewski.

e Krzysztof G. Helminiak ”Impact of the atmospheric refraction on the precise astro-
metry with adaptive optics in infrared”, 2009, New Astronomy, 14, 521

— KGH: procedury obliczeniowe, wykonanie i analiza obliczen i symulacji, okreslenie
warunkéw i ograniczen obserwacyjnych, przygotowanie publikacji;

— Inne osoby: korekta jezykowa — Maciej Konacki.

Fizyczne i orbitalne parametry uktadéw spektroskopowo podwéjnych - Rozdziat 3

e Krzysztof G. Helminiak, Maciej Konacki, Matthew W. Muterspaugh, Stanley E.
Browne, Andrew W. Howard, Srinivas R. Kularni ”New high precision orbital and phy-
sical parameters of the double-lined low-mass spectroscopic binary BY Draconis”, 2010,
ztozona do Monthly Notices of the Royal Astronomical Society

— KGH: czesciowe przeprowadzenie oserwacji spektroskopowych (Keck), redukcja da-
nych z teleskopu Licka, modelowanie, analiza wynikéw (w tym: poréwnanie z mo-
delami teoretycznymi, szacowanie wieku, poréwnanie z przewidywaniami teorii pty-
wow ), przygotowanie publikacji;

— MK: idea projektu, czesciowe przeprowadzenie obserwacji (Keck, TNG), wyznacza-
nie predkosci radialnych (Iy), korekta jezykowa,;

— MWM: czeSciowe przeprowadzenie obserwacji (Lick), analiza wielokrotnosci, ko-
rekta jezykowa;

— SEB i AWH: czeSciowe prowadzenie obserwacji (Lick)
— SRK: zapewnienie dostepu do teleskopu;
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— Inne osoby: czeSciowe przeprowadzenie obserwacji spektroskopowych i interferome-
trycznych — astronomowie z California Institute of Technology i University of Cali-
fornia Berkeley (Keck); czesciowe finansowanie wyjazdéw obserwacyjnych — Janusz
Katuzny.

Uktlady zaémieniowe rozdzielone z przegladu ASAS - Rozdzial 4

e Krzysztof G. Helminiak, Maciej Konacki ”Orbital and physical parameters of eclipsing
binaries from the ASAS catalogue. — II. Two spotted M < 1 Mg systems at different
evolutionary stages”, 2010, ztozona do Astronomy & Astrophysics

— KGH: przeprowadzenie obserwacji fotometrycznych, redukcja danych fotometrycz-
nych i spektroskopowych, wyznaczanie jasnosci, modelowanie, analiza wynikéw (w
tym: poréwnanie z modelami teoretycznymi, kinematyka, aktywnosé gwiazdowa,
okreslenie wieku i metalicznosci), przygotowanie publikacji;

— MK: idea projektu, preselekcja kandydatéw, przeprowadzenie obserwacji spektro-
skopowych, przygotowanie procedur obliczeniowych, wyznaczanie predkosci radial-
nych (I), finansowanie wyjazdéw obserwacyjnych, korekta jezykowa;

— Inne osoby: czeéciowe finansowanie wyjazdéw obserwacyjnych — Krzysztof Goz-
dziewski.

o Krzysztof G. Helminiak, Maciej Konacki, Kamil Zloczewski, Milena Ratajczak, Da-
niel E. Reichart Kevin M. Ivarsen, Joshua B. Haislip, J. Adam Crain, Andrew C. Foster,
Melissa C. Nysewander, Aaron P. LaCluyze ”Orbital and physical parameters of eclip-
sing binaries from the ASAS catalogue. — III. Two new low-mass systems with rapidly
evolving spots”; 2010, ztozona do Astronomy & Astrophysics

— KGH: selekcja kandydatéw, przeprowadzenie wigkszej czesci obserwacji spektro-
skopowych (w AAO i SAAO) i fotometrycznych (w SAAO), finansowanie i przygo-
towanie obserwacji fotometrycznych teleskopami PROMPT, redukcja danych spek-
troskopowych i fotometrycznych, wyznaczanie jasnosci, wyznaczanie predkodci ra-
dialnych (ThAr), modelowanie, analiza wynikéw (w tym: poréwnanie z modelami
teoretycznymi, kinematyka, aktywno$é gwiazdowa, okreslenie wieku i metaliczno-
$ci), przygotowanie publikacji;

— MK: idea projektu, przeprowdzenie czeéci obserwacji spektroskopowych, przygo-
towanie procedur obliczeniowych, finansowanie wyjazdéw obserwacyjnych, korekta
jezykowa;

— KZ i MR: przeprowadzenie czesci obserwacji fotometrycznych w SAAQO;

— DER, KMI, JBH, JAC, ACF, MCN i APL: konstrukcja, obstuga i administracja
teleskopami PROMPT.

— Inne osoby: czeéciowe finansowanie wyjazdéw obserwacyjnych — Krzysztof Goz-
dziewski, Janusz Katuzny, Alex Schwarzenberg-Czerny.
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e Krzysztof G. Helminiak, Maciej Konacki, Milena Ratajczak, Mathew W. Muter-
spaugh ”Orbital and physical parameters of eclipsing binaries from the ASAS catalogue.
— 1. A sample of systems with components’ masses between 1 and 2 Mg ”, 2009, Monthly
Notices of the Royal Astronomical Society, 400, 969

KGH: preselekcja kandydatéw, przeprowadzenie wigkszej czesci obserwacji, reduk-
cja danych spektroskopowych, wyznaczanie predkosci radialnych (ThAr), modelo-
wanie, oszacowanie wieku, przygotowanie publikacji;

MK: idea projektu, preselekcja kandydatéw, przeprowadzenie czesci obserwacji, wy-
znaczanie predkosci radialnych (Iz), przygotowanie procedur obliczeniowych, finan-
sowanie wyjazdow obserwacyjnych, korekta jezykowa;

MR: przygotowanie publikacji, korekta jezykowa;
MWM: idea projektu (dotyczy poszukiwania planet w ukladach podwdjnych);

Inne osoby: czeéciowe finansowanie wyjazdéw obserwacyjnych — Krzysztof Goz-
dziewski.



Rozdziat 2

Astrometria uktadéw wizualnie
podwdéjnych za pomoca teleskopow
z systemami optyki adaptywnej.

2.1 Wstep

Po wielu spektakularnych sukcesach w wykrywaniu planet pozastonecznych, wspotczesne pro-
jekty ich poszukiwania réznymi metodami zaczynaja coraz bardziej skupiaé si¢ na gwiazdach o
malych masach i jasno$ciach. W przypadku obrazowania, przektada sie to na mniejsza réznice
jasnoéci miedzy planeta a jej macierzysta gwiazda. Ponad polowa ze skatalogowanych w Fn-
cyklopedii Pozastonecznych Ukladow Planetarnych Jeana Schneidera! obiektéw planetarnych,
odkrytych ta metoda, zostala znaleziona wokdl kartéw typoéw pdzniejszych niz G (AB Pic:
K2V; Chauvin i in., 2005), oraz brazowych kartéw (2M1207; Chauvin i in., 2004). W przy-
padku tranzytéw, mniejszy jest stosunek promieni, a co za tym idzie sam tranzyt jest glebszy.
Pozwala to na potencjalne wykrycie tranzytujacych skalistych planet o stosunkowo matych
promieniach — jest to idea chociazby projektu WECAM Transit Survey?, wykorzystujacego
znajdujacy sie¢ na Hawajach teleskop do obserwacji w podczerwieni UKIRT i jego szeroko-
katng kamere WFCAM. Utrudnieniem jest natomiast mniejsza jasno$¢ tych obiektow.

W przypadku metod wykorzystujacych grawitacyjny wplyw towarzysza na ruch i potozenie
gwiazdy, np. astrometrii i metody predkosci radialnych (RV), mala masa gwiazdy przeklada
sie na wieksza perturbacje potozenia i predkosci. Metody poszukiwania planet metoda RV sku-
pialy sie jednak bardziej na gwiazdach wczesniejszych typéw — F i G — ze wzgledu chociazby
na mniejszg aktywnosé chromosferyczna tych obiektéow w czasie ewolucji na ciagu gtéwnym.
Zjawisko to objawia sie na przykitad w postaci plam na powierzchni gwiazdy, ktore na skutek
rotacji powoduja pozorna modulacje predkosci radialnej, podobng do tej wywolywanej przez
obecnos¢ bliskiego, malomasywnego towarzysza na kotowej orbicie. Dodatkowo, czesto stoso-
wany przy precyzyjnych pomiarach, jako wzorzec dlugosci fali predkoéci, jod molekularny I
daje duzo lini w okreslonym przedziale dtugosci fal, odpowiadajacym barwie zielonej w pasmie

http://exoplanet.eu
Zhttp://www.ast.cam.ac.uk/~sth/wts/index.html
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widzialnym. Natomiast gwiazdy poznych typow emituja wiecej energii w barwie czerwonej i bli-
skiej podczerwieni. Nowe projekty poszukiwawcze skupiaja sie na obserwacjach w tym wtlasnie
zakresie dhugosci fal i wykorzystanie pracujacych w nim instrumentéw, takich jak ESPaDOnS
(Donati, 2003) czy CRIRES (Bean i in., 2010), oraz wykorzystanie linii telurycznych, czy
amoniaku NHj jako wzroca dlugosci fali (Bean i in., 2010).

Wigkszoéé astrometrycznych projektéw poszukiwania planet prowadzonych z powierzchni
Ziemi, czy to pojedynczymi teleskopami (STEPS, CAPS, ASPENS), czy interferometrami
(Keck, VLT) z definicji skupia sie na gwiazdach o maltych masach. Jedyny astrometrycznie
odkryty kandydat planetarny — vB 10 b (Pravdo i Shaklan, 2009), nie potwierdzony w predko-
Sciach radialnych (Bean i in., 2009) — krazy wokoél karta typu M8V. Przewage gwiazd maloma-
sywnych w tym wzgledzie wida¢ bezposrednio w relacji na wartos¢ sygnalu astrometrycznego
indukowanego przez obecnos¢ matlomasywnego towarzysza na orbicie kotowej:

a Mp

0= 1920d My’ (2.1)
gdzie sygnal astrometryczny © podany jest w mikrosekundach tuku (pas), pétos orbity planety
a jest podana w AU, a jej masa Mp w masach jowisza (Mj). Masa gwiazdy Mg podana jest
w masach Stonca (Mg), a odleglosé do systemu d w parsekach (Pravdo i Shaklan, 1996).
Roéwnanie to jest prawdziwe zaréwno dla planet krazacych wokél gwiazd pojedynczych, jak
i dla planet typu S w ukladach podwéjnych®. Wynika z niego jasno, ze im mniejsza masa
gwiazdy, tym wigkszy sygnal astrometryczny.

Jak wynika z relacji 2.1, do astrometrycznej detekcji planety wokot pobliskiej gwiazdy,
wymagana jest precyzja pomiar6w na poziomie 1 milisekundy tuku (mas) lub lepsza. Mozna

ja osiagnaé przez np.:

e zwickszenie rozmiaru apertury pojedynczego teleskopu D (lub bazy interferometru B*).
Blad astrometryczny maleje jak D=1 (lub B~1);

e zwickszenie liczby pojedynczych pomiaréw M. Blad astrometryczny maleje jak M~1/2,

o ile pomiary maja rozrzut o charaterze przypadkowym (gaussowskim, inaczej: szum
bialy).

1/2

e zwiekszenie liczby gwiazd odniesienia N. Blad astrometryczny maleje jak N7/ o ile

gwiazdy odniesienia maja jasno$é¢ poréwnywalng z obiektem badanym;

e zmniejszenie pola widzenia. Ze skala obrazu plsc, podawang w przypadku obrazowania
kamerami CCD w milisekundach tuku na piksel (mas/pix), blad astrometryczny maleje
jak plsc™!.

Nalezy tez zadbaé o stabilnos$¢ instrumentu, oraz wtasciwe rozpoznanie i zredukowanie szeregu
czynnikéw wprowadzajacych bledy systematyczne, takich jak dystorsja detektora, refrakcja
atmosferyczna, czy nieréwnomierne o$wietlenie apertury.

3Planeta typu S (satelitarnego) w uktadzie podwéjnym/wielokrotnym krazy wokét tylko jednego z kompo-
nentéw systemu (Dvorak, 1984).

4Pomiary astrometryczne z wykorzystaniem interferometru nie sg tematem tego rozdzialu pracy i beda
doktadniej opisane w rozdziale kolejnym.
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\ Ao

Rysunek 2.1: Dysk Airy’ego: obraz na matrycy (lewo) i rozktad jasnosci w funkeji odlegtosci od
centrum (prawo). Zrédlo: http://www.astro.ljmu.ac.uk/courses/phys134/scopes.html.

Jednym ze sposobéw poprawienia jakosci pomiaréw astrometrycznych, prowadzonych za
pomoca pojedynczego teleskopu, jest skorygowanie w trakcie obsewacji wplywu atmosfery
ziemskiej przez system optyki adaptywnej (AO, z ang. adaptive optics). Otrzymywany wow-
czas na detektorze obraz gwiazdy, nazywany tez PSF®, nie jest rozmyty przez seeing, ktory
zwigksza jego rozmiar i zmniejsza natezenie w centrum, lecz zblizony jest do obrazu ograni-
czonego tylko przez dyfrakcje i konstrukcje instrumentu. W idealnym teleskopie, bez wplywu
atmosfery, zrédto punktowe odwzorowane jest w postaci tzw. dysku Airy’ego, z wyraznymi
prazkami dyfrakcyjnymi i duzym natezeniem oswietlenia w centrum (Rysunek 2.1). Centralna
cze$¢ dysku Airy’ego, o rozmiarach katowych rzedu \/D, gdzie A jest dlugoscia fali obserwa-
cji a D Srednicg apertury, daje si¢ dobrze odwzorowaé¢ dwuwymiarowa gaussoida. Poniewaz
system AO koryguje zaburzony przez atmosfere front fali z szybkoscia 100 — 1000 cykli na
sekunde, daje w poréwnaniu z przypadkiem nieskorygowanym obraz nie tylko jasniejszy, w
sensie natezenia o$wietlenia w centrum (wigkszy stosunek sygnalu do szumu SNR i mniejszy
wplyw szumu fotonowego), ale takze duzo stabilniejszy, w sensie np. pozycji na matrycy. Dla
astrometrii oznacza to mniejszy rozrzut pomiaréw polozenia obrazu danej gwiazdy we wspot-
rzednych matrycy CCD, a takze mozliwos¢ wykonania wiekszej ilosci ekspozycji w tym samym
czasie. Aby w przypadku duzego teleskopu, klasy 5-10-metrowej, efektywnie mierzyé potozenia
skorygowanych obrazow gwiazd, PSF powinien byé odpowiednio gesto prébkowany. W prak-
tyce wigkszo$é $wiatla skupiona w centralnej czesci dysku Airy’ego (prazek rzedu 0) powinna
padaé¢ na obszar o rozmiarach co najmniej 3 x 3 piksele. Oznacza to, ze podczas obserwacji
zastosowana musi by¢ skala obrazu plsc, taka aby AD > 3 - plsc. Przy rozmiarach liniowych
detektoréw liczonych w tysiacach pikseli, przektada sie¢ to na pola wielkosci utamkdéw minut
tuku, zaleznie od rozmiaru teleskopu.

Prowadzenie badan astrometrycznych w malych polach ma swoje zalety. Im obserwowane

5Z ang. Point Spread Function, jest to funkcja okreslajaca w jaki sposéb dany system optyczny odwzorowuje
zrodto punktowe na ptaszczyZnie detektora.
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gwiazdy sa blizej siebie, tym bardziej podobny jest wplyw wywierany przez niektére czyniki
na pomiary ich potozenia. Dotyczy to chociazby zjawiska refrakcji, ktorego analiza pod katem
wplywu na astrometrie w podczerwieni jest przedstawiony w dalszej czedci rozdziatu. W ma-
tych polach takie same bledy wyznaczen potozen gwiazd na matrycy CCD, liczone w pikselach,
dzieki mniejszej skali obrazu propaguja sie na mniejsze niepewnosci pozycji i separacji liczone
w jednostkach katowych. Niedogodnoscia zas prowadzenia badan w polach o rozmiarach rzedu
10 — 40 sekund tuku jest niewielka ilo$¢ gwiazd, widoczna z reguty w takim polu, w szczegdlno-
$ci tych jasnych, gwarantujacych duzy SNR po krotkim czasie ekspozycji. Poza pojedynczymi
jasnymi gwiazdami, w takich polach widocznych jest jedynie kilka duzo stabszych gwiazd tta,
nie najlepiej nadajacych si¢ na gwiazdy odniesienia. Uwzgledniajac ten fakt, naturalnym celem
dla poszukiwan planet metoda precyzyjnej astrometrii staja si¢ wizualnie rozdzielone uktady
podwdjne, zwlaszcza te o podobnych jasnosciach sktadnikéw, ze szczegbdlnym naciskiem na
gwiazdy pdznych typoéw i o malych masach (biorac pod uwage relacje 2.1). Obiekty te wydaja
sie by¢ wystarczajaco liczne na przeprowadzenie systematycznego ich przegladu. Okoto 30-50%
gwiazd pdznych typéw, najliczniejszych w Galatkyce, znajduje sie w uktadach podwdjnych i
wielokrotnych (Lada, 2006), przy czym wiekszo$¢ z nich charakteryzuje sie stosunkiem mas, a
co za tym idzie jasno$ci, bliskim 1 (Lucy, 2006). Nalezy w tym miejscu wspomnie¢, ze problem
malej jasnosci gwiazd referencyjnych zostal w ciekawy sposob rozwigzany w kamerze CAP-
SCam, uzywanej w programie Carnegie Astrometric Planet Search (CAPS; Boss i in., 2009),
gdzie obraz wybranej czesci matrycy jest sczytywany czeSciej i po krétszych ekspozycjach,
niz reszta detektora. Jasna gwiazda badana moze byé¢ spozycjonowana w tej czeSci matrycy,
dzieki czemu jej obraz nie bedzie przeswietlony po dlugim czasie ekspozycji, przewidzianym
dla stabszych gwiazd odniesienia.

Typowy model astrometryczny, dopasowywany do pomiaréw potozenia gwiazd pojedyn-
czych, uwzglednia paralakse i ruch wlasny obiektu, oraz potozenie czy to wzgledem siatki
gwiazd poréwnania, czy w bezwzglednych wspélrzednych (v, ). Parametréw tych nie trzeba
dopasowywaé do obserwacji gwiazd podwdjnych, ale trzeba wzia¢ pod uwage ruch orbitalny,
opisywany zestawem parametréw keplerowskich i suma mas sktadnikéw (w przypadku astro-
metrii wzglednej). Podobna, z reguly, jasnos$¢ sktadnikéw sprawia, ze sa one dla siebie dobrymi
gwiazdami referencyjnymi. Co prawda w szerokich, gestych polach gwiazd odniesienia jest wie-
cej, jednak skupiajac si¢ na jasnych, pobliskich systemach podwéjnych mozemy wykonaé duzo
pojedynczych zdje¢ ukladu w tym samym czasie. Biorac pod uwage wszystkie wyzej wymie-
nione aspekty, pobliskie uktady wizualnie podwdjnie, ze sktadnikami péznych typéw, wydaja
sie by¢ obiecujacymi obiektami do ewentualnych poszukiwan planet pozastonecznych.

Analiza obserwacji wybranych obiektéw tego typu, pod katem mozliwosci detekcji sygnatu
astrometrycznego od malomasywnego towarzysza, byla jednym z gtéwnych celow badan opi-
sanych w niniejszym rozdziale pracy. Sprawdzone zostaly mozliwosci astrometryczne dwdbch
duzych, $wiatowej klasy teleskopéw, wyposazonych w systemy optyki adaptywnej — 5-m te-
leskopu Hale’a i 10-m teleskopu Keck II. Osiagniecie wysokiej precyzji pomiaréw mozliwe
jest dzieki poprawnemu okresleniu i zredukowaniu efektéw systematycznych i doprowadzeniu
pojedynczych pomiaréw do rozrzutu o charakterze przypadkowym. Oba instrumenty wyko-
rzystywane juz byly do obserwacji astrometrycznych, z czego teleskop Hale’a ma na tym polu
spore osiagniecia: Pravdo i Shaklan (1996) uzyskalili bez zastoswania optyki adaptywnej pre-
cyzje 150 pas w gestym polu gromady NGC 2420, zas Cameron i in. (2009) zeszli ponizej 100
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pas w polu gromady kulistej M5, juz z systemem AQO. Niniejsza praca skupia sie jednak na
innego rodzaju obiektach. Teleskop Keck II byt czesto uzywany do obrazowania i astrometrii
np. uktadéw podwoéjnych brazowych kartéw, jak chociazby opisywanego w niniejszej pracy
GJ 569 B (Zapatero Osorio i in., 2004) z precyzja dochodzaca ponizej 1 mas. W niniejszej
pracy osiagniety zostal wynik 100 — 300 pas dla trzech réznych obiektéw. Uklady wizualnie
podwdjne badane byly takze przy uzyciu Very Large Telescope (VLT; np. Neuh&user i in.,
2007) i osiagnieta zostala precyzja ~50 pas, aczkolwiek liczba badanych obiektéw byla nie-
wielka, a aspekt refrakcji atmosferycznej wydaje sie byé¢ potraktowany niewtasciwie. Niniejsza
praca zawiera najwieksza liczbe przebadanych systeméw, wlasciwe podejscie do efektéw syste-
matycznych, test stabilnosci dlugoterminowej, a takze najlepsza formalna precyzje pomiaréw
astrometrycznych osiagnietych do tej pory pojedynczym teleskopem z powierzchni Ziemi — 38

pas.

2.2 Obserwacje

2.2.1 Instrumentarium

Gléwnym instrumentem uzytym do tych badan byt teleskop Hale’a o $rednicy zwierciadta 200
cali (ok 5,1 metra), zlokalizowany w Obserwatorium Palomarskim w Kaliforni (Stany Zjed-
noczone). Odbiornikiem byta kamera PHARO (Palomar High Angular Resolution Observer;
Hayward i in. 2001), wspolpracujaca z systemem optyki adaptywnej PALAO (PALomar Ad-
aptive Optics). PHARO zawiera mozaike czterech detektorow HgCdTe HAWAII o rozmiarach
512 x 512 pikseli kazdy, czulych na zakres dtugosci fali od 1 do 2,5 ym. PALAO to system
AO zamontowany w ognisku Cassegraina teleskopu. Zawiera czujnik frontu fali typu Shacka-
Hartmana i lustro zmiennoksztattne Xinetics Inc. o 349 silownikach.

Za pomoca teleskopu Hale’a z kamera PHARO wykonanych zostato okoto 30 000 obrazdéw
CCD. Wszystkie dane zostaly zebrane w ciggu 7 nocy pomiedzy kwietniem i listopadem 2002.
Obserwacje prowadzone byly w bliskiej podczerwieni w filtrach szerokopasmowych K (~ 2,20
pm), K' (~ 2,12 ym) oraz Kg (~ 2,15 pum), jak réwniez w waskopasmowych filtrach nasta-
wionych na linie widmowe Br, (~ 2,17 pm) oraz [Fe II] (~ 1,65 um). Zastosowany zostal tryb
obrazowania w dwdéch ustawieniach kamery:, tzw. ,szerokim”, dajacym pole widzenia okoto
40 x 40 sekund tuku (39,90 mas/pix), oraz (gléwnie) ,waskim”, dajacym pole widzenia okolo
25" x 25" (25,10 mas/pix). W celu redukcji strumienia przychodzacego od jasnych gwiazd,
uzyty zostal takze filtr szary ND-1, zmniejszajacy strumien $wiatta do okolo 1%, za$ czasy
integracji ograniczono do pojedynczych sekund. Jako ze w podczerwieni tto nieba zmienia
sie dosy¢ szybko, obserwacje prowadzone byly metoda ditheringu, polegajaca na niewielkiej
zmianie pozycji teleskopu co 50 lub 100 zdjec.

Drugim instrumentem byl 10-m teleskop Keck II, zlokalizowany na szczycie Mauna Kea
na Hawajach (Stany Zjednoczone) z kamera NIRC2 (Near InfraRed Camera 2). Kamera ta
zawiera mozaike czterech detektoréow typu InSb Aladdin-3 o rozmiarach 512x512 kazdy, pracu-
jacych w zakresie dlugosci fali od 0,9 do 5,3 pm. Kamera NIRC2 wspdlpracowala z systemem
optyki adapytwnej NGS AO (Natural Guide Star Adaptive Optics), wykorzystujacym wéwczas
czujnik frontu fali typu Shacka-Hartmana i ciagte lustro zmiennoksztattne Xinetics Inc. o 349
sitownikach.
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Za pomocy teleskopu Keck II wykonanych zostato okoto 600 obrazéw CCD w trakcie jednej
tylko nocy 04/05 marca 2002. Kamera pracowala w trybach ”szerokim”, dajacym pole widzenia
okoto 40”7 x 40” (39,686 mas/pix), oraz waskim, dajacym pole widzenia 10”7 x 10”7 (9,942
mas/pix). Obserwacje byly wykonywane w trzech filtrach — J (~ 1,25 pm), K’ (~ 2,12 pm)
oraz waskopasmowym K-cont (~ 2,27 pm). Réwniez w tym przypadku czasy ekspozycji byty
rzedu pojedynczych sekund oraz wykorzystana byta procedura ditheringu, ktora oprocz zmiany
pozycjonowania teleskopu uwzgledniata obrét pola widzenia. Wszystkie obserwacje wykonane
zostaly przez astronomow z California Institute of Technology.

2.2.2 Badane obiekty

7 catkowitej liczby 43 obserwowanych obiektéw, do dalszej analizy wybranych zostato 9 ukta-
déw podwdjnych i wielokrotnych z prébki obiektéw obserwowanych teleskopem Hale’a i 3 z
ukladow obserwowanych teleskopem Kecka. Sg to: GJ 195, GJ 352, GJ 458, GJ 507, GJ 661,
GJ 767, GJ 860, GJ 873 oraz GJ 9071 z prébki Hale’a, a takze GJ 300%, GJ 569 oraz 56 Per
z probki Kecka. Kryterium wyboru dla prébki Hale’a byta ilo$¢ epok obserwacji i pojedyn-
czych obrazéw w danej epoce, za wyjatkiem GJ 352, wybranym do sprawdzenia mozliwosci
astrometrycznych instrumentu w przypadku malej ilosci pojedynczych obrazéw. Dla prébki
Kecka gtéwnym kryterium byla ilo$¢ nieprzeswietlonych gwiazd na obrazie. W polach wybra-
nych obiektow wida¢ byto przeswietlony sktadnik gtéwny oraz dwa stabsze sktadniki, ktérych
wzgledna astrometria byla wykonywana. Ostateczna ilo$¢ pojedynczych obserwacji danego
obiektu w zaleznosci od nocy jest podana w Tabeli 2.1 Wszystkie badane uktady sg przedsta-
wione na Rysunku 2.2.

7 probki Hale’a wybrane zostalo rowniez pole w gromadzie otwartej NGC 6871, z centrum
w poblizu pozycji a = 20"05™57%, § = 35°47'25”, widoczne na Rysunku 2.3. Ze wzgledu na
brak w probce dedykowanych obiektow do kalibracji astrometrycznej, pole to stuzylo jako
referencyjne, na podstawie ktorego szacowaliSmy wplyw efektéw systematycznych na wyniki
pomiaréw.

Badane obiekty to gltownie karly typu M, znajdujace sie¢ w odlegtoéci mniejszej niz 20 pc
od Stofica. W kilku przypadkach (np. GJ 195) nie tylko sam uklad, ale takze inne gwiazdy
zostaly uwiecznione na zdjeciach. Ich potozenia wzgledne réwniez byly mierzone. W przypadku
gromady NGC 6871 mierzone byty pozycje jedynie pieciu gwiazd, aczkolwiek trzy inne byty
widoczne na obrazach z jednej z nocy. Podstawowe informacje (jesli dostepne) badanych gwiazd
sg zebrane w Tabeli 2.2. Oznaczenie w kolumnie ,Nr” odpowiada temu z Rys. 2.2.

2.3 Metody analizy danych

2.3.1 Wyznaczanie polozen gwiazd

Wszystkie obrazy zostaly poczatkowo poddane redukcji CCD na bias, prad ciemny (dark) i
plaskie pole (flat field). Wszystkie czynnosci wykonane zostaly przy pomocy standardowych
procedur pakietu IRAF. Poniewaz nie byla wykonywana fotometria, nie przeprowadzony zostat
etap redukcji na zmiennos¢ tta nieba, wykorzystujacy dithering. Pozycje poszczegdlnych gwiazd

SDwie stabe gwiazdy widoczne w polach GJ 300 i GJ 873 sa w rzeczywistosci gwiazdami pola.
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Rysunek 2.2: Obrazy wszystkich badanych astrometrycznie uktadéw podwdéjnych i wielokrot-
nych wraz z numeracja sktadnikow. Pétnoc jest u gory, wschod po lewo, za wyjatkiem 56 Per,
gdzie orientacja jest pokazana. Skala jest zmienna i zostata podana. Widaé¢ wyraznie przeswie-
tlone centrum obrazéw skladnikéow gtéwnych 56 Per i GJ 300. GJ 569 A tez jest przeswietlony,
lecz nie widaé tego przy zastosowanej skali szarosci.
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Rysunek 2.3: Pole w gromadzie otwartej NGC 6871 na zdjeciu wykonanym 23 czerwca 2002.
Mierzone byly pozycje jedynie pieciu zaznaczonych gwiazd. Pozostale trzy (widoczne u géry)
znalazly sie¢ w polu widzenia tylko tej nocy. Orientacja i skala obrazu sg podane.

Tablica 2.1: Tloé¢ obrazéw danego obiektu w zaleznosci od nocy.

Noc/Tel. 56 Per GJ 195 GJ 300 GJ 352 GJ 458 GJ 507 GJ 569
04 Mar./K 58 — 58 — — — 29
23 Kwi./H — — — 53 975 949 —
23 Cze./H — — — — 1060 1012 —
24 Cze./H — — — — 685 520 —
21 Sie./H — 300 — — — — —
22 Sie./H — 582 — — — — —
13 Lis./H — 949 — — — — —
Noc/Tel.  GJ 661 GJ 767 GJ 860 GJ 873 GJ873B  GJ 9071 NGO 6871
23 Kwi./H 656 — — — — — —
23 Cze./H 454 — 189 225 251 — 510
24 Cze./H 800 — 1166 510 497 — 1010
26 Cze./H 1250 — — — — — —
21 Sie./H 750 569 600 200 200 750 1083
22 Sie./H 636 746 507 200 200 513 2131
13 Lis./H — 745 584 300 — 1246 624

Staba trzecia gwiazda w poblizu GJ 860 nie byla zawsze w polu widzenia (ze wzgledu na dithering). Osobne kolumny
dla GJ 873 i GJ 873 B podane sa dla rozréznienia obrazéw na ktérych widoczny byt caly uklad potréjny od zdjeé
jedynie podwdéjnego sktadnika wtérnego. ,K” oznacza obserwacje teleskopem Keck II, a ,H” teleskopem Hale’a.
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Tablica 2.2: Podstawowe informacje o badanych obiektach.

Gwiazda Nr Typ Wid. Jasn. (Pasmo) m [mas] Komentarz®  Teleskop  Ref.
56 Per B 112 777 _7 ™) 24,00(,91) podw. RKock I 1,2
GJ 195 A 1 M1 10,16 (V) 72,0(,4) — Hale 34
GJ 195 B 2 M5 13,7 V) 72,0(,4) — Hale 34
AG+45 517 3 77 11 (V) 777 pola Hale 4

GJ 300 B 1+2 K77 839 ) 125,60(,97)  podw., pola  Keck Il 56
GJ 352 A 1 M4 10,07 (V) 94,95(4,31) — Hale 1,7
GJ 352 B 2 M4 10,08 V) 94,95(4,31) — Hale 1,7
GJ 458 A 1 Mo 9,86 %) 65,29(1,47) — Hale 18
GJ 458 B 2 M3 13,33 V) 65,29(1,47) — Hale 1,8
GJ 507 A 1 MO0,5 9,52 V) 75,96(3,31) — Hale 1

GJ 507 B 2 M3 12,09 V) 75,96(3,31) — Hale 1

GJ 569 Ba 1 M85V 11,14 8) 101,91(1,67)  podw.(?)¢  Keck IT  1,9,10,11
GJ 569 Bb 2 M9V 11,65 @) 101,91(1,67) — Keck 11 1,9,11
GJ 661 A 1 M3 10,0 V) 158,17(3,26) — Hale 1,7
GJ 661 B 2 M4 10,3 V) 158,17(3,26) — Hale 1,7
GJ 767 A 1 M1 10,28 V) 74,90(2,93) — Hale 1,8
GJ 767 B 2 M2 11,00 (V) 74,90(2,93) — Hale 18
GJ 860 A 1 M3 9,59 V) 249,53(3,03) zmienna Hale 1,12
GJ 860 B 2 M4 10,30 (V) 249,53(3,03) zmienna Hale 1,12

CCDM 22281..HY 3 777 13,8 (V) 777 pola Hale 13

GJ 873 A 1 M3,5e 10,09 (V) 198,07(2,05) zmienna Hale 1

GJ 873 B 243 G 10,66 (V) 198,07(2,05)°  podw., pola  Hale 1,14
GJ 9071 A 1 K7 10,2 V) 72(4) — Hale 1,8,13
GJ 9071 B 2 MO0 14 (B) 72(4) — Hale 1,13

@ Jedli ,,podw.”, to jasno$¢ odnosi si¢ do calkowitej jasnosci obu sktadnikéw a typ widmowy jest ,usredniony”. Jesli
»pola”, to sktadnik nie jest grawitacyjnie zwiazany z jasniejszym komponentem.

b Paralaksa skladnika A, nie dwéch podanych gwiazd.

¢ Simon i in. (2006) sugerowal, ze GJ 569 Ba moze by¢ uktadem podwdjnym, zlozonym z dwu podobnych do siebie
sktadnikéw.

4 CCDM 22281...H = CCDM J22281+5741H — sktadnik systemu wielokrotnego, zawierajacego réwniez GJ 860.
Ref.:(1) The Hipparcos Catalogue (Perryman i in., 1997); (2) Barstow i in. 2005; (3) Jenkins 1952; (4) The PPM North
Catalogue (Roser i Bastian, 1988); (5) Simons i in. 1996; (6) Henry i in. 2006; (7) Al-Shukri i in. 1996; (8) Reid i in.
2004; (9) Lane i Muterspaugh 2004; (10) Simon i in. 2006; (11) Cutri i in. 2003; (12) Law i in. 2008; (13) CCDM -
Catalog of Components of Double & Multiple stars (Dommanget i Nys, 2002); (14) Oppenheimer i in. 2001

na kazdym obrazku (w jednostkach pikseli) liczone byly wlasna automatyczna procedura weg
ponizszego schematu:

1. Przesunigcia z obrazu na obraz, pochodzace np. od ditheringu, mierzono przez korelacje
krzyzowa (ang: cross-corelation) wybranego obrazu wzorcowego ze wszystkimi obrazami
danego uktadu z danej nocy. Pozwolilo to na wyznaczenie wstepnych wartoéci pozycji
gwiazd na kazdym obrazku z doktadnoscia do 3 pix (okoto 75 milisekun tuku dla wigk-
szosci obrazkéw z teleskopu Hale’a).

2. Na podstawie powyzszych wstepnych wartosci liczone byty centroidy obrazéw gwiazd na
matrycy CCD.

3. Pozycje centroidéw wykorzystane byty jako wartosci wejsciowe do procedury dopasowu-
jacej gaussoide eliptyczna do centrum obrazu gwiazdy (prazek rzedu 0 dysku Airy’ego).
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Tablica 2.3: Parametry gaussoid eliptycznych uzytych do modelowania obrazéow gwiazd uktadu
GJ 661 (Rys. 2.4). W ostatnich kolumnach podane sa Srednie wartosci residuéw (wraz z ble-
dami) po odjeciu tychze gaussoid oraz instrumentalnego PSF-u od obrazéw gwiazd na obrazie
testowym. Numeracja gwiazd zgodna z Rys. 2.4.

Gwiazda A Oz oy ) Yo B 0 Sr. resid. o Sr. resid. o
Obraz/Nr. [zlicz.] [pix] [pix] [pix] [pix] [zlicz.] [°] (gauss) (PSF)

50/1 2846,443 1,505 1,432 543,897 615,032 13,231 130 17,59 18,16 -111,73 13,57
50/2 2203,045 1,437 1,429 548,635 588,264 48,128 91 3,74 11,38 -101,62 10,73
100/1 2711,196 1,399 1,499 622,879 694,661 -0,042 122 4,88 11,46 -39,33 5,68
100/2 2125,978 1,378 1,512 627,583 667,851 -0,300 125 -3,95 14,32 -85,35 7,45
150/1 2629,679 1,478 1,407 626,141 538,949 35,679 16 11,13 11,38 -130,78 10,17
150/2 1953,843 1,636 1,527 630,955 512,050 -17,370 65 15,58 17,12 -116,19 17,75
200/1 2391,502 1,395 1,488 462,866 535,715 59,381 115 3,06 10,35 -140,15 8,43
200/2 1928,833 1,363 1,469 467,544 508,818 51,934 65 8,88 13,26 -75,02 7,67
250/1 2344,759 1,436 1,349 626,177 652,063 81,791 165 2,47 7,87 -112,96 9,03
250/2 1722767 1,441 1,450 630,861 625,335 50,023 87 0,83 6,09 -67,74 7,36

Dopasowywana byta gaussoida eliptyczna postaci:
[(z — o) cos — (y — yo) sin0)*  [(z — o) sin b — (y — yo) cos 0]
252 252 ’
(2.2)
gdzie B jest poziomem tla, A amplituda gaussoidy, (xo,yo) potozeniem jej maksimum, sz, s,
odpowiednimi jej szerokosciami, a 6 katem okreslajacym skrecenie gaussoidy wzgledem osi XY
matrycy CCD. Dopasowanie odbywalto sie metoda najmniejszych kwadratéw, przy wykorzy-
staniu procedur z pakietu MINPACK (More i in., 1984).

G(z,y) =B+ Aexp |—

2.3.2 Pordéwnanie gaussoidy eliptycznej i instrumentalnego PSF-u.

Przedstawiona powyzej procedura pozwala na szybkie i stosunkowo latwe dopasowanie do
centrum PSF-u gwiazdy, powstalego po korekcji optyka adaptywna. Mozna jednakze uzywaé
instrumentalnego PSF-u do modelowania obrazu gwiazdy na matrycy i zarazem wyznaczania
jej potozenia. Jest to procedura powszechna i skuteczna w przypadku, gdy jest duzo gwiazd na
pojedynczym obrazku, natomiast w naszym przypadku mamy typowo 2 gwiazdy, co jest iloscia
niewystarczajaca do wyznaczenia instrumentalnego PSF-u w sposéb wiarygodny. Dodatkowo,
ksztalt PSF-u zmienia sie z obrazka na obrazek, wiec ztozenie kilku pojedynczych obrazéw
takze nie daje zadowalajacych wynikéw. Jest to pokazane na Rysunku 2.4. Przedstawiony
jest obraz testowy zlozony z pieciu poszczegdlnych obrazkéw gwiazdy GJ 661, uzyskanych 23
czerwca 2002 w odstepie 15,5 minuty. Na podstawie tego obrazu i 10 gwiazd na nim, utworzony
zostal instrumentalny PSF, ktéry nastepnie zostal uzyty do modelowania poszczegdlnych ob-
razéw gwiazd i wyznaczania ich pozycji na matrycy. PSF liczony byl wewnatrz apertury o
promieniu 9 pikseli, tak aby uwzgledni¢ nie tylko centrum obrazu gwiazdy, ale tez pierwszy
pierécien Airy’ego. W najnizszym rzedzie pokazane jest zblizenie na obraz powstaty po odjeciu
PSF-u instrumentalnego od obrazu testowego.

Do pozycji gwiazd na obrazie testowym dopasowane byly réwniez gaussoidy eliptyczne,
o parametrach podanych w Tabeli 2.3 i pokazane na Rys. 2.4 w postaci konturéw. Rowniez
residua powstale po odjeciu tychze gaussoid sg przedstawione. Poréwnujac residua powstate
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Rysunek 2.4: Lewo gora: Obraz testowy ztozony z pieciu ekspozycji uktadu GJ 661, uzyska-
nych 23 czerwca. Numery odpowiednich kolejnych ekspozycji podane sa obok obrazéw uktadu.
Prawo gora: Obraz przedstawiajacy w skali szarosci residua uzyskane po odjeciu instrumen-
talnego PSF-u, wyznaczonego procedua DAOPHOT, od obrazéw poszczegdlnych gwiazd z ob-
razka testowego. Pokazana zostata rowniez apertura o promieniu 9 pikseli, wewnatrz ktorej
instrumentalny PSF byl liczony. Srodek, wyzszy rzgd: Konturowa reprezentacja dopasowanych
gaussoid eliptycznych na pozycjach poszczegdlnych gwiazd. Etykiety powyzej odnosza sie do
obrazow uktadu podwdjnego z odpowiednich ekspozycji. Sub-panele maja rozmiar 15 x 15
pikseli matrycy. Poziom konturéw jest zmienny. Wyraznie wida¢ zmiany w ksztalcie poszcze-
gblnych gaussoid. Srodek, nizszy rzqd: Residua po odjeciu dopasowanych gaussoid od obrazéw
gwiazd na obrazku testowym. Wida¢ wyraznie zmienno$¢ ksztaltu pierscienia Airy’ego, dowo-
dzaca zmiennodci calego obrazu danej gwiazdy w czasie. Skala koloréw wspoélna dla kazdego
sub-panelu. Rozmiar taki sam jak powyzej. Ddt: Residua po odjeciu instrumentalnego PSF-u.
Widaé nie tylko zmienno$é¢ w pierscieniu Airy’ego, ale i takze wyrazZne pozostaloéci w centrum
obrazu gwiazdy (ciemne obszary). Skala koloréw wspdlna dla kazdego sub-panelu. Rozmiar
taki sam jak powyzej.
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po odjeciu gaussoid i instrumentalnego PSF-u widaé, ze w przypadku gaussoid wartosci w
obszarach centralnych sa bliskie zeru, natomiast w przypadku PSF-u instrumentalnego sa one
duzo nizsze, siegajace -40 i mniej. Wyniki doktadniejszej analizy statystycznej tych obszaréw
pokazane sa réwniez w Tabeli 2.3. Dla obu przypadkéw podana jest $rednia wartosé residuéw
w obszarze centralnym wraz z jej bledem o. Widaé, ze w przypadku gaussoid za kazdym razem
jest ona w granicach bledu zgodna z zerem, natomiast dla instrumentalnego PSF-u jest ona
od zera zawsze znaczaco rozna.

Wzgledne separacje i katy pozycyjne gwiazd obliczone byly na podstawie wynikéw dopaso-
wania gaussoid. Dane z kamery NIRC2 byly réwniez skorygowane na obrét pola na podstawie
wartosci podanej w nagtéwku pliku. Przy liczeniu separacji gwiazdy byty traktowane z jedna-
kowymi wagami. Optymalne wazenie poprawia precyzje astrometryczna dopiero, gdy mamy
wiecej niz 5 gwiazd na obrazie (Cameron i in., 2009), co nie miato miejsca w naszych danych.

2.3.3 Wariancja Allana

Wariancja Allana jest statystyczng metoda pozwalajaca stwierdzié, czy rozrzut wynikéw po-
miaréw ma charakter szumu bialego (gaussowskiego), czy tez moze skazony jest bledami staty-
stycznymi. Stosuje si¢ ja takze m.in. do badania stabilnosci czasowej zachodzacych proceséw.

Oznaczmy przez M catkowity ilo$¢ pomiaréw, w naszym przypadku ilosc obrazéw CCD
danego obiektu, [ zapdznienie, czyli réznice indekséw miedzy dwoma ekspozycjami, oraz r*, r¥
réznice miedzy pomiarem separacji gwiazd (skladowa x-owa i y-owa) a Srednia separacja dla
danej serii pomiaréw. Wéweczas, dla jednej wartosci | wariancja Allana 0% dana jest wzorem:

1 M=2l /1 I-1 2
2
n=0 m=0

i analogicznie dla drugiej wspoétrzednej (Pravdo i Shaklan, 1996; Lane i Muterspaugh, 2004).
Liczac 04 dla réznych wartosci [ i rysujac zalezno$é wariancji Allana od zapdznienia, mo-
zemy stwierdzié¢, czy rozrzut pomiaréw ma charakter gaussowski. Jesli tak, to na wykresie
log/log o4 powinnismy otrzymaé prosta o nachyleniu -1, ktérej przesuniecie w osi rzednych
moéwi o bledzie wyznaczenia wyniku. Odchylki od tej prostej interpretuje sie jako wplyw ble-
déw systematycznych. Dla skonczonych ciggéw, w ktérych mozna liczyé wariancje Allana tylko
dla skonczonej dtugosci zapdznien, wykres o 4 zachowuje wladciwy przebieg tylko dla pewnej
wartosci [, powyzej ktérej pojawiaja sie narastajace oscylacje. Zachowanie to rézni si¢ jednak
znacznie od przebiegu spowodowanego obecnoscig bltedéw systematycznych.

2.4 Efekty systematyczne

2.4.1 Wplyw korekcji AO i pola widzenia

Gléwnym czynnikiem, pozwalajacym na osiggniecie wysokiej precyzji pomiaréow astrometrycz-
nych, jest oczywiscie system optyki adaptywnej. Jako$¢ korekcji AO ma bezposredni wplyw
na osiagalna precyzje, co widaé¢ bezposrednio na przykladzie GJ 352 (separacja p ~ 350 mas).
Ze wszystkich 75 wykonanych zdjeé tylko 10 bylo wlasciwie skorygowanych (widoczny dysk
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Rysunek 2.5: Wplyw korekcji optyka adaptywna na wyniki pomiaréw separacji gwiazd w przy-
padku uktadu GJ 352. Na osi X dany jest numer kolejnego zdjecia, na osi Y sktadowa separacji
Az (lewo) i Ay (prawo), liczona wzdtuz osi detektora CCD w milisekundach tuku. Od zdjecia
nr 107 (pionowa przerywana linia), system AO dzialal nieprawidlowo co objawia si¢ wiekszym
rozrzutem pomiaréw centroidéw () i ich niezgodnoscia z wynikami dopasowania gaussoid (+).

Airy’ego), a w przypadku 53 sktadniki byty rozdzielone. Dla tych 53 obrazéw policzone zostaly
centroidy. Procedura dopasowania gaussoid osiagneta zbieznosé tylko dla 34 przypadkéow. Jak
wida¢ na Rysunku 2.5, wyniki dopasowania gaussoid i liczenia centroidéw sa ze soba zgodne
jedynie dla pierwszych 10 zdjec.

Kolejny czynnik majacy bezposredni wplyw na wyniki astrometrii, to pole widzenia i od-
powiadajace mu prébkowanie PSF-u gwiazdy. Jest to szczegblnie wazne dla teleskopu Kecka.
Ograniczony dyfrakcyjnie PSF gwiazdy w pasmie K ma dla tego teleskopu rozmiary rzedu 55
milisekund tuku. Przeklada sie to na okolo 1,4 piksela przy obserwacjach w trybie ,szerokim”
(pole 40” x 40”). W takiej sytuacji wigkszo$é swiatla obserwowanej stabej gwiazdy pada na
jeden piksel, PSF jest niedoprébkowany, dopasowanie gaussoidy trudne, a wyniki obarczone
duzymi bledami. Na potrzeby pracy wybrane zostaly tylko obserwacje prowadzone w trybie
ywaskim”, w skali 9,942 mas/pix.

2.4.2 Refrakcja atmosferyczna
Modele refrakcji atmosferycznej

Refrakcja atmosferyczna, to zjawisko powodujace przesuniecie rzeczywistej pozycji gwiazdy w
kierunku zenitu. Jest silnie zalezna od odleglosci zenitalnej z na jakiej sie obserwuje (refrakcja
réznicowa) i dlugosci fali A (refrakcja chromatyczna). Jej wplyw maleje ze wzrostem A oraz ro-
$nie ze wzrostem z i szerokoscig pasma A\. Ze wzgledu na charakter réznicowy, bezposrednio
wplywa na obserwowana wzgledng separacje pary gwiazd, ktére w ogélnoséci moga sie znajdo-
waé na roznych wysokosciach zenitalnych i mie¢ rézne temperatury efektywne, a wigc rozny
rozklad energii w danym pasmie. Geometrie zjawiska i jego wplyw na pomiar separacji gwiazd
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Rysunek 2.6: Geometryczne przedstawienie wpltywu refrakcji atmosferycznej na astrometrie
wzgledng pary gwiazd. N jest kierunkiem na biegun pélnocny nieba, Z na zenit a 1) katem
paralaktycznym. Wzgledem gwiazdy A druga gwiazda jest obserwowana w punkcie B (p, ),
gdy w rzeczywistosdci znajduje sie w B’(p’, 0’). Pozorne przesuniecie o Ro nastepuje wzdluz
kierunku na zenit.

(w przypadku monochromatycznym) pokazuje Rysunek 2.6. Pozorna zmiana wzglednego po-
lozenia gwiazd nastepuje wzdluz kierunku na zenit o wektor o wartosci Ro1 = |Rim1 — Rmal,
nazywany poprawkq refrakcyjng, gdzie R,,; jest katem refrakcji gwiazdy ¢ usrednionym po A w
nastepujacy sposéb:

R — Jo SOOEN AN LN EA) D(A) Rinon (A)dA
T TSMEMWANLNF(A)D(A)dA

(2.4)

(Stone, 1996). W réwnaniu tym S(\) oznacza widmo gwiazdy, F(\) przezroczysto$é osrodka
miedzygwiazdowego, A(A) przepuszczalnosé atmosfery na danej wysokosci zenitalnej, L(A)
krzywa transmisji optyki (teleskopu i kamery), F'(\) krzywa transmisji filtra, a D(\) skutecz-
nosé¢ kwantowa detektora. R0, jest katem refrakcji w przypadku monochromatycznym i moze
byé¢ definiowany jako:

2-1
Ronon [asec) = z¢ — z4 =~ 206265 <n2 5— | tan z, (2.5)
n

(Shubert i Walterscheid, 2000; Roe, 2002), gdzie n jest wspdlczynnikiem refrakcji w poblizu
teleskopu, a z; i z, to odpowiednio prawdziwa i pozorna odleglosé zenitalna gwiazdy. Relacja
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ta jest przyblizona, ale w podczerwieni jest wystarczajaco uzyteczna, gdyz wplyw refrakcji
maleje wraz ze wzrostem dlugosci fali. W pasmie widzialnym Stone (1996) podaje bardziej
skomplikowana relacje, gdzie Ron jest zalezne od tan® z; i wziety jest pod uwage niesferyczny
ksztalt Ziemi.

W ogélnoéci n zalezy od diugosci fali i czynnikéw atmosferycznych takich jak temperatura
otoczenia T, ci$nienie powietrza p, zawartos¢ pary wodnej i dwutlenku wegla. Istnieje wiele
modeli opisujacych zalezno$¢ n od wymienionych czynnikéw. Jeden z najprostszych podaje
Roe (2002), ktéry cytuje i poprawia relacje podana przez Shuberta i Walterscheida (2000):

n(\p, Topy) =1 +[64.328 + 2981, 1 2584, | 2T (-6

(2.6)
0.007956 | pw 1—6
—43.49 [1 — 0007956 | P16,

Dtugosé fali obserwacji podana jest um, p w hPa, T'w K, a p,, jest czastkowym ciénieniem
pary wodnej (w hPa). Symbole z indeksem s odnosza si¢ do kanonicznych wartosci ci$nienia
(1013,25 hPa) i temperatury (288,15 K). Shubert i Walterscheid (2000) podaja wartosci n
obliczone dla zakresu A od 0,2 do 10 pm. Zakres ten zawiera obszary, gdzie obecnosci linii
absorpcyjnych COq i wody powoduje silne fluktuacje wspélezynnika refrakeji (Mathar, 2004)
— tzw. rezonanse — ktore komplikuja zaleznosé n(\). Jest to szczegblnie wazne dla pasma K,
ktorego dtugofalowa czesé jest pod silnym wplywem rezonansu z dwutlenkiem wegla na 2,6
.

Tenze rezonans nie jest takze uwzgledniony w modelu podanym przez Ciddora (1996, z dal-
szymi uzupelnieniami), ktory jest dzi§ uznawany jako najnowoczesniejszy i zalecany do badan
geologicznych i astrofizycznych. Opiera sie¢ o réwnanie gestosci wilgotnego powietrza (z COq),
znane jako réwnanie BIPM 1981/91 (Davis, 1992) i zaklada, Zze atmosfera jest mieszanina
,suchego” powietrza, pary wodnej i dwutlenku wegla. Procedura obliczania n jest dosy¢ skom-
plikowana (zalacznik A w: Ciddor, 1996) i uzasadniona w zakresie A od 0,3 do 1,7 pm, oraz
ci$nienia o 100 do 1400 hPa, zatem jest odpowiednia dla obserwatoriow potozonych wysoko
nad poziomem morza, ale w pasmie K zmuszeni jesteSmy dokonaé¢ ekstrapolacji, bez gwarancji
poprawnosci, zwlaszcza w poblizu wspomnianego rezonansu.

Rezonans ten jest przewidziany natomiast w modelu Mathara (2004; 2007), uwzglednia-
jacym prawie 60 000 lini absorpcyjnych HoO, COs i innych gazéw, z zakresu dtugoéci fali od
0,44 do 25 um. Poza rezonansami zalezno$é¢ n(T,p, H, \), gdzie H jest wilgotnoscia wzgledna
podawang w %, ma postac:

5
n—1= Zci(T,p,H)(y — Upet)" (2.7)
=0
(Mathar, 2007), gdzie v = 1/ jest liczba falowa, a wspélczynniki ¢; maja postaé:

Ci(T7p7H) Ciref

CiT(l/T - 1/T7"ef) + CiTT(l/T - 1/Tref)2

cirt(H — Hyep) + cirr (H — Hyef)?

Cip(p - pref) + Cipp(p - pref)2 (28)
ciTH(l/T — 1/Tref)(H — Href)

CiTp(l/T - 1/T7"ef)(p - pref)

Citip(H — Hyep)(p = Pref)-

+
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(n—1.00027) 10°
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Rysunek 2.7: Wspdétczynnik refrakcji n w funkeji dtugosci fali dla trzech rozpatrywanych mo-
deli: Mathara (ciagta), Ciddora (kropkowana) i Roe (kropka-kreska), policzone dla warunkéw
atmosferycznych podanych w tekscie. Cienkimi cigglymi liniami sa pokazane krzywe transmisji
filtréw kamery PHARO, w taki sposéb, ze 100% transmisji wypada dla (n—1.00027) x 10° = 4.

Wartosci referencyjne T, p oraz H sa ustawione odpowiednio na 290,65 K, 750 hPa i 10%.
Wartosci wszystkich wspotezynnikéw ¢ zaleza od przedziatlu diugosci fali i dla interesujacego
nas zakresu 1,3 — 2,5 um podane sa w Tabeli 1 w pracy Mathar (2007).

Poréwnanie wszystkich 3 modeli wspotczynnika refrakcji pokazane jest w funkcji dlugosci
fali na Rysunku 2.7. Wspotczynniki n policzone sa dla warunkow: p = 1013,25 hPa, T' = 288,15
K, 50 % wilgotnosci oraz 375 ppm (czastek na milion) dwutlenku wegla, nieuwzglednionego w
modelu Roe. Przedstawione sg tez krzywe transmisji filtréw J, H i K kamery PHARO, otrzy-
mane dzieki uprzejmoéci dra Bernharda Brandla z obserwatorium w Leiden. Model Ciddora
daje wartoéci wyzsze w catym zakresie od modelu Roe o okolo 5 x 1078, Moze by¢ to spowodo-
wane nieuwzglednieniem COs, niemniej model Roe jest w bardzo dobrej zgodnosci z modelem
Mathara, az do A ~ 2,1 um, gdzie wazna role zaczyna odgrywaé¢ wspominany rezonans CQOs.
Jak pokazal Mathar (2007), jego model przewyzsza bezposrednie pomiary wspétczynnika re-
frakeji o prawie stata warto$é 4 x 1078, za wyjatkiem obszaru rezonansu, gdzie réznica wynosi
6 x 1078, S to niezgodnosci na poziomie nie majacym znaczacego wplywu na wyniki dalszych
obliczen.

Podejscie pélpelne

Aby poprawnie uwzgledni¢ wpltyw refrakcji atmosferycznej na pomiary separacji gwiazd, na-
lezalo zastosowaé skuteczng i prosta metode uwzglednienia tego zjawiska. W tym celu opra-
cowane zostalo podejscie polegajace na uproszczeniu metody Stone’a liczenia katow refrakeji,
a nastepnie porownane z pelnymi obliczeniami rownania 2.4. Jednoczesnie pozwolito to na
okreslenie warunkéw, jakie trzeba spelnié¢ aby uzyskaé¢ precyzje pomiaréw na zadanym pozio-
mie, w szczegdlnoscei doktadnosé z jaka nalezy znaé czynniki pogodowe (temperatura, ci$nienie
powietrza, wilgotnosc).
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Tablica 2.4: Maksymalne ci$nienie czastkowe pary wodnej w funkcji temperatury.

Temp- Pw mazx Temp- Pw,mazx Temp- Pw mazx Temp- Pw,mazx
[°C] [hPa] [°C] [hPa] [°C] [hPa] [°C] [hPa]
50 1233 | 25 31,66 0 6,11 25 0,8
45 9577 | 20 2327 | -5 4,21 -30 0,5
40 7372 | 15 17,05 | -10 2,68 | -35 0,309
35 56,2 10 12,28 | -15 1,9 40 0,185
30 4241 5 8,2 20 1,25 | -45 0,108

W obliczeniach uproszczonych, nazywanych dalej podejsciem pétpelnym (ang: semi-full ap-
proach), do obliczenia monochromatycznych katéw refrakcji, wykorzystany zostal wzoér 2.5
oraz model Roe liczenia wspélczynnika refrakcji. Do transformacji miedzy wilgotnoscia H a
ci$nieniem czastkowym pary wodnej p,,, wykorzystana zostala relacja py, = Hpy maz(T), gdzie
Pw,maz (L) jest maksymalnym ci$nieniem pary wodnej dopuszczalnym w danej temperaturze.
Wartosci py maz (1), uprzejmie udostepnione przez prof. Andrzeja Marsza z Akademii Mor-
skiej w Gdyni, podane zostaly w Tabeli 2.4. Dopasowany zostal do nich wielomian 5 stopnia,
rms dopasowania wyniost 0,051. Na potrzeby testéw przyjeta zostala nastepujaca siatka pa-
rametréw pogodowych: p [hPa] = 613,25, 813,25, 1013,25 = ps; H [%] = 0, 50, 100; oraz
obserwacyjnych: z; (wysoko$é zenitalna gwiazdy 1, bedacej wyzej nad horyzontem) [°]=0, 20,
40, 60; 291 = 29 — 21 ['] = 1, 5, 15. Dla kazdego punktu tej siatki R0, liczone bylo w zakresie
temperatur 223,15 — 293,15 K, co 1 K. W podejsciu pétpelnym R,,, z Réwnania 2.4 liczone
bylo w nastepujacy sposéb: A(\) oraz E(\) byly obliczane na podstawie réwnan 23-26 z pracy
Stone (1996), za S(A) podstawione zostalo widmo ciata doskonale czarnego o temperaturze
7000 K, co odpowiada gwiezdzie typu widmowego F0. Krzywa transmisji optyki i skutecznosci
kwantowej detektora zostaly uznane za stale w zakresie calego pasma obserwacji. Zamiast
rzeczywistych krzywych transmisji filtra, uzyty zostat model filtru idealnego, charakteryzowa-
nego przez centralna dtugoscé fali A, szerokos¢ pasma AN\ oraz stala warto$é transmisji, co w
przypadku wspolczesnych filtréw jest zgodne do poziomu kilku %. Przyjete zostaly dane dla
filtra K kamery PHARO (Hayward i in., 2001). Przedstawione powyzej podejscie péipelne
okazalo sie by¢ wystarczajace do potrzeb precyzyjnej astrometrii wzglednej.

Na Rysunku 2.8 przedstawiona jest poprawka Rsi, obliczona metodg poétpelng dla pasma
K i podanej wczesniej siatki warunkéw atmosferycznych i obserwacyjnych, z zatozeniem stalej
wilgotnosci 100%. Widaé wyraznie, ze Roy jest dla prawie wszystkich przypadkéw wicksza,
ewentualnie poréwnywalna do 1 milisekundy tuku. Precyzja rzedu 1 mas jest jak najbardziej
osiggalna w obserwacjach z powierzchni Ziemi, co dowodzi, ze efekt refrakcji atmosferycznej
trzeba uwzglednia¢ w praktycznie kazdym przypadku. Zaleznos¢ Re; od T i p wskazuje, ze
wartos¢ poprawki nierzadko zmienia sie¢ o wiecej niz 1 mas wraz z tymi parametrami. Co
oczywiste, zmiennos¢ ta maleje wraz z mniejsza odlegloscia zenitalng i separacja gwiazd. Mniej
oczywistym jest fakt, ze poprawka Ra; jest wyzsza, oraz jej zmiennoé¢ z T' jest nieco bardziej
gwaltowna w nizszych temperaturach, typowych dla obserwatoriéw wysokogérskich. Mozna
zatem wnioskowacé, ze najlepiej jest obserwowaé ciasne uklady, wysoko nad horyzontem, przy
niskim ci$nieniu i w wysokch temperaturach, ale ten ostatni czynnik jest duza przeszkoda w
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Rysunek 2.8: Poprawka refrakcyjna Rs; [mas], obliczona w pasmie K metoda polpelna, w
funkcji temperatury [K| dla réznych warunkéw atmosferycznych i obserwacyjnych. Kazdy pa-
nel przedstawia obliczenia dla innej wysokosci zenitalnej gwiazdy 1, podanej w prawym gor-
nym rogu. Linie ciggle sg dla 2o — 23 = 17, przerywane dla 5”, a kreskowano-kropkowane
dla 15”. Kazda tréjka linii odpowiada p = 613,25 hPa (najnizsza), 813,25 (sSrodkowa) oraz
1013,25 hPa = ps (najwyzsza).
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Rysunek 2.9: Wplyw wilgotnosci na poprawke refrakcyjna (pasmo K, podejscie péipelne).
Linia cigglta na lewym panelu odpowiada wilgotnosci 0%, kreskowana 50%, a kreskowano-
kropkowana 100%. Prawy panel pokazuje zalezno$é Ra; od wilgotnosci przy stalej temperaturze
T = 293,15 K. Pozostale wartosci istotnych parametréw sa state i zostaly podane.
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korekcji AO. Tworzy sie wéwcezas wiecej turbulencji i ro$nie wplyw (zmiennego) tla nieba, co
bezposrednio przektada sie na jakosé korekcji AO i precyzje pomiaréw astrometrycznych.

W podejsciu pétpelnym mniejsza role odgrywa wilgotnosé, co zostato przedstawione na
Rysunku 2.9 dla ekstremalnego przypadku z Rys. 2.8 (wysokie wartosci z1, z91,p 1 T'). Skala
zmian poprawki refrakcyjnej jest mniejsza od 100 mikrosekund tuku (pas) co jest poziomem
precyzji dzi$ osiagalnym (Neuh&user i in., 2007; Cameron i in., 2009, ta praca). Niemniej w
bardziej realistycznych warunkach obserwacji skala zmian Ro; jest duzo mniejsza. Co ciekawe
R91 maleje ze wzrostem wilgotnosci (patrz: Réwnania 2.5 i 2.6). Nie uwzglednienie wilgotnosci
w dalszych obliczeniach nie wprowadzitlo by prawdopodobnie znaczacych bledéw, niemniej
czynnik ten byl dalej uwzgledniany.

Wymagania potrzebne do osiggniecia okreslonej precyzji

W celu okredlenia czy podejécie péipelne jest wlasciwe oraz z jaka doktadnoscig nalezy znaé
czynniki pogodowe w momencie obseracji, aby osiagnaé¢ zadang precyzje pomiaréw astrome-
trycznych, a takze jaki ma wplyw (nie)znajomosé typu widmowego badanego obiektu, przepro-
wadzone zostalo kilka testow poréwnawczych dla dwoch przypadkéw obserwacji: 1) gwiazda
1 znajduje sie 20° od zenitu, gwiazda 2 za$ 10” ponizej — jest to przypadek dosyé¢ prawdo-
podobny; 2) z; = 60°, 20 — 21 = 15” — jest to przypadek malo prawdopodobny, aczkolwiek
wplyw badanych czynnikéw na wartoéé i zmienno$é poprawki refrakcyjnej jest najwigkszy z
dotychczas pokazanych przypadkéw, zatem przyklad ten jest istotny do okreslenia potrzebnych
wymagain.

Aby okresli¢, w jakim przypadku jakie podejécie nalezy stosowaé, wyniki uzyskane metoda
pélpelna poréwnane zostaly z wynikami uzyskanymi w oparciu o pelne wyliczenie (prawie)
wszystkich czynnikéw w Réwnaniu 2.4. W owym podejsciu pelnym (ang. full approach) zasto-
sowany zostal model Mathara liczenia wspotczynnika refrakeji n, wstawionego do réwnania 2.5
na R0, oraz rzeczywista krzywa transmisji filtra i skutecznosci kwantowej kamery PHAROQO,
jako odpowiednio F'(A) i D(N). A(M\), E()\) oraz S(\) liczone byly jak w podejsciu pélpelnym.
Niestety krzywa transmisji optyki teleskopu nie byla osiagalna, wiec L(\) przyblizone zostalo
jedynie krzywa transmisji samej kamery. Poprawka pélpelna (uproszczone usrednianie po dtu-
godci fali) jako Raj s¢ a poprawka pelna (pelne uérednianie po dlugosci fali) jako Rgj . Ta
ostatnia traktowana jest jako referencyjna i najblizsza sytuacji rzeczywistej.

Rysunek 2.10 przedstawia réznice Ro1 ; — Ro1 55 W funkcji temperatury, dla trzech réznych
uktadéw — O8 (Tesr ~ 37000 K) + M1 (Tepp ~ 3700 K), M1 + M7 (T,.5y ~ 2700 K) i FO + FO
(Tefs ~ 7000 K). Gwiazda goretsza znajduje si¢ blizej zenitu. Obliczenia wykonane byty dla
2 wyzej opisanych przypadkdéw ustawienia uktadu podwdjnego, oraz przy zatozeniu ci$nienia
p = 1013,25 hPa = p, i 50 % wilgotnosci.

Przedstawione wyniki pokazuja dobitnie, ze im gwiazdy sa bardziej podobne do siebie,
tym skuteczniejsze jest podejscie potpetlne. W przypadku ukladu FO + FO precyzja rzedu
10 pas bytaby osiggalna dla wiekszosci realistycznych warunkéw obserwacyjnych. Co ciekawe,
zastosowanie w tym przypadku jedynie poprawki monochromatycznej, liczonej w oparciu o n
wyznaczony metoda Roe (podejscie pélpelne) czy Mathara (podejscie pelne), wprowadza blad
na poziomie jedynie 10~ — 107° mas. Sytuacja komplikuje si¢ jednak, gdy rozwazymy pary
gwiazd o innych typach widmowych. Wowczas widmo w danym zakresie dlugosci fali wyglada
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Rats — Roy g [mas]
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Rysunek 2.10: Réznice miedzy pelnymi a potpelnymi (Rg r — Ra1s¢) obliczeniami poprawki
refrakcyjnej w funkcji temperatury, w pasmie K dla par gwiazd typéw widmowych: O8 + M1
(ciagla), M1 4+ MT7(przerywana), oraz FO + FO (kreska-kropka). p = ps, H = 50%. Przypadek
1) z tekstu (21 = 20°, 291 = 10”) przedstawiono na lewym panelu, przypadek 2) na prawym.

35
T

Ry o [mas]

220 240 260 280 220 240 260 280
T [K] T [K]

Rysunek 2.11: Zmiennos¢ poprawki refrakcyjnej w podejéciu pétpelnym Ry f (w funkcji tem-
peratury) od szerokosci filtra pasma K. Linia ciagla oznacza ,normalny” filtr (., AN), rze-
rywana — ,szeroki” filtr (A., 2A\), a kreskowano-kropkowana — ,waski” filtr (), %A)\). Obli-
czenia dla pary O8 4+ M1. Pozostate wartosci jak dla Rys. 2.10.
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inaczej dla kazdej z gwiazd, a co za tym idzie jego u$rednienie po calym pasmie daje inny
wynik. W rozwazanej sytuacji (pasmo K), precyzja osiagana bez znajomosci typu widmowego
przy korekcji poétpelnej jest rzedu 100 pas w realistycznych warunkach obserwacyjnych, oraz
okoto 200 — 500 pas w przypadkach ekstremalnych, jesli rozwazamy uktad o podobnym sto-
sunku temperatur co prezentowany M1 + M7, za wyjatkiem zakresu temperatur okoto 260
K. Nieznajomos$é¢ typu widmowego w ostatnim przypadku tu rozwazanym (O8 + M1), ogra-
nicza stosowalno$¢ podejécia potpelnego do precyzji okoto 2 razy gorszej niz dla przypadku
M1 + M7. Warto jednak zauwazy¢, ze duza roéznica temperatur oznacza duza réznice jasnosci,
co z kolei utrudnia wykonywanie astrometrii CCD. Woéwczas albo przeéwietlony jest sktadnik
jasniejszy, albo niedo$wietlony sktadnik stabszy, co prowadzi do duzych btedéw wyznaczen po-
lozenia gwiazdy, pochodzacych od szumu fotonowego. Zatem uktady podwdéjne ze sktadnikami
o duzej réznicy temperatur, z gory wykluczaja mozliwos¢ wykonania precyzyjnej astrometrii.
Jedli jednym z badanych obiektéw jest chtodny brazowy karzel lub planeta, sytuacja staje sie
jeszcze bardziej skomplikowana. Widma takich obiektow sg dalece rézne od widma ciata do-
skonale czarnego, modyfikowane w unikalny sposob przez rézna zawarto$¢ molekut takich jak
metan, ozon, woda, czy dwutlenek wegla. Po uzyskaniu obrazu egzoplanety, co jest uwazane
za latwiejsze w przysztosci przy uzyciu 30 — 40-m klasy teleskopow, precyzyjna astrometria
moze sie okazaé¢ niemozliwa do czasu uzyskania widma o wysokim stosunku sygnatu do szumu
(SNR).

Wyniki przedstawione dla pasma K bylyby nieznacznie inne dla pasm bardziej krotkofa-
lowych, jak np. J. Maksimum rozkltadu energii w przypadku gwiazd (czy raczej cial doskonale
czarnych) chlodnych przypada w okolicy wlasnie tego pasma. Na dtugosci fali 1,25 pm rézne
typy gwiazd przejawiaja rézny ksztalt rozkladu S(\), gdy w okolicy 2,2 pm widmo wyglada
mniej-wiecej podobnie (dtugofalowy ogon ~ A~%). Réwniez warto pamictaé, ze wspélezyn-
nik refrakcji n zmienia sie szybciej w pasmie J niz K. Dlatego m.in. lepiej jest wykonywadé
astrometrie na wiekszych dlugoséciach fali, lub stosowaé filtry waskopasmowe. Wplyw szero-
kosci filtra na poprawke refrakcyjna w przypadku pary O84+M1, w podejéciu potpelnym, w
dwéch dotychezas rozwazanych przypadkach warunkéw obserwacyjnych, pokazany jest na Ry-
sunku 2.11. Rozwazane sa przypadki ,normalnego” filtra A\, = 2.196 pm, AX = 0.336 ;4 m, co
odpowiada filtrowi K kamery PHARO, filtra ,szerokiego” (A, 2AN), oraz filtra ,waskiego”
(Aes %A)\). Gdy A\ dazy do zera Ry sf staje si¢ Rai mon. Poprawka ma najmniejsza wartosé
dla filtra ,szerokiego”, a najwiecksza dla ,,waskiego”, ale tylko, gdy gwiazda jasniejsza znajduje
sie wyzej nad horyzontem. Jest dokladnie odwrotnie, gdy blizej zenitu znajduje sie gwiazda
typu M1, przy czym réznice miedzy tymi przypadkami sg najmniejsze dla filtra ,waskiego”.
Fakt ten sugeruje, ze im wezszy filtr, tym bardziej prawidtowe jest podejécie potpetne.

Bez wzgledu na zastosowane podejécie, wymagana znajomosé¢ warunkéw atmosferycznych
w czasie obserwacji jest rézna i zmienia sie z odlegloscia zenitalng i separacja gwiazd. Szczegdl-
nie interesujaca jest zaleznosé temperatury w podejsciu pelnym, wziawszy pod uwage rezonans
z COs2 w poblizu pasma K. Dla ciasnych uktadéw, obserwowanych wysoko nad horyzontem,
wystarczy podaé jakakolwiek sensowng wartosé temperatury czy cisnienia, aby osiagnaé pre-
cyzje astrometrii rzedu 1 mas. Warto zwrdcié uwage, ze nawet dla z = 60°, 291 = 1" i p = ps,
w podejsciu pélpelnym Ro; zmienia sie z 1,4125 do 1,0732 mas przez caly zakres tempera-
tur, co przeklada sie na okolo 4,85 pas/K. Dla tego samego przypadku i stalej temperatury
223,15 K, R9; zmienia sie w tempie 1,29 pas/hPa. To pozwala na osiagniecie precyzji 1 mas
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bez jakiejkolwiek wiedzy o warunkach pogodowy, oraz 10 pas, gdy warunki pogodowe znane
sa z dokladnoscia do 1 jednostki.

W Tabeli 2.5 zebrane zostaly wszystkie warunki wymagane do astrometrii wysokiej precy-
zji. Przedstawione sg dopuszczalne btedy odczytu danych pogodowych, konieczno$é znajomosci
typ6éw widmowych (,,Typ”) i zastosowania podejscia petnego (,,Pel.”). Podejscie pétpelne moze
by¢ stosowane praktycznie na zmiane z obliczeniami monochromatycznymi, o ile typ widmowy
nie musi by¢ znany. Dokladnosé¢ znajomosci wilgotnoéci nie jest okreslona, gdyz wplyw tego
parametru na precyzje pomiaréw jest na poziomie 1 pas. Dla okreslonej wysokosci zenitalnej i
221, dany zestaw warunkéw powinien pozwoli¢ na osiagniecie zadanej, podanej w Tabeli pre-
cyzji o, lub znaczaco lepszej. Jak widaé¢, w niektérych przypadkach, aby osiagnaé¢ o ~ 1 uas,
wymagana jest bardzo dobra znajomos$é warunkéw atmosferycznych. Wartosci z Tab. 2.5 moga
byé¢ poréwnane z rzeczywistymi doktadnosciami prawdziwych pomiaréw. Dla przyktadu stacja
pogodowa na Cerro Paranal (lokalizacja VLT), daje nastepujaca dokladnosé odezytéw: 0,2 K
dla temperatury, 0,1 hPa dla ciénienia i 1% dla wilgotnosci. Oznacza to, ze precyzja 10 pas
nie jest tam osiagalna.

Warto zauwazy¢, ze w poblizu teleskopu bardzo prawdopodobne sa fluktuacje temperatury
na poziomie kilkudziesieciu mK, czy kilku Pa. Oznacza to, ze osiagniecie precyzji rzedu poje-
dynczych pas w szerszych polach moze by¢ nieosiggalne z powierzchni Ziemi, przynajmniej bez
lepszego modelu ziemskiej atmosfery. Astrometria z powierzchni Ziemi moze si¢ okazaé¢ ograni-
czona do 1 — 10 mikrosekund tuku tylko ze wzgledu na niemoznosé¢ poprawnego uwzglednienia
refrakcji.

Zastosowanie do wlasciwych pomiaréw

Przy uwzglednianiu wplywu refrakcji atmosferycznej na pomiary wzglednej separacji i katéw
pozycyjnych badanych w niniejszej pracy ukltadéw podwdjnych i wielokrotnych, zastosowane
zostato podejécie potpetne. Niestety, ze wzgledu na odlegloéé czasowa miedzy obserwacjami
(2002) rok a czasem ich analizy, niedostepne byly odczyty danych pogodowych w czasie pro-
wadzenia obserwacji. Dla obserwacji teleskopem Hale’a zalozone zatem zostaly kanoniczne
wartoSci temperatury (Ty = 288,15 K) oraz ci$nienia (ps, = 1013,25 hPa), jak réwniez 50% wil-
gotnosé wzgledna. Dla danych z teleskopu Kecka przyjete zostalo dwa razy mniejsze cisnienie,
temperatura 273,15 K i taka sama jak dla Hale’a wilgotno$é. W ten sposéb niewatpliwie wpro-
wadzamy dodatkows niepewnos¢ do naszych pomiaréw, ktéra bedzie miata wpltyw na rozrzut
wynikow z nocy na noc, a wiec na dlugofalowa stabilno$é¢ astrometryczna.

Aby oszacowaé maksymalng niepewnosé takiej procedury, wzieliémy z naszej prébki uktad
o najwickszej separacji sktadnikéw — 30,8 asec dla GJ 873 1-2. ZalozyliSmy, ze separacja jest
réwna réznicy odlegtosci zenitalnych, a uklad obserwowany jest 30° nad horyzontem. W ta-
kim mato prawdopodobnym przypadku niepewnos$é¢ pochodzaca od nieznajomosci temperatury
siega 4 mas (dla malo prawdopodobnych wartoéci T = 230 K i p = ps), zas wkiad od nie-
znajomosci ci$nienia jest mniejszy niz 8 mas (przy p = 613 hPa i 7" = 230 K). Im wickszy
jest wkiad od temperatury, tym mniejszy od ci$nienia i odwrotnie. Mozemy zatem stwierdzic,
ze malo prawdopodobna warto$¢ 8 mas to maksymalna niepewnos¢ i dla wigkszosci (jesli nie
wszystkich) naszych pomiaréw rzeczywista warto$é niepewnosci jest duzo mniejsza. Udowad-
nia to badanie stabilnoéci dtugofalowej teleskopu Hale’a, prezentowane w dalszej czesci pracy.
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Tablica 2.5: Dokladno$¢ odczytéw danych pogodowych i inne warunki jakie nalezy spelnié,
aby osiagnaé¢ zadana precyzje astrometrii. Niepewnos¢ w znajomosci wilgotnosci jest ustalona
na 1%. dT i dp odnosza si¢ kolejno do bledéw w odczytach temperatury i ci$nienia, odpowia-
dajacym niepewnosci poprawki refrakcyjnej na poziomie co najmniej dwa razy mniejszym niz
zadana precyzja pomiaréw o. Symbol n—w oznacza nie wymagane, tzn. w sensownym zakresie
parametréw zmiany Ro; sa mniejsze niz zadana precyzja pomiaréw astrometrycznych.

dz | dT dp Typ Pel. | dT dp Typ Pel.
las] | [K] [hPa] [K]  [hPa]
o ~ 1 mas:
z=0° z = 20°
1 n-w n-w nie  nie n-w n-w nie  nie
) n-w 100 nie nie | n-w 100 nie  nie
15 10 50 nie  nie 1 50 nie  nie
z = 40° z = 60°
1 n-w n-w  nie nie | n-w 100  tak nie
5 10 100 nie  nie 10 50 tak  nie
15 10 50 nie  nie 5 10 tak  nie
o ~ 100 pas:
z=0° z = 20°
1 10 100 nie  nie 10 100 nie  nie
) 10 10 nie  nie 5 10 nie  nie
15 1 5 nie  nie 0,5 5 tak  nie
z = 40° z = 60°
1 10 50 nie  nie 10 10 tak  nie
5 1 10 tak  nie 5 10 tak  nie
15 1 5 tak  nie 1 5 tak  tak
o ~ 10 pas:
z=0° z = 20°
1 1 10 nie  nie 1 10 tak  nie
) 1 1 nie  nie 0,5 1 tak  nie
15 | 0,1 1 nie  nie 0,1 0,5 tak  nie
z = 40° z = 60°
1 1 5 tak  nie 1 1 tak  nie
5 0,1 1 tak  nie 0,1 0,5 tak  nie
15 | 0,1 0,5 tak  nie | 0,05 0,1 tak  tak
o~ 1pas:
z=0° z = 20°
1 0,1 1 nie  nie 0,1 1 tak  nie
5 0,1 0,1 nie  nie 0,1 0,1 tak  tak
15 |1 0,01 0,1 nie tak | 0,01 0,06 tak tak
z = 40° z = 60°
1 0,1 0,5 tak  nie 0,1 0,1 tak  nie
5 10,01 0,1 tak tak | 0,01 0,060 tak tak
15 | 0,01 0,06 tak tak | 0,005 0,01 tak tak
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Dane z teleskopu Keck II powinny by¢ obarczone jeszcze mniejsza niepewnoscia, gdyz mierzone
separacje byly duzo mniejsze (od 0,1 do 2 asec), a przyjete warunki pogodowe wydaja sie byé
bardziej realistyczne.

2.4.3 Geometria i orientacja detektora CCD

Detektory obu wykorzystanych kamer sa mozaikami ztozonymi z 4 osobnych czesci. Kazda z
nich moze by¢ w ogdlnosci zamocowana w nieco inny sposob. Dodatkowo kamera w calosci
moze by¢ ustawiona nieprostopadle do wiazki padajacego swiatta, moze doznawaé¢ ugie¢ pod
wplywem sily grawitacji czy byé obrécona. Aby osiagnaé precyzje potrzebng do poszukiwa-
nia planet metodg astrometryczna, nalezy zna¢ model dystorsji i orientacje detektora, czyli
wiedzie¢ jak skala obrazu (mierzona w mas/pix) i pozycja ustalonego kierunku na niebie (np.
na biegun poélnocny) zmienia si¢ w obszarze matrycy i w czasie. Instrumenty umieszczone
w ognisku Cassegraina — jak PHARO — sa dodatkowo poddane dzialaniu zmiennej sily gra-
witacji. Instrumenty umieszczane na platformach Nasmytha — jak NIRC2 — powinny byé¢ w
tym wzgledzie stabilniejsze. Kalibracja astrometryczna i modele dystorsji sa dostepne dla obu
instrumentéw. Model dystorsji kamery PHARO jest bardziej skomplikowany. Uwzglednia nie
tylko geometrie i orientacje samego detektora, ale takze pozycje teleskopu i odchylenie matrycy
od ptlaszczyzny prostopadlej do kierunku padania Swiatta. Szczegbéltowy opis podal Metchev
(2006). Dystorsja kamery NIRC2 byla badana w fazie testéw i jej opis podali Thompson i in.
(2001a).

Przeprowadzona kalibracja uwzgledniata, w przypadku teleskopu Hale’a, wyznaczenie Sred-
niej skali obrazu oraz pozycji kierunku pétnocnego wzgledem tzw. pierscienia Cassegraina (ang.
Cassegrain ring; CR). Warto$ci nominalne wynosza: 25,10 mas/pix dla trybu ,waskiego” i
39,91 mas/pix dla trybu ,szerokiego” kamery, oraz 335,8° dla kata CR (Hayward i in., 2001).
Jak pokazali Metchev i Hillenbrand (2004), wartosci te sa w rzeczywistosci inne i zmieniaja
sie w ogdlnosci z nocy na noc. Jako podstawe kalibracji uzyte zostaly wartosci z 23 czerwca
2002, jakie podali Metchev i Hillenbrand (2004): 25,168 + 0,034 mas/pix (tryb ,waski”) dla
skali i 334,043 + 0,099° dla kata CR. Na potrzeby kalibracji wybrane zostaly cztery gwiazdy
gromady NGC 6871, oznaczone na Rys. 2.3 numerami 1 — 4, ktore zdaja si¢ by¢ rzeczywistymi
cztonkami gromady (ich pozycje wzgledem gwiazdy nr 5 zmienialy sie¢ w czasie w podobny
sposéb), a ich wzgledne pozycje uzyte zostaly do wyznaczania $redniej skali obrazu i kata po-
zycyjnego kierunku poétnocnego (kat CR), przy zalozeniu, ze ich ruch astrometryczny nie jest
wykrywalny. Wstepnie skala obrazu i kat CR wyznaczane byty dla kazdej z szesSciu mozliwych
par, kazdej nocy osobno. Nastepnie wyniki byly usredniane po wszystkich parach dla obserwa-
¢ji z jednej nocy. Jezeli tak usrednione wartosci nie zmieniaty sie znaczaco z nocy na noc, to
uéredniane bylty po kilku nocach. Procedura ta pozwolita na poprawienie bltedéw wyznaczen
skali obrazu i kata CR w porownaniu z warto$ciami podanymi przez Metcheva i Hillenbrand
2004, ktorzy uzywali tylko jednej pary gwiazd, podczas gdy w niniejszej pracy uzyte byto do
18 par gwiazd (6 par gwiazd, do trzech kolejnych nocy).

Gromada NGC 6871 nie byla obserwowana w czasie dwoch nocy — 23 kwietnia i 26 czerwca.
W drugim przypadku zatozona zostata skala obrazu i orientacja matrycy taka, jak dla obser-
wacji 24 czerwca: 25,171(21) mas/pix, 334,039(18)°. Wartos¢ ta jest jedynie nieznacznie rézna
od tej podanej przez Metcheva i Hillenbrand 2004 dla nocy wczesniejszej. W przypadku 23
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Tablica 2.6: Srednia skala obrazu i orientacja matrycy kamery PHARO. Dla nocy 23 kwietnia
(s) oznacza tryb ,szeroki” a (w) tryb ,waski”, stosowany réwniez w pozostalych obserwacjach.
W nawiasach podane sg btedy wyznaczen.

Noc Skala CR Noc Skala CR
[mas/pix] [o] [mas/pix] [o]

23 kwi. (w) 25,168(34) 334,043(99) | 26 cze. 25,171(21) 334,039(18)

23 kwi. (s) 40,00(2)  334,043(99) | 21 sie.  25,156(10) 334,072(11)

23 cze. 25,168(34) 334,043(99) | 22 sie.  25,156(10) 334,072(11)

24 cze. 25,171(21) 334,039(18) | 13 lis.  25,156(10) 334,723(15)

Tablica 2.7: Srednie wartosci separacji gwiaz 1 do 4 gromady NGC 6871.
Para p [mas] rms | Para p [mas] rms
1-2  2171.719 0.604 2-3  5257.245 0.302
1-3  6906.003 0.533 2-4  11463.147 1.194
1-4 11303.461 1.023 3-4 16144.625 1.019

kwietnia 2002, obserwacje ukladu GJ 458 sugeruja, ze skala i orientacja byly podobne jak w
czerwcu. W poréwnaniu z ukladem GJ 195, uklad znajduje sie dalej od Stonica a widoczna
separacja jego sktadnikéw jest kilka razy wieksza. GJ 458 powinien mieé okres orbitalny okoto
10 razy wigkszy niz GJ 195 (338 lat; Heintz, 1974), zatem pozorny ruch jego sktadnikéw powi-
nien by¢ okoto 10 razy mniejszy. Ruch orbitalny skladnikéw GJ 195 jest niewielki (aczkolwiek
mierzalny), zatem przesuniecie sktadnikéw GJ 458 powinno by¢ ponizej progu detekeji. Stad,
w oparciu o obserwacje GJ 458 z 23 kwietnia i 23 czerwca, uznane zostato, ze skala obrazu w
trybie ,waskim” oraz orientacja detektora, jest w kwietniu taka jak 23 czerwca (wraz ze sto-
sunkowo duzymi niepewnosciami). W przypadku skali w trybie ,szerokim”, uzyskany zostal
wynik 40,00 £+ 0,02 mas/pix, oraz nie zmieniony kat CR.

Wyniki wyznaczen skali obrazu i kata pozycyjnego kierunku péinocnego zostaty zebrane w
Tabeli 2.6. W Tabeli 2.7 oraz na Rysunku 2.12 przedstawione sg zas usrednione po wszystkich
nocach wartoéci separacji gwiazd 1 — 4 pola gromady NGC 6871, wraz z ich odchyleniami
standardowymi. Wyznaczone wartosci separacji, a co za tym idzie kalibracja astrometryczna,
nie sg idealne i prawdopodobnie obarczone btedem systematycznym pochodzacym z chociazby
nieznajomoéci warunkéw pogodowych w momencie obserwacji. Jednakze wartosci rms podane
dla gwiazd gromady NGC 6871 pokazuja, ze zgodnie z naszymi oszacowaniami, wplyw owego
czynnika na btedy pomiaréw jest znacznie mniejszy niz 4 — 8 mas. Warto zauwazy¢, ze rms
przyjmuje najwieksze wartosci dla par z gwiazda nr 4. Ograniczajac sie tylko do gwiazd 1 — 3
mozna prawdopodobnie jeszcze zmniejszy¢ bledy wyznaczen skali i kata CR.

Wplyw nieuwzglednienia dystorsji kamery PHARO na bezoérednie pomiary pokazany jet
na Rysunku 2.13 dla kilku przykladow badanych par gwiazd z réznych nocy. Gérne panele
przedstawiaja kolorem czerwonym przesunicte o stata wartosé surowe pomiary sktadowych
separacji wzdtuz osi X (lewe panele) i Y (prawe), niebieskim za$ te same pomiary po uwzgled-
nieniu modelu dystorsji. Charakterystycznym jest, jak skokowo zmieniajg sie sktadowe sepa-
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Rysunek 2.12: Mierzone separacje gwiazd gromady NGC 6871, podane w milisekundach tuku.
Srednia wartos¢ z 5 nocy zaznaczona jest pozioma linig ciagta, podany jest tez rms.

racji (zwlaszcza Ax) co serie 50-100 pojedynczych zdjeé, po zmianie ustawienia teleskopu
(dithering). Efekt ten nie jest widoczny po zastosowaniu modelu dystorsji. Przekonuja nas o
tym histogramy na panelach §rodkowych (kolory zachowane). Po zastosowaniu modelu dys-
torsji rozktad pomiaréw przyjmuje ksztalt zblizony do funkcji Gaussa, co pokazuje odpowied-
nie dopasowanie. Podana wartosé¢ o rozktadu Gaussa jest oszacowaniem bledu pojedynczego
pomiaru. Przypadkowy charakter rozrzutu pomiaréw zostal dodatkowo sprawdzony przy po-
mocy wariancji Allana. W przypadku catkowicie gaussowskiego rozktadu pomiaréw, wykres
logarytmu wariancji Allana w funkcji logarytmu zapdznienia mialby nachylenie -1 i przecinal
0§ rzednych w punkcie okreslonym przez o rozktadu Gaussa. Jest to przedstawione w poda-
nych przypadkach na dolnych panelach, gdzie idealnemu szumowi gaussowskiemu o danym o
odpowiada linia przerywana. Jak wida¢ po poprawieniu na dystorsje (linia niebieska), warian-
cja Allana przebiega blisko linii -1, z charakterystycznymi dla skonczonych ciagdéw czasowych
oscylacjami. Zachowanie wariancji Allana pomiaréw niepoprawionych znaczaco odbiega od lini
-1, zwlaszcza dla sktadowej Az. Z podanych przyktadéw wnioskowaé mozna, ze w obrebie jed-
nej nocy, po zastosowaniu korekcji na dystorsje detektora, pojedyncze pomiary maja charakter
przypadkowy i nie sa obarczone btedami systematycznymi. Wartym zauwazenia jest fakt, ze
w skladowej Ay wplyw dystorsji detektora jest prawie niezauwazalny i zdominowany przez
znacznie wyzszy niz w skladowej Az rozrzut przypadkowy. Zrédlo tego faktu nie jest znane i
prawdopodobnie jest to cecha charakterystyczna kamery PHARO.
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Rysunek 2.13: Poprawa stabilnosci pomiaréw po uwzglednieniu modelu dystorsji matrycy ka-
mery PHARO, na przyktadzie uktadu GJ 195, gwiazdy 2-4, z nocy 13 listopada 2002. Kolorem
czerwonym sg przedstawione pomiary niepoprawione, niebieskim — poprawione. Lewe panele
— sktadowa X, prawe — skladowa Y. Gdrne panele — pojedyncze (przesuniete) pomiary przed
i po redukcji; §rodkowe — histrogramy pomiaréw (przesuniete) wraz z dopasowaniem funkcji
Gaussa o podanym o; dolne — wariancja Allana, wraz z przebiegiem spodziewanym dla nie-
skonczenie dlugiego ciagu pomiaréw przypadkowych, charakteryzowanych przez o rozktadu
taka, jaka jest podana przy histogramach.
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Rysunek 2.13: ciag dalszy, dla GJ 458 z nocy 23 kwietnia 2002.
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Rysunek 2.13: ciag dalszy, dla GJ 507 z nocy 23 czerwca 2002.
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Tablica 2.8: Zmierzone separacje i katy pozycyjne badanych gwiazd.

Para p [mas] + 01°] + MJD [ Para p [mas] + 01°] + MJD
56 Per B GJ 767
1-2 626,31 0,32 291,733 0,039 52337 1-2 5276,64 0,17 135,4224 0,0014 52509
5277,21 0,12 135,4129 0,0009 52510
GJ 195 5284,86 0,09 135,4630 0,0006 52592
1-2 3612,79 0,31 167,3130 0,0012 52509 1-3 16016,88 0,52 168,9361 0,0004 52509
3613,02 0,23 167,3020 0,0009 52510 16017,73 0,28 168,9188 0,0002 52510
3612,18 0,12 167,4167 0,0004 52592 15840,08 0,39 169,1386 0,0003 52592
1-3 12830,54 0,50 67,7436 0,0017 52509 2-3 11977,08 0,43 183,01454 0,00005 52509
12831,67 0,44 67,7327 0,0018 52510 11977,06 0,22 182,99594 0,00002 52510
12869,51 0,24 67,4695 0,0009 52592 11811,14 0,35 183,50265 0,00007 52592
1-4 12151,22 0,54 126,6784 0,0020 52509
12150,86 0,47 126,6756 0,0017 52510 GJ 860
12125,38 0,23 126,3902 0,0008 52592 1-2 2875,849 0,078 84,0520 0,0014 52450
2-3 13895,74 0,43 52,8881 0,0013 52509 2875,365 0,048 84,0420 0,0006 52451
13896,73 0,46 52,8783 0,0016 52510 2858,542 0,061 83,2373 0,0010 52509
13954,70 0,24 52,6982 0,0008 52592 2858,621 0,061 83,2063 0,0009 52510
2-4 9699,14 0,51 112,6419 0,0024 52509 2834,493 0,087 82,0401 0,0014 52592
9698,21 0,47 112,6382 0,0022 52510 1-3 26525,54 0,73 133,9775 0,0012 52450
9694,63 0,21 112,2336 0,0011 52592 26528,41 0,41 133,9754 0,0007 52451
3-4 12303,86 0,50 189,9677 0,0034 52509 26748,78 0,94 133,5531 0,0016 52509
12305,32 0,60 189,9642 0,0004 52510 26755,53 1,37 133,5333 0,0025 52510
12310,07 0,24 189,9467 0,0002 52592 26851,07 1,34 132,4185 0,0019 52592
2-3 24771,78 0,75 139,0745 0,0012 52450
GJ 300 B 24775,50 0,42 139,0711 0,0007 52451
1-2 2035,74 0,12 66,6688 0,0018 52337 25020,13 0,91 138,5973 0,0015 52509
25028,25 1,19 138,5767 0,0021 52510
GJ 352 25139,60 1,33 137,4029 0,0019 52592
12 346,21 1,11 113,6970 0,12 52389
GJ 873
GJ 458 1-2 30155,85 0,57 47,0269 0,0009 52450
1-2 14723,58 0,40 10,55272 0,00024 52389 30158,79 1,07 47,0469 0,0016 52451
14720,19 0,28 10,56016 0,00016 52450 30328,74 0,73 47,2967 0,0012 52509
14723,27 0,36 10,55398 0,00021 52451 30334,65 0,60 47,3068 0,0009 52510
30784,76 1,12 47,4235 0,0015 52592
GJ 507 1-3 29089,44 0,58 45,8990 0,0009 52450
1-2 17747,73 0,45 131,0180 0,0012 52389 29093,40 0,85 45,9219 0,0013 52451
17757,84 0,33 131,0927 0,0006 52450 29260,32 0,76 46,1888 0,0012 52509
17756,96 0,66 131,0845 0,0013 52451 29265,43 0,61 46,1990 0,0009 52510
29717,16 1,03 46,3402 0,0014 52592
GJ 569 B 2-3 1215,619 0,067 255,1128 0,0034 52450
1-2 98,14 0,11 61,506 0,050 52337 1216,078 0,266 255,1578 0,0170 52451
1214,913 0,085 255,0884 0,0044 52509
GJ 661 1215,301 0,100 255,0963 0,0048 52510
1-2 724,611 0,079 195,3279 0,0015 52389 1214,012 0,347 255,0787 0,0170 52592
685,264 0,170 192,2382 0,0023 52450
685,065 0,044 192,1392 0,0007 52451 GJ 9071
683,084 0,038 192,0158 0,0006 52454 1-2 9971,76 0,20 239,5226 0,0009 52509
643,316 0,058 188,7846 0,0006 52509 9972,00 0,26 239,5376 0,0012 52510
642,957 0,041 188,7072 0,0004 52510 9924,03 0,24 240,0697 0,0011 52592

Srednia mierzona wartosé skali obrazu kamery NIRC2 jest zgodna z warto$ciami nominal-
nymi (Metchev i Hillenbrand, 2004), lecz o§ Y matrycy okazala sie by¢ obrécona o 1,24° zgod-
nie z ruchem wskazéwek zegara od kierunku na biegun péinocny nieba (Metchev i in., 2005).
Niestety ze wzgledu na mala liczbe przydatnych zdje¢ w prébee i tylko jedna noc obserwacji,
wlasciwa kalibracja i sprawdzenie tych wartosci nie byly mozliwe. Jednakze lokalizacja instru-
mentu na platformie Nasmytha powinna zapewnié¢ jego stabilno$é. W szczegdlnodci, wyniki
dla 56 Per i GJ 569 B, uzyskane dla réznych ustawien rotatora pola, wskazuja ze doktadnosé
rotacji pola jest lepsza niz 0,1° w ciagu jednej nocy.

2.5 Wyniki

2.5.1 Wyniki pomiaréw i ich poréwnanie ze znanymi orbitami

Rezultaty pomiaréw astrometrycznych przedstawione sa w Tabeli 2.8. Dla kazdej pary gwiazd
w badanych ukladach, dla kazdej nocy (czas w MJD) podane sa zmierzone wartosci separacji
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Tablica 2.9: Elementy orbitalne pigciu uktadéw, dla ktérych rozwigzania orbitalne podane sa
w katalogu WDS.

Gwiazda P [yr] a [mas] e i[°] Q[°] w[°] 7 [MJD] WDS ID q
GJ 195 338 3720 0,0 65 168,5 0.0 55197 0516744600 5
GJ 352 18,4 630 0,29 143 48 285. 45663 09313-1329 3
GJ 569B 2,424 90,4 0,312 32,4 321,3  256,7 51821 1454541606 2
GJ 661 12,9512 762 0,743 149,14 160 99 48373 1712144540 2
GJ 860 4,67 2383 0,41 167,2 154,5 211 40666 22280+5742 2

p w milisekundach tuku i kata pozycyjnego 8 w stopniach, mierzonego od kierunku na biegun
pénocny przeciwnie do ruchu wskazéwek zegara. Podane btedy oszacowane sg na podstawie
gaussowskiej statystyki sktadowych Ax i Ay separacji. Niepewnos¢ wartodci sredniej skali ob-
razu kamery PHARO jest uwzgledniona w btedach p, lecz nie w btedach 6, aby pokazaé jak male
sa zauwazalne zmiany kata pozycyjnego w przypadku kolejnych nocy, dla ktorych orientacja
kamery byta ta sama (np. GJ 860 1-2, MJD = 52509 i 52510, sierpieni 2002). Niepewnosci CR
sg okoto rzad wielkosci wigksze, wiec zdominowalyby catkowity btad 6. Niepewno$c¢ kata pozy-
cyjnego dla GJ 300 tez jest niedoszacowana, gdyz do analizy wykorzystywane byly obserwacje
z jednej tylko pozycji rotatora pola kamery NIRC2. Nie ma to miejsca dla 56 Per i GJ 569,
zatem blad 6 lepiej odzwierciedla skutecznos$é korekcji AO teleskopu Keck II. W przypadku
uktadéw obserwowanych wiecej niz jeden raz, widoczny jest ruch wlasny, paralaktyczny i orbi-
talny, nawet w przypadku dtugookresowego GJ 195. Takze blizsza analiza zmierzonych pozycji
gwiazd ukltadu GJ 873 ujawnia ruch orbitalny w podwdjnym sktadniku wtérnym. GJ 873 B
jest rzeczywistym ukladem podwdjnym, ale znajdujacym sie dalej niz GJ 873 A (widoczny
ruch paralaktyczny).

Dla pieciu z badanych uktadow — GJ 195, GJ 352, GJ 569 B, GJ 661 i GJ 860 — znane
sg astrometryczne rozwiazania orbitalne. Parametry orbit, zebrane w Washington Double Star
Catalogue (WDS)”, sa podane w Tabeli 2.9. Jakoé¢ rozwigzania jest reprezentowana przez
parametr g. Im mniejsza jego wartosé, tym rozwiazanie jest lepsze. W zadnym z przypadkow
podane rozwigzania nie sa idealne, choé tylko orbita GJ 195 jest stabo okreslona ze wzgledu
na dltugi okres orbitalny. Na Rysunku 2.14 przedstawione jest poréwnanie pomiaréw potozen
wzglednych dla wymienionych pieciu uktadéw, z ich znanymi rozwigzaniami orbitalnymi. Wi-
doczne sa niezgodnosci siegajace nawet kilkudziesieciu milisekund tuku. Prawdopodobnym ich
zrodlem jest niedoktadnosé rozwiazania orbitalnego, gdyz, jak bylo pokazane w poprzedniej
czesci, bledy systematyczne pochodzace od nieznajomosci warunkéw pogodowych i niepewno-
$ci kalibracji astrometrycznej, maja wielko$¢ rzedu pojedynczych milisekund tuku. Tej skali
niepewnosci zdaja sie¢ mie¢ potwierdzenie w wynikach analizy dlugoterminowej stabilnosci
astrometrycznej teleskopu Hale’a, przedstawione ponizej.

2.5.2 Kroétko- i dlugoterminowa stabilno$¢ astrometryczna

Jak zostalo pokazane w Punkcie 2.4 niniejszego Rozdziatu, zastosowanie znanych modeli dys-
torsji pozwala osiagnaé¢ dla jednej nocy bardzo zblizony do przypadkowego rozrzut pomiaréw, o
rozkladzie bliskim rozktadowi Gaussa. Pozwala to wierzy¢, ze wyznaczone formalnie btedy od-

" Sizth Catalog of Orbits of Visual Binary Stars http://ad.usno.navy.mil/wds/orb6/orb6frames.html



52 ROZDZIAL 2. ASTROMETRIA PRZY UZYCIU OPTYKI ADAPTYWNE.J

< T T T T T T T
<«
GJ 195 s E ]
N_ -
o o
[} [
(0] n
3 3
T N
E(J
T 1 . 1 . 1 . 1 R - -
-2 0 2 4 -0.9 -0.8 -0.7
X [arcsec] X [arcsec]
- T o7
GJd 352
n [ _
o —
PR 4
o o
o 0
n n
e ol 4 @
2 2
5 I of
0 Tl i
ok N
| I.
L E 4 l")‘
N S R E A B P I B Cl s N
-0.5 0 0.5 1 | -0.4 -0.3 -0.2
AX [aresec] AX [arcsec]
T e i L B L LA B
GJ 569 B ] or
8+ 4
- 1 o-
St _
— — 0
7} o o | 4
@ ® o
It o
S S
— o | _|_|LD
35 3 3L ]
N S
=[ ] <
3 EJ_ 1 _
A R T R 1 N 1 N

—-0.1 0 0.1 -0.095 -0.09 -0.085 -0.08
X [arcsec] X [arcsec]

Rysunek 2.14: Orbity wzgledne uktadéw z katalogu WDS w poréwnaniu z pomiarami z niniej-
szej pracy. Prawe panele pokazuja zblizenia na pozycje sktadnika wtérnego. Bledy formalne sa
mniejsze niz wielko§¢é uzytych symboli. Widoczne niezgodnosci prawdopodobnie sg spowodo-
wane doktadnoscia rozwigzan orbitalnych.
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Rysunek: 2.14 — cigg dalszy.

zwierciedlaja krotkoterminowa stabilno$é astrometryczng teleskopu Hale’a. Podobnie mozemy
wnioskowaé o stabilnoéci teleskopu Kecka, majac na wzgledzie lokalizacje kamery NIRC2 na
platformie Nasmytha i zgodnosé wyznaczonej skali obrazu z jej wartoscia nominalng (Metchev
i Hillenbrand, 2004).

Dla wigkszoéci gwiazd z prébki Hale’a osiagnieta zostala precyzja pomiaréw separacji
wzglednej p ponizej 500 pas, a w czterech ukladach nawet ponizej 100 pas (GJ 661, GJ 767 1-2,
GJ 860 1-2, GJ 873 1-2). Zgodnie z oczekiwaniami, precyzja jest lepsza w ukladach, gdzie wy-
konanych zostato wiecej pojedynczych zdje¢ i gdzie sktadniki maja podobng jasnosé. W innym
przypadku krétkie czasy ekspozycji, stosowane w celu nie przeswietlenia sktadnika gtéwnego,
powodowaly niski SNR skladnika wtérnego, co pogarszato jako$¢ pomiaru jego pozycji na
matrycy CCD.

W niektérych przypadkach, gdy obrazy gwiazd znajdowaly sie na réznych czeSciach mo-
zaiki matrycy, bledy astrometrii rosty. W szczegdlnoéci, dla uktadu GJ 661 osiggnieta zostata
najlepsza formalna precyzja pomiaru astrometrycznego — 38 pas — pomimo niedoskonatej ko-
rekcji na dystorsje chipu. Obraz tego uktadu rejestrowany byl blisko centrum matrycy, gdzie
spotykaja sie cztery czesci detektora. Metchev (2006) sugeruje, aby unikaé takich sytuacji ze
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Tablica 2.10: Odchylenie standardowe (rms) dopasowan wielomianu 2-go rzedu do pomiaréw
separacji najczesciej obserwowanych obiektow.
Para rms Ilo$¢ Cazas
[mas] mnocy [d]
GJ 661 1-2 0,282 6 122
GJ 860 1-2 0,216 5 143

1-3 2,154
23 2,595
GJ 87312 1,127 5 143
1-3 1,282
2.3 0,309
NGC 6871 1-5 0.872 5 143
25 0,717
3-5 0,763
45 2,671

wzgledu na niewielkie réznice w ich geometrii, nieuwzglednione w jego modelu dystorsji. Jest
zatem mozliwe, ze dla uktadu takiego jak GJ 661 osiggalna jest w ciagu jednej nocy precyzja
lepsza niz okoto 30 pas.

Precyzja astrometrii rzedu setek pas osiagnieta zostala w ciagu jednej nocy rowniez dla ka-
mery NIRC2 teleskopu Keck II. Zasadnicza réznicag miedzy obserwacjami z obu teleskopow jest
oczywiscie ilo§é pojedynczych zdje¢ danego obiektu. Jest zaskakujace, ze 10 obrazéw ukladu
GJ 300 wykonanych w trybie ,waskim” pozwolilo na osiagniecie precyzji ~ 120 pas. Niemniej,
wartos¢ ta powinna by¢ traktowana z pewna doza ostroznosci, gdyz mata liczba zdje¢ nie
pozwala na przeprowadzenie poprawnej kalibracji.

Trzy uktady podwdjne: GJ 661, GJ 860 oraz GJ 873, a takze gromada otwarta NGC 6871,
byly obserwowane czedciej niz inne obiekty. W oparciu o ich pomiary, mozemy oszacowaé
stabilnosé¢ astrometryczng teleskopu Hale’a na przestrzeni 120-140 dni. Dla NGC 6871, analizie
poddane zostaly jedynie pomiary separacji par zawierajacych gwiazde nr 5, ktéra wydaje sie
nie by¢ cztonkiem gromady. Do pieciu lub szesciu (dla GJ 661) pomiaréw skupionych w trzech
epokach, dopasowany zostal wielomian 2-go rzedu. Jest to wystarczajace do symulowania ruchu
wlasnego, paralaktycznego i orbitalnego par gwiazd. Uzyskane dopasowania przedstawione sa
na Rysunku 2.15. Podane sa ich odchylenia standardowe (rms), zebrane nastepnie w Tabeli
2.10. Warto zauwazy¢, ze odchylenia ponownie przyjmuja najwicksze wartosci dla par o duzej
roznicy jasnoéci, jak para 1-3 uktadu GJ 873.

Podane odchylenia sa wieksze niz niepewnosci separacji odpowiednich par gwiazd dla poje-
dynczych nocy, prawdopodobnie ze wzgledu na zmieniajace si¢ z nocy na noc warunki atmosfe-
ryczne, nie uwzglednione w korekcji na refrakcje atmosferyczng. Wartosci rms-6w odzwiercie-
dlaja dtugoterminowa stabilno$¢ atrometryczng teleskopu Hale’a i moga by¢ traktowane jako
oszacowania rzeczywistych niepewnosci p, uwzgledniajace czynniki systematyczne, takie jak
niedoskonata kalibracja czy niepoprawne uwzglednienie warunkéw pogodowych przy liczeniu
refrakcji atmosferycznej. Wydaje sie tez prawdopodobne, ze przy dobrej znajomosci pogody w
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Rysunek 2.15: Dopasowania wielomiandéw 2-go rzedu do pomiaréw separacji gwiazd z Tabeli
2.10 .
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Rysunek: 2.15 — cigg dalszy.

czasie obserwacji, stabilno$é¢é dlugoterminowa bytaby zblizona do poziomu 50-100 pas, a wiec
wartosci precyzji pomiaréw w ciggu jednej nocy.

2.5.3 Mozliwosci wykrywania planet

Aby oszacowaé¢ mozliwosci astrometrycznej detekcji planet wokdt sktadnikéw badanych ukia-
déw podwdjnych i wielokrotnych, wykorzysta¢ mozna zmodyfikowane Réwnanie 2.1. Zakta-
damy, ze wykrywalny jest sygnal na poziomie 30, i wigcej, gdzie o, dane jest jako niepewnosc¢
pomiaru separacji z Tabeli 2.8 lub rms dopasowania z Tabeli 2.10. Zamiast sygnalu astrome-
trycznego ©, do Réwnania 2.1 wstawi¢ mozna 30, oraz zamieni¢ odlegtos¢ d [pc| na paralakse
7 [mas]. Wéwczas otrzymujemy relacje:

M
aMp = 15625225 (2.9)
™

gdzie aMp jest limitem detekcji planety o danej masie na orbicie o danej pétosi, podanym
w jednostkach [AU - M;]. Limit 4 AU - M, oznacza mozliwo$¢ wykrycia planety o masie 4
mas Jowisza na orbicie Ziemi (1 AU) lub planety o masie 2 My na orbicie 2 AU, itd. Dla
badanych uktadéw, dla ktérych znana lub mozliwa do oszacowania jest masa przynajmniej
jednej gwiazdy, limity detekcji planet sa podane w Tabeli 2.11. Indeksy I oraz Il odnosza
sie do kolejnosci gwiazd, podanej w pierwszej kolumnie. Jak widaé¢, w ogdlnosci mozliwe jest
osiagniecie teleskopami Hale’a i Keck II precyzji astrometrycznej, wystarczajacej do detekcji
masywnych planet lub brazowych karléw w badanych uktadach. Jak zostalo pokazane, obec-
nie osiagalna precyzja dtugoterminowa jest kilkukrotnie gorsza niz ta osiagalna w ciagu jednej
nocy, aczkolwiek moze byé to ograniczone nieznajomoscia warunkéw pogodowych w trakcie
obserwacji. Warto zauwazy¢, jak malte masy gwiazd utatwiaja detekcje mniej masywnych pla-
net: 0,09 — 0,18 AU - My w ukladzie GJ 860. Ograniczeniem na maksymalny rozmiar orbity,
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Tablica 2.11: Limity na detekcje planet wokét sktadnikéw badanych uktadow.

o7

Para s M[ M[[ O'p MJD a]MpJ a[[MpJ[ Ref.
mas] [Mg] [Mg] [mas] [AU - M;] [AU - M/]

GJ 195 1-2 72,0 0,63 0,19 0,31 52509 3,56 1,28 1
0,23 52510 2,65 0,95
0,12 52592 1,38 0,50

GJ 195 1-3 0,53 — 0,50 52509 8,28 — 1
0,44 52510 9,06 —
0,24 52592 2,76 —

GJ 195 14 0,53 — 0,54 52509 6,21 — 1
0,47 52510 9,41 —
0,23 52592 2,64 —

GJ 195 2-3 0,19 — 0,43 52509 1,77 — 1
0,46 52510 1,90 —
0,24 52592 0,99 —

GJ 195 2-4 0,19 — 0,61 52509 2,10 — 1
0,47 52510 1,94 —
0,21 52592 0,87 —

GJ 36212 9495 044 041 1,11 52389 8,04 7,49 2

GJ 458 1-2 65,29 0,40 0,37 040 52389 3,83 3,04 3
0,28 52450 2,68 2,48
0,36 52451 3,45 3,19

GJ 507 1-2 75,96 0,46 0,37 0,45 52389 3,70 3,43 3
0,33 52450 3,12 2,51
0,36 52451 6,25 5,03

GJ 569B 1-2 101,91 0,071 0,054 0,11 52337 0,012 0,009 4

GJ 661 1-2 158,17 0,379 0,34 0,079 52389 0,30 0,29 )
0,170 52450 0,63 0,62
0,044 52451 0,17 0,16
0,038 52454 0,16 0,15
0,058 52509 0,22 0,21
0,041 52510 0,17 0,16
0,282 TOTAL 1,05 1,03

GJ 767 1-2 74,9 0,44 0,4 0,17 52509 1,56 1,42 3
0,12 52510 1,10 1,00
0,09 52592 0,83 0,75

GJ 767 1-3 0,44 — 0,52 52509 4,77 — 3
0,28 52510 2,57 —
0,39 52592 3,58 —

GJ 767 2-3 0,4 — 0,43 52509 3,59 — 3
0,22 52510 1,83 —
0,35 52592 2,92 —
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Tablica 2.11: cigg dalszy

Para s M[ M[[ Op MJD a[MpJ a[[MPJ] Ref.
mas]  [Mg] [Mg] [mas] [AU - M;] [AU - M,]

GJ 860 1-2 24953 0,34 0,2711 0,078 52450 0,17 0,13 )
0,048 52451 0,10 0,09
0,061 52509 0,13 0,10
0,061 52510 0,13 0,10
0,087 52592 0,18 0,15
0,216 TOTAL 0,45 0,37

GJ 860 1-3 0,34 — 0,73 52450 1,55 — )
0,41 52451 0,86 —
0,94 52509 2,01 —
1,37 52510 2,95 —
1,34 52592 2,86 —
2,154 TOTAL 4,60 —

GJ 860 2-3 0,2711 — 0,75 52450 1,28 — )
0,42 52451 0,71 —
0,91 52509 1,29 —
1,19 52510 2,02 —
1,33 52592 2,54 —
2,595 TOTAL 4,96 —

GJ 873 1-2 0,36 — 0,57 52450 1,62 — 3
1,07 52451 3,04 —
0,73 52509 2,07 —
0,60 52510 1,71 —
1,12 52592 3,20 —
1,127 TOTAL 3,29 —

GJ 873 1-3 198,07 0,36 — 0,58 52450 1,65 — 3
0,85 52451 2,41 -
0,76 52509 2,16 —
0,61 52510 1,73 —
1,03 52592 2,93 —
1,282 TOTAL 3,65 —

GJ 9071 1-2 72 053 049 020 52509 2,22 2,05 3
0,26 52510 2,89 2,67
0,24 52592 2,66 2,46

Referencje: (1) Fischer i Marcy (1992); (2) Séderhjelm (1999); (3) Harmanec (1988); (4)
Zapatero Osorio i in. (2004); (5) Delfosse i in. (2000)

Uwaga: jesli w kolumnie ,MJD” podane jest ,TOTAL”, to limit detekcji odnosi si¢ do
wartosci rms dopasowania, podanej w Tabeli 2.10 — jest to oszacowanie dlugoterminowej
stabilnoéci astrometrycznej w przypadku danego uktadu.
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a wiec i na minimalna wykrywalng mase, jest warunek stabilnosci orbity w obecnosci towa-
rzysza gwiazdowego. Najwieksza orbita stabilna planety w danym uktadzie jest tym mniejsza,
im wieksza jest ekscentrycznosé orbity i masa drugiej gwiazdy (Holman i Wiegert, 1999). Dla
wspomnianego GJ 860 najwicksza stabilna orbita ma rozmiar okoto 0,12a (Holman i Wiegert,
1999), zaleznie od rozpatrywanego sktadnika, co przeklada sie na okoto 1,3 AU. Pozwoliloby to
na wykrycie planety o masie okoto 0,07 M ; w przypadku najlepszej precyzji krotkoterminowe;j,
lub okoto 0,29 My w przypadku precyzji dtugoterminowe;j.

Przedstawiona analiza obserwacji astrometrycznych ukladéw podwdjnych ze sktadnikami
péznych typéw dowodzi niezbicie, ze przy uzyciu teleskopéw klasy 5-10-m wyposazonych w
systemy optyki adaptywnej, mozliwe jest uzyskanie bardzo wysokiej precyzji pomiaréw astro-
metrycznych, zaréwno w ciagu jednej nocy jak i w diugich odstepach czasu. Warunkiem jest
poprawne skorygowanie kilku efektéw systematycznych, w szczegdlnosci refrakeji atmosferycz-
nej czy dystorsji matrycy, jak réwniez poprawnego dziatania systemu AO i obserwacji w malych
polach widzenia. Osiagalna precyzja rzedu 100 pas i mniej, pozwala wykrywaé krazace wokot
sktadnikéw badanych pobliskich uktadéw planety o masach jowiszowych, a w sprzyjajacych
warunkach nawet tzw. ,super-Neptuny”.
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Rozdziat 3

Fizyczne i orbitalne parametry
ukladow spektroskopowo
podwéjnych

3.1 Parametry orbitalne ukladéw spektroskopowo podwoéjnych

3.1.1 Uktady spektroskopowo podwédjne — SB2

Zgodnie z tzw. hipoteza Vogta, lub Vogta-Russela, wlasnosci fizyczne gwiazdy, takie jak jej
rozmiary czy dzielno$¢ promieniowania, sa jednoznacznie determinowane przez jej mase i sktad
chemiczny (Vogt, 1926). Innymi stowy, powstale w tym samym momencie dwie gwiazdy o
tej samej masie i sktadzie powinny mieé¢ takie same rozmiary, emitowa¢ tyle samo energii i
ewoluowaé¢ w taki sam sposob. Hipoteza ta, chociaz nigdy nie potwierdzona do$wiadczalnie
(Lastennet i Valls-Gabaud, 2002), jest podstawa wspodlczesnej teorii ewolucji gwiazd. Oznacza
rowniez, ze najwazniejszymi parametrami okreslajacymi fizyczny charakter gwiazdy sa wtasnie
jej masa i sktad chemiczny. O ile sktad mozna oszacowaé analizujac widmo gwiazdy, o tyle mase
wyznaczy¢ jest o wiele trudniej 1 w bezposredni sposéb mozliwe jest jedynie przez wyznaczanie
orbit sktadnikéw réznego rodzaju uktadéw podwdjnych.

Jedna z najprostszych metod jest mierzenie predkosci radialnych (RV) i dopasowanie do
nich orbity keplerowskiej. W przypadku zarejestrowania w widmie tylko jednego zestawu linii,
pochodzacych od jednego sktadnika i okresowych zmian predkosci radialnych tego sktadnika,
moéwimy o jednoliniowy uktadzie spektroskopowo podwoéjnym, typu SB1. Jesli widoczne sa
dwa zestawy linii i mozliwe jest wyznaczenie dwoch krzywych predkosci radialnych, méwimy o
uktadzie dwuliniowym, typu SB2. Takie uktady daja na temat mas sktadnikéw wigcej informa-
cji, choé¢ wciaz nie peten ich zestaw. Predkosci radialne sa zwiagzane z elementami orbitalnymi
przez wynikajaca z praw Keplera relacje:

vy = KJcos (v +w) + e cosw] + v (3.1)

gdzie v, jest predkoscig radialna gwiazdy w danym momencie, zwigzanym jednoznacznie z
chwilowa wartoscia anomalii prawdziwej v, K jest potamplitudg zmian RV, vy predkoscig ra-
dialng barycentrum uktadu, e ekscentrycznoscia orbit, zas w to dtugos$é¢ perycentrum — jeden
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z katéw, okreslajacych orientacje orbity w przestrzeni. Brakujacymi parametrami sa dlugosé
wezta wstepujacego §2 oraz inklinacja 4, czyli kat nachylenia ptaszczyzny orbity do plaszczy-
zny nieba. Powoduje to, iz z dopasowania orbity do pomiaréw RV zgodnie z Relacja 3.1, nie
jesteSmy w stanie wyznaczy¢ absolutnych wartoéci pétosi barycentrycznych orbit sktadnikéw
a1,2 iich mas my2 a jedynie zdegenerowane z inklinacjg wielkosci a sini oraz msin®i.
Potencjalnie istnieja co najmniej trzy sposoby wyznaczenia inklinacji:

1. Zarejestrowanie niekeplerowskich, relatywistycznych odchytek od krzywych predkosci ra-
dialnych, zaleznych bezposrednio od i (Kopeikin i Ozernoy, 1999; Zucker i Alexander,
2007). Wymaga to jednak pomiaréw RV z precyzja rzedu 1 m/s (zaleznie od mas sklad-
nikéw ukladu) oraz uwzglednienia innych efektéw perturbujacych orbite keplerowska na
tym poziomie,

2. Analiza i modelowanie krzywych blasku ukladéw zaémieniowych, co z kolei wymaga
szczesliwego ustawienia ukladu wzgledem obserwatora. Ukltady za¢mieniowe sa tematem
nastepnego rozdziatu tej pracy,

3. Okredlenie orbity astrometrycznej uktadu. Metoda ta jest ograniczona jednak do syste-
moéw stosunkowo nieodlegtych od Stonca, ktérych okres orbitalny jest na tyle krétki, ze
pozwala na wykonanie niezbednych obserwacji w sensownym czasie, za$ fizyczna separa-
cja sktadnikéw na tyle duza, ze mozliwe jest ich rozdzielenie dostepnymi instrumentami.

Krotki okres orbitalny jednocze$nie implikuje duze amplitudy predkosci radialnych, co utatwia
ich pomiar z wysoka precyzja. Precyzja wyznaczenia mas sktadnikéw w ostatnim przypadku
zalezy nie tylko od btedéw predkosci, ale takze bezposrednio od jakosci astrometrii oraz, w
bardzo duzej mierze, od samej wartosci kata inklinacji. Mate btedy pomiaréw w przypadku
orbit o nachyleniu odlegltym od 90°, propaguja si¢ bezposérednio na duze btedy w wyznaczeniu
absolutnych mas.

Nalezy réwniez dodac, iz fakt rozdzielenia danym instrumentem dwoch sktadnikéw uktadu
podwdjnego pozwala w ogdlnosci na wyznaczenie ich stosunku jasnosci w danym pasmie ob-
serwacji. Z kolei poréwnanie obserwowanych, katowych rozmiaréw orbity z ich absolutnymi
wartoSciami (w jednostach dtugosci) pozwala na bezposrednie, geometryczne wyznaczenie od-
legtodci do uktadu — wielkosci bardzo cenionej w astrofizyce. Powiazanie réznicy jasnoéci w
danym pasmie (jednym lub wielu) z katalogowymi pomiarami jasnosci calego ukladu oraz
odlegtoscia, daje wyznaczenia absolutnych jasnoéci sktadnikéw. Wida¢ zatem, iz uktady SB2,
dla ktérych mozliwe jest wykonanie pomiaréw astrometrycznych, sa cennymi zrédlami wie-
dzy o fundamentalnych parametrach gwiazd, a co za tym idzie, moga by¢ wykorzystane do
wszelakiego rodzaju kalibracji czy testowania modeli ewolucji gwiazdowej. Aby byly przydatne,
wyznaczone parametry powinny by¢ znane z duza doktadnoscia. Za kanoniczna, graniczna war-
tos¢ precyzji wyznaczen parametrow przydatnych do testowania modeli ewolucyjnych, uznaje
sie warto$¢ 3% (Blake i in., 2008; Clausen i in., 2008; Torres i in., 2010). Implikuje to koniecz-
no$é¢ wykonania zaréwno precyzyjnych pomiaréw RV, jak i astrometrii. Do tego pierwszego
celu wykorzysta¢ mozna stosowang od wielu lat i $wiecaca sukcesy na polu wykrywania planet
pozastonecznych technike komérki z jodem I (Marcy i Butler, 1992), zmodyfikowana na po-
trzeby ukladéw SB2. Natomiast najlepsza precyzje astrometryczng dostaje sie wykorzystujac
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technike interferometrii, gdyz, jak bylo wspomniane w poprzedniym rozdziale, btad astrome-
tryczny maleje z rozmiarami bazy interferometru B badz lustra pojedynczego teleskopu D,
odpowiednio jak B lub D do potegi -1, przy czym B > D. Interferometr pozwala réwniez
na rozdzielenie sktadnikow uktadéw ciasniejszych niz w przypadku pojedynczego teleskopu, co
potencjalnie zwieksza ilos¢ systemoéw przydatnych do badan.

3.1.2 Astrometria interferometryczna

Doktadne pomiary astrometryczne, oprocz opisanej w poprzednim rozdziale mozliwosci wy-
korzystania optyki adaptywnej, wykona¢ mozna przy pomocy technik interferometrii optycz-
nej. Jedna z mozliwoéci przewiduje mierzenie tzw. funkcji widzialnoéci V2, a §cislej kwadratu
amplitudy znormalizowanej funkcji widzialnosci (lub f. koherencji) rozkladu jasnosci Zrédia.
Ponizszy opis metody pochodzi gltéwnie z pracy Boden (1999). Inne Zrédla zostaly wyszcze-
gblnione.

Interferometr o dwéch aperturach, o sumarycznej powierzchni zbierajacej A, ktorych poto-
zenie opisane jest wektorami x; oraz Xg, obserwuje zrédto w kierunku okreélanym wektorem
jednostkowym § . Swiatlo kierowane jest przez dwie drogi zapéznieniowe o dlugoéciach d; i do
do tzw. skltadacza wiazek (ang. beam combiner), gdzie nastepuje ich interferencja, konstruk-
tywna lub destruktywna w zaleznosci od réznicy dtugoéci drég optycznych D =8 - B+d; —do,
gdzie B = x3 — x3 jest wektorem bazy interferometru. Wartosci pdl elektromagnetycznych na
aperturach 1 i 2 moga by¢ w uproszczeniu opisane relacjami:

¢1 ~ eikdle—iwt’

¢2 ~ eikdge—ik§~B6—iwt’ (32)

gdzie i jest jednostka urojona, t czasem, natomiast k i w to odpowiednio liczba falowa i czestosé
fali, zwiazane z dlugoscia fali obserwacji A w nastepujacy sposob: k = 27 /X oraz w = 2me/\.
Wartosé pola w sktadaczu wigzek wynosi ¢eom = @1 + ¢2 za$ udredniona po czasie moc P
Wynosi:

P =2AF(1+cosk(§-B+d; —dz)) =2AF(1 + coskD) (3.3)

gdzie F jest strumieniem Zrédla. Powyzsze rownanie jest Sciste dla monochromatycznych zré6-
det punktowych. W rzeczywistosci mamy do czynienia z rozktadem jasnosci zrédla na niebie
F(a,6) i skonczona szerokoScia pasma obserwacji A\. Polichromatyczno$é powoduje znaczne
ograniczenia na wartosci d; oraz ds, takie aby D ~ 0. W praktyce, dla pasma o centralnej dtu-
gosci fali Ag i szerokoéci AN, prazki interferencyjne pojawiaja sie dla D rzedu Aqop = A3/AN,
wielkosci zwanej diugos$cig koherencyi.

Fundamentalne dla interferometrii twierdzenie van Citterta-Zernikego glosi, iz (zespolona)
funkcja widzialnosci (koherencji) interferometru V, bedaca odpowiedzia instrumentu na pada-
jace ze zrodta promieniowanie, jest dwuwymiarowa transformata Fouriera rozktadu jasnosci
zrédia:

V(u,v) = / daddA(, 6)F (o, §)e~2rilautov) (3.4)

gdzie u, v sg tzw. czestosciami przestrzennymi, zwigzanymi ze sktadowymi bazy interferometru
B, By i dtugoscia fali:
B, B

U=——,0=

- = (3.5)
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WielkosScia mierzong bezposrednio przez interferometr jest kwadrat modulu znormalizowanej
funkcji widzialnoéci — V2, (V = V/P). Wielko$¢ ta okreélana jest czesto mianem widzialno-
Sci lub kontrastu prezkow, gdyz w sposéb bezposredni wiaze sie z mocg promieniowania w
obszarach interferencji konstruktywnej P, (wzmocnienie) i destruktywnej P, (ostabienie
promieniowania):

V= Pmam _Pmin‘ (36)

Pmam + Pmln

(Michelson, 1920; Michelson i Pease, 1921). W sensie twierdzenia van Citterta-Zernickego
jest to rzeczywista czeéé zespolonej funkeji widzialnoéci V. V2 jest wielkoscia bezwymiarows
i z definicji przyjmujaca wartosci [0:1]. Obserwowane zrédlo jest nierozdzielone przez dany
interferometr jesli V2 ~ 1.

Jednym z najwazniejszych astronomicznych przyktadow zrédta jest jednorodny dysk, kté-
rego rozklad jasnosci we wspélrzednych biegunowych na niebie (p,¢) mozna opisaé poprzez
F(p) = Fo(p < 6/2), gdzie p = VAa? + Ad? interpretuje sie jako odleglo$é katowa od pozy-
¢ji nominalnej (centrum) dysku, zas 6 jest jego rozmiarem katowym. Rozklad jest punktowo
symetryczny, wiec nie ma zaleznosci od kata pozycyjnego . Zespolona funkcja widzialnosci V
réwniez zapisana jest w odpowiedniej wspoélrzednej radialnej v, = Vu? +v2 = B /A:

Jl (m)rﬁ)

VY = 2P06—27ri(040u+50v)
mv,.0

; (3.7)

gdzie (v, dp) sa polozeniem centrum dysku na niebie, a Jj jest funkcja Bessel’a 1-go rodzaju,
rzedu 1. Po normalizacji i zamianie v, na B| — warto$cig sktadowej bazy interferometru pro-
stopadilej do kierunku na zrédlo — otrzymujemy wyrazenia:

_ —2mi(apu+dov) 2J1 (0B /))
V=e 0B /N

o (2J1(m0BL/))\2

v = () (3.8)
Uktad podwdjny mozemy przyblizy¢ dwoma jednorodnymi dyskami, majacymi na niebie
wspOlrzedne («g,d1) oraz (aw,d2). Ich polozenie wzgledne definiowane jest jako Aa = ay —
a1 oraz AJ = o — §1. Woéwcezas zespolona funkcja widzialnosci uktadu jest sumg funkcji
widzialnosci sktadnikéw Vi, = V1 + Va. Rejestrowana moc, analogicznie — Py, = Py + Po.

Znormalizowana funkcja widzialnosci ma wéwczas postac:
‘/b' B VIPI + ‘/2P2 _ 6727m'(a1u+51v) |V1| + T|V2|6—27Ti(Aozu+A5U)

" P+ Py 147

: (3.9)

gdzie r = P,/P; jest stosunkiem jasnosci skladnikéw. Obserwowany kontrast prazkéw ben
dany jest zatem relacja:

V2 + 172V + 2r|V1||Va| cos(2m(Aau + Adv))
(1+47r)2
V2 + 12V + 2r|V1||Va| cos(27B - spin/))

= G . (3.10)

2 _
vain -
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We wzorze tym wielkoS¢ spin jest wektorowa réznica miedzy kierunkami do skladnikow
uktadu, réwnoznaczna wzglednemu polozeniu skltadnikéw na niebie (Aa, Ad). WielkoSé ta jest
bezposrednio zwigzana z elementami orbitalnymi, poprzez relacje:

sin(t) = (Aa(t), Ad() = ra (P(cos B(t) — ¢) + QVI - sin E(t)),  (3.11)

gdzie k jest paralaksa trygonometryczna, a poltosia wielkag orbity wzglednej, e ekscentrycz-
noscia, F(t) anomalia ekscentryczna, powiazana z czasem ¢ i anomalia prawdziwa v poprzez
réwnanie Keplera E—esin E' = 2w (t—1T),)/P oraz zaleznos¢ tan(v/2) = /1 +e/1 — etan(E/2)
(van de Kamp, 1967). Wektory P, Q powiazane sa z argumentem perycentrum w, dlugoscia
wezla wstepujacego € oraz inklinacja ¢ w nastepujacy sposéb(van de Kamp, 1967):

P = lcosw+ msinw (3.12)
Q = -—lsinw+mcosw

1 = (cosQ,sin(2,0)
m = (—cosisin{,cosicos2,sini),

przy czym do astrometrii wykorzystuje sie jedynie dwie pierwsze sktadowe tych wektoréw. W
ten sposob ruch orbitalny sktadnikéw uktadu, ztozony z ruchem obrotowym Ziemi, powoduje
zmiane mierzonej wartosci widzialnosci V2, pozwalajac na odtworzenie wzglednego polozenia
sktadnikéw uktadu w danej chwili.

Definicja V? (Réwnanie 3.6) wymaga, aby Zrédlo punktowe, nierozdzielone dawalo kon-
trast krazkéow réowny doktadnie 1. Ze wzgledu na niedoskonatosci w konstrukcji instrumen-
téw, warunek ten nie jest jednak spelniony. Typowa procedura mierzenia V? wymaga oprocz
obserwacji obiektu badanego, dwdch obserwacji obiektu kalibracyjnego, wykonanych przed i
po obiekcie badanym. Jako kalibratoréow uzywa sie odlegltych, jasnych gwiazd pojedynczych,
bedacych dla danego instrumentu zrédlami punktowymi, lub jakichkolwiek innych Zrédet o

znanym rozkladzie jasnosci lub mozliwej do okreslenia funkcji widzialnosci Vfal Otrzymana z

pomiaréw wartosé kontrastu prazkéw kalibratora ‘/;%LZ meas POZWala na wyznaczenie wspotczyn-
nika korekcji f = Vfal / Vfalm cas» POtrzebnego do przeskalowania pomiaréw obiektu badanego:

Ve = [V2 0, gdzie V2.1 V2, sa odpowiednio prawdziwa i zmierzona wartoscia kontrastu
prazkéw badanego zrédtia.

3.1.3 Precyzyjne predkosci radialne uktadéw SB2

Aby precyzyjnie wyznaczy¢ predkosci radialne sktadnikéw uktadu spektroskopowo podwdjnego
mozna wykorzysta¢ obserwacje wykonane z komorks jodowa. Widmo jodu Is jest powszech-
nie uzywane w poszukiwaniach planet pozastonecznych jako doktadny wzorzec dtugosci fali
oraz do monitorowania zmian PSF-u spektrografu. W standardowym podejsciu przesuniecie
dopplerowskie widma gwiazdy AX wyznaczane jest przez rozwigzanie rownania w postaci

I(\) = [F(A+ AX)T (A + Ap,)] ® PSF, (3.13)

gdzie A\ jest przesunieciem widma gwiazdy (wzgledem wzorca), A\, jest przesunieciem
funkcji transmisji (widma) jodu T', ® reprezentuje splot a PSF' zestaw parametréw okresla-
jacych PSF spektrografu (Marcy i Butler, 1992). Dopplerowskie przesuniecie widma gwiazdy
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Rysunek 3.1: Fragment znormalizowanego widma gwiazdy podwdjnej HD 4676 (czerwona linia)
obserwowanej bez komérki z jodem. Funkcja transmisji jodu w tym samym zakresie dtugosci fali
pokazana jest ponizej w bardzo wysokiej rozdzielczosdci spektralnej (linia niebieska). Najnizej
(linia zielona) pokazana jest obserwacja tej samej gwiazdy przez komérke z jodem (Konacki,
2009).

jest wowczas dane przez A\ = AX; — AXp,. Wielkodci AXs, AXp, oraz PSFE wyznaczane sa
z dopasowania metoda najmniejszych kwadratéw do widma gwiazdy I, obserwowanego przez
komorke z jodem. F' oznacza widmo gwiazdy zarejestrowane bez komorki z jodem i stuzy za
wzorzec dla wszystkich widm rejestrowanych z jodem. Przyktadowe widma gwiazdy wykonane
bez komérki oraz z komorka, pokazane sa na Rysunku 3.1, wraz z funkcjag transmisji jodu,
uzyskana w znacznie wigkszej rozdzielczosci spektralnej niz widma. Funkcje transmisji jodu
T danej komérki mozna uzyskaé albo obserwujac jasne, szybko rotujace gwiazdy typu O lub
B, lub, co jest bardziej wskazane, w laboratorium. Widmo jodu wykorzystywane w niniejszej
pracy uzyskane zostato w obserwatorium Kitt Peak za pomocsa instrumentu Fourier Transform
Spectrometer.

Powyzsze podejécie ma zastosowanie tam, gdzie widoczny jest tylko jeden zestaw linii
widmowych, czyli dla gwiazd pojedynczych i uktadéw SB1. Jeden wzorzec widma, wykonany
bez jodu, wystarczy wowczas dla wszystkich pozostatych obserwacji. W przypadku uktadow
SB2 obserwowane widmo systemu zmienia sie z fazg orbitalng, przez co w ogdlnosci za kazdym
razem wyglada inaczej. Rozwiazanie tego problemu, opisane ponizej, zostalo przedstawione w
kilku pracach autorstwa Konackiego (2005; 2009) oraz Konackiego i in. (2009; 2010).

W czasie obserwacji wykonane zostaja za kazdym razem dwa widma: jedno z komérka jodu
— I, drugie bez — F*, przy czym t oznacza dana epoke obserwacji. To drugie stuzy jako wzorzec
jedynie dla widma z jodem wykonanego tuz przed, lub tuz po nim. Zaklada sig¢, ze roznica
predkosci sktadnikéw jest pomijalna, co z kolei ogranicza w pewien sposéb czas integracji. Na-
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stepnie wykonywane jest standardowe dopasowanie metoda najmniejszych kwadratow, zgodnie
z Rownaniem 3.13, w celu otrzymania przesunie¢ widm i parametrow PSF. Same przesuniecia
nie niosa ze soba uzytecznych informacji, gdyz przedstawiaja przesuniecie wzgledem ,chwi-
lowego” wzorca, bedacego ztozeniem dwoch widm. Jednakze otrzymane parametry PSF oraz
rozwiazanie dlugosci fali, pozwalaja na uzyskanie dokladnie skalibrowanego, oczyszczonego z
linii jodu widma gwiazdy I! w danym czasie, t przez odwrdcenie réwnania 3.13:

L) = [I'(\) @ PSFY)/T(N), (3.14)

gdzie ® ! oznacza dekonwolucje a PSF! zestaw parametréw opisujacych PSF spektrografu w
epoce obserwacji t. Dodaé nalezy, ze przy wyznaczaniu parametréw zgodnie z réwnaniem 3.13
wykonywana jest normalizacja do kontinuum oraz dzialania wykonywane sa na macierzach.
Mamy zatem do czynienia nie z jednym réwnaniem, a z niedookre$lonym ukladem réwnan,
ktory rozwiazywany jest w tym przypadku za pomoca metody najwickszej entropii, zaimple-
mentowanej w pakiecie MEMSYS5.

Wstepne wartoéci predkoéci sktadnikéw wyznaczane sa poprzez metode dwuwymiarowej
korelacji krzyzowej TODCOR (Zucker i Mazeh, 1994) z widma I!, uzyskanego z Réwnania 3.14,
poréwnanego z widmami syntetycznymi, uzyskanymi kodami ATLAS9 oraz ATLAS12 (Kurucz,
1995). Metoda ta polega na znalezieniu maksimum funkcji:

R(Sl, 82) _ \l 012(81) — 201(81)02(82)0172(82 — 51) + 022(82) (315)

1-— 01272(82 - 81)

na plaszczyznie (s1, s2), gdzie Cy i Cy oznaczaja jednowymiarowe funkcje korelacji krzyzowej
wzgledem odpowiednio wzorca 11 2, C 2 funkcje korelacji krzyzowej wzorca 1 wzgledem wzorca
2, natomiast wspélrzedne s; i so oznaczaja w ogdlnosci przesuniecia, interpretowane w tym
przypadku jako przesuniecia w domenie predkosci. Maksimum funkcji R odpowiada wartosci
predkosci dla dwu sktadnikéw uktadu podwodjnego.

W powyzej opisany sposéb mozliwe jest osiagniecie precyzji pomiaru predkosci na poziomie
20-30 m/s (Konacki, 2005). Zwigkszenie precyzji osiagane jest przez zastosowanie rozplatywa-
nia widma, na przykiad w podejsciu tomograficznym, ktére zaproponowali Bagnuolo i Gies
(1991). Do implementacji numerycznej ponownie zastosowany zostal pakiet MEMSYS5. Idee
rozplatywania tomograficznego prezentuje Rysunek 3.2. Ztozone, chwilowe widmo uktadu SB2
moze byé wyobrazone jako wynik patrzenia przez dwie powierzchnie (reprezentujace skla-
dowe widma ukladu) pod réznymi katami. Zmiana fazy orbitalnej, odpowiada zmianie kata
patrzenia, przez co zmienia si¢ wzajemne przesuniecie linii widmowych (predkosci radialne
sktadnikéw). Rozplatywanie dokonuje si¢ w oparciu o wstepne wartosci predkosci wyznaczone
metoda TODCOR. Rozplatane, rzeczywiste widma sktadnikéw moga stuzyé¢ jako wzorce do wy-
znaczenia przesunieé¢ doplerowskich bezposrednio z Réwnania 3.13, przy czym czlon F(A+AN)
zastapiony jest przez sume ST(AL 4+ AN + §55%(A\2 + AN?), gdzie S, S? oznaczaja osobne,
rozplatane widma sktadnikéw, zas dg stosunek ich jasnosci. Mozliwa do osiagniecia precyzja
pomiaréw siega w sprzyjajacych warunkach 2 m/s (Konacki i in., 2009, 2010).

Aby uzyskaé wysoka precyzje pomiaréw, widma musza mieé¢ duzy stosunek sygnalu do
szumu, typowo > 50 dla widm z jodem. Stosunek jasnosci §g przeklada sie rowniez na SNR
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Rysunek 3.2: Naturalna realizacja idei rozplatywania tomograficznego — obserwacja sktadnikéw
widma pod réznymi katami, zwigzanymi jednoznacznie z fazg oritalng, powoduje obserwowane
przesuniecie linii widmowych skladnikéw wzgledem siebie (Konacki i in., 2010).

rozplatanych komponentéw, przyktadowo jesli zarejestrowane widmo ma SNR ~ 100, a dg =

2
3/2, to widmo sktadnika gléwnego ma SNR ~ 77, za$ wtérnego SNR ~ 63, tzn. (g%g;) = %

Oznacza to, ze przy takiej samej sumarycznej jasnosci dwu systemdéw, najlepiej zmierzone
predkosci bedzie miatl sktadnik gtéwny uktadu o wiekszym stosunku jasnoéci, za$ najgorzej
sktadnik wtorny tegoz witasnie ukladu.

3.1.4 Oddzialywania ptywowe i grawitacyjne w ciasnych uktadach podwéj-
nych

Gwiazdy znajdujace sie w stosunkowo ciasnych ukltadach podwdéjnych, poddane sa wzajem-
nemu dziataniu sit ptywowych, powodujacych ich odksztalcenia, tamiacych symetrie sferyczna i
osiowa. Potencjaly grawitacyjne takich gwiazd réznia sie znacznie od przypadkéw sferycznych,
przycigganie grawitacyjne zmienia sie z odlegloscia r inaczej niz r—2, co powoduje wysta-
pienie efektéw nie istniejacych w przypadku gwiazd pojedynczych, czy rozlegtych uktadow
podwdjnych. Przede wszystkim rotacja niesferycznej gwiazdy wokdél osi nieréwnoleglej do kie-
runku widzenia, powoduje mierzalna modulacje jasnosci, zwiazana z rozmiarem powierzchni
widzianej przez obserwatora. Po drugie, wystepuja znaczne odstepstwa od orbitalnego ruchu
keplerowskiego, czego przyktadem jest ruch linii apsyd, obserwowany w wielu ekscetrycznych
uktadach podwéjnych. Obserwowane sa rowniez niekeplerowskie przyczynki do krzywych pred-
kosci radialnych, maskujace na przyktad prawdziwa wartosé¢ ekscentrycznosci orbity. Pojawia
sie w koncu szereg proceséw dtugofalowych, polegajacych na modulacji i dtugotrwalej ewolucji
elementéw orbitalnych uktadu, czy parametréow samych sktadnikéw. Oddziatywania pltywowe
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daza albo do zacie$niania orbity, prowadzacego z czasem do zderzenia sktadnikéw, albo do
ustalenia stanu réwnowagi, w ktérym:

e osie rotacji sktadnikéw ustawione sg réwnolegle do siebie i do wektora orbitalnego mo-
mentu pedu,

e okres rotacji sktadnikéw zréwnany jest z okresem orbitalnym uktadu,
e orbita uktadu ulega ukotowieniu

(Hut, 1981), przy czym kazdy z tych proceséw zachodzi w innej skali czasowej.

Mechanizm odpowiedzialny za ewolucje parametréw w uktadach podwoéjnych zalezy od
struktury gwiazdy i jest inny dla otoczek promienistych niz dla otoczek konwektywnych (Zahn,
1977). Dla gwiazd pdznych typéw, majacych otoczki konwektywne sigegajace bardzo gleboko,
lub wrecz bedacych catkowicie konwektywnymi, najbardziej prawdopodobnym zjawiskiem pro-
wadzacym do zréownoleglenia momentéw pedu, synchronizacji i ukotowienia orbity wydaje sie
by¢ lepko$é turbulentna, zwiazana z obszarami konwekcji (Zahn, 1977). Niestety najlepszy
znany nam teoretyczny opis konwekcji jest wcigz niedoskonaly. Mozna niemniej ocenié, iz w
osrodku konwektywnym rozprowadzenie energii nastepuje w skalach czasowych rzedu roku
(Zahn, 1966, 1977). Jest to 5-6 rzedéw wielkosci szybciej niz oczekuje sie dla procesu synchro-
nizacji, i az 8 rzedéw wielkosci szybciej niz cyrkularyzacja, co czyni ten mechanizm skutecznym
dysypatorem energii ptywowe;j.

Ustawienie osi rotacji wzgledem ptlaszczyzny orbity

Nie jest wiadome, czy gwiazdy w uktadach podwdjnych formuja sie rotujac réwnolegle do ru-
chu orbitalnego, czy tez dowolnie. Wskazowka przemawiajaca za tym pierwszym scenariuszem
jest fakt, ze zaréwno obrotowe (spiny) jak i orbitalne momenty pedu sa reliktem pierwotnego
momentu pedu obloku molekularnego (Mazeh, 2008). Jesli pierwotna orientacja momentéw
jest nierownolegta, to wykluczone bylyby niektére scenariusze powstawania uktadéw podwdj-
nych (np.: Durisen i in., 2001; Machida i in., 2005). Sity ptywowe dazylyby do zréwnoleglenia
wszystkich wektoré6w momentu pedu, a wiec nie tylko (choé¢ przede wszystkim) obrotowych,
lecz réwniez i orbitalnego, a takze, w krotszych skalach czasowych, do precesji wektoréw mo-
mentéw pedu woko6t wektora catkowitego momentu pedu systemu (Mazeh, 2008). Dodatkowo
nieréwnolegltoéé spinéw wzgledem momentu orbitalnego moze wywiera¢ znaczacy wplyw na
ruch apsyd uktadu (Shakura, 1985; Petrova i Orlov, 2003).

Bezposredni pomiar nachylen spinéw gwiazd mozliwy jest dzieki tzw. efektowi Rossitera-
McLaughlina (RM; Rossiter, 1924; McLaughlin, 1924), popularnemu ostatnio dzigki obserwa-
cjom planet tranzytujacych (np.: Cochran i in., 2008; Fabrycky i Winn, 2009; Simpson i in.,
2010). Efekt RM polega na zmianie ksztaltu linii widmowych podczas zaémienia (lub tran-
zytu), wynikajacego z przestaniania w jego trakcie réznych czesci dysku gwiazdy, majacych ze
wzgledu na rotacje gwiazdy, r6zng obserwowana predkos¢ radialna. Innymi stowy rézne czesci
tarczy rotujacej gwiazdy daja rézny wkiad do potozenia i ksztattu linii widmowych. Ksztalt
odchylenia mierzonych predkosci radialnych zalezy od predkosci rotacji gwiazdy i wzajemnego
nachylenia osi rotacji gwiazdy i ptaszczyzny orbity uktadu, daje zatem bezposrednia informacje
o wzglednym ustawieniu wektoréw momentéw pedu.
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W przypadku uktadéw gwiazd podwdjnych, efekt RM bezposrednio i bezsprzecznie dowiodt
nieréwnoleglosci spinéw i momentu oritalnego jedynie w przypadku uktadu DI Her (Albrecht
iin., 2009), co pozwolilo wyjasni¢ obserwowana od dawna niezgodno$¢ pomiedzy mierzonym a
teoretycznym tempem ruchu linii apsyd (Guinan i Maloney, 1985; Shakura, 1985; Claret i in.,
2010). Prawdopodobnie nieréwnolegto$¢ momentéw pedu obserwowana byla takze dla ukladu
DE Dra (Hube i Couch, 1982), aczkolwiek ze wzgledu na niedokladne wéwczas techniki, zna-
czenie tego wyniku jest kwestionowane (Mazeh, 2008). Dla wielu innych uktadéw podwéjnych,
nieréwnolegto$¢ momentéw byta posrednio sugerowana czy to na podstawie niezgodnego z
teoria ruchu linii apsyd (Petrova i Orlov, 2003) czy tez na podstawie modulacji jasnosci po-
chodzacej od plam na powierzchni rotujacej gwiazdy (Glebocki i Stawikowski, 1995).

Od strony teoretycznej opis ewolucji nachylen osi rotacji opisal Hut (1980, 1981), wy-
korzystujac tzw. model stabego tarcia (Darwin, 1879; Alexander, 1973). W modelu tym, ze
wzgledu na obecno$é réznych mechanizméw rozpraszajacych energie (np. lepko$é w zewnetrz-
nych warstwach gwiazdy), odksztalcenie ptywowe jest rézne od przewidywanego przez ksztalt
powierzchni ekwipotencjalnej. Innymi stowy odksztalcenie nie jest skierowane w strone drugiej
gwiazdy, co z kolei powoduje powstanie dodatkowego momentu sity w grawitacyjnym przy-
ciaganiu sktadnikéw. Nastepuje réwniez przepltyw momentu pedu pomiedzy rotacja gwiazdy a
orbita uktadu. Wystepujace odchylenie miedzy kierunkiem do drugiego sktadnika a maksimum
wybrzuszenia pltywowego jest state i proporcjonalne do predkosci katowej ruchu orbitalnego
drugiej gwiazdy (Hut, 1981). Skala czasowa procesu zréwnoleglania wektoréw momentéw pedu
jest silnie zalezna od wartosci samych momentéw pedu i jest tym krétsza, im moment pedu
orbitalny jest wiekszy od spinu sktadnika, typowo rzedu 10° — 10° lat. Nalezy jednak pamictadé,
ze powstawanie i warto$¢ dodatkowego momentu sity na skutek przesunietego odksztalcenia
pltywowego, zalezy od skuteczno$ci proceséw dysypatywnych zachodzacych w zewnetrznych
warstwach gwiazdy. W przypadku gwiazd pdéznych typéw gléwnym mechanizmem dysypa-
tywnym jest lepko$¢ konwektywna (w otoczce), opisywana w oparciu o najpopularniejszy,
aczkolwiek jedynie przyblizony i niedoskonalty, model Sredniej drogi mieszania.

Synchronizacja okres6w orbitalnego i rotacji

W podobnej skali czasu (Hut, 1981; Zahn, 1989; Mazeh, 2008) odbywa sie synchronizacja
okresow rotacji sktadnikéw z okresem orbitalnym. Problemem w zrozumieniu zjawiska jest
jednakze sama istota rotacji. Sam termin rotacja gwiazdy jest niesprecyzowany, gdyz zaktadana
najczesciej w rozwazaniach teoretycznych rotacja gwiazdy jako ciala sztywnego, jest oczywiscie
nadmiernym uproszczeniem (Mazeh, 2008). Oprocz oczywistego przykladu Stonca, réznicowa
rotacja gwiazd potrzebna byla do wytlumaczenia obserwacji uktadu podwdjnego V511 Lyr
(Lyytinen i in, 2002) czy posiadajacego planete, karla péZnego typu e Eri (Croll i in., 2005).
W literaturze przez pojecia predko$é lub okres rotacji rozumiane sg wielkosci wynikajace
z pomiaréw wykonanych na podstawie poszerzenia linii widmowych lub okresowej modulacji
jasnosci, pochodzacej od plam. W pierwszym przypadku mierzona jest predkosé usredniona
po calym zakresie wspolrzednej szerokosci tarczy gwiazdy, jako ze kazdy fragment tarczy
wnosi inny przyczynek do predkosci i do ksztattu linii widmowej. Wazna jest takze znajomosé
predkosci makroturbulencji, poszerzajacej linie widmowe niezaleznie od rotacji. W przypadku
modulacji jasnosci mierzony jest okres rotacji na szerokosci tarczy, na ktérej wystepuje plama.
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W obu przypadkach, aby przej$¢ z jednej wielkosci do drugiej, wymagana jest znajomosé
promienia gwiazdy, najczesciej jedynie szacowanego na podstawie innych obserwabli.

Poniewaz warto$¢ orbitalnego momentu pedu jest z reguty duzo wicksza niz obrotowego,
synchronizacja okreséw rotacji powinna by¢ osiagana duzo szybciej niz ukolowienie orbity
(Zahn, 1977; Hut, 1981). Skala czasowa synchronizacji zalezy jednak od parametréw ukladu,
w szczegdlnoéei stosunku pélosi orbity do promienia gwiazdy ~ (a/R)%, czy stosunku mas
~ q~2 (Zahn, 1977). W przypadku orbit ekscentrycznych sita oddziatywania ptywowego bedzie
zmienna w czasie i najwigksza w okolicach peryastronu (sita ptywowa zalezy od odleglosci jak
r~7; Hut, 1981). Réwnowaga ustala si¢ wéwczas dla okreséw rotacji krétszych niz orbitalne, za-
leznych od wartosci e (Hut, 1981, rel. 42). Gwiazda osiaga wéwczas stan pseudosynchronizacji.
Czesto w rozwazaniach teoretycznych przyjmuje sie, ze zréwnoleglenie spinéw i orbitalnego
momentu pedu nastapilo wezesniej (Zahn i Bouchet, 1989), co jednak nie zawsze musi byé
prawda. Wedlug teorii (Hut, 1981), skala obu zjawisk zalezy od stosunku wartosci orbitalnego
i obrotowego momentu pedu.

Ukotowienie orbity

Ze wszystkich wymienionych proceséw, ten wydaje sie odbywaé¢ w najdtuzszych skalach cza-
sowych, 2-3 rzedy wielkosci dtuzszych niz synchronizacja orbity i zréwnoleglenie momentéw
pedéw (Zahn, 1977; Hut, 1981), zaleznych jednak od stosunku pélosi orbity do promienia
gwiazdy ~ (a/R)%, czy stosunku mas ~ (g(1 + ¢)/2)~! (Zahn, 1977). Proces ten powinien
jednak by¢ najbardziej skuteczny i praktycznie zakoficzony na etapie ewolucji przed ciggiem
gléwnym, tzn. w czasie rzedu 10® lat (Zahn i Bouchet, 1989), kiedy gwiazda jest rozdeta, przez
co podlega najwickszym oddzialywaniom ptywowym. Warto jednak pamietaé, ze w tym czasie
jej struktura znacznie sie zmienia, co ma bezposredni wplyw na tempo zachodzenia wszystkich
proceséow plywowych (Zahn i Bouchet, 1989; Mazeh, 2008).

Teoria cyrkularyzacji przewiduje istnienie granicznej wartosci oresu orbtialnego P..¢, roz-
dzielajacego uklady z orbitami kolowymi od tych z ekscentrycznymi. Warto$¢ P.,; powinna
zawiera¢ sie miedzy 7,2 a okoto 8,5 dnia dla gwiazd z otoczkami konwektywnymi i jest funk-
cja poczatkowego promienia gwiazdy na lini Hayashi’ego (Zahn i Bouchet, 1989). Obserwacje
uktadéw podwdjnych z réznych réwnowiekowych grup: przed ciagiem giéwnym (Melo i in,
2001), w mlodych gromadach (Mayor i Mermiliod, 1984), czy nawet w halo (Latham i in.,
1992), wykazaly istnienie takiego granicznego okresu orbitalnego, o wartosci skorelowanej z
wiekiem prébki (Meibom i Mathieu, 2005).

Cala teoria oddzialywan plywowych i ewolucji parametréw orbitalnych, zwlaszcza jesli
chodzi o skale czasowe proceséw, jest wcigz niedoskonata. Pomimo sporej liczby sukceséw i
obserwacyjnych argumentéw potwierdzajacych jej stusznosé, znane sg przyklady trudne do
wyjasnienia na jej gruncie. Oprécz wspominanych DI Her czy DE Dra, gdzie osie rotacji sa
odchylone od wektora orbitalnego momentu pedu, mozna przytoczy¢ uktad V1143 Cyg — uktad
za¢mieniowy o okresie orbitalnym 7,6 dnia i ekscentrycznosci 0,54, w wieku okolo 2 Gyr (Ander-
sen i in., 1987). Dzieki bezposredniemu wyznaczeniu promieni i rzutowanych predkosci rotacji,
Andersen i in. (1987) dowiedli, ze skladnik wtérny rotuje z okresem pseudosynchronizacji, zas
sktadnik gléwny nie, co jest wyzwaniem dla teorii, podobnie jak bardzo duza ekscentrycz-
nos$¢ przy wyznaczonym wieku uktadu. Jednoczesnie (Albrecht i in., 2007) przy wykorzystaniu
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efektu RM, dowiedli réwnolegloéci wektoréw orbitalnego i obrotowych momentéw pedu. W
wielu innych przypadkach, podwazajacych stusznosé teorii oddzialywan ptywowych, jako wy-
tlumaczenie podaje sie wplyw grawitacyjny trzeciego ciala, znajdujacego sie na zewnetrznej
orbicie.

Whplyw trzeciego ciala na ewolucje elementéw orbitalnych

Systematyczne przeglady ukladéw podwdjnych w poszukiwaniu ich towarzyszy, pokazaly, ze
az 96% ukladéw podwdjnych o okresie orbitalnym ponizej 3 dni to potréjne systemy hierar-
chiczne (Tokovinin i in., 2006), tzn. takie w ktérych stosunek pélosi orbity trzeciego ciala as do
poélosi orbity uktadu podwéjnego aq2 jest duzy. Sugeruje to znaczacy wpltyw grawitacyjnego
oddzialywania trzeciego sktadnika na ewolucje wewnetrznego uktadu podwodjnego, prowadzaca
prawdopodobnie w wigkszosci przypadkow do zacieénienia orbity. Dynamiczny opis potréjnych
uktadéw hierarchicznych podal Harrington (1968, 1969), za$ opis ewolucji elementéw orbital-
nych przedstawili Mazeh i Shaham (1979). Mechanizm Mazeha-Shahama przewiduje m.in.
periodyczne oscylacje ekscentrycznosci wewnetrznej orbity z okresem T,,,.4, zaleznym od sto-
sunku pétosi orbitalnych ~ (as/a12)®. Owe cykle modulacji e znane sa w literaturze jako
cykle Kozai, gdyz Kozai (1962) po raz pierwszy przedstawil ich opis w odniesieniu do asteroid
poruszajacych sie po ekscentrycznych, mocno nachylonych orbitach wewnatrz orbity Jowisza.

Whplyw trzeciego ciata okazuje sie by¢ na tyle istotny, ze w sprzyjajacych przypadkach moze
indukowa¢ bardzo wysokie wartosci e 2, pomimo dlugotrwalego dzialania sit ptywowych, da-
zacych do ukolowienia orbity (np.: Ford i in., 2000). Warto$¢ maksymalnej, mozliwej do uzy-
skania ekscentrycznosci, zalezy gtéwnie od wzglednego nachylenia orbit uktadu wewnetrznego
i trzeciego ciata, ktéra musi byé wieksza od okoto 40°, aby modulacja ekscentrycznosci byta
znaczaca. W takiej sytuacji, w momencie przejécia przez peryastron, wystepowaltoby silne od-
dzialywanie pltywowe miedzy sktadnikami wewnetrznej pary, ktére z kolei poprzez dysypacje
energii prowadzitoby do zacie$niania jej orbity. Mechanizm Mazeha-Shahama i obecno$é trze-
ciego sktadnika, czesto sa zatem uzywane do wyjasnienia obserwowanej, wysokiej wartosci
ekscentrycznosci orbity ciasnych uktadéw podwdjnych, czy tez planet pozastonecznych.

Innym mozliwym przejawem obecnosci trzeciego ciatla w ukltadzie jest ruch linii apsyd,
lub precesja wektora orbitalnego momentu pedu wokot catkowitego wektora momentu pedu
uktadu. To z kolei moze prowadzi¢ do nieréwnoleglosci momentéw pedu orbity wewnetrznej
pary i spinéw jej sktadnikéw (Mazeh, 2008), co zostalo zaproponowane w odniesieniu do planet
pozastonecznych (Fabrycky i Tremaine, 2007), jak réwniez do ukladu zaé¢mieniowego TY CrA
(Beust i in., 1997).

3.2 Przypadek BY Dra

Obiektem wybranym do analizy jest dobrze znany uktad spektroskopowo podwdjny BY Draco-
nis (G1 719, HD 234677, HIP 91009, NLTT 46684, BD+51 2402; V' ~8,07 mag) — prototyp calej
klasy obiektéw péznych typdw, charakteryzujacych sie wysoka aktywnodcia, wystepowaniem
rozbtyskéw, obecnodcia plam i emisja w liniach widmowych H i K wapnia. Regularne badania
tego obiektu zaczely sie¢ w latach 40-ych XX wieku, kiedy Miinch zaobserwowal linie emisyjne
wapnia w widmie gwiazdy (Miinch, 1944). Obserwacja ta zostala pdzniej potwierdzona przez



3.2. PRZYPADEK BY DRA 73

Poppera (1953), ktory zauwazyl réwniez emisje w liniach balmerowskich wodoru. Na jednym
ze spektrograméw linie te byly wyjatkowo silne, co prowadzito do konkluzji, iz BY Dra moze
by¢ przedstawicielem nowo vodkrytej klasy gwiazd rozblyskowych (Popper, 1953).

Rozpoczal sie regularny monitoring fotometryczny obiektu, ale zmiennos$é zostalta potwier-
dzona dopiero kilkanascie lat p6zniej, kiedy Chugainov uzyskal quasi-sinusoidalna krzywa bla-
sku o amplitudzie 0,23 magnitudo w pasmie Stromgrena y, oraz okresie modulacji 3,826 dnia
(Chugainov, 1966). Zmienno$¢ ta zostala p6zniej zinterpretowana jako pochodzaca od chlodnej
plamy na powierzchni rotujacej gwiazdy. Rozbtyski fotometryczne jako pierwsi zarejestrowali
Cristaldi i Rodono (1968), ktérzy pomiedzy lipcem 1967 a lipcem 1970 zanotowali dwana-
Scie takich zjawisk (Cristaldi i Rodono, 1970, 1971). W tym samym czasie Krzeminski (1969)
potwierdzit zmienno$¢ z okresem 3,826 d, przy czym zauwazyl zmienng amplitude modula-
¢ji jasnodci. Najdokladniejszy jak dotad okres tej modulacji, a wiec zapewne rotacji gwiazdy,
podali Pettersen i in. (1992), ktérzy uzyskali warto$¢ P,,;=3,8285 d jako Srednia warto$é¢ z
obserwacji wykonanych w latach 1965-1989.

Spektroskopowa podwojnosé uktadu BY Dra zostala pierwszy raz zauwazona przez Krze-
minskiego i Krafta (1967). Podali oni okres orbitalny P, =5,981 d, ale nie opublikowali
pelnego rozwigzania orbitalnego. Zostalo ono przedstawione poézniej przez Boppa i Evansa
(1973) na podstawie 23 widm uzyskanych pomiedzy czerwcem 1966 i lipcem 1977, z czego na
15-tu widoczne byly niezblendowane linie Ca II H i K. Bopp i Evans (1973) przeprowadzili
réwniez analize plam na powierzchni gwiazdy, przy zatozeniu zaplamienia sktadnika gtéwnego.
Wyznaczyli predkosé rotacji na okoto 5 km/s oraz nachylenie osi rotacji okoto 30 stopni. Od
tego czasu uklad BY Draconis stal sie prototypem calej klasy aktywnych gwiazd pdznego
typu widmowego, wykazujacych zmiennos¢ fotometryczna pochodzaca od plam, szybka rota-
cje i silng emisje w liniach wapnia. Znamienne jest réwniez, ze ponad 85% gwiazd typu BY Dra
to krétkookresowe uktady podwéjne (Bopp i in., 1980).

Rozwiazanie orbitalne poprawili p6zniej Vogt i Fekel (1979) na podstawie widm retico-
nowych wysokiej rozdzielczosci. Zakladajac réwnoleglo$é¢ orbitalnego i obrotowego momentu
pedu, podali oni réwniez rzutowana predkos$¢ rotacji vsini sktadnika gléwnego wynoszaca
okoto 8,5 km/s. Oszacowany na tej podstawie promien skladnika gléwnego mialby byé wiek-
szy niz 0,9 R, co doprowadzito do konkluzji, iz BY Dra jest przed etapem ewolucji na ciagu
gléwnym (ang.: Pre-MainSequence, PMS). Mialoby to by¢ potwierdzone przez:

e duza réznice jasnosci, pomimo zmierzonego stosunku masy bliskiego 1 (¢ = 0,98),
e znaczaca ekscentryczno$é orbity (e ~ 0,3),

e relacje wizualnej jasnosci powierzchniowej Barnesa-Evansa (Barnes i in., 1978),

e réznice miedzy okresem orbitalnym i rotacji.

Niemniej, niektorzy autorzy, jak np. Glebocki i Stawikowski (1995), poddawali p6Zniej kry-
tyce zatozenie réwnoleglosci momentow pedu. Parametry orbitalne, jak i warto$¢ rzutowanej
predkosci rotacji obu skladnikéw, zostaly pdzniej poprawione przez Lucke i Mayora (1980).
Wykorzystali oni nowe widma z instrumentu CORAVEL i uzyskali wartosci rzutowanych pred-
kosci rotacji vy sini = 8,05 km/s i vysini = 7,42 km/s oraz stosunek mas ¢ = 0,89 — wartos$é
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znacznie bardziej r6zng od 1 niz ta, ktora wezedniej podali Vogt i Fekel. Lucke i Mayor oszaco-
wali réwniez réznice jasnosci w pasmie widzialnym (1,15 mag) i promien sktadnika gléwnego
(1,2 - 14 Rp), zauwazajac jednak, iz przy wiekszej predkosci makroturbulencji wynik bylby
zredukowany o czynnik 2.

Najbardziej aktualne rozwigzanie orbitalne, razem z rozwiazaniem astrometrycznyn, podali
Boden i Lane (2001). Powiazali oni archiwalne predkosci radialne wraz z astrometria oparta
na pomiarach interferometrycznych z instrumentu Palomar Testbed Interferometer (PTI; Co-
lavita, 1999) zebranych w roku 1999. Uzyskana przez nich warto$é¢ inklinacji orbity — 152°
(orbita wsteczna) — zgodna jest z wczesnymi oszacowaniami osi rotacji sktadnikéw (Bopp i
Evans, 1973), ale nie z pdzniejszymi (Glebocki i Stawikowski, 1995). Niniejsza praca réwniez
wykorzystuje pomiary z PTI, obecnie dostepne publicznie, ale w przypadku BY Dra obejmu-
jace juz prawie 9 lat obserwacji. Ten zestaw danych wraz z nowymi, precyzyjnymi pomiarami
predkosci radialnych, pozwolit uzyska¢ wyniki o rzad wielkosci doktadniejsze, niz te, ktére
podali Boden i Lane.

Warto réwniez doda¢, ze BY Dra jest hierarchicznym systemem potréjnym. Zuckerman i
in. (1997) wskazali gwiazde o takim samym jak BY Dra ruchu wlanym, odleglta o 17 sekund
luku. Na podstawie fotometrii wielobarwnej, Zuckerman i in. (1997) oszacowali typ widmowy
towarzysza na M5 oraz wiek na co najmniej 3 x 108 lat, co czyni mniej prawdopodobnym
scenariusz ewolucji przed ciagiem gtéwnym. Kolejny domniemany komponent sugerowany jest
w tzw. Dodatku Ukladow Podwdjnych i Wielokrotnych do katalogu satelity Hipparcos (Double
and Multiple System Annex; ESA, 1997). Podane sa parametry kolowej orbity fotocentrum,
o okresie 114 d i nachyleniu 113 stopni, jednakze Boden i Lane (2001) dowiedli, ze jest to
rozwigzanie malo prawdopodobne, gdyz czwarte cialo powodowaloby znaczace zaburzenia w
predkosciach radialnych uktadu BY Dra AB, ktére nie sa widoczne w pomiarach literaturo-
wych. Kwestia wielokrotnoéci uktadu BY Draconis oraz wzajemnego wplywu sktdnikow bedzie
poruszana w niniejszej pracy.

Natura uktadu BY Dra pozostaje niepewna. Nie zostalo ustalone, czy jest to uklad ewo-
luujacy na ciggu gtéwnym, czy tez przed tym etapem. Za tym drugim scenariuszem przema-
wia ekscentryczna orbita, niezgodno$é okresu orbitalnego i rotacji (mierzonego na podstawie
zmiennosci fotometrycznej, przypisywanej plamom i aktywnosci), zgodnosé obserwowanego
okresu rotacji z przewidywaniami dla stanu pseudosynchronizacji, czy sugestie o nieréwnole-
glosci momentéw pedu orbitalnego i obrotowych. Teoria oddzialywan plywowych przewiduje
taka sytuacje jedynie dla bardzo mtodych systeméw. Niemniej, podane przez Vogta i Fekela
(1979), a pdzniej Lucke i Mayora (1980), wartosci promieni sktadnikéw, pasujace do scenariu-
sza PMS, wyznaczone zostaly w oparciu o zalozenie réwnolegtoéci momentéw pedu. Z drugiej
strony, stosunek mas nie jest tak bliski 1 jak poczatkowo sadzono, za$ oszacowania wieku
trzeciego skladnika wskazuja ewolucje co najmniej na wczesnym etapie ciagu gléwnego, a nie
przed nim. Nie jest okreslony rowniez wplyw, jaki trzecie cialo wywiera na wewnetrzna orbite.
Dotychczasowe pomiary parametrow fizycznych, jak masy czy jasnosci absolutne, sa niewy-
starczajaco doktadne aby wysnuwaé¢ wnioski na temat statusu ewolucyjnego uktadu. Niniejsza
praca przedstawia wartosci o okolo rzad wielko$ci dokladniejsze (w szczegdlnosci precyzja
wyznaczenia mas siega niewiele ponad 3%), ktére juz pozwalaja na postawienie znaczacych
ograniczen na wiek uktadu.
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Tablica 3.1: Wartosci predkosci radialnych skladnikéw ukladu BY Dra wraz z ich bledami i
residuami. Bledy formalne oznaczone sa przez o, za$ ostateczne przez e. Indeks 1”7 odnosi

sie do sktadnika gléwnego, za$ ,2” do wtérnego. ,,K/H” oznacza pomiary wykonane telesko-

pem/spektrografem Keck I/HIRES, ,, T/S” — TNG/SARG oraz ,,S/H” — Shane/HamSpec.
TDB V1 o1 €1 O-0Cy Vo o2 €2 0 —-0C Tel./Sp.
- 2450000 [km/s] [km/s] [km/s] [km/s] [km/s] [km/s] [km/s] [km/s]
3276,214636  -49,47297  0,00668  0,15015 0,05217 1,74203 0,01162 0,15045 -0,04016 K/H
3276,218251  -49,29837  0,00822  0,15022 0,06759 1,57802 0,01371  0,15063 -0,02311 K/H
3276,274388  -46,62269  0,00994 0,15033 0,14793 -1,24054 0,01193  0,15047 0,11029 K/H
3276,277251  -46,46912  0,01018 0,15034 0,16346 -1,39294 0,01152  0,15044 0,11490 K/H
3276,371688  -41,65463  0,00990 0,15033 0,18942 -6,80759 0,01758  0,15103 0,14695 K/H
3276,381066 -41,16056  0,00934  0,15029 0,18877 -7,39337 0,02663  0,15235 0,12389 K/H
3276,383829  -41,01684 0,01020 0,15035 0,18632 -7,57152 0,02920 0,15282 0,11201 K/H
3328,260862  -34,23894  0,01017 0,15034 -0,12108 -15,80064 0,01163 0,15045 -0,01300 K/H
3329,192929  -55,69433  0,00958 0,15031 -0,38694 8,16117 0,01185 0,15047 -0,17609 K/H
3567,417144  -37,51257 0,00765 0,15019 -0,07032 -12,24447 0,01409 0,15066 -0,24107 K/H
3654,287570 -2,81022 0,00707 0,15017 -0,27632 -51,63684 0,01257 0,15053 0,05587 K/H
3655,270877 -8,62844 0,00867 0,15025 -0,19232 -44,96407 0,00776  0,15020 0,03111 K/H
3656,250010  -21,53447 0,01434 0,15068 0,31598 -29,89713  0,02974 0,15292  -0,15356 K/H
4191,188978  -13,36607  0,02168 0,15156 0,08016 -39,92790 0,03336  0,15366  -0,08098 T/S
4192,164756 -2,95488 0,01336  0,15059 -0,10219 -52,02801 0,03054 0,15308 -0,10977 T/S
4247,147226  -12,62161  0,02067  0,15142 0,00329 -40,66218  0,02748  0,15250 0,15798 T/S
4275,086679 -7,54149 0,01298  0,15056 0,01979 -46,51656  0,02529  0,15212 0,03056 T/S
4281,357833 -3,42439 0,02136  0,15151 0,17864 -50,40787 0,02344 0,15182 0,04191 S/H
4290,431083  -38,18861 0,00594 0,15012 -0,17967 -11,42422  0,00905 0,15027 -0,06593 K/H
4290,596520  -41,90239  0,00805 0,15022 -0,08211 -7,00027 0,01280  0,15055 0,01999 K/H
4727,249888  -52,87236  0,01649  0,15090 -0,10047 5,11252 0,02114 0,15148 -0,35446 S/H
4728,248858  -45,72092  0,02849 0,15268 -0,08160 -2,56209 0,02087  0,15145 0,05724 S/H
4752,198503  -43,21949 0,01716 0,15098 -0,07053 -5,07445 0,01632  0,15089 0,37766 S/H
4789,116481 -4,71313 0,02199  0,15160 0,07412 -49,23474  0,04418 0,15637  -0,13340 S/H

3.3 Obserwacje i metody analizy

3.3.1 Astrometria PTI

Pomiary funkcji widzialnosci V2 uktadu BY Dra wykonane zostaly instrumentem PTI miedzy
rokiem 1999 a 2007. W sumie uzytych do analizy zostato 299 pomiaréw V2 (réwniez te wyko-
rzystane w analizie przeprowadzonej przez Bodena i Lane’a 2001), z czego az 282 w pasmie K
i tylko 17 w pasmie H. Niezredukowane pomiary sa dostepne publicznie poprzez NASA FExo-
planet Science Institute (NExScI)!'. Do kalibracji V? wykorzystane byly gwiazdy HD 177196
(typ ATV, 6,6° separacji od BY Dra) i HD 185395 (F4V, 9,9° separacji) oraz standardowe
narzedzia udostepniane przez NExScl — GETCAL oraz WBCALIB.

3.3.2 Spektroskopia

W czasie 17 nocy pomiedzy wrzesniem 2004 a listopadem 2008 wykonane zostaly 24 widma
wysokiej rozdzielczosci uktadu BY Dra, z czego 15 teleskopem Keck I ze spektrografem HIRES
(K/H; Hawaje), 4 teleskopem TNG ze spektrografem SARG (T/S; Wyspy Kanaryjskie) oraz 5
spektrografem HamSpec, zamontowanym do teleskopu Shane’a (S/H; Kalifornia). Obserwacje
prowadzili Maciej Konacki oraz astronomowie z California Institute of Technology i Univeristy

"http://nexsciweb.ipac.caltech.edu/pti-archive/secure/main. jsp
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of California. Typowa rozdzielczo$é¢ widm to 67 000 dla K/H, 86 000 dla T/S i 60 000 dla S/H.
Stosunek sygnatu do szumu (SNR ) na dtugoéci fali A ~ 5500 Awynosit kolejno ~ 250 dla K/H,
~ 90 dla T/S i ~ 60 dla S/H. Podstawowa redukcja CCD na bias, dark, flat-field i $wiatlo
rozproszone wykonana zostala procedurami CCDRED i ECHELLE pakietu IRAF. Rozwigzanie
dlugosci fali i pomiary predkosci radialnych uzyskane zostaly metoda Konackiego (Konacki,
2005, 2009; Konacki i in., 2009, 2010), opisana w poprzedniej czesci rozdzialu. Pomimo iz
potencjalnie osiagalna jest precyzja rzedu 1-2 m/s (Konacki i in., 2009, 2010), w przypadku
BY Dra jest ona kilkadziesiat razy gorsza. Gléwnymi przyczynami sa aktywnosé gwiazdy
(obecno$é plam wplywa na mierzone predkosci sktadnikéw) oraz stosunkowo szybka rotacja,
zblizona do pseudo-synchroniczniej.

W Tabeli 3.1 zebrane zostaly wszystkie pomiary predkosci radialnych obu sktadnikéw,
wraz z ich formalnymi btedami o, ostatecznymi wartosciami ich niepewnosci € oraz residuami
O — C. Btedy formalne liczone byly na podstawie rozrzutu pomiaréw z pojedynczych rzedéw
widma échelle. Ich wartosci zwiazane sa bezposrednio z poziomem SNR , lecz nie uwzgledniaja
wplywu aktywnosci, przez co zredukowane x? orbitalnego rozwigzania spektroskopowego byto
duzo wieksze od 1. Aby otrzymaé poprawne oszacowania wartosci bledéw parametréw orbital-
nych oraz zredukowane x? bliskie 1, dodany zostal w kwadraturze czynnik systematyczny Osys
wynoszacy dla obu skladnikéw 150 m/s, majacy swoje zrédlo najprawdopodobniej w aktyw-
nosci gwiazdy. Ze wzgledu na roéznice w konstrukcjach poszczegélnych spektrografow, w tym
na zakres dhugosci fali w poszczegdlnych rzedach widma, dopasowane zostaly i wprowadzone
do wartosci pomiaréw przesuniecia pomiedzy zestawami danych z réznych instrumentéow. Ich
wartosdci, wraz z innymi parametrami dopasowania, podane sa w Tabeli 3.3 w dalszej czesci
rozdziatu.

3.3.3 Modelowanie orbity

Predkosci radialne oraz pomiary V? uzyte zostaly jednoczeénie do wyznaczenia pelnego ze-
stawu parametréw orbitalnych. Procedura dopasowania minimalizuje funkcje x? za pomoca
algorytmu Levenberga-Marquardta. Dopasowana zostala orbita keplerowska, uwzgledniajaca
poprawki do predkoéci radialnych, pochodzace od efektéw plywowych i relatywistycznych.
Przyczynek pltywowy obliczany jest, podobnie jak zaprezentowali to Wilson i Sofia (1976) czy
Eaton (2008), w oparciu o kod Wilsona-Devinneya (WD; Wilson i Devinney, 1971, z p6Zniej-
szymi uaktualnieniami). Na chwile obecna wykorzystywana jest procedura lc, oraz zakladane
sa pewne parametry ukladu, podane w Tabeli 3.2.

Do przyczynku relatywistycznego wchodza dwie czesci. Pierwsza to perturbacja wywotana
przez tzw. Light Time Effect (LTE), wystepujacym w obrebie orbity ukladu podwéjnego.
Przyblizona warto$é¢ przyczynku do predkosci AVprp podali Zucker i Alexander (2007):

1
AVirgj ~ EKJQ sin? (v 4+ w;)(1 +ecosv);j = 1,2, (3.16)

gdzie j jest numerem skladnika ukladu a c¢ predkoscia $wiatta. W przypadku sktadnikow
BY Dra przyczynek ten jest niewielki, okolo 3 m/s, zatem zaniedbywalny, ale w ogélnosci
moze osiaga¢ wartosé¢ kilkudziesieciu m/s (Konacki i in., 2010), a wiec istotna z punktu wi-
dzenia poprawnego modelowania krzywych RV.
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Tablica 3.2: Parametry zalozone dla BY Dra przy liczeniu poprawki ptywowej do predkosci

Parametr Gltéowny Wtérny
Temperatura efektywna, 7' (K) 4000 4000
Potencjal Kopala, €2 17,0 19,0
Wspbélcz. synchronizacji, F 1,95 1,95
Wyktadnik pociemnienia grawit., g 0,3 0,3
Albedo, A 0,5 0,5
Srednica katowa, 6 (mas) 0,6 0,5
Metalicznosé 0,0

Drugi przyczynek relatywistyczny do predkosci radialnych opisany jest jezykiem Teorii
Wzglednosci przez Kopeikina i Ozernoy’a (1999) i uwzglednia grawitacyjny wplyw cial w
otoczeniu samej gwiazdy, jak i planet Uktadu Stonecznego. Uzyta na potrzeby pracy procedura
opiera si¢ na rozbudowanych réwnaniach 76-86 podanych przez Kopeikina i Ozernoy’a (1999),
zebranych w jedna relacje (Konacki i in., 2010, rel. 13). Wykorzystuje réwniez zestaw efemeryd
DE405 (Jet Propulsion Laboratory) a takze biblioteke procedur astrometrycznych NOVAS
(Kaplan i in., 1989).

Po dopasowaniu, procedura podaje parametry wyjsciowe takie jak okres orbitalny P, ze-
staw standardowych elementéw keplerowskich: potos wielkg orbity @ sktadnika B wzgledem
A (w milisekundach tuku), inklinacje 7, ekscentrycznosé e, argument perycentrum w, dlugosé
wezla wstepujacego (2, moment przejécia przez perycentrum 7,; pétamplitudy predkosci K o,
predkosé barycentrum system vg, stosunki strumieni w pasmach obserwacji rg i g, jak réwniez
zestaw wzglednych przesunieé¢ w predkosci, zaréwno sktadnika B wzgledem A, jak i zestawow
danych pochodzacych z réznych instrumentéw. Na tej podstawie procedura oblicza absolutne
wartosci pétosi orbit barycentrycznych a2 (liczone w km i AU), absolutne masy skladnikéw
M, 2, réznice jasnoéci AH i AK (w magnitudo) oraz paralakse trygonometryczna . Niepew-
nosé kazdego z parametréw jest kombinacjg btedu formalnego wynikajacego z dopasowania, jak
i systematycznego, liczonego metoda Monte-Carlo. Do oszacowania btedéw systematycznych
dodane zostaly réwniez nastepujace wartosci niepewnosci systematycznych: 0,01 % we wspoét-
rzednych wektoréw bazy, 0,6% w dlugosci fali, 10% w rozmiarach kalibratora i sktadnikéw
uktadu oraz 10% do parametréw z Tabeli 3.2, za wyjatkiem temperatur (2%) i metalicznosci
(0,05 dex).

Aby odrzucié¢ niewlaéciwie wykonane i skalibrowane pomiary V2, wyraznie odstajace od
gléwnego trendu, wykonane najpierw zostalo wstepne dopasowanie petnej orbity. Pomiary V2
odstajace od wyznaczonej orbity o wiecej niz 0,1 zostaly usuniete z pdzniejszego, ostatecznego
dopasowania. Postepowanie to znacznie poprawito jakosé dopasowania (w sensie rms i x2), jak
i bledy wyznaczonych parametrow.
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3.4 Wyniki

3.4.1 Parametry fizyczne i orbitalne BY Dra

Wyniki dopasowania orbity zebrane sa w Tabelach 3.3 i 3.4. W Tabeli 3.3 zestawione sa para-
metry orbity uktady BY Dra, oszacowane przesuniecia predkoséci pomiedzy sktadnikami oraz
pomiedzy zestawami danych z réznych instrumentéw. Przedstawione sa tez parametry zwiazne
z jakoscig dopasowania. Absolutne wartosci fizycznych parametrow sktadnikéow systemu sg po-
dane w Tabeli 3.4. Rozwiazanie orbitalne przedstawione jest réwniez na Rysunkach 3.3 i 3.4.
Pierwszy przedstawia poszczegdlne pomiary RV, dla obu skladnikéw, pochodzace ze wszyst-
kich trzech instrumentéw, wraz z najlepszym dopasowaniem orbity spektroskopowej. Residua
dopasowania przedstawione sg w funkcji fazy orbitalnej, czasu, a takze w postaci histograméw,
dla kazdego sktadnika osobno. Podane sa takze wartosci rms dopasowania orbitalnego, wzicte z
Tabeli 3.3, pokazane jako opy; i 0sec. Na Rysunku 3.4 pokazane sg w funkcji czasu pomiary V2
oraz residua ich dopasowania. Czerwonymi otwartymi punktami oznaczone sg pomiary, ktore
zostaly odrzucone po pierwszym, wstepnym dopasowaniu. Pokazana jest réwniez uzyskana
orbita sktadnika B wzgledem A we wspdlrzednych katowych Aa i AS.

Jak widaé, dzigki wysokiej jakodci pomiarom predkodci radialnych, mozliwe bylo osiagniecie
poziomu precyzji okoto 0,2% w amplitudach predkosci, pomimo takich utrudnien jak aktyw-
nosé¢ uktadu i wzglednie szybka rotacja sktadnikéw. Wysoka precyzja wyznaczen amplitud ma
bezposrednie przeniesienie na jako$¢é wyznaczen takich czynnikéw jak stosunek mas ¢ (0,28%),
M sin®i (0,281 0,3% odpowiednio dla sktadnika gtéwnego i wtérnego) czy pétosi wielkich (okoto
0,2% zaréwno wzglednej a jak i barycentrycznych a;2). Poziom precyzji a dowodzi réwniez
wysokiej jakoSci rozwigzania astrometrycznego. Wykorzystane 299 pomiaréw pokrywa niemal
caly zakres faz orbitalnych. Pozorna, katowa wartos¢ pétosi a oraz jej wartoéé absolutna, bary-
centryczna aj + ag, pozwalaja na wyznaczenie paralaksy, réwniez z precyzja na poziomie 0,2%.
Podana w Tabeli 3.4 warto$é¢ 60,60(13) mas jest w dobrej zgodnosci z wartoscia 61,15(68), uzy-
skana z nowej redukcji danych satelity Hipparcos (van Leeuwen, 2007), aczkolwiek kilkukrotnie
bardziej precyzyjna. Dzigki duzej ilosci danych w pasmie K, mozliwe byto rowniez precyzyjne
wyznaczenie réznicy jasnosci sktadnikéw w okolicy A ~ 2,2 u. Niestety, w pasmie H, jakos¢
jest duzo gorsza, wlasnie ze wzgledu na malg ilosé pomiarow.

Roéwniez nienajlepsza jest precyzja wyznaczen pomiaréw mas skladnikéow systemu, sie-
gajaca 3,3% dla obu komponentéw, a wiec tuz powyzej kanonicznej granicy przydatnosci
pomiaréw do testowania modeli ewolucyjnych. Giéwnym powodem jest wartosé inklinacji —
154,4°. Dla orbit o inklinacjach odlegltych od 90 stopni, mate btedy w wartosci kata nachylenia
propagujq si¢ na duze bledy mas. Wciaz, niniejszy wynik jest znacznie lepszy niz 23 i 25%
odpowiednio dla sktadnika gléwnego i wtérnego, ktére podali Boden i Lane (2001). Mozliwe
to bylo oczywiscie dzieki duzo lepszej precyzji RV (rms ~160 m/s przeciwko 2,3 km/s) oraz
duzo wickszej ilogci pomiaréw V2, zbieranych w duzo dluzszym przedziale czasu. Aby zejsé
ponizej 3%, nalezatoby zebraé¢ wiecej precyzyjnych pomiaréw RV lub V2, ktérych szczegélnie
brakuje w padmie H. Osiagnicta precyzja wyznaczen parametréw fizycznych pozwala jednak
na okreslenie, z duzym prawdopodobienstwem, statusu ewolucyjnego uktadu BY Dra.
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Tablica 3.3: Parametry dopasowania rozwiazania orbitalnego ukladu BY Dra

Parametr Wartosé(+)
Rozwigzanie orbitalne
Pétos wielka wzgledna, a (mas) 4,4553(95)
Okres, P (d) 5,9751136(47)
Moment przejscia przez perycentrum, T}, (TDB-2450000.5)  3999,2159(22)
Ekscentryczno$é, e 0,30046(53)
Argument perycentrum, w (deg) 230,46(17)
Dlugosé wezta wstepujacego, Q2 (deg) 152,39(11)
Inklinacja, ¢ (deg) 154,38(30)
Réznica jasnosci w pasmie K, AK (mag) 0,553(13)
Réznica jasnosci w pasmie H, AH (mag) 0,91(18)
Amplituda predkosci skl. gtéwnego, K1 (km/s) 28,394(60)
Amplituda predkosci skt. wtérnego, Ko (km/s) 32,284(61)
Stosynek mas, g 0,8795(25)
Predko$é barycentrum uktadu, vo (km/s) -25,482(46)
Przesuniecia predkosci (wszystkie w km/s)
Wtérny wzg. glownego -0,093(66)
SARG wzg. HIRES, skladnik gléwny -0,228(104)
SARG wzg. HIRES, skladnik wtérny -0,330(105)
HamSpec wzg. HIRES, skladnik gtéwny 0,006(8)
HamSpec wzg. HIRES, skladnik wtérny -0,006(8)
Parametry dopasowania
Liczba pomiaréw RV, w sumie 48
Liczba pomiaréw RV, HIRES 30
Liczba pomiaréw RV, SARG 8
Liczba pomiaréw RV, HamSpec 10
Liczba pomiaréw widzialnosci V2 299
rms orbity spektroskopowej, gtéwny/wtérny (km/s) 0,169/0,152
rms widzialnosci V2 0,0342
x? orbity spektroskopowej, gtéwny/wtérny 29,16/23,29
x2 widzialnosci V2 436,08
Liczba stopni swobody, DOF 330
x?2 zredukowane , x2/DOF 1,5622

Tablica 3.4: Parametry fizyczne uktadu BY Dra

Parametr Gléwny Wtérny
Polog wielka, a (10-2 AU) __ 3,4405(73) _ 3,0120(73)
M sin3i (M) 0,06386(18)  0,05616(17)
Masa, M (M) 0,790(26)  0,695(23)
Mk omass (mag) 4,266(22) 4,819(23)
Mpg,2mAss (mag) 4,322(59) 5,233(133)
Paralaksa, x (mas) 60,60(13)

Odlegloéé, d (pc) 16,503(35)

79



80 FIZYCZNE I ORBITALNE PARAMETRY UKEADOW SB2

: : : : : :
40 - HD234677 (a)

0 0.2 0.4 0.6 0.8 1
Orbital Phase

Radial Velocity [km/s]
o A
3 o
)
1

B
——
~
o
~
1

0 0.2 0.4 0.6 0.8 1
Orbital Phase

0-5:‘ Opri)= 169 m/s, 0, = 152 m/s ‘F () 3

2004 2005 2006 2007 2008 2009

c Time [years]
s ———T g F———T————1]
o . - Secondary (d) |
£
3 1 4t .
_ ] |
a

- 2_ -
oy
[ = J L 4
[
3
g O . . . . J_I_I_‘ VI J_I_I_‘
L -0.5 (0} 0.5 -0.5 0 0.5

RV Residual [km/s]

Rysunek 3.3: Obserwowane i modelowe predkosci radialne BY Dra w funkcji fazy orbitalnej
(a), residua dopasowania orbitalnego w funkcji fazy (b) i czasu (c) oraz histogramy residuéw
skladnika gtéwnego i wtérnego (d), binowane co 100 m/s. Pomiary uzyskane instrumentem
Keck I/HIRES przedstawione sa w postaci okregdw, z instrumentu Shane/HamSpec w postaci
trojkatéw, a z TNG/SARG w postaci gwiazdek. Symbole pelne odnosza sie do skladnika
gléwnego, otwarte do wtérnego.
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Rysunek 3.4: Pomiary widzialnosci V2 uktadu BY Dra w funkcji czasu (a), residua dopasowania
w funkcji czasu (b) oraz ich histogram (c), binowany co 0,005. Pomiary uzyte do wyznacze-
nia ostatecznego rozwiazania oznaczone sg czarnymi punktami. Odpowiadajace im pokrycie
orbity wzglednej, wraz z samg orbita wzgledna, wyznaczona z dopasowania, pokazane sa na
panelu (d).
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Rysunek 3.5: Poréwnanie wynikéw obserwacji z teoretycznymi izochronami Yonsei-Yale na
diagramach masa/jasno$é¢ absolutna w pasmach K (lewy) i H (prawy) systemu fotmometrycz-
nego ESO. Izochrony dla wieku 1 Gyr sa przedstawione liniami cigglymi, a dla 2 Gyr liniami
przerywanymi. Kolor czerwony przedstawia izochrony dla Z = 0,02, zielony dla Z = 0,04 oraz
niebieski dla Z = 0,06.

3.4.2 Wiek i1 metalicznosé

Uzyskane wyznaczenia parametrow fizycznych poréwnane zostaly z zestawem teoretycznych
izochron Yonsei-Yale (Y?; Yi i in., 2001; Demarque i in., 2004). Paralaksa, réznice jasnoéci w
pasmach H i K oraz sumaryczne jasnosci calego uktadu w tych pasmach, zaczerpniete z kata-
logu 2MASS (Cutri i in., 2003), pozwalaja na wyznaczenie absolutnych jasnosci dla kazdego
sktadnika osobno. Przy uzyciu dostepnych transformacji (Carpenter, 2001, z uaktualnieniami),
wyniki przeniesione zostaly do systemu fotometrycznego ESO (van der Bliek i in., 1996), w
ktérym dostepne sa izochrony Y?2.

Na Rysunku 3.5, na diagramach masa/jasno$¢ absolutna w pasmach K i H, pokazane
sg izochrony dla wieku ¢ = 1 1 2 Gyr oraz dla 3 wartosci metalicznosci: Z = 0,02, 0,04 i
0,06. Izochrony te najlepiej odtwarzaja uzyskane wyniki. Formalnie, najlepsze dopasowanie
jest dlat =1 Gyri Z = 0,04, jednak wlasciwy zakres prawdopodobnego wieku to 0,2 — 5 Gyr
oraz metalicznos¢ wigksza od stonecznej. Nie ma zadnej zgodnosci z pomiarami dla izochron
mlodszych niz 200 Myr i starszych niz 5 Gyr, jak rowniez dla Z mniejszego niz 0,02. Fakt ten
sprawia, iz scenariusz uktadu mlodego, ewoluujacego przed ciagiem gléwnym, staje sie duzo
mniej prawdopodobny.

Marginalna zgodno$é modeli teoretycznych z wyznaczeniami na diagramie masa/Mpg wy-
nika z niepewnosci wyznaczenia roéznicy jasnosci w tym pasmie. Jest ona prawdopodobnie
przeszacowana i w przypadku wiekszej iloéci pomiaréw V? w pasmie H, wyznaczenie AH
daloby mniejsza warto$¢, a punkty na prawym panelu Rysunku 3.5 lezatyby blizej izochron.
Dodatkowe pomiary w pasémie H, pozwolityby takze na zredukowanie niepewnosci w ¢. Z dru-
giej strony AK jest wyznaczone catkiem dokladnie i poréwnanie tej wielko$ci z teoria pokazuje,
ze mierzony stosunek mas g ~ 0,88 nie jest w sprzecznosci z obserwowanym stosunkiem jasno-
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Rysunek 3.6: Promienie skladnikéw uktadu BY Dra (na osi X, w jednostkach Rg), przewidy-
wane przez teoretyczna izochrone zestawu Y2 dla t = 1 Gyr i Z=0,04. Linie poziome oznaczaja
wyznczenia mas (ciagle) wraz z zakresem niepewnosci (przerywane).

$ci, przynajmniej w podczerwieni. Szacowana na podstawie danych izochron réznica jasnosci
w pasmie V dla gwiazd o masach 0,79 i 0,695 M powinna by¢ bliska 0,9 mag. Rdzni sie to o
2,50 od wartosci jaka podali Lucke i Mayor (1980) — 1,15 4+ 0,1. Jednakze biorac pod uwage
zmienno$¢ fotometryczna w padmie V' na poziomie siegajacym 0,12 mag (Pettersen i in., 1992),
czy nawet 0,24 w y (Chugainov, 1966), mozna stwierdzié, ze tego rzedu réznica jasnosci miedzy
sktadnikami jest mozliwa nawet jesli BY Dra ewoluuje na ciggu gtéwnym.

Kolejnym faktem przemawiajacym za tym etapem ewolucji sa wartosci predkosci galaktycz-
nych uktadu (U,V,W) wzgledem lokalnego ukladu odniesienia (LSR; Johnson i Soderblom,
1987), gdzie dodatnie wartosci U, V oraz W oznaczaja predkosci odpowiednio: do centrum
Galaktyki, w kierunku rotacji i bieguna pétnocnego Galaktyki. Wyznaczone wartosci predko-
$ci systemowej oraz odlegltosci do uktadu, wraz z wartosciami ruchu wilasnego — u, = 185,92
mas/yr oraz pus = —324,81 mas/yr — zaczerpnietymi z katalogu PPMX (Roéser i in., 2008),
pozwolily uzyskaé¢ wartosci: U = 28,2 + 0,1; V = —13,16 + 0,06; W = —21,75 + 0,10 km/s.
Na diagramach predkosci galaktycznych plasuje to uktad BY Dra poza znanymi mtodymi gru-
pami kinematycznymi (Zhao i in., 2009) oraz w obszarze przejSciowym pomiedzy cienkim a
grubym dyskiem galaktycznym (Bensby i in., 2003; Nordstrom i in., 2004). Czyni to malo
prawdopodobnym scenariusz ewolucji przed ciagiem gltéwnym.

3.4.3 Wazajemne ustawienie momentéw pedu

Na podstawie powyzszych ustalen i wykorzystujac teoretyczne izochrony Y? mozliwe jest osza-
cowanie promieni sktadnikéw uktadu BY Dra. Na Rysunku 3.6 przedstawiona jest ptaszczyzna
promien /masa oraz teoretyczna izochrona Y2 dlat = 1 Gyr i Z = 0,04. Inne izochrony pasujace
do wyznaczen masy i jasnosci absolutnych, przebiegaja w sposéb podobny i ich wykorzystanie
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nie zmienitoby znacznie wynikow dalszej analizy. Poziomymi liniami przedstawione sa wyzna-
czenia masy wraz z zakresem niepewnosci.

Przewidywane wartosci promieni sktadnikéw ukiadu to dla sktadnika A: R; = 0,695 +
0,025 Ry oraz dla Re = 0,61 + 0,02 R, dla B. Przez powiazanie z rzutowanymi predkosciami
i okresem rotacji, mozliwe jest oszacowanie nachylen osi rotacji. W tym celu przyjete zostaty
okres rotacji P = 3,8285 d, jaki podali Pettersen i in. (1992) oraz rzutowane predkosci
rotacji: skladnika gléwnego vyor 1 8inire,1 = 8,05 £ 0,33 km/s oraz wtornego vyot 2 siniporz =
7,42 £+ 1,06 km/s. Przeklada sie to na Ry siniye 1 = 0,61 + 0,03 Rg oraz Rasiniye 2 = 0,56
+ 0,08 Rp. Jesli podany okres rotacji jest zwiazany ze skladnikiem gltéwnym, jak twierdzi
wigkszo$¢ autoréw, to nachylenie jego osi rotacji wynositoby 7,11 = 61712 Jub 119412. Jesli
zalozyé¢, ze okres ten jest zwiazany ze sktadnikiem wtérnym, oznaczatoby to zakres nachylen
osi rotacji od 50 do 130 stopni (wliczajac 90°), z najbardziej prawdopodobnymi wartosciami
irot,2 = 67 lub 113°. Wartosci te sa zgodne z tymi, ktére podali Glebocki i Stawikowski (1995):
lrot,1 = 601%1 oraz irot,2 = 85J_r§’5, ale nie z wyznaczonym nachyleniem orbity .., = 154,4°.
Oznacza to nieréwnolegto$é momentéw pedéw orbitalnego i obrotowego. Nawet jesli wziaé¢ pod
uwage niedoszacowanie w modelach toeretycznych promieni gwiazd matomasywnych o nawet
15-20% — cecha czesto obserwowana w przypadku karléw poéznych typéw (patrz: nastepny
Rozdzial) — to wciaz nie daloby sie osiagnaé nachylen osi rotacji zgodnych z inklinacja orbity.

Gdyby taka rownolegtosé istniata, to przewidywana warto$é¢ okresu rotacji w przypadku
pseudo-synchronizacji wyniostaby Ppseudo = 3,83286 d, co jest wartoscig bardzo bliska obser-
wowanej Pro. Woéwczas sktadniki miatyby promienie odpowiednio R; ~ 1,41 oraz Ry ~ 1,30
R . Izochrona odtwarzajaca wyznaczone masy i takiez promienie odpowiadataby wiekowi okoto
3-4 Myr (zaleznie od metalicznosci). Jednakze w takim przypadku gwiazdy bylyby duzo ja-
$niejsze w podczerwieni, niz jest to obserwowane, a réznica jasnosci w pasmie K miedzy nimi
wynositaby okoto 0,2 mag, a nie obserwowane 0,55. Fakt ten bardzo silnie przemawia przeciwko
ewolucji BY Dra przed ciagiem gtéwnym, ale jednoczeénie oznacza nieréwnolegtosé¢ wektoréw
momentéw pedu. Pamietaé nalezy, ze znany jest okres rotacji jedynie jednego sktadnika, na
dodatek nie ma pewnosci ktérego, oraz, ze wyznaczone przez Lucke i Mayora predkosci rota-
cji byltyby inne przy zalozeniu innej wartoséci predkosci makroturbulencji. W takiej sytuacji
oszacowana warto$¢ nachylenia osi rotacji mogtaby by¢ zgodna z inklinacja orbity. Dodat-
kowo obecno$é trzeciego (a byé moze i czwartego) sktadnika moglaby mieé¢ bezposredni wplyw
zaréwno na ekscentrycznosé orbity, jak i na katy nachylenia osi.

3.4.4 Wielokrotnosé

W oparciu o dostepne wéwezas archiwalne pomiary RV Boden i Lane (2001) sprawdzili hipoteze
istnienia czwartego sktadnika na kotowej orbicie o okresie 114 dni, zgodnie z rozwiazaniem
fotocentrycznym z katalogu satelity Hipparcos. Z duzym prawdopodobienstwem byli w stanie
wykluczy¢ ewentualng modulacje predkosci radialnych z okresem podanym lub zblizonym. W
oparciu o duzo bardziej dokladne pomiary przedstawione w niniejszej pracy (tu: rms ~ 0,15
km/s; Boden i Lane: rms ~ 2,3 km/s) test ten zostal powtérzony.

Do residuéw z Tabeli 3.1 dopasowywana byla orbita kolowa (sinusoida) o okresie zblizonym
do 114 dni. Biorac pod uwage residua dla kazdego ze sktadnikéw osobno, nie udato si¢ uzyskaé
zadnego zadowalajacego rozwiazania. Gdy oba zestawy danych byly uwzgledniane w analizie
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jednoczesnie, udalo sie uzyskaé¢ rozwiazanie o okresie 112 dni i amplitudzie okoto 100 m/s,
czyli na poziomie mniejszym niz ostateczne wartosci btedéw RV. Jednakze rms tego rozwia-
zania nie byl znacznie lepszy niz dotychczasowego, poza tym nie udalo sie go odtworzy¢ na
podstawie danych dla tylko jednego ze sktadnikéw. Stad wniosek, iz najprawdopodobniej je-
dynym dodatkowym sktadnikiem ukladu jest gwiazda, ktéra wskazali Zuckerman i in. (1997).
Rzutowana odlegloéé katowa pomiedzy parg AB a skladnikiem C wynosi 16,7 sekund tuku,
co przy podanej odlegtoéci do ukladu odpowiada fizycznej separacji 277 AU. Zuckerman i
in. (1997) oszacowali mase skladnika C na okoto 0,13 Mg, co przy zalozeniu orbity kotowej
odpowiada okresowi orbitalnemu 2050 lat. Mozna domniemywagé, ze éw trzeci sktadnik jest od-
powiedzialny zaréwno za eliptyczno$é¢ orbity jak i niezgodnosé ustawienia wektoréw momentu
pedu (Fabrycky i Tremaine, 2007; Mazeh, 2008), aczkolwiek aby uzyskaé sensowne skale cza-
sowe oddzialywania, nalezaloby zalozyé bardzo ekscentrycza orbite (e > 0,9) sktadnika C.
BY Dra pozostaje zatem nieco zagadkowym ukladem, ktérego obserwacje na chwile obecna
stoja w sprzecznosci z ogdlnie przyjeta teoria oddzialywan ptywowych gwiazd.
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Rozdziat 4

Uktady za¢mieniowe rozdzielone z
przegladu ASAS

4.1 Uklady zaé¢mieniowe w astrofizyce

Trudno jest przecenié¢ znaczenie ukltadéw podwdjnych zaémieniowych dla wspoélczesnej astro-
nomi i astrofizyki. Dzigki szczesliwej dla obserwatoréw orientacji orbity mozliwe jest bezpo-
$rednie wyznaczenie parametréw gwiazdowych trudniejszych do oszacowania innymi metodami
— w szczegllnosci nachylenia orbity uktadu oraz promieni sktadnikéw. Co prawda parametry te
daje si¢ wyznacza¢ w inny sposob (astrometria, interferometria, zakrycia przez Ksiezyc), jed-
nakze wykorzystanie uktadéw zaé¢mieniowych jest w poréwnaniu z innym przypadkami bardziej
efektywne, dajace z reguly wicksza dokladno$é¢, mozliwe do zastosowania dla wigkszej ilosci
obiektéw oraz niezalezne od znajomosci innych wielkosci (np. odleglosci do obiektu).

Powiazanie krzywych blasku, wykonanych w réznych pasmach, i krzywych predkosci radial-
nych, najlepiej obu sktadnikéw, daje mozliwos¢ wyznaczenia: mas, dzielnosci promieniowania,
rozmiarow skladnikéw i orbity, temperatur, rozkladu jasnosci powierzchniowej, rotacji, odle-
glosci, ekscentrycznosci i orientacji orbity, efemeryd, ruchu apsyd (Wilson, 2006) czy orientacji
skladnikéw wzgledem orbit (przy zastosowaniu efektu RM — patrz poprzedni Rozdzial). Dzieki
tym faktom uktady zaémieniowe byly od dawna podstawa do tworzenia wszelakich zaleznosci
miedzy parametrami gwiazdowymi, wskaznikami budowy i ewolucji Galaktyki, wyznacznikami
odlegtosci, laboratoriami testowymi teorii ewolucji czy nawet teorii wzglednosci. Szczegdlnie
cenne s za$ ukltady rozdzielone, w ktorych interakcja miedzy skladnikami jest bardzo ograni-
czona, lub nie wystepuje wcale, co oznacza, ze sktadniki ewoluuja w sposéb bardzo zblizony
do gwiazd pojedynczych.

Sam termin uklady rozdzielone odnosi sie do podziatu opartego o morfologie, a konkretnie o
wartogci potencjatéw grawitacyjnych na powierzchni sktadnikéw! w poréwnaniu z powierzchnig
Roche’a, czyli pierwsza powierzchniag ekwipotencjalng wspélng dla obu komponentéow. O ukta-

Termin powierzchnia gwiazdy oraz zwiazny z nim promieri, nie jest do kofica sprecyzowany. Najczesciej
rozumie sie przezen powierzchnig stalego potencjatu (dla wolno rotujacych gwiazd pojedyniczych jest to sfera),
rozdzielajaca obszary atmosfery gwiazdowej grube optycznie od cienkich optycznie. Granica ta zmienia si¢ z
dtugoscia fali.
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Tablica 4.1: Mozliwe do wyznaczenia parametry ukladu, w zaleznosci od dostepnych danych

(Wilson, 2006).

Parametr(y) Krzywa Jedna krzywa RV Dwie Krzywa bl. +
blasku  (skladnik k; £k =1, 2) krzywe RV  obie krzywe RV

Orientacja orbity ¢,w w w 1, w

Ekscentrycznos¢ e e e e

Rozmiar orbity — ag sint a1,2sin1 ai,ao

Promienie gwiazd Ri2/a  — — R, Ry

Masy gwiazd My /My Mg’ sin® /(M + M>)? M o sin®i My, My

dach rozdzielonych méwimy wtedy, gdy oba skladniki nie wypelniaja powierzchni Roche’a.
Wéwcezas materia nie przedostaje sie z jednego sktadnika na drugi w sposéb inny niz jako wiatr
gwiazdowy. W ukltadach poélrozdzielonych jeden ze skladnikow wypelnia swoja powierzchnie
Roche’a, w skutek czego nastepuje znaczacy przeplyw masy od tego sktadnika do drugiego.
Sytuacja taka ma wplyw na ewolucje drugiego skladnika (zgodnie z hipoteza Vogta, deter-
minowana gléwnie przez mase; Vogt, 1926), stad uklady pélrozdzielone nie sa uznawane za
obiekty przydatne do, chociazby, testowania modeli ewolucyjnych. Podobnie, uktady kontak-
towe, tzn. takie, w ktorych oba sktadniki przekroczyly swoje powierzchnie Roche’a i ewoluuja
we wspoélnej otoczce. Powyzszy podzial morfologiczny, jaki wprowadzili Kuiper (1941) oraz
Kopal (1954), jest uproszczony i uwzglednia jedynie orbity kolowe i rotacje synchroniczna. W
przypadku eliptycznych orbit i asynchronicznej rotacji, inny jest podzial uktadéw wypelniaja-
cych powierzchnie Roche’a (patrz: referencje w Wilson, 2006). Jednakze opis ich systematyki
zostanie pominiety, gdyz, ze wzgledu na znaczenie dla testowania modeli ewolucji gwiazdo-
wej, tematem niniejszej pracy sa jedynie uklady dobrze rozdzielone, dalekie od wypelnienia
powierzchni Roche’a.

4.1.1 Krzywe blasku ukladéw zaémieniowych

Wyznacznikiem uktadu podwodjnego, jako za¢mieniowego, jest oczywiscie jego krzywa blasku,
wykazujaca zaémienia, czyli regularne spadki jasnosci, wywotane zakryciem jednego kompo-
nentu przez drugi, z okresem réwnym okresowi orbitalnemu. Z dobrym przyblizeniem, zaémie-
nia sa efektem czysto geometrycznym, za$ ich ksztalt, gteboko$é, dlugosé trwania i moment
wystapienia (w sensie fazy orbitalnej) zaleza od rozmiaréw, temperatury efektywnej oraz po-
ciemnienia brzegowego skladnikéw w danym pasmie, a takze parametréw orbity (inklinacja,
ekscentrycznosé, argument perycentrum). Dodatkowo, ze wzgledu na rézna w ogélnosci tem-
perature efektywng sktadnikéw, w réznych pasmach zaémienia wykazuja rézne gltebokodci.
Dlatego wtasnie modelowanie za¢mien pozwala uzyska¢ informacje o wielu kluczowych pa-
rametrach. W ukladach rozdzielonych zaémienie jest z reguly waskie (zajmuje mala czes$é
pelnego okresu orbitalnego) oraz wyraznie zaznaczone, tzn. spadek jasnosci nastepuje bardzo
gwaltownie, zas$ pochodna jasno$ci po czasie w momencie tzw. pierwszego kontaktu (poczatek
zacmienia) jest z dobrym przyblizeniem nieciagla.

Peten zestaw danych przydatnych w modelowaniu uktadéw za¢mieniowych zawiera oprocz
krzywych blasku (jednej lub wiecej) takze krzywe predkosci radialnych. Z samych krzywych
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blasku nie da si¢ np. wyciagnaé¢ absolutnych wartosci promieni, a jedynie rozmiary sktadnikow
wzgledem rozmiaru orbity. Niektére kody modelujace krzywe blasku, dzieki wykorzystaniu po-
tencjalow grawitacyjnych, sa w stanie oszacowacé stosunek mas gwiazd, jednakze jest on duzo
lepiej okreslony w predkosciach radialnych. Zestawienie mozliwych do uzyskania parametrow,
w zaleznosci od dostepnych danych, pokazuje Tabela 4.1. Z zestawienia tego wynika jasno, iz
krzywe blasu dostarczajg bezcennej informacji o inklinacji orbity. O ile wyraznie widoczne sa
dwa za¢mienia, mozliwe jest réwniez oszacowanie stosunku mas, co z kolei pozwala, przynaj-
mniej teoretycznie, wyznaczy¢ masy obu sktadnikéw przy znajomosci tylko jednej krzywej RV.
Warto wspomnieé, ze w niektérych przypadkach mozliwe jest wyznaczenie pelnego zestawu
parametréw dla obu sktadnikéw z jednej krzywej RV i przy jednym zaémieniu zarejestrowa-
nym na krzywej blasku: gdy uklad jest czlonkiem gromady (Kaluzny i in., 2008), lub przy
zalozeniu w pelni synchronicznej rotacji (Beatty i in., 2007).

Modulacja jasnosci wystepuje w krzywych blasku ukladéw rozdzielonych takze poza za-
¢mieniami. Efekty te wynikaja gtoéwnie z bliskoéci sktadnikéw. Przyktadowo, jesli sktadniki sg
na tyle blisko, ze wyrazne jest ich odksztalcenie od sfery, w krzywej blasku pojawia sie mo-
dulacja elipsoidalna. Jest ona po czesci efektem geometrycznym — z faza orbitalna zmienia sie
ksztalt i rozmiar powierzchni gwiazdy efektywnie promieniujacej w kierunku obserwatora — a
po czesci fotometrycznym, spowodowanym réoznica jasnoéci powierzchniowej obszaréw gwiazdy
skierowanych do drugiego sktadnika, a obszaréw po ,bokach” (Wilson, 2006). Gradacja ta
zwiazana jest z pociemnieniem grawitacyjnym i réznymi lokalnymi warto$ciami przyspieszenia
grawitacyjnego na powierzchni gwiazdy, ktore jest najmniejsze (najmniejsza wartosé jasnosci
powierzchniowej) po stronie drugiego sktadnika. Dodatkowo, amplituda modulacji zwigkszana
jest przez pociemnienie brzegowe. Calosé efektu dla jednego sktadnika moze by¢ przyblizona
nastepujaca relacja:

AF 1 1 M. 3
(A) B My (Rl g, )
F1 elips 20 3 — (75} M1 a

gdzie ¢ jest inklinacja orbity, u jest wspolczynnikiem pociemnienia brzegowego, a g grawi-
tacyjnego (Morris i Naftilan, 1993; Mazeh, 2008). Z relacji powyzszej wynika, iz prawidlowe
modelowanie modulacji elipsoidalnej pozwala na wprowadzenie istotnych ograniczen na nie-
ktore parametry fizyczne sktadnikow czy na inklinacje orbity.

Kolejnym efektem pojawiajacym sie poza zaé¢mieniami w wyniku bliskosci sktadnikéw jest
tzw. odbicie. Jest to wynik nie tyle ,geometrycznego” odbicia promieniowania jednej gwiazdy
od powierzchni drugiej, o ile ogrzania czesci powierzchni drugiego sktadnika, ktéra wyswieca
wéwcezas wiecej promieniowania. W przypadku gwiazd bardzo p6znych typoéw czy planet po-
zastonecznych, kiedy w atmosferze ciata pojawiaja sie molekuly, waznym skladnikiem efektu
odbicia jest réwniez rozpraszanie Raileigh’a (Wilson, 2006). Wlasciwe modelowanie efektu jest
dosy¢ trudne, szczegdlnie w przypadkach orbit ekscentrycznych, gdy z fazg orbitalna znacznie
zmienia si¢ odleglo$¢ miedzy sktadnikami. W przypadku duzych ekscentrycznosci efekty od-
bicia i modulacji elipsoidalnej moga sie okazaé¢ znaczace tylko w okolicach perycentrum (np.:
Clausen i in, 1977). Warto zwréci¢ takze uwage, ze maksimum pojasnienia wynikajacego z
efektu elipsoidalnego, wypada w okolicy minimum efektu odbicia, i odwrotnie. Oznacza to, ze
oba efekty w wickszosci przypadkéw sie czeSciowo znosza.
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Ostatnim rozwazanym zrédtem modulacji jasnosci uktadu poza za¢mieniami sa plamy wy-
stepujace na powierzchniach aktywnych gwiazd, w szczegdlnosci péznych typoéw widmowych.
Plamy sa przejawem aktywnosci gwiazd z rozleglymi otoczkami kowektywnymi, ktéra w przy-
padku uktadéw ciasnych, wydaje sie by¢ dodatkowo wzbudzana przez wplyw drugiej gwiazdy.
Przy synchronizacji i korotacji sktadnikéw, wplyw chlodnej plamy objawia si¢ jako spadek
jasnoéci uktadu z okresem rownym orbitalnemu. Stosowane w kodach modelujacych podejscie
do modelowania plam jest mocno uproszczone — plama ma ksztalt okragly i jest obszarem o
jednorodnym rozktadzie jasnosci powierzchniowej, za$ dopasowanymi parametrami sg jej roz-
miar, polozenie i kontrast (Wilson, 2006; Wilson i Devinney, 1971). Pomimo tych uproszczen,
uzyskiwane rozwigzania i tak sa niejednoznaczne i czesciowo zdegenerowane ze wzgledu na np.
rozmiar i kontrast plamy. O ile stosunkowo dobrze okreslona jest wspotrzedna diugosci astro-
graficznej (zwigzana z maksimum widocznosci plamy), o tyle stabo okreslona jest wspélrzedna
szerokos$ci. Pewne ograniczenia na szerokos¢ astrograficzng i rozmiar plamy dajg momenty jej
pojawienia sie oraz przypadki, gdy obszar zaplamiony jest za¢miewany. Modelowanie plam
jest zatem bardzo utrudnione i wprowadza znaczace niepewnosci do wynikow wyznaczen para-
metréw fizycznych, nie tylko przez modulacje krzywej blasku, lecz rowniez poprzez, nierzadko
znaczacy, wplyw na krzywa predkoci radialnych. Jako ze ksztatt linii widmowych jest wynikiem
zsumowania przyczynkéw od calej rotujacej tarczy gwiazdy, wystapienie obszaru ciemniejszego
(plamy) na danej czesci tarczy, powoduje mniejszy jej wktad do ksztaltu linii, a co za tym idzie
modyfikacje ksztaltu linii i pozorne przesuniecie predkosci radialnych (efekt podobny do efektu
RM).

Oprécez chlodnych plam (o temperaturze nizszej niz otaczajaca je ,czysta” fotosfera), nie-
ktérzy autorzy do wyjasnienia obserwowanych krzywych blasku wykorzystuja plamy ,,jasne”
— o temperaturze wigkszej niz fotosfera (np.: Lopez-Morales i Ribas, 2005). Nie jest pewne,
czy sa to w istocie jasniejsze obszary fotosfery, wykazujace wigksza aktywnosé niz otoczenie,
czy raczej niewielkie obszary wolne od plam, otoczone zaplamiong powierzchnia.

4.1.2 Testowanie modeli ewolucyjnych

Ze wzgledu na mozliwo$¢ niezaleznego wyznaczenia wielu fundamentalnych parametrow gwiaz-
dowych, wyniki modelowania rozdzielonych ukladéw zaémieniowych sg wielce przydatne do
testowania modeli budowy i ewolucji gwiazd. To jest z kolei wazne nie tylko dla zrozumienia
natury gwiazd, ale i takze do ustalenia niepewnoéci przy, na przykltad, wlasnosciach galak-
tyk, obserwowanych na réznych przesunieciach ku czerwieni, chemicznej ewolucji Galaktyki
(Lastennet i Valls-Gabaud, 2002), czy wlasnosciach planet pozalonecznych.

Czulosé parametrow fizycznych gwiazd na poczatkowa wartosé masy jest taka, ze w prak-
tyce prawie dowolny zestaw toréw ewolucyjnych jest w stanie odtworzyé¢ obserwowane wta-
snosci obiektu, jesli tylko jego masa jest znana z dokladnoscia gorsza niz 5% (Torres i in.,
2010). Stad, tylko te gwiazdy, ktérych parametry sa oszacowane z bledem ~ 1 — 3%, zapew-
niaja wystarczajaco silne ograniczenia na modele ewolucyjne i pozwalaja na odrzucenie tych,
w ktérych zastosowane zostalo niewtaéciwe podejécie fizyczne. Dodatkowo obiekty te w trak-
cie swojej ewolucji nie powinny doznawaé¢ zmiany swojej masy w sposOb inny niz przez wiatr
gwiazdowy. PowyzZsze argumenty jednoznacznie wskazuja, iz odpowiednimi do celéw testowa-
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nia modeli ewolcji sa jedynie rozdzielone uklady zaé¢mieniowe?. W szczegdlnoéci wykluczone
sa uklady kataklizmiczne, kontaktowe, czy takie jak (3 Persei (Algol), gdzie znaczny transfer
masy mial miejsce w przesztosci (Torres i in., 2010).

Promien jest jednym z parametréw zmieniajacych sie w dosy¢ istotny sposéb podczas ewo-
lucji gwiazdy na ciagu gltéwnym. Na diagramie masa-promien gwiazda w miare uptywu czasu
porusza sie po linii pionowej. Na wladciwe jej polozenie ma wplyw jednak nie tylko wiek, lecz
takze zawarto$¢ ciezkich pierwiastkéw — Z. Na linii ciagu gléwnego wieku zero (ang: Zero-Age
Main Sequence — ZAMS), gwiazdy o wiekszych metalicznosciach wykazuja wieksze promienie
(Lépez-Morales, 2007; Torres i in., 2010). Pozostaje jednak degeneracja wieku i metalicznosci
(Lastennet i Valls-Gabaud, 2002), tylko czesciowo znoszona przez dokladne pomiary, czy, w
przypadku niektérych uktadéw, duza réznice ich mas. Znajomosé jedynie mas i promieni nie
daje tez tez ograniczen na zawarto$¢ helu Y, czy na wartos¢ parametru $redniej drogi mieszania
OMLT-

Dodanie temperatury do znanych parametréw fizycznych pozwala na oszacowanie jednego
z powyzszych, przy zalozeniu takiej samej dla obu skladnikéw wartosci Y, Z i aprrr, co nie
zawsze jest jednak zgodne z prawda (np. dla ukladu UV Psc; Lastennet i in., 2003). Problemem
jest samo wyznaczenie temperatury, mozliwe z analizy widma lub z modelowania krzywych
blasku, przy zastosowaniu pewnych zalozen ad hoc oraz kalibracji parametréow fotometrycz-
nych. Podobnie mozna oszacowaé¢ metalicznosé, przez co znie$¢ degeneracje tego parametru z
wiekiem. Jednakze w obu przypadkach (temperatury i metalicznosci) uzyskiwane niepewnosci
sa wzglednie duze i z reguly stabiej ograniczaja modele ewolucyjne niz wyznaczenia mas i
promieni (Lastennet i Valls-Gabaud, 2002).

4.1.3 Zgodnosé modeli z obserwacjami gwiazd pdznych typéw a aktywnosé

Pierwsze bezposrednie wyznaczenia mas i promieni gwiazd péznych typow siegaja lat 50-ych
XX wieku i odkrycia pierwszego malomasywnego uktadu za¢mieniowego — YY Gem (Kron,
1952) — za$ pierwsze ich poréwnania z modelami teoretycznymi ewolucji gwiazd siegaja lat
70-ych (Lacy, 1977). Z reguly podaje sig, iz do konca XX wieku opisane byly jedynie trzy
tego typu uklady: YY Gem (Kron, 1952; Bopp, 1974), CM Dra (Lacy, 1977) oraz CU Cnc
(Delfosse i in., 1999)3. Wszystkie wydawaty sie wykazywaé wicksze promienie i nizsze tempe-
ratury, niz przewidywalty to modele. W miare odkrywania i publikowania coraz wickszej liczby
tego typu obiektéw z dobrze wyznaczonymi parametrami, stalo sie jasne, iz jest to tendencja
powszechna, wystepujaca u niemal wszystkich gwiazd o masach ponizej 1 Mg, przynajmniej
na ciagu glownym. Zestawienie znanych dzi§ uktadéw za¢mieniowych o masach sktadnikow
ponizej 1 masy Stonca podane jest w Tabeli 4.2. Przedstawione sa zaréwno uktady ewoluujace
na ciagu gtéwnym, jak i uklady uwazane za mlode (przed ciagiem gléwnym) czy tez wyewolu-
owane (starsze niz ~10 Gyr). Podane zostaly réwniez trzy przyklady systeméw rozdzielonych,
w ktérych jeden ze sktadnikéw nieomal wypelnia swoja powierzchnie Roche’a. Dla spdjnosci

2Innymi kandydatami moga by¢é pobliskie uktady podwéjne, dla ktérych istnieje astrometryczne wyznaczenie
orbity, jednakze wyznaczenie promieni mozliwe jest jedynie dzieki technikom interferometrycznym i z wymagana,
dokladnoscia mozliwe byto dotychczas jedynie dla najblizszej Stoncu gwiazdy — o Centauri (Torres i in., 2010).

3 Aczkolwiek, wiadomym bylo, ze kilka innych uktadéw zaé¢mieniowych ma masy sktadnikéw ponizej 1 Mg,
np.: CG Cyg (Bedford i in., 1987; Popper, 1994), czy HS Aur (Popper i in., 1986).
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prébki, Tab. 4.2 zawiera takze grupe uktadow, ktorych analiza zostata oparta o niepelny ze-
staw danych (brak lub jedna krzywa RV, widoczne jedno za¢mienie), lub térych obserwacje w
ogdle nie zostaly opublikowane (np. RXJ0239...; Lopez-Morales, 2007), a ktére sa powszechnie
cytowane w literaturze. Zostaly one wyszczegdlnione.

Obserwowane w matomasywnych uktadach za¢mieniowych promienie sktadnikéw sg syste-
matycznie wigksze od teoretycznie przewidywanych o nawet 20%, (np.: Stassun i in., 2009),
zad temperatury systematycznie nizsze. Jednocze$nie gwiazdy te znajduja sie prawie zawsze
w ukladach ciasnych (P < 3 d), wykazuja znaczne predkosci rotacji (v > 10 km/s) oraz
aktywnos¢ znacznie wigksza niz pojedyncze gwiazdy ciggu glownego zblizonych typéw wid-
mowych. Aktywnos$¢ przejawia si¢ poprzez silna emisje w pasmach rentgenowskich (aktywnosé
koronalna) oraz w wielu liniach widmowych (gtéwnie balmerowskie linie wodoru, H i K wapnia,
dublet D sodu; aktywnosé chromosferyczna), czy poprzez wystepowanie znaczacych modulacji
jasnoéci poza za¢mieniami, przypisywanych plamom. Wszystkie te obserwacyjne fakty swiad-
cza o obecnosci bardzo silnych pél magnetycznych, rzedu 103 — 10 G (Donati i in., 2006).

Zaleznos¢ pomiedzy poziomem aktywnosci a promieniami sktadnikéw danego obiektu wy-
kazala Lépez-Morales (2007), poréwnujac stosunek jasnosci w X do jasnosci bolometrycznej
— Lx/Lpy ze wzgledna nadwyzka promienia AR = (Rops — Rimod)/ Rimod, gdzie Reps jest pro-
mieniem gwiazdy wyznaczonym z obserwacji, zas R,,oq jest promieniem przewidywanym dla
gwiazdy o danej masie przez izochrone dla wieku 1 Gyr i metalicznosci stonecznej zestawu
BCAHO98 (Baraffe i in, 1998). Warto$¢ Lx /Ly liczona byla w oparciu o sumaryczny stru-
mien obiektu w pasmach rentgenowskich z katalogu ROSAT (Voges i in., 1999) oraz o trzy
zalozenia odnosnie korelacji jasnosci w X z predkoscia rotacji: (1) brak korelacji Lx z vy, CO
powinno zachodzié¢ przy vy = 10 km/s, (Stauffer i in., 1994; Delfosse i in., 1998) woéwczas
zakladana byla taka sama jasno$¢ w X dla obu sktadnikéw, tzn. Lx1 = Lx2; (2) liniowa zalez-
no$é¢ Lx o vpe, wystepujaca dla pojedynczych gwiazd péznych typéw (Fleming i in., 1989);
(3) kwadratowa zalezno$é Ly o v2,,, znaleziona dla gwiazd typu T-Tauri (Bouvier, 1990).

Formalnie, dla gwiazd o masach ponizej 0,77 Mg najlepsza korelacja pomiedzy AR a
Lx /Ly zostala znaleziona dla przypadku (1), aczkolwiek dla dwoch pozostalych jest ona
réwnie dobrze widoczna. Brak jest natomiast jakiejkolwiek korelacji dla gwiazd pojedynczych.
Co wiecej, interferometryczne pomiary srednic gwiazd pojedynczych p6znych typéw wykazaly,
iz wlasnosci tych obiektéw sa znacznie lepiej odtwarzane przez modele, w ktérych zatozona
zostala warto$¢ parametru $redniej drogi mieszania bliska stonecznej aprpr = Liniz/Hp ~ 2
(gdzie Hp jest ci$nieniowa skala dlugosci o wartosci rzedu promienia gwiazdy R,), niz zakla-
dana w modelach BCAH98 aj/rr = 1 (Demory i in., 2009). Z kolei w uktadach podwéjnych
wydaje sie by¢ preferowana warto$é nizsza (np.: Chabrier i in., 2007). Sprawdzana byla réwniez
zaleznosé nadwyzki promienia AR od metaliczno$ci, aczkolwiek parametr ten jest trudny do
doktadnego oszacowania, a w przypadku wielu ukladéw za¢mieniowych wrecz niemozliwy ze
wzgledu na poszerzenie rotacyjne linii widmowych. Stad wyniki nie sa jednoznaczne, bywaja
wrecz sprzeczne (Demory i in., 2009), aczkolwiek autorzy zgodni sa co do tego, ze wspo6lczesne
modele ewolucji moga nie uwzgledniaé¢ wszystkich Zrédet nieprzezroczystosci w atmosferach
gwiazd p6znych typéw, jak np. molekut TiO (Berger i in., 2006; Lépez-Morales, 2007; Demory
iin., 2009).

Wspomniana tendencja matomasywnych ukladéow zaé¢mieniowych do preferowania mniej-
szych wartosci a s wraz z wyzszym poziomem aktywnosci tych obiektéw w poréwnaniu z
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Tablica 4.2: Masy i promienie znanych dzi$ rozdzielonych uktadéw za¢mieniowych ze sktadni-
kami o masach ponizej 1 M.

Ra Mp Rp P,r»  Referencje, [uwagi]
Ro] Mol  [Ro] [d]

Ulady na ciggu gldwnym (0,1 < t < 10 Gyr) z wyznaczeniami lepszymi niz 3%

Nazwa My
Mo]
IM Vir 0,981
2MASS J05162881 0,787
NGC 2204-S892 0,733
RXJ0239.1-1028 0,730
GU Boo 0,6101
YY Gem 0,5992
NSVS 01031772 0,5428
CU Cnc 0,4333
GJ 3236 0,376
CM Dra 0,231

1,016 0,6644 0,681 1,31 Morales i in. (2009b)

0,788 0,770 0,817 2,56  Bayless i Orosz (2006)

0,72 0,662 0,68 0,45 Roézyczka i in. (2009)

0,741 0,693 0,703 ? Lépez-Morales i Shaw (2007), [1]
0,627 0,5995 0,624 0,49  Lopez-Morales i Ribas (2005)
0,6191 0,5992 0,6191 0,81  Kron (1952); Torres i Ribas (2002)
0,526 0,4982 0,509 0,37  Lépez-Morales i in. (2006), [2]
0,4371  0,3890  0,3908 2,77 Ribas (2003)

0,3828 0,281 02092 0,77 Irwin i in. (2009)

0,2534 0,2141 0,2393 1,27  Lacy (1977); Morales i in. (2009a)

Ulady na ciggu gldwnym (0,1 < t < 10 Gyr) z wyznaczeniami gorszymi niz 3%

HAT-TR-205-013 1,04

1,28 0,124 0,167 2,23  Beatty i in. (2007), [3,4]

T-Lyrl-17236 0,6795 0,634 0,5226 0,525 8,43  Devor i in. (2008)
2MASS J0154293 0,66 0,64 0,62 0,61 2,64  Becker i in. (2008)
HIP 96515 A 0,59 0,64 0,54 0,55 2,35  Huélamo i in. (2009), [5]
BD -22 5866 0,588 0,614 0,588 0,598 2,21 Shkolnik i in. (2008)
UNSW-TR-2 0,529 0,641 0,519 0,608 2,12 Young i in. (2006), [5]
TrES-Her0-07621 0,493 0,453 0,489 0,452 1,12 Creevey i in. (2005)
2MASS J04463285 0,47 0,56 0,19 0,21 0,62  Hebb i in. (2006)
LP133-373 0,34 0,33 0,34 0,33 1,63  Vaccaro i in. (2007)
SDSS-MEB-1 0,272 0,268 0,240 0,248 0,41  Blake i in. (2008)
Ulady wyewoluowane (t > 10 Gyr)
UV Psc 0,9829 1,11 0,7644 0,835 0,86  Lastennet i in. (2003); Torres i in. (2010)
CG Cyg 0,941 0,893 0,814 0,848 0,63  Bedford i in. (1987); Popper (1994)
RW Lac 0,9263 1,1864 0,8688 0,9638 10,37 Lacy i in. (2005); Torres i in. (2010)
w Cen-V209 0,945 0,983 0,144 0,425 0,83  Kaluzny i in. (2007), [6]
HS Aur 0,898 1,004 0,877 0,874 9,82  Popper i in. (1986); Torres i in. (2010)
47 Tuc-V69 0,8762 1,3148 0,8588 1,1616 29,54 Thompson i in. (2010)
w Cen-OGLEGC 17 0,806 1,882 0,686 0,886 2,47  Thompson i in. (2001b)
NGC 6397-V32 0,790 1,53 0,232 0,237 9,88  Kaluzny i in. (2008), [3]
Uklady przed ciggiem gléwnym (t < 0,1 Gyr)

V1174 Ori 1,006 1,338 0,7271 1,063 2,63  Stassun i in. (2004); Torres i in. (2010), [4]
NSVS 02502726 0,714 0,645 0,347 0,501 0,56  Cakirli iin. (2009)
NSVS 06507557 0,66 0,60 0,28 0,44 0,52  Cakirh i Ibanoglu (2010)
Par 1802 0,41 1,82 0,41 1,69 4,67  Cargile i in. (2008); Stassun i in. (2008)
JW 380 0,26 1,19 0,15 0,90 5,30  Irwin i in. (2007)

Uklady, w ktorych jeden ze skladnikéw jest bliski wypelnienia powierzchni Roche’a
GSC 2314-0530 0,51 0,55 0,26 0,29 0,19  Dimitrov i Kjurkchieva (2010)
V405 And 0,49 0,78 0,21 0,23 0,50  Chevalier i Ilovaisky (1997); Vida i in. (2009)
OGLE BW3 V38 0,44 0,51 0,41 0,44 0,20  Maceroni i Montalban (2004)

Uwagi: [1] Brak danych obserwacyjnych i opisu analizy, podane jedynie wyniki, stad brak informacji o okresie
orbitalnym; [2] Wciaz nie opublikowany w recenzowanym czasopsmie (zlozony do Astrophysical Journal), dostepny
jedynie preprint; [3] Obserwowane jedno zaémienie i jedna krzywa RV; [4] Masa wiecksza od 1 M o mniej, niz blad
wyznaczenia 1o; [5] Brak krzywych RV; [6] Uktad prawdopodobnie po fazie wspélnej otoczki.
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gwiazdami pojedynczymi, wydaje sie by¢ kluczem do zrozumienia obserwowanych niezgodnosci
w promieniach i temperaturach gwiazd. Jak byto opisywane w poprzednim Rozdziale, obecnosé
drugiego sktadnika jest zrédlem oddziatywan ptywowych, ktérych jednym ze skutkéw jest syn-
chronizacja okresu rotacji gwiazdy z okresem orbitalnym ukladu (Hut, 1981; Zahn, 1989). To z
kolei oznacza wysokie predkosci rotacji, czesto znacznie przeraczajace 10 km/s (np. 129,5 km/s
dla OGLE BW3 V38 A; Maceroni i Montalban, 2004). Teoretyczny opis wplywu rotacji i sil-
nych pél magnetycznych na konwekcje, przez co na promienie i efektywne temperatury gwiazd,
zaproponowali Chabrier i in. (2007).

We wnetrzu chtodnej gwiazdy typowe skale czasowe ruchéw konwektywnych sa rzedu
10% — 107 s, przy predkosciach rzedu 102 — 10% em/s. W ciasnym uktadzie podwdjnym, ruchy
konwektywne sg pod silnym wpltywem rotacji i w duzych skalach sg silnie anizotropowe. W
szczegdlnosci utrudniony jest przeplyw w kierunkach innych niz wzdluz osi rotacji (Zhang i
Jones, 1997). Efektem jest skrocenie charakterystycznej skali dlugosci, jak réwniez i predkosci
ruchow konwektywnych wzdtuz tych kierunkéw, co przektada sie na zmniejszenie skuteczno-
$ci konwektywnego transportu ciepta. Z drugiej strony materia jest silnie zjonizowana i jest
bardzo dobrym przewodnikiem elektrycznym. Pod wplywem silnego pola magnetycznego i ru-
chow konwektywnych, wytwarza sie prad elektryczny i zwigzana z nim sita Lorentza, ktéra
ma dodatkowy wplyw na poruszajaca sie materie. Pomiedzy sitami wypornosci (konwekcja),
Coriolisa (rotacja) i Lorentza (pole magnetyczne) dochodzi do ustalenia charakterystycznego
stanu réwnowagi, zwanego réwnowagq MAC (Magnetic, Archimedean, Coriolis: Starchenko i
Jones, 2002). W warunkach tej réwnowagi, charakterystyczne predkosci ruchéw konwektyw-
nych sg rzedu veony ~ 10 — 100 cm/s, czyli o czynnik 10 mniejsze niz w standardowym ujeciu
konwekgji (Chabrier i in., 2007).

Aby wyttumaczyé wysokie warto$ci obserwowanych na powierzchni gwiazd pdl magnetycz-
nych, we wnetrzach szybko rotujacych gwiazd powinien zachodzi¢ réwniez mechanizm dynama
magnetycznego, czyli wzmacniania wartosci pola magnetycznego przy udziale rotacji i wypor-
nosci. Zgodnie z prawami Ohma i réwnaniami Maxwella, pole magnetyczne zanika o ile pole
predkoéci nie jest w stanie zréwnowazy¢ dyfuzji magnetycznej. Innymi slowy, mozna podaé
graniczng wartos¢ tzw. magnetycznej liczby Reynoldsa Ry, = veonwRyi/n (gdzie n jest wspdl-
czynnikiem dyfuzji pola magnetycznego), wymagana do zaistnienia efektu dynama. Jesli tylko
kryterium dynama jest spelnione, wartos¢ pola magnetycznego roénie az do osiagniecia row-
nowagi MAC. Za dyfuzje pola magnetycznego odpowiadaja w omawianym przypadku ruchy
konwektywne, co odpowiada 1 ~ lveony, gdzie | jest magnetyczna skala dlugosci w turbulent-
nym osrodku. Jesli przyjaé, ze efekt dynama wystepuje dla R, > 50, to tatwo jest oszacowaé
ze | musi by¢ mniejsze niz R, /50 (dla poréwnania: ciSnieniowa skala dlugosci, oraz $rednia
droga mieszania w standardowym ujeciu konwekcji sa tego samego rzedu co R, ). Zakladajac
réwnowage MAC mozna tez oszacowaé wartosé¢ indukeji pola magnetycznego na 10* — 10° G
(Chabrier i in., 2007), co jest zgodne z wartoscia obserwowana na powierzchni (Donati i in.,
2006). To z kolei pozwala na oszacowanie predkosci Alfvenowskiej vq = \/% > Ueonv, Zatem
pole magnetyczne powinno hamowaé ruchy konwektywne, szczegdlnie w kierunkach prostopa-
dtych do linii sit pola.

Powyzsze rozumowanie jest znacznie uproszczone, poprzez np. zalozenie idealnego przewod-
nictwa osrodka. Jednakze wyniki niniejszej analizy zostaly potwierdzone réwniez poprzez trdj-
wymiarowe symulacje konwekeji w polu magnetycznym — Stein i in. (1992) wykazali zmniejsze-
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nie wartosci predkosci ruchéw konwektywnych i skutecznosci transportu ciepta ku powierzchni.
Innymi slowy, zmniejszona jest maksymalna wartos¢ strumienia ciepta, jaka moze przetrans-
portowaé oérodek konwektywny. Do pelnego opisu procesu dochodzi jeszcze dyfuzja cieplna
(w odréznieniu od dyfuzji pola magnetycznego), czeSciowo odpowiedzialna za transport ciepla.
Na chwile obecng nie zostal opisany wtasciwy mechanizm transportu energii w namagnetyzo-
wanym o$rodku konwektywnym. Powyzej opisane uproszczone podejscie mozna jednak prze-
ttumaczy¢ na jezyk standardowego opisu konwekeji — teorii sredniej drogi mieszania — stosujac
warto$¢ parametru ajsrp mniejsza niz 1 (Chabrier i in., 2007). Pamigtaé jednak nalezy, ze
stosowana w konkretnych modelach ewolucyjnych obnizona warto$é¢ a1, nie wynika bezpo-
$rednio z zastosowanej w modelu fizyki, czy wlaéciwego potraktowania konwekcji i aktywnosci,
a jest jedynie zatozona sztucznie i odgoérnie.

Warto zwroci¢é uwage, ze zmniejszenie strumienia energii transportowanego poprzez kon-
wekcje, zwieksza znaczenie transportu promienistego, zwlaszcza w najbardziej zewnetrznych
czedciach gwiazdy, ale takze w jadrze. To z kolei wymusza wigkszy gradient temperatury w
obszarach zewngtrznych, a wiec mniejszg wartos¢ Ty na powierzchni. Natychmiastowa kon-
sekwencja jest zmniejszenie jasnosci gwiazdy (o< Télf f) oraz ilosci produkowanej w jej jadrze
energii, co z kolei wymaga zwigkszenia promienia gwiazdy, w celu utrzymania réwnowagi hy-
drostatycznej gwiazdy jako catosci. Jednoczesnie, w miare malenia apsr7, rosnie wzgledny
rozmiar promienistego jadra, oraz maleje graniczna masa obiektéw w pelni konwektywnych
(normalnie ~0,35 Mg; np.: Chabrier i in., 2007).

Jeszcze jednym czynnikiem ograniczajacym emitowany przez gwiazde strumien promienio-
wania, zwiazanym z podwyzszong na skutek szybkiej rotacji aktywnoscia, jest obecnosé plam.
Chtlodne, ciemne plamy sa przejawem hamowania skutecznosci konwekcji w rotujacym, prze-
wodzacym osrodku, ale jednoczesnie dowodza iz pole magnetyczne nie jest w stanie catkowicie
zatrzymaé konwekcji w calym obszarze gwiazdy. W mocno uproszczony sposéb wpltyw plam na
obserwowane parametry gwiazdowe przedstawili Chabrier i in. (2007). W ich podejsciu catko-
wity strumien promieniowania od zaplamionej gwiazdy jest opisany przez F' = (1 — (3)F, + F&,
gdzie ( jest usrednionym po czasie utamkiem powierzchni gwiazdy pokrytym przez plamy,
a Fg jest strumieniem promieniowania z obszaru chlodnej plamy, przy czym autorzy uznali
Fs = 0, co jest oczywiScie nieprawda. Dodatkowym zastrzezeniem do przedstawionej przez
nich uproszczonej analizy, jest uérednianie 3 po czasie. Jak zostanie pokazane w dalszej czesci
Rozdziatu, plamy na powierzchniach gwiazd potrafig ewoluowaé bardzo szybko, zatem usred-
nianie ich po czasie wprowadza potencjalnie znaczne niepewnoéci. Zagadnieniu temu bedzie
poswiecone wiecej uwagi w dalszej czeéci Rozdziatu.

Powyzej opisany scenariusz wydaje sie skutecznie wyjasnia¢ zbyt duze w stosunku do
teoretycznych promienie i zbyt mate temperatury skladnikéw matomasywnych uktadow za-
¢mieniowych. Jednocze$nie warto przypomnieé, ze niemal wszystkie znane tego typu obiekty
maja okresy orbitalne ponizej 3 dni (Tab. 4.2). Spodziewaé sie zatem mozna, ze w przypadku
znacznie wiekszych separacji, kiedy efekty plywowe nie sg tak znaczace, a wiec predkosci ro-
tacji sktadnikéw beda niewielkie, mierzone promienie i temperatury powinny by¢ zblizone do
przewidywanych przez modele teoretyczne. W istocie, potwierdza¢ to moze przypadek uktadu
T-Lyr1-17236, o okresie orbitalnym 8,43 d (Devor i in., 2008). Zgodnie z teoria oddzialywan
plywowych (Zahn, 1977) sktadnik wtérny uktadu mégt do tej pory nie ulec synchronizacji ro-
tacji z okresem orbitalnym. Zas jesli synchronizacja miata miejsce, to przewidywane predkosci
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rotacji obu skladnikéw niewiele przekraczaja 3 km/s (Devor i in., 2008). Dla tego ukladu,
na poziomie dostepnej fotometrii, nie wida¢ oznak zaplamienia, za$ na plaszczyZnie masa-
promien, wyznaczone wartosci zgadzaja si¢ w granicach 1o z przewidywaniami teoretycznymi.
Podobnie ma sie sytuacja dla uktadu V69 w gromadzie kulistej 47 Tuc, charakteryzujacego sie
najdtuzszym okresem orbitalnym ze wszystkich znanych matomasywnych uktadéw zaémienio-
wych (29,54 d Thompson i in., 2010).

W éwietle wszystkich powyzszych faktow, warto zatem uswiadomié¢ sobie dwie rzeczy. Po
pierwsze, w celach testowania modeli ewolucji gwiazd malomasywnych, uzyskane z mode-
lowania ukladow zaé¢mieniowych promienie i temperatury powinny by¢ traktowane z duza
doza ostroznoéci. Jednakze uzytecznym do testéw parametrem okazuje sie by¢ jasnosé bolo-
metryczna My, jako ze uklady malomasywne wydaja sie wykazywaé parametr ten zgodny
z przewidywaniami (np.: Torres, 2007; Morales i in., 2009b). Woéwczas, poszukuje sie takiej
warto$ci wspélezynnika 5 = Rops/Rmoa > 1, aby teoretyczna warto$¢ temperatury Tesfmod
spelniata zaleznodci: Ty s .obs = Teffmod/ /3, Wynikajaca z zachowania jasnosci bolometrycznej
(Morales i in., 2009b).

Po drugie, znana prébka ukltadéw malomasywnych z precyzyjnie wyznaczonymi parame-
trami jest wciaz niewielka, a nasze zrozumienie zachodzacych w ich wnetrzach proceséw wciaz
stabe. Odkrycia ostatnich 10 lat jedynie naswietlily droge, ktéra byé moze pozwoli w przy-
sztodci zrozumieé ewolucje gwiazd pdznych typow, zwlaszcza tych bardzo aktywnych. Wciaz
potrzebnych jest zatem coraz wiecej przyktadéw dobrze scharakteryzowanych gwiazd matoma-
sywnych, najlepiej sktadnikéw uktadéw zaé¢mieniowych. W dalszej czesci pracy przedstawiona
zostanie analiza czterech nowych systemow, z aktywnymi sktadnikami o masach ponizej 1 Mg.

4.1.4 Zastosowane modele ewolucyjne

W dalszej analizie, szczegdlnie w czedci dotyczacej szacowania wieku i wyznaczania statusu
ewolucyjnego, wykorzystane zostaly cztery zestawy modeli ewolucyjnych: BCAH98 (Chabrier
i Baraffe, 1997; Baraffe i in, 1998), GENEVA (Lejeune i Shaerer, 2001), PADOVA (Girardi i
in., 2000; Marigo i in., 2008) oraz Yonsei-Yale (Y?; Yi i in., 2001; Demarque i in., 2004).

Zestaw BCAH98

Jest to zestaw uwazany za najbardziej adekwatny do badania gwiazd pdznych typéw, gdyz wy-
réznia sie uwzglednieniem dokladnych warunkéw brzegowych na granicy pomiedzy obszarami
wewnetrznymi gwiazdy a jej (nie-szara) atmosfera. Opiera si¢ na modelach atmosfer NextGen
(Allard i in., 1999) i wykorzystuje nieprzezroczystosci OPAL (Rogers i Iglesias, 1995; Iglesias
i Rogers, 1996) lub Alexandra i Fergusona (1994). Dostepne sa zestawy izochron dla mas po-
wyzej 0,8 Mg i metalicznosci Z = 0,02 lub Z = 0,006 ([M/H] = —0,5), przy czym Y = 0,275
lub 0,25. Modele BCAH98 sg réwniez policzone dla trzech wartosci parametru ayrr: 1, 1,5
oraz 1,9, ktory zaklada Y = 0,282 i odtwarza wartosci stoneczne. Syntetyczne jasnosci i kolory
policzone sa dla systeméw fotometrycznych Johnsona-Cousinsa-Glassa oraz (JHK )corr.
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Zestaw GENEVA

Zestaw ten powstal w oparciu o ujednolicona biblioteke widm syntetycznych BaSeL (Lejeune
iin., 1997, 1998) poprawiona tak, aby spelnialy empiryczne relacje kolor-temperatura dla me-
talicznosci stonecznej i pétempiryczne dla innych metalicznoéci. Sciezki ewolucyjne i izochrony
policzone zostaly dla réznych skladéw chemicznych, zakreséw mas czy temp utraty masy (w
zaleznosci od masy gwiazdy). Dostepne sa modele dla mas 0,8 — 120 M w pelnym zakresie
metalicznosci oraz 0,4 — 1,0 Mg z magnetohydrodynamicznym (MHD) réwnaniem stanu dla
metalicznodci Z < Zg. Wszystkie modele wykorzystuja nieprzezroczystosci OPAL lub Ale-
xandra i Fergusona oraz liniowe prawo wzbogacenia chemicznego: Y = Yp + (AY/AZ)Z,
przy czym Yp = 0,24 (pierwotna zawarto$é¢ helu), zas AY/AZ = 3 dla Z < Z; = 0,02 oraz
AY/AZ =25 dla Z > 0,02 (galaktyczny parametr wzbogacenia helu). Syntetyczne jasnosci i
kolory policzone sa dla systeméw fotometrycznych Johnsona-Cousinsa-Glassa, HST/WFPC2,
genewskiego i waszyngtonskiego.

Zestaw PADOVA

Zestaw poczatkowo zawierat tylko modele ze sktadem chemicznym przeskalowanym do stonecz-
nego zgodnie z relacja Y ~ 0,23+ 2,257 (Girardi i in., 2000), jednakze niedawno powiekszony
zostal o modele z duzym zakresem zawartosci helu i cigzkich pierwiastkow (YZVAR; Bertelli
i in., 2008, 2009), przy czym na potrzeby tej pracy wykorzystany byl jedynie wcze$niejszy ze-
staw, ograniczony do Z < 0,03. Modele atmosfer wykorzystujg nieprzezroczystosci OPAL lub
Alexandra i Fergusona. Réwnanie stanu jest zalezne od temperatury i dla wysokich temperatur
(> 107 K) odpowiada gazowi w pekni zjonizowanemu (z uwzglednieniem degeneracji elektro-
néw), za$§ w nizszych temperaturach zastosowane jest szczegétowe podejécie MHD. Parametr
$redniej drogi mieszania jest przeskalowany do wartosci bliskiej stonecznej (aprrr = 1,68). Izo-
chrony dostepne sa dla mas powyzej 0,6 My . Syntetyczne jasnosci i kolory policzone sg dla sys-
teméw fotometrycznych Johnsona-Cousinsa-Glassa, HST/WFPC2, 2MASS, CFHT (u*¢'r'i'2),
AKARI, DENIS, ESO i innych.

Zestaw Yonsei-Yale (Y?)

Zestaw obliczony z wykrzystaniem nieprzezroczysto$ci OPAL lub Alexandra i Fergusona oraz
réwniania stanu OPAL (Rogers i in., 1996). Sklad chemiczny poczatkowo skalowany do sto-
necznego zgodnie z relacja Y = 0,23+ 27, pdzniej powiekszony o dwa zestawy uwzgledniajace
wzbogacenie elementami « (sposéb przeliczenia metalicznosci do Z dla réznych stopni wzboga-
cenia podany jest w Tabeli 2 w: Kim i in., 2002). Parametr $redniej drogi mieszania zblizony do
wartosci stonecznej (apspr = 1,7431). Syntetyczne jasnosci i kolory policzone sa dla systemoéw
fotometrycznych Johnsona-Cousinsa i ESO.

4.2 Prébka obiektéow z przegladu ASAS

Poszukiwanie nowych matomasywnych uktadéw za¢mieniowych odbywalo sie¢ w oparciu o dane
z przegladu All-Sky Automated Survey-3 (ASAS-3; Pojmanski, 1997, 2002). ASAS jest przegla-
dem nieba wykonywanym za pomoca niewielkich instrumentéw zlokalizowanych w Las Campa-
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nas Observatory w Chile oraz Haleakala Observatory na Hawajach (ASAS-3N). W sklad instru-
mentarium stacji potudniowej, pracujacej od kwietnia 2002, wchodza gltéwnie dwa obiektywy
Minolta 200/2,8, podlaczone do kamer Apogee AP-10 20482048, dajace pole widzenia 8,8 na
8,8 stopnia. Dodatkowo w LCO dziala niewielki teleskop Cassegraina o érednicy 25 cm (F/3,3),
wyposazony w taka sama kamere, dajacy pole widzenia 2,2°x2,2°. Stacja polnocna, dziata-
jaca od roku 2006, wyposazona jest w dwa obiektywy Nikkor 200/2,0, podlaczone do takich
samych kamer AP-10, dajace pole widzenia 8,5°x8,5°. Obie stacje wykonuja 180-sekundowe
ekspozycje w filtrach V oraz I. Na chwile obecna dostepne sa jedynie dane ze stacji potudniowej
(0 < 428°) oraz z pola widzenia satelity Kepler (Pigulski i in., 2009).

Na podstawie danych ze stacji potudniowej z katalogu ACVS (ASAS Catalogue of Va-
riable Stars) wybrana zostala prébka obiektéw — kandydatéw na nowe malomasywne uklady
za¢mieniowe. Wybierane byty obiekty oznaczone jako za¢mieniowe rozdzielone, majace okres
orbitalny ponizej 8 dni oraz kolor V' — K > 2. Nastepnie odrzucane byly obiekty, ktére przy
dtuzszych okresach wykazywaly zaémienia obejmujace znaczaca czesé krzywej blasku i wy-
razng modulacje elipsoidalna, a takze takie, ktérych zaémienie gtéwne byto gltebsze niz 1 mag,
przy jednoczesnym stabo zaznaczonym zaé¢mieniu wtérnym. We wcezesnych fazach projektu,
kilka interesujacych obiektow wskazal tez Grzegorz Pojmanski z Uniwersytetu Warszawskiego.
Ostatecznie, do obserwacji spektroskopowych, majacych na celu wyznaczenie krzywych pred-
kosci radialnych, a wiec ocszacowanie mas stadnikéw, wybranych zostalo okoto 60 obiektéw.
W péiniejszych stadiach projektu do obserwacji wybierane juz byly tylko te uktady, ktére
przy okresie ponizej 1 dnia wcigz wykazywaly dobrze rozdzielone za¢mienia, co sugerowatoby
stosunkowo mate promienie.

Obserwacje spektroskopowe udalto sie przeprowadzi¢ dla okoto 40 uktadow. Wigkszos$¢ z
nich zostala odrzucona jako jednoliniowe, lub ,zblendowane” z jasna gwiazda tla (trzecie
Swiatlo wnosito najwickszy wklad do jasnosci uktadu). Dla 9 ukladéw udalo sie wykonaé
wystarczajaca ilo$¢ odpowiednio dobrych pomiaréw RV, aby wyznaczy¢ ich krzywe RV i osza-
cowa¢ masy sktadnikéw. Dla kilku innych uktadéw wykonane pomiary RV zawieraja za mato
punktéw do przeprowadzenia analizy orbitalnej, lub niepewnosé wyznaczen predkodci jest zbyt
duza. Ze wspomnianych 9 systeméw z dobrymi krzywymi RV, 6 okazalo si¢ mie¢ sktadniki o
masach wyraZnie ponizej 1 Mg oraz wykazywaé znaczaca aktywno$é (np. poprzez emisje rent-
genowska). Analiza czterech z nich przedstawiona jest w dalszej czeéci Rozdziatu?. Obiekty te
maja nastepujace oznaczenia w katalogu ACVS: 045304-0700.4, 082552-1622.8, 093814-0104.4
oraz 212954-5620.1.

4.2.1 ASAS J045304-0700.4 (ASAS-04)

Inne oznaczenia: GSC 0749-00560, 1RXS J045304.1-070011. Dla tego uktadu ACVS podaje
jasnos¢ w V. = 11,35 mag, amplitude jasnoéci AV = 0,29 mag, kolor V — K = 2,24 mag,
oraz okres orbitalny P = 1,6224 d, najdluzszy z omawianych w tej pracy ukladéw. Jego
za¢mieniowa natura nie zostata odnotowana wczesniej. O aktywnosci obiektu $wiadczy detekcja
w pa$mie X zarejestrowana przez satelite ROSAT (strumien rentgenowski Fix = 1,073 x 102
erg/cm? /s; Voges i in., 1999). Oryginalna krzywa blasku z przegladu ASAS obejmuje ponad 8

4Analiza dwéch pozostalych jeszcze nie zostala przeprowadzona, m.in. ze wzgledu na brak wystarczajacej
ilosci danych fotometrycznych.
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lat obserwacji, daje pelne pokrycie faz orbitalnych i nie wykazuje znaczacych modulacji poza
za¢mieniami.

4.2.2 ASAS J082552-1622.8 (ASAS-08)

Inne oznaczenia: HIP 41322, NLTT 19515, PPM 715320, EUVE J0825-16.3, GSC 05998-01918,
CCDM 08259-1623 A, 1RXS J082551.4-162244. Najjadniejszy z omawianych obiektéw. ACVS
podaje V' = 10,20 mag, AV = 0,41 mag, kolor V — K = 3,40 mag oraz okres orbitalny
P = 1,52852 d. Znany jako zrédlo UV (Lampton i in., 1997) oraz X (Fy = 3,556 x 1072
erg/cm?/s; Voges i in., 1999), zidentyfikowany réwniez jako posiadajacy line emisyjne (Po-
lomski et al., 1997). Spektroskopowa podwdjnosé ukladu jako pierwsi odnotowali Christian i
Mathioudakis (2002), ktérzy réwniez podali szerokosci réwnowazne linii emisyjnych H, i Hg
dla kazdego ze sktadnikéw. Pierwsze spektroskopowe rozwiazanie orbitalne podali Montes i
in. (2007). Uzyskali pie¢ widm wysokiej rozdzielczosci, z czego dwa w okolicy fazy orbital-
nej ¢ = 0. Na podstawie jednowymiarowych funkcji korelacji krzyzowej, stwierdzili rowniez
obecnos¢ trzeciego sktadnika o predkosci zgodnej z predkoscig systemowsg uktadu podwdéjnego.
Uklad ASAS-08 jest znany w katalogu satelity Hipparcos (ESA, 1997) jako czes$é systemu
podwdjnego CCDM 08259-1623, ktérego stadniki réznig sie w jasnosci o 2,37 mag, co jest
zgodne ze stosunkiem jasnosci, jaki oszacowali Montes i in. (2007). Wynik nowej redukcji da-
nych Hipparcosa daje paralakse uktadu 21,83 + 2,25 mas, co odpowiada odlegtosci 45,8 4+ 4,7
pc. Zaémienia po raz pierwszy odnotowane sg w katalogu ACVS. Oryginalna krzywa blasku
z przegladu ASAS obejmuje ponad 8 lat obserwacji, daje pelne pokrycie faz orbitalnych i nie
wykazuje znaczacych modulacji poza za¢mieniami.

4.2.3 ASAS J093814-0104.4 (ASAS-09)

Inne oznaczenia: GSC 04894-02310, 1RXS J093813.2-010423. Uktad o najmniejszej jasnosci ze
wszystkich omawianych. ACVS podaje V = 12,07 mag, AV = 0,47 mag, kolor V — K =251
mag oraz okres orbitalny P = 0,89743 d. Nie odnotowany wczesniej jako spektroskopowo po-
dwojny czy zaémieniowy. Stabe zrédto promieniowania X (Fx = 0,40x 107!2 erg/cm? /s; Voges
iin., 1999). Oryginalna krzywa blasku z przegladu ASAS obejmuje ponad 8 lat obserwacji,
daje pelne pokrycie faz orbitalnych i nie wykazuje znaczacych modulacji poza za¢mieniami.

4.2.4 ASAS J212954-5620.1 (ASAS-21)

Inne oznaczenia: GSC 08814-01026, 1RXS J212954.0-561954. ACVS podaje dla tego uktadu
jasnos¢ V. = 11,84 mag, AV = 0,77 mag, kolor V — K = 2,88 mag oraz okres orbitalny
P = 0,702426 d, najktrétszy ze wszystkich tu omawianych. Nie odnotowany wczesniej jako
spektroskopowo podwéjny, czy zaémieniowy. Zrédlo promieniowania X (Fx = 0,714 x 10712
erg/cm? /s; Voges i in., 1999). Oryginalna krzywa blasku z przegladu ASAS obejmuje ponad 8
lat obserwacji, daje pelne pokrycie faz orbitalnych i nie wykazuje znaczacych modulacji poza
za¢mieniami.
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4.3 Obserwacje

4.3.1 Obserwacje spektroskopowe
Keck I/HIRES

ASAS-04 oraz ASAS-08 byly obserwowane spektroskopowo najwczesniej ze wszystkich kandy-
datéw na matomasywne uklady zacmieniowe, jeszcze jako obiekty testowe. Obserwacje pro-
wadzil Maciej Konacki na 10-m teleskopie Keck I z instrumentem HlIgh Resolution Echelle
Spectrometer (HIRES). Pomiedzy wrzesniem 2004 a pazdziernikiem 2005 wykonanych zostalo
9 widm dla uktadu ASAS-04 i 8 dla ASAS-08, wszystkie o rozdzielczosci R ~ 60000. Ekspo-
zycje dla ASAS-04 trwaly 900 sekund, co dalo stosunek sygnatu do szumu ~110 w okolicy
X ~ 6500 A, zas 600-sekundowe ekspozycje dla ASAS-08 pozwolily uzyska¢ SNR rzedu 170.

Przy obserwacjach obu uktadéw wykorzystana byla komérka jodowa oraz metoda Ko-
nackiego wyznaczania predkosci radialnych ukladéw spektroskopowo podwdjnych (patrz: po-
przedni rozdzial oraz: Konacki, 2005, 2009; Konacki i in., 2009, 2010). Predkosci wyznaczone
byly technika TODCOR (Zucker i Mazeh, 1994) w oparciu o widma syntetyczne, uzyskane
kodami ATLAS9 i ATLAS12 (Kurucz, 1995). Wykonany byl réwniez etap rozplatywania tomo-
graficznego, lecz w tych przypadkach nie udato sie poprawi¢ wyznaczen predkosci.

Wyznaczone predkosci radialne dla obu ukladéw przedstawione sa w tabeli 4.3. Bledy
formalne, w zakresie 100-200 m/s, szacowane byly na podstawie rozrzutu pomiaréw z po-
jedynczych rzedéow widma échelle i okazaly sie by¢ niedoszacowane. Podobnie jak w przy-
padku BY Draconis, aby uzyskaé zredukowane x? dopasowania orbitalnego bliskie 1, nalezalo
do btedéw formalnych dodaé¢ w kwadraturze czynnik systematyczny. Wyniést on dla uktadu
ASAS-04 0,61 i 0,44 km/s odpowiednio dla sktadnika gléwnego i wtérnego, za$ analogicznie
dla ASAS-08 wyniést on 0,60 i 0,50 km/s. Sa to wartosci bliskie wartosci rms dopasowania
orbitalnego. Pomimo uzycia komérki I, uzyskana precyzja pomiaréw jest znacznie pogorszona
przez wysoka predkosé rotacji sktadnikéw systeméw ASAS-04 i ASAS-08 (vyer sini ~ 25 km/s)
oraz aktywnosé ukltadéw, przejawiajaca sie m.in. obecnoscia plam (patrz: punkt 4.3.2), bedaca
najprawdopodobniej gltéwnym zZrédlem bledéw pomiaréw RV. W Tabeli 4.3, dla wsystkich
omawianych uktadéw, podane sg ostateczne wartodci btedéw wyznaczen predkosci radialnych.

Na Rysunku 4.1 pokazane sg pomiary predkosci radialnych sktadnikéw uktadéw ASAS-04
i ASAS-08 w funkcji fazy orbitalnej wzgledem uzyskanej w ostatecznym dopasowaniu wartosci
okresu. Przedstawione sa takze modelowe krzywe RV oraz residua (O —C) wzgledem nich wraz
z ostatecznymi warto$ciami bledéw pomiaréw (z Tab. 4.3).

Radcliffe/ GIRAFFE

Najwiecej obiektéw z prébki kandydatéw na malomasywne uktady zaé¢mieniowe obserwowa-
nych bylo w South African Astronomical Observatory (SAAQO) za pomoca 1,9-m teleskopu
Radcliffe’a ze spektrografem GIRAFFE (Grating Instrument for Radiation Analysis with a
Fibre-Fed Echelle). Obserwacje te pozwolily na odrzucenie wigkszosci obiektéw z prébki oraz,
przede wszystkim, wskazanie trzech nowych uktadéw matomasywnych, w tym ASAS-21, ktéry
obserwowany byl w czerwcu 2006. Uzyskanych zostalo 7 widm o rozdzielczoéci R ~ 40000,
wykonanych z czasami ekspozycji 3600 s, co dato SNR okoto 35. Wiekszos¢ widm wykona-
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Rysunek 4.1: Predkosci radialne uktadéw ASAS-04 (lewo) i ASAS-08 (prawo) z obserwacji tele-
skopem Keck I razem z najlepszym dopasowaniem orbitalnym. Pomiary dla sktadnika gléwnego
oznaczone sg kétkami, dla wtérnego — tréjkatami. Linia ciggla oznacza modelowa krzywa RV
sktadnika gléwnego, linia przerywana — wtérnego. Linia kropkowana oznacza wartosci predko-
sci systemowych v.. Przedstawione sg tez residua dopasowania wraz z ostatecznymi bledami
pomiaréw RV.
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Rysunek 4.2: Predkosci radialne ukladéw ASAS-09 (lewo) i ASAS-21 (prawo) z obserwacji
teleskopem AAT (gwiazdki) i Radcliffe’a (kwadraty) razem z najlepszym dopasowaniem or-
bitalnym. Pomiary dla sktadnika gléwnego oznaczone sg symbolami pustymi, dla wtérnego —
pelnymi. Linia ciagla oznacza modelowa krzywa RV skladnika gléwnego, linia przerywana —
wtornego. Linia kropkowana oznacza wartosci predkosci systemowych v.,. Przedstawione sg tez
residua dopasowania wraz z ostatecznymi bledami pomiaréw RV.
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nych tym instrumentem na potrzeby programu byta nastepnie 4-krotnie binowana w kierunku
dyspersji, aby dwukrotnie zwiekszy¢ ich stosunek sygnalu do szumu, czego efektem mogloby
by¢ uzyskanie wyrazniejszych maksiméw na mapie funkcji korelacji krzyzowej. Jednakze, dla
uktadu ASAS-21 nawet bez tego kroku maksima byly wyrazne i dalyby wiarygodne wyniki
pomiaréw. Spektrograf GIRAFFE nie jest wyposazony w komorke jodowa, zatem rozwiaza-
nie dlugosci fali opieralo sie o widma lampy torowo-argonowej (ThAr), wykonywane przed i
po wlasciwej ekspozycji obiektu. Formalny btad pomiaru predkosci radialnych obliczany byt
na podstawie analizy bootstrap map TODCOR, obliczonych dla kazdego rzedu échelle osobno,
wybieranych losowo i sumowanych. W wyniku mniejszego SNR i gorszej rozdzielczodci spek-
tralnej, w poréwnaniu z obserwacjami dwoch poprzednich uktadéw, uzyskane btedy pomiaréw
RV okazaly sie by¢ duzo wieksze — na poziomie pojedynczych km/s.

AAT/UCLES

Dwa dodatkowe widma ukladu ASAS-21, wykonane zostaly we wrzesniu 2008 roku za po-
moca 3,9-m teleskopu Anglo-Australijskiego (AAT) z instrumentem University College London
Echelle Spectrograph (UCLES). Obserwacje te nie byly dedykowane poszukiwaniom nowych
ukltadéw malomasywnych, stad mata prébka kandydatow na takowe byla w Australii obser-
wowana. Zastosowana zostala szczelina o szerokosci 1 asec, co pozwolito uzyskaé rozdzielczosé
R ~ 60000. Przy duzym seeingu, typowo powyzej 2 asec, bez binowania i przy 900-sekundowych
ekspozycjach, uzyskany zostat SINR ~ 25, co w rezultacie dato precyzje pomiaréw RV podobna
jak dla obserwacji teleskopem Radcliffe’a. Nie byta uzyta dostepna na spektrografie UCLES
komoérka jodowa, zatem kalibracja diugoéci fali odbywalta sie przy uzyciu ekspozycji lampy
ThAr. Ze wzgledu na wykorzystanie dwéch réznych instrumentéw, wymagane bylo wyznacze-
nie systematycznego przesunigcia pomiedzy pomiarami z nich pochodzacymi (patrz: pomiary
RV dla BY Dra), wynoszacego 4,16 km/s. Uzyskane pomiary pozwolily na dopasowanie orbi-
talne, ktérego zredukowane y? bliskie bylo 1, przez co nie bylto potrzeby dodawania czynnika
systematycznego do formalnie wyznaczonych btedéw. Warto réwniez pamietaé¢ o duzym posze-
rzeniu rotacyjnym linii widmowych obu skladnikéw (v, sini ~ 50 — 60 km/s), wynikajacym
z ich (prawdopodobnie) synchronicznej rotacji oraz o ich aktywnosci, objawiajacej si¢ m.in.
obecnoscig plam (patrz: punkt 4.3.2). Poszczegélne pomiary RV sktadnikéw uktadu, wraz z
ich btedami oraz O — C dopasowania orbitalnego, przedstawione sa w Tabeli 4.3.

Przy uzyciu tego samego instrumentarium, w styczniu 2009 uzyskane zostaty cztery widma
uktadu ASAS-09. Ekspozycje wykonane byly przy duzym seeingu, z czasem naswietlania 900 s,
co dalo SNR ~ 15 — 20. Kalibracja dtugoéci fali, pomiar predkoéci radialnych i oszacowanie
ich btedéw odbyly sie w sposéb identyczny jak dla ASAS-21. Same wartosci formalnych ble-
dow pomiaru RV réwniez okazaly sie byé podobne, lecz w tym przypadku niedoszacowane
(zredukowane x? dopasowania orbitalnego wigksze niz 1). Do bledéw pomiaru sktadnika gtéw-
nego zostal dodany czynnik systematyczny o wartosci 0,85 km/s, za$§ do pomiaréw sktadnika
wtérnego — 3,70 km/s. Zrédlem tych dodatkowych niepewnosci jest prawdopodobnie aktyw-
nosé¢ gwiazdowa uktadu. Na doktadnos¢ pomiarow ma réowniez znaczacy wplyw poszerzenie
rotacyjne linii (vyosini ~ 45 km/s). Pomimo duzych wartosci niepewnosci i stabego SN R,
maksima na mapach TODCOR byly bardzo wyrazne. Pozwolilo to np. na zarejestrowanie zna-
czacej zmiany predkosci obu sktadnikéw (o okolo 5 km/s) w czasie okolo 20 minut (widma
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Tablica 4.3: Predkosci radialne wszystkich omawianych matomasywnych uktadéw zaémienio-
wych wraz z ich ostatecznymi bledami (+) oraz O — C' dopasowania orbitalnego. W kolumnie
»Tel./spek.” obserwacje teleskopem Keck I z instrumentem HIRES oznaczone sa jako ,,K/H”,
Radcliffe/ GIRAFFE jako ,R/G”, za§ AAT/UCLES jako ,A/U”.

Date (TDB) U1 + o-C ) + O-C  Tel./
-2450000 [km/s] [km/s] [km/s] [km/s] [km/s] [km/s] spek.
ASAS-04

3277,0930 148,40 0,62 0,16 -40,38 0,58 -0,23 K/H
3277,1274 153,98 0,58 -0,15 -45,75 0,49 0,32 K/H
3329,0271 152,32 0,58 -0,06 -45,08 0,49 -0,78 K/H
3330,0147 -48,11 0,58 -0,29 157,53 0,49 0,24 K/H
3454,7577 -44,19 0,60 0,46 153,45 0,55 -0,63 K/H
3456,7734 12,64 0,77 1,44 97,76 0,80 -0,04 K/H
3655,1046 154,07 0,58 -0,08 -45,57 0,48 0,51 K/H
3656,1196 -43,04 0,59 -0,74 152,00 0,50 0,29 K/H
3657,0408 124,30 0,58 -0,09 -16,05 0,48 0,11 K/H
ASAS-08

3329,1417 -50,01 0,70 -0,34 121,32 0,60 0,12 K/H
3330,1258 131,99 0,70 -0,46 -65,06 0,60 0,00 K/H
3454,7773 -47,84 0,70 -0,68 118,61 0,60 -0,06 K/H
3455,8200 14,36 0,71 0,42 56,63 0,62 0,51 K/H
3456,7692 118,61 0,70 0,51 -51,23 0,61 -0,79 K/H
3655,1169 -13,07 0,70 0,53 84,05 0,60 -0,24 K/H
3656,1383 -18,66 0,70 1,02 89,58 0,60 -0,89 K/H
3657,1184 13597 0,70 003 -6836 060 025 K/H
ASAS-09

4837,1911 136,75 1,75 0,34 -93,08 4,99 -1,14 A/U
4837,2062 131,96 1,69 1,86 -87,62 4,52 -1,99 A/U
4840,1398 -57,14 1,95 -1,39 106,51 3,94 6,17 A/U
4840,2420  -100,56 2,21 1,17 141,33 475  -503 A/U
ASAS-21

3903,6543 -125,31 1,33 -0,36 112,00 3,20 1,42 R/G
3903,6949 -141,05 1,07 -0,20 130,09 3,05 1,06 R/G
3904,6314 32,74 248 191  -7270 293 356 R/G
3905,5318 87,00 1,52 -2,80 -144,90 3,86 -6,37 R/G
3906,5668  -135,15 128  -1,39 123,63 235 284 R/G
3906,6109 -105,44 1,40 0,78 85,47 2,94 -3,38 R/G
3906,6489 6742 1,72 307 51,39 311 398 R/G
4727,0620 -97,72 1,61 -2,33 76,92 3,40 0,63 A/U
4728,0651 95,93 3,99  -1,02 -14810 205 -127 A/U

z b stycznia 2009, JD~2454837,2). ASAS-09 jest jedynym nowym, malomasywnym ukladem
zaémieniowym znalezionym na podstawie obserwacji wykonanych tylko teleskopem AAT. Po-
szczegblne pomiary RV sktadnikéw uktadu wraz z ich ostatecznymi btedami, jak rowniez O —C
dopasowania orbitalnego, przedstawione sa w Tabeli 4.3.

Na Rysunku 4.2 pokazane sg pomiary predkosci radialnych sktadnikéow uktadéw ASAS-09
i ASAS-21, w funkcji fazy orbitalnej wzgledem uzyskanej w ostatecznym dopasowaniu war-
tosci okresu. Przedstawione sa takze modelowe krzywe RV oraz residua wzgledem nich wraz
z ostatecznymi warto$ciami bledéw pomiaréw (z Tab. 4.3). Obserwacje z teleskopu AAT sa
oznaczone gwiazdkami, zas z teleskopu Radcliffe’a — kwadratami.
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Rysunek 4.3: Krzywe blasku uktadu ASAS-04 w pasmach V oraz I, zlozone z okresem orbi-
talnym P = 1.62221933 d. Nizsze panele przedstawiaja (przesuniete) pomiary fotometryczne
z teleskopu Elizabeth, wyzsze za$ residua wzgledem ostatecznego modelu. Wyraznie widoczne
sa modulacje poza za¢mieniami, wynikajace prawdopodobnie z obecnosci chtodnych plam.

4.3.2 Obserwacje fotometryczne
SAAO

W wyniku wstepnego modelowania nowo odkrytych ukladéw maltomasywnych, opartego o
uzyskane predkosci radialne i dostepna z przegladzie ASAS fotometrig¢, nie dato si¢ uzyskaé
porzadanej precyzji wyznaczen mas i promieni na poziomie nizszym niz 3%. Zaistniala zatem
potrzeba wykonania dodatkowej fotometrii, o dokltadnoéci duzo wiekszej niz dostepna z prze-
gladu ASAS. Wszystkie omawiane uklady byly zatem dodatkowo obserwowane w SAAO na
1,0-m teleskopie Elizabeth. Do obserwacji w pasmach V oraz Io uzyta zostata kamera STE4
o rozmiarach 1024x1024 pix, dajaca pole widzenia 317x317 sekund tuku (0,31 as/pix). Czasy
ekspozycji zmienialy sie w zaleznosci od warunkéw pogodowych tak, aby utrzymaé¢ wysoki
SNR najjaéniejszych gwiazd pola. Redukcja CCD oraz same pomiary fotometryczne wyko-
nane zostaly w oparciu o pakiet IRAF, przy czym ze wzgledu na niewielkie ilosci gwiazd w
polach, oraz zmienny w czasie PSF (zmienny seeing, problemy z ogniskowaniem), zastosowana
zostata fotometria aperturowa.

Poczatkowo (gléwnie dla ASAS-04 i ASAS-08) kalibracja fotometryczna opierala sie o ka-
talogowe jasnosci gwiazd statych w polach wszystkich badanych uktadéw. Okoto 30 najjasniej-
szych gwiazd z 7 pdl (4 omawiane uklady + 3 inne obiekty) sprawdzonych zostalo pod katem
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Rysunek 4.4: Tak jak na Rys. 4.3 lecz dla uktadu ASAS-08 i okresu P = 1.52848715d. Zmien-
nos¢ poza za¢mieniami wynika z obecnosci dwu rozleglych plam.

zmienno$ci, a ich mierzone jasno$ci zostaly poprawione na efekt ekstynkcji atmosferycznej,
po czym poréwnane z danymi z takich katalogéw jak: Tycho-2 (Hog i in., 2000), USNO-A2.0
(Monet i in., 1998), 2MASS (Cutri i in., 2003), SDSS (Abazajian i in., 2009), CMC14 (CMC,
2006) oraz ASCC-2.5 V3 (Kharchenko, 2001, z aktualizacjami). W miare mozliwosci dane ka-
talogowe przeliczane byly na jasnos¢ w pasmie V lub kolor B — V' Johnsona, czy tez na kolor
V — Io Cousinsa. Jesli dostepne byty tylko wartosci B — V', to byty one przeliczane na kolor
V — I za pmoca transformacji kolor—kolor dla karléw, jakie podali Caldwell i in. (1993). Sred-
nie wartosci V' oraz V — I wyznaczane byly na podstawie 3 do 6 punktéw oraz wykorzystane
do przeliczenia instrumentalnych pomiaréw jasnosci badanych obiektéw do systemu standar-
dowego. Ostateczny rms transformacji fotometrycznej wyniést okoto 0,05 mag dla obu pasm.
Miato to przelozenie na dosyé¢ duze btedy wyznaczen niektérych parametrow fizycznych.

Obserwacje uktadéw ASAS-04 oraz ASAS-08 mialy miejsce w czasie 3 tygodni w styczniu
2008 roku. Wykonanych i wykorzystanych do dalszej analizy zostalo okoto 440 obserwacji w
pasmie V oraz okolo 420 w padmie I dla ASAS-04 oraz odpowiednio 690 i 720 w pasmach V' i
I dla ASAS-08. Krzywe blasku tych dwéch uktadéw przedstawione sg na Rysunkach 4.3 oraz
4.4. Pomiary oraz O — C podane sa w funkcji fazy, wzgledem okresu orbitalnego wyznaczonego
w ostatecznym dopasowaniu. Pokazana jest rowniez wynikajaca z tego dopasowania modelowa
krzywa blasku (linia ciagta). Dane zebrane dla ASAS-04 zawieraja po dwa za¢mienia gléwne i
wtérne, zas w przypadku ASAS-08 udalo si¢ w czasie 3 tygodni zarejestrowaé po trzy zaémie-
nia gltéwne i wtorne. Dla ASAS-04, rms ostatecznego dopasowania wyniést 7 mmag w pasmie
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V oraz 9 mmag w Io, za$ dla ASAS-08 — 6 i 8 mmag odpowiednio w V i Io. W obu przy-
padkach widoczna jest wyrazna modulacja poza zaé¢mieniami, wywotana najprawdopodobniej
obecnoscig plam na powierzchni sktadnikéw obu ukladéw. Skala modulacji w pasmie V' — 0,03
mag dla ASAS-04 i 0,07 mag dla ASAS-08 — jest za matla, aby mogta by¢ wykryta w krzywej
blasku z przegladu ASAS.

W tym samym czasie co ASAS-04 i -08, obserwowany byl tym samym instrumentem uktad
ASAS-09. Obiekt ten, ze wzgledu na wyrazne rozdzielenie zaémien pomimo krétkiego okresu
orbitalnego, uwazany byl za powaznego kandydata na uklad matomasywny, zatem byl ob-
serwowany fotometrycznie na dlugo przed pomiarami predkosci radialnych. W styczniu 2008
udalo sie zarejestrowaé¢ zacmienie gtéwne ukladu, bez samego momentu wejscia. Obserwacje
byty wykonywane w sposob identyczny jak dla ASAS-04 i -08, identyczna réwniez byta proce-
dura redukcji i wyznaczania jasnosci instrumentalnych. Drugi zestaw danych pochodzi z tego
samego instrumentu z grudnia 2008, kiedy to w ciagu dwoch kolejnych nocy udato sie, pomimo
trudnych warunkéw, zarejestrowaé wejscie 1 wyjscie z za¢mienia wtérnego (bez samego mo-
mentu minimum) oraz znaczny fragment krzywej blasku poza za¢mieniem, na ktérym wyraznie
wida¢ modulacje jasnosci pochodzaca od chtodnej plamy.

Kolejne obserwacje tego uktadu wykonat w SAAO Kamil Ztoczewski w marcu 2009. Po-
nownie zarejestrowane zostato zaémienie gléwne oraz znaczne fragmenty krzywej blasku poza
za¢mieniami, ktérych przebieg moégl by¢ interpretowany jako wywolany obecnoscig plam. Jed-
nakze, dokladne poréwnanie tych danych z pierwszym zestawem (za¢mienie gléwne, styczen
2008) wykazalo wyrazne niezgodno$¢ obu zestawéw miedzy soba, np. w glebokosci za¢mienia.
Jednoczesnie fiaskiem zakonczyly sie préby stworzenia jednego modelu ukladu na podstawie
wszystkich dostepnych w tym momencie danych. Okazato sie niemozliwe znalezienie takiego
rozktadu plam na powierzchni gwiazd, ktéry jednoczeénie odtwarzalby krzywe blasku uzyskane
w grudniu 2008 i marcu 2009. Doprowadzito to do wniosku, iz plamy na powierzchni ASAS-09
musza ewoluowaé w skali czasu przynajmniej pojedynczych miesiecy.

Do podobnego wniosku doprowadzila analiza krzywych blasku uktadu ASAS-21 uzyska-
nych poczatkowo w SAAO, a pdzniej teleskopami PROMPT (patrz: ponizej). Pierwsze dane
fotometrycze dla tego uktadu pochodza z maja 2008, kiedy obserwowany byt on wspominanym
teleskopem Elizabeth. Sposéb prowadzenia obserwacji, redukeji danych i wykonania pomiaréw
byt identyczny jak dla pozostatych trzech przypadkdéw. Uzyskane zostaly bardzo dobre dane dla
faz orbitalnych pomiedzy ¢ = 0,05 (moment wyjscia z zaémienia gtéwnego) a 0,58 (po zac¢mie-
niu wtérnym), jednakze dla samego gléwnego minimum trudne warunki pogodowe pozwolity
jedynie na uzyskanie pojedynczych, stabej jakosci punktow.

Zebrane dane nie pozwolily na przeprowadzenie pelnego modelowania uktadu, jednakze
wystarczyly do zarejestrowania znaczacej modulacji jasnosci, z minimum w okolicach ¢ ~ 0,1.
Modulacja ta nie pasowala jednak do danych zebranych w SAAO w pazdzierniku 2009 przez
Milene Ratajczak. Niekonsystencja ta objawiata sie poprzez m.in. inny wzor modulacji poza
za¢mieniami oraz inna gteboko$é¢ zaé¢mienia wtérnego. W wyniku obserwacji pazdziernikowych,
oprécz ponownych pomiaréw fotometrycznych zaémienia wtérnego i duzych fragmentéw krzy-
wej blasku poza zaé¢mieniami, udato sie takze zarejestrowaé spora cze$¢ za¢mienia gloéwnego.
Same momenty miniméw blasku (zaréwno gléwnego jak i wtérnego) zostaly zarejestrowane
jedynie w padmie V', co uniemozliwilo wykonanie pelnego modelowania dla tego uktadu na
podstawie tylko tych danych fotometrycznych.
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Tablica 4.4: Tlo§¢ pomiaréw fotometrycznych uktadéw ASAS-09 i -21 w pasmach V oraz I, w
zaleznosci od zestawu danych.

ASAS-09 ASAS-21

Czas |%4 I Obserw. | Czas Vv I Obserw.
Sty 08 41 43 SAAO Maj 08 166 164 SAAO
Gru 08 97 113 SAAO Cze 09 127 159 PROMPT
Mar 09 140 159 SAAO Lip 09* 120 120 PROMPT
Sty 10* 232 292 PROMPT | Paz 09 129 118 SAAO

* Dane poshuzyly do uzyskania rozwigzan bazowych.

PROMPT

W celu uzyskania pelnych krzywych blasku uktadéw ASAS-09 i -21 w stosunkowo krétkim
czasie, przeprowadzone zostaly obserwacje w pasmach V oraz [ przy uzyciu Panchromatic
Robotic Optical Monitoring and Polarimetry Telescopes (PROMPT). Jest to zestaw 6 zrobo-
tyzowanych teleskopow typu Ritchey-Chrétien o Srednicach luster 0,41-m, wyposazonych w
szybkie kamery Alta U47+ i szerokie zestawy filtrow. Teleskopy, zlokalizowane w Cerro-Tololo
Inter-american Observatory (CTIO), sa czescia ogdlnoswiatowej sieci SKYNET, majacej na
celu szybkie, wielopasmowe i nieprzerwane obserwacje poswiat btyskéw gamma. Do celéw ni-
niejszej pracy wykorzystane zostaly teleskopy Prompt-4 i Prompt-5, wyposazone w filtry V' i
I oraz kamery z matrycami 1024 x 1024 pix, dajacymi pole widzenia 604 x 604 asec (0,59
asec/pix). Redukcja danych i wyznaczanie instrumentalnych jasnosci gwiazd wykonywane byty
w spos6b podobny jak dla danych z SAAO — przy uzyciu pakietu IRAF, w szczegblnosci z wy-
korzystaniem fotometrii aperturowe;j.

W celu kalibracji fotometrycznej wykonane byty obydwoma telekopami obserwacje pol
Landolta 53 (o = 06:52:12, § = -00:18:00) i 54 (o = 06:52:31, § = -00:16:30; Landolt, 1992).
Instrumentalne jasnosci standardow zostaly skorygowane na ekstynkcje atmosferyczna i prze-
transformowane do systemu Johnsona. W celu poprawienia jakosci kalibracji dla obserwacji
SAAQO, wykonane zostalo poréwnanie jasnosci staltych gwiazd widocznych w polach obu in-
strumentéw. Ostateczne niepewnoéci jasnosci uktadéw ASAS-09 i ASAS-21 wynoszg w 0,013
mag w pasmie V oraz 0,016 mag w 1.

ASAS-21 byl obserwowany teleskopami PROMPT wczesniej, bo juz w czerwcu 2009, kiedy
dostepny byt tylko jeden zestaw danych z SAAO, poczatkowo w celu uzupehienia krzywych
blasku. Obserwacje wyjécia z za¢mienia wtornego dosy¢ szybko pokazaly jednak, iz nowe dane
sa niekonsystentne z poprzednimi (inny wzér modulacji jasnosci). Prowadzone w ciagu kolej-
nego miesiaca obserwacje tego systemu dowiodty dalszej, szybkiej ewolucji plam na powierzchni
sktadnikéw, szczegdlnie wydocznej w obserwacjach okolicy wyjécia z zaé¢mienia wtérnego i faz
zaraz po nim. Okres 4 tygodni zostal zatem uznany za skale czasowa ewolucji plam w tym
uktadzie i za gorne ograniczenie czasowe obserwacji. Dane uzyskane teleskopami PROMPT
podzielone zostaly na dwa wewnetrznie spdjne zestawy — czerwcowy i lipcowy — z czego ten
drugi dawal pokrycie wystarczajace do stworzenia pelnego modelu uktadu. Zarejestrowane
zostaly niestety tylko 3 za¢mienia — dwa wtérne i jedno gltéowne.
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Rysunek 4.5: Krzywe blasku uktadu ASAS-09, wraz z residuami, w pasmach V (lewo, symbole peine) oraz I (prawo,
symbole otwarte) z czterech zestawéw danych — od géry w kolejnosci: stycznen 08 (SAAO, tréjkaty), grudzien ‘08 (SAAO),

marzec '09 (SAAO), styczen 10 (PROMPT, kota). Model bazowy powstal w oparciu o ostatni zestaw danych. Linie ciaggte
oznaczaja najlepiej pasujace modele, rézniace si¢ jedynie ustawieniem plam.
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Rysunek 4.6: Krzywe blasku uktadu ASAS-21, wraz z residuami, w pasmach V (lewo, symbole pelne) oraz I (prawo,
symbole otwarte) z czterech zestawéw danych — od géry w kolejnosci: maj '08 (SAAO, tréjkaty), czerwiec 09 (PROMPT,

kota), lipiec ’09 (PROMPT), pazdziernik '09 (SAAO). Modele bazowe powstaly w oparciu o zestaw danych z lipca. Linie
ciagle oznaczaja najlepiej pasujace modele, rézniace sie jedynie ustawieniem plam. Tu, dla lipca ’09, pokazany model z

dwoma jasnymi, zaémiewanymi plamami.
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Dodatkowe obserwacje uktadu ASAS-09 wykonane zostaly w styczniu 2010. W miare moz-
liwosdci obserwacje wykonywane byly co noc i z gestszym probkowaniem czasowym niz dla
ASAS-21. Pierwsze niespdjnosci w uzyskanych krzywych blasku ujawnity sie po 2 tygodniach,
zatem okres ten uznany zostal za skale czasowa ewolucji plam i za gérne ograniczenie czasowe
obserwacji. Na szczescie uzyskane w tym czasie dane pozwolily na pelne pokrycie krzywej bla-
sku w I oraz niemal pelne w V| w szczegblnosci faz przypadajacych na oba zaé¢mienia (kazde
dwukrotnie) oraz pelna modulacje poza za¢mieniami. Dane z teleskopéw PROMPT pozwolily
na dopasowanie pelnego modelu uktadu za¢mieniowego.

[loé¢ punktéow pomiaréwych dla ukladéw ASAS-09 i ASAS-21, w zaleznosci od pasma i ze-
stawu danych, podana jest w Tabeli 4.4. Zaznaczone sg zestawy, w oparciu o ktére wykonywane
bylo modelowanie uktadu. Krzywe blasku uktadu ASAS-09 z réznych obserwacji pokazane sa
na Rysunku 4.5, za$ dla ASAS-21 na Rysunku 4.6. Przedstawione sa tez krzywe modelowe,
powstale w oparciu o modele bazowe (patrz: punkt 4.4.3), rézniace sie jedynie zastosowana
konfiguracja plam.

4.4 Analiza

4.4.1 Procedura modelowania i wyznaczania niepewnosci

W przypadku wszystkich omawianych uktadéw proces tworzenia pelnego modelu na podstawie
danych fotometrycznych i spektroskopowych wygladal niemal identycznie. Wykorzystywane
bytly: procedura dopasowujaca parametry orbity keplerowskiej do pomiaréw RV, szybki kod do
modelowania pojedynczych krzywych blasku uktadéw zaé¢mieniowych JKTEBOP oraz program
do pelnego modelowania uktadéw za¢mieniowych PHOEBE.

Pierwsza procedura jest uproszczona wersja kodu wykorzystanego do wyznaczenia para-
metréw fizycznych i orbitalnych ukladu BY Dra (patrz: poprzedni Rozdziat). Po wylaczeniu
moduléw pracujacego na pomiarach V2 oraz liczacego niekeplerowskie przyczynki do orbity,
procedura RV w szybki sposéb dopasowuje parametry orbitalne do jednego lub dwu zesta-
woéw pomiaréw predkosci radialnych, poprzez minimalizacje funkcji x? metoda Levenberga-
Marquardta.

Kod JKTEBOP (Southworth i in., 2004a,b), oparty na procedurze EBOP (Eclipsing Binary
Orbit Program; Popper i Etzel, 1981; Etzel, 1981), jest szybkim algorytmem dopasowujacym
geometryczny model rozdzielonego uktadu za¢mieniowego do pojedynczej krzywej blasku. Pro-
gram poczatkowo zaklada, ze gwiazdy maja ksztalt sferyczny i jednorodny rozklad jasnosci
powierzchniowej. Na tej podstawie liczone jest pierwsze dopasowanie do zaémien w krzywej
blasku. Nastepnie model jest perturbowany przez dodanie pociemnienia brzegowego i grawita-
cyjnego oraz uwzglednienie niesferycznosci gwiazd (Popper i Etzel, 1981). W kodzie tym ksztalt
gwiazd jest przyblizony elipsoida dwuosiowa, co automatycznie ogranicza stosowalnosé proce-
dury do uktadéw dalekich od wypelnienia powierzchni Roche’a. Pozwala to jednak na uzyskanie
stosunkowo szybkiej zbieznosci i wysokiej stabilnosci algorytmu. Dodatkowo JKTEBOP pozwala
przeprowadzié¢ szereg statystycznych analiz krzywej blasku (Monte-Carlo, bootstrap), w celu
wiarygodnego oszacowania bledéw wyznaczen i korelacji pomiedzy parametrami (Southworth
iin., 2004a). W podstawowej wersji programu nie zaimplementowano jednak mozliwoéci mo-
delowania plam na powierzchni gwiazdy. Nie jest tez mozliwe uwzglednienie w modelu krzywej
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predkosci radialnych, przez co np. uzyskiwane warto$ci promieni sktadnikéw sa wyrazone w
jednostkach polosi orbity (poréwnaj: Tabela 4.1).

Program PHOEBE (PHysics Of Eclipsing BinariEs; Pra i Zwitter, 2005; Prsa, 2006, wersje
0.29 i 0.32), najbardziej zaawansowany program wykorzystany na potrzeby niniejszej analizy,
opiera sie na stynnym kodzie Wilsona-Devinney’a (WD; Wilson i Devinney, 1971, z aktualiza-
cjami). Model ukladu podwdjnego w kodzie WD oparty jest o wyznaczanie wartosci tzw. zmo-
dyfikowanych potencjaléw Kopala 2, zdefiniowanych we wspétrzednych sferycznych (r, ¢, 60) w
nastepujacy sposéb (Kopal, 1959):

Q=1+

1
P I <\/p2 — 202+ 1
gdzie p = r/a jest bezwymiarowa wspélrzedna odlegltosci od érodka ukladu wspélrzednych
(zlokalizowanego w centrum skladnika umownie nazywanego ,gléwnym”, o masie M), znor-
malizowang do wartosci pétosi a, ¢ = Ms /M jest stosunkiem mas sktadnikéw, a A = x/r oraz
v = z/r to tzw. cosinusy kierunkowe (Kopal, 1959; Prsa, 2006). Potencjal Kopala zwiazany
jest z efektywnym potencjalem grawitacyjnym 1 przez nastepujaca relacje:

pA) + %(1 +q)(1 - v?)p?, (4.2)

2

aw 1 ¢ (4.3)
2144’ '

Q=-
GM;

gdzie G jest stalg grawitacji. Warto$¢ potencjalu drugiej gwiazdy mozna obliczy¢ stosujac
transformacje:

LAY fuk S (4.4)

7 2 q q

Efektywny potencjal w danym punkcie wynika z grawitacji dwu gwiazd i rotacji uktadu. Powyz-
szy opis jest prawdziwy dla orbit kotowych i rotacji synchronicznej, uogélnienie do przypadku
orbit eliptycznych i rotacji asynchronicznej jako pierwszy podal Wilson (1979) a mozna go
znalezé¢ chociazby w Prsa (2006).

Kod WD wyznacza wtasnoéci fizyczne i promieniste gwiazdy najpierw na jej biegunie
([t = 0,y = 0,z = rp)] lub [r = rp,0 = 0]; rp, jest tzw. promieniem biegunowym), gdzie
grawitacyjny wplyw drugiego sktadnika jest pomijalny. Nastepnie wartosci te sg liczone w in-
nych punktach powierzchni gwiazdy (powierzchni stalego ), przy uwzglednieniu pociemnienia
brzegowego i grawitacyjnego, i sumowane w celu uzyskania radiacyjnych wtasnoéci sktadnika w
danym kierunku. Kod WD moze w tym celu wykorzystywaé¢ widma syntetyczne gwiazd o da-
nych parametrach (T¢ss, log g, Fe/H np.: Kurucz, 1995), krzywe przepustowosci filtréw okre-
$lonych pasm obserwacji i stablicowane wartosci pociemnien brzegowych w danych pasmach
(np.: van Hamme, 1993). Wspdlczyniki pociemnien brzegowych moga by¢ tez dopasowywane,
podobnie jak albedo czy pociemnienie grawitacyjne. Kod WD, a zatem i PHOEBE, pozwala
na prace z praktycznie dowolna iloscia krzywych blasku w réznych pasmach, jednoczesnie z
pelnym zestawem krzywych RV. Pozwala takze na uwzglednienie efektow bliskosci sktadni-
kéw (plywy, efekt RM), czy modelowanie plam na powierzchni gwiazdy (oraz ich wplywu na
krzywe blasku i RV). Dokladniejszy opis kodu WD, jego procedur, zastosowania, czy algorytmu
liczenia podaja np. Prsa (2006) czy Kallrath i Milone (1999).
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Nalezy wspomnie¢, ze kazdy z powyzej opisanych koddéw inaczej definiuje podstawe czasu,
czyli moment fazy zero. W przypadku JKTEBOP jest to po prostu moment minimum zdefinio-
wanego jako gléwne (z reguly blizsze startowej wartosci Ty przed wykonaniem dopasowania).
Procedura RV w przypadku orbit eliptycznych definiuje T jako moment przejécia sktadnika
gléwnego przez peryastron. Jako sktadnik gléwny okreslany jest ten, do ktérego przed dopa-
sowaniem przypisany jest indeks ,1”7, za$ przy zadanym startowym 7Tg, procedura zbiegnie
sie do dodatnich wartosci e, w oraz a. W przypadku orbit kotowych moment Tj jest zgodny z
ustawieniem si¢ sktadnikéw uktadu w kwadraturze (maksymalna réznica predkosci radialnych).

PHOEBE definiuje Ty jako zgodny z momentem zaé¢mienia tylko w przypadku orbit kotowych.
Gdy e # 0, moment Ty oznacza przejScie przez (dalszy) punkt przeciecia orbity wzglednej z
linig réownolegla do kierunku na obserwatora, a przechodzaca przez srodek elipsy orbity (Prsa,
2006). Za sktadnik gldwny uwaza si¢ wéwczas sktadnik zaémiewany blizej fazy 0. Zgodnie z
ta definicja za¢mienia w ogdlnosci wystepuja poza fazami 0 i 0,5. Podejscie takie pozwala na
zachowanie stalego Ty je$li w ukladzie ma miejsce ruch linii apsyd. Zmieniaja sie woéwczas
jedynie fazy, na ktére przypadaja zacmienia.

Podczas omawianej ponizej analizy zostala przyjeta konwencja, ze zac¢mieniem gléwnym
(zaé¢mienie skladnika gléwnego) nazywane jest za¢mienie glebsze. Oznacza to, iz skladnik
gltowny z definicji wnosi wiekszy strumien $wiatta w danym padmie. W przypadku omawianych
uktadéw matomasywnych bylo to zgodne z uznaniem za gtéwny sktadnika bardziej masywnego,
aczkolwiek w ogélnosci moga zaistnie¢ odstepstwa (patrz: punkt 4.6). Konwencja taka bylta w
miare mozliwosci utrzymywana podczas kazdego kroku analizy.

W pierwszym kroku wstepne wartosci okresu orbitalnego P, fazy Tg, ekscentrycznosci e oraz
dhugosci peryastronu w wyznaczane byly kodem JKTEBOP na podstawie krzywej blasku z prze-
gladu ASAS. Na ich podstawie wykonywane bylo pierwsze dopasowanie orbitalne procedura
RV w celu oszacowania stosunku mas q. Uzyskana wartosé zostata zadana w ponownym dopa-
sowaniu kodem JKTEBOP, ktérego celem byto poprawienie efemeryd i doktadniejsze okreslenie
ekscentrycznosci. W przypadku istnienia wyraznej ekscentrycznosci, wykrywanej w krzywej
blasku z ASAS-a, jej warto$é byla zadawana jako startowa w ponownym dopasowaniu pro-
cedura RV. Jesli ekscentrycznosé byla nierozréznialna od zera, wykonywane byly dodatkowe
dopasowania kodem JKTEBOP i procedura RV przy zatozonym e = 0, a ich jako$é byta pordw-
nywalna z dopasowaniami, w ktoérych e i w byly uwolnione. W przypadku gdy dopasowania z
e = 0 byly podobnej jakosci (w sensie rms i x?), w dalszej analizie zakladane bylo e = 0 na
stale. Jednoczesnie sprawdzane bylo czy predkosci systemowe poszczeg6lnych skladnikéw v, 1
oraz v, nie réznig si¢ od siebie w granicach bledéw wyznaczef. Dopasowywana procedurg RV
warto$¢ przesuniecia v, 2 — v4,1 byla dla wszystkich uktadéw malomasywnych nierozréznialna
od 0, zatem w dalszej analizie przyjete zostato, ze sktadniki zaiste maja jedna, wspdlng pred-
koé¢ systemowa v,. Inna sytuacja (tzn. v, 2 # v4,1) moglaby §wiadczyé o znaczacych bledach
systematycznych pomiaréw predkosci badz o obecnodci trzeciego ciata w ukladzie. Wspomnieé
jeszcze nalezy, ze ze wzgledu na wyrazne zaplamienie wszystkich omawianych uktadéw, w po-
wyzszych krokach nie byly wykorzystywane krzywe blasku uzyskane teleskopami Elizabeth czy
PROMPT, gdyz JKTEBOP nie jest przystosowany do tego typu sytuacji. Uzyskane w powyzszy
spos6b parametry fizyczne i orbitalne — P, Tj, e, w, i (z JKTEBOP), a, vy, Ri2/a, ¢ — uzyte
zostaly w kolejnym kroku jako wartosci startowe dla PHOEBE. W toku iteracyjnego dopasowa-
nia modelu parametry byly poprawiane (w szczegélnosci efemerydy), jednak gtéwny nacisk w
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tym kroku potozony byl na wyznaczenie wartosci potencjaléw Kopala i temperatur, a takze
dopasowanie konfiguracji plam. Przy dopasowaniu zalozone byto albedo obu sktadnikéw réwne
0,5 (jak dla otoczek konwektywnych) oraz warto$¢ wspélczynnika pociemnienia grawitacyjnego
réwna 0,32 (Lucy, 1967). Zakladana byla réwniez pierwiastkowa funkcja pociemnienia brze-
gowego (Diaz-Cordovez i Gimenez, 1992) ze wspélczynnikami automatycznie interpolowanymi
przez PHOEBE z zaimplementowanych tablic van Hamme’a (1993).

Jak bylo wspomniane wczeéniej, krzywe blasku uktadéw za¢mieniowych nie niosg ze soba
zbyt wiele informacji na temat temperatur poszczegdlnych sktadnikéw uktadu. Jedynie ich
stosunek jest dobrze zdeterminowany, gléwnie przez glebokosci za¢mien (na ktére wplywa
obecno$é plam). Program PHOEBE dosy¢ dobrze radzi sobie z tym problemem, wykorzystujac
informacje na temat sumarycznej jasnosci uktadu i poszczegdlnych jasnosci sktadnikéw w da-
nych pasmach obserwacji wraz z zaimplementowanym zestawem kalibracji kolor-temperatura,
kolor-jasno$é i poprawek bolometrycznych (Prsa, 2006). Wymaga to jednak zadania w miare
dobrych wartosci startowych temperatur sktadnikow. W tym celu wykorzystana zostala zdol-
nosé¢ programu PHOEBE do wyznaczania strumieni w danym pasmie od obu sktadnikéw osobno.
Na tej podstawie szacowany byl kolor V' — I (lub V — I¢) kazdego ze skladnikéw, po czym
wynik poréwnany byt z kalibracja kolor-temperatura efektywna, jaka podali Casagrande i in.
(2006). Uzyskane w ten sposob zostaly startowe wartosci temperatur skladnikéw, ktére w dal-
szej analizie okazaly sie nie zmienia¢ o mniej niz kilkaset K, w zaleznosci np. od zastosowanej
konfiguracji plam.

W kodzie WD plamy sa przyblizane okraglymi obszarami o jednorodnym rozktadzie tem-
peratury, charakteryzowanymi przez 4 parametry: dlugosé [ i szerokosé astrograficzna ¢ (po-
lozenie na powierzchni gwiazdy), rozmiar katowy p oraz kontrast 7 = Tspor/Tphot, gdzie Tspot
jest temperaturg powierzchni plamy a T}, temperaturg ,czystej” fotosfery, t.z. w przypadku
gwiazdy bez plam Ty, = Terp. Konfiguracja plam byla znajdowana w nastepujacy sposob.
Na podstawie wystepowania miniméw i maksiméw modulacji jasnosci szacowane byly (bez
automatycznego dopasowania), ilo$¢ plam w ukladzie i ich wspélrzedna dlugoséci na wybra-
nym sktadniku. Rozmiar, kontrast i wspolrzedna szerokosci byly nastepnie dobierane tak, aby
odtworzy¢ charakter zmian jasnosci poza zaé¢mieniami. Nastepnie uruchamiana byta proce-
dura dopasowujaca parametry plamy oraz parametry fizyczne sktadnikéw (np. Q, Tppet) W celu
sprawdzenia, czy mozliwa jest zbieznosé i czy uzyskane parametry sa wiarygodne. Ze wzgledu
na degeneracje rozmiaru i kontrastu plamy, parametry te nie byly dopasowywane jednocze-
$nie. Czeéciowo degeneracje ta znosito wykorzystanie krzywych blasku w 2 pasmach. Rowniez
nieczesto byl dopasowywany automatycznie parametr szerokosci gwiazdowej plamy, gdyz jest
on stabo okreslony w zaé¢mieniowych krzywych blasku. Dostepny w kodzie WD model plam
jest oczywiscie bardzo uproszczony, zatem nalezy si¢ spodziewaé¢ dodatkowych niepewnosci
parametréw fizycznych, wynikajacych stricte ze sposobu modelowania plam.

W celu upewnienia si¢, czy uzyskany model jest poprawny i sensowny, przeprowadzane
byly testy, polegajace na wykonywaniu dopasowania parametréw fizycznych uktadu w oparciu
o kazda krzywa blasku osobno. Model jest spdjny (a Scislej, wyznaczony w oparciu o spéjne
dane fotometryczne), jesli wyniki uzyskane z analizy pojedynczych krzywych blasku s ze soba
zgodne. Niezgodnoéé wynikéw swiadczylaby o bledach systematycznych fotometrii, spowodo-
wanych np. nieprawidlowo prowadzonymi obserwacjami czy bledng kalibracja. Sytuacja taka
nie miala miejsca w przypadku omawianych ukladéw; wszystkie pomyslnie przeszty 6w test.
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Niepewnosci uzyskanych parametréw fizycznych nie byly brane bezposrednio z PHOEBE. W
przypadku temperatur do podawanych przez PHOEBE odchylen standardowych dodawany byt
w kwadraturze czynnik pochodzacy od niepewnosci kalibracji fotometrycznej, wprowadzajacy
bezposrednio niepewnos¢ do startowych wartosci temperatur. Czynnik ten okazywal sie by¢
dominujacy, wiec bledy wyznaczenia temperatury nie powinny byé¢ zanizone ze wzgledu na
niedoszacowanie btedéw formalnych. Z kolei formalne btedy potencjatéw €2, podawane przez
PHOEBE, powickszane byly o réznice pomiedzy potencjalem z najlepszego dopasowania, a po-
tencjatem uzyskanym z dopasowania przy zalozonych na state temperaturach, powiekszonych
lub pomniejszonych o wartoé¢ ich bledu (Tprf 12 + £AT,¢s1,2). W analogiczny sposob sza-
cowany byl blad inklinacji, jako ze inklinacja, promienie (zwiazane z potencjatami Kopala)
i temperatury gwiazd sg ze sobg skorelowane. Potencjaly €); o przeliczane byly na wartoéci
wzgledne promieni r; o = Ry 2/a przez zastosowanie relacji 4.2 i 4.4. Niepewnosci Arq o szaco-
wane byly w oparciu o identyczne wyliczenia, przy podstawieniu €21 2 & A}y 2, z jednoczesnym
uwzglednieniem niepewnosci e i ¢, ktére jednak nie wnosily znaczacego wkladu (niepewnosé
stosunku mas jest w duzej mierze zawarta w AQ).

Niepewnosé efemeryd szacowana byla kodem JKTEBOP z krzywej blasku ASAS-a, poprzez
procedure Monte-Carlo z iloscig iteracji 10000. Ze wzgledu na dlugie pokrycie czasowe ob-
serwacji przegladu ASAS, uzyskane bledy powinny byé bardziej wiarygodne, niz liczone na
podstawie obserwacji kilku za¢mien, zarejestrowanych w okresie kilku tygodni, nawet jesli fo-
tometria byta duzo lepszej jakoSci. Niepewnosci parametréw orbitalnych, w szczegélnosci K 2,
asini, vy, Mo sin® i oraz ¢, szacowane byly procedura RV, réwniez z oszacowaniem czynnikéw
systematycznych, tym razem metoda bootstrap, z uwzglednieniem niepewnoéci okresu orbital-
nego. Jesli uktad wykazywal niezerows ekscentrycznosé, ostateczne wartoséci btedow e oraz w
brane byly bezposrednio z PHOEBE.

Absolutne wartosci parametréw fizycznych, takie jak masy, promienie, pétos orbity, jasno-
Sci i odlegtosé do systemu wraz z niepewnosSciami, wyznaczane byly procedura JKTABSDIM,
dostepna wraz z kodem JKTEBOP, na podstawie wyznaczen okresu, amplitud predkosci, inkli-
nacji, ekscentrycznoéci, promieni wzglednych i temperatur (wraz z niepewnosciami) a takze
katalogowych jasnosci sumarycznych uktadu w réznych pasmach i zadanego E(B — V). W to
miejsce uzyte byly wyznaczone z wlasnych pomiaréw jasnoéci w pasmach V oraz I, a takze
dostepne z przegladu 2MASS (Cutri i in., 2003) pomiary w pasmach J, H oraz K. JKTABS-
DIM oblicza jasnosci absolutne w kazdym z pasm, stosujac zestaw poprawek bolometrycznych
(Bessel i in., 1998; Flower, 1996; Girardi i in., 2002) oraz wyznaczona na podstawie tempe-
ratury jasnos¢ bolometryczng. Obliczone w ten sposéb jasnosci absolutne poréwnywane sg z
mierzonymi jasno$ciami catego uktadu, w celu wyznaczenia odlegtosci. Metoda ta pozwala jed-
noczesnie oszacowaé FE(B — V) w kierunku na obiekt poprzez dobieranie takiej jego wartosci,
aby odlegtosci wyznaczane z jasnosci w réznych pasmach byty ze soba jak najbardziej zgodne.
Ostateczna wartos¢ odleglosci obliczana byta jako érednia wazona z 8 osobnych wyznaczen.

Powyzsza procedura stosowana byla w sposéb niemal niezmieniony dla wszystkich omawia-
nych uktadéw. Jedynie dla ASAS-08 wymagany byt dodatkowy krok, mianowicie uwzglednienie
wktadu trzeciego sktadnika do sumarycznej jasnosci uktadu w danym pasmie. W przypadku
ASAS-21 procedura modelowania byta powtarzana wielokrotnie, gdyz wymagane bylo stwo-
rzenie calej rodziny modeli. Szczegdly opisane sa ponizej, w czeSciach poswieconych analizie
poszczegdlnych uktaddw.
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Tablica 4.5: Parametry orbitalne omawianych uktadow

ASAS-04 ASAS-08 ASAS-09 ASAS-21
Parametr Wartos¢ =+ Wartos¢ =+ Wartos¢ =+ Wartosé¢ =+
P [d] 1,62221933  2,7e-7  1,528488572  5,4e-8 0,8974204  2,0e-6 0,7024303  3,0e-7
Tp [JD-2450000]  1871,16139  3,4e-4 1869,19935 1,4e-4  5205,29490 3,0e-4  5009,86436  9,0e-5
K; [km/s] 106,47 0,23 101,96 0,33 1269 1,3 126,1 1,0
Ko [km/s] 107,21 0,20 104,20 0,29 1274 2,7 1494 1,3
vy [km/s] 54,54 0,21 34,94 0,25 227 3,1 -16,5 0,6
q 0,9931  0,0029 0,9777  0,0042 0,996 0,023 0,844 0,015
asini [Re] 6,853 0,010 6,233 0,013 4,510 0,052 3,823 0,023
e 0,0 (fix) 0,005 0,002 0,0 (fix) 0,011 0,005
w[°] — — 84,0 0,6 — — 80 30
M sin® i [Mg)] 0,8226  0,0024 0,703 0,003 0,767 0,018 0,825 0,010
Mssin® i [Mg)] 0,8170  0,0024 0,687 0,003 0,764 0,018 0,696 0,009

Uwaga: Wartosci P, Ty, e oraz w dla wszystkich uktadéw pochodza z ostatecznej analizy programem PHOEBE, w
szczegblnosci Ty odnosi sie do definicji przyjetej w tym programie.

4.4.2 Analiza spektroskopowa — parametry orbitalne

Parametry orbitalne wszystkich czterech omawianych matomasywnych ukladéw zacmienio-
wych przedstawione sa w Tabeli 4.5. Pochodza one czesciowo z dopasowania orbity spektro-
skopowej procedurg RV, a czesciowo z pelnego modelowania uktadéw programem PHOEBE. W
szezegdlnosci Ty dla uktadéw ekscentrycznych (ASAS-08 i-21) jest zgodny z definicja przyj-
mowang przez ten program, zatem nie odpowiada dokladnie momentowi zaé¢mienia gtéwnego,
aczkolwiek, ze wzgledu na bardzo mate wartosci e, jest bardzo bliski. Niezerowa ekscentrycz-
noé¢ tych ukladéw zostala wykryta juz na etapie analizy krzywej blasku z przegladu ASAS
kodem JKTEBOP. Potwierdzona zostala przy dopasowaniu orbity spektroskopowej (rozwiaza-
nia orbitalne z e # 0 wykazywaly lepsze dopasowanie do pomiaréw RV) oraz przy analizie
krzywych blasku uzyskanych teleskopami Elizabeth i PROMPT programem PHOEBE — r6z-
nica faz orbitalnych przypadajacych na za¢mienia byla wyraZnie rézna od 0,5, co jest cecha
charakterystyczna uktadéw zaémieniowych o orbitach eliptycznych.

Zebrane w Tabeli 4.5 wyniki wyraznie pokazuja réznice w jakosci rozwiazan orbitalnych
miedzy uktadami obserwowanymi teleskopem Kecka a dwoma pozostatymi. Wysokiej jakosci
dane ze spektrografu HIRES pozwolily na osiagniecie w wyznaczeniu np. amplitud predkosci
poziomu 0,2-0,3%, o rzad wielkosci lepiej niz dla ASAS-09/21. Ma to oczywiscie bezposrednie
przelozenie na pdzniejsza precyzje wyznaczen mas sktadnikéw. Warto réowniez zwrédcié uwage
jak jasnos¢ uktadu jest skorelowana z bledem wyznaczenia okresu orbitalnego z krzywej bla-
sku przegladu ASAS. Najlepiej wyznaczony okres ma najjasniejszy z omawianych ASAS-08 —
prawie 40 razy mniejszy blad niz 6-krotnie stabszy ASAS-09.

Podobnie, ASAS-08 ma znacznie lepiej oszacowana niepewnosé¢ argumentu perycentrum
niz drugi z ekscentrycznych uktadéw — ASAS-21. Jednakze w tym przypadku jest to praw-
dopodobnie spowodowane iloécia zaoberwowanych zaé¢mien oraz samg jakoscia pomiaréow fo-
tometrycznych, choé¢ w pewnej mierze takze spektroskopowych. Parametr w szacowany jest z
krzywej blasku w oparciu o momenty wystapienia za¢mien. Dajacy wiecej $wiatta i obserwo-
wany wiekszym teleskopem ASAS-08 pozwala na lepsze ich wyznaczenie, tym bardziej, ze jego
zaémienia sg bardziej zblizone do siebie w glebokoéci. Dodatkowo w trakcie obserwacji w SAAO
udalo sie zarejestrowaé¢ 6 zaémien ASAS-08, za$ zestaw danych z teleskopéw PROMPT, na
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ktérych opieraly sie modele uktadu ASAS-21, obejmuje jedynie 3, znacznie gorzej prébkowane
momenty minimoéw.

W kontekscie stosunkéw mas, omawiana probka ukladow jest zgodna z tzw. silng hipo-
tezq bliznigt (ang.: strong twin hypothesis), wg ktérej w rozkladzie stosunkéw mas uktadéw
spektroskopowo podwdjnych wystepuje wyrazny pik dla ¢ 2 0,95 (Lucy, 2006). Inna wersja
moéwi o szerokim piku dla ¢ 2 0,85 (Halbwachs i in., 2003). W obu przypadkach uktad ASAS-
21 znajduje sie poza tym maksimum w rozkladzie stosunkéw mas. Czyni go to przypadkiem
szczegblnie pozadanym ze wzgledu na testowanie modeli ewolucyjnych, gdyz przy takich sa-
mych niepewnosciach trudniej jest dopasowaé¢ pojedynczg izochrone do uktadu o malym ¢, niz
do uktadu o ¢ ~ 1.

7Z kolei uktad ASAS-09 jest wlasnie przykladem ,gwiezdnego blizniaka”. Zmierzone ampli-
tudy predkosci radialnych sktadnikéw réznia sie tylko o 0,5 km/s, czyli duzo mniej niz bledy
ich wyznaczen. Co prawda wyznaczenie opiera sie na 4 widmach, ale formalne niepewnoéci sa
na dobrym poziomie 1-2%. Do tej pory, spos$réd niewielu znanych malomasywnych uktadéw
za¢mieniowych tylko kilka wykazuje podobna charakterystyke. Sa to: YY Gem (Torres i Ribas,
2002), BD -22 5866 (Shkolnik i in., 2008) i LP 133-373 (Vaccaro i in., 2007). Doktadne wyzna-
czenia parametrow fizycznych ,blizniat”, w szczegdlnodci ich masy i jasnosci, moga stuzy¢ za
test prawdziwosci i stosowalnosci hipotezy Vogta (1926).

4.4.3 Analiza krzywych blasku — parametry fizyczne
ASAS-04: chlodne plamy i powiekszone promienie

Modulacja jasno$ci wystepujaca poza zaé¢mieniami w krzywej blasku uktadu ASAS-04 poczat-
kowo byla interpretowana jako efekt elipsoidalny. Bardziej szczegbéltowa analiza wykazala jed-
nak drobne asymetrycznosci modulacji (w przypadku efektu elipsoidalnego modulacja bytaby
symetryczna wzgledem dowolnego z za¢mien) oraz generalne trudnosci w uzyskaniu sensow-
nego modelu — jesli gwiazdy bylyby na tyle wyraznie sptaszczone, aby odtwarzaé¢ obserwowana
krzywa poza zaémieniami, musialyby mieé stosunkowo duze promienie, co przektadatoby sie
na znacznie szersze za¢mienia. Ostateczna interpretacja obserwowanych zmian jasnosci jest
obecnosé conajmniej dwu chtodnych plam.

Ze wzgledu na trudnosci w modelowaniu plam kodem WD, testowane scenariusze byty na
tyle uproszczone na ile to mozliwe. Sprawdzane byly rézne konfiguracje dwu rozlegtych plam,
pojawiajacych sie w okolicach zaémien. Zbieznos¢ zostata uzyskana jedynie dla modelu, w
ktérym obie plamy znajduja sie na innych sktadnikach i nie sg przestaniane podczas za¢mien.
Parametry modelu przedstawione sa w Tabeli 4.6. Modelowa krzywa blasku, dla najlepszego
dopasowania, poréwnana jest z obserwacjami na Rysunku 4.3.

Zebrane w Tabeli 4.6 parametry fotometryczne uktadu ASAS-04 (jak réwniez ASAS-08)
obliczone byly procedura JKTABSDIM w dwu przypadkach — z uwzglednieniem plam na po-
wierzchni i po ich odjeciu. Warto zwréci¢ uwage na dwie rézne wartosci temperatur podane
w Tabeli 4.6. Podana w czesci z plamami temperatura efektywna — Tesff — jest, zgodnie z
ogélnie przyjeta definicja, temperatura zwiazang z dzielnoScia promieniowania przez prawo
Stefana-Boltzmana: L ~ U(Tesf f)4. Jednakze zaplamione obszary na powierzchni gwiazdy emi-
tuja mniej promieniowania niz ,czysta” fotosfera, stad Tesf # Jest nizsza niz temperatura fotos-
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feryczna Ty, podana w czesci ,,Po odjeciu plam:”. Wobec powyzszego, podana w Tabeli 4.6
wartosé Teé’} 7 odnosi si¢ do sferycznego ciata doskonale czarnego o rozmiarach takich samych
jak dana gwiazda, jednorodnie emitujacego tyle samo energii co dana zaplamiona gwiazda
(Lépez-Morales i Ribas, 2005). Tak zdefiniowana temperature efektywna mozna wyznaczy¢ z
relacji:

1/4
Tesff = [1 —0.5(1 — 71 (1 = cos p)} Tohot (4.5)

gdzie T jest kontrastem a p rozmiarem katowym plamy (Lépez-Morales i Ribas, 2005). Wy-
znaczona dla ASAS-04 temperatra efektywna z uwzglednieniem plam rézni sie od temperatury
fotosferycznej o duzo mniej niz wynosi podany btad. Warto przypomnieé, ze gtéwny przyczy-
nek do niepewnosci T wnosi kalibracja fotometryczna. Sama procedura dopasowania modelu
daje przyczynek rzedu 30-50 K.

Efektywna temperatura zaplamionej gwiazdy uzyta zostala do oszacowania odlegtosci do
uktadu. Wynikajaca z tej temperatury i prawa Stefana-Boltzmana jasnos¢ bolometryczna zo-
stala przeliczona na jasnosci absolutne w pasmach V', I, J, H oraz K i poréwnana z jasno$ciami
obserwowanymi. Wynik 148 + 5 pc zostal uzyskany przy zalozeniu E(B —V') = 0,13, dajacym
najlepsza zgodnoé¢ poszczegdlnych wyznaczen odlegtosci.

Parametry fotometryczne obliczone zostaly réwniez w przypadku bez plam. Uzyskane w
ten sposdb jasnosci absolutne bolometryczna i w padmie V', jak réwniez temperatura nazywana
Sfotosferyczna”, zostaly uzyte do poréwnania otrzymanych dla ASAS-04 wynikéw z modelami
ewolucji gwiazdowej, co zostalo opisane w dalszej czesci pracy. Warto zauwazyé¢, uzyskana
dzieki dobrej jakosci pomiarom, wysoka precyzje wyznaczen mas (0,66 i 0,67% odpowiednio
dla skladnika gtéwnego i wtérnego) oraz promieni (0,591 0,6%), co czyni je bardzo przydatnymi
z punktu widzenia testowania modeli ewolucyjnych. Zwrécié uwage moze jednak fakt iz dla
podanych mas gwiazd uzyskane zostaly wartosci promienia i temperatur niezgodne z przewidy-
waniami modeli teoretycznych. Na przyktad model BCAH98 (Baraffe i in, 1998) przewiduje dla
ciagu gtéwnego wartos¢ promieni obu sktadnikéw w okolicach 0,74 R — o kilkanascie procent
mniejsze. Jest to sytuacja dosy¢ czesto wystepujaca w przypadku uktadéw matomasywnych. Z
reguty jednak, réwnoczesnie z mniejszymi promieniami, modele teoretyczne przewiduja tempe-
ratury znaczaco wyzsze niz jest to obserwowane. Tymczasem dla ASAS-04 modele przewiduja
temperatury o ponad 200 K nizsze. Sktadniki tego ukladu sa za gorgce jak na gwiazdy ciagu
gléwnego o swoich masach i wykazuja typy widmowe G8 (gléwny) i K1 (wtérny; Tokunaga,
2000). Moze to wskazywaé na bardzo pdzny etap ewolucji na ciggu gléwnym lub wrecz na
odejscie ASAS-04 od ciagu gtéwnego.

ASAS-08: duze plamy i trzecie swiatlo

W Tabeli 4.6 przedstawione sg rowniez wyniki modelowania uktadu ASAS-08. Réwniez w tym
przypadku w wyniku prob zbieznoéci rozwiazania, wybrany zostal scenariusz dwu chtodnych
plam, po jednej na kazdym skladniku, przy czym jedna z nich (na sktadniku gtéwnym) powinna
siegaé obszaréow biegunowych gwiazdy, aby odtworzyé¢ quasi-sinusoidalng modulacje jasnosci.
Modelowe krzywe blasku najlepszego dopasowania sg pokazane wraz z pomiarami na Rysunku
4.4. Lokalizacja i rozmiary plam w uktadzie ASAS-08 moga sic wydawaé niezwykte. Niemniej,
plamy polarne podawane byly jako wyjasnienie krzywych blasku takich uktadéw matomasyw-
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nych jak: CM Dra (Lacy, 1977), LP 133-373 (Vaccaro i in., 2007) czy NSVS 02502726 (Cakirh
i in., 2009). Teoretycznie wystepowanie takich obiektéw wyjasnili Schiissler i Solanki (1992),
jako efekt przewagi sity Coriolisa nad wypornoécia. Rowniez duze rozmiary plamy na sktad-
niku gtéwnym (50% powierzchni gwiazdy) moga by¢ zastanawiajace, aczkolwiek nie sa czyms
niespotykanym — przykitadowo, krzywe blasku kilku sposréd probki siedmiu uktadéw zaémie-
niowych, jakie opisali Coughlin i Shaw (2007), byly odtworzone przez modele, w ktérych plamy
zajmowaly ponad potowe powierzchni gwiazdy.

W modelowaniu uktadu waznym czynnikiem okazata si¢ by¢ obecnosdé¢ trzeciego ciala i
jego wktad do jasnosci catego systemu. O ile w pasmie V oszacowania réznicy jasnosci cialta
trzeciego i pary zaémieniowej wydaja sie by¢ wiarygodne (z satelity Hipparcos lub Montes i
in., 2007), o tyle nie ma zadnych informacji na ten temat w pasmie I czy Io. Wplyw trzeciego
Swiatta L3 w pasmie I szacowany byl zatem w programie PHOEBE. Niestety PHOEBE zezwala
na dopasowywanie trzeciego $wiatta albo we wszystkich pasmach na raz, albo wcale. Przy
dopasowaniu L3 w obu pasmach jednocze$nie, uzyskany wktad do pasma V nie zgadzal sie
z obserwacjami. W zwiazku z tym wykonanych zostalo kilka modeli dla pewnego zakresu
wartosci L3 ;. Kryterium jako$ci modelu opierato si¢ na x? obydwu krzywych blasku, ksztalcie
modelowej krzywej i sensownosci uzyskanych parametrow.

Ustalone zostalo, ze niektore parametry, w szczegdlnosci promienie, sa bardzo wrazliwe na
wartosci L3 ;. Powyzej pewnej wartosci, uzyskany promien I; okazywal si¢ by¢ mniejszy niz
Ry, co w przypadku gwiazd na ciggu gtéwnym nie powinno mie¢ miejsca. Gdy wktad trzeciego
ciala w pasmie I byl zbyt maly, jego kolor (V — I) okazywal sie mie¢ wartosci nizsze niz
sktadniki pary za¢mieniowej, co oznaczaloby jego wicksza temperature. Zatem, jesli 3-cie ciato
jest grawitacyjnie zwiazane z para za¢mieniowa, jak sugeruja Montes i in. (2007), to powinno
by¢ jadniejsze od skladnikéw pary w pasmie V', co nie jest jednak obserwowane. Niektore
modele byly réwniez odrzucone, gdyz nie odwzorowaly obserwowanych glebokosci za¢mien.
Ostateczny poziom wplywu 3-ciego ciala w Ic — 17% — znaleziony byl dla minimum sumy
X%/ + X7 i okazal si¢ by¢ kompromisowy wzgledem poprzednio wspominanych ogranicze. Co
prawda, uzyskany promien R; jest nieznacznie mniejszy od R, ale w granicach formalnych
btedéw mozna znalezé Ry > Ro. Niepewnosci wszystkich parametréw fizycznych uktadu ASAS-
08, podane w Tabeli 4.6, uwzgledniaja niepewnosci w oszacowaniu L3, w wielu przypadkach
bedac przez ten czynnik zdominowane. Na przykltad btad wyznaczen potencjatéw €2 z jednego
modelu jest na poziomie 0,04, zas pozostaly wkiad pochodzi wlasnie od niepewnosci L3 ;.
Uzyskane dla trzeciego sktadnika parametry fotometryczne zebrane sa w Tabeli 4.7.

Podobnie jak dla ASAS-04, przy oszacowaniu odlegtosci do ASAS-08 wykorzystana zostata
koncepcja temperatury efektywnej gwiazdy zaplamionej (Lopez-Morales i Ribas, 2005). Wy-
niki oblliczone w réznych pasmach byly najbardziej spdjne dla E(B — V') ~ 0 i po usrednieniu
daly 44 + 9 pc. Jest to wynik zgodny z pomiarami satelity Hipparcos (45,8 + 4,7 pc), co
dodatkowo swiadczy o poprawnoéci opisanej w tej pracy analizy. Charakterystyki uzyskanego
modelu uktadu ASAS-08 sg zgodne z obserwowanymi dla gwiazd ciggu gléwnego w uktadach
za¢mieniowych, lacznie z powickszonymi promieniami i obnizonymi temperaturami (fotosfe-
rycznymi). Ponownie, dzigki wysokiej jakosci widmom z teleskopu Keck I, uzyskana zostata
bardzo wysoka precyzja wyznaczen mas (0,43 i 0,44%), jednakze na skutek obecnosci trzeciego
Swiatla, gorsza jest precyzja wyznaczen promieni (1,6 i 2%), niemniej bedaca wciaz ponizej
kanonicznej granicy 3%, potrzebnej do skutecznego testowania modeli ewolucyjnych. Jak zo-
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Tablica 4.6: Absolutne warto$ci parametréw fizycznych ukladéw ASAS-04 i ASAS-08, z
uwzglednieniem plam i ich wplywu na obserwowane jasnodci.

ASAS-04 ASAS-08

Gléwny Wtérny Gléwny Wtérny
Parametr Wartos¢ =+ Wartos¢ =+ Wartos¢ =+ Wartos¢ =+
Inklinacja [°] 84,60 £ 0,03 89,02 £+ 0,13
a [Ro] 3,430 0,008 3,454 0,008 3,082 0,010 3,152 0,009
Masa [Mg] 0,8452  0,0056 0,8390  0,0056 0,703 0,003 0,687 0,003
Potencjal Kopala 9,130 0,025 9,202 0,026 9,96 00e 972 1oz
Promien [Ro) 0,848 0,005 0,833 0,005 0,694  To0i] 0,699 004
log g 4,503 0,005 4,515 0,005 4,600 0,016 4,585 0,016
Vayn [km/s] 26,43 0,15 2595 0,15 229 04 23,1 0,4
V — I [mag] 0,830 0,135 0,894 0,150 1,26 0,11 1,40 0,11

Parametry plam:
Dlugosé [rad] 3,14 0,04 2,77 0,04 1,70 0,08 3,35 0,15
Szerokosé [rad] 0,85 0,06 1,0 0,1 0,02 1,3 0,3
Rozmiar [rad] 0,71 0,02 0,72 0,02 1,55 0,02 083 0,08
% powierzchni 12,1 04 124 0,7 49 1 16 3
Kontrast 0,975 0,002 0,967 0,002 0,943 000 0,986 L 0’00s
7 uwzglednieniem plam:
Temp. efektywna [K] 5324 200 5105 200 4260 200 4080 200
Myo; [mag] 546 0,16 568 0,17 6,87 0,21 7,03 0,24
My [mag] 5,64 0,23 592 0,25 7,58 0,40 7,92 045
Odlegtosé [pc] 148 £ 5 44+ 9
Po odjeciu plam:

Temp. fotosfery [K] 5340 200 5125 200 4350 200 4090 200
Stosunek temperatur 0,960 £ 0,004% 0,940 £ 0,004%
L [log(Lo)] 20,278 0,065 0,365 0,068 20,808 0,082 0,909 0,087
My, [mag] 545 0,16 5,66 0,17 6,78 0,20 7,02 0,22
My [mag] 5,62 0,22 590 0,24 7,44 0,35 7,90 0,40

@ Blad stosunku temperatur nie uwzglednia niepewnosci kalibracji fotometrycznej, gdyz zalezy tylko od glebokosci
zaémien, zwigzanych z fotometria wzgledna.

Tablica 4.7: Parametry 3-go ciala w modelu uktadu ASAS-08.

Parametr Warto$é =+
% strumienia w V' 10,0 —
% strumienia w I 17,0 1,2
V — I [mag] 1,97 0,24
My [mag] 9,40 0,52
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stanie dowiedzione w dalszej czedci pracy, obecnosé plam nie wplyneta znaczaco na pogorszenie
wyznaczen parametréow fizycznych.

ASAS-09: szybka ewolucja plam i rozwigzanie bazowe

W oparciu o dane ze stycznia 2010 uzyskane zostato rozwiazanie ,bazowe”, w ktorym zalozona
zostata obecnos$é jednej rozleglej, chtodnej plamy, siegajacej obszaréw biegunowych gwiazdy,
w tym przypadku sktadnika wtérnego. Umieszczenie plamy na sktadniku gléwnym, zaémiewa-
nym krétko po maksimum widocznosci plamy, prowadzitoby do uzyskania stosunku temperatur
dalekiego od 1, co wydaje sie mato prawdopodobne w przypadku gwiazd o identycznych ma-
sach.

Zanim rozwiazanie bazowe uznane zostalo za poprawne, sprawdzone zostato, czy odtwarza
inne krzywe blasku jedynie przez zmiane parametréw plam. Ze wzgledu na niewielkie réznice w
jasnoéciach pomiedzy zestawami, majace bezposrednie Zrodto w rms kalibracji fotometrycznej,
dopasowane takze byly poziomy jasnosci w kazdym z pasm. Program PHOEBE jest w stanie
tak wyznaczaé te poziomy, aby ich stosunek (kolor V' —I') odpowiadal temperaturze sktadnika.
Whszystkie inne parametry byly utrzymywane na poziomach uzyskanych z modelu bazowego.

Parametry uzyskanego modelu uktadu ASAS-09, odtwarzajacego wszystkie zestawy da-
nych, przedstawione sa w Tabeli 4.8. Do danych ze stycznia 2008 dopasowany zostal model
bez plam, zestaw z grudnia 2008 odtwarzany jest modelem z jedna chtodng plama na sktad-
niku gtéwnym, zas$ z marca 2009 — jedna goraca plama (7 > 1) réwniez na skladniku gtéwnym.
Modelowe krzywe pokazane sa na Rysunku 4.5.

Zgodnie z tym co sugerowal wyznaczony z predkosci radialnych stosunek mas, najlepiej
pasujacy model przewiduje niemal identyczne parametry fizyczne obu sktadnikéw ukladu.
Typowo, réznice pomiedzy wartosciami parametréw sa kilkukrotnie mniejsze niz niepewnosci
ich wyznaczen. Ze wzgledu na zmiennos¢ plam, przy obliczaniu odleglosci do uktadu nie byta
wykorzystywana temperatura efektywna zaplamionej gwiazdy, jak to miato miejsce dla ASAS-
04 i -08. Zamiast tego wykorzystane byty temperatury fotosferyczne i jasno$¢ w maksimum
blasku mierzona w pasmie V w przegladzie ASAS. Réwniez jasnosé w I oszacowana zostala
na podstawie danych z tego przegladu — kolor (V' — I)ss45 = 1,12 mag zaczerpniety zostal z
pracy Szczygiel i in. (2008). Wartosé ta jest zgodna z podana w Tabeli 4.8 wartoscia 1,17 mag.
Szacowane na podstawie jasnosci w pasmach V, I, J, H oraz K odlegtosci do uktadu dawaty
najbardziej spéjne wyniki dla E(B — V) ~ 0.

Ze wzgledu na gorsza niz dla ASAS-04 i -08 jako$é danych i mniejsza ich liczbe, uzyskane
precyzje wyznaczen rowniez sa gorsze, aczkolwiek wcigz ponizej kanonicznej wartosci 3%. Pre-
cyzja wyznaczen mas to odpowiednio 2,33 i 2,34% dla gléwnego i wtérnego sktadnika uktadu
ASAS-09 oraz 1,94 i 1,95% w przypadku promieni. Wartosci te oczywiScie mogg zostaé znacz-
nie poprawione, o ile wykonanych zostanie wiecej pomiaréw, zaréwno predkosci radialnych,
jak i jasnosci.

ASAS-21: szybka ewolucja plam i rodzina rozwigzan bazowych

ASAS-21 byt trudniejszym przypadkiem do modelowania, niz ASAS-09. Po pierwsze ze wzgledu
na mierzalng ekscentrycznos$é orbity, ktéra przejawiala sie w odstepach miedzy momentami



4.4. ANALIZA 121

miniméw réznych niz 0,5F,,,. Po drugie, ilos¢ pomiaréw fotometrycznych w zestawie wybra-
nym do stworzenia modelu bazowego byla znacznie mniejsza oraz cechowala sie duzo gorszym
prébkowaniem. Po trzecie w koncu, modulacja jasnosdci poza zaé¢mieniami byta bardziej skom-
plikowana i nie dato sie w bezposredni sposéb odgadnaé jaka powinna by¢ konfiguracja plam.

Krzywa blasku z lipca 2009 odznacza si¢ dwoma minimami modulacji (nie myli¢ z za¢mie-
niami), wystepujacymi w okolicach faz 0,31 0,8 (-0,2). Ksztalt modulacji pozwala bezposrednio
wykluczy¢ jedynie scenariusz dwoch chtodnych plam. Na powierzchni sktadnikéw uktadu po-
dwdjnego rotujacych synchronicznie minimum blasku zwigzane z widocznoscia plamy powinno
trwa¢ wiecej niz pot okresu orbitalnego. Tymczasem minimum wystepujace w okolicy ¢ = 0,3
trwa okoto 0,4P,.,. ASAS-21 powinien rotowaé synchronicznie, gdyz po czasie kilku okreséw
orbitalnych wzor modulacji sie powtarza. Stad wnioskowaé¢ mozna, iz przynajmniej jedno z
makstméw powinno pochodzi¢ od jasnej plamy o temperaturze wickszej niz obszar ja otacza-
jacy. Zatem cata modulacja pochodzi albo od dwu jasnych plam, albo od plamy jasnej oraz
chtodnej, rozleglej plamy, siegajacej obszaréw biegunowych jednego ze sktadnikéw, podobnie
jak dla ASAS-08 i ASAS-09 (styczen 2010). Plama taka powinna by¢ najlepiej widoczna w
okolicy ¢ = 0, powodujac pojasnienie w poblizu za¢mienia wtoérnego, gdyz taka konfiguracja
lepiej odtwarza dane niz w sytuacji, gdyby odpowiadala za pojaénienie w okolicy ¢ = 0,1.

Testowane byty rézne konfiguracje plam. Udalto sie stworzy¢ satysfakcjonujace dopasowa-
nia w szesciu przypadkach: z dwoma jasnymi plamami (zaréwno w konfiguracjach na jednym
jak 1 na dwéch sktadnikach, zaémiewane badz nie — 4 przypadki) oraz z jasna, zaémiewana
plama na sktadniku gléwnym (maksimum blasku w okolicy ¢ = 0,1) i chlodna na dowolnym
ze skladnikéw (2 przypadki). Uzyskane z tych rozwiazan poszczegdlne wartosci € o, i oraz
Thhot,1,2 zostaly usrednione z wagami zaleznymi od ich bledéw formalnych. Tak uzyskane éred-
nie wartosci prametréw zostaly uznane za reprezentujace model ,bazowy” i wykorzystane do
odtworzenia innych zestawéw danych, poprzez dopasowanie jedynie nowej konfiguracji plam.
Uzyte takze zostaly wraz z parametrami orbity spektroskopowej, do wyznaczenia absolut-
nych wartosci parametréow fizycznych i odlegloéci do uktadu. Podobnie jak dla ASAS-09, do
oszacowania odlegtosci wykorzystane zostaly pomiary jasnosci z przegladu ASAS, przy czym
najlepsza zgodnos$é¢ uzyskana zostala dla E(B — V') ~ 0,1 — 0,15.

Otrzymane w powyzszy sposob wartosci parametréw ukladu ASAS-21 przedstawione sa
wraz z bledami wyznaczen w Tabeli 4.8. Podane w niej bledy uwzgledniaja niepewnoéci w
kalibracji fotometrycznej. Krzywe blasku oparte na tych parametrach i réznych konfiguracjach
plam, odtwarzajacych poszczegdlne zestawy danych, pokazane sa na Rysunku 4.4, przy czym
dla danych z lipca 2009 przedstawiony jest jeden z calej grupy uzyskanych modeli, zawierajacy
dwie jasne, za¢miewane plamy. Podobny schemat plam zostal wykorzystany w modelu odtwa-
rzajacym dane z czerwca 2009. Warto zauwazy¢, ze pojasnienie w okolicy za¢mienia wtdrnego
jest w tym przypadku nieznacznie wigksze w poréwnaniu z lipcem, za$ drugie pojasnienie
praktycznie sie nie zmienia (co jest wyrazniej widoczne na Rysunku 4.10). Jest to argument
za poprawnoscia zastosowania dwu jasnych plam do tych danych. Niemniej, scenariusz z jedna
jasna i jedna ciemna plama formalnie tez odtwarzal dane bazowe, wiec nie moze by¢ pominiety
w samej analizie, gdyz mogloby to doprowadzi¢ do niedoszacowania bledéw.

Zestaw danych z pazdziernika 2009 z SAAO réwniez jest opisany modelem z dwoma jasnymi
plamami, aczkolwiek o innym potozeniu. Mozliwe jest, iz pazdziernikowa konfiguracja plam
powstata bezposrednio z tej obserwowanej w czerwcu i lipcu poprzez ,migracje” plam we
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Tablica 4.8: Absolutne wartosci parametréw fizycznych uktadéw ASAS-09 i ASAS-21.

ASAS-09 ASAS-21

Gléwny Witoérny Gléwny Wtérny
Parametr Wartos¢ + Wartoé¢ =+ Wartos¢ + Warto$¢ =+
Inklinacja [°] 86,55 £+ 0,20 87,65 £ 0,55
a [Ro] 2,264 0,027 2,273 0,027 2,073 0,012 2,456 0,012
Masa [Mg] 0,771 0,018 0,768 0,018 0,837 0,010 0,698 0,009
Potencjal Kopala 6,866 0,040 6,887 0,040 5,358 0,030 5,607 0,037
Promien [Rp] 0,772 0,015 0,769 0,015 0,845 0,011 0,712 0,010
logg 4549 0,014 4,552 0,011 4,502 0,008 4,577 0,009
Vsyn [km/s] 43,5 0,6 43,3 0,6 60,9 0,6 51,3 0,6
V — I [mag] 1,170 0,13 1,172 0,13 1,15 0,21 1,39 0,30
Tphot K] 4360 150 4360 150 4750 150 4220 180
My, [mag] 6,53 0,10 6,54 0,10 596 0,15 6,85 0,19
My [mag] 7,22 0,16 7,23 0,16 6,35 0,14 7,65 0,21
Odlegtosé [pc] 151 £ 9 126 + 8

wspdlrzednej dtugosci astrograficzej. Z kolei dane z maja 2008 sg bardzo dobrze odtworzone
modelem z dwoma plamami chtodnymi.

Warto wspomnieé, iz sam fakt ewolucji plam gwiazdowych nie jest czyms$ nowym w astro-
fizyce, aczkolwiek ewolucja w tym tempie (skale czasowe rzedu tygodni) prawdopodobnie
nie byta obserwowana do tej pory. By¢ moze zostalo to wczesniej zaobserwowane dla bar-
dziej masywnego (1,13 + 1,05 Mg) ukltadu zaémieniowego UV Leo (poréwnaj Kjurkchieva
i Marchev 2007 z Heckert 2009) oraz dla ukladu zaémieniowego przed ciagiem gléwnym
ASAS J052821+0338.5 (1,38 + 1,3 Mg; Stempels i in., 2008), w krzywej blasku ktérego autorzy
obserwuja znaczace zmiany w czasie 110-dniowego okresu obserwacji.

Ewolucja plam w skalach duzo dluzszych — rzedu kilkuset dni (pojedynczych lat) — jest
natomiast znana od dawna i odnotowana byta chociazby dla za¢mieniowych uktadéw rozdzie-
lonych BD -22 5866 (Shkolnik i in., 2008), RS CVn (Rodoné & Cutispoto, 1994) i GU Boo
(Windmiller i in., 2010), oraz pélrozdzielonych ES Cnc (Pribulla i in., 2008) czy RT Lac
(Cakirli i in., 2003). Ostatni uklad byl systematycznie obserwowany w latach 1987-2000, co
pozwolito autorom na przeprowadzenie unikalnej i doktadnej analizy ewolucji plam na po-
wierzchni sktadnikéw tego aktywnego systemu. Zmienno$¢ w bardzo dlugich skalach czasu
wykazuja tez zaréwno ASAS-09 jak i ASAS-21, ktorych krzywe blasku z przegladu ASAS wy-
kazuja pseudo-okresowe zmiany z odpowiednio P ~ 1000 i 1600 d. Nie wykazuja ich natomiast
ASAS-04 i ASAS-08.

4.4.4 Aktywnos$é gwiazdowa

O ile w przypadku gwiazd pojedynczych pdznych typoéw poziom aktywnosci wyraznie kore-
luje sie z wiekiem (Hawley i in., 1999; West i in., 2008; Dupuy i in., 2009), o tyle w przy-
padku sktadnikéw ciasnych uktadéow podwdjnych, aktywnosé wydaje sie byé¢ wzbudzana przez
obecnosé gwiazdowego towarzysza, zatem proby szacowania wieku na podstawie wskaznikow
aktywnosci nie zdaja si¢ na wiele. Zjawisko to wystepuje jednak powszechnie w tego typu
obiektach i ma prawdopodobnie kluczowy wptyw na ich ewolucje.

Oproécez rozlegltych (i ewoluujacych) plam, wszystkie omawiane uktady malomasywne wy-
kazuja takze inne przejawy aktywnosci gwiazdowej. Pierwszym z nich jest emisja w promienio-
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waniu rentgenowskim, notowana chociazby w ROSAT All-Sky Survey X-ray catalogue (RASS;
Voges i in., 1999). Zjawisko to jest przejawem aktywnosci koronalnej i okazuje si¢ by¢ bardzo
powszechne wérdd krétkookresowych ukltadéw zaémieniowych. Szczygiel i in. (2008) pokazali,
ze przytlaczajaca wigkszosé z 836 obiektéow z przegladu ASAS, majacych swoje odpowiedniki
w RASS, to wlasnie tego typu uktady.

Jak bylo wspomniane, Lépez-Morales (2007) wykazala korelacje pomiedzy promieniami
uktadéw matomasywnych a emisjg rentgenowska, mierzona w postaci stosunku jasnosci rent-
genowskiej do bolometrycznej Lx /Lpy. Poniewaz wszystkie omawiane uklady malomasywne
maja zmierzony strumien w X oraz oszacowang odlegtosé i Mp,;, mozna pokusié sie o sprawdze-
nie zgodnosci relacji Lopez-Morales z pomiarami uzyskanymi dla badanych uktadéw. Stosunki
jasnosci rentgenowskiej do bolometrycznej dla skladnikéw ASAS-04, przy zalozeniu liniowej
korelacji pomiedzy Lx a predkosScia rotacji, oszacowane zostaly na (Lx/Lyy)1 = 7,0 £ 2,5
x1074 1 (Lx/Lpot)2 = 8,4 £ 3,0 x10™%, co wg relacji Lépez-Morales odpowiada 5 i 6% nad-
wyzce obserwowanych promieni wzgledem modelu BCAH98 dla wieku 1 Gyr. Tymczasem
mierzone wartodci nadwyzki AR = (Rops — Rimod)/ Rmod Wynosza odpowiednio dla sktadnika
gléwnego 1 wtornego 13,0 + 0,7% oraz 11,7 + 0,6%, co nie jest zgodne z omawiang relacja,
nawet przy uwzglednieniu duzego rozrzutu punktow, na podstawie ktorych byta ona wyprowa-
dzona. Zalozenie innego rodzaju korelacji miedzy emisja X i rotacjg nie zmienia tego obrazu,
gdyz przewidywane predkosci rotacji sktadnikéw sa do siebie bardzo zblizone. Niezgodnosé¢ z
relacja Lopez-Morales wynika¢ moze z saturacji emisji w X dla predkosci vy = 10 km/s przy
jednoczesnym nieréwnym rozdzieleniu strumienia w X pomiedzy skladnikami (Lépez-Morales
zaklada w takim przypadku Lx 1 = Ly 2), lub tez ze statusu ewolucyjnego uktadu - ASAS-04
moze konczyé swoja ewolucje na ciggu gtéwnym.

W przypadku ASAS-08 analogiczne obliczenia daja (Lx/Liyu)1 = 7,6 £ 3,5 x107% i
(Lx/Liot)2 = 9,5 + 4,0 x10~%. Mierzone nadwyzki promieni wzgledem wybranej izochrony
zestawu BCAHO98 wynosza odpowednio AR; = 83 oraz ARy = 10,51%5%. Wynik ten jest
w zgodzie z relacja Lépez-Morales, ale plasuje ASAS-08 wyraznie ponad nia, tzn. mierzone
promienie sa za duze jak na ten poziom emisji w X. Zastosowanie innej korelacji miedzy Lx a
Urot TOWNIEZ nie zmienia tego obrazu.

ASAS-09, majacy niemal identycznych rozmiaréw sktadniki, wydaje si¢ zaprzeczaé zalo-
zeniu, ze strumien w X jest rozdzielany miedzy skladnikami po réwno (réwny poziom ak-
tywnoéci), gdyz do kazdego z zestawéw danych fotometrycznych udaje sie dopasowaé krzywa
blasku z plamg na tylko jednym sktadniku. Poréwnanie z izochrona BCAH98 daje mierzona
nadwyzke promieni 10,6 + 3,2%, zaé Lx /Ly, jest na poziomie 7,3 x10™* (bez wzgledu na
wybér typu korelacji), co wypada wyraZznie powyzej i w tylko marginalnej zgodnosci z relacja
Lopez-Morales.

Ostatni z uktadéw — ASAS-21 — powinien by¢ najbardziej czuty na typ wykorzystanej ko-
relacji miedzy Lx a vrot, gdyz promienie jego sktadnikéw rézniag si¢ najbardziej miedzy soba.
Sktadnik gtéwny wykazuje nadwyzke ARy = 12 + 2% przy Lx /Ly = 5,8 + 0,3 x107%, za$
sktadnik wtérny ARy = 11 4 2% przy Ly /Ly = 11,5 + 0,3 x10~%. Zblizone wartosci nad-
wyzki wiaza sie zatem z diametralnie réznymi stosunkami Lx /Ly, przy czym tylko skladnik
gltowny potwierdza relacje Lépez-Morales. Warto zwrdci¢ uwage réwniez na réznice miedzy
warto$ciami Lx /Lpy otrzymanymi dla ASAS-21 a tymi dla innych uktadéw o podobnej nad-
wyzce promieni.
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Rysunek 4.7: Fragmenty znormalizowanych do kontinuum widm uktadéw ASAS-04 (gdéra) i
ASAS-08 (dét) w sasiedztwie lini H i K wapnia (lewo) i H,, (prawo). Linie sktadnikéw gléwnych
oznaczone sa symbolami ,,P(...)", za§ wtérnych — ,,S(...)”. Dla ASAS-04 linia Ca II H skladnika
gléwnego jest natozona na H. wtérnego. Oba widma zostaly wykonane 12 pazdziernika 2005.

Fazy orbitalne sa podane.

Powyzsza analiza wykazuje, ze badane uklady nie sa zgodne z relacja pomiedzy poziomem
aktywnosci gwiazdowej a obserwowanymi wartoSciami promieni, lub sg z nia w marginalnej
zgodnosci. Wszystkie omawiane uklady leza na plaszczyZnie (Lx/Lpo)-AR systematycznie
ponad relacja podana przez Lépez-Morales (2007). Prawdopodobnym wytlumaczeniem jest
zalamanie sie korelacji miedzy Lx a predkoscia rotacji przy vy = 10 km/s (Stauffer i in.,
1994; Delfosse i in., 1998), a takze po czesci status ewolucyjny danego uktadu, w szczegdlnosci
ASAS-04. Temat ten bedzie poruszany w dalszej czesci pracy.

Oprécz emisji w promieniowaniu rentgenowskim (oraz w UV — ASAS-08), badane obiekty
wykazuja wyrazna emisje w liniach widmowych, szczegélnie serii Balmera wodoru, bedace
przejawem aktywnosci chromosferycznej. Szerokosci réwnowazne (EW') zidentyfikowanych i
zmierzonych linii emisyjnych uktadéw ASAS-04 i ASAS-08 zebrane sg w Tabeli 4.9. Fragmenty

Tablica 4.9: Szerokosci réwnowazne lini emisyjnych uktadéw ASAS-04 i ASAS-08. Typowe
niepewnoéci wyznaczen nie przekraczaja 0,05 A.
ASAS-04 ASAS-08
Linia A[A] GL Wt. GL Wt.
H, 6563 0,19 -0,03 0,65 0,55
H. 3970 0,34 0,36 0,92 1,05
Call H 3968 2,02 2,12 3,17 3,66
Call K 3934 266 2,79 531 5,55
Hg 3889 — — 04 04
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widm tych ukladow przedstawione sg na Rysunku 4.7. Na bardzo dobrej jakosci widmach z
teleskopu Keck I wyraznie widoczne sa linie emisyjne zjonizowanego wapnia H oraz K dla
obu skladnikéw w obu ukladach (silniejsze dla ASAS-08). ASAS-04 wykazuje réwniez staba
lini¢ emisyjna H, sktadnika wtérnego oraz niemal wypelniong sktadnika gltéwnego. Widaé tez
wyraznie mierzalng emisj¢ w H.. Linia Hg znalazla si¢ w obszarze pomigdzy czeSciami mozaiki
detektora spektrografu HIRES, zatem nie zostala zaobserwowana. Slady emisji sa réwniez
widoczne w H, i Hs, aczkolwiek z powodu naltoZenia si¢ z innymi liniami nie bylo mozliwe
wiarygodne wyznaczenie ich EW. Nie zostala zidentyfikowana emisja w liniach helu (4027,
4473, 5877 1 6678 A) ani w liniach D; i Dy sodu.

Podobnie jak dla ASAS-04 sytuacja ma sie dla ASAS-08, aczkolwiek linie emisyjne sg duzo
silniejsze. W szczegdlnosci H, jest wyraznie widoczna w emisji dla obu sktadnikéw. Pomiary
EWp, sa zgodne z warto$ciami jakie wezesniej podali Christian i Mathioudakis (2002). Dodat-
kowo, w widmie ASAS-08 uwidocznily sie dla obu sktadnikéw linie emisyjne Hg (poza zakresem
Rysunku 4.7). Wskazuje to jednoznacznie na duzo wyzszy poziom aktywnosci tego ukltadu w
stosunku do ASAS-04, potwierdzony przez obecnosé znacznie wiekszych plam.

Dla dwéch pozostatych obiektéw uzyskane widma sa duzo gorszej jakosci. Dodatkowo linie
Ca II H i K wapnia byly poza zakresem dlugosci fali spektrograféw UCLES i GIRAFFE.
Jednoznaczne konkluzje co do identyfikacji linii emisyjnych mozliwe sa jedynie dla H,. Linia
ta jest wyraznie widoczna w emisji w dwoch z czterech widm uktadu ASAS-09, ale wiarygodne
pomiary uzyskane byly jedynie dla jednego z widm z 5 stycznia 2009 (TBD=2454837,2062).
Uzyskane warto$ci EWp,, wynosza dla sktadnika gtéwnego 0,25 £ 0,15 A, za$ dla wtérnego 0,15
4+ 0,1 A. Oznacza to poziom aktywno$ci mniejszy niz w przypadku ASAS-08, ale nieznacznie
wiekszy niz ASAS-04. Drugie z widm, na ktérych linia ta jest zidentyfikowana w emisji, ma
znacznie stabszy stosunek sygnatu do szumu.

W przypadku ASAS-21 linia H, zostala zidentyfikowana zaréwno na widmach z Radc-
liffe/GIRAFFE jak i z AAT/UCLES. W pierwszym przypadku linia ta byla jednak za blisko
brzegu rzedu échelle, aby przy uzyskanym SNR mozliwe byly wiarygodne pomiary jej szeroko-
$ci réwnowaznej. Emisja byla wyrazna dla sktadnika gtéwnego, jednak poza progiem detekcji
dla wtornego, co moze jednak oznaczaé, ze absorpcyjna linia zostala ,wypelniona” emisja do
poziomu bliskiego kontinuum. Na jednym z widm z AAT/UCLES oba sktadniki okazaly sie
by¢ w emisji, co §wiadczy o zmiennosci H, przynajmniej dla sktadnika wtérnego. Uzyskane
wartoéci EWpg, wynosza dla skladnika gtéwnego 0,4 £+ 0,1 A, za$ dla wtérnego 0,5 + 0,1 A.
Wskazuje to na poziom aktywnoéci zblizony do ASAS-08.

4.4.5 Wplyw plam na wyniki

Plamy na powierzchni sktadnikow omawianych uktadéw sg bodajze najwazniejsza ich charak-
terystyka. Oprocz znaczacej modulacji krzywych blasku w obu pasmach, plamy moga takze
zmieniaé ksztalt krzywej predkosci radialnych (punkt 4.1.1). Aby uzyskane parametry orbitalne
nie byly obarczone dodatkowymi btedami systematycznymi, nalezatoby prowadzi¢ obserwacje
spektroskopowe niemal jednoczesnie z fotometrycznymi, gdyz, jak zostalo pokazane wczesniej,
rozktad plam na powierzchni sktadnikéw moze sie zmienia¢ w dosy¢ krétkich skalach czasowych
(jak dla ASAS-09 i -21).

Niedawna analiza nowych i archiwalnych pomiaréw fotometrycznych uktadu GU Boo, jaka
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przeprowadzili Windmiller i in. (2010), bezposrednio pokazuje wplyw plam i ich ewolucji na
uzyskiwane wartoéci parametréow fizycznych sktadnikéw ukladu, w szczegdlnosci mas i pro-
mieni. Autorzy poddali ponownej analizie pomiary w pasmach R oraz I, jakie opublikowali
Loépez-Morales i Ribas (2005). Dodatkowo przeanalizowali wtasne pomiary CCD w pasmach
V, R oraz I, a takze fotoelektryczne z pasm B, V|, R oraz I. Rbéznica modulacji jasnosci poza
za¢mieniami pomiedzy danymi starymi i nowymi, byta bardzo wyraZna, niezbicie dowodzaca
ewolucji plam na powierzchni sktadnikéw GU Boo. Do tych trzech zestawéw danych dopaso-
wywane byly rézne modele, zakladajace rézne ilosci i konfiguracje plam, a ich wyniki byty
poréwnane miedzy soba i z rozwiazaniami opublikowanymi wezeéniej (2 modele). Wybranych
zostato réwniez pieé¢ najlepszych (w sensie x?) modeli. Wartoéci niektérych parametréw, np.
Ry, réznily sie pomiedzy tymi modelami nawet o 4%, przy czym wartosci najbardziej ,,odsta-
jace” od pozostalych okazaly sie mieé¢ najwicksze bledy formalne. Interesujacym jest tez, ze
najwieksze réznice miedzy warto$ciami poszczegdlnych parametréw fizycznych uktadu odno-
towane byly dla réznych dopasowan do tego samego zestawu danych.

Analiza, jaka przeprowadzili Windmiller i in. (2010) oraz odnotowana w niniejszej pracy
szybka zmienno$é plam uktadéw ASAS-09 i ASAS-21, dowodza potrzeby wielokrotnego ob-
serwowania i modelowania tego samego uktadu, w celu uzyskania bardzo doktadnych i wia-
rygodnych wartosci jego parametrow. Niestety, dla zadnego z omawianych w niniejszej pracy
nowych ukladéw matomasywnych, nie ma wiecej niz jednego konsystentnego czasowo i da-
jacego pelne pokrycie fazy zestawu danych fotometrycznych. Dlatego nalezy rozwazy¢, jaki
wplyw na niepewnosci wyznaczen ma obecnos$¢ plam oraz taka a nie ina ich konfiguracja.

Na Rysunku 4.8 przedstawiony jest wplyw plam na dopasowane modele uktadéw ASAS-04 i
-08. Na gérnych panelach pokazane sa tréjwymiarowe rekonstrukcje uktadéw w czasie zaé¢mien,
pokazujace rozmiary i lokalizacje plam. Na dolnych panelach pokazany jest wplyw tych plam
na krzywe blasku i RV. Warto zwréci¢ uwage jak obecnosé plam zmienia wzgledne glebokosci
za¢mien. Réznicowe krzywe RV pordéwnane sa réwniez z residuami najlepszego dopasowania
orbitalnego (wraz z ostatecznymi bledami) pomiaréw.

W przypadku ASAS-04 1 ASAS-08 sprawdzane bytly rézne opcje rozmieszczenia plam na po-
szczegbdlnych sktadnikach i tylko te przedstawione pozwolily na uzyskanie zbieznosci w trakcie
modelowania, zatem mozliwo$¢ wprowadzenia niepewnosci z powodu zlego wyboru konfigura-
cji staje sie mato prawdopodobna, aczkolwiek nie wykluczona. ASAS-04 jest duzo jasniejszy
od GU Boo i rozrzut jego pomiaréw fotometrycznych jest mniejszy. Analiza Windmillera i in.
wykazala zgodnosé¢ pomiedzy réznymi modelami na poziomie 1-3% (nie wliczajac wspomina-
nych wartosci, wyznaczonych z najwigkszymi bledami). Uzyskana dla ASAS-04 precyzja okoto
0,6% wydaje sie zatem prawdopodobna, a jesli jest niedoszacowana, to o niewiele.

7 kolei w przypadku ASAS-08 gtéwnym Zrodlem niepewnosci w wyznaczeniu wiekszosci
parametréw fizycznych jest trzecie $wiatlo, uwzglednione w opisanej analizie, pogarszajace
precyzje wyznaczen do poziomu 2%. To réwniez czyni mato prawdopodobnym mozliwo$é nie-
doszacowania btedéw przy analizie krzywych blasku z powodu zlego modelowania plam.

Roéwniez analiza krzywych RV uktadéw obserwowanych teleskopem Keck I nie powinna by¢
pod znaczacym wplywem plam, pomimo ze pomiary RV wykonywane byly duzo wczesniej niz
fotometria. Dla obu przypadkéw rozpietosé czasowa spektroskopii wynosi okoto roku, zatem,
przy prawdopodobnej ewolucji plam, ich wplyw przez ten czas zdotal si¢ ,usredni¢”. Prawdo-
podobnym jest, ze zostal on catkowicie uwzgledniony w systematycznym czynniku dodanym
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Rysunek 4.8: Plamy w ukladach za¢mieniowych ASAS-04 (lewo) i ASAS-08 (prawo). Géra: Tréjwymiarowe rekon-
strukcje systeméw w czasie zaémienia giéwnego (¢ = 0,02) i wtérnego (¢ = 0,48). Jednostka na osiach jest promien
Storica. Skala taka sama dla obu ukladéw. Déi: Wplyw plam na krzywe blasku (wyzej) w pasmie V (linia gruba) i I
(cienka) oraz krzywe RV (nizej) skladnikéw gléwnych (linia gruba) i wtérnych (cienka). Krzywe powstaly jako warto$é
réznicy pomiedzy modelami uwzgledniajacymi plamy a modelami bez plam (efekt RM uwzgledniony). Réznicowe krzywe
RV nalozone sg na residua dopasowania orbitalnego, takie same jak na Rys. 4.1.
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Rysunek 4.9: Wplyw plam gwiazdowych zastosowanych w modelach uktadéw ASAS-09 (lewo)
i ASAS-21 (prawo) na krzywe predkosci radialnych skladnikéw gléwnych (gora) i wtérnych
(dét). Modelom bazowym odpowiadaja linie ciagte. Modele uktadu ASAS-09 zawieraja po
jednej plamie (jak na Rys. 4.5), a uktadu ASAS-21 po dwie (jak na Rys. 4.6), przy czym jako
bazowy wybrany zostal model z jasnymi, za¢miewanymi plamami.

do formalnie wyznaczonych bledéw pojedynczych pomiaréw RV. Swiadczy o tym skala mo-
dulacji zman krzywych ARV na Rys. 4.8, poréwnywalna z bledami pomiaréw i mniejsza niz
ich rozrzut. Oznacza to, iz podane dla uktadéw ASAS-04 i ASAS-08 niepewnosci parametréw
fizycznych sg dobrze oszacowane.

Inaczej sprawa ma sie w przypadku ASAS-09 i ASAS-21. Obserwacje spektroskopowe pierw-
szego przeprowadzone byly w odstepie jedynie trzech dni oraz ponad miesiac po obserwacjach
fotometrycznych w SAAO (grudzien 2008), ktére na dodatek nie niosa zadnych informacji
na temat odplamowej modulacji jasnosci w zakresie faz orbitalnych, dla ktérych wykonana
byla spektroskopia. Widma ASAS-21 byly co prawda wykonane w przeciggu dwdch lat, ale
w dwdbch kilkudniowych turach i rowniez w duzym odstepie czasowym od fotometrii. W obu
przypadkach zatem nie ma zadnych informacji na temat ukladu plam w momencie wykona-
nia widm. Aby zatem w miare wiarygodnie oszacowaé maksymalng niepewnos$é wyznaczen
parametréw orbitalnych, pochodzaca od nieznajomosci zaplamienia sktadnikéw, wyznaczone
zostaly w programie PHOEBE syntetyczne krzywe predkosci radialnych, oparte o modele ba-
zowe obu uktadéw i modele od nich pochodne. Réznicowe krzywe RV powstaly przez odjecie
krzywych syntetycznych uwzgledniajacych plamy na powierzchni, od krzywych RV dla przy-
padku bez plam (przy czym w obu sytuacjach uwzgledniany byl efekt RM). Owe réznicowe
krzywe RV dla réznych modeli uktadéw ASAS-09 i ASAS-21 przedstawione sa na Rysunku
4.9.

Krzywe RV ukladu ASAS-09 modyfikowane sa, w zaleznosci od modelu, o 1 — 1,5 km/s,
wartos¢ jak najbardziej mierzalng wspoétczesnie. Odchylenie jest nawet wieksze dla modelu
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Rysunek 4.10: Wplyw zaplamienia na krzywe blasku ukladéw ASAS-09 (lewo) i ASAS-21
(prawo) w pasmach V' (géra) i I. Modele identyczne jak na Rysunkach 4.5, 4.6 1 4.9. Kodowanie
linii jak na Rys. 4.9. Dla przejrzystosci, dla ASAS-21 dodana zostata linia na poziomie zero
(kropkowana).

ze stycznia 2010, kiedy plama jest za¢miewana. Nie ma to wplywu na wyznaczenia amplitud
predkosci K1 2, kluczowych do oszacowania mas, moze mie¢ jednak znaczny wplyw przy mo-
delowaniu efektu Rossitera-McLaughlina. Modulacja ARV jest znacznie wigksza w przypadku
ASAS-21, zwlaszcza dla skladnika wtérnego z modelu z czerwca 2009, gdzie siega 4 km/s.
Taki duzy efekt wynika z wyboru jasnych plam do tego modelu, co podyktowane byto w tym
przypadku wtasnie checig uzyskania jak najwigkszej wartosci modulacji, aby bezpiecznie i wia-
rygodnie oszacowaé niepewnosci pochodzace od nieznajomosci uktadu plam. Zastosowanie w
tym przypadku konfiguracji innej niz podana daje modulacje RV o mniejszej skali.

W celu bezpiecznego oszacowania niepewnosci wyznaczen parametréw fizycznych obu ukta-
déw, dodane zostaly w kwadraturze czynniki 1 km/s do niepewnosci Ky oraz 1,5 km/s do
niepewnosci Ko uktadu AAS-09. Analogicznie dla ASAS-21 dodane zostaly czynniki 1,5 i 4
km/s do niepewnos$ci odpowiednio K7 i Ko. Warto pamigtaé, ze do bledéw pojedynczych po-
miaréw RV ukladu ASAS-09 wczesniej zostaly juz dodane bledy systematyczne. Nie mialo to
za$ miejsca w przypadku ASAS-21.

Powigkszone niepewnosci K12 zostaly uwzglednione przy liczeniu nowych bledéw takich
parametréw jak ¢, a, M sin?i, czy Q (poprzez q), a w efekcie mas i promieni. Ostateczne
wartosci bledéw tych wyznaczen zebrane sa w Tabeli 4.10. Poniewaz nowe wartosci niepewnosci
amplitud predkosci sa poréwnywalne ze ,starymi” (z Tabeli 4.5), réwniez ostateczne bledy mas
i promieni sg podobnej skali co wyznaczone formalnie z modeli. Niemniej, btedy wyznaczen mas
sktadnikéw systemu ASAS-21 wynoszg teraz 3,1 i 3,4% odpowiednio dla skladnika gtéwnego
i wtérnego (poprzednio ~1,2 i 1,3%), co jest wartoscia bliska, ale nieznacznie wigksza niz
wymagana kanoniczna 3%. Precyzja wyznaczen promieni pogorszyla sie za$ do okolo 2%, ze
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Tablica 4.10: Ostateczne wartosci bledéw wyznaczen orbitalnych i fizycznych parametréw ukta-

déw ASAS-0 i ASAS-21.

Parametr Ostateczny blad
ASAS-09 ASAS-21

K [km/s] 1,6 1,8

Ko [km/s] 3,1 4,2

q 0,027 0,027
a [Ro] 0,062 0,064
M; sin® i [Mg) 0,022 0,026
My sin® i [Mg) 0,022 0,024
o 0,048 0,040
Q2 0,048 0,051
M [Mg] 0,022 0,026
Ms [Mg] 0,022 0,024
Ry [Rp) 0,017 0,016
Ry [Rp) 0,017 0,015

wzgledu na niepewnosé¢ stosunku mas, uwzglednianego w potencjatach Kopala. Wptyw plam
na ASAS-09 byl mniejszy, stad precyzja jest nieznacznie lepsza. Wynosi ona 2,9% w masach
(obu sktadnikéw) i 2,2% w promieniach.

Jednoczesnie nalezy dodaé, ze wplyw plam na wartosci bledéw oszacowanych z analizy
krzywej blasku (tzn. formalnych bledéw parametréw, podanych w Tabeli 4.8), wynikajacy
z niewtasciwego wyboru konfiguracji plam w modelu bazowym, powinien by¢ pomijalny. Dla
ASAS-09 wybér konfiguracji byl niemal oczywisty, zas model bazowy ASAS-21 i tak jest usred-
nieniem sze$ciu modeli, z ktorych kazdy charakteryzowal sie innym zaplamieniem. Wplyw
samych plam na wtaéciwe krzywe blasku pokazany jest na Rysunku 4.10. Przedstawione r6zni-
cowe krzywe w pasmach V oraz I powstaly w sposéb analogiczny jak krzywe ARV. Kodowanie
linii oraz wykorzystane modele sg réwniez identyczne.

To co jest warte zauwazenia, to skala modulacji jasnosci w zaleznosci od dtugosci fali
(pasma). Wplyw plam w filtrze I jest okolo 2 razy mniejszy niz w V. W pasmach bliskiej
podczerwieni — np. K — powinien by¢ zatem jeszcze mniejszy. Wynika to bezposrednio z faktu,
ze w interesujacym nas zakresie temperatur réznica w ilodci energii emitowanej z dwoch po-
wierzchni o nieznacznie réznych temperaturach (np. chtodna plamai ,czysta” fotosfera, 7 ~ 1),
maleje wraz ze wzrostem dlugosci fali. Ma to rowniez swoje przetozenie na precyzje predkosci
radialnych. Krzywe RV powinny by¢ w mniejszym stopniu dotkniete obecnoscig plam w pod-
czerwieni, niz w pasmie widzialnym, co zreszta bezposrednio pokazali Figueira i in. (2010).
Oznacza to rowniez, ze spekrografy échelle pracujace w wiekszym zakresie dlugosci fal powiny
dawaé wieksze bledy pojedynczych pomiaréw predkosci, a w szczegdlnych przypadkach po-
winien by¢ nawet widoczny trend w wartosci predkosci radialnej mierzonej z jednego rzedu
widma w funkcji numeru rzedu.

4.5 Status ewolucyjny

4.5.1 Kinematyka w Galaktyce

Dla wszystkich omawianych uktadéw malomasywnych, podobnie jak dla BY Dra, wyznaczone
zostaly predkosci galaktyczne U, V, W, w celu nalozenia wstepnych ograniczen na wiek i sta-
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Tablica 4.11: Ruchy wtasne i predkosci galaktyczne omawianych uktadéw wraz z domniema-

nymi przynaleznosciami. Bledy wyznaczen podane sa w nawiasach.
Pa s U \%4 w
Uktad [mas/yr] [mas/yr] [km/s] [km/s] [km/s] Przynalezno$é
ASAS04 12,02(1,6) -46,12(1,6) -15,6(0,9) -43,1(1,4) -26,1(1,1) Gruby/cienki dysk (str. Herkulesa?)
ASAS-08 -183,7(1,9) 1549(1,9) -26,9(0,8) -20,6(0,3) -18,0(1,2) Cienki dysk, zadna z YMG
ASAS-09  -20,3(3,9) -18,8(2,8)  -4,5(2,9) -21,0(3,0) 4,5(3,1)  Cienki dysk (grupa Plejad?)
ASAS-21 70,2(1,0) -109,9(1,1)  -40,6(2,6) -56,1(4,0 4,3(1,1) Strumiert Herkulesa

= =

)

tus ewolucyjny systeméw. Uzyte zostaly wyznaczone w niniejszej pracy wartoéci predkosci
systemowych i odleglosci (wraz z niepewnosciami) oraz wartosci ruchéw wlasnych z katalogu
PPMX (ASAS-04 i -08; Réser i in., 2008) lub UCAC3 (ASAS-09 i -21; Zacharias i in., 2010).
Wyniki obliczen dla wszystkich uktadéw zebrane sa w Tabeli 4.11.

Lokalizacja uktadu ASAS-04 w przestrzeni predkosci (U, V, W) nie pozwala przypisaé tego
uktadu do zadnej ze znanych mlodych grup kinematycznych (ang.: Young Moving Group;
YMG), lub kandydatéw na nie (Zhao i in., 2009). Uklad ten zlokalizowany jest w obszarze
przejsciowym miedzy grubym a cienkim dyskiem galaktycznym (Bensby i in., 2003; Nordstrom
iin., 2004), blisko tzw. ,strumienia Herkulesa” (ang.: Hercules stream; Seabroke i Gilmore,
2007). Struktura ta zawiera gwiazdy zaréwno mlode, jak i stare, przy czym wszystkie wykazuja
cechy kinematyczne typowe dla grubego dysku (Bensby i in., 2007). Gdyby ASAS-04 nalezal
do grubego dysku, mozna by okresli¢ dolny limit wieku ukladu. Maksymalny wiek cienkiego
dysku nie jest dobrze okreslony, jednak rézni autorzy zgodnie podaja wartoéci wicksze niz 8
Gyr (Jimenez i in., 1998). W takiej sytuacji ASAS-04 zaiste znalazlby sie u kresu ewolucji na
ciagu gtéwnym, co czyni go bardzo interesujacym obiektem do dalszych badan.

Z kolei lokalizacja w przestrzeni (U, V, W) uktadu ASAS-08 nie pozostawia zadnej watpli-
wosci co do przynaleznoéci do cienkiego dysku galaktycznego. Trudno jednakze powiazaé ten
uktad z ktorakolwiek ze znanych YMG, co prowadzi do wniosku, ze system ten ma wiecej niz
okoto 1 miliard lat.

Do podobnego wniosku mozna dojéé analizujac kinematyke ukladu ASAS-09. Lezy on
w przestrzeni (U, V, W) dokladnie w cienkim dysku, blisko obszaru zajmowanego przez tzw.
grupe Plejad, zwana tez Lokalna Asocjacja (Seabroke i Gilmore, 2007; Zhao i in., 2009). Uwaza
sie, ze struktura ta ma pomiedzy 20 a 150 Myr i metaliczno$¢ ponizej stonecznej (Montes i
in., 2001). Jednakze z poréwnania z izochronami (patrz: nizej) wynika, iz ASAS-09 wykazuje
zawartos¢ metali co najmniej taka jak Stonce, zatem jego przynaleznosé¢ do grupy Plejad jest
malo prawdopodobna.

Ostatni uktad — ASAS-21 — plasuje sie wyraznie w (rozleglym) obszarze przestrzeni (U, V,
W) zajmowanym przez strumienn Herkulesa, zatem system ten moze mie¢ nawet 8 Gyr. Jest
prawdopodobnie starszy niz ASAS-08 i ASAS-09, przy czym wydaje sie wykazywaé wyzszy
poziom aktywnosci, w sensie (Lx/Lpoi)1 + (Lx/Lpor)2. Jest to prawdopodobnie zwiazane z
krotszym okresem orbitalnym a przez to z wigkszymi predkosciami rotacji, o ile korelacja
pomiedzy Lx a vpo wciaz istnieje dla vy.o ~ 50 km/s.
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4.5.2 Izochrony

W celu doktadniejszego okreslenia statusu ewolucyjnego badanych uktadéw, wyniki opisanej
analizy poréwnane zostaly z czterema zestawami teoretycznych modeli ewolucji gwiazd, opi-
sanymi w Punkcie 4.1.4. Zalozone oczywiscie zostalo, ze sktadniki danego uktadu maja réwny
wiek i taki sam sktad chemiczny. Za najwazniejsze obserwable uznane zostaly masy gwiazd,
wyznaczone we wszystkich przypadkach z precyzja co najmniej poréwnywalng do 3%, a w
przypadku obserwacji Keck I/HIRES duzo lepsza. Niepewnosci masy zaleza gléwnie od jako-
$ci pomiaréw RV oraz, w duzo mniejszym stopniu, od niepewnosci wyznaczenia inklinacji, gdyz
ta jest bliska 90° i malte wartosci btedéw ¢ nie przenosza si¢ na duze wartosci, btedéw mas,
jak mialo to miejsce dla BY Dra. Na bledy mas nie maja réwniez wplywu, lub jest on mar-
ginalny, inne zrédla niepewnosci, w szczegdlnodci kalibracja fotometryczna i trzecie swiatto.
Dodatkowo, wg hipotezy Vogta, to wlasnie ten parametr determinuje warto$ci pozostatych.

Drugim waznym parametrem jest absolutna jasnosé¢ bolometryczna Mp,. Jak byto wspo-
minane, malomasywne ukltady za¢mieniowe, pomimo niezgodnosci w promieniach i tempera-
turach, wykazuja My, zgodne z przewidywaniami teoretycznymi (Torres, 2007; Morales i in.,
2009b). Pomimo wplywu kalibracji fotometrycznej na niepewnosci My, parametr ten w dal-
szej analizie wykorzystywany jest jako podstawowe kryterium wyboru izochrony odtwarzajacej
pomiary dla danego uktadu.

Kolejnym parametrem, jaki uznany zostal za wazny i przydatny w testowaniu zgodnoéci
teorii z obserwacjami, jest kolor V' —I. W programie PHOEBE wielko$¢ ta jest niemalze niezmien-
nicza wzgledem zastosowanych temperatur gwiazd, zas jej niepewnosé pochodzi praktycznie
jedynie od kalibracji fotometrycznej. Podobnie ma si¢ rzecz z jasnoscig absolutna w pasmie
V', ktéra dodatkowo obarczona jest bledami pochodzacymi z zastosowania réznych poprawek
bolometrycznych w procedurze JKTABSDIM.

Pozostate dwa parametry poréwnywane z modelami teoretycznymi to oczywiscie promien
i temperatura (w sensie fotosferycznej). Jednakze, ze wzgledu na wielokrotnie wspominane
rozbieznosci pomiedzy teoria i obserwacjami, nalezy sie raczej spodziewaé, ze wyznaczone
promienie beda wicksze a temperatury nizsze niz przewiduja to izochrony.

Niemniej wyjatkiem w tym przypadku moze okazaé sic ASAS-04. Na Rysunku 4.11 przed-
stawione sg wyniki modelowania dla tego uktadu z teoretycznymi izochronami podanych zesta-
woéw w trzech przypadkach: (1) wezesny etap ciagu gtéwnego i metalicznos$é stoneczna (lewo);
(2) pdzny etap ciagu gtéwnego i mniejsza metaliczno$é (srodek); (3) odejscie od ciagu gléwnego
i metalicznos$¢ stoneczna. Ze wzgledu na ograniczenia dostepnosci izochron w danych zesta-
wach, w przypadku (2) izochrony zestawéw GENEVA i BCAH98 maja nizsze metalicznosci
niz dwa pozostale, zas w (3) izochrona BCAH98 pokazana jest dla innego wieku. Moze by¢
ona wykorzystana jako dolne ograniczenie wieku uktadu, gdyz zwykle przebiega blisko zazna-
czonych zakreséw bledow. Zwraca uwage fakt, iz zestaw ten czesto odstaje od pozostatych dla
takich samych lub podobnych ¢ i Z, co jest wynikiem innej wartosci parametru $redniej drogi
mieszania, zastosowanej w tym zestawie (aprrr = 1).

Izochrony w przypadkach (2) i (3) zostaly wybrane tak, aby pasowaé¢ do punktéw na diagra-
mie masa-jasno$¢ bolometryczna. Poniewaz w przypadku (1) linie leza daleko od wyznaczen,
mozna z duzym prawdopodobienstwem stwierdzié, iz jesli ASAS-04 ma mie¢ metalicznosé zbli-
zona do Stonca, to musi by¢ ukladem wyewoluowanym. Warto réwniez zauwazy¢ (co juz bylo
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Rysunek 4.11: Poréwnanie réznych parametréw fizycznych w funkcji masy gwiazdy z réznymi
modelami teoretycznymi dla uktadu ASAS-04. Lewa kolumna przedstawia izochrony wieku
t = 1 Gyr i metalicznosci stonecznej (Z = 0,02), srodkowa — ¢t = 6 Gyr, Z < 0,01 (0,01 dla
PADOVA i Y2, 0,008 dla GENEVA oraz 0,006 dla BCAH98), prawa — Z = 0,02 i t = 12 Gyr
(za wyjatkiem BCAH98 — 8 Gyr). Wartosci parametréw i bledy wziete zostaly z Tabeli 4.6.
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wspomniane), ze zaréwno promienie jak i temperatury sa dla tego ukladu wigksze niz przewi-
dywane w tym scenariuszu. Izochrony ¢ = 1 Gyr pasowalyby dla Z < 0,006, co jest jednak
mato prawdopodone zwazywszy chociazby na kinematyke w Galaktyce.

ASAS-04 jest przykladem znanego problemu, mianowicie degeneracji pomiedzy wiekiem
i metalicznoscia pasujacych modeli (Lastennet i Valls-Gabaud, 2002). Podane wartosci M i
My, odtwarzane sa, oprocz dwu pokazanych przyktadéw, chociazby przez izochrong ¢t = 8
Gyr i Z = 0,012. Dla przypadku t = 6 Gyr, Z < 0,01 widzimy wspominane niezgodnosci
promieni i temperatur (za wyjatkiem BCAH98 — inna metaliczno$é), zatem mozemy te wartosci
traktowaé jako prawdopodobne (dla t = 8 Gyr i Z = 0,012 sytuacja wyglada podobnie, lecz
niezgodnosci sa mniejsze). Dla obu skladnikéw jednoczes$nie oszacowaé mozna wspdlna warto$é
czynnika korygujacego 8 = Rops/Rimod, ktora wyniostaby ~1,055. Odpowiada to przesunieciu
0 Alog(Tphot) ~ 0,012, co pozwolitoby na dopasowanie sie¢ pojedyncza izochrona do pomiaréw.

Rozbieznoéci znikaja dla t ~ 10 — 11 Gyr, w ktérym to przypadku promienie, temperatury
jak i My oraz V — I zdaja sie by¢ dobrze odtworzone. Dla 12 Gyr przewidywane promienie
staja sie wieksze niz obserwowane, podczas gdy na innych plaszczyznach dopasowanie jest
wciaz dobre. Stad 12 Gyr mozna uwazaé za gorne ograniczenie na wiek ukladu. Warto przy
tej okazji zauwazy¢ ze izochrona BCAH98 dla t = 8 Gyr i metalicznosci stonecznej przewiduje
najwieksze promienie i najmniejsze temperatury, jednoczesnie nie pasujac do Mp,;.

Na podstawie przedstawionego poréwnania mozna wysnué¢ wniosek, ze rozbieznosci miedzy
obserwowanymi a modelowymi promieniami i temperaturami moga nie by¢ znaczace dla gwiazd
wyewoluowanych. Wydaje si¢ to by¢ potwierdzone przez niedawne odkrycie uktadu V69-47Tuc
(0,88 + 0,86 M) w slynnej gromadzie kulistej (Thompson i in., 2010). W jego przypadku kilka
modeli teoretycznych skutecznie odtwarzalo obserwowane wartosci za pmoca jednej izochrony.
Przy zalozeniu [Fe/H]=-0,70, oszacowany zostal wiek ukladu (i gromady) — 11,3 Gyr. Biorac
pod uwage podobne masy sktadnikéw ASAS-04, mozna uznaé niemal idealne dopasowanie dla
t > 10 Gyr za bardzo prawdopodobne. Jednakze, V69-47Tuc ma duzo wigkszy okres orbitalny
(ok. 30 dni) i nie wykazuje (zwiazanej z malymi separacjami) aktywnosci, prawdopodobnie
odpowiedzialnej za zwickszanie promienia. W zwiazku z tym, pomimo formalnie bardzo dobrej
zgodnosci z obserwacjami izochron t ~ 10 —11 Gyr dla Z ~ 0,02, nalezy przyjaé za bezpieczne
oszacowanie wieku i metalicznosci ASAS-04 w nastepujacych przedziatach: ¢ = 5 — 12 Gyr,
Z = 0,008 — —0,2, z najwigkszym prawdopodobienstwem w zakresie wieku 8 — 11 Gyr i Z
pomiedzy 0,012 a 0,018. Oznacza to, ze ASAS-04 jest jednym z najstarszych znanych uktadéw
za¢mieniowych. Kilka innych znalezionych zostato ostatnio w réznych gromadach kulistych
(patrz: Tabela 4.2). Znane sa takze obiekty pola, dla ktérych oszacowany wiek jest rzedu 10
Gyr — UV Psc, CG Cyg, RW Lac, HS Aur i CM Dra — ale, za wyjatkiem ostatniego, wszystkie
maja sktadniki masywniejsze niz ASAS-04.

Analogiczne poréwnania wyznaczonych parametréw z izochronami dla ukladu ASAS-08
przedstawione sa na Rysunku 4.12. Przypadek (1) przedstawia, jak dla ASAS-04, wczesny etap
ciagu gléwnego i metaliczno$é stoneczna; (2) ponownie stoneczna metalicznosé ale dla p6zZniej-
szego stadium ewolucji na ciagu gléwnym; (3) bardzo pdzny etap ewolucji na ciagu gtéwnym
(blisko odejscia) dla metalicznosci wigkszej niz stoneczna. Ponownie, ze wzgledu na dostep-
no$¢ modeli, przypadek (3) nie przedstawia jednorodnej prébki modeli. W zestawie GENEVA
nie sg dostepne izochrony dla Z > 0,02 i mas ponizej 0,8 Mg. Réwniez zestaw BCAH98 nie
jest obliczony dla takich metalicznosci, aczkolwiek wykorzystana zostala ,najstarsza” (8 Gyr)



4.5. STATUS EWOLUCYJNY 135

t=1 Gyr, Z=0.02 t=5 Gyr, Z=0.02 t=10 Gyr, Z>0.02
— T T T T 7 T T T 7 — T T T 7

I Y2 1 | BCAH98: Y=0.282, t=8Gyr ]
© | — — BCAH®8 1 1 Y?% 2=0.04 i
W [ — - — - PADOVA t 77 PADOVA: Z=0.03
g [------ GENEVA T
3
=~ e -
. 1 .
== L =
| " |
T T T 1 T
~ |
o L

Radius [Rg]
0.65

0.6

log(Tphot)
3.65

3.6

M, [mag]
85 8 1756 7

9

(V = 1) [mag]
14 18

1.2

0.65 0.65 0.65

Mass (MGS'7 Mass (MGS'T Mass (MGS"7

Rysunek 4.12: To samo co na Rysunku 4.11 ale dla ASAS-08 i innych zestawien wiek-
metalicznosé: Z = 0.02 dla wieku ¢ = 1 (lewo) i 5 Gyr (Srodek) oraz Z > 0.02 dla wieku
t = 10 Gyr (prawo). W ostatnim przypadku izochrona zestawu GENEVA nie byta dostepna
dla mas ponizej 0,8 My za$ zestaw BCAHI8 reprezentuje izochrona dla ¢t = 8 Gyr i Z ~ 0,02,

ale Y = 0,282.
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Rysunek 4.13: Diagram (V — I)/My z teoretycznymi izochronami dla ¢t = 1 Gyr i Z = 0,02
wraz z wynikami uzyskanymi dla wszystkich 3 ciat systemu ASAS-08. Wartosci i btedy zostaly
wziete z Tabel 4.6 i 4.7. Model BCAHO98 jest niedostepny dla mas ponizej 0,6 Mg.

dostepna izochrona z zestawu obliczonego dla Y = 0,282 i apsrpr = 1,9 (normalnie Z = 0,275
lub 0,25 oraz ayr = 1), jako ze spelniala kryterium zgodnosci na diagramie M /Mpy,,.

Izochrony byly wybierane wedlug tego kryterium witagnie, co w przypadku ASAS-08 skut-
kowalo okresleniem statusu ewolucyjnego na etap ciagu gltéwnego (z duzym prawdopodobien-
stwem). ASAS-08 jest ponownie przykladem degeneracji wieku i metalicznosci, ale w tym
przypadku ustali¢ mozna dolny limit Z na 0,012. Z kolei gérna warto$é Z nie powinna znacz-
nie przekracza¢ 0,02, gdyz w takim przypadku pasuja izochrony z zakresu wieku 8 — 10 Gyr,
co jest w sprzecznosci z charakterystyka kinematyczna uktadu.

Na ciggu gléwnym ASAS-08 wykazuje dobrze znane niezgodno$ci promieni i temperatur.
Wartosci czynnika korygujacego 3 réznia sie w zaleznosci od modelu, aczkolwiek we wszystkich
przypadkach do obu skladnikéw dopasowaé mozna warto$é ~1,09. Odpowiada to przesunieciu
w temperaturach Alog(Tpnet) ~ 0,02, ktore pozwala na dopasowanie pojedynczej izochrony.

Zauwazy¢ mozna, ze w okolicach M ~ 0,7 My rézne zestawy przewidujg rézne wartosci
koloru V' — I (jak i rézne temperatury), co jest oczywiscie zwiazane z innym podejSciem
fizycznym w kazdym z modeli. Dla ASAS-08 jedynie PADOVA i BCAH98 s3 zgodne w zakresie
btedéw z obserwowanymi wartosciami V' — I, przy czym PADOVA pasuje nieznacznie lepiej
w przypadku 1 Gyr, za§ BCAH98 dla 5 Gyr. Wykorzystujac te dwie izochrony i wyznaczenia
My oraz V — I dla trzeciego ciala w ukltadzie, mozna prébowaé oszacowaé jego mase.

Na Rysunku 4.13 przedstawione sg izochrony wszystkich zestawéw dlat =1 Gyri Z = 0,02
wraz z wartoSciami My oraz V — I wyznaczonymi dla wszystkich trzech ciat uktadu. Na plasz-
czyznie (V. — I)/My do wyznaczen skladnikéw pary zaémieniowej pasuja wszystkie modele,
ale tylko PADOVA i BCAH98 jednoczesnie do ich mas. PADOVA daje spdjne oszacowanie
masy skladnika C w zakresie 0,43 — 0,5 Mg, za§ BCAHO98 nie siega ponizej 0,6 Mg, co jed-
nak na omawianym diagramie wypada bardzo blisko brzegu wyznaczonych niepewnosci. Stad
mozna wnioskowaé, iz 0,6 Mg, jest dobrym gérnym oszacowaniem masy 3-go ciata. Przewidy-
wana masa odpowiada péznemu typowi widmowemu K (7,7 ~ 4000 K; Harmanec, 1988), za$
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sam kolor przewiduje raczej typ M2 (T.5y ~ 3600 K; Bessel i in., 1998). Katowa separacja
zmierzona przez satelite Hipparcos 0,845"” odpowiada rzutowanej odleglosci miedzy gwiazdami
39 AU. Mozna sie¢ zatem spodziewaé, ze gwiazda o masie ~0,5 Mg bedzie wywiera¢ na pare
zaémieniowa znaczacy wplyw, potencjalnie wykrywalny przez dlugofalowe pomiary RV czy
chronometraz za¢mien.

Rysunek 4.14 przedstawia poréwnanie z izochronami wyznaczen parametréow uktadow
ASAS-09 i ASAS-21. Zaznaczone zostaly niepewnosci uzyskane z modelowania (Tabela 4.8),
gdyz ostateczne wartosci niepewnosci parametréw (Tabela 4.10) moga by¢ przeszacowane, zas$
ich wykorzystanie nie zmienitoby znacznie wynikéw dopasowania izochron — najlepiej pasujaca
izochrona pozostalaby nie zmieniona, powigkszylby sie jedynie zakres dozwolonych izochron.

Trzy przedstawione przypadki kombinacji [¢,Z] to: (1) t = 1 Gyr, Z = 0,02 (jak dla
pozostalych przypadkow); (2) t = 5 Gyr, Z = 0,02 (jak dla ASAS-08); (3) t = 1 Gyr, Z > 0,02,
przy czym izochrona GENEVA ma Z = 0,04 i sigga jedynie do 0,8 Mg, zestawy PADOVA i
Y? maja Z odpowiednio 0,03 i 0,04, za$ izochrona BCAH98 przedstawiona jest dla Z = 0,02
i Y = 0,282. Ponownie, kombinacje [t, Z] wybierane byly tak, aby odtwarzana byla jasnosé
bolometryczna.

ASAS-09 reprezentuja bliskie siebie punkty w okolicy M = 0,77 Mg. Widaé, ze w grani-
cach bledéw jasnosci bolometryczne odtworzone sg w kazdym z przypadkow. Widaé rowniez
standardowe niezgodnos$ci w promieniach i temperaturach. Izochrona przebiegajaca najblizej
pomiaréw na plaszczyznach M/R i M/T,he jest BCAH98 dlat =1 GyriY = 0,282 (przypa-
dek (3)). Model ten pasuje najlepiej do wszystkich pomiaréw. Wszystkie zestawy dla przypadku
(3) pasuja do pomiaréw zaréwno My, jak i V — I oraz My, co z kolei nie ma miejsca dla
Z = 0,02, niezaleznie od przyjetego wieku. Mozna zatem wnioskowaé, ze ASAS-09 jest ukla-
dem stosunkowo mtodym, prawdopodobnie majacym okoto miliard lat, wzbogaconym o ciezsze
pierwiastki. Warto zauwazy¢, ze bez wzgledu na zatozony wiek, nie da si¢ osiagnaé zgodnosci z
pomiarami My, dla izochron o Z < 0,02. Jest to argument przeciwko przynaleznosci ASAS-09
do Asocjacji Lokalnej (grupa kinematyczna Plejad). Dla przypadku (3) czynnik korekeyjny
promieni 8 wyniéstby od 1,08 (BCAH98) do 1,13 (Y? i prawdopodobnie GENEVA). Odpo-
wiada to przesunieciu Alog(Tphet) od 0,016 do 0,027, co w kazdym przypadku prowadzitoby
do bardzo dobrej zgodnosci izochron z wyznaczeniami.

Inaczej wyglada poréwnanie z izochronami uktadu ASAS-21. Jasno$é absolutna w V' jest
najlepiej odtworzona dla przypadku (1), aczkolwiek w pozostaltych izochrony sa zgodne w gra-
nicach bledéw. Najlepsza zgodnos¢ z wyznaczeniami My, wystepuje dla t = 5 Gyr, a najgorsza
dla modeli z powigkszona zawartoscia metali. Z drugiej strony, przedstawione modele Z > 0,02
lepiej odtwarzaja temperatury, aczkolwiek dalekie sa od otworzenia wartosci promieni. Uznanie
zatem za wlasciwg zawartos¢ metali powyzej stonecznej, prowadzitoby do sytuacji niespoty-
kanej w przypadku malomasywnych uktadéw zaémieniowych. Stad wniosek, ze ASAS-21 ma
metalicznosé zblizong do Stonca i ewoluuje na ciggu gtéwnym, ale prawdopodobnie jego wiek
zblizony jest bardziej do 5 Gyr niz 1 Gyr, co sugeruje kinematyka i wartosci Mp,; sktadni-
kéw. Marginalna niezgodnoéé z wyznaczeniami koloru V — I w przypadku dwéch modeli (Y2 i
GENEVA) wynika zapewne z fizyki w nich zastosowanej, ale tez byé moze po czesci z niepew-
nosci w oszacowaniu E(B — V). Dla przypadku (2) warto$¢ czynnika korekeji promieni 5 (jesli
wspodlna dla obu skladnikéw) wynositaby okoto 1,14 co daje Alog(Tpnet) =~ 0,029 i ponownie
bardzo dobra zgodnoé¢ izochron i pomiaréw na ptaszczyznie M /log(Tpnot)-
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Rysunek 4.14: To samo co na Rys. 4.11, ale dla uktadéw ASAS-09 1 ASAS-21 i innych zestawien
wiek-metalicznosé: Z = 0.02 dla wieku t = 1 (lewo) i 5 Gyr (Srodek) oraz Z > 0.02 dla wieku
t =1 Gyr (prawo). W ostatnim przypadku izochrona zestawu GENEVA nie byta dostepna dla
mas ponizej 0,8 Mg za$ zestaw BCAHI8 reprezentuje izochrona dla Z ~ 0,02, ale Y = 0,282.
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7 powyzszej analizy czterech nowo odkrytych, matomasywnych, aktywnych ukladéw za-
¢mieniowych mozna wysnué interesujace wnioski co do natury tych konkretnych obiektéw, jak
rowniez calej klasy cial niebieskich, ktére reprezentuja. Kazdy z oméwionych ukladéw jest
interesujacy ze wzgledu na inng swoja ceche: ASAS-04 prawdopodobnie odchodzi od ciggu
gléwnego, ASAS-08 ma gwiazdowego towarzysza, ktérego dalsza analiza moglaby nalozyé do-
datkowe ograniczenia na wiek i wlasnosci uktadu za¢mieniowego, ASAS-09 jest reprezentantem
klasy ,blizniakow”, potencjalnie przydatnych do weryfikacji fundamentalnej dla astrofizyki hi-
potezy Vogta, zas ASAS-21 ma maly stosunek mas, szczegblnie porzadany przy testowaniu
modeli ewolucyjnych. Ponadto dwa ostatnie wykazuja szybka ewolucje plam na swojej po-
wierzchni, nie wykluczong w przypadku ASAS-04 i 08. Jesli aktywno$é¢ gwiazdowa jest zwig-
zana z obserwowanymi warto$ciami promieni w sposéb jaki opisali Chabrier i in. (2007), to
wielokrotnie powtarzana analiza ukladow typu ASAS-09 i ASAS-21 powinna doprowadzié¢ nie
tylko do znacznego poprawienia wyznaczen ich parametréw (co napewno jest mozliwe dla tych
dwéch obiektéw) ale byé moze takze do wykazania bezposredniej korelacji miedzy stanem
aktywnosci a wartoscig promieni sktadnikéw.

4.6 Prébka gwiazd z zakresu 1 — 2 M

Obserwacje prowadzone na teleskopach Radcliffe’a i AAT zaowocowaly takze wyznaczeniami
krzywych predkosci radialnych dla duzej prébki innych obiektéw, co w powiazaniu z dostepna z
przegladu ASAS fotometria, pozwolito na uzyskanie ich parametréw fizycznych. Jak byto wspo-
mniane, w obserwacjach afrykanskich gléwny nacisk potozony byl na uklady matomasywne,
zatem wiekszoS¢ obserwowanych obiektéow byla usuwana z probki kandydatéow na takowe. Z
kolei staby stosunek sygnatu do szumu w wielu przypadkach powodowal trudnoéci w wyzna-
czeniu predkosci radialnych sktadnikow, przez co dla kilku obiektéow nie ma wiarygodnych
pomiaréw RV. W ostatecznosci, biorac pod uwage uzyskane predkosci oraz dostepne z prze-
gladu ASAS dane fotometryczne, jedynie dwa obiekty z tej probki, dla ktérych z krzywych RV
wyznaczone zostaly masy powyzej 1 Mg, poddane zostaly dalszej analizie. Obserwacje pro-
wadzone w Australii byly za$ nakierowane na poszukiwanie planet pozastonecznych metoda
RV wokoét stosunkowo jasnych uktadéw zaémieniowych. W wielu przypadkach warunki pozwa-
laty na zastosowanie opisanej we wcze$niejszym Rozdziale metody z komérka jodowa, ktéra to
jest dostepna na spektrografie UCLES. Zebrane dane, w polaczeniu z fotometria z przegladu
ASAS, pozwolity na wykonanie modelowania dla az 16 uktadéw, ktérych sktadniki okazaty sie
mie¢ masy z przedzialu od 1 do 2 Mg. Obiekty z tego zakresu mas sa nie mniej ciekawe niz
gwiazdy mniej masywne, chociazby ze wzgledu na niezgodnosci z modelami teoretycznymi,
wynikajacymi np. z niewlasciwego traktowania tzw. ,przestrzeliwania”, (ang. overshooting) w
konwektywnym jadrze (dla M 2 1,1 Mg; Clausen i in., 2010).
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Tablica 4.12: Osiemnascie rozdzielonych uktadéw zaé¢mieniowych z katalogu ASAS, o masach
powyzej 1 Mg, dla tkérych wyznaczone zostaly parametry fizyczne. W kolumnie , T/S” (Tele-
skop/Spektrograf) ,A/U” oznacza AAT/UCLES, a ,R/G” — Radcliffe/GIRAFFE. Jesli uktad
byt znany wczesniej, w kolumnie ,Nowy” oznaczony jest jako ,N” oraz podana jest odpowied-
nia referencja. Jasnosci katalogowe podane w magnitudo.

ASAS ID Inna nazwa T/S Odl [pc] |4 J H K Sp.T. Nowy
010538-8003.7 CD-80 28 R/G — 10,10 8,49 8,04 7,83 K2 T
010934-4615.9¢ Al Phe, HD 6980 A/U 256 8,60 7,30 6.94 6.82 G8 N (1)
014616-0806.8 BD-08 308 A/U — 10,62 9,43 9,15 9,06 G2 T
023631+1208.6 BD+11 359 A/U — 9,7 8,70 8,51 8,42 F7 T
042041-0144.4 HIP 20267 A/U 116 8,70 7,53 7,25 7,19 G35 T
042724-2756.2° IDS04234-2810 A A/U — 9,89 8,98 884 8,71 F6 T
053003-7614.9  UX Men, HD 37513 A/U 101 8,23 7,20 698 6,92 F7 N (2)
0716264+0548.8  TYC 176-2950-1 A/U — 10,19 897 865 857 G6 T
085524-4411.3 CD-43 4765 A/U — 10,04 9,00 880 8,76 F7 T
150145-5242.2 HD 132553 A/U — 9,58 8,46 820 8,19 GO T
155259-6637.8 HD 141344 A/U — 899 797 775 7,69 F7 T
155358-5553.4 HD 141857 A/U — 9,566 8,45 828 8,15 GO T
162637-5042.8° HD 147827 A/U — 9,81 8,69 844 837 Gl T
174626-1153.0  BD-11 4457 R/G — 10,81 859 816 807 K4,5 T
185512-0333.8 HD 175375 A/U — 10,16 9,12 897 892 F6 T
193044+1340.3 V415 Aql, HD231630 A/U 910 10,41 9,55 9,27 9,18 F6 N (3)
195113-2030.2 HD 187533 A/U — 9,77 8,63 841 834 Gl T
213429-0704.6 BD-07 5586 A/U — 10,63 9,47 9,24 9,15 GO T

@ Fotometria jest dostepna w katalogu ASAS, ale uktad nie jest rozpoznany jako zmienna.

b Gwiazda ma fizycznego lub/i widzialnego towarzysza.

Uwaga: Odlegtosci (,,0dl.”) na podstawie wyznaczen paralaks z satelity Hipparcos (Perryman i in., 1997), za wyjatkiem
V415 Aqgl (Brancewicz i Dworak, 1980). V' oznacza maksymalng jasno$é podang w katalogu ASAS, J, H oraz K
pochodzg z katalogu 2MASS (Cutri i in., 2003). Typ widmowy oszacowany na podstawie zaleznodci Tepy/V — K dla
kartéw (Tokunaga, 2000).

Referencje: (1) Andersen i in. 1988; (2) Andersen i in. 1989; (3) Brancewicz i Dworak 1980.

4.6.1 Obiekty

Na potrzeby obserwacji teleskopem AAT ze spektrografem UCLES wybrane zostaly uklady
rozdzielone o typie widmowym pézniejszym niz F5, majace V — K > 1,1 oraz jasniejsze niz
V =~ 11 mag. Ograniczenie na jasno$é¢ spowodowane byto potrzeba skrdcenia czasu obserwacji
tak, aby nie pogorszy¢ precyzji wyznaczen predkosci radialnych. Dodatkowo odrzucane byty
uktady o stosunkowo dlugo trwajacych zaé¢mieniach oraz wykazujace znaczng modujacje ja-
snoéci poza za¢mieniami, aby odrzuci¢ uktady ze skladnikami o bardzo duzych promieniach.
Dwa obiekty z obserwacji teleskopem Radcliffe’a ze spektrografem GIRAFFE, majace wartosci
V — K przekraczajace 2, dotaczone zostaly do tej prébki ze wzgledu na wyznaczone dla nich
wartosci mas sktadnikow.

Ostatecznie, opisywana probka uktadéw ze sktadnikami o masach pomiedzy 1 a 2 My za-
wiera osiemnascie ukladéw, z czego trzy znane byly wczesniej. Sa to AT Phe (ASAS J010934-
4615.9), UX Men (ASAS J053005-7614.9) oraz V415 Aql (ASAS J193044+1340.3), przy czym
dla ostatniego nie bylo do tej pory znane rozwigzanie orbitalne, czy wiarygodne wyznacze-
nie parametréw fizycznych. Krotka charakterystyka wszystkich 18 ukladow zebrana jest w
Tabeli 4.12.
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4.6.2 Spektroskopia i predkosci radialne

Widma uktadéw ASAS J010538-8003.7° oraz ASAS J174626-1153.0 wykonane zostaly w czerw-
cu i pazdzierniku 2006 teleskopem Radcliffe’a w SAAQO, z wykorzystaniem instrumentu GI-
RAFFE. Tak jak dla uktadu ASAS-21, rozdzielczosé wynosita 40000, czas ekspozycji 3600 s,
za$ ze wzgledu na wieksza jasno$é¢ tych uktadéw, uzyskany zostat SNR ~ 35-70, w zaleznosci
od warunkéw atmosferycznych. Proces redukcji CCD, ekstrakcji widma oraz kalibracji dtugosci
fali odbywal sie w identyczny sposob jak dla uktadu ASAS-21.

Obserwacje na Teleskopie Anglo-Australijskim ze spektrografem UCLES mialy miejsce w
ciagu 11 nocy pomiedzy wrzesniem 2008 a styczniem 2009. Podobnie jak w przypadku matoma-
sywnych ASAS-09 i ASAS-21, uzyskane widma miaty rozdzielczo$é okoto 60000. Dla wiekszosci
przypadkoéw zastosowany zostal czas ekspozycji 900 s, co w dobrych warunkach pogodowych
pozwalato na osiagniecie SNR ~ 90, jednak najczesciej pomiedzy 30 a 65. W przeciwienstwie
do ukltadéw matomasywnych, w przypadku tych obiektéow celem obserwacji byto poszukiwanie
planet pozastonecznych, zatem wykonywane byty takze obserwacje z komoérka jodu, zgodnie z
wymaganiami metody Konackiego, opisanymi w poprzednim Rozdziale. Ekspozycje takie mialy
jendak miejsce tylko w sprzyjajacych warunkach, kiedy przy zastosowaniu komérki mozliwy
byt do osiggniecia SNR > 30. Aby skutecznie szukaé planet wymagany jest SNR ~ 50, aczkol-
wiek redukcja, rozwigzanie dlugosci fali oraz wyznaczenie predkoéci radialnych mozliwe jest
takze przy nizszej wartosci. Jesli do kalibracji wykorzystana zostala lampa ThAr (ekspozycja
bez Iy), procedura redukeji CCD, ekstrakcji widma i kalibracji dlugosci fali byla identyczna
jak dla australijskich obserwacji uktadéw ASAS-09 i ASAS-21.

Podobnie jak w przypadku wszystkich innych ukladéw opisywanych w niniejszej pracy,
predkosci radialne sktadnikéw mierzone byly metoda TODCOR (Zucker i Mazeh, 1994) w opar-
ciu o syntetyczne widma wzorcowe, uzyskane kodami ATLAS9 i ATLAS12 (Kurucz, 1995). Ob-
serwacje dwoch uktadéw — Al Phe oraz UX Men — byly na tyle liczne, ze mozliwe bylo zasto-
sowanie rozplatywania tomograficznego (jak dla BY Dra, ASAS-04 i ASAS-08). Dla obu tych
uktadéw wykonanych bylo 8 widm z komoérks jodu, co jest minimalna ilo$cia potrzebng do
skutecznego rozplatania widm. Uzyskiwana ta metoda precyzja rzedu 2-5 m/s (Konacki, 2009;
Konacki i in., 2009, 2010) wymaga wiekszego stosunku sygnalu do szumu i wigkszej liczby
pojedynczych widm, aczkolwiek i tak dla Al Phe, pomimo duzego seeingu, udato sie uzyskaé
bardzo dobry rms = 62 i 24 m/s odpowiednio dla skladnika gtéwnego wtérnego. Dla UX Men
rms jest juz znacznie wiekszy (210 i 270 m/s) ze wzgledu na rotacyjne poszerzenie linii.

Wszystkie wykorzystane do analizy predkosci radialne opisywanych ukltadéw zebrane ze-
ostaly w Tabeli 4.13. Podobnie jak w innych opisywanych wczeéniej przypadkach, uzyskane
formalne bledy RV okazaly sie byé niedoszacowane i nie dawaly zredukowanego x? dopasowa-
nia orbity bliskiego 1. Aby to osiagnaé¢ dodawane byly w kwadraturze czynniki systematyczne,
tak aby uzyskaé¢ x? ~ 1. W ogélnoéci dla kazdej gwiazdy w kazdym uktadzie ich wartosé byta
inna i szacowana byla w kazdym przypadku niezaleznie. W Tabeli 4.13 zebrane sg bledy osta-
teczne. Podana jest rowniez metoda kalibracji dla kazdego pomiaru z osobna — ,t” oznacza
kalibracje za pomoca lampy ThAr, za$ ,i” za pomoca jodu.

SW dalszej czesci pracy przyjmowana jest nastepujaca notacja: ASAS J010538-8003.7 =A010538. Dla pozo-
statych — analogicznie.
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Tablica 4.13: Pojedyncze pomiary predkosci radialnych, dla opisywanych ukladéw zaémienio-
wych. o, oznacza btad ostateczny predkosci. Podana jest tez metoda kalibracji dlugosci fali:

3

L1 oznacza komoérke z jodem, ,t” — lampe ThAr.

ASAS ID BJD v1 oy, O—-C1 v o, O —Cz Kalib.
[2450000 +] [km/s] [km/s [km/s] [km/s] [km/s] [km/s] (t/1)
Uklady obserwowane za pomocq Radcliffe/GIRAFFE
010538-8003.7 4007,4184 13,767 1,358 -0,369 -25,896 1,955 -0,244 t
4008,5691 -48,402 1,309 0,215 34,786 2,094 -2,148 t
4010,5241 -65,562 3,061 2,011 62,420 6,141 6,570 t
4166,2696 54,048 2,553 2,579 -64,431 3,172 -1,571 t
174626-1153.0 3903,5470 51,205 1,810 -0,647  -147,011 2,830 0,258 t
3903,5840 57,488 2,470 2,638  -151,550 3,080 -1,798 t
3905,3660 -168,210 1,140 1,920 33,949 2,340 -1,846 t
3906,3570 24,759 1,410 -0,074  -125,532 1,430 -0,507 t
Uklady obserwowane za pomocg AAT/UCLES
014616-0806.8 4748,1195 -20,264 0,706 -1,541 95,132 0,322 0,444 i
4748,1301 -20,239 0,719 -0,813 96,055 0,326 0,584 t
4836,9694 -0,589 0,718 -0,688 74,374 0,346 0,674 t
4836,9832 -1,255 0,706 -0,236 75,848 0,327 0,901 i
4838,0049 -41,409 0,706 1,294 119,609 0,331 -1,786 i
023631+1208.6  4727,1755 59,391 0,661 -0,605 -58,277 0,676 -0,438 t
4748,1731 90,371 0,576 0,218 -93,688 0,453 0,076 t
4837,0081 -59,088 1,178 0,921 86,165 0,593 1,012 t
4838,0297 73,434 0,693 0,091 -73,876 0,940 -0,139 t
4839,9661 -71,914 0,815 -0,525 98,097 0,619 -0,627 t
042041-0144.4 4727,2386 37,134 0,333 -0,149 -41,185 0,295 0,485 i
4748,2447 -52,421 0,340 -0,330 56,302 0,307 -0,109 i
4837,0846 54,426 0,333 -0,022 -60,852 0,295 -0,357 i
4838,1014 -13,658 0,334 0,453 14,537 0,301 -0,188 i
4840,0839 -62,234 0,335 -0,016 67,706 0,299 0,182 i
042724-2756.2 4748,2317 -46,626 0,092 0,018 92,797 0,102 0,017 i
4837,0945 -49,127 0,053 0,026 95,203 0,057 0,029 i
4838,0716 -38,469 0,047 -0,082 84,879 0,049 -0,008 i
4840,0494 53,716 0,077 0,101 -3,094 0,081 -0,091 i
071626+0548.8  4837,1459 -29,687 0,209 -0,084 60,114 0,209 -0,030 i
4837,1565 -29,637 0,213 0,177 60,644 0,213 0,292 t
4838,1523 -50,603 0,212 0,180 81,076 0,212 0,419 i
4838,1628 -51,036 0,211 -0,476 80,916 0,218 0,125 t
4840,1227 -13,610 0,217 -0,415 44,157 0,227 0,199 t
085524-4411.3 4837,1658 88,902 0,153 -0,043 -55,966 0,187 -0,032 t
4837,1788 88,908 0,106 -0,119 -55,867 0,161 0,162 i
4838,2003 67,964 0,559 0,163 -31,948 0,949 -0,126 t
4840,1752 -36,290 0,169 0,079 87,072 0,294 0,081 t
4840,1872 -37,096 0,134 -0,326 87,617 0,279 0,168 i
150145-5242.2 4727,8800 -22,856 0,433 -0,017 31,536 0,404 -0,240 i
4746,8978 -84,121 0,425 0,404 92,804 0,402 0,217 i
4747,8818 -49,147 0,417 -0,470 58,758 0,392 0,130 i
155259-6637.8 4726,8822 -28,252 0,138 -0,075 43,217 0,053 0,064 i
4747,8951 103,241 0,162 -0,182 -65,103 0,071 0,030 i
4748,8874 66,360 0,148 0,076 -34,587 0,058 -0,040 i
4840,2618 99,190 0,240 0,265 -61,463 0,115 -0,063 i
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Tablica 4.13: cigg dalszy

ASAS ID BJD v1 Ou, O—-Ct V2 Ouy O —(Cy Kalib.
[2450000 +] [km/s] [km/s] [km/s] [km/s] [km/s] [km/s] (t/1)
155358-5553.4 4725,8940 -53,747 0,245 -0,045 65,831 0,118 -0,039 i
4726,8693 -84,018 0,123 0,342 97,428 0,058 -0,394 i
4746,9343 89,580 0,162 -0,356 -83,583 0,076 0,356 i
4748,8984 -69,368 0,132 -0,101 82,366 0,064 0,241 i
162637-5024.8 4725,9654 -5,360 0,052 0,697 -55,937 0,332 -0,912 t
4726,9048 -48,709 0,054 -0,006 -4,294 0,337 0,406 t
4727,9052 -83,688 0,046 -0,206 36,225 0,366 -0,115 t
4747,9195 -62,294 0,068 0,704 11,584 0,446 -0,582 t
185512-0333.8 4724,9488 21,467 0,207 -0,935 -63,071 0,290 1,184 t
4726,9390 -96,468 0,064 -0,207 78,198 0,183 0,152 t
4746,9608 62,064 0,087 0,320 -111,946 0,122 -0,544 t
193044+1340.3  4726,9783 -49,255 0,155 0,277 80,940 0,084 -0,094 t
4727,9801 -68,078 0,086 0,110 100,998 0,188 -0,588 t
4747,9736 -47,881 0,216 -0,203 79,187 0,324 0,144 t
195113-2030.2 4724,9114 -74,087 0,358 -0,617 82,055 0,516 -0,525 t
4725,0293 -72,957 0,367 0,001 82,638 0,461 0,761 t
4725,9803 -44,384 0,378 0,445 42,941 0,546 0,061 t
4727,9442 51,471 0,349  -0,281  -90,995 0415 0,004 t
4727,9567 52,053 0,169 0,003 -91,450 0,429 -0,040 i
4748,9997 50,112 0,345 0,248 -88,400 0,396 -0,019 t
4749,0133 50,088 0,168 -0,149 -88,821 0,411 0,078 i
213429-0704.6 4726,0762 -8,783 2,483 -3,445 -37,554 1,499 -0,818 t
4727,0779 -86,844 2,353 0,271 49,419 0,859 0,087 t
4748,0581 37,655 2,359 1,261 -81,116 0,860 0,172 t

010934-4615.9

053003-7614.9

Uklady obserwowane za pomocg AAT/UCLES,
dla ktérych wykonane zostalo tomograficzne rozplgtywanie widm

4726,1839 -50,010 0,067 0,039 46,563 0,032 -0,005
4727,1199 -54,702 0,065 0,008 51,034 0,030  -0,012
4728,1348 54,588 0,068  -0,082 50,879 0,032 0,029
4748,1047 -10,478 0,065 0,042 8,647 0,031 0,037
4749,1254 -29,290 0,068  -0,095 26,506 0,036  -0,034
4836,9479 30,615 0,066 0,032  -30,809 0,031 0,023
4837,9913 37,186 0,067  -0,067 -37,231 0,029 0,000
4839,9391 45,639 0,064  -0,051  -45336 0,029  -0,009
4726,2312 10,474 0,186 0,089 83,834 0,132  -0,112
4727,2714 126,622 0,182  -0,284  -31,545 0,137 0,028
4747,2639 25,567 0,186  -0,128 72,924 0,141  -0,196
47482774 131,771 0,201  -0,388  -36,657 0,130 0,492
4837,1270 75,675 0,180  -0,124 21,225 0,125 0,178
4838,1106 -31,653 0,180  -0,027 131,483 0,125  -0,060
4838,1334 -32,599 0,181 0,104 132,385 0,125 0,391

4840,0952 122,517 0,183 -0,190 -26,918 0,136 -0,107

e e e e e b e e ke ke e e e e e e
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Tablica 4.14: Parametry fizyczne i orbitalne omawianych uktadéw, wraz z btedami wyznaczen (w nawiasach).

ASAS ID Rozw. P To (PHOEBE) Ky Ko ey q a
[d] JD-2450000 [km /s] [km /s] [km /s] [Ro]

010538-8003.7 ta 8,069406(6) 1873,449(6) 73,6(1,6) 73,3(2,4) 5,8(7) 1,003(31) 23,4(5)
010934-4615.9 iod® 24,59241(8) 3247,184(3) 51,16(3) 49,11(2) -0,750(12) 1,0418(8) 47,855(19)
014616-0806.8 mix 5,940047(25) 1878,427(7) 76,2(1,1) 84,2(8) 35,0(6) 0,905(16) 18,79(16)
023631+1208.6 t-a 3,604913(8) 2449,258(2) 85,8(4) 102,3(3) 6,2(2) 0,839(7) 13,40(4)
042041-0144.4 iod 6,47649(2) 1943,030(6) 74,27(38) 81,48(38) -17,2(1) 0,911(7) 19,76(7)
042724-2756.2 iod 8,94657(5) 1873,707(7) 74,0(4) 70,7(4) 7,79(4) 1,047(8) 25,6(1)
053003-7614.9 iod® 4,181096(3)  2019,2755(11)  87,31(12) 89,90(8) 48,86(5)  0,9712(16)  14,639(12)
071626+0548.8 mix 11,55478(6) 2426,025(8) 61,2(3) 62,1(3) 15,6(3) 0,986(7) 27,5(1)
085524-4411.3 mix 7,040274(14) 1875,092(4) 68,0(1) 77,50(12) 21,23(7)  0,8772(19)  20,279(22)
150145-5242.2 iod 5,976930(76) 1927,389(7) 89,1(7) 88,9(7) 4,6(7) 1,002(10) 21,01(11)
155259-6637.8 iod 5,744754(22) 1931,664(6) 93,47(12) 76,98(6) 11,00(5) 1,214(2) 19,367(15)
155358-5553.4 iod 5,691743(23) 1933,457(6) 94,59(5) 90,67(9) 4,83(4) 1,043(1) 20,877(11)
162637-5042.8 t-a 8,87621(5) 1939,350(11) 65,67(17) 77,39(35) -28,5(1) 0,852(2) 25,16(5)
174626-1153.0 t-a 3,011055(7) 1956,245(3) 116,2(9) 96,2(1,5) -57,2(7) 1,21(2) 12,63(11)
185512-0333.8 t-a 5,795527(15) 1972,545(4) 80,40(5) 96,37(10) -17,08(5) 0,834(1) 20,257(13)
193044+1340.3 t-a 4,925489(16) 2731,560(4) 91,34(55) 98,0(6) 13,5(5) 0,93(1) 18,44(8)
195113-2030.2 mix 7,04335(5) 1976,202(9) 65,41(14) 90,71(21) -8,1(1) 0,7211(23)  21,873(35)
213429-0704.6 t-a 5,672517(8)  1884,2545(25) 75,(2) 79,3(7) -21,0(7) 0,95(3) 17,24(24)

ASAS ID e %) 1 M, Mo R1 Ra To/Th

] ] M) M) R R

010538-8003.7 0,0 — 30,4(6) 1,380(55) 1,384(55) 3,16(33) 1,06(41) 0,72(3)
010934-4615.9 0,187(4) 110,1(9) 84,4(5) 1,2095(11)  1,2600(11) 1,82(5) 2,81(7) 0,820(15)
014616-0806.8  0,067(45) 100(5) 86,1(7) 1,335(25) 1,208(24) 1,57(53) 1,42(52) 1,014(80)
023631+1208.6 0,0 — 87,4(9) 1,357(8) 1,138(7) 1,82(36) 1,28(29) 0,988(18)
042041-0144.4  0,132(5) 342,2(9) 88,5(3) 1,293(9) 1,179(9) 1,59(29) 1,43(26) 0,99(11)
042724-2756.2  0,012(4) 238(24) 86(1) 1,383(13) 1,449(13) 2,2(1) 2,16(8) 0,94(3)
053003-7614.9 0,0 — 89,86(15) 1,2220(15)  1,1878(15)  1,321(36) 1,285(37) 0,992(18)
071626+0548.8 0,21(5) 52(10) 88,2(7) 1,055(8) 1,041(8) 1,65(3) 1,18(2) 0,988(10)
085524-4411.3 0,0 — 86,4(2) 1,2040(27)  1,0562(25) 1,87(2) 1,634(16) 0,996(6)
150145-5242.2 0,0 — 84,7(3,4) 1,766(21) 1,769(21) 2,86(14) 2,81(14) 1,004(27)
155259-6637.8 0,0 — 84,5(8) 1,352(3) 1,644(4) 1,83(15) 2,81(15) 0,984(35)
155358-5553.4 0,0 — 86,3(9) 1,847(6) 1,927(6) 2,73(28) 2,99(30) 0,97(5)
162637-5042.8  0,019(10) 341(2) 85,6(3) 1,469(8) 1,246(7) 2,55(33) 2,25(33) 0,98(4)
174626-1153.0 0,0 — 81,4(5) 1,44(3) 1,74(3) 1,99(12) 2,64(17) 0,95(3)
185512-0333.8  0,0108(3) 45(2) 87,4(1,4) 1,813(6) 1,513(5) 1,7(3) 1,5(4) 0,87(4)
193044+1340.3 0,0 — 87,6(7) 1,798(16) 1,675(15) 2,97(9) 2,34(8) 0,974(16)
195113-2030.2 0,0 — 83,4(3) 1,646(8) 1,187(6) 2,74(13) 2,03(11) 0,994(18)
213429-0704.6  0,0937(8) 170(10) 89(1) 1,10(3) 1,04(3) 1,27(23) 1,24(22) 0,96(3)

¢ Widma rozplatane tomograficznie

4.6.3 Modelowanie

Do modelowania ukladéw i wyznaczania ich parametréw fizycznych, zastosowane zostaly te
same kody jak dla uktadéw malomasywnych, tzn.: (1) procedura dopasowujaca orbite spek-
troskopowa; (2) kod JKTEBOP (Southworth i in., 2004a,b), pracujacy tylko na pojedynczej
krzywej blasku; (3) program PHOEBE (Prsa i Zwitter, 2005), pracujacy na pelnym zestawie
danych. Procedura wyznaczania parametréw fizycznych oraz ich niepewnosci, byla réwniez
bardzo zblizona do tej opisanej przy uktadach matomasywnych, aczkolwiek w kilku aspektach
znacznie uproszczona (jedna krzywa blasku, brak plam). Pierwszy etap zaktadal uzycie danych
z katalogu ASAS oraz kodu JKTEBOP do wyznaczenia poczatkowych wartoéci okresu P i czasu
Ty, w tym kodzie definiowanego jako moment za¢mienia gtéwnego. Kod ten pozwolit réwniez
na bardzo dobre poczatkowe oszacowanie ekscentrycznosci e uktadéw, w kilku przypadkach
stosunkowo duzej oraz argumentu perycentrum w.

Poniewaz obserwacje z komorks jodowa prowadzone byly w bardzo zmiennych warunkach,
zmienna tez byla ich jako$¢, jak rowniez nie dla wszystkich uktadéw widma z zastosowaniem
Io byly za kazdym razem wykonywane. Z tego wzgledu rozwiazania dzielg si¢ na trzy grupy,
w zaleznosci od jakosci rozwiagzania orbitalnego opartego o widma z Is, wzgledem rozwiazania
opartego o kalibracje lampa ThAr. Dla siedmiu uktadéw zastosowanie Iy dato znaczaco lepsze
wyniki niz kalibracja jedynie lampa ThAr, lub rozwiazanie oparte o obie kalibracje. Dla czterech



4.6. PROBKA GWIAZD Z ZAKRESU 1 - 2 M

145

Tablica 4.15: Fazy przypadajace na momenty zaé¢mien 8 opisywanych ukladéw ekscentrycz-

nych.

ASAS ID Ppri Psec
010934-4615.9 0,01815 0,47633
014616-0806.8  0,00320 0,49647
042041-0144.4  0,95698 0,53672
042724-2756.2  0,00247 0,49756
071626+0548.8 0,96371 0,54653
162637-5042.8  0,99426  0,50569
185512-0333.8  0,99759 0,50243
9213429-0704.6  0,02914  0,47022
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Rysunek 4.15: Wyniki modelowania 18 omawianych ukladéw. Lewe panele przedstawiajg predkosci
radialne oraz ich residua w funkcji fazy, razem z najlepszymi dopasowaniami orbit. Symbole pelne
oznaczaja skladnik glowny, puste — sktadnik wtérny. Tréjkaty oznaczaja pomiary kalibrowane za po-
moca lampy ThAr, gwiazdki zas — za pomoca jodu. Podany jest takze rms dopasowania orbitalnego.
Prawe panele prezentuja w funkcji fazy orbitalnej fotometrie z przegladu ASAS wraz z najlepszym
dopasowaniem modelu fizycznego, zgodnie z parametrami z Tabeli 4.14, a takze residua dopasowania.
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Rysunek 4.15: ciqg dalszy
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kolejnych ukitadéw do modelowania wykorzystane zostaly pomiary z obu rodzajéw kalibracji,
jako ze liczba pojedynczych widm z I byta za mata, lub uzyskiwany rms byt poréwnywalny
dla obu przypadkéw. Pozostale siedem ukiadéw, w tym dwa obserwowane w SAAQO, maja
rozwigzania oparte jedynie o pomiary RV kalibrowane lampa ThAr.

W przypadku, gdy uzyskana z kodu JKTEBOP ekscentrycznosé orbity byla zgodna w gra-
nicach bledu z zerem, procedura wyznaczajaca orbite spektroskopowa dopasowywata jedy-
nie predkosé systemows v, pétamplitudy predkosci Ki, Ks oraz faz¢ poczatkowa, w tym
przypadku utozsamiang z momentem maksymalnej réznicy predkosci radialnych, za$ e byto
ustalone na 0. Dla uktadéw okreslonych jako ekscentryczne, procedura réwniez dopasowywalta
e oraz w, a takze moment przejécia przez perycentrum. Dla kilku uktadéw ilos¢ pomiaréw
RV okazala si¢ by¢ niewystarczajaca do wyznaczenia 6 wolnych parametréw. Wowczas przy
dopasowaniu orbity zakladane byly wartosci e oraz w uzyskane wczes$niej z krzywej blasku.

Ostateczne wartoéci parametréow orbitalnych i fizycznych badanych uktadéw wyznaczane
byly za pomoca programu PHOEBE. W przypadku mierzalnych ekscentrycznosci, znamienna
w skutkach okazala sie by¢ definicja momentu Tp, uzywana w tym programie (opisana przy
okazji uktadu ASAS-04). Na potrzeby pracy przyjete zostalo, ze wyznaczona wartosé¢ T, ma
przewidywaé wystepowanie blizej fazy ¢ = 0 zaémienia glebszego. Innymi stowy, zgodnie z de-
finicja Ty oraz sktadnikdéw gtéwnego i wtornego, zastosowanymi w PHOEBE, za sktadnik gtéwny
uznany zostal jasniejszy sktadnik pary, zakrywany podczas glebszego za¢mienia. Zaznaczy¢ na-
lezy, iz ze wzgledu na dostepnosé jedynie jednej krzywej blasku, nie byly wyznaczane jasnosci
bolometryczne, czy absolutne sktadnikéw, jak rowniez absolutne wartosci ich temperatur efek-
tywnych. Szacowany byl jedynie stosunek temperatur, ktéry w takich przypadkach powinien
by¢ stosunkowo dobrze okreslony (Prsa, 2006).

4.6.4 Wyniki

Wyniki modelowania dla wszystkich 18 uktadéw zebrane sg w Tabeli 4.14 oraz na poszczegdl-
nych panelach Rysunku 4.15. Nalezy pamietaé, iz czas Ty jest podany wg. definicji PHOEBE,
co dla uktadéw ekscentrycznych oznacza niezgodno$é z momentami za¢mien. Fazy orbitalne
odpowiadajace momentom zaé¢mien w 8 ekscentrycznych uktadach, podane zostaly w Tabeli
4.15. ¢ppr; oznacza faze zaémienia gléwnego (glebszego, blizszego fazy 0), zas$ @sec — wtérnego.

Doktadno$é wyznaczenia mas i promieni

Dzigki dobrym pomiarom predkéci radialnych oraz nienajgorszym wyznaczeniom katéw nachy-
lenia orbity, udato si¢ uzyska¢ catkiem dobra precyzje wyznaczen masy, pomimo niewielkiej
iloéci pojedynczych pomiaréw. Tylko dla pieciu ukladéw wzgledny blad AM/M jest wiek-
szy niz 1%. Sa to: obserwowane teleskopem Radcliffe’a A010538 (4% dla obu skladnikéw) i
A174626 (1,8 oraz 2,5% odpowiednio dla sktadnika gtéwnego), a takze z prébki AAT /UCLES:
A0146161 (1,91 2,0%), A150145 (1,2% dla obu) oraz A213429 (2,71 2,9%). Najlepsze precyzje
wyznaczenia mas daly uklady, ktérych widma byty rozplatywane tomograficznie, t.j.: A053003
(UX Men; 0,164 1 0,168%) oraz A010934 (Al Phe), dla ktérego uzyskana zostala najlepsza pre-
cyzja w tej prébee oraz jedna z najlepszych w literaturze (Konacki i in., 2010): 0,091 oraz 0,087
procent odpowiednio dla sktadnika gltéwnego i wtérnego. Przypomnieé¢ warto, ze dla obu tych
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uktadéw wykonanych zostalo jedynie 8 widm oraz, ze UX Men ma linie widmowe znacznie
poszerzone rotacyjnie.

Trzy inne uktady wyrézniajace sie formalng precyzja wyznaczen masy to: A085524 (0,22 i
0,24%; trzy widma kalibrowane lampa ThAr, dwa komérka jodowa), A155259 (0,22 i 0,25%;
cztery widma kalibrowane I) oraz A155358 (0,32 oraz 0,31%; cztery widma kalibrowane Is).
Podobny poziom precyzji (~0,4%) postulowany byl w literaturze dla kilku ukladéw zaémienio-
wych, np.: AD Boo, VZ Hya czy WZ Oph (Clausen i in., 2008), jednakze w tych przypadkach
liczba pomiaréw RV siggata 100. Wyniki podane w Tabeli 4.14 uwzgledniaja niepewnosé wy-
znaczenia inklinacji. Precyzja wyznaczenia M sin® i w omawianych przypadkach jest naturalnie
lepsza niz samej masy, przykladowo dla AI Phe wynosi 0,08% dla obu skladnikéw.

W przeciwienstwie do mas, warto$ci promieni nie zostaly oszacowane réwnie doktadnie,
gléwnie z powodu nienajlepszej jakodci zastosowanej fotometrii. Dane z przegladu ASAS, z
jednej strony dostarczaja danych juz od 9 lat i dla badanych ukladéw daja pelne pokry-
cie fazy orbitalnej, z drugiej za$ obarczone sa duzym rozrzutem, czesto przekraczajacym 0,1
magnitudo (w sensie ~ 60). Jednoczesnie, kiedy zaémienia trwaja stosunkowo krétko i nie
zajmujg duzej czesci okresu orbitalnego, liczba pomiaréw przypadajacych na jedno za¢mienie
jest niewielka, czesto ponizej 20, przy kilkuset dla catego zestawu danych. Powyzsze fakty
maja bezposrednie przelozenie na jakos¢ wyznaczen takich parametréw jak suma i stosunek
promieni, stosunek temperatur czy inklinacja. W najgorszym przypadku — A014616 — precy-
zja wyznaczen promieni wynosi okoto 30%. Siedem innych uktadéw ma promienie sktadnikéw
wyznaczone z precyzja pomiedzy 10 a 20%. Po drugiej stronie skali znajduje sie kilka uktadéw
ze wzgledng precyzja wyznaczen promieni na poziomie 3% i lepiej. Sa to: A010934(AI Phe;
2,7 1 2,5% odpowiednio dla skladnika gléwnego i wtérnego), A053003 (UX Men; 2,7 i 2,9%),
A071626 (1,9 1 1,7%), A085524 (1,1 i 1,0%) oraz A193044 (V415 Aql; 3,0 i 2,8%). Powyz-
sze wyniki moga by¢ oczywiscie znacznie poprawione jesli wykorzystatoby sie doktadniejsze
pomiary fotometryczne.

Oszacowanie wieku i statusu ewolucyjnego

Jak byto wielokrotnie wspominane, precyzja na poziomie 3% wystarzcza do przeprowadzenia
rygorystycznych testow modeli ewolucyjnych. W omawianej probce nie ma zbyt wielu przykta-
dow spelniajacych to kryterium dla wyznaczen mas i promieni jednoczesnie, ale wciaz, dzigki
poréwnaniu z modelami teoretycznymi, jesteSmy w stanie z duzym prawdopodobienstwem
okredli¢ status ewolucyjny ukitadu i wskazaé kilka potencjalnie interesujacych przypadkéw.
Rysunek 4.16 przedstawia na plaszczyznie masa-promien wyniki wyznaczen tych parametréw
dla 18 omawianych ukladéw (wraz z btedami), poréwnane z izochronami zestawu Y2 (Yi i in.,
2001; Demarque i in., 2004) dla metalicznosci stonecznej oraz wartosci wieku: 2 1 100 milionéw
oraz 1,6 i 5 miliardéw lat.

Peten zestaw izochron dla metalicznosci stonecznej zostal wykorzystany do oszacowania
wieku kazdego z uktadéw. Na plaszczyznie M /R najlepiej pasujaca izochrona wybierana byla
,ha oko”, zatem ponizej przedstawione wyniki nie sa ani ostateczne, ani w zaden sposéb wia-
zace, a jedynie sg sugestia do ewentualnych dalszych badan nad interesujacymi uktadami.
Jak wida¢ na Rys. 4.16, wiele uktadéw zajmuje obszar na ktérym izochrony mtodego wieku
(np. 2 Myr) nakladaja sie na izochrony duzo ,starsze” (1,6 i 5 Gyr). Spore bledy wyznaczen
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Rysunek 4.16: Masy (0§ X, w [Mg]) i promienie (08 Y, w [Rg]) wszystkich 18 omawianych
ukladéw wraz z ich bledami, poréwnane z zestawem izochron Y? dla metalicznoéci stonecznej
i wartosci wieku 0,002, 0,1, 1,6 oraz 5 Gyr. Kazda izochrona przedstawiona jest linig ciagla
oraz podpisana. Linie przerywane tacza sktadniki tej samej pary.

promieni oznaczaja, ze wiele uktadéw daje sie¢ w granicach bledéw odwzorowaé przez oba ro-
dzaje izochron. Dotyczy to az 14 obiektéw, przy czym dla wigkszosci z nich wybér optymalne;j
izochrony nie byt oczywisty. Aby zwiekszy¢ pewnosé wyboru odpowiedniej izochrony, a wiec
okreslenie statusu ewolucyjnego, sprawdzony zostal réwniez stosunek temperatur przewidy-
wany przez dany model dla gwiazd o podanych masach, oraz poréwnany ze stosunkiem T¢ s
wyznaczonym z krzywych blasku.

Trzy z ukladéw wydaja sie dobrze pasowaé do ,mlodych” izochron: A042724 (dwa mozliwe
rozwiazania to wiek 0,002 i 3,0 Gyr), A085524 (0,003 i 7,0 Gyr) oraz A162637 (0,015 i 4,0
Gyr). Cztery inne uklady — A174626 (0,002 i 2,0 Gyr), A193044 (V415 Aql; 0,0015 i 1,5
Gyr), A195113 (0,0015 i 3,0 Gyr) oraz A213429 (0,008 i 6,0 Gyr) — réwniez wydaja sie lepiej
pasowaé¢ do izochron reprezentujacych etap ewolucji przed ciagiem gléwnym, aczkolwiek nie
jest to az tak jasne jak dla poprzednich trzech systemdéw. Obiekty te moga by¢ o tyle ciekawe,
iz jest znanych jedynie kilka przyktadéw ukladéw zaé¢mieniowych ewoluujacych przed ciagiem
gléwnym (Stempels i in., 2008).

Uktady A014616 (0,006 i 3,0 Gyr), A042041 (0,006 i 4,0 Gyr), A155259 (0,002 i 2,5 Gyr)
oraz A155358 (0,0015 i 1,2 Gyr) wykazuja lepsza zgodnosé z izochronami ,starszymi”. Dla
szeSciu innych obiektéw — A010538 (4,0 Gyr), A010934 (AI Phe; 5,0 Gyr), A023631 (3,5 Gyr),
A053003 (UX Men; 2,75 Gyr), A071626 (8,0 Gyr) oraz A185512 (0,4 Gyr) znaleziona zostala
tylko jedna izochrona odtwarzajaca pomiary w satysfakcjonujacy sposob, przy czym dla Al Phe
oraz UX Men wartosci te sa bliskie wartosciom literaturowym (Lastennet i Valls-Gabaud,
2002). Ostatni uklad — A150145 — zlozony jest z dwéch niemal identycznych gwiazd (podobnie
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jak ASAS-09), wiec do oszacowania jego wieku potrzebne sg inne wskazéwki.

Warto zauwazyé, ze prawdopodobnie najstarszy uktad — A071626 (8,0 Gyr) — majacy
stosunkowo kroétki okres orbitalny (P ~ 11,5 d) ma najbardziej eliptyczna orbite z calej prébki:
e ~ 0,21. Ma réwniez bardzo dobre wyznaczenia mas skladnikéw (~0,8%) i niezle (ponizej 2%)
wyznaczenia ich promieni, co czyni oszacowanie jego wieku dosy¢ wiarygodnym. By¢ moze jest
to dobry przyktad uktadu, w ktérym ekscentrycznosé orbity wzbudzana jest przez trzecie cialo.

Poréwnanie z literaturg

Parametry orbitalne i fizyczne uktadéw A010934 (AI Phe) oraz A053003 (UX Men) sa znane
od przelomu lat 80-ych i 90-ych XX wieku. Dla Al Phe najbardziej aktualne predkosci ra-
dialne i parametry orbity spektroskopowej podali Andersen i in. (1988), zas pelne rozwiazanie
orbitalne, na podstawie tych samych pomiaréw RV oraz krzywych blasku w wielu pasmach
(prawie pelne krzywe w U, B, V, R, I, u, v, b, y oraz zaémienie gléwne w 3 pasmach UV
satelitarnych) podali Milone i in. (1992). Niedawno Karami i Mohebi (2007) poddali ponownej
analizie ten sam zestaw predkosci radialnych, uzyskujac doktadniejsze wyniki, aczkolwiek sa
one sporne, gdyz autorzy prawdopodobnie nie uwzglednili w swojej analizie wszystkich nie-
pewnosci (np. okresu orbitalnego), przez co najwyrazniej uzyskali zanizone bledy wyznaczen
parametréw orbitalnych.

Analiza i modelowanie opisane w niniejszej pracy wykonane zostaly wylacznie w oparciu
o zupelnie nowe pomiary RV z zastosowaniem komérki jodowej oraz dostepna w przegladzie
ASAS fotometrie. W Tabeli 4.16 przedstawione jest poréwnanie wynikéw tej pracy z tymi,
jakie podali Andersen i in. (1988) oraz Milone i in. (1992). Nowe wartos$ci parametréw fi-
zycznych i orbitalnych sa w ogdlnoéci zgodne z poprzednimi wyznaczeniami. Warto zauwazy¢,
ze na podstawie jedynie 8 pomiaréw RV dla kazdego ze sktadnikéw, wyniki sa kilkukrotnie
bardziej dokladne niz te, ktére uzyskali Andersen i in. (1988) na podstawie 46 widm. Nie-
stety, wykorzystanie jednej, mato dokladnej krzywej blasku nie moze da¢ wynikéw lepszych
niz krzywe blasku z 12 pasm (Milone i in., 1992), mimo iz ich pokrycie fazowe nie bylo idealne.
Niepewnosci wyznaczen promieni sg zatem duzo wigksze niz znane z wceze$niejszych badan.
Jednoczesdnie, rozwiazanie przedstawione w niniejszej pracy zbieglo sie do nieco innej wartosci
inklinacji, a co za tym idzie sumy promieni, niz w przypadku poprzednich analiz, co wyjasnia
niezgodnoéé w absolutnych wartoéciach mas. Jednakze samo M sin®i jest w bardzo dobrej
zgodnoéci z danymi literaturowymi, przy czym kilkukrotnie bardziej doktadne.

W przypadku UX Men najdokladniejszg dotychczas analize przedstawili Andersen i in.
(1989), w oparciu o pomiary RV z instrumentu CORAVEL oraz krzywe blasku w pasmach
u, v, b, y. Porownanie tych wynikéw, z uzyskanymi w niniejszej pracy, przedstawione jest w
Tabeli 4.17. Ponownie wyniki sa ze soba zgodne, aczkolwiek parametry orbitalne oraz M sin®i
zostaly w tej pracy wyznaczone z kilkukrotnie lepsza doktadnoscia, pomimo iz wykonanych
zostalo 8 widm, za§ Andersen i in. (1989) dysponowali 29 pomiarami dla sktadnika gléwnego i
31 dla wtornego. W niniejszej analizie uktadu, w przeciwienstwie do Andersena i in., wartosé
ekscentrycznosci byta ustalona na 0. Uwolnienie parametréw e oraz w nie poprawito jakosci
rozwiazania (w sensie rms) jak réwniez doprowadzilo do wartosci e nie rozréznialnej od 0.
Niemniej, znikoma, niezerowa ekscentrycznos¢ moze by¢ wzbudzana przez trzecia gwiazde,
ktora w odleglosci katowej 0,75 asec wskazali Tokovinin i in. (2006).
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Zmiennos$¢ fotometryczna A193044 = V415 Aql znana byla od lat 30-ych XX wieku (Hof-
fmeister, 1936), aczkolwiek do tej pory nie byly znane predkosci radialne ukladu. Jedyna
analize krzywej blasku wykonali Brancewicz i Dworak (1980), opierajac sie jednak na okresie
orbitalnym dwukrotnie krétszym niz rzeczywisty, na dodatek nie podajac niepewnosci wyzna-
czen. Wyniki ich analizy w poréwnaniu z wynikami niniejszej pracy, zestawione sa w Tabeli
4.18. Jesli dwukrotnie zwigkszyé podana przez nich warto$¢ P, to uzyska si¢ dosyé¢ dobra
zgodnos¢ z wynikami niniejszej pracy, czy tez z okresem podawanym w przegladzie ASAS
(Pasas = 4,925352 d). Oczywiscie, wartosci pozostalych podanych w Tabeli 4.18 parame-
tréw, ktére podali Brancewicz i Dworak (1980), jak réwniez wyznaczenie odlegtosci do ukladu
(Tabela 4.12), sa obarczone duzym bledem.



4.6. PROBKA GWIAZD Z ZAKRESU 1 - 2 M

155

Tablica 4.16: Poréwnanie wynikéw niniejszej pracy z literatura dla Al Phe.

Parametr Andersen Milone Ta
iin. (1988) 1iin. (1992) praca
P [d] 24,592325(8) 24,59241(8)
K [km/s] 50,95(8) 51,16(3)
Ka[km/s] 49,20(8) 49,11(2)
vy [km/s] -1,84(4) -0,750(12)
q 1,034(2) 1,0418(8)
My sin® i [Mg)] 1,194(4) 1,1922(10)
M sin® s [Mg] 1,234(5) 1,2421(10)
a [AU] 0,2225(2)  0,2223(3)  0,22371(9)
e 0,1890(67)  0,1889(5) 0,187(4)
w [°] 109,60(67)  109,78(3) 110,1(9)
i [°] 88,45(3) 88,45(1) 84,4(5)
My [Mo] 1,195(4) 1,190(6)  1,2095(11)
My [Mo] 1,236(5) 1,231(5)  1,2600(11)
R: [Ro)] 1,816(24)  1,762(7) 1,82(5)
Rs [Ro] 2,930(48)  2,931(7) 2,81(7)
Ty/Ty 0,794(27)  0,816(31)  0,820(15)
Tablica 4.17: Porownanie wynikéw niniejszej pracy z literatura dla UX Men.
Parametr Andersen Ta
iin. (1989) praca

P [d] 4181100(1)  4,181096(3)

Ki[km/s] 87,41(25)  87,31(12)

Ko [km/s] 90,28(17) 89,90(8)

v, [km/s] 48,47(17) 48,86(5)

q 0,968(3)  0,9712(16)

Misin®i Mo]  1,238(6) 1,2229(15)

Mo sin®i [Mg] 1,198(7) 1,1878(15)

a [Ro] 14,678(25)  14,639(12)

esinw 0,0025(50) 0,0(fix)

ecosw 0,00083(7) 0,0(fix)

i [°] 89,6(1) 89,86(15)

M, [Mg)] 1,238(6)  1,2229(15)

Ma [Mo] 1,198(7)  1,1878(15)

R: [Re) 1,348(13)  1,321(36)

R» [Ro) 1,274(13)  1,285(37)

T /T: 0,093(32)  0,992(18)

Tablica 4.18: Poréwnanie wynikéw niniejszej pracy z literatura dla V415 Aql

Parametr Brancewicz i Ta
Dworak (1980) praca

P [d] 2,462730 4,925489(16)

a [Ro] 11,60 18,44(8)

R:1 [Re)] 3,26 2,97(2)

Rs [Ro)] 4,05 2,82(8)

T /Ty 0,918 0,974(16)
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