UNIVERZITA KOMENSKEHO V BRATISLAVE
FAKULTA MATEMATIKY, FYZIKY A INFORMATIKY
KATEDRA ASTRONOMIE, FYZIKY ZEME A METEOROLOGIE

Marek Chrastina

STUDIUM VELMI MAKKEHO RONTGENOVEHO
ZDROJA QR ANDROMEDAE

Diplomova praca

veduci: RNDr. Ladislav Hric, CSc.

BRATISLAVA 2005






Tymto prehlasujem, Ze som diplomovi pracu vypracoval
samostatne iba s pouzitim uvedenej literattary a s odbor-

nou pomocou diplomového vediceho a konzultanta.

Bratislava, april 2005
Marek Chrastina






Touto cestou sa chcem podakovat vedicemu mojej
diplomovej prace RNDr. Ladislavovi Hricovi, CSc. za
odborné vedenie a pomoc pri vypracovani tejto prace.
Tiez by som sa réad podakoval Mgr. Karolovi Petrikovi
za odborni konzultaciu, RNDr. Petrovi Fabovi, PhD.
za pomoc pri zhotovovani meteorologickej stanice a
Mgr. Jozefovi Kristofovicovi za umoZnenie pristupu na
Observatérium Hlohovec. Dalej sa chcem podakovat
kolegovi Gabrielovi Szaszovi za poskytnutie svojich
skriptov a odborna konzultaciu. V neposlednom rade sa
chcem podakovat svojej rodine, ktora svojimi postojmi
prispela k vytvoreniu priaznivych podmienok pre vznik

tejto prace.

Bratislava, 2005
Marek Chrastina






Obsah

Uvod

1 Velmi mikké réntgenové zdroje

2 Velmi mikky rontgenovy zdroj QR Andromedae

2.1 Fotometrické prejavy QR Andromedae . . .. ... ... ...

2.2

2.3

2.1.1
2.1.2
2.1.3
2.14
2.1.5
2.1.6

2.2.1
2.2.2
2.2.3
224
2.2.5

Orbitalna modulacia s periédou 15,85 hodin . . . . . .
Kvaziperiodické variacie s periodou 1,8 hod. . . . . . .
Nepravidelné fluktuacie jasnosti . . . . . . . ... ...
Dlhodoba variacia . . . . . . . . ... ... ... . ...
Ultrafialova a réntgenovéa oblast . . . . . . . ... ...

RAadiova a infradervend oblast . . . . . . . . . . . ...

Hviezdny vietor . . . . . . .. .. .. ... ... ...
Okolohviezdna obalka . . . . . . . .. .. .. ... ...
FUV spektrum . . . . ... ... ... ... ... ...

Ciary kovov . . . . . . . ...

Modelovanie QR And . . . . . . . . ... ... ...

2.3.1
2.3.2
2.3.3
2.34
2.3.5
2.3.6

,Standardny“ model . . . ... ... ... ... ....
Oziareny akréény disk . . . . ... ... .. ... ...
Zvyseny okraj akrécneho disku . . .. ... ...
Vysvetlenie kratkoperiodickej variability . . . . . . ..
Vysvetlenie fluktuécii jasnosti . . . . . . ... .. ...

Povod UV zZiarenia . . . . . . . . . . . ... ... ...



vi OBSAH

2.3.7 Rontgenové ziarenie . . . . . . .. ..o 62
2.3.8 Vysvetlenie dlhodobej variacie . . . . . . . . ... ... 63
2.3.9 Systém QR Andromedae . . . .. ... ... ... ... 67

3 Vlastna fotometria QR Andromedae 71
3.1 CCD fotometria na Observatériu Hlohovee . . . . . . . . . .. 71
3.1.1 Pristrojové vybavenie Observatéria Hlohovec . . . . . . 71
3.1.2  Softvér pre ziskanie pozorovacich dat . . . . . . . . .. 75
3.1.3 Automatizovana meteorologicka stanica . . . . . . . . . 76
3.1.4 CCD fotometria premennych hviezd . . . . . . . . . .. 7
3.1.5  Redukcia CCD snimkov . . . ... ... .. ... ... 78
3.1.6 Archivacia pozorovacich dat . . . . .. ... ... ... 81

3.1.7 Meranie a zaznamendavanie ¢asu pozorovani, heliocen-
tricka korekcia . . . . ... oo o oL 81

3.2 Ziskané pozorovacie data na Observatoriu Hlohovec a ich spra-
COVAMIE . . . . . . . . o i i 82

3.3 Analyza ziskanej svetelnej krivky a porovnanie s literatirou . 100
Zaver 105

Literataira 113



Uvod

Velmi mikké rontgenové zdroje tvoria pomerne mlada skupinu réntgenovych
nach, galaxii M31 a nasej Galaxii. Celkovo je vSak znamych iba zopar objek-
tov, ktoré radime do tejto triedy, napriek tomu, Ze by ich malo byt v galaxii
nasej velkosti rddovo tisic. VicSina z nich nebola do dnes opticky identifi-
kovana a aj z tych sa observacne studuju iba niektoré. Vnutorna struktira
tychto objektov méa charakter kataklizmatickych premennych hviezd, ¢o st
dvojhviezdy, u ktorych dochadza k prenosu hmoty z jednej zlozky na druhu
a k vzniku tzv. akrécéneho disku. Avsak na rozdiel od klasickych kataklizmic-
kych premennych tvori akréény disk vo velmi mikkych rontgenovych zdro-
joch ovela vyznamnejSiu sucast dvojhviezdneho systému. Fyzika tychto ob-
jektov je nesmierne zaujimava, ale pomerne malo prestudovana. A to najmé
z dévodu malého poc¢tu pozorovani, ¢o suvisi najmé s tym, ze sa jedna len o
nedavno definovana skupinu réntgenovych dvojhviezd.

Z tychto dévodov je ziskanie akychkolvek pozorovacich dat ku ktorému-
kolvek zdroju neocenitelné a pre pochopenie fyziky a vnitornej Strukttry
velmi potrebné. Prvym cielom tejto diplomovej préace je ziskanie observac-
ného materidlu k jedinému opticky identifikovanému Galaktickému velmi
mikkému rontgenovému zdroju QR Andromedae, ktory je pozorovatelny zo
severnej pologule. Dolezitost tohto zdroja spociva nielen v tom, Ze je jediny
pozorovatelny zo severnej pologule, ale najmé vo fakte, Ze je to k ndm najb-
lizs1 a najjasnejsi zdroj spomedzi vSetkych znamych zdrojov. To z neho robi
najhortucejsieho kandidata na kvalitné a dlhodobé observacné studie. Napriek
tomu bolo od jeho objavu v roku 1995 urobenych iba velmi mélo pozorovani.

Dosledkom toho st velké nejasnosti v modeli, ktory by vysvetlil pozorované



2 UVOD

spravanie QR And, ale najméi to, ze dodnes prakticky nepozname parametre
systému.

Hlavnym cielom predkladanej diplomovej prace je ziskanie vlastného po-
zorovacieho materidlu pre QR Andromedae a jeho zakladné fotometrické
spracovanie.

Podstatnu cast diplomovej prace tvori ziskanie observa¢ného materiélu.
Preto bolo nevyhnutné zoznamit sa s technikou ziskavania observaénych dat.
Pocas pozorovani na Observatériu Hlohovec sa ukézala potreba automati-
zovaného sledovania vybranych meteorologickych prvkov, najmi z pohladu
skvalitnenia ziskavania fotometrickych dat ako aj efektivneho vyuzitia pozo-
rovacieho casu, ktorého je v nasich klimatickych podmienkach poskromne.
V ramci predkladanej diplomovej prace sme sa preto pokusili aj o navrh
automatizovanej meteorologickej stanice, ktora by tieto tlohy splnila.

Od objavu QR Andromedae uplynulo uz desat rokov. Za tento ¢as bolo k
tomuto objektu publikovanych niekolko desiatok prac, tak observa¢nych ako
aj modelovych. Chyba vsak praca, ktord by sumarizovala doterajsie vysledky
skiimania systému a vsSetky podoby zaznamenaného observa¢ného spravania.
Z tohto dovodu sme si ako dalsi vedecky ciel diplomovej prace stanovili su-
marizovat vSetky publikované pozorované prejavy a modelové Studie velmi
mikkého rontgenového zdroja QR And. Na zaklade takejto prace je mozné
dobre zhodnotit vlastny ziskany pozorovaci material a porovnat ho s uz po-
zorovanymi vlastnostami.

Na to aby sme pochopili fyziku velmi mikkych rontgenovych zdrojov a
urobili si prehlad znalosti, ktoré o tychto zdrojoch méme, je nevyhnutné
prestudovat rozsiahlu publikovant literatiru, najmé préace o modeloch, po-

pulacné studie a prace o najznamejsich zdrojoch, ako CAL 87, V Sge a pod.



Kapitola 1
Velmi mikké rontgenové zdroje

Hviezdy na hlavnej postupnosti ziaria, pretoze nuklearna fazia v ich jadre
uvoliiuje energiu vo forme réntgenového a gama Ziarenia, ktoré ¢asom do-
siahne povrch hviezdy, avsak uz vo forme viditelného Ziarenia. Vedci zistili,
ze u niektorych hviezd sa nuklearna fuzia objavuje v blizkosti ich povrchu.
Tymito hviezdami st bieli trpaslici alebo hustejsie hviezdy v dvojhviezdnych
systémoch, ktoré spalili svoje nuklearne palivo. Druhou zlozkou systému je
zvycCajne hviezda hlavnej postupnosti. V tomto type dvojhviezd odcerpava
biely trpaslik plyn a dalsi materidl z povrchu svojho sprievodcu. Tento ma-
terial postupne prechadza vytvorenym akréénym diskom okolo bieleho trpas-
lika, zhromazduje sa na jeho povrchu a inicializuje nezvycajny typ nukledrne;
fazie (COSMONET). Désledkom toho je, Ze trpasliky emituji vicésie kvanta
rontgenového Ziarenia s ,mikkymi“ vinovymi dizkami.

Tvrdé rontgenové zdroje st ovela viac Studované ako ich mikké napro-
tivky. S typickymi energiami (1 — 20) keV st ovela lahsie detegovatené, si
ovela vykonnejsie a mozu vznikat vdaka mnozstvu kozmologickych procesov.
Obycajne maji teploty (10 — 100) - 10° K a ¢asto reprezentuji neutrénové
hviezdy alebo ¢ierne diery ,pozierajice velké mnozstvo hmoty. Na druhej
strane méakké rontgenové zdroje v podstate reprezentuju hranicu medzi tvr-

dymi rontgenovymi zdrojmi a zdrojmi ultrafialového Ziarenia.

Velmi mikké rontgenové zdroje (angl. supersoft X-ray sources, dalej SSXS)

tvoria Specidlnu triedu réntgenovych zdrojov s velmi mikkym spektrom.
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Energia takmer vsetkych foténov je mensia ako 0,5 keV. Avsak dolezitou cha-
rakteristikou, ktorou sa odliuji od ostatnych rontgenovych zdrojov s velmi
mikkym spektrom, je ich velmi vysoka rontgenova bolometrické svietivost
(10%° — 10%') W. Efektivna teplota (2 — 6) - 10°> K je o nieco vyssia ako byva
u bielych trpaslikov, ale nizsia ako u typickych rontgenovych zdrojov.

Fotometrické a spektroskopické zmeny indikuji dvojhviezdnost tychto
systémov s potvrdenymi periédami v rozsahu 4 hod. az 4 dni, az na dva
symbiotické systémy AG Dra a CD-43°14304 (Simon 2003). Orbitalne modu-
lacie v svetelnych krivkach naznacuju sklony ich obeznych drah od extrémne
nizkych (napr. RX J0513.9-6951) az po zdkrytovy systém (CAL 87).

Optickému spektru dominuji emisné ¢iary vodika a hélia. Jednou zo spek-
troskopickych charakteristik je existencia hviezdneho vetra prip. bipolarnych
vytryskov, ktoré boli potvrdené v zdrojoch RX J0513.9-6951 (Crampton
a kol. 1996), QR And (Tomov a kol. 1998), RX J0925.7-4758 (Motch 1998)
a naznak vytryskov sa nasiel aj u zdroja CAL 83 (Crampton a kol. 1987).

Existenciu tychto objektov po prvykrat predpovedali Shara a kol. (1977).
Ukazali, ze po subeddingtonovskom vzplanuti novy v systémoch s prenosom
hmoty na termélnej ¢asovej §kale, by mohla existovat dlha faza post-novy so
stabilnym horenim zvysného akreovaného vodika, pocas ktorej by sa objekt
javil ako extrémne ultrafialovy s luminozitami (2 — 3) - 10* L a teplotami
niekolko mélo 10° K. Prialnik a kol. (1982) zo simulécii zistili, Ze tieto objekty
sa za¢inaji objavovat pri hodnotéach akréénych rychlosti 1078 M, /rok.

Iben (1982) a Fujimoto (1982) pokracovali v §tudiu a zvysili hodnotou ak-
récénej rychlosti na 1077 Mg, /rok, pricom zistili, Ze akreovany vodik by horel
dokonca ustalene. Stabilné horenie na povrchu horticeho akreujiceho bie-
leho trpaslika by bolo ustalené, t.j. mnozstvo horiaceho vodika by sa rovnalo
mnozstvu akreovaného vodika (Iben 1982).

Zd4 sa, ze vSetky SSXS maju velmi vysoké hodnoty akrécnej rychlosti
10" Mg /rok, ¢o je v porovnani s klasickymi kataklizmatickymi systémami
asi 100 az 1000 krat vyssia hodnota. Fyzika velmi mikkych rontgenovych
zdrojov, najmé akrécia hmoty na bieleho trpaslika spojena s nuklearnym
horenim, je vysoko zaujimava pre nase pochopenie dvojhviezdnej evolucie.

Prvé objekty tejto triedy, CAL 83 a CAL 87, boli objavené satelitom



EINSTEIN vo Velkom Magellanovom mrac¢ne (Long a kol. 1981). Dva ob-
jekty st dost malo na to, aby bola definovana nova trieda objektov. Avsak
vdaka druzici ROSAT, ktora objavila niekolko dalsich SSXS (Truemper a kol.
1991), mohla byt sformovana nova trieda réntgenovych dvojhviezd (Kahabka
& van den Heuvel 1997). Elektronicky katalég znamych SSXS je dostupny na
internetovej adrese http://www.mpe.mpg.de/~jcg/sss/ssscat.html (Gre-
iner 1996). V tab. 1.1 — 1.5 je uvedeny zoznam velmi mékkych rontgenovych
zdrojov, ktory bol urobeny na zéklade katalégov Greiner (1996) a Simon
(2003).

objekt typ d [kpc]  Powp [dni]

RX J0019.8+2156 / QR And?  Klas. 2 0,6605
RX J0925.7-4758 / MR Vel?>  Kklas. 1,5 4,0288
V Sge? VS 4 0,514

V617 Sgr? VS 0,2071

WX Cen? VS 1,4 0,4167

HD 451662 VS 1,26 0,357

GQ Mus / Nova Mus 1983%>  nova 4,8 0,0594
U Sco?  nova 6 1,23056

V1974 Cyg / Nova Cyg 19922  nova 1,77 0,0812
V382 Vel?  nova 1,7 0,14615

RR Tel®> symb. 2,6
AG Dra? symb. 1,7 550
CD-43° 143042 symb. 1,5 1448
R Aqr? symb. 0,25 44 rokov ?
V751 Cyg2  CV 0,5 1,1445
1E 1339.8+-2837! 10,4

Tabulka 1.1: Zoznam znamych velmi mékkych réntgenovych zdrojov v nasej Ga-
laxii. Referencie: ! Greiner 1996, 2 Simon 2003. Vysvetlivky: klas.
— klasické“ zdroje, VS — typ V Sge, symb. — symbiotické pre-
menné, CV — kataklizmatické premenné.

.....

.....

kované. V naSej Galaxii st zname iba dva klasické velmi mékké rontgenové
zdroje, hoci by ich tam malo byt radovo 1000 (Di Stefano & Rappaport 1994).

Pri¢inu tohto vyberového efektu mozno hladat vo vysokej hustote medzi-
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objekt typ  Powp [dni]

1E 0035.4-7230°  Kklas. 0,17193
Ln3582 symb.
RX J0048.4-73322 symb.
1E 0056.8-71541 PN

RX J0058.6-7146*

Tabulka 1.2: Zoznam zndmych velmi mé#kkych rontgenovych zdrojov v Malom
Magellanovom mracne. Referencie: ! Greiner 1996, 2 Simon 2003.
Vysvetlivky: klas. — ,klasické“ zdroje, symb. — symbiotické pre-
menné, PN — planetarna hmlovina.

objekt typ  Pow [dni]
RX J0513.9-6951%  Kklas. 0,76278
RX J0439.8-6809% klas.? 0,1404
RX J0537.7-7034%>  klas. 0,1458
CAL 832 klas.  1,0417
CAL 872  klas. 04425

Nova LMC 1995'  nova
RX J0527.8-69541  Klas. 0,3926

RX J0550.0-7151*

Tabulka 1.3: Zoznam znamych velmi mékkych rontgenovych zdrojov vo Velkom
Magellanovom mracne. Referencie: ! Greiner 1996, 2 Simon 2003.
Vysvetlivky: klas. — , klasické“ zdroje.

objekt

objekt

objekt

RX J0037.4+4015
RX J0038.5+4014
RX J0038.6+4020
RX J0039.4+4050
RX J0039.6+4054
RX J0039.7+4030
RX J0040.04+4100
RX J0040.1+4021
RX J0040.4+4004
RX J0040.744015
RX J0041.54+4040
RX J0041.84-4015

RX J0041.84-4059
RX J0042.44+4044
RX J0042.44-4048
RX J0042.64+4043
RX J0042.64+4159
RX J0042.84-4115
RX J0043.3+4120
RX J0043.5+4207
RX J0043.74+4127
RX J0043.9+4151
RX J0044.0+4118

RX J0044.24+-4026
RX J0044.44-4200
RX J0045.4+4154
RX J0045.44+-4219
RX J0045.54+4206
RX J0046.14+4136
RX J0046.24+4138
RX J0046.2+4144
RX J0046.3+4238
RX J0047.6+4132
RX J0047.64+4205

M31 (Greiner 1996).

Tabulka 1.4: Zoznam znamych velmi mikkych rontgenovych zdrojov v galaxii



objekt typ  Powp [dni]
Draco C-1 (Draco dwarf galaxy C)? symb. 76
RX J0016.0-3914 (NGC 55)1 1600

Tabulka 1.5: Zoznam znéamych velmi mikkych rontgenovych zdrojov v ostatnych
galaxidch. Referencie: ! Greiner 1996, 2 Simon 2003. Vysvetlivky:
symb. — symbiotické premenné.

hviezdneho materidlu v galaktickej rovine, ktory absorbuje vicsinu ziarenia
z dalekej UV a mikkej rontgenovej oblasti, a tym vyrazne stazuje detekciu
SSXS. V 1.6 sa nachadza odhad poctov rontgenovych zdrojov v jednotlivych
galaxiach, ktoré odvodili Di Stefano & Rappaport (1994).

Galaxia odhad poc¢tu SSXS

min. priem. max.

M31 800 2500 5000

Galaxia 400 1000 2900

Velké Magellanovo mracno 13 30 60
Malé Magellanovo mracno 9 20 40

Tabulka 1.6: Odhad poctov SSXS v jednotlivych galaxidch (Di Stefano & Rap-
paport 1994).

SSXS tvoria nehomogénnu a pomerne mladu skupinu réntgenovych zdro-
jov, kedZe prvé objekty boli objavené iba v roku 1981. Observacnych dat je
zatial pomerne malo a chybaji dlhé ¢asové rady pozorovani. VicSina nasich
znalosti o fyzike tychto objektov pochddza z pozorovani niekolkych dobre
studovanych systémov, ako CAL 83, CAL 87, RX J0513.9-6952 a QR And.
Tieto znalosti sa potom zvycajne aplikuju aj na ostatné zdroje.

Fyzika kompaktnej zlozky je jednou z nedoriesSenych otazok tykajicich sa
SSXS. Z pohladu vyhovujtcich vysvetleni ohfTadom mechanizmu, ktory moze
kontinuélne generovat velmi mikké rontgenové Ziarenie, bolo navrhnutych
niekolko modelov (Kahabka 1995).

Vedci spociatku pri stadiu SSXS predpokladali, ze kompaktnou zlozkou
je neutrénova hviezda (Greiner a kol. 1991; Kylafis & Xilouris 1993; Kylafis
1996; Hughes 1994) alebo ¢ierna diera (Cowley a kol. 1990; Crampton a kol.
1996), t.j. vychadzali z modelu pre typické rontgenové zdroje. Avsak v pri-
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pade neutrénovej hviezdy je vo forme tvrdého rontgenového ziarenia uvolnené
prilis velké mnoZstvo energie oproti SSXS. Rontgenové Ziarenie generované
¢iernymi dierami je vo vSeobecnosti mikksie nez ziarenie produkované ne-
utrénovymi hviezdami, pretoze 46% hmoty akreovanej ¢iernou dierou sama
pohlti. Preto boli SSXS spociatku pripisované ¢iernym dieram. AvSak velmi
skoro sa ukazalo, ze SSXS st ovela méiksie ako akykolvek znamy systém
s ¢iernou dierou. Preto sa zacdalo uvazovat o systémoch s bielym trpaslikom
akreujucim hmotu na svoj povrch, ktory vdaka nizsej gravitacii a vyssej ucin-
nosti fizie uvoliiuje fotény ovela nizsich energii. SSXS sa zvyc¢ajne chapu ako
tesné dvojhviezdne systémy s primarnou zlozkou bielym trpaslikom. Avsak
o fyzike sekundérnej zlozky sa vie iba velmi malo.

,Standardny“ model pozostava z bieleho trpaslika so stabilnym alebo
cyklickym horenim na vodik bohatého materidlu akreovaného na jeho po-
vrchu pri akréénej rychlosti ~ 1077 Mg, /rok (van den Heuvel a kol. 1992).
Model uvazuje bieleho trpaslika s hmotnostou ~ 1 My a sekundarnu zlozku
na hlavnej postupnosti alebo mierne vyvinuta s hmotnostou (1,3 — 2,5) Mg,
ktora vypliia svoj Rocheov lalok. Tak§to pomer hmotnosti je konzistentny
s pozorovanymi orbitalnymi periédami, ktoré st pre viacsinu znamych SSXS
kratsie ako 1 den. Vskutku, evolu¢né modely naznacuju, ze orbitalne periody
by mali lezat v rozmedzi 8 hodin az 1,4 dni. ,,Standardny“ model tiez zahita,
pritomnost hviezdnych vetrov z nahrievanej strany sprievodcu a disku.

»Standardny“ model bol navrhnuty pre systémy s periédami (0,5 — 1) diia,
a preto nemoze byt vhodny pre vSetky zname SSXS. Pre periédy kratsie ako
6 hodin je Rocheov lalok sekundéarnej zlozky prilis maly na to, aby obsiahol
hviezdu hlavnej postupnosti (zdroj 1E0035.4-7230 s periédou 4 hod. je teda
zjavne odlisného druhu). Pre MR Vel s P ~ 4 dni by dokonca ani hviezda
spektralneho typu A nevyplnila Rocheov lalok a pre este masivnejsieho darcu
nie je ziadny observaény (spektroskopicky) dokaz.

Dalej, niektoré observa¢né data naznacuju, ze sekundéarna zlozka moze byt
menej hmotna ako biely trpaslik, ¢o nie je konzistentné so ,Standardnym*
modelom, ktory predpokladéd hmotnejsiu sekundarnu zlozku. Na vysvetlenie
mélo hmotnej sekundérnej zlozky van Teeseling & King (1998) navrhli al-

ternativu k ,Standardnému“ modelu. Prenos hmoty by mohol byt riadeny



silnou stratou hmoty zo silne oziarenej malo hmotnej sekundarnej hviezdy.
neho disku. V radialne rozsirenom a vertikalne vyvySenom okraji akrééneho
disku je znacné cast velmi mikkého réntgenového Ziarenia z bieleho trpaslika
transformovana na optické a UV svetlo. Akrécny disk sa tak stava dolezitou
stucastou dvojhviezdneho systému a je znacne odlisny od akrécénych diskov
v klasickych kataklizmikach.

Povod SSXS mozno hladat v dvojhviezdnych systémoch, v ktorych hviezdy
maji v§znamne odlisni dizku Zivota. Napokon jedna z nich spali vietko pa-
livo vo svojom jadre, zastavi nuklearnu faziu a stane sa Cervenym obrom.
Po odhodeni svojich vonkajsich vrstiev sa z neho stane vyhasnuty biely tr-
paslik. Druhé hviezda sa vyvija pomalSie, a preto v case, ked z prvej je uz
biely trpaslik, druha je eSte na hlavnej postupnosti alebo je ¢ervenym obrom.
Sprievodnéa hviezda sa v podstate vzda svojich vonkajsich vrstiev v prospech
bieleho trpaslika. Ak je to mensi ¢erveny obor alebo st hviezdy od seba dalej,
tak prenos hmoty na primarnu zlozku moze riadit hviezdny vietor. Podobne
je to aj u systémov symbiotickych premennych hviezd.

Stabilné termonuklearne horenie vodika na povrchu bieleho trpaslika mu
umoznuje zvysit svoju hmotnost, pretoze spracovany materidl moze zostat
na jeho povrchu. Ked biely trpaslik naakumuluje dost hmoty, stane sa nesta-
bilnym. SSXS mézu sposobovat vzplanutia niektorych typov nov, pricom to
zavisi od hodnoty ich akrécnej rychlosti prenosu hmoty.

Zanik SSXS moze mat tri podoby. Po prvé, biely trpaslik skolabuje na
neutréonovu hviezdu a stane sa teda klasickym rontgenovym zdrojom tvrdého
rontgenového ziarenia. Po druhé, sprievodca zacne ,,citit* stratu svojich von-
kajsich vrstiev a zastavi prenos hmoty na priméarnu zlozku. Po tretie, biely
trpaslik moze explodovat ako supernova typu Ia, a to ak biely trpaslik do-
siahne Chandrasekharovu medzu alebo obsahuje uhlik alebo bola jeho pocia-
tocnd hmotnost mensia ako 1,1 M, (COSMONET; Hachisu 2002). Evolu¢né
modely dokonca naznacuji, ze vicSina supernov typu Ia by mohla pochadzat
prave z SSXS (Hachisu a kol. 1999).

Niektoré biele trpasliky jednoducho nahromadia prili§ vela hélia na svo-

jom povrchu a kompletne exploduju (COSMONET). Vo vicsine pripadov
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vSak héliové vrstvy dosiahnu svoju kriticki hmotnost skor a explodujt nezé-
visle. Explézia potom zapali uhlikové jadro hviezdy, ktoré sa takmer okamzite
a takmer celé premeni na nikel a prvky medzi kremikom a Zelezom. Nikel sa
potom rozplynie v priestore, rozpadne sa na kobalt a v priebehu niekolko sto
dni na zelezo. Toto je supernova typu la, v ktorej sa spektroskopicky nepo-
zoruje ziadny vodik alebo hélium (na rozdiel od typov Ib, Ic a IT). Supernovy
typu Ia st hlavnym zdrojom Zeleza a tazsich prvkov vo vesmire. Supernovy
typu la st astronémami ¢asto nazyvané ako ,Standardné sviecky“ (z angl.
standard candles), pretoze ich absolitna magnitida pri vzplanuti je vzdy
rovnakd. Téato skutocnost umozituje pomocou nich urcéovat vzdialenosti vo
vesmire. Nakoniec tieto supernovy su v sucasnosti pouzivané pri studiu rych-
losti expanzie vesmiru.

Okrem klasickych SSXS nachddzame niekolko skupin objektov, ktoré by
mohli byt ich blizkymi pribuznymi (Simon 2003):

i. Hviezdy typu V Sge st tesné dvojhviezdy, ktoré ukazuju v optickej ob-
lasti velmi podobné vlastnosti ako klasické SSXS. Greiner & Teeseling
(1998) ukézali, ze V Sge je v stadiu optického kludu jasny, velmi mékky
rontgenovy zdroj. V stadiu optickej aktivity sa javi ako tvrdy rontgenovy
zdroj. Toto sprévanie interpretovali vo vztahu k premennému mnozstvu

okolohviezdnej hmoty.

ii. Niektoré symbiotické hviezdy mozu byt tiez SSXS (napr. AG Dra). Tieto
hviezdy zvycajne obsahuji bieleho trpaslika, ktory akreuje hmotu zo
sprievodného cerveného obra prostrednictvom silného hviezdneho vetra
alebo pretekanim hmoty cez libra¢ny bod L1. Hladanie v archive druzice
ROSAT umoznilo ich roztriedenie do troch kategérii podla tvrdosti ich
rontgenového spektra. Skupina « zodpoveda SSXS spektram, skupinu
[3 tvoria objekty s tvrdsim spektrom, ktoré sa prisudzuje zrazajicim sa
vetrom. Objekty s najtvrdsimi spektrami patria do skupiny y a namiesto

bieleho trpaslika obsahuju akreujicu neutrénovi hviezdu.

iii. Niekolko pekulidrnych symbiotickych nov méze byt tiez priradenych k
SSXS (napr. RR Tel).
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iv. Niektoré klasické a rekurentné novy boli poc¢as neskorej zostupnej fazy
ich vzplanutia detegované ako velmi méikké réntgenové zdroje (napr.
Nova Cyg 1992, Nova Mus 1983, U Sco). V tejto faze novy sa uz polomer
horenia vodika na bielom trpaslikovi zmensil natolko, Ze jeho teplota je
dostato¢na na emitovanie mikkého rontgenového Ziarenia a na oziarenie

novovzniknutého akrécéneho disku.

Predbezné vysledky tejto prehladovej $tidie boli publikované v préci
Chrastina a kol. (2005b).






Kapitola 2

Velmi mikky rontgenovy zdroj
QR Andromedae

QR And bola identifikovana ako opticky naprotivok velmi m#kkého rontge-
nového zdroja RX J0019.8+2156 ako dosledok snahy najst v datach z druZice
ROSAT Galaktické zdroje velmi mikkého rontgenového ziarenia (Beuermann
a kol. 1995). Bol to prvy kandidat na SSXS v naSej Galaxii (Reinsch a kol.
1993). QR And nespadé do oblasti pokrytej druzicou EINSTEIN a ani druzi-
cou HEAO-1 A-2. Délezitost zdroja spociva v skutocnosti, Ze je asi 0 5 mag
jasnejsi (V ~ 12 mag) nez vSetky ostatné zndme SSXS a umoziuje tak de-
tailné observacné studie. Kedze jeho vzdialenost sa odhaduje na 2 kpc, je to
k nam najblizsi zdroj zo vSetkych Galaktickych aj extragalaktickych SSXS.
Ekvatorealne stradnice QR And st & = 00" 19™ 49, 84%; § = +21° 56/ 53, 1"
a galaktické koordinaty su 1 = 114°.3; b = —40°,3.

2.1 Fotometrické prejavy QR Andromedae

2.1.1 Orbitalna modulacia s periédou 15,85 hodin

QR And ukazuje kvazisinusoidalnu orbitdlnu moduléciu svetelnej krivky s pe-
riédou zhruba 15,85 hod. a s amplitidou zhruba ~ 0,5 mag (obr. 2.1). Peri-
oda je blizka rezonancii 2:3 s cyklom striedania dna a noci. Z tohto dévodu

je nesmierne obtiazne ziskat rovnomerné pokrytie svetelnej krivky. Tato pe-

13
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riodicita bola potvrdena v infracervenej, optickej, ultrafialovej i réntgenovej
oblasti. To, Ze sa skutoc¢ne jedna o periddu orbitalneho pohybu, potvrdili
aj spektré, kedze niektoré &iary vykazujt presne rovnakd moduldciu. Hibka
moduléacie je farebne zavisla, vic¢sia v cervenej oblasti nez v UV a réntgenovej
oblasti.

Primérne minimum je asymetrické (vzostup je strmsi ako zostup) s velmi
sirokymi kridlami roztiahnutymi cez vyse polovicu fotometrickej periédy (asi
0,55P, obr. 2.2). Primarne minimum je pomerne ostré a jeho hlbka ~ 0,5 mag
sa zda byt dost stabilnd (Matsumoto 1996), hoci mierne zmeny hibky st
v pozorovaniach badatelné (Will & Barwig 1996; Deufel a kol. 1999). Tvar
primarneho minima je premenlivy a okamihy minim nie si1 rovnomerne roz-
lozené (obr. 2.3). Pozorovali sa svetelné krivky rovnakého tvaru, ale voéi
sebe vertikdlne posunuté, t.j. stupen jasnosti sa moze menit bez vplyvu na
tvar svetelnej krivky (obr. 2.3, 2.4 a Meyer-Hofmeister a kol. 1998; Deufel
a kol. 1999). Cowley a kol. (1998) identifikovali u QR And tri hladiny jas-
nosti s odstupom asi 0,22 mag (obr. 2.7). Naznaky zmeny strednej jasnosti
mozno najst aj v dalsich pozorovaniach (obr. 2.3, 2.4, 2.9, 2.10, 2.11 a Be-
uermann a kol. 1995; Matsumoto 1996; Will & Barwig 1996; Deufel a kol.
1999), ktoré naznacuju rozsah v maximélnej jasnosti ~ 0,5 mag (McGrath
a kol. 2001). Deufel a kol. (1999) zaznamenali na svetelnej krivke zjasnenia
a poklesy jasnosti po oboch strandch primarneho minima (obr. 2.3, 2.4, 2.9).

Matsumoto (1996) na svojich svetelnych krivkach jasne identifikoval se-
kundéarne minimum s hibkou asi 0,1 mag (obr. 2.5). Krivky minimum niekedy
ukazuje jasny pokles jasnosti okolo fazy 0,55 (obr. 2.2), zatial ¢o inokedy uka-
zuju iba postupny pokles medzi fazami 0,5 az 0,7. Minimum ma Siroké kridla
a je vysoko premenlivé (dokonca od jedného cyklu k druhému), ¢o naznacuje,
Ze je sposobené zakrytmi premenlivych c¢asti disku (Deufel a kol. 1999).

Rozdiel medzi zostupnymi a vzostupnymi kridlami primarnych aj sekun-
darnych minim ukazuje zjavni asymetriu (obr. 2.2). Tento jav je pozorovany
tiez u CAL 87 (Schmidtke a kol. 1993). Popisované charakteristiky mozu
naznacovat nejaky druh aktivit alebo nestabilit v akréénom disku okolo kom-
paktnej hviezdy a asymetricka struktiru akrééneho disku.

Maximum pri faze ~ 0,6-0,7 je vzdy slabsie ako maximum pri faze
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Obr. 2.1: Svetelné krivky a radidlne rychlosti QR And. Z vrchu nadol: réntge-
nové pozorovania ROSAT PSPC, UV pozorovania IUE, fotometria vo
farbe V, radidlne rychlosti He IT A\4686 (Beuermann a kol. 1995).
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Phase: 0.3-0.75 (11.10.94) and 0.70-1.25 (21.09.92)
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Obr. 2.2: Fazové svetelné krivky QR And. Hore: kombinéacia z noci 11.10.1994
a 21.9.1992. Dole: kombinacia z noci 18.12.1993, 9.1.1994 a 14.10.1994

(Will & Barwig 1996).
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Obr. 2.3: Primarne minima QR And pozorované v r.1996. Minim4 sa objavuja
Statisticky okolo fazy 0,0. VsSetky svetelné krivky boli aproximované
splajnami (Deufel a kol. 1999).
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Obr. 2.4: Jasné a kludné $tddia na svetelnej krivke QR And. Segmenty svetelnej
krivky vo farbe V pozorované medzi 3.10. a 12.10.1995 (Matsumoto

1996).
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Obr. 2.5: Fazové svetelné krivky QR And vo farbe V, B—V, V- RaV —1
ziskané v r. 1995 (Matsumoto 1996).
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~ 0,25-0,40 o zhruba 0,1 mag (obr. 2.2, 2.5 a Matsumoto 1996; Deufel a kol.
1999; McGrath a kol. 2001). Sekundérne maximum je niekedy dokonca tiplne
rozmazané a po plochej casti svetelnej krivky zacina vstup do primérneho
minima.

Farebné svetelné krivky U — B, B —V, V — R a R — I sa zdaju byt
pocas orbitalneho cyklu v rdmci chyb konstantné (obr. 2.5, 2.6 a Matsumoto
1996; Deutfel a kol. 1999; McGrath a kol. 2001). Inymi slovami, tvar svetelne;
krivky sa v jednotlivych filtroch nemeni. Zaznamenané boli iba velmi malé
zmeny na krivke B — V' (obr. 2.7), ktoré ukazuji, ze QR And sa v blizkosti
fazy 0,0 stane o ~ 0,02 mag modrejsia (Cowley a kol. 1998). Naznak takejto
zmeny farebného indexu je mozné vidiet aj v datach (obr. 2.5 a Matsumoto
ktora ukazuje, ze QR And sa v okoli fazy 0,0 stane o ~ 0,15 mag cCervensia
(Deufel a kol. 1999). Kedze v datach Matsumoto (1996) je vidno naznak
zmeny jasnosti vo farbe V' — I (obr. 2.5), méZme predpokladat, ze k zmene
dochadza prave vo farbe I. Téato varidcia vSak moze byt pozorovand iba ak
okamih primérneho minima pripadne na polno¢né hodiny, kedy prirodzené

sCervenanie rannej a vecernej oblohy nebrani jej pozorovaniu.

2.1.2 Kvaziperiodické variacie s periéodou 1,8 hod.

Na zakrytovej svetelnej krivke st superponované kvaziperiodické variacie jas-
nosti s amplitidou zhruba 0,1 mag, ktoré sa vyskytuju najmé v blizkosti
fazy 0,0 (obr. 2.2, 2.8 a Will & Barwig 1996; Meyer-Hofmeister a kol. 1998;
Deufel a kol. 1999). Tieto zmeny jasnosti sa mozu objavit na oboch krid-
lach primarneho minima ako mierne poklesy jasnosti a zjasnenia. Periédova
analyza ukazuje periédu priblizne 1,8h (Deufel a kol. 1999). Kvaziperiodicity
vSak nie st vzdy pritomné, nezdaju sa byt trvalé a ani ich periéda stabilna
(McGrath a kol. 2001). Meyer-Hofmeister a kol. (1998) pripisali tieto varia-
cie zmenam vo vyske obruby disku. KedZe vyska obruby zavisi na akrécnej
rychlosti, tak pravdepodobnym vysvetlenim zmien vysky obruby st kratko-
periodické variacie v akrécnej rychlosti.

Z pozorovani Deufela a kol. (1999) sa zd4, ze poklesy jasnosti a zjasnenia
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Colour veriations on 09.11.96
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Obr. 2.6: Farebné zmeny 9.11.1996. Vzrast toku ziarenia v R — I symetricky k
faze 0,0 je evidentny (Deufel a kol. 1999).
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Obr. 2.7: Fotometria QR And vo farbe V ziskand medzi jinom 1995 a janudrom
1996. Krizikom, prézdnym a plnym krtzkom st oznacené stupne jas-
nosti: vysoky, stredny a nizky, v tom istom poradi. Na spodnom obrazku
je fazova krivka vo farbe B — V' (Cowley a kol. 1998).
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sa objavuju iba pri zvySenej jasnosti systému (obr. 2.3). Navrhli, ze QR And
by mohla prechadzat medzi dvoma $tadiami: ,excitovanym optickym Sté-
diom*, v ktorom sa objavujui kratkoperiodické variacie a ,kludnym optickym
stadiom“, v ktorom sa variacie neobjavuju. Avsak z pozorovani Simon a kol.
(2001) je jasne vidno, Ze zjasnenia sa objavuji iba na vzostupnom kridle
primarneho minima, a to iba v §tadiu zvysenej jasnosti systému (obr. 2.9).
Na zostupnom kridle je iba naznak poklesu jasnosti, avSak pre velky rozptyl
déat nie je dobre viditelny. V $tadiu optického kludu sa zd4, akoby tieto fluk-
tudcie jasnosti vymizli. Podobne ako Meyer-Hofmeister a kol. (1998) aj oni

interpretovali tento jav v zmysle zmien profilu zdvihnutej obruby disku.

2.1.3 Nepravidelné fluktuacie jasnosti

Okrem periodickych variacii st pozorované aj nepravidelné zmeny v jasnosti
systému s amplitidou ~ 0,15 mag na ¢asovej Skale tyzdnov az mesiacov (obr.
2.3, 2.4, 2.9, 2.11). Tieto zmeny jasnosti sa prejavuji vzajomnym vertikal-
nym posunom svetelnych kriviek (Will & Barwig 1996; Meyer-Hofmeister
a kol. 1998; Deufel a kol. 1999). KedZe takéto posuny boli zaznamenané uz
po 6 diioch (obr. 2.4), zda sa, Ze casova Skala fluktudcii jasnosti je kratsia
ako jeden tyzden (Matsumoto 1996). Tvar zmien je z roka na rok odlisny
(Greiner & Wenzel 1995). Matsumoto (1996) upozornil, ze nepravidelné va-
riacie v jasnosti nevykazuju ziadne zmeny vo farbe. To znamena, Ze systém
moze zmenit svoju jasnost i bez zjavnej zmeny farby (obr. 2.5). Zda sa, ze
tieto fluktuécie st pritomné aj v UV a miikkej rontgenovej oblasti (obr. 2.14
a Ginsicke a kol. 1996).

2.1.4 Dlhodoba variacia

Greiner & Wenzel (1995) zostavili z archivnych fotografickych platni 100-
ro¢nu historicki svetelnt krivku (obr. 2.10) a ukazali, Ze orbitalna peridda je
stabilnd prinajmensom poslednjch 40 rokov. Okrem uz vyssie spominanych
typov premennosti objavili dlhodobt, zrejme neperiodickti, variaciu na ca-
sovej skale az 20 rokov s amplitidou 1 mag. Na svetelnej krivke st dobre

viditelné dva skoky jasnosti o zhruba 1 mag. Zatial ¢o dlzka vzostupu jas-
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nosti v roku 1969 bola kratsia ako 10 mesiacov, na prelome rokov 1931/32
to bolo az 14 mesiacov. Po oboch skokoch jasnosti nasledovala pomala az
~ 20 rokov trvajuca relaxacia. To, ¢i skok jasnosti nastal alebo nenastal aj
na konci 19. storocia, ¢o by naznacovalo zhruba 40 ro¢nu periédu, sa nedé roz-
hodnif kvoli slabému pokrytiu. Variabilita Am ~ 1 mag s dlzkou ~ 40 rokov
je interpretovana ako oscilacie sposobené prerusovanym vodikovym horenim
na bielom trpaslikovi (Génsicke a kol. 1996).

Katysheva & Shugarov (2002) zostavili z archivnych platni 60-ro¢n his-
toricka svetelnt krivku (obr. 2.12) v modrom fotografickom systéme pg (bliz-
kom B). Jej analyza ukéazala existenciu dlhoperiodickej varidcie s periédou
8000 dni (22 rokov) a v rozsahu 0,6 mag. Navrhuja vysvetlenie, Ze tieto varié-
cie st spojené so sekundarnym cyklom podobnym slne¢nému cyklu. Ukazuje
sa, ze Cerveni trpaslici v kataklizmikach maja cykly aktivity podobné slnec-
nému cyklu. Pretoze ¢erveny trpaslik vypliia svoj Rocheov lalok, velmi malé
zmeny v jeho ziareni alebo v rozmere (polomere) mozu sposobit velké zmeny
v akrécnej rychlosti. Prebytok hmoty za¢ne prudit cez vnutorny Lagrangeov

bod do akrééneho disku, a tym sa zvysi jeho jasnost.

2.1.5 Ultrafialova a rontgenova oblast

Svetelnd krivka v FUV (ang. far ultraviolet) z druzice FUSE (905 az 1187A)
ukazuje velmi rozsirené primarne minimum v porovnani s optickym (obr.
2.13 a Hutchings a kol. 2001). Samotné primarne minimum je velmi ploché.
Svetelna krivka v FUV nezobrazuje pocas zakrytu ziadne farebné zmeny ani
zmeny v intenzite Hy. Zostup do primarneho minima v FUV koresponduje so
zostupom do primarneho minima vo farbe V', avsak vzostup v FUV sa oproti
optickému vzostupu objavi asi o 0,2 periédy neskdr. Zjavne teda musi ist
o zadkryt najhortcejsich oblasti disku, ktoré st podstatne rozsirené za chlad-
nejsie oblasti viditelné v optickych vlnovych dizkach. Rozsirené minimum
by mohlo naznacovat doélezité Struktury disku v systéme, ktory je pravde-
podobne ovplyvneny FUV ziarenim. Rozdiel medzi zékrytom v FUV a v
optickej oblasti moze byt vysvetleny horticou UV Skvrnou na okraji disku,

v mieste kde akrécny prud naraza do disku. Mimoosové umiestnenie takejto
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Obr. 2.10: 100-ro¢na svetelnd krivka QR And odvodenéa z fotografickych platni.
Kazdy bod reprezentuje stredntt hodnotu za sezénu. Plné symboly
obsahuju viac ako 9 jednotlivych merani. Prazdne symboly obsahuji
9 merani a menej. Spodné obrazky pokryvaju Casové intervaly nah-
lych zjasneni. Kazdy bod reprezentuje stredni hodnotu za tri mesiace.
Ciarkovany obdlZnik je v detaile zobrazeny na obr. 2.11 (Greiner &
Wenzel 1995).
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Obr. 2.11: Typické varidcie na casovej Skéle tyzdnov. Velky kruzok obsahuje 9
merani, zvysné body reprezentuji jednotlivé merania. Fazovy interval
0,9-0,1 bol z data odstraneny (Greiner & Wenzel 1995).
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Obr. 2.12: Dlhoperiodicka fotografickd svetelna krivka QR And vo farbe pg (Ka-
tysheva & Shugarov 2002).

skvrny moze sposobit rozsirenie zakrytu v FUV. Ak rozsireny zdkryt v FUV
reprezentuje permanentni charakteristiku systému, tak by sme ocakavali po-
stupni zmenu v dizke trvania zakrytu smerom ku krat$im vinovym dizkam
(Hutchings a kol. 2001). Avsak z jedného pozorovania v FUV sa neda urcit
¢ sa jedné o prechodnii udalost alebo permanentni Struktaru.

pri 1000A. Ako sme uz uviedli vyssie, ani v optickej oblasti sa nepozoruji
takmer ziadne zmeny vo farebnych indexoch, a preto sa da takéto spravanie
ocakavat aj v FUV. Skor nez by to bola skutoéna zmena amplitidy, je to
pravdepodobne désledok ¢iarového prekryvania Hy (z angl. blanketing), ktoré
v oblasti kratsich vlnovych dlzok FUV, kde je absorpcia viac zastiipena,
posunulo kontinuum nizsie.

Namiesto sekundéarneho minima je v FUV vidiet iba maly pokles pri faze
asi 0,6. Naproti tomu v UV pozorovaniach z druzice IUE (115071980A, 1850~
3350A) je pri faze ~ 0,6 sekundarne minimum jasne viditelné (obr. 2.14 a
Génsicke a kol. 1996). Amplitida sekundarneho minima sa zmensuje smerom
ku krat$im vinovim dlzkam, 25% pri 3000A a 10% pri 1250A (Génsicke a kol.
1996). Amplituda pri 3000A je jasne viicsia nez na optickych svetelnych kriv-
kach. Najnapadnejsou charakteristikou UV svetelnej krivky je sekundarne
minimum. Je zaujimavé, ze amplitida primarneho minima v optickej oblasti
je vii¢sia ako v UV oblasti (obr. 2.1 a Beuermann a kol. 1995).

Svetelné krivky odvodené z dat IUE pre blizke a daleké UV kontinuum
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Obr. 2.13: Svetelné krivky QR And. Prazdne kriazky (horna krivka) reprezentuju
V fotometriu ziskant 28.7.2000 iba par hodin po pozorovaniach FUSE.
Plné krazky reprezentuju V fotometriu McGrath a kol. (2001). Spodné
dve krivky reprezentuja svetelné krivky FUSE extrahované z dvoch

oblasti vlnovych dizok (Hutchings a kol. 2001).

_F T T I T T T T}
‘3 4 i ° . . o gn A . : o .
— o ~
[a ®$s a >
= *" .. 0" s ]
¥ t . L
3+ _
—~ r o oy B
‘§ 2+ o® LY . a *e® o LI -
(<] - a . A
o ae . Ag ° & A
% tag Iy .A. P .-{
[
1 i 1 . i i ]
0 0.5 1 1.5 2
e[ T T T T T T
0 hh L h
3 b 1
Tttt
= [ ]
AT LLRITIARFF LTRSS
= 20 -
(1 \ 1 PR .. 1 .
[¢] 0.5 1 15 2

Orbital Phase

Obr. 2.14: UV svetelné krivky QR And. Horné dva obrazky ukazujia modulaciu
kontinua v dalekej (1225-1275A) a blizkej (2950-3000A) UV oblasti.
Spodny obrazok ukazuje modulaciu ¢iary He IT A1640. Vysvetlivky:
trojuholnik — jal 1992, Stvorec — januar 1993, krizok — august 1993

(Génsicke a kol. 1996).
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ako aj pre emisnu c¢iaru He II A\1640 ukazuju kvazisinusoidalnu modulaciu
so $irokym minimom pri faze 1,0 (obr. 2.14 a Ginsicke a kol. 1996). Hibka
modulécie sa zmensuje smerom ku kratsim vinovym dlzkam (32% pri 3000A,
22% pri 1250A), ale maximum dosahuje v He II (43%). IUE pozorovania
ukazuji pocas obdobia jedného roka zmenu UV toku ~ 20%, zatial ¢o ron-
tgenové pozorovania ukazuju variabilitu ~ 35% (obr. 2.15 a Giéinsicke a kol.
1996). Zda4 sa, ze okrem tirovne toku sa meni aj tvar svetelnej krivky. Sezénne
zmeny v UV su ocividné najmé v ¢iare He II A\1640, ktora tiez naznacuje, ze
ionizacné rontgenové ziarenie v.QR And ma nizsiu teplotu nez v SSXS vo
Velkom Magellanovom mrac¢ne. Najjednoduchsim vysvetlenim je pokles ak-
récnej rychlosti na minimum, t.j. horenie vodika je stacionarne, a preto sa zda,
ze slabé vrstvové vzplanutia s v luminozitnom minime. Variacia rychlosti
Ciary nie je v IUE spektrach viditelna. UV kontinuum je charakterizované
silnym poklesom toku po 1600A (obr. 2.22) a moze byt priblizne opisané
teplotou ACT 19 000 K. Tento jav je prekvapujici pre systém, v ktorom sa,
predpokladé, Ze ziareniu dominuje disk.

Rontgenové spektrum je extrémne mikké s energiami foténov pod 0,6 keV.
Nie je ziadny observa¢ény dokaz o tvrdej rontgenovej zlozke v QR And (Beuer-
mann a kol. 1995). Réntgenové pozorovania ROSAT /HRI neukazuju ziadnu
orbitalnu moduléciu (obr. 2.16 a Génsicke a kol. (2000)), ¢o je v rozpore so
zjavnou, 1 ked slabou modulédciou v povodnych PSPC pozorovaniach Beuer-
manna a kol. (1995) (obr. 2.1). Nepritomnost orbitalnej modulacie argumen-
tuje proti velmi hustému hviezdnemu vetru zo strany sprievodcu, v désledku
ktorého by odtekajici materidl asymetricky rozptyloval réontgenové Ziarenie
z bieleho trpaslika. Strednd hodnota réntgenového toku je velmi podobné
hodnote Beuermann a kol. (1995), ¢o naznacuje, Ze biely trpaslik v QR And
v tomto obdobi (1990-1998) horel stabilne.

2.1.6 Radiova a infracervena oblast

V rédiovej oblasti na frekvenciach 8,4 ani 4,8 GHz nebola na VLA detego-
vana (Ogley a kol. 2002). A nedetegovali ju ani s Ryle Telescope na 15 GHz
(Quaintrell & Fender 1998).
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Obr. 2.16: Fazova rontgenova krivka QR And z ROSAT/HRI (Génsicke a kol.

2000).
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Obr. 2.17: RozloZenie energie QR And v infracervenej a optickej oblasti opra-
vené o medzihviezdne s¢ervenanie. Plna ¢iara zodpoveda fotometric-
kému minimu a ¢iarkovand ¢iara fotometrickému maximu (Quaintrell

& Fender 1998).
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Kontinua J a K spektier, opravené o medzihviezdnu absorpciu, s mierne
ploché (Quaintrell & Fender 1998). Z obr. 2.17 je jasne viditelné, Ze rozdiel
tokov v maxime jasnosti a v minime v infracervenej oblasti je porovnatelny
s rozdielom tokov v optickej oblasti. Fotometria aj spektroskopia naznacuje
pokles toku vo farbe H a/alebo prebytok toku vo farbach J a K. Od rontge-
novej oblasti az po infrac¢ervent prinajmensom do 2,4 um sa zda byt orbitalna
modulacia toku takmer rovnaka, ¢o naznacuje, ze st ovladané rovnakou kom-

ponentou.

2.2 Spektroskopické prejavy QR Andromedae

Podobne ako u ostatnych SSXS velmi modrému spektru dominuju He II
a Balmerove ¢iary (obr. 2.18 a Crampton a kol. 1996; Cowley a kol. 1998).
Spektra QR And odhaluji na horticom kontinuu Balmerove, Paschenove,
Brackettove a He II Ciary v silnej emisii (obr. 2.19, 2.20, 2.21 a Quaintrell
& Fender 1998). Klasifikicia QR And do triedy SSXS je podloZend vysoko
excitacnym emisne Ciarovym spektrom s ¢iarami He II A\1640,4686, He II
(n,4) a (n,5) série, O VI AA3811,15291 a O V A4940 nalozenymi na modrom
kontinuu (obr. 2.22 a Beuermann a kol. 1995).

Najsilnejsia emisné ciara je He II A\4686, ktora je typicky dominantnou
¢iarou v spektrach SSXS a rontgenovych dvojhviezdach (Cowley a kol. 1998).
K modrému kridlu ¢iary prispieva emisny komplex C III — N IIT A\4640-4660
(obr. 2.20, 2.21). V spektrach z infracervenej a optickej oblasti je viditelné
mnozstvo He IT emisii (obr. 2.19 a Quaintrell & Fender 1998; McGrath a kol.
2001). V spektrach su viditelné prechody He II sérii (n,3), (n,4) a (n,5), ak nie
st zmieSané s Balmerovymi ¢iarami (Deufel a kol. 1999). Prechody n — 5 st
viditelné az po hodnotu n = 22 (obr. 2.23 a Becker a kol. 1998). Vysoky ioni-
zalny stupen reprezentovany tymito spektralnymi charakteristikami je velmi
pravdepodobne spdsobeny fotoioniziciou, ktori zapric¢inuje velmi mikka ron-
tgenova emisia v tomto systéme (Becker a kol. 1998). Ciarové profily tychto
emisii su relativne tizke a symetrické (obr. 2.19, 2.20, 2.21 a Becker a kol.
1998). V spektrach z ultrafialovej oblasti ziskanych druzicami IUE a FUSE
je vidiet iba po jednej He II emisnej Giare, a to pri 1640A a 1084A v tom
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Obr. 2.18: Spektra vo vlnovych oblastiach: (a) 3800-5500A a (b) 5100-660A.
Zdroje RX J0513.9-6951, QR And, CAL 83, CAL 87, RX J0925.7-
4758 a SMC 13 st usporiadané podla klesajicej intenzity emisnych
¢iar. DIB oznacuje diftzne medzihviezdne pasy (Cowley a kol. 1998).
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JHK kontinuum QR And ukazuje Paschenove a Brackettove emisné
¢iary vodika a He II &iary v emisii. Ziadna He I emisia nie je viditelna
(Quaintrell & Fender 1998).
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Obr. 2.20: Stredné orbitélne spektrum v modrej spektralnej oblasti 4000-5000A
a v Gervenej spektralnej oblasti 6400-7250A. Vetky Balmerove Giary
ukazuja P Cygni absorpciu na svojich modrych kridlach. Zakladna
He IT \4686 je velmi Siroké a asymetricka, ale ¢iary vytryskov nie st
oddelené od centralnej emisie. Ciary vytryskov (oznacené S; a Sp) pri
H, a Hg st jasne viditelné. H, je vyznamne prekrytd dvoma He II
emisiami (Deufel a kol. 1999).
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Obr. 2.21: Vysokodisperzné spektra QR And ziskané v dvoch rozli¢nych fazach.
Hviezdicka oznacuje He II emisiu, krizik H absorpciu. Medzihviezdne
absorp¢né Ciary Ca II a Na I st pritomné, tak ako aj diftzny me-
dzihviezdny pés pri 6283A. Poznamenajme vyznamny TOs pés pri
6276A. (McGrath a kol. 2001).
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Obr. 2.22: Hore: Stredné spektrum QR And z druzice IUE. Dole: Optické spek-

trum QR And. NajvyznajmnejSie emisné a absorp¢éné Giary st ozna-
¢ené (Beuermann a kol. 1995).
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istom poradi (obr. 2.22; 2.36 a Génsicke a kol. 1996; Cowley a kol. 2002).

Ciary He II \4686 a A4541 ukazujt priblizne sinusoiddlnu zmenu s maxi-
mom v blizkosti fotometrickej fazy 0,8 a minimom v blizkosti 0,3 (obr. 2.1,
2.24, 2.25 a McGrath a kol. 2001). Emisna ¢iara He II A4686 nema ziadnu
absorp¢ni zlozku, ktord by mohla spdsobif jej varidciu, ale pozorovana inten-
zita Ciary je silne ovplyvnend svetelnou krivkou (zmenou trovne kontinua).
Minimum v krivke opravenej na kontinuum je blizko fazy 0,0 (obr. 2.26), ¢o
naznacuje jej povod v blizkosti kompaktnej hviezdy a je zakryvana tym co
sposobuje ,zékryt“ na svetelnej krivke (McGrath a kol. 2001). Radialnu rych-
lost He II A4686 zmerali na 73,7+2,6 km/s, ¢o je priblizne v stlade so skor
publikovanymi hodnotami Becker a kol. (1998); Beuermann a kol. (1995) a
vzhladom na to sa zd4, Ze hodnota najdena Deufel a kol. (1999) nie je spravna.
McGrath a kol. (2001) poznamenavaji, ze ich o nie¢o mensia hodnota moze
stuvisief s premennostou profilu ¢iar od cyklu k cyklu. Ostatni autori mali
rozsiahlejsi pozorovaci material a priemerovali ho cez dlhsie obdobie.

Uz Beuermann a kol. (1995) zistili, ze fotometrické minimum sa objavuje
0 0,07P pred spektroskopickou fazou 0,0 (obr. 2.1, 2.24, 2.25). Pripomertime,
ze standardna spektroskopicka faza 0,0 je definovand ako maximum kladnej
rychlosti. AvSak okamih minima jasnosti ma urciti neistotu, najmi ak je zé-
kryt asymetricky. Kvoli asymetrii, nie je jasné ¢i minimum zodpoveda presne
konjunkcii dvoch hviezd a ako vieme minim4 sa neopakaju pravidelne. Ak
predpokladdme kruhovii drahu a kruhovo symetricky akrécny disk, potom
fotometrické minimu by sa malo objavit v ¢ase hornej konjunkcie akreujtce;
hviezdy, t.j. v spektroskopickej faze 0,25. AvSak Becker a kol. (1998) zazname-
nali posun 0,07940,013 medzi spektroskopickou a fotometrickou efemeridou,
a preto sa zda byt fazovy posun efemerid stabilnou vlastnostou systému.

Satelitné He II emisné ¢iary patriace vytryskom ukazuju presné fazovanie
a amplitidu ako centralna ¢iara He IT (obr. 2.27, 2.25, 2.24) a kedZe vytrysky
st ststredené na kompaktnt hviezdu, tak Becker a kol. (1998) usudzuju, ze
aj jadro c¢iary He II sleduje orbitalny pohyb kompaktnej zlozky. Vidime, ze
po korekcii na sveteln krivku emisné ¢iara ukazuje variaciu velmi podobnii
variacii kontinua, s hlbokym minimom pri faze ~ 0,0 a Sirokym sekundarnym
minimom okolo ~ 0,5-0,6 (obr. 2.25, 2.26 a McGrath a kol. 2001). Potvrdzuje
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Obr. 2.23: Hore: Spektrum QR And. Dole: vyzvic¢Sovana oblast spektra 5600
6450A. Vicsina emisnjch &ar si He IT prechody n — 5 (Becker a kol.
1998).
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Obr. 2.24: Heliocentrické rychlosti ¢iary He II sfazované s periddou 15,85151 hod.

a prelozend sinusova krivka. Pozorovania za obdobie ~ 2,5 roka (Bec-
ker a kol. 1998).
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to predpoklad, ze He II emisia je formovana v blizkosti kompaktnej zlozky
(McGrath a kol. 2001).

Balmerove ¢iary Ha, H3 a Hy v spektrach QR And maju Siroké zakladne
(obr. 2.20, 2.21). Absorp¢né rychlosti HB, Hy, Hd, He od fazy 0,9 az do ~ 0,4
postupne klesaji k najzapornejSim hodnotam a ich ¢iarové intenzity naras-
taja (obr. 2.28 a McGrath a kol. 2001). Najzapornejsie rychlosti dosahuju
v blizkosti fazy ~ 0,5, kedy je rontgenovy zdroj najblizsie k pozorovatelovi.
Amplitiada rychlosti je ovela vysSia ako amplitida He II emisnych ¢iar, ¢o in-
dikuje, ze rychlosti nie st ¢isto orbitalne. Vysoko zaporné rychlosti naznacuja

silny odtok hmoty, ktory je najlepsie viditelny pri tychto fazach.

Jadra Balmerovych a He II emisnych ciar st dvojvrcholové, c¢o je jasny
spektroskopicky dokaz o pritomnosti akrééneho disku v systéme (obr. 2.29,
2.30 a Tomov a kol. 1998). Vrcholy maji pomerne Siroké zakladne
(FWZI ~ 1000 km/s) a ich vzajomné oddelenie je ~ 120 km/s. Radidlne
rychlosti tychto emisnych jadier sleduja orbitalny pohyb.

Nepozoruje sa ziadna He I emisia ani absorpcia (Quaintrell & Fender 1998;
Deutfel a kol. 1999), ¢o naznacuje vysoké ionizacné stadium. TieZ sa nepozo-
ruju ziadne fotosférické absorpcie ako CO péasy, ¢o naznacuje, ze spektralny
typ sprievodcu nie je neskorsi nez F, systém vidime pri nizkom sklone a ozia-
renie je potlacené absorpciou alebo ze akréény disk je dominantny v emisii.
Kontinuum je plochsie nez by sa ocakavalo pre hviezdnu fotosféru, ¢o nazna-

cuje ze akrécny disk je dominantny.

V spektrach QR And sa nachidzaji aj ¢iary medzihviezdnej absorpcie
Na D a mozno aj Ca Il K (obr. 2.22 a Beuermann a kol. 1995). Medzi-
hviezdne absorpéné &iary st pritomné pri Ca II, Na I a 6283A (obr. 2.21,
2.18 a McGrath a kol. 2001), ale st relativne slabé, ak zvdzime odhadnuti
vzdialenost 2 kpc (Beuermann a kol. 1995).

Poznamenajme, ze spektrum znac¢ne pripomina spektrum CAL 83, okrem
zmesi (4640-4650)A, ktora je ovela slabsia (Cowley a kol. 1998).
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.....

AvSak fazovanie a amplitida je velmi podobnéd s A4686 (McGrath

a kol. 2001).
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trysku (dole) ako funkcia spektroskopickej fazy. Plna ¢iara znazornuje
prelozent sinosovi krivku (Becker a kol. 1998).
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Obr. 2.28: Radialne rychlosti absorpénych zloziek HG, Hy, Hd a He verzus foto-
metrickd faza. Vo vSetkych fazach éiary ukazuju velmi zaporné (odto-
kové) rychlosti v porovnani s He II emisiou (McGrath a kol. 2001).
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Obr. 2.29: Profily Ho, HB a He I 4686A ziskané 31.7.1997. Spektrum je norma-

Obr. 2.30:

lizované na lokélne kontinuum (Tomov a kol. 1998
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Spektra QR And ziskané 12.12.1994. Znaky vysokorychlostnych ¢iar
a P Cygni absorpcie st evidentné. Do obrazka st vlozené zvicSené
profily He IT A\4686, HG a Ha (zlava doprava) (Becker a kol. 1998).
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2.2.1 Vytrysky

Niektoré spektra QR And v optickej oblasti ukazuja pri najsilnejsich emis-
nych ¢iarach vysokorychlostné kladne a zdporne posunuté emisné zlozky (obr.
2.20, 2.29, 2.31, 2.30 a Tomov a kol. 1998; Becker a kol. 1998; Deufel a kol.
1999). Tieto prilahlé satelitné komponenty st asymetrické (Deufel a kol.
1999). Asymetria moéze byt vysvetlena P Cygni absorpciou, ktora podstatne
meni vzhlad emisie na modrej strane. Vysokorychlostné ¢iarové pary su evi-
dentné najméa pri Hx, H3, Hy a He II A\4686, s pribliznymi ekvivalentnymi
Sirkami 3,0A pre Hx, 0,5A pre HB a 1,0A pre He IT (Becker a kol. 1998). Sa-
telitné ¢iary su jasne identifikovatelné aj pri troch najsilnejsich (Brackett vy,
Paschen  a y) nezmiesanych H I ¢iarach v infracervenej oblasti (Quaintrell
& Fender 1998). Tymto ¢iardm nezodpovedaju ziadne H I alebo He II ¢iary.
Sice niektorym z nich zhruba zodpovedaju ¢iary He I, avsak nie je ziadny iny
spektroskopicky dékaz o He I emisii.

Satelitné c¢iary maja zhruba rovnaka intenzitu a st jasne oddelené od
centralnej ¢iary. Stredné oddelenie satelitnych ¢iar od jadra je 844476 km/s
a ich stredné FWHM je 600+220 km/s (Quaintrell & Fender 1998). Po ko-
rekcii o systémovi rychlost —57,5 km /s, uréenti z He II ¢iar, mé Cervena ¢iara
strednt rychlost 815,5+10,0 km/s, zatial ¢o modréa ¢iara, ktora je posunutéa
smerom dole P Cygni absorpciou spojenou s centralnou ¢iarou, mé strednt
rychlost —851,9414,9 km/s (Becker a kol. 1998). Vniitorna sirka tychto ¢iar
je ~ 400 km/s.

Tieto symetricky rozlozené emisné zlozky sa interpretuju ako spektralne
znaky ohranicenych bipolarnych vytryskov, ktoré st symetricky rozlozené
vzhladom na kompaktni zlozku. Kedze rychlostny rozdiel vytryskov, ak st
pritomné, je vzhladom k hlavnej centralnej emisii v ¢ase konstantny (obr.
2.31), zda sa byt rozumny zaver, Ze vytrysky v QR And nevykonavaju pre-
cesiu a to znamend, Ze emituji kolmo k rovine disku (Tomov a kol. 1998).
Prechodné vytrysky sa zdaju byt beznou charakteristikou u SSXS.

Satelitné ciary ako aj centralne ¢iary H ukazujt rovnaka amplitadu rych-
losti aj fazovanie ako He II A4686 (obr. 2.27, 2.25, 2.24), a preto pravdepo-
dobne vytrysky pochadzaju z oblasti v blizkosti kompaktnej zlozky. Dalo by
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Obr. 2.31: Profil Ha ¢iary QR And od jala do novembra 1997. Ciary vytryskov
su stale viditelné (Tomov a kol. 1998).
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Fender 1998).
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sa ocakavat, ze vyssie excitacné ¢iary He II, centralna He a ich satelitné ¢iary
pochédzaju z rozliénych fyzickych oblasti. KedZe by sme neocakavali rovnaku
rychlostntt moduléciu vSetkych tychto Giar, pokial by nemali spolo¢ny povod
pre ich pohyb, tak najrozumnejsia interpretacia pre ich spolo¢nt rychlost je,
ze odrazaju orbitalny pohyb kompaktnej zlozky (Becker a kol. 1998).

V RX J0513.9-6951 vytryskové emisie dosahuji ~ 5% amplitidy central-
neho jadra, avSak v QR And je to az ~ 30% a v ¢ase sa nemeni (Tomov a kol.
1998). Vo vSeobecnosti je ¢ervena ¢iara H o mélo intenzivnejsia nez modré.
Této Struktira sa nezdé byt pritomna v He II ¢arach, prinajmensom v ta-
komto stupni. Ciary patriace vytryskom st prechodné na ¢asovych skalach
mesiacov.

V spektrach Cowley a kol. (1998) ukazuje He II 4686 kladnu aj zaporni
emisni zlozku zhruba rovnakej intenzity (obr. 2.18). Balmerove ¢iary a He II
Pickeringove ¢iary ukazuju do modra posunutiu zlozku v absorpcii. Absorpcia
v H ¢iarach je ostra, naproti tomu v He II ¢iarach je ovela slabsia a objavuje
sa ako strmy okraj emisie, ale nie je viditelnd ako oddelend ¢iara. Cervena
zlozka pri Balmerovych c¢iarach je v emisii, ale nie je viditelnd pri Picke-
ringovych ¢iarach. Vsetky tieto vysokorychlostné ¢iary, ¢i uz emisné alebo
absorp¢né, ukazuji podobny posun od centralnej emisnej zlozky. Vysoko-
disperzné spektra ukazuju zaporne posunuté emisie, ktoré su silne oddelené
dost ostrou absorpciou pri zhruba —450 km/s. Rozdiel v intenzitach absorp¢-
nej zlozky medzi jednotlivymi iénmi moZze naznacovat, Ze teplota vytryskov
klesa so vzdialenostou od hviezdy, takZze vo vonkajsich oblastiach vytrysku
st najniz$ie ionizované ¢iary viditelné v absorpcii.

Becker a kol. (1998) navrhli jednoduchy kinematicky model vytryskovych
¢iar, z ktorého vyplyva, ze sklon systému je 35°—60° a polovi¢ny uhol vy-
trysku je 15°-40°. Ak je tento hruby limit pre polovicny uhol spravny, tak
vytrysky v QR And nie s velmi kolimované. Vytrysky by mohli byt kolimo-
vané, ale v takom pripade by museli byt prislusné ¢iary rozsirené v dosledku
dalSich javov. Ak by boli rozsirené v dosledku pohybu materidlu akrééneho
disku okolo kompaktnej hviezdy, potom by oblasti akrécéneho disku prispieva-
juce k Ha emisii museli byt lokalizované pomerne daleko od bieleho trpaslika

[pre bieleho trpaslika s hmotnostou 1 My a polomerom ~ 5-10° m musi



44 2. VELMI MAKKY RONTGENOVY ZDROJ QR ANDROMEDAE

oblast Ha emisie lezat prinajmensom ~ 40 polomerov bieleho trpaslika od
kompaktnej zlozky (Becker a kol. 1998)]. To by naznacovalo, ze vytrysky
nie si produkované v blizkosti kompaktnej zlozky, ale zZe pochadzaju skor
zo vzdialenejsich oblasti disku. Unikova r§chlost z bieleho trpaslika s hmot-
nostou 1 Mg je ~ 7000 km/s, takZe pozorovany priemet rychlosti vytrysku
815 km /s opét naznacuje, ze oblast vytryskov je pomerne daleko od povrchu
bieleho trpaslika.

Komentujme skutocnost, Ze ¢ervené a modré vytryskové Giary, ak su pri-
tomné, maja vzdy priblizne rovnaki intenzitu. Naznacuje to, Ze emisné oblast
musi byt dostatocne vertikalne vzdialend od disku, tak aby bol vytrysk na
oboch stranach rovnako viditelny. Na druhej strane, emisnd oblast nemoze
byt od disku prili§ daleko, pretoze orbitalny Dopplerov posun, ktory bol de-
tegovany, by bol prekryty emisiou pochadzajucou z rozlicnych orbitalnych
faz. Z modelu Becker a kol. (1998) vychédza, ze ak emitujica oblast nie je
nad alebo pod diskom dalej nez ~ 7a ale ani blizsie nez ~ la (kde a je hlavna
poloos drahy kompaktnej zlozky), tak oba vytrysky by mohli byt priblizne
rovnako viditelné a pozorovany Dopplerov pohyb s orbitalnou periédou by

zostal zachovany.

2.2.2 Hyviezdny vietor

Na modrych kridlach Balmerovych ¢iar su viditelné P Cygni profily (obr.
2.20 a Deufel a kol. 1999). P Cygni profily st spojené iba s Balmerovymi
¢iarami a st najvyraznejsie pri HB a vyssich prechodoch (obr. 2.33, 2.34).
He II emisné ciary nie st skratené P Cygni profilmi. Prechody Hg az Hj,
sa daju detegovat iba ich zodpovedajicimi P Cygni absorpciami medzi foto-
metrickymi fazami 0,12 az 0,30 (obr. 2.33). Po faze 0,30 uz tieto absorpcie
neboli pozorované.

Ekvivalentnd sirka P Cygni absorpcie sa s orbitalnou fazou evidentne
meni (obr. 2.35 a Becker a kol. 1998). Zavislost na orbitalnej faze zodpo-
vedd za vicsinu zmien v P Cygni profile. Avsak rozptyl krivky naznacuje
(obr. 2.35), Ze je tam stéle nejakd vyznamna ndhodné zlozka, ktora prispieva

k zmenam P Cygni absorpcie. Intenzita P Cygni absorpcie sa meni s orbital-
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Obr. 2.33: Fazovo zavislé, nekalibrované spektra ukazujice zmeny emisnych Ciar
medzi 3700A a 4100A. Spektru z ® = 0,17 — 0, 21 dominuja P Cygni
absorpcie pri Balmerovych ¢iarach az do Hi9, ktoré nie st v neskorsich
fazach viditelné. Znacky na spodu oznacuji Balmerove série az do His
(Deufel a kol. 1999).
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Obr. 2.34: Fizovo zavislé spektra ukazujice zmeny emisnjch ¢iar medzi 4500A a
4900A. P Cygni absorpcia pri Hg medzi ® = 0,70, 9 takmer zmizne.
Poznamenajme zmenu zakladne He IT A\4686 na cervenom kridle emis-
nej ¢iary (Deufel a kol. 1999).
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nou fazou a je miniméalna pri spektroskopickej faze 0,8-1,0, prave vtedy ked
centralna ¢iara ukazuje maximalny Cerveny posun (obr. 2.35). Podobny vy-
sledok oznamili aj Reinsch a kol. (1996b). KedZze absorpcia je fazovo zavisla,
ide pravdepodobne o konstantny priud materialu, ktory nie velmi stvisi s ak-
tivitou vytryskov (Hutchings a kol. 2001). Deufel a kol. (1999) zaznamenali
nepritomnost absorpcie medzi fazami 0,7 az 0,9 (obr. 2.34), ¢o naznacuje ze
by v tomto systéme mohol byt usmerneny hviezdny vietor. P Cygni absorpcia
nazna¢uje pritomnost vetra s rychlostou ~ 590 km/s (s modrym absorpénym
kridlom sa zvii¢Suje az na ~ 900 km/s). Podla Beuermann a kol. (1995) st
koncové rychlosti P Cygni profilov ~ 1000 km/s.

Ak tvar P Cygni absorpcie a jej centralna vlnova dizka st nezavislé na
orbitalnej faze, potom Dopplerov pohyb centralnej ¢iary by mal redukovat
absorp¢nu intenzitu v blizkosti fazy 0,5. Vzhladom na to, Ze pozorujeme skor
opak, tak fazova zavislost absorpénej intenzity bude pravdepodobne spdso-
bena samotnym absorbujticim plynom. Fyzika a povod plynu zodpovedného
za P Cygni absorpciu zostdva zahadou. Becker a kol. (1998) navrhli hypo-
tézu, ze plyn zodpovedny za vytrysky by bol zodpovedny aj za P Cygni
absorpciu. AvSak fazova zavislost P Cygni absorpcie implikuje pre absorbu-
juci plyn poloviény uhol ~ 100°; ¢o je ovela viac nez horny limit ~ 40° pre
Ha ciary vytryskov. Absorpény kuzel vSak nie je iba Siroky, ale tiez azimu-
talne asymetricky, zatial ¢o vytrysky su prakticky stosé s osou dvojhviezdy.
A nakoniec ¢asova stalost vytryskov a P Cygni absorpcie je odlisnd. Hoci
intenzita P Cygni absorpcie je premenna, je zjavna vo vSetkych pozorova-
niach. Na rozdiel od toho, ¢iary vytryskov st pritomné iba v jednej tretine
pozorovani. Velmi odlisné spravanie sa ¢iar vytryskov a P Cygni absorpcie
vedie k zaveru, ze pochadzaju z fyzicky odlisnych oblasti v dvojhviezdnom
systéme.

Poznamenajme, ze Livio (1997) neddvno upozornil, Ze vykonné vytrysky
st produkované v systémoch, v ktorych okrem akrécneho disku je aj vydatny
zdroj hviezdneho vetra pridruzeny k centralnemu objektu. Zda sa teda, ze
QR And ponitika tejto hypotéze silnt podporu.

V FUV je P Cygni absorpciu vidno pri ¢iare O VI A\1032, ktord ma

komplexny a ¢asovo premenny ¢iarovy profil (obr. 2.36 a Hutchings a kol.
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Obr. 2.35: Ekvivaletna Sirka emisie HB (dole), P Cygni absorpcie (v strede) a
ich pomer (hore) ako funkcia spektroskopickej fazy. Kriazky resp. tro-
juholniky reprezentujt pozorovania s resp. bez pozorovanych vysoko-
rychlostnych ¢iar (Becker a kol. 1998).
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Obr. 2.36: Vrchné dve krivky: Rozliéne vyhladené priemerné spektrd QR And
z FUSE. Spodné dve krivky: pre porovnanie model Hy absorpcie s
rozliénym vyhladenim (Hutchings a kol. 2001).
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2001). Odtok hmoty, ktory je viditelny v optickej oblasti ma rychlost niekolko
sto km/s a je najvyraznajsi medzi zakrytmi a na vzostupnom kridle, ale nie
st viditelné pocas zostupného kridla (fazy 0,7-1,0). Naproti tomu P Cygni
absorpciu ¢iary O VI v FUV je vidno vo vSetkych fazach s rychlostami po-
dobnymi, hoci o nieco niz$imi nez Balmerova absorpcia (obr. 2.37, 2.38). In-
dikuje to odtok velmi horticeho plynu vo forme horticeho hviezdneho vetra,
ktory sa neustale $iri zo systému. V tomto kontexte poznamenajme, ze FUSE
data ukazuju anoméalnu pritomnost O VI vo vonkajsich oblastiach hviezdnych
vetrov OB hviezd, ktorych ionizécia moéze byt spojenéd prave s rontgenovym
ziarenim.

Absorpcie a emisie v ¢iare O VI a H+He II ukazuju podobné zmeny rych-
losti s orbitélnou fazou (Hutchings a kol. 2001). Nezaznameali vSak ¢isttt He IT
emisiu, ktord by sledovala orbitalny pohyb ako v spektrach (Becker a kol.
1998; McGrath a kol. 2001). Preto navrhuju, Ze vietor z dvojhviezdy ma azi-
mutéalne rychlostné variacie. Relativna absorpcénd intenzita sa tiez meni s or-
bitalnou fazou, ¢o moze naznacovat signifikantné azimutélne zmeny v ioni-
zacii odtekajiceho materialu.

Ak rychlost O VI emisie je spdsobend orbitalnym pohybom kompaktne;
hviezdy, maximum rychlosti by sa malo objavit pri fotometrickej faze 0,25.
Avsak maximum sa objavuje o ~ 0,1P skor, ¢o je takmer istotne spdsobené
velmi silnou P Cygni absorpciou, ktora je pritomnd medzi fazami 0,0 a 0,2
(Hutchings a kol. 2001).

Poznamenajme, ze McGrath a kol. (2001) na zdklade porovnatelnej in-
tenzity He II &ar pri 4200, 4541 a 5411A, navrhujd, Ze emisie pri 6562, 4862,
4340 a 4101A atd. st v prvom rade He IT a nie H I (obr. 2.21). Emisné casti
tychto ¢lar st zmieSané H+He II ako je to vidiet uz v spektrach Deufel a kol.
(1999) na (obr. 2.20). Avsak, intenzitne premenna absorpéna zlozka patri iba
H I. Preto McGrath et al. (2001) navrhuja, Ze prekryvajice H absorpéné
Ciary (vytvaraju profily vyzerajice ako P Cygni absorpcie) st sposobené
rozsirenou vrstvou H, a preto He II &ary pri 4200 a 4541A atd. neukazuja
vobec Ziadnu absorpciu. Usudzuji na rozvrstvent vrstvu alebo disk - velmi
hortici vo vnutornej oblasti, ktory spésobuje vznik He IT a O VI emisnych

¢lar a chladnejSiu odtekajicu oblast, ktora spésobuje vznik fazovo zavislych
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Obr. 2.37: Ciarové profily O VI A1032 v jednotlivych fazovych intervaloch. Pre
porovnanie ¢iarové profily Hj a Hy prevzaté od McGrath a kol. (2001).
Vertikalne skaly su v jednotkach lokalneho kontinua (Hutchings a kol.
2001).

Obr. 2.38: Merania rychlosti a ekvivalentnej sirky z FUSE a optickych spektier
s ohladom na troven kontinua v obr. 2.37 a binované do rovnakych
fazovych intervalov. Hore: stredné Hvy a Hf3. Rychlosti Balmerovych
¢iar nie su opravené o prekrytie He II, ktoré je ~ —60 km/s v pripade
rovnakého prispevku H a He II k emisii (Hutchings a kol. 2001).



50 2. VELMI MAKKY RONTGENOVY ZDROJ QR ANDROMEDAE

H absorpénych ¢iar (obr. 2.39). Zéhadnou vlastnostou vSak zostéva silny od-
tok H s maximélnymi zapornymi rychlostami pozorovanymi medzi fazami
0,3-0,5. Tieto absorpéné ¢iary maju rychlosti az zhruba -600 km/s, ¢o je
zhruba rychlost niekedy pritomnych vytryskov. Otézne je ¢i by tieto absor-
pcie mohli byt spojené s vytryskami a ¢i fazova zavislost naznacuje orientaciu

zaporne-rychlostného vytrysku.

2.2.3 Okolohviezdna obalka

Kuduz a kol. (2002) detegovali niekolko emisnych ¢iar v optickom spektre
QR And, ktoré neukazuji ziadne zmeny radidlnej rychlosti ani intenzity
s orbitalnou periédou. Najsilnejsie z tychto c¢iar identifikovali ako ,kordne-
podobné®“ zakazané prechody Fe X A6375, O V A6500, N V A6351. Hoci sa
z ich pozorovani nedé presne urcit povod tychto staciondrnych Giar v dvoj-
hviezdnom systéme, jedinym vhodnym kandiddtom je material axidlne sy-
metricky rozloZeny voci tazisku. Mohla by to byt opticky tenka obéalka alebo
anuloid obklopujtci obe hviezdy.

2.2.4 FUYV spektrum

FUV (angl. far ultraviolet) spektru dominuje silnd Hy absorpcia (obr. 2.36),
ktorej intenzita je porovnatelna s hviezdou s E(B — V') ~ 0,5. AvSak Beuer-
mann a kol. (1995) na zaklade intenzity absorpénej ¢iary pri 2200A odhadli
hodnotu E(B—V) na 0,10£0,03. Farebné indexy U—B = 0,7a B—V = 0,01
tieZ naznacuj, Ze systém je velmi modry, takze E(B — V') nemoZe mat hod-
notu 0,5 a absorp¢éné intenzita Hy je jednoducho nezvycajne vysoka (Hut-
chings a kol. 2001). Blizsie skiimanie IUE spektier naznacuje prekvapivé
mnozstvo absorpcie.

KedZe v systéme dochadza k strate hmoty prostrednictvom akrééneho
disku a vytryskov, tak je na zamyslenie, ¢ aspon ¢ast Hy, absorpcie nespo-
sobuje material obklopujtci dvojhviezdu. Z tohto dévodu porovnajme rych-
losti medzihviezdnych ¢iar Ca IT a Na I so systematickou rychlostou QR And
(rychlosti odvodené z optickych spektier). Heliocentricka rychlost Hy je kon-
Stantna a ma hodnotu —16 + 4 km/s (Hutchings a kol. 2001). Ciary medzi-
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Obr. 2.39: Schématicky model QR And s oznacenim pribliznych faz pri rozliénych
fotometrickych a spektroskopickych javoch (McGrath a kol. 2001).



52 2. VELMI MAKKY RONTGENOVY ZDROJ QR ANDROMEDAE

hviezdnej absorpcie v optickej oblasti Ca IT a Na I maja rychlost +44+4 km/s.
Systematicka rychlost QR And je —40,7 £+ 3,0 km/s (McGrath a kol. 2001).
Rychlost Hy ¢iary je teda medzi rychlostou medzihviezdnych ¢iar a rychlos-
tou pohybu faziska systému. Z tohto déovodu a vzhladom na nezvycajnej vy-
soku intenzitu Hy absorpcie je pravdepodobné, Ze aspon ciasto¢ne je spojena
s dvojhviezdnym systémom. Snad by mohla byt sposobené cirkumbinarnym
materidlom pochadzajicim z hviezdneho vetra a vytryskov alebo z vypude-
nej latky z predchadzajicej fazy planetarnej hmloviny, ktord bola odviata
stucasnym ionizujicim velmi mikkym rontgenovym Ziarenim.

Vlastné spektrum QR And je pozoruhodné v dvoch veciach. Po prvé, i
ked akrécény disk a sekundarna zlozka v QR And st predmetom réntgenového
ozarovania L ~ 102 W alebo vyssim, tak FUV tok kles4 smerom ku kratsim
vlnovym dlzkam (Génsicke a kol. 2000). Potvrdzuji to aj IUE spektra, podla
ktorych rozdelenie UV /optického toku dosahuje maximum okolo 1500A (obr.
2.40, 2.41), ¢o zodpoveda teplote ACT ~ 20 000 K. Rozdielové spektrum
(® = 0,5) — (® = 0,0) sa d4 opisat teplotou ACT 16 000 K (obr. 2.40).
Po druhé, nedostatok resp. nepritomnost emisnych ¢iar v FUV oblasti, a
to hlavne emisie O VI A\1032,1038, kedze v optickej oblasti sa O VI ¢iary
pozoruju.

Zéakrytova svetelnd krivka naznacuje relativne vysoky sklon systému. V
takomto pripade by mohli byt hortice vntitorné ¢asti akrécéneho disku zakryté
vo vSetkych fazach, ¢o by vysvetlilo relativne nizku teplotu (~ 20 000 K) po-
zorovanu v optickej/FUV oblasti. AvSak pri vysokom sklone systému by sme
ocCakavali siln1 orbitalnu spektroskopicktl variabilitu spdsobenti zmenou po-
hladu na oziareného sprievodcu a/alebo obrubu disku. To sa vSak nepozoruje.
Optické/UV kontinuum sa vo¢i faze meni pomerne malo. Tiez by sme oca-
kévali vyznamni moduldciu rontgenového Zziarenia spoésobent (¢iastocnym)
zékrytom sekundarnou zlozkou ako sa to pozoruje v CAL 87 (Schmidtke et
al. 1993)

2.2.5 Ciary kovov

McGrath a kol. (2001) nasli v spektrach ¢iary O VI A\5290,3834 a 3811 (po-
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1996).
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Obr. 2.41: UV spektra CAL 83, RX J0513.9-6951 a QR And (Ginsicke a kol.
1996).
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sledné splyva s He II A3813), C IV A\5801 a 5812 (&iary ¢iastoCne splyvaju,
¢o indikuje ich vyznamnu 8irku), slabé splyvajice N III, C III a N V blizko
4686A, [Fe XIV] pri 5303A (splyva s O VI pri 5290A) a [Fe X] pri 6374A (obr.
2.21). Beuermann a kol. (1995) detegoval aj ¢iaru O V A\4940 (obr. 2.22). Vo
FUSE spektrach bola najdena este ¢iara O VI A1032 (obr. 2.36 a Hutchings
a kol. 2001.

Emisie O VI A\3811,3835 a 5290 sa nasli vo vSetkych SSXS (obr. 2.21)
a su potencidlne zaujimavé, kedze ich vysoké ionizacia mdZze naznacovat po-
vod blizko k centru akrééneho disku (Hutchings a kol. 2001). Avsak stidium
tychto ¢iar je stazené zmiesanim s He IT pri 3813A a 3834A a s [Fe XIV] pri
5303A. C III, C IV, N III a N V emisie st relativne slabé vo¢i ich intenzite u
ostatnych SSXS (McGrath a kol. 2001). Vo FUSE spektrach nenasli ziadne
dokazy o N III, C III, S IV, Si V alebo P V (Hutchings a kol. 2001). Zd4 sa,
ze C a pravdepodobne aj N maji v QR And nizsie abundancie. V spektrach

sa nachadza aj niekolko zatial neidentifikovanych Ciar.

IUE spektra neukazujt ziadny dokaz rezonanénych éar C IV pri 1550A
(Beuermann a kol. 1995). Génsicke a kol. (1996) identifikovali mnozstvo
nizko ionizovanych ¢iar Si IT AA1260/65,1304/09, C II A\1335, Mg II A2800,
S II AA1251/54/59, C I AA1270-88, O I AA1302-1306. Skutocnost, Ze nie-
ktoré &iary (napr. SiII AA1260/65, Mg IT A2800 a komplex okolo 1300A)
maju ekvivalentné $irky ovela vicSie nez aké by sme ocakavali od medzi-
hviezdnej absorpcie a Ze ukazuju orbitalnu variaciu ekvivalentnych sirok, je
silnym néznakom toho, Ze Cast absorpcie je vlastna systému. AvSak tieto
kovové absorpéné Ciary su ovela slabsie nez v horucich (20 000-30 000 K)
hviezdnych atmosférach. Okrem nizko ionizovanych ¢iar zaznamenali aj pri-
tomnost niekolkych vysoko ionizovanych absorpcii, napr. N V A\1238,43 a
Si IV AA1394,1403, ktoré by mohli byt vlastné systému (napr. cirkumstelér-
nej obalke). Poznamenajme, Ze v pozorovaniach druzice ORFEUS (90 — 140 nm)

neboli detegované ziadne hviezdne emisné ¢iary (Génsicke a kol. 2000).
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2.3 Modelovanie QR And

Prvy navrhnuty model predpokladal pre-kataklizmaticky systém s oddele-
nymi zlozkami s hmotnostou kazdej asi 1 M. Tento model vSak dostatoc¢ne
nevysvetluje ani pozorované zmeny jasnosti ani rontgenovi emisiu. Proti to-
muto modelu hovori aj pritomnost hviezdneho vetra (Beuermann a kol. 1995).
Pravdepodobnejsim modelom je model, ktory predpoklada prenos hmoty cez
vnttorny Lagrangeov bod zo sekundérnej zlozky vypliiajicej svoj Rocheov la-
lok pri tak vysokej akrécnej rychlosti, ze je mozné nuklearne horenie na povr-
chu bieleho trpaslika. Modelovanie ukazalo, ze objekty s pozorovanymi vlast-
nostami SSXS sa objavujt pri akréénych rychlostiach (1078 — 107%) M, /rok
(Prialnik a kol. 1982). Akreujtci systém prirodzene vysvetluje pozorované
kratkoperiodické variability. Velmi Siroké minimum a zjavne prechodné ,,pul-
zacné“ charakteristiky pocas centralnych ¢asti minima naznacuja zakryt jas-
ného akré¢éneho disku (Greiner & Wenzel 1995). Pritomnost silného reflex-
ného efektu, ktory by viedol na rovnaké fazové spravanie ako zakrytovy jav,
je z pohladu spektralneho spravania nepravdepodobny (Beuermann a kol.
1995). Tiez vieme, Ze hviezdne vetry existuji v akreujucich systémoch aj

s ovela mensou svietivostou ako maji SSXS (Beuermann a kol. 1995).

2.3.1 ,,Standardny“ model

Pozorované vlastnosti SSXS st obycajne chapané v zmysle ,Standardného*
modelu SSXS s akreujticim bielym trpaslikom (van den Heuvel a kol. 1992).
Model predpoklada bieleho trpaslika s hmotnostou ~ 1 Mg so stabilnym
alebo cyklickym nukledrnym horenim na vodik bohatého materialu akreova-
ného na jeho povrchu pri akréénej rychlosti (3 - 1078 — 107%) M, /rok. Takto
vysoké akrécna rychlost sposobuje ustdlené horenie vodika na povrchu bie-
leho trpaslika, ktoré je zdrojom mékkého rontgenového ziarenia.

Vynéra sa otdzka, odkial sa berie hmota, ktort biely trpaslik akreuje.
van den Heuvel a kol. (1992) navrhuja, ze akréény material dodéva blizka
sprievodna hviezda hlavnej postupnosti alebo mierne vyvinutéa spektralneho
typu A az F. Sprievodca vypliia svoj Rocheov lalok a jeho hmotnost je

~ (1,3 - 2,5) Mg, takze je hmotnejsi ako biely trpaslik. Navrhnuty pomer
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periédami, ktoré su pre vacsinu znadmych SSXS kratsie ako 1 den. V skutku

hmotnosti ~ (0,40 — 0,77) je konzistentny s pozorovanymi orbitalnymi
aj evoluéné modeli naznacuju, %e orbitdlne periédy by mali lezat v rozmedzi
8 hodin az 1,4 dni. ,Standardn§“ model tiez zahffia pritomnost hviezdnych
vetrov z nahrievanej strany sprievodcu a disku.

»Standardny“ model bol navrhnuty pre systémy s periédami (0,5 — 1) diia,
a preto nemoze byt vhodny pre vSetky zname SSXS. Pre periédy kratsie ako
6 hodin je Rocheov lalok sekundarnej zlozky prilis maly na to, aby obsiahol
hviezdu hlavnej postupnosti (zdroj 1E0035.4-7230 s periédou 4 hod. je teda
zjavne odlisného druhu). Pre MR Vel s P ~ 4 dni by dokonca ani hviezda
spektralneho typu A nevyplnila Rocheov lalok a pre este masivnejsieho darcu

nie je ziadny observacény (spektroskopicky) dokaz.

2.3.2 Oziareny akrécny disk

Akrééna rychlost v SSXS (100 az 1000 krat vyssia ako v klasickych kata-
klizmikach) je porovnatelna s kritickou rychlostou, a preto tradiény model
akrécéneho disku (Shakura & Sunyaev 1973) nebude pre SSXS najvhodnejsi.
Disky v SSXS st znacne odlisné od dobre studovanych akréénych diskov
v klasickych kataklizmatickych systémoch.

V Standardnom® modeli sa predpoklada, ze vécsina ziarivej energie emi-
tovanej SSXS je produkovana na povrchu bieleho trpaslika. Celkovému zia-
reniu systému dominuje Ziarenie z bieleho trpaslika, ktoré moze silne oZiarit
akrécny disk a sprievodcu (obr. 2.42). Hlavnym zdrojom energie akrécneho
disku je oziarenie bielym trpaslikom a nie konvenc¢né viskézne nahrievanie ako
v klasickych kataklizmatickych systémoch. V tomto modeli SSXS je prispevok
gravitacnej energie uvolnenej akreujicou hmotou relativne maly v porovnani
s celkovou energiou emitovanou zo systému. Model predpoklada, ze transfor-
mované ziarenie na oziarenom povrchu akrééneho disku a sprievodca maja
vplyv na pozorovany tok ziarenia SSXS v nizsich frekvencidch (UV a opticka
oblast).

Z pozorovani vieme, Ze tok v UV a optickej oblasti prevysuje tok, ktory by

sme ocakavali podla modelu so Standartnym akréénym diskom a stabilnym
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Obr. 2.42: Schéma akré¢éneho disku v SSXS s vyvysenou chladnou obrubou (Su-
leimanov a kol. 2003)

horenim na bielom trpaslikovi. Na vysvetlenie nadbyto¢ného toku v UV a
optickej oblasti je nevyhnutné, aby bolo rontgenové ziarenie z bieleho trpas-
lika transformované do nizsich frekvencii. Obrazok 2.43 nazorne ukazuje, ze
model so Standardnym neoziarenym akréénym diskom nemoze reprezentovat
pozorovania QR And v UV a optickej oblasti. Vypocitany tok podla takéhoto
modelu je 5-15 krat nizsi ako pozorovany (Matsumoto & Fukue 1998). Ak
sa do modelu zahrnie oziarenie akrécneho disku a sprievodcu, tak rozlozenie
energie (obr. 2.44) jasne ukazuje néarast toku v UV a optickej oblasti zhruba
3-5 nasobne v porovnani s modelom bez ozarovania. Na vysvetlenie pozo-
rovaného toku z QR And v UV a optickej oblasti je nevyhnutné do modelu
zahrnif transformované rontgenové ziarenie generované na povrchu bieleho
trpaslika.

Matsumoto & Fukue (1998) poznamenévaji, ze hmotnost bieleho trpas-
lika (0,6 — 1,4) M vplyva na velkost ocakdvaného toku Ziarenia iba velmi

malo. Rozlozenie energie vypocitané z modelu s oziarenym diskom a sprie-
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Obr. 2.43: Ocakavané rozlozenie energie pre standardny disk a rézne sklony sys-
tému. Hmotnost bieleho trpaslika je 1,2 M. Horizontalna os reprezen-
tuje frekvenciu ziarenia v. Vertikalna os reprezentuje v - L,, kde L, je
ocakavana svietivost na frekvenciu. Rozlozenie energie zaht1ia bieleho
trpaslika (¢iarkovand ¢iara), akréény disk (bodkované ¢iara) a sprie-
vodcu (bodko ¢iarkovana ¢iara). Celkovil ocakavanu jasnost ukazuje
plna ¢iara. Pozorovania QR And v UV a optickej oblasti st vykreslené
tenkou plnou ¢iarou (Matsumoto & Fukue 1998)

() 33—y r————— ) W

Obr. 2.44: Ocakavané rozlozZenie energie pre oziareny disk a rézne sklony systému.
Hmotnost bieleho trpaslika je 1,2 M. Styl oznadenia je rovnaky ako
na obr. 2.43 (Matsumoto & Fukue 1998)
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vodcom je v dobrej zhode s pozorovaniami pri nizsich sklonoch QR And (do
40°). Prispevok k toku ziarenia od sprievodcu je podla modelu nizsi ako pris-
pevok od akrééneho disku, ktorého dolezitost sa zviiéSuje najmé v nizsich

frekvenciach.

2.3.3 Zvyseny okraj akrécneho disku

Hutchings a kol. (1995) navrhli na vysvetlenie asymetrie primarneho minima
CAL 87 (obr. 2.45), ktora sa pozoruje tiez u QR And, geometricky model,
v ktorom je asymetricky profil okolo primarneho minima CAL 87 vysvetleny

hypotetickym zahustenim disku v mieste, kde akrécny prad naraza do disku.

Vysoka opticka svietivost SSXS bola uz skor prisidend akréénemu disku
(Schandl a kol. 1997; Meyer-Hofmeister a kol. 1997), ale az Studium systé-
mov s vysokymi sklonmi so zakrytmi bieleho trpaslika, disku a sekundarne;j
hviezdy odhalili miesta vzniku Ziarenia. Detailna orbitalna krivka zakryto-
vého zdroja CAL 87 je najlepsim prikladom (obr. 2.45). Modelovanie svetel-
nej krivky zékrytového systému CAL 87 (Schandl a kol. 1997) viedlo k z&-
veru, ze akrécény disk v tomto systéme ma zdvihnuti obrubu pri vonkajSom
disku. Rontgenové ziarenie z bieleho trpaslika je transformované na radidlne
rozsirenom a vertikalne zdvihnutom okraji akrééneho disku do nizsich frek-
vencii (UV a optickych). Prave preto sa v tychto spektralnych oblastiach
pozoruje vyssi tok ziarenia nez by sa ocakavalo od klasickych kataklizmik.
Tento model bol v celku tispesne pouzity na vysvetlenie pozorovanych vlast-
nosti optickych svetelnych kriviek niekolkych SSXS napr. CAL 87, QR And,
RX J0513.9-6951.

Transformované ziarenie pochadzajtce z vonkajsich oblasti disku sa stava
dominantnym zdrojom optického resp. UV Zziarenia (Popham & di Stefano
1996). Vnutorny disk a oziarend sekundarna hviezda prispievaji menej. Vy-
vysenda obruba na okraji akrééneho disku sa tak stava doélezitou geometrickou
a fyzikdlnou sucastou systému. Zd4 sa, ze takato Struktara obruby disku exis-
tuje u vSetkych SSXS (Meyer-Hofmeister a kol. 1997).
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Obr. 2.45: (a) Optické svetelné krivky CAL 83 a CAL 87 vo farbe V. (b) Schéma-
ticky model vysvetlujuci svetelné krivky CAL 83 a CAL 87 (van den
Heuvel 1999)
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2.3.4 Vysvetlenie kratkoperiodickej variability

Vsetky svetelné krivky QR And ukazuju vysoku variabilitu dokonca z jed-
nej noci na druht (Meyer-Hofmeister a kol. 1997). Hibka a tvar primarneho
minima kolie a tieZ okamihy minima nie st ekvidistantne rozlozené. Dalsou
charakteristikou su kvaziperiodické variacie na casovej skale zhruba dvoch
hodin, ktoré sa mozu objavit pocas zostupu a vzostupu z primarneho mi-

nima ako mierne zjasnenia a poklesy jasnosti.

Svetelné krivky s takymito zmenami jasnosti sa nedaju teoreticky modelo-
vat, ak by sme predpokladali v ¢ase konstantny profil okraja disku. Tieto roz-
licné varidcie musime prisudit zmene Zziariaceho povrchu a obzvlast jednému,
ktory sa moze potencidlne menif, a to vonkajsiemu okraju disku. VyvySeny
okraj je pravdepodobne sposobeny vysokym tokom hmoty zo sekundarnej
zlozky. Tok hmoty sa moze menif na dlhych ¢asovych skdlach (desatrocia)
a tiez na Casovych skalach tyzdnov, dni alebo dokonca kratsich. Tvar fazovej
svetelnej krivky sa meni v ramci dni, ¢o naznacuje vysoku variabilitu spo-
jent so zmenami toku akrééneho materidlu (Will & Barwig 1996). Désledkom

zmeny toku hmoty do akrécneho disku je zmena vysky obruby disku.

To ¢o vidime ako jasnu obrubu na okraji akrééneho disku je opticky tenka
Cast priestoru stupajucich a klesajucich kvapiek alebo rozpraskov vytvore-
nych impaktom priadu hmoty zo sekundarnej zlozky do akrééneho disku.
Akréény prud narazajuci do disku produkuje prad opticky nepriehladnych
kvapiek alebo rozpraskov, ktoré sa pohybuji pozdlz vonkajsieho okraja disku
a vytvaraju akusi ,hmlu“. Tieto kvapky st osvetlené hortcim bielym trpas-
likom. Turbulentny charakter vzhladu kvapiek vedie k zmenam jasnosti na
¢asovych skalach hodin alebo kratsich. Casovo najkratsie zmeny jasnosti st
sposobené pohybom jednej velkej kvapky alebo niekolkych mensich kvapiek,
ktoré sa pre pozorovatela navzajom prekryvaju. Jedna takito velkd kvapka
moze produkovaf vzrast a pokles jasnosti. Ak sa objavi pocas zostupu alebo
vzostupu zo zakrytu, tak na kridlach primarneho minima pozorujeme mierne

zjasnenia a poklesy jasnosti.

Z modelovania Meyer-Hofmeister a kol. (1998) vyplyva, Ze zmene magni-

tady Am = 0,15 resp. zmene toku 15% zodpoveda zmena vo vyske obruby
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zhruba 18%. Pozorované zmeny toku az 25% v UV oblasti naznacuju, ze
vyska obruby sa méze zmenit az o 30% (Génsicke a kol. 1996). Skuto¢nost,
7e k zmene toku Ziarenia moze dojst uz pocas jednej noci, umoziiuje od-
hadntf ¢éasovi Skélu pre zmenu vysky okraja disku. Z ich modelu s bielym
trpaslikom s hmotnostou 0,75 My, a polomerom disku 0,87y, = 103 m (7, je
stredny polomer Rocheovho laloku, polomer sféry s rovnakym objemom ako
Rocheho lalok) vychéddza hodnota 0,9 hodiny. Na zéver poznamendvaju, ze
stredné vzdialenost Struktir s rozpraskami od bieleho trpaslika sa zda byt
dokonca vicsia zhruba 1,25 krat, ¢o zvysi odhad casovej skaly rozprasenia
na 1,2 hodiny. Tato hodnota sa uz pozoruhodne priblizuje k pozorovanej
casovej skale zmien jasnosti 1,8 hod. Rozdiel medzi hodnotami vychadzaji-
cimi z modelu a z pozorovani je pravdepodobne spdsobeny nedostato¢nou

znalostou parametrov systému QR And.

2.3.5 Vysvetlenie fluktuacii jasnosti

Dalsiu podporu pre vyssie opisany model akrééneho disku poskytuji pozoro-
vané vertikalne voci sebe posunuté svetelné krivky zhruba rovnakého tvaru.
Zjavne sa teda stupen jasnosti QR And moZe menif bez vplyvu na tvar
svetelnej krivky. Podobné paralelne posunuté svetelné krivky st vidiet aj
v UV pozorovaniach (Ginsicke a kol. 1996). To je v stlade s teoretickym
modelom, podla ktorého st zmeny jasnosti sposobené zmenou vysky obruby
(Meyer-Hofmeister a kol. 1998). Ako sme uviedli, predpokladdame, Ze pries-
tor vyplneny kvapkami vznikd narazom akrééneho materidlu do akrécneho
disku. Z tohto dovodu je logické predpokladat, ze geometrickd vyska obruby
disku zavisi na toku akrécénej hmoty. Zvysenie prisunu hmoty spésobuje vac-
Sie narazy do akrécéneho disku, ¢o sposobi zvicsenie vysky obruby disku, a to
mé za nasledok zvysenie jasnosti. A analogicky naopak. Diskutované zmeny
vysky obruby teda simultanne produkuji zmeny toku Ziarenia v optickej aj
UV oblasti. Rontgenové ziarenie je ovplyvnené menej. Meni sa iba mnozstvo
svetla rozptyleného okrajom disku.

Matsumoto (1996) upozornil na to, Ze nepravidelné fluktuacie jasnosti

neukazuju ziadne zmeny farebnych indexov. Mozeme ocakéavat, ze akrécny
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disk a jeho obruba si pri zmene vysky obruby zachovaju rozlozenie teploty
(Meyer-Hofmeister a kol. 1998). A presne to by sme si predstavovali, Ze sa
stane, ak disk pozostava zo stipajucich a klesajtcich kvapiek vytvorenych
impaktom akrécneho pridu na okraji disku. To ¢o sa potom vécsinou meni, je

velkost priestoru s rozpraskami, ale spektralne rozloZenie zostava nezmenené.

2.3.6 Povod UV ziarenia

Je zaujimavé poznamenat, Ze UV spektra CAL 87 ukazuju nizsi tok UV Ziare-
nia v predzakrytovej faze, ked vidime vonkajsiu stranu vysokej obruby disku,
nez po zakryte (Meyer-Hofmeister a kol. 1998). To naznacuje, Ze vonkajsi
okraj disku ma nizsiu teplotu ako vnutorné casti. UV ziarenie teda pocha-
dza z vnutornych oblasti disku medzi centralnou hviezdou a okrajom disku,
dalej z vysokej obruby a mensSie mnozstvo toku prichddza od nahriateho
sprievodcu. Vyssia teplota vnutornych oblasti akrééneho disku je désledkom
priameho oziarenia bielym trpaslikom.

V SSXS by mal hortci (niekolko 100 000 K) a jasny (~ 103 W) horiaci
biely trpaslik spdsobit dalsie nahrievanie akrééneho disku, a tym vznik velmi
modrého kontinua (Génsicke a kol. 1996). Hlavnym rozdielom medzi vzhla-
dom QR And a zdrojmi vo Velkom Magellanovom mrac¢ne v UV oblasti je
pokles toku Ziarenia od 1600A smerom ku kratsim vlnovym dlzkam a ne-
dostatok vysoko ionizovanych emisnych ciar. Na opis tejto oblasti spektra
pouzili Génsicke a kol. (1996) jednoduchy model (Reinsch a kol. 1996a) s
oziarenym akrécnym diskom a sekundarnou zlozkou. Z modelu je evidentné,
ze pri vyssich sklonoch standardny (plochy) akréény disk s akréénou rychlos-
fou, ktora je potrebna pre stabilné horenie (~ 3 - 1077 M /rok), produkuje
prilis vela UV toku a nemdze reprezentovat pozorovany pokles toku Ziarenia.
Tento jav by mohol vysvetlit zahusteny akrécény disk do mensej vnatornej a
horticej oblasti napr. magnetickym polom bieleho trpaslika.

Z predbeznych vysledkov Meyer-Hofmeister a kol. (1998) vidiet, ze hlavny
prispevok k UV Ziareniu prichddza z disku. Biely trpaslik prispieva asi 20%
v dalekej UV oblasti a menej ako 10% v blizkej UV. Prispevok sekundérne;j
zlozky je v dalekej UV zanedbatelny a v blizkej UV je najvyssi pri faze 0,5,
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kedy sekundérna zlozka prispieva asi 20%.

2.3.7 Rontgenové Ziarenie

Pri vzdialenosti 2 kpc je optickd/UV svietivost QR And Ly ~ 6 - 10%W a
My = 40,4 (Beuermann a kol. 1995). Velmi mikka rontgenova svietivost je
neistd, ale ekvivalentnd sirka He IT A\4686 naznacuje, ze pomer réntgenovej a
optickej svietivosti je zhruba rovnaky ako v CAL 83 a RX J0513-69. Kedze
spominané zdroje z Velkého Magellanovho mra¢na majt L, ~ 4 - 103°W
a My = —1,5, tak pre QR And mozeme odakévat L, ~ 6 - 102W.

Pre rontgenové Ziarenie je akrécny disk menej dolezity. Hlavna ¢ast ront-
genového Ziarenia prichédza priamo z bieleho trpaslika a mensia ¢ast je Zia-
renie rozptylené diskom (Meyer-Hofmeister a kol. 1998). Ocakava sa, Ze tato
Cast sa meni koherentne s optickym ziarenim. Kahabka (1996) nasiel v ron-
tgenovom ziareni QR And orbitadlnu modulaciu zhruba vo faze s optickou
moduldciou. Rontgenové pozorovania vSak ukazuju variacie az ~ 35%, o
by sme od stabilne horiaceho bieleho trpaslika neocakavali. AvSak pri vyso-
kych sklonoch systému maji zmeny vo vyske obruby disku priamy doésledok
na pozorovatelnost rontgenového ziarenia. V zavislosti na pomere hmotnosti
zloziek je mozné, 7Ze sa zakryt bieleho trpaslika vysokou obrubou disku objavi
eSte pred zakrytom sekundarnou zlozkou. V tomto kontexte je zaujimavé sa
zmienit o tom, Ze rontgenové minimum zdroja 1E0035.4-7230 sa objavuje pri
taze zhruba 0,8, kedy je struktira s rozpraskami prave v konjunkcii s bielym

trpaslikom.

2.3.8 Vysvetlenie dlhodobej variacie

7da sa, ze vSetky SSXS maju vysoké akrécne rychlosti a ukazuji dlhodobé
rontgenové a optické zmeny, o ktorych sa predpoklada, ze odrazaju dlho-
dobé zmeny v prenose hmoty. Zmeny svetelnej krivky na casovej skale nie-
pripadov st najjednoduchsim vysvetlenim dlhodobé zmeny prenosu hmoty
zo sekundarnej zlozky. Najpopularnejsi model QR And predpoklada stabilné

nukledrne horenie na povrchu akreujtceho bieleho trpaslika (van den Heuvel
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a kol. 1992). Horenie vodika na povrchu bieleho trpaslika je ustélené pre
4 > 107" Mg /rok (Paczynski & Zytkow 1978). Aviak asova Skéla horenia
(100-300) rokov je ovela dlhsia nez sa u QR And pozoruje. Vypocty ukazuji,
ze v pripade masivneho bieleho trpaslika s hmotnostou viicésou ako 1,0 Mg
akreujiiceho pri vysokych akréénych rychlostiach rddu 10~7 M, /rok, mozu
¢asové skély vzplanuti klesntit az na 50 rokov (Iben 1982; Fujimoto 1982).

Kahabka (1995) upozornil, zZe striedanie medzi fazami nuklearneho hore-
nia a chladnutia na casovych skalach dekad je mozné. Pozorovania sa vsak
pravdepodobne nedaji jednoducho vysvetlit docasnou redukciou prenosu
hmoty, ktora vedie k dlhodobym ,oscilaciam®“ medzi stabilnym a nestabil-
nym horenim vodika. Prudké vzostupy v optickej jasnosti o 1 mag by mohli
byt spdsobené nahlym zapalenim H alebo He (Greiner & Wenzel 1995). Hyd-
rodynamické vypocty ukazuju, ze svietivost v $tadiu medzi vzplanutiami sa
zvysi so zvysSenim %/[’ ¢o mé za nasledok mensie amplitudy vzplanuti (Li-
vio a kol. 1989). Pravdepodobne kolisajtci prenos hmoty v blizkosti limitnej
akrécnej rychlosti pre stale horenie vedie k iba miernym vzplanutiam a po
spaleni dost malej vodikovej vrstvy sa systém vrati spit k nestabilnému ho-
reniu vodika. Nasledné chladnutie zastavi pokracujica akrécia pri vysokej
akrécnej rychlosti, ¢im sa zabrani velkym vzplanutiam. Vodikové vzplanutia
na hmotnom bielom trpasliku by teda neboli nevyhnutne spojené s velkymi
vzplanutiami. Zaujimavym problémom tohto modelu je, Ze hoci pri akréénych
rychlostiach zhruba 10~7 Mg, /rok nie je Ziadna hmota vyvrhnut4, biely trpas-
lik expanduje az na ~ 80 Ry, ¢im presiahne rozmer dvojhviezdneho systému
(Livio a kol. 1989). Sion & Starrfield (1994) preto navrhli extrémne horticeho
ale malo hmotného bieleho trpaslika ~ (0,5 — 0,7) Mg, ktory by zotrvaval pri
kompaktnom polomere (Ryp ~ 0,1 Ry pre 1078 M, /rok).

Avsak nadalej zostava nejasné ako vysvetlit intenzitné varidcie a ampli-
tidy pozorované u QR And (Greiner & Wenzel 1995). Povrchové vzplanutia
v takjchto systémoch st prili§ prudké a detegovana dizka cyklu je niekolko
tisic rokov. Predpoklada sa, Ze vySSie uvedeny model moze zodpovedat zme-
ndm v prenose hmoty, ktoré vedi k zmenam v nukledrnom horeni a odtial
k odchylkam od limitnej dlzky rekurentného cyklu. Ak je darca masivnejsi

ako kompaktny objekt, potom je prenos hmoty na termalnej casovej Skale
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nestabilny. Ak sekundarna zlozka je naozaj trpasli¢ia hviezda spektralneho
typu F alebo G (ako sa predpoklada pre CAL 83 a CAL 87), tak dlhoperi-
odické aktivity vlastné sekundérnej zlozke (,,cyklus slne¢nej aktivity“ zavisly
na rozmere konvektivnej atmosféry) mozu sposobif zmeny v prenose hmoty,
a tym aj optick variabilitu. Intenzitné a/alebo spektralne variacie oziarenia
sekundérnej zlozky mozu tiez ovplyvnit prenos hmoty. Predpokladé sa, ze dl-
hodobé zmeny a nepravidelné fluktuacie st sposobené nestabilnym prenosom

hmoty na bieleho trpaslika, ktora sporadicky zhori.
Meyer & Meyer-Hofmeister (1996) analyzovali 100-roént opticka krivku

v zmysle striedajicich sa faz nukledrneho horenia a chladnutia (Kahabka
1995) ako dosledok systematického poklesu toku akrééneho materidlu, ked
biely trpaslik chladne a sekundarna zlozka je menej oziarena. 100-rocna sve-
telna krivka ukazuje kvaziperiodické prudké vzostupy o ~ 1 mag nasledované
postupnym poklesom na ¢asovej skale 20-30 rokov (Greiner & Wenzel 1995).
Ak optické svetlo pochadza z oziareného disku a oziarenej sekundarnej zlozky
a ak svetlo spad4d do Rayleigh-Jeansovej oblasti spektra absolitne c¢ierneho
telesa, tak zmene v optickej jasnosti o 0,5 mag zodpoveda 6,3 nasobna zmena
v svietivosti ozarujtceho bieleho trpaslika (Meyer & Meyer-Hofmeister 1996).
Pre odhadnutt rontgenovi jasnostou 10%%® W (Beuermann a kol. 1995) bude
maximum jasnosti radu 103%¢ W. Tito hodnota je primerand pre stabilné
horenie vodika na bielom trpaslikovi s hmotnostou (0,6 — 1) Mg, (Fujimoto
1982) a naznacuje opakované vodikové vzplanutia zapric¢inené kvéaziperiodic-
kym spravanim (Kahabka 1995).

V stadiu vysSej optickej jasnosti je nahromadeny vodik spéaleny, zatial
¢o v Stadiu nizkej optickej jasnosti sa akreuje Cerstvy materidl (Meyer &
Meyer-Hofmeister 1996). Poznamenajme, Ze horenie vodika sa medzi vzpla-
nutiami nemoze uplne zastavit (Iben 1982). AvSak pre vyssie uvedeny rozsah
hmotnosti bude periéda 30 rokov vyzadovat bieleho trpaslika hmotnejsieho
nez 1,1 Mg (Fujimoto 1982). Z prace Iben (1982) vychadza periéda vzpla-
nuti 20 rokov pri vodikovo horiacom bielom trpaslikovi, ak M4 ~ 1 Mg
a 4 ~ (1—2)-1077 Mg /rok. Ak porovname pozorovani roéntgenovi svie-
tivost 10%?% W so svietivostou 10%%? W, ktora je uvolnené akréciou hmoty

na bieleho trpaslika s hmotnostou 1 M, pri akréénej rychlosti 10~7 Mg, /rok,
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tak zistime, Ze podmienka samovznietenia (kedy sa v désledku kompresného
nahriatia akreovaného materidlu samo spusti nové vzplanutie), nie je v na-
som pripade splnena. Faktor 4, ktorym sa tieto hodnoty liSia, naznacuje, ze
vrstvy bieleho trpaslika st stale ochladzované, i v case ked sa objavi nové
vzplanutie. Je to vcelku pochopitelné. V zénach horenia st teploty typicky
10® K, a tie v dase horenia nahreji materil bieleho trpaslika, ktory je pod
nimi. Nahromadené teplo sa postupne uvoltiuje pocas fazy chladnutia. Vdaka
t

—1/2
difiiznemu procesu chladenia svietivost klesa ako (%) / , kde ty je Cas spa-

lenia vodikovej vrstvy a t je celkovy Cas chladnutia. Ak % je velké, tak pokles
jasnosti Am,, ~ 2,5 0,25 - log (%)1/2 = 0,31 - log % je na kratkych éaso-
vych skéalach zanedbatelny. Napr. pre ¢t = 30 rokov a Am = 0,44 dostaneme
to = t - 1047™/%31 = 11 roka. Pomalé chladnutie moze vysvetlit maly, ak
vobec nejaky, pokles v toku rontgenového ziarenia v obdobi od roku 1990 do
1993 (Beuermann a kol. 1995), ktory by mal byt po 30 rokoch chladnutia
priblizne 5%.

Ak sa budeme drzat vyssie uvedeného modelu pre dlhodobé zmeny QR And,
potom zjavny pokles o dalsich Am ~ 0,5 mag, nemdze byt sposobeny zme-
nami v jasnosti bieleho trpaslika, ktory ozaruje sekundarnu zlozku ako aj
akrécny disk (Meyer & Meyer-Hofmeister 1996). Z vySSie spominanych rén-
tgenovych pozorovani druzice ROSAT je tiez ocividné, Ze nevykazuju ziadnu
signifikatnti zmenu jasnosti, hoci opticka svetelné krivka sa pocas rovnakého
obdobia menila az o 0,5mag. Tieto zmeny musime pripisat zmene v povr-
choch, ktoré transformuju rontgenové Zziarenie do nizsich frekvencii. V de-
tailnej studii Schandl a kol. (1996) ukazali, Ze podstatny prispevok k optic-
kému ziareniu svetlu pochadza od transformovaného rontgenového ziarenia
na okraji disku.

Model Meyer & Meyer-Hofmeistera (1996) ukazuje, Ze v pripade nizkej
vysky disku je prispevok disku k celkovej vizudlnej jasnosti mensi. Sekun-
darna zlozka sa stava dolezitejsia, kedZe raz vidime jej osvetlent a raz jej
neosvetlent stranu, a tym vznikd hlboké primérne minimum. S narastom
vysky disku sa stava dolezitejsi prispevok akrééneho disku. Osvetlena strana
sekundérnej zlozky sa zda byt menej jasné, pretoze vysoky okraj disku zatieni

jej najjasnejSie oblasti a primérne minimum sa splo$tuje. Z modelu vychadza,
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ze zmena vysky okraja disku jednoducho produkuje zmenu zhruba 0,5 mag
v optickej svetelnej krivky. Existencia pozorovania primarneho minima pri
velmi nizkej jasnosti (Meyer & Meyer-Hofmeister 1996), posiltiuje dojem, ze
takéto minimé sa skuto¢ne objavuju, a preto disk moze byt z casu na cas
aj bez zhustenia (tzv. hortcej skvrny) spojeného s dopadom akréénej hmoty.
Znamené to, Ze akrécna rychlost sa meni od nizkych hodnét az po hodnoty
okolo 1077 M, /rok. Zd4 sa, Ze tieto zmeny v akréénej rychlosti st prekryté
dlhodobym trendom poklesu akrécnej rychlosti vo faze chladnutia. Obzvlast
kontinuélny nizky stupen v rokoch 1960 az 1970 naznacuje velmi nizky alebo
neexistujuci okraj akrécneho disku a nizsi tok hmoty nez zvycajne. Pokles
toku hmoty zo sekundarnej zlozky spdsobeny poklesom jej oziarenia primar-
nou zlozkou sa vylucit neda.

Dlhodoba svetelnd krivka QR And naznacuje, ze v systéme dochadza ku
kvéziperiodickym vodikovym vzplanutiam, ktoré pocas kratkej fazy horenia
nahreji pod nimi leziace vrstvy bieleho trpaslika (Meyer & Meyer-Hofmeister
1996). Nahromadené teplo z tejto fazy je postupne uvolfiované pocas fazy
chladnutia, ¢o napomaha v dosiahnuti znovuzapalenia cerstvo akreovaného
materialu a umoznuje kratsiu periédu vzplanuti nez bez takéhoto nahrievania
akreujucej latky od nahriateho bieleho trpaslika. Nahodny pokles vizuélnej
jasnosti o dalsich 0,5 mag je interpretovany v zmysle signifikantného poklesu
vo vyske okraja akrécneho disku, ktory je sposobeny prechodnym alebo sys-
tematickym poklesom toku hmoty zo sekundarnej zlozky, ktory pri dopade

rozprasi hmotu okolo disku do vysky az 0,45 r.

2.3.9 Systém QR Andromedae

Stcasny model opisuje QR And ako SSXS s akréénou rychlostou
~ 1077 My /rok, ktord je trochu nizka pre stabilné vodikové horenie
(~ 3-1077 Mg /rok pre bieleho trpaslika s hmotnostou 1 My, Fujimoto 1982),
¢o naznacuje aj dlhodobé variabilita (Génsicke a kol. 1996). Ak je biely
trpaslik chladny, potom sprievodca musi vypliiaf svoj Rocheov lalok, aby
zabezpecil dostatocne vysokt akréénu rychlost, ktord by vysvetlila pozo-
rovana jasnost QR And (Beuermann a kol. 1995). Pre P, = 15,85 hod.
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bude mat Rocheov lalok vypliiajica sekundarna zlozka ZAMS alebo TAMS
hmotnost ~ 1,6 My a bude poskytovat tok hmoty pri akrécnej rychlosti
~ 1,5-1077 M, /rok (van den Heuvel a kol. 1992). Tato hviezda by bola ra-
ného spektralneho typu F s absolitnou magnitidou My ~ +2,5 mag. Pre ho-
rticeho bieleho trpaslika s R = 107 m dostali Beuermann a kol. (1995) vzdiale-
nost d > 900 pc, Fyyy < 4-1071Y W-m~2 a Ly, ~ 4-10* W prakticky nezavisle
na d. Pre porovnanie opticky/UV tok opraveny o medzihviezdne s¢ervena-
nie pri fotometrickom maxime je Fyyop ~ 1,2 - 1072° W-m~2. RozloZenie
opraveného UV toku zodpoveda teplote ACT ~ 19 000 K. Nizky Balmerov
skok v spektrach umiestiiuje sekundarnu zlozku (t.j. nenahriatu pologulu)
do vzdialenosti d > 1,5 kpc. Pozorovana ekvivalentna Sirka Ca II K ciary
vedie k vzdialenosti d > 2 kpc za predpokladu, ze ¢iara je hviezdna a nie

medzihviezdna.

Ak prijmeme za vzdialenost QR And 2 kpec, tak absolttna jasnost sys-
tému bude My = +0, 4 mag a bude lokalizovany 1,3 kpc od galaktickej roviny
(Beuermann a kol. 1995). Z tohto vyplyvajtica absolutna jasnost akrééneho
disku okolo bieleho trpaslika s hmotnostou 1 My bude My ~ 1,8 mag, ak
vypliia 60% svojho Rocheovho laloku a systém mé nizky sklon. Chybaji-
cich 1,4 mag by mohol vysvetlif nahriaty disk a sprievodca. Pre ocakévani
rontgenovi jasnost QR And L, ~ 6 -10* W bude teplota nahriatej po-
logule sprievodcu ~ 16 000 K. Z modelovania Matsumoto & Fukue (1998)
vyplyva, Ze neoziarend strana sekundarnej zlozky ma teplotu ~ 7200 K, za-
tial ¢o oziarend strana ~ 12000 K, ak hmotnost bieleho trpaslika je 1,2 M.
V UV oblasti viditelny teplejsi akréény disk prispieva viac a moze kvalita-
tivne vysvetlit vlnovo zavisli moduléciu svetelnych kriviek. Poznamenajme,
ze Kuduz a kol. (2002) na zdklade absencie hviezdnej absorpcie odhadli mi-
niméalnu vzdialenost QR And na (800 —1300) pc.

Povod He II ¢iar z blizkosti bieleho trpaslika vyzaduje sklon systému
~ 20° a zaroven vysvetluje zmenu Am = 0,5 mag v optickej oblasti, a to
zmenou pohladu na nahriatu sekundarnu zlozku, vdaka ktorému sa modu-
luje konStantny tok Ziarenia z akrécneho disku (Beuermann a kol. 1995).
Takato hodnota sklonu systému je v protiklade s detekciou priméarnych a se-

kundérnych, zékrytu podobnych, minim v dalsich svetelnych krivkach (Will
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& Barwig 1996; Matsumoto 1996). Svetelna krivka QR And skor pripomina
krivku systému CAL 87 (obr. 2.45), ktory mé vysoky sklon. Aplikovanim
modelu vyvinutého pre CAL 87 (Schandl a kol. 1996) na opticki svetelnt
krivku QR And vychédza sklon systému 60°-70° (Génsicke a kol. 1996). V
takomto pripade by mohli byt hortice vntitorné ¢asti akrécéneho disku zakryté
vo vSetkych fazach, ¢o by vysvetlilo relativne nizku teplotu (~ 20 000 K) po-
zorovanu v optickej/FUV oblasti.

Avsak pri vysokom sklone systému by sme ocakavali silnt orbitalnu spek-
troskopickt variabilitu spdsobenti zmenou pohladu na oziareného sprievodcu
a/alebo obrubu disku. To sa v8ak nepozoruje. Tiez by sme ocakavali vy-
znamni modulaciu rontgenového Ziarenia sposobent (Giastoénym) zakrytom
sekundarnou zlozkou ako sa to pozoruje v CAL 87 (Schmidtke a kol. 1993).
Nie je jasné ako by model s vysokym sklonom mohol vysvetlit velmi hlboké se-
kundéarne minimum so zékrytom sekundarnej zlozky akréénym diskom (okra-
jom). Meyer-Hofmeister a kol. (1997) udavaja sklon 56° a McGrath a kol.
(2001) sthlasia so sklonom 50°-60°. AvSak optické krivky ukazuji pozoru-
hodne malti modulaciu vo farebnom indexe B — V' a sotva detegovatelni vo
V — R aV — I pocas vsetkych faz (Matsumoto & Fukue 1998). Je obtiazne
interpretovat toto farebné spravanie QR And na zdklade vyssieho sklonu.

Podla Livio (1997) je rychlost vytryskov v akreujicich systémoch vSe-
obecne radu unikovej rychlosti z centralneho objektu. Vytoky pozorované
v kataklizmikach st v rozsahu (3000 — 6000) km/s. Mozme teda oc¢akéavat, ze
v systémoch s vys$$im sklonom budeme pozorovat nizsie rychlosti vytryskov,
kedZe tie nebudd orientované smerom k pozorovatelovi. Z modelu Meyer-
Hofmeister a kol. (1997) vychadza sklon QR And 56° zodpovedajici odto-
kovej rychlosti ~ 1500 km/s (Quaintrell & Fender 1998). Priemet rychlosti
vytryskov v QR And je ~ 885 km/s, z ktorej vychadza sklon ~ 79° (Tomov
a kol. 1998). Nizsia rychlost vytryskov by vSak mohla byt vlastnd a odrazat
niz$iu tnikova rychlost potrebnii od menej hmotného bieleho trpaslika.

Becker a kol. (1998) dostali hodnotu funkcie hmotnosti 0, 024740, 0040 M.
7Z nizkej hodnoty funkcie hmotnosti je zjavné, ze aby darcovska hviezda mala
prijatelni hmotnost, musi byt sklon systému maly alebo hmotu akreujica

hviezda musi byt obrovskéa v porovnani s darcom. Na zéklade svojho modelu
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vychadzajiceho z pozorovani, ,Standardného“ modelu, popula¢nych a evo-
luénych modelov dosli k zaveru, Ze najpravdepodobnejsim sklonom systému
s parametrami QR And (periéda, K-rychlost) bude 16°-40°, a to bez ohladu
na akrécénu rychlost. Ich model predpoklada, ze K-rychlost je spojend s or-
bitalnym pohybom akreujticej hviezdy. Ked pripustili extrémnejsie pomery
hmotnosti, napr. darcu s hmotnostou 1,5 My, obiehajtceho okolo ¢iernej diery
s hmotnostou 8 M alebo darcu s hmotnostou 0,5 My, okolo bieleho trpaslika
s hmotnostou 1,3 Mg, dostali sklon systému ~ 60°. Ich vysledky by mohli
naznacovat vyznamni vertikdlnu Struktiru v akréénych diskoch rontgeno-

vych zdrojov pravdepodobne ako ddsledok vysokej akrécnej rychlosti.

Z tvaru svetelnej krivky je mozné predpokladat, Ze geometricky roz-
mer dvojhviezdneho systému a jeho zloziek je porovnatelny (Matsumoto
1996). Beuermann a kol. (1995) dostali dobri zhodu 3. Keplerovho zdkona
a = P2?3(M, + M)/ s poloamplitiidou krivky radidlnych rychlosti v =
2T (%)1/3 pre parametre systému a = 4 R, M7 + My ~ 2 M. Greiner
& Wenzel (1995) preto uzatvaraju, Ze najslubnej$im modelom pre QR And
bude akreujuci biely trpaslik s nukledrnym horenim v kataklizmatickom sys-
téme. Hoci ,Standardny“ model predpokladd vyssiu hmotnost sekundarnej
zlozky nez bieleho trpaslika (van den Heuvel a kol. 1992), funkcia hmotnosti
(Beuermann a kol. 1995) naznacuje, Ze sprievodca v QR And m4 nizsiu hmot-
nost nez biely trpaslik v pripade, ak za kompaktny objekt v QR And berieme
bieleho trpaslika a ak emisna cCiara He II je generovand na strane kompakt-
ného objektu (Matsumoto & Fukue 1998). Vzhladom na celkovit hmotnost
systému je zrejmé, ze modely zahfnajice vysoko hmotnu sekundarnu zlozku
alebo obra (klasickd symbiotickd dvojhviezda) neobstoja a mozu sa vyludit.

Matsumoto & Fukue (1998) predpokladaji, ze sekundéarna zlozka je na
hlavnej postupnosti a sklon systému je maly. Hodnota funkcie hmotnosti
QR And vs8ak silne naznacuje vyssi sklon systému a nizsiu hmotnost sprie-
vodcu. Prispevky sprievodcu k toku ziarenia st pomerne malé. Teda, ak sklon
moze byt vyssi, je mozné, ze sekundarna zlozka je vyvinuta. Deufel a kol.
(1999) na zdklade zmien radidlnych rychlosti systému odhadli hmotnost se-
kundarnej zlozky na menej ako 0,5 My za predpokladu, ze kompaktnou zloz-

kou je biely trpaslik. McGrath a kol. (2001) na zaklade nimi najdenej funkcie
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hmotnosti odhadli hmotnost sekundarnej zlozky len na (0,3 — 0,5) Mg, a to
bez ohladu na to ¢ kompaktnou hviezdou je biely trpaslik alebo neutrénovéa
hviezda (ak spravne uréili krivku rad. rychlosti He II). Ziadna hviezda hlavne;
postupnosti by nemohla dosiahnut Rocheovu hranicu, takZe menej hmotna
sekundérna zlozka by musela byf vyvinutym zvysSkom hviezdy, ktora bola
povodne hmotnejSia. Menej hmotné sekundarna zlozka by mohla vysvetlit
fakt, Ze nepozorujeme jej ziadne spektralne charakteristiky.

KedZe nizke funkcie hmotnosti st zndme aj u niektorych inych SSXS
(Crampton a kol. 1996), tak mélo hmotny sprievodca moze byt celkom bezny.
Je mozné, Ze niektoré iné evoluéné modely mozu vysvetlit stdle SSXS. van
Teeseling & King (1998) nedavno predlozili model, kde prenos hmoty a dvoj-
hviezdna evolucia niektorych rontgenovych zdrojov st riadené silnou stratou
hmoty prostrednictvom hviezdneho vetra z rontgenovo oziarenej mélo hmot-
nej darcovskej hviezdy. KedZe nie je zndma hodnota sklonu systému, nie
si zndme ani hmotnosti zloziek. A vzhladom na to, Ze sa zatial nepodarilo
v spektrach identifikovat sekundarnu zlozku, nemozno urobit koneéné roz-
hodnutie medzi oboma modelmi. Prijatelnejsie hodnoty sklonu vSak hovoria

v prospech menej masivnej sekundéarnej zlozky.



Kapitola 3

Vlastna fotometria
QR Andromedae

3.1 CCD fotometria na Observatoriu Hlohovec

NajzakladnejSou veli¢inou, ktort mozeme na hviezdach merat, je celkové
mnozstvo energie, ktoré z nej k ndm prichadza vo forme elektromagnetického
Ziarenia. Tto veli¢inu nazyvame tok Ziarenia. Cielom fotometrie premennych
hviezd je ziskanie svetelnej krivky, c¢o je krivka zavislosti toku ziarenia od casu

a jej nasledna analyza.

3.1.1 Pristrojové vybavenie Observatoria Hlohovec

Fotometrické pozorovania QR And pre tito diplomova pracu sa pévodne mali
ziskavat pomocou jednokanalového fotoelektrického fotometra umiestneného
na dalekohlade Cassegrain 600/7500 na Observatériu Hlohovec (zem. sirka:
48°25' 11", zem. dlzka: —17° 47' 54" nadmorska vyska: 231 m). Pre dlhodobé
technické poruchy fotometra sa vSak pozorovania nedarilo uskutoénovat. Na-
Stastie bola v m4ji 2004 na Observatérium Hlohovec zaktpenad CCD kamera
SBIG ST-9XE. Parametre kamery st uvedené v tab. 3.1, kvantova ucin-
nost ¢ipu je zobrazend na obr. 3.1. Umiestnenie CCD kamery do primarneho
ohniska dalekohladu Cassegrain 600/2400/7500, kam bolo osadenie kamery

povodne planované, si vyzadovalo rozsiahlu prestavbu dalekohladu ako aj
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pomocného vybavenia, ktora do tychto chvil nebola dokoncend (maj 2005).
Umiestnenie kamery do primérneho ohniska hlavného dalekohladu observa-
toria je vyhodné najmi z pohladu optiméalneho uhlového pokrytia na pixel.
Podla Romanishin (2000) je optimalna hodnota 1/2 az 1/3 seeingu (teore-
ticky 1/2, v praxi sa skor pouziva 1/3) a kedZe na Observatériu Hlohovec
ma seeing hodnotu ~ 3”7, tak optimalna hodnota uhlového pokrytia na pixel
v podmienkach Observatéria Hlohovec je ~ (1 — 2) oblikovej sekundy. Vel-
kosti zornych poli a prislusné uhlové pokrytia na pixel pre rdézne umiestnenia
kamery st uvedené v tab. 3.2. Hlavny dalekohlad observatoria je uchyteny na
paralaktickej montézi nemeckého typu s hodinovym strojom a manualnym
ovladanim hrubych pohybov. Dalekohlad je umiestneny v kupole observatoé-

ria s manualnym ovladanim pohybu kupoli a Strbiny (obr. 3.2).

Cip: Kodak Enhanced KAF-0261E

512 x 512 px.

rozmery ¢ipu 10,2 x 10,2 mm

celkovy pocet pixelov 262144
velkost pixelu 20 x 20 pm
celkovy pocet pixelov 262 144 px.
nabojova kapacita pixelu 150 000 e~
chladenie pod teplotu okolia do —45°C
vycitavacia doba ~ 1 sekunda

Tabulka 3.1: Parametre CCD kamery SBIG ST-9XE

dalekohlad zorné pole uhlové
pokrytie
Zeiss Spiegelobjektiv 5,6/1000 35,16" x 35,16” 4,12" x 4,12"
Cassegrain 600,/2400 14,65” x 14,65" 1,72" x 1,72"
Cassegrain 600/7500 4,69” x 4,69”  0,55” x 0, 55"

Tabulka 3.2: Zorné pole a uhlové pokrytie na pixel pre réozne umiestnenia CCD
kamery SBIG ST-9XE na dalekohladoch Observatéria Hlohovec

Aby sme nestracali drahocenny pozorovaci cas, tak sme CCD kameru

docasne umiestnili na fotografickii komoru Zeiss Spiegelobjektiv 5,6/1000
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Obr. 3.1: Kvantovéa téinnost ¢ipu CCD kamery SBIG ST-9XE na Observatériu
Hlohovec

(opticky systém Maksutov-Cassegrain 180/1000), ktord je uchytend na tele
hlavného dalekohladu (obr. 3.2). Umiestnenie kamery na fotokomoru bolo
podstatne jednoduchsie, pretoze si to vyzadovalo iba pomerne jednoduchu
upravu zaostrovacieho mechanizmu. To nam umoznilo prakticky okamzite
zacat realizovaf pozorovaci program, ktory zahftial premenné hviezdy V Sge
(Szész 2005) a QR And (této praca). Kedze sa jednalo o nové detekéné za-
riadenie, bolo potrebné najprv CCD kameru otestovat. Uz fotometrické me-
ranie z 21./22. 7. 2004 ukéazalo (obr. 3.3), ze zakipena CCD kamera je v
poriadku a je schopné ziskavaf kvalitné svetelné krivky s presnostou mini-
malne ~ 0,05 mag. VSetok pozorovaci material pre QR And z Observatdria
Hlohovec bol nakoniec ziskany pomocou kamery ST-9XE umiestnenej na fo-
tokomore Zeiss Spiegelobjektiv 5,6/1000.

Spociatku sme nemali k dispozicii ziaden fotometricky filter, a preto sme
pozorovania uskutocniovali bezfiltrovo v tzv. integralnom svetle. 15. 8. 2004
sa podarilo na kameru umiestnit Johnsonove filtre V' a B z hlavy fotoelektric-

kého fotometra. Zial, filtrovy karusel zapozi¢any z AGO Modra, ktory mal za-
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Obr. 3.2: CCD kamera SBIG ST-9XE umiestnené na fotokomore Zeiss Spiegelob-
jektiv 5,6/1000 v kupole Observatéria Hlohovec a pripojena k poécitacu
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Obr. 3.3: Svetelna krivka BX Pegasi ziskana na Observatériu Hlohovec pocas noci
21./22. 7. 2004.

bezpecovat vymenu filtrov poc¢as pozorovania, sa ukéazal byt nefunkény. Osa-
denie filtrov nam vsak umoznilo uskutoéniovat aspoii jednofarebni CCD fo-
tometriu. Pre dalSie pozorovania sme sa rozhodli pouzit filter V', pretoze me-
rania v tomto filtri sa najviac priblizuji vizualnym meraniam a meraniam v
integralnom svetle. Hoci bolo moZné pre kazda noc pouzit iny filter, rozhodli
sme sa pouzivat stale iba jeden, aby sme ziskali homogénnu sadu pozorovani
z celej pozorovacej sezény. Koncom novembra 2004 sa podarilo zakupit sadu
Kron-Cousin filtrov UBV RI, ¢o je rozsireny a upraveny Johnsonov UBV
systém pre CCD fotometriu. AvSak pre nefunkcénost filtrového karuselu sme
boli nuteni i nadalej pouzivat predoslt konfiguraciu kamery s filtrom V' z
hlavy fotoelektrického fotometra. KedZe modelovanie fyzikdlnych paramet-
rov systému je velmi obtiazne, ak nie nemozné s pouzitim iba jednofarebnej
fotometrie, rozhodli sme sa orientovat pozorovanie na primérne minimé s

cielom spresnit efemeridu systému a ziskat body do O — C' diagramu.

3.1.2 Softvér pre ziskanie pozorovacich dat

Vzhladom na to, Ze povodnym vybavenim observatdria pre ziskavanie po-
zorovaich dat bol jednokanalovy fotoelektricky fotometer, bolo nevyhnutné

zoznamit sa s jeho ¢innostou a prispdsobit nevyhovujice programové vyba-
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venie pre potreby permanentného dlhodobého ziskavania kvalitného pozo-
rovacieho materidlu. Kedze dovtedy pouzivany obsluzny program fotometra
bol poruchovy a nekomfortny, zacali sme vyvijat novy pozorovaci softvér
pre tento fotometer. Vysledky niekolkoro¢nej prace su publikované v ¢lanku
Szész a kol. (2003) a v diplomovej praci Szasz (2005). Ako vsak uZ bolo
spomenuté v predchadzajicej kapitole, pozorovania sa nakoniec realizovali
kvalitnejsieho a modernejsieho pristroja — CCD kamery SBIG ST-9XE, pre
ktory sme museli z dovodov nekompatibility vyuzit iné softvérové vybavenie
ako pre fotoelektricky fotometer. O nami vytvoreny softvér vsak prejavili za-
ujem pracovnici Astronomického Ustavu SAV a po po miernej tiprave bude
slazit pre potreby fotoelektrickych fotometrov AsU SAV, na Observatériach

Stara Lesna a Skalnaté pleso.

3.1.3 Automatizovana meteorologicka stanica

.....

je vsak obklopena plynnym obalom — zemskou atmosférou. Pre zemsku at-
mosféru su typické javy ako gradient tlaku, hustoty, teploty, rozne turbulencie
a fluktuacie. To vsetko silne ovplyvnuje nielen svetlo z hviezd, ktoré k nam
cez nu prichadza, ale aj pristrojova a detekéni techniku. Aby sme mohli
posudit velkost tychto vplyvov, je potrebné sledovat niektoré meteorologické
prvky, a to teplotu, relativnuj vlhkost vzduchu, tlak atmosféry a obla¢nost.
Hoci teplota sa pocCas merania zaznamenavala, zaznamenavala sa iba raz za
noc. AvSak stav atmosféry sa moZze vyrazne zmenit uz pocas noci, a preto
by bolo vhodné zaznamenéavat daje o stave atmosféry v pravidelnych c¢aso-
vych intervaloch. Kedze na Observatériu Hlohovec je pozorovatel zvycajne
sam, tak v zdujme c¢o najlepsieho vyuzitia pozorovacieho ¢asu nie je mozné
takéto pravidelné zaznamy realizovat. Nehovoriac o tom, Ze okrem teplo-
meru sa ziadny iny funkény meraci pristroj na urcovanie meteorologickych
prvkov na observatoriu nenachadza. Z tychto dovodov sme sa rozhodli pre-
studovat fyzikdlne moznosti sledovania vyssie spominanych meteorologickych
prvkov elektronickou cestou, aby bolo mozné skonstruovat plne automatizo-

vanu meteorologicki stanicu. Ukézalo sa, Ze tento ciel je ovela komplexnejsi
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a rozsiahlejsi ako sme sa spociatku domnievali. Preto sme sa rozhodli od-
delif tito cast prace a publikovat ju v ramci Studentskej vedeckej konferen-
cie (Chrastina 2005). V praci sa podarilo prestudovat jednotlivé fyzikalne
moznosti sledovania vybranych meteorologickych prvkov, skonstruovat plne
automatick(l meteorologicki stanicu sledujticu zatial iba teplotu a relativnu
vlhkost vzduchu (z dévodu nedostatku financii na zakupenie dalsich senzo-
rov), a tak prakticky realizovat automatizované sledovanie stavu atmosféry
na Observatoriu Hlohovec. Praca je k dispozicii na autorovej osobnej stranke

http://chrastina.kozmos.sk

3.1.4 CCD fotometria premennych hviezd

CCD fotometria premennych hviezd spociva v ziskani série snimok pola danej
premennej hviezdy. Na ovladanie kamery a vycitavanie snimkov bolo vysku-
sanych niekolko programov: SBIG CCDOPS, CCDSoft a Maxim DL. Ako
najvyhodnejsi z nich sa ukézal byt posledne menovy program, ktory posky-
tuje najlepsie ovladanie a pontka najviac moznosti. Pri ziskavani pozorova-
cieho materidlu pre QR And bol preto pouzivany prave program Maxim DL.

Pri ziskavani pozorovacich dat sme pouzili metédu diferencialnej fotomet-
rie. Tato metdoda spociva v merani jasnosti premennej hviezdy a porovnavacej
hviezdy nachédzajicej sa pokial mozno v blizkosti premennej. Ak st totiz obe
hviezdy dostatoc¢ne blizko k sebe, je mozné zanedbat vplyv extinkcie vyssich
radov a mozeme dosiahnut vysSSie Gasové rozliSenie, kedZe nie je potrebna
zmena polohy dalekohladu kvoli meraniu jednotlivych hviezd. Na ¢ip kamery
nam vsak dopada okrem svetla samotnych hviezd aj parazitné svetlo rozpty-
lené atmosférou, ktoré bude predstavovat neziadici vplyv pri merani jasnosti
hviezd, a preto je nevyhnutné od jasnosti hviezdy od¢itat jasnost oblohy v
jej blizkosti.

Pre urcenie jasnosti hviezdy zo CCD snimku sa najcastejsie pouziva aper-
turna fotometria. Metdda spociva v spoc¢itani hodnét vsetkych pixelov v zvo-
lenej malej oblasti okolo hviezdy (tzv. apertire), ¢im ziskame ¢islo imerné
jasnosti hviezdy (snimok je v podstate bindrna matica hodnét tmernych

mnozstvu elektrénov naakumulovanych na jednotlivych pixeloch ¢ipu). Spo-
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rom ako predtym zvolena apertura) ziskame ¢islo imerné jasu oblohy. Od-
¢itanim zmeranej jasnosti oblohy od zmeranej jasnosti hviezdy dostaneme
vyslednt jasnost hviezdy. Vysledkom diferencidlnej fotometrie je uréeny roz-
diel jasnosti medzi premennou a porovnavacou hviezdou v danom casovom
okamihu.

Porovnéavacia hviezda nesmie byt za ziadnych okolnosti premenné, a preto
sa v praxi zvykne pouzivat eSte kontrolnd hviezda, voci ktorej sa vztahuje
jasnost porovnavacej hviezdy. Takto mozno odhalif pripadni vlastnt pre-
mennost porovnavacej hviezdy a zaroven tak ziskame predstavu o rozptyle
ziskanej svetelnej krivky. Pri pozorovaniach QR And sme ako porovnava-
ciu hviezdu pouzili hviezdu oznacent v katalégu GSC 2.2 ako N323102383.
Jej stabilitu sme kontrolovali hviezdou oznacenou v tom istom katalégu ako
N323102380. Pouzitie prave tychto hviezd bolo odévodnené tjym, ze boli
pouzité ako porovnavacie ¢i kontrolné aj pri fotometrickych pozorovaniach
QR And inych autorov, ktori pri pozorovanich nezistili ziadnu variabilitu
tychto hviezd. Vsetky ziskané uidaje uvedené v tejto praci st vztiahnuté k

vyssie uvedenej porovnavacej hviezde.

3.1.5 Redukcia CCD snimkov

Ako kazdé iné experimentélne ¢i observacné meranie aj CCD fotometria je
ovplyvnend neziaducimi pristrojovymi javmi. Kazdy snimok pola hviezdy
ziskany CCD kamerou v sebe zahina neziaduce efekty sposobené elektronikou
kamery a nedokonalostou optiky pouzitého pristroja. Na potlacenie tychto
neziaducich vplyvov je nevyhnutné priebezne ziskavat aj kalibra¢né snimky.
V CCD fotometrii sa obvykle pouzivaju dva druhy kalibra¢nych snimkov:
temny snimok a vyrovnavaci snimok.

Temny snimok (,dark frame“) je snimok ziskany pri zatvorenej uzavierke
kamery, pri rovnakej teplote ¢ipu a s rovnakou expozi¢nou dobou ako ziskany
snimok pola premennej hviezdy. Takymto sposobom ziskame informéciu o te-
pelnom sume, ktory sa akumuluje pri konkrétnej teplote a expozi¢nej dobe.

Vzhladom na Statisticky charakter tohto javu a nemoznost ziskavania tem-
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Obr. 3.4: Snimka pola QR And ziskand na Observatériu Hlohovec pomocou foto-
komory Zeiss Spiegelobjektiv 5,6/1000 a CCD kamerou SBIG ST-9XE.
Premenna, porovnavacia a kontrolna hviezda st oznacené krizikmi
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ného snimku a snimku pola hviezdy v rovhakom okamihu je vhodnejsie pou-
zivat akysi priemerny temny snimok, tzv. master dark snimok. Ten ziskame
exponovanim vi¢sieho mnozstva temnych snimkov (~ 100) pre zvolent expo-
ziénu dobu a teplotu ¢ipu a naslednym priemerovanim. KedZe temny snimok
stvisi iba s vlastnou elektronikou kamery, tak je postacujtice urobit pre kazda
expozi¢nu dobu a teplotu ¢ipu pouZzitt pri ziskavani snimok pola hviezdy a
vyrovnavacich snimkov jednu sadu temnych snimkov za sezénu a pri pro-
cese kalibréacie pocas spracovania dat pouzivat z nich vytvoreny master dark

snimok.

Vyrovnavaci snimok (,,flat field*) je snimok rovnomerne osvetlenej plochy.
Obsahuje informéciu o nerovnomernej citlivosti pixelov ¢ipu kamery a tiez o
vplyve optickych ¢lenov na ziskany obraz pola hviezdy (nedistoty na filtroch
a pod.). Na Observatériu Hlohovec sa tieto snimky ziskavaji expoziciou ob-
lohy pocas stimraku. Opéft je vhodné ziskat viac snimkov a spriemerovat ich
do tzv. master flat snimku, aby bolo mozné vyhladit fluktuicie osvetlenia
¢ipu sposobené turbulentnym charakterom atmosféry. Vyrovnavacie snimky
sa ziskavaju tak, aby osvetlenie vic¢Siny pixelov na ¢ipe bolo v 1/2 az 2/3
dynamického rozsahu ¢ipu, ktory je dany 16 bitovym A /D prevodnikom ka-
mery. Teda v nasom pripade by hodnota vic¢siny pixelov na vyrovnavacom
snimku mala byt (30 000 — 43 000) ADU (Analog to Digital Unit). Cip ka-
mery je nesmierne citlivy, a preto hned po zédpade Slnka st na snimkach za-
chytené hviezdy, ktoré v tomto pripade (kedy chceme dosiahnut rovnomerné
osvetlenie ¢ipu) predstavuji neziadtci vplyv. Na potlacenie tohto vplyvu
staci ziskat viacero snimok s kratkou expozi¢nou dobou pri vypnutom hodi-
novom stroji. Hviezdy sa tak potom zobrazia vzdy na iné miesto na snimke a
pri spriemerovani vSetkych vyrovnavacich snimkov sa vplyv hviezd odstrani.
KedzZe sme pri ziskavani vyrovnavacich snimkov limitovani vyssie uvedenym
dynamickym rozsahom, tak pri danej expozi¢nej dobe sa podari ziskat po-
merne malo vyrovnavacich snimkov. Aby sme ich pocet zvysili, ziskavaja sa
vyrovnavacie snimky pri réznych expozi¢nych dobach od 0,2 s do 1 s s krokom
(1-2)s.
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3.1.6 Archivacia pozorovacich dat

Snimky vyc¢itavané z kamery st ukladané na pevny disk pocitaca do sttborov
vo formate FITS. V tychto stiiboroch sa okrem samotného snimku nachadza aj
textova hlavicka obsahujica dopliiujice informécie o snimku (nézov objektu,
pouzity filter, expozi¢na doba a pod.). Aby sa zjednodusila neskorsia mani-
puldcia s napozorovanymi ditami, je vhodné uz pri pozorovani dodrzovat
standard pre hlavicky suborov. Na Observatoriu Hlohovec sme pre potreby
archivacie a dalSieho spracovania snimkov zaviedli $tandard pre pomenovéava-
nie siborov a pouzivanie doplnkovych informacii v hlavickach formatu FITS.
Snimky st v archive triedené podla ve¢erného datumu a pozorovanych ob-
jektov. Priebezne je vedeny databazovy subor umoznujici rychlu orientaciu
v archive. Snimky boli spoc¢iatku archivované na datové nosi¢e CD-R, neskor
na DVD+RW. Z dévodu tsporného vyuzitia archivaénych médii sme snimky
komprimovali programom bzip?2.

KedZe v praxi vzdy dochédzalo k chybam sposobenych tinavou pozorova-
tela pocas merania, bolo nevyhnutné po kazdom merani sibory opravit podla
standardu. Pre tento tcel bola na Observatoriu Hlohovec vyvinuta sadu
skriptov pre prikazovy interpret bash v opera¢nom systéme Linux (Szész
2005). Tieto skripty boli neskor zaclenené do balika ccdtools vyvinutého

pre archivéaciu a spracovanie CCD merani na Observatériu Hlohovec.

3.1.7 Meranie a zaznamenavanie ¢asu pozorovani, he-

liocentricka korekcia

Ako sme uviedli v ivode kapitoly 3.1, cielom fotometrie je sledovanie ¢aso-
vych zmien jasnosti hviezd. Z tohto dévodu je nevyhnutné synchronizovat cas
v pocitaéi (odkial sa pri pozorovani berie idaj o ¢ase) s presnymi ¢asovymi
normélmi. Na Observatoriu Hlohovec sa na c¢asovii synchronizaciu pouzi-
vaju internetové Casové servery, s ktorymi sa pocitac vzdy pred pozorovanim
synchronizuje. Dalsie pozorovanie uZ prebieha bez ¢asovej synchronizacie.
Pre synchronizaciu pouzivame svetovy ¢as UT, v ktorom st vedené aj vsetky
zadznamy o pozorovani.

V astronémii sa na pocitanie ¢asu pouziva julidnsky datum (JD). Z&-
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kladom je nepretrzité pocitanie dni bez delenia na roky a mesiace od 1,5
januara 4713 pred n.l. (s periédou 7980 rokov). Den v JD zacina napolud-
nie. Kedze JD je vztiahnuty na udalosti pozorované v blizkom okoli Zeme
a kedZe pri vzdialenostiach hviezd uz nemézeme zanedbaf orbitalny pohyb
Zeme v suvislosti s kone¢nou rychlostou Sirenia svetla, je potrebné pracovat
s heliocentrickym julidnskym datumom (HJD), ktory sa vztahuje na udalosti

v okoli Slnka. HJD mozno vypocitat z geocentrického JD podla vztahu:
HJD = JD + ¢, (3.1)
kde t je heliocentrickéd korekcia danéd vztahom:
t=k-r{cosAscosacosd+sin A\y(sinesind + cosecosdsina)}, (3.2)

kde k je konstanta (kK = —0,0057755 deii/AU), r je vzdialenost Slnka v
astronomickych jednotkdch (AU), Ay je ekliptikdlna dlzka Slnka, «, § si
rovnikové suradnice hviezdy (rektascenzia a deklinicia) a € je sklon zemskej

osl.

3.2 Ziskané pozorovacie data na Observato-

riu Hlohovec a ich spracovanie

Po ziskani snimok pola premennej hviezdy, vyrovnavacich a temnych snim-
kov je potrebné vSetky snimky archivovat. Aby sa pri archivacii dodrzal do-
hodnuty standard, je potrebné pripadné chyby v nazvoch datovych suborov,
adresarovej Struktire alebo hlavickach formatu FITS opravit (vid kap. 3.1.6).
Na tento ucel pouzivame vyvinuté skripty z balika ccdtools (Széasz 2005).
Po tejto operacii nasleduje zaznam o pozorovani do centralneho databazo-
vého stiboru, v ktorom sa drzia zékladné tdaje o vSetkych pozorovaniach
na Observatoriu Hlohovec. Data z pozorovania, pripravené k archivacii sa
skomprimuji programom bzip2. Po nazbierani skomprimovanych dat pri-
blizne rovnakého objemu ako kapacita archivneho zdznamového média (CD-
R alebo DVD+RW) sa data uskladnia, a to v dvoch képiach (vid aj kap.
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3.1.6). Archivicia ndm umoziuje neskdr sa vratif k napozorovanym datam
a spracovat ich napr. inou metédou nez bola povodne pouzitd. Zvycajne k
prvému spracovaniu dat dochadza ihned po ich pripave na archivaciu.
Kalibracia snimkov je proces, ktory musi predchadzat kazdému dalSiemu
spracovaniu snimkov. Cielom je odfiltrovat zo snimku neziadtce efekty spo-
sobené elektronikou kamery a nedokonalostou optiky pouzitého pristroja. Na
Observatoériu Hlohovec pouzivame na cely proces kalibracie softvérovy balik
C-Munipack vyvinuty na Masarykovej Univerzite v Brne (Motl 2004). Ka-

libracia a spracovanie mé nasledovny postup:

1. Vytvorenie priemerného temného snimku tzv. master dark snimku zo
ziskanych temnych snimkov pre kazda pouziti expozi¢nii dobu a tep-

lotu ¢ipu.

2. Vytvorenie priemerného vyrovnavacieho snimku, tzv. master flat snimku.
Od kazdého ziskaného vyrovnavacieho snimku sa odcita master dark
snimok. Takto opravené vyrovnavacie snimky sa spriemeruju a vysledok
sa normuje (hodnota kazdého pixelu sa podeli maximalnou hodnotou

zo vSetkych pixelov), ¢im vznikne vysledny masterflat snimok.

3. Odstranenie tepelného Sumu z jednotlivych snimkov pola hviezdy od-

¢itanim master dark snimku.

4. Podelenie kazdého snimku pola hviezdy master flat snimkom (pokial

mozno z tej istej noci).

5. Zmeranie jasnosti kazdej hviezdy v poli metédou aperturnej fotomet-
rie. Program C-Munipack (Motl 2004) automaticky identifikuje vSetky
hviezdy na snimkoch, vyberie pre ne najvhodnejsie apertury, od¢ita jas

oblohy a vysledok prepocita do hviezdnych velkosti.

6. Naviazenie jednotlivych snimok na jeden zvoleny referenc¢ny snimok,
¢o je velmi dolezité, pretoze nikdy sa pri pozorovani nepodari udrzat

hviezdy na rovnakom mieste snimku.

7. Vybratie premennej, porovnavacej a kontrolnej hviezdy.
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Vysledkom spracovania dat pomocou programu C-Munipack (Motl 2004)
je ziskanie relativnych svetelnych kriviek, ktoré zobrazuju zavislost rozdielu
jasnosti kazdej dvojice hviezd (Am) na ¢ase. Déata su uloZzené do datového
suboru, ktory obsahuje hlavicku a zmerané hodnoty relativnych jasnosti a
prislusnych chyb. Hladana svetelnd krivka premennej hviezdy je teda rela-
tivna a zobrazuje zmeny jasnosti vo¢i porovnéavacej hviezde (obr. 3.5). Z tohto
dovodu je vhodné pouzivat pri spracovani viacerych pozorovani vzdy tu ista
porovnavaciu a kontrolnt hviezdu.

Vyssie uvedenym postupom ziskame iba svetelnd krivku z jednej noci,
ktord naviac obsahuje aj body s velkymi chybami, ¢as je uvedeny v JD a
pod. My vSak potrebujeme spracovat pozorovania zo vsSetkych noci a vy-
sledky spojif. Preto je potrebné pristupit k dalSiemu spracovaniu, na ktoré
sme pouzili vyvinuté skripty z balika ccdtools (Szasz 2005). V tab. 3.3 je
uvedeny zoznam pozorovani pola QR And na Observatériu Hlohovec. Ta-
bulky neuvadzaji merania, ktoré boli neskor vykonané za téelom prevodu
ziskanych dat na Standardny fotometricky systém (14. 11. 2004, 15. 11. 2004,
21. 11. 2004 a 4. 12. 2004) a noc z 3. 10. 2004, kedy sa pozorovalo bez chlade-
nia ¢ipu kamery. Pre jednoduchost uvadzame len vecerny datum (t.j. ddtum
pred polnocou v danej noci), dalej za¢iatok a koniec pozorovania v UT, pocet
ziskanych snimok a pouzity fotometricky filter.

Celkovo sme napozorovali ~ 82,5 hod. ¢istého casu a ziskali 9130 snimkov
pola QR And.

Pre dalsie spracovanie dat je potrebné previest julidnsky datum na heli-
ocentricky julidnsky datum, a to pripoc¢itanim heliocentrickej korekcie. Na-
sledne sa odstrania body s prili§ velkymi chybami. Priemerny Statisticky
rozptyl porovnavacej hviezdy voci kontrolnej pri pozorovaniach QR And bol
~ 0,03 mag (tab. 3.4, obr. 3.6). Preto boli z dalsieho spracovania vylicené
vSetky body s chybou vicsou ako 0,03 mag (pri hladani periédy to vSak bolo
0,028 mag, aby sme mali ¢istejsiu krivku a viac sa priblizili k limitu pre pocet
bodov programu ALC).

Zékladnym parametrom, ktory je mozné z fotometrie premennych hviezd
urcit, je orbitalna periéda (Ppp), t.j. Casovy interval medzi dvoma po sebe na-

sledujicimi priméarnymi resp. sekundarnymi minimami. Pri hladani periédy
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vecerny datum zaciatok  koniec  pocet snimkov filter

03. 08. 2004  21:26:51 23:27:25 139 —
05. 08. 2004  21:38:01 01:09:19 394 —
05. 08. 2004  02:06:20 02:31:37 48 —
07. 08. 2004  21:34:30 02:03:32 500 V
28. 08. 2004  01:15:06 03:10:40 216 V
05. 09. 2004  21:26:02 02:13:41 498 V
08. 09. 2004  21:50:02 03:20:39 616 Vv
09. 09. 2004  18:40:00 02:38:58 890 V
10. 09. 2004  01:34:40 03:26:21 208 V
14. 09. 2004  23:51:23 00:43:38 98 V
30. 09. 2004  22:38:09 03:45:46 272 V
01. 10. 2004  23:05:32 02:59:40 426 V
04. 10. 2004  22:57:58 02:47:48 427 V
05. 10. 2004  22:50:14 02:43:53 434 V
06. 10. 2004  22:20:24 01:42:27 373 V
30. 10. 2004  20:18:47 01:06:59 236 V
07.11. 2004  17:26:34 00:31:29 790 V
10. 11. 2004  20:52:39 23:07:50 252 V
25.11. 2004  19:14:43 23:30:45 477 V
05.12. 2004  17:25:52 21:01:26 402 V
08. 12. 2004  15:58:05 18:57:31 329 B
18.12. 2004  16:17:15 17:45:25 165 V

Tabulka 3.3: Prehlad pozorovani pola QR Andromedae pomocou kamery SBIG
ST-9XE a dalekohladu Zeiss Spiegelobjektiv 5,6/1000 na Obser-
vatériu Hlohovec. V tabulke nie st zahrnuté merania z noci:
3. 10. 2004, 14. 11. 2004, 15. 11. 2004, 21. 11. 2004 a 4. 12. 2004.



3.2. Ziskané pozorovacie data na Observatériu Hlohovec a ich spracovanie

89

vecerny datum priemerna chyba C' — C1

03.
05.
07.
28.
05.

08.
09.
10.
14.
30.

01.
04.
05.
06.
30.

07.
10.
25.
05.
18.

08.
08.
08.
08.
09.

09.
09.
09.
09.
09.

10.
10.
10.
10.
10.

11.
11.
11.
12.
12.

2004
2004
2004
2004
2004

2004
2004
2004
2004
2004

2004
2004
2004
2004
2004

2004
2004
2004
2004
2004

0,04107352
0,05227027
0,07194758
0,02912391
0,04638355

0,02535604
0,03283864
0,01997838
0,09047937
0,03265347

0,02627982
0,02442167
0,02341239
0,02707292
0,05169635

0,02839615
0,0950563
0,03039827
0,1455343
0,04711963

Tabulka 3.4: Priemerna chyba porovnéavacej hviezdy minus kontrolnej pocas jed-
notlivych noci uréenéd metédou linedrnej regresie. V tabulke nie je
zahrnutéd pozorovanie z 8. 12. 2004, kedy sa pozorovalo vo filtri B

a z 3. 10. 2004, kedy sa pozorovalo bez chladenia ¢ipu kamery
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Obr. 3.6: Statisticky rozptyl porovnavacej hviezdy minus kontrolnej. Kazdy bod
reprezentuje priemerni chybu za noc podla tab. 3.4. PreloZzend plna
Ciara je priamka linedrnej regresie. Stredna chyba urcéend metédou li-
nearnej regresie je ~ 0,03 mag
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boli z dat odstranené vsetky body s chybou vicsou ako 0,028 mag a boli vy-
nechané pozorovania z 03. 08. 2004 (pozorovanie bez chladenia ¢ipu kamery),
14. 09. 2004 (malo dat a s velkym rozptylom) a 8. 12. 2004 (pozorovanie vo fil-
tri B). Pre hladanie periédy sme pouzili program ALC, vyvinuty dr.Pravcom,
ktory na hladanie pouziva fourierovi peridédovii analyzu az 20. radu. Prog-
ram zobrazuje zéavislost rozptylu (x?) dat okolo strednej fourierovskej krivky
prelozenej datami voci pouzitej periéde strednej fourierovskej krivky, tzv. pe-
riodogram. PouZitie programu ALC komplikoval limit pre poc¢et bodov, ktory
mohol program spracovat (maximélne 4998 bodov). V pripade QR And sme
ziskali celkovo 9130 bodov, a preto bol vytvoreny skript v baliku ccdtools
(Szész 2005), ktory rovnomerne pretriedi data tak, aby vysledny pocet do-
siahol presne maximalny limit (4998 bodov). V déatach z pozorovani QR And
sme hladali periédu v rozsahu (2 — 48) hodin. Po néajdeni pravdepodobnej
periédy 15,85 hod. uréenej z periodogramu (obr. 3.7), umoziiuje program
jej spresnenie, pre ktoré sme pouzili maximalny 20. rad fourierovej analyzy.
Vysledna ndjdend periéda QR And je (15,8499+0,0002) hod.

Dalsim krokom je urcenie okamihov minim. Na urcenie okamihov minim
sme pouzili program AVE, ktory pouziva Kwee-van Woerdenovu metdédu.
Dolezité je, ze vystupom tejto metddy je aj chyba urcenia okamihu minima.
Tu poznamenajme, ze urcenie okamihu minima pri asymetrickych a nepra-
videlnych svetelnych krivkach (aki ma QR And) je velmi obtiazne a nie je
isté, ze ndjdeny okamih minima skutocne zodpovedé konjukcii hviezd. Stupis
okamihov primarnych minim publikovanych v literattire a ur¢enych z nasich
vlastnych pozorovani, je uvedeny v tab. 3.5. Celkovo bolo za 10 rokov po-
zorovani ziskanych 31 okamihov minim, z toho vyznamnu c¢ast (9 okamihov

minim) sme ziskali na Observatériu Hlohovec.

Ak je zndma periéda (P,p) a jeden okamih primarneho minima (7j), je
mozné zostavit tzv. fazova krivku, t.j. zdvislost jasnosti od orbitélnej fazy.

Vztah medzi orbitalnou fazou P, JD, Ty a P, je dany rovnicou:

DT,

P
P, orb ’

(3.3)

kde Ty < JD a 0,0 < P < 1,0 (pouZiva sa len desatinnd cast fazy). Vysledna
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Obr. 3.7: Periodogram vytvoreny pomocou programu ALC pri pouziti Fourierovej
periddovej analyzy 2. rddu. Peridéda bola hladand v ¢asovom intervale
2-48 hodin
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HJD

zdroj

2448887,505(1
2448890,809(2
2448896,756(2
2449022,250
2449362,382

2449640,457
2449987,846
2449997,083
2450003,051
2450005,008

2450012,266

(

(

(

(

(

(

(14)

(

(

(

(
2450013,602(

(

(

(

(

(

(

(

(

(

(

1
1
1
1
1
1
1
3
1
1

2450014,273
2450040,021(2
2450075,017(2

2450369,590
2450379,504
2450391,385
2450397,333
2450430,361

2450434,323
2451753,922
2453225,4392
2453233,4563(4
2453246,5603(9

(3)
(4)
(9)
2453254,4977(2)
2453258 ,4598(2)
(5)
(2)
(2)
(2)

1
18)
8

)
)
)
)
)
)
4
)
)
)
)
)
)
)
)
)
8
)
1)
1)
1)
1)
3

2453279,5828(5
2453283,5737(2
2453317,2501(2

2453358,1963(2

Will & Barwig (1996)
Beuermann a kol. (1995)
Beuermann a kol. (1995)
Will & Barwig (1996)
Will & Barwig (1996)

Will & Barwig (1996)
McGrath a kol. (2001)
Matsumoto (1996)
Matsumoto (1996)
Matsumoto (1996)

Matsumoto (1996)
Will & Barwig (1996)
Will & Barwig (1996)
Matsumoto (1996)
Matsumoto (1996)

Deufel a kol. (1999)
Deufel a kol. ( )
Deufel a kol. (1999)
Deufel a kol. ( )
Deufel a kol. ( )

Deufel a kol. (1999)
McGrath a kol. (2001)
tato praca

tato praca

tato praca

tato praca
tato praca
tato praca
tato praca
tato praca

tato praca

Tabulka 3.5: Stpis okamihov primarnych minim publikovanych v literattre a zis-
kanych z vlastnych pozorovani
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fazova krivka sa zobrazuje v intervale 0,0 < P < 1,5 resp. 0,0 < P < 2,0
(faza 1,0 je totozna s fazou 0,0), aby boli viditelné profily primarneho aj

sekundarneho minima.

Zostavenie fazovej krivky nam umoziuje naskladat na seba fragmenty zis-
kané z roznych noci a lepSie tak pokryt celi fazova svetelnt krivku premen-
nej hviezdy. TGto metddu vSak nie je mozné pouzif v pripade, ak sa svetelna
krivka pocas jednotlivych periéd vyrazne meni. Pre vypocet fazovej krivky a
jej grafické zobrazenie sme pouzili vyvinuté skripty z balika ccdtools (Szész
2005). Skript zatial vyzaduje, aby Ty < HJD pre vSetky spracovavané body.
Vzhladom na neekvidiStantné rozloZenie okamihov primarnych minim, sme
okamih Tp uréili z krajnych okamihov minim (2453225,4392 a 2453279,5828)
ako ich aritmeticky priemer, od ktorého sme odcitali potrebny nasobok nami
urcenej orbitélnej periédy (konkrétne 48 nasobok P,y ). Vizualizicia fazovej
krivky bola realizovand na intervale 0,0 < P < 2,0 duplikovanim inter-
valu 0,0 < P < 1,0 s posunom o 1 v x-ovej osi. Zo ziskanej fazovej krivky
QR And z nasich pozorovani ako aj zo skor pozorovanych prejavov rozobera-
nych v 2. kapitole tejto prace je zrejmé, Ze pre velmi mikky zdroj QR And je
charakteristické nepravidelné spravanie. Kvoli lepsej vizualizacii niektorych
fotometrickych charakteristik sme pévodni fazovi krivku vyhladili kizavymi
priemermi cez 20 bodov. Opit ndm na to posluzili skripty z balika ccdtools
(Szész 2005). Pri zostavovani oboch fazovych kriviek bola pouzitd nami ur-
Cend efemerida: T'[H JD] = 2453220,8112 + 0,6604125(7) x E.

Mozno ocakavat, ze orbitalna periéda nebude stéla, ale mdze sa menit v
dosledku fyzikalnych zmien v hviezdnom systéme. Pre s§tdium pric¢in zmeny
periédy hviezdnych ststav sa pouziva tzv. (O — C') diagram, ktory zobrazuje
rozdiely medzi pozorovanymi a vypocitanymi okamihmi minim. Pre vypocet

okamihu minima plati vztfah:
Tmin = T() + Porb x K R (34)

kde Ty je referenény okamih minima, P, je referenéna orbitalna peridda a
E je epocha minima (pocet periéd od okamihu Ty; pre T < Ty je £ < 0).
Pre zostavenie (O — C) diagramu potrebujeme urcit hodnoty (O — C') pre
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3.8.2004
5.8.2004
7.8.2004
2882004
582004
582004
9.8.2004
1092004
1492004
3092004
1102004
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5102004
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QR And

Obr. 3.8: Fazova svetelna krivka z fotometrickych dat ziskanych na Observatdriu
Hlohovec pocas roku 2004
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jednotlivé pozorované okamihy minim podla vztahu:

(0—0C) = T35 ~ Ty (3.5)
kde Télc) je okamih minima vypocitany podla vztahu (3.4) pre epochu pozo-

in
, .. o
rovaného minima 7. (0)

i - Hodnoty (O — (') sa zvy¢ajne vynasaju do grafu voci
epoche.

Ako sme uz spomenuli vyssie, z priebehu zavislosti hodnot (O —C') na ¢ase
je mozné ziskat informécie o zmene periédy v skimanom ¢asovom intervale
a tym cCastokrat aj o evolu¢nom stave pozorovanej sustavy. Pre zostavenie
(O — () diagramov bol pouzity program 0CParser, ktory spracuje datovy
subor obsahujuci pozorované okamihy minim. Po zadani P,,;, a Tj vygeneruje
novy datovy stbor s hodnotami (O — C') a epochou. V literattire ku QR And
bolo publikovanych 5 efemerid, pricom z nasich pozorovani sme urcili dalsiu
efemeridu (tab. 3.6). Aby sme mohli porovnat jednotlivé efemeridy, tak sme

pre kazdt jednu efemeridu zostavili (O — C') diagram (obr. 3.10 az 3.15).

efemerida zdroj

2448891,471(3) + 0,66041(12) - £ Beuermann a kol. (1995)
2435799, 247 + 0,6604565(15) - E Greiner & Wenzel (1995)
E
) .

) .
2435799, 247 + 0, 6604568(18) - Matsumoto (1996)
2448 887,509(2) + 0,6604721(72) - E Will & Barwig (1996)
2435799, 247 + 0, 6604573 (40 Deufel a kol. (1999)

) E
2453220,8112 + 0,6604125(7) - E tato praca

Tabulka 3.6: Stipis okamihov primarnych minim publikovanych v literattre a zis-
kanych z vlastnych pozorovani

Jednofarebné fotometrické merania sa z principu nedaju previest do me-
dzinarodného UBYV systému. Na to potrebujeme fotometriu aspon dvojfa-
rebnt. Hoci sme mali k dispozicii filtre B a V' z hlavy fotoelektrického fo-
tometra, pre ich vyrazne odlisSnti optickti hribku sme ich nemohli pouZivat
(nemame automaticky preostrovaci mechanizmus). To znamen4, Ze pri zmene
filtra treba opticky systém preostrit. Vzhladom na to, Ze zaostrovanie dale-

kohladu je rucné a zaberd vela ¢asu, ¢im by sme podstatne znizili ¢asové
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Obr. 3.10: (O — C) diagram QR And podla efemeridy Beuermann a kol. (1995).

Vlastné okamihy minim st oznacené cervenou farbou
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Epoch [HID]

Obr. 3.11: (O — C) diagram QR And podla vlastnej efemeridy.
minim su oznacené ¢ervenou farbou

Vlastné okamihy
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Obr. 3.12: (O — C) diagram QR And podla efemeridy Greiner & Wenzel (1995).

Vlastné okamihy minim st oznacené ¢ervenou farbou

O.f) T T T
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Epoch [HID]

Obr. 3.13: (O—C) diagram QR And podla efemeridy Matsumoto (1996). Vlastné

okamihy minim st oznac¢ené ¢ervenou farbou
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Obr. 3.14: (O — C) diagram QR And podla efemeridy Will & Barwig (1996).

Vlastné okamihy minim st oznacené cervenou farbou
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Obr. 3.15: (O—C) diagram QR And podla efemeridy Deufel a kol. (1999). Vlastné

okamihy minim st oznac¢ené ¢ervenou farbou
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rozliSenie nasich pozorovani, tak sme pozorovacie data ziskavali jednofareb-
nou fotometriou. Avsak ako sme spominali vyssie, pocas noci 14., 15. a 21.
novembra a 4. 12. sme urobili niekolko pozorovani, za i¢elom prevodu nasich
pozorovani do Standardného medzinarodného systému, ¢o ndm umoznuju na-
sledujtce vztahy (Henden & Kaitchuck 1982):

Vv —e(B—V)+&, (3.6)

(B—V)—(b—v)0:<1—1>B—V+€b” (3.7)
m I

(b—v) =k, - X + (b— )y, (3.8)

kde B resp. V st ,$tandardné“ hviezdne velkosti, b resp. v st pozorované
hviezdne velkosti, index 0 oznacuje opravu o atmosféricki extinkciu, &, p
su transformacné koeficienty, &,, &, st konstanty definujice ,nulu“, kj  je
extinkény koeficient a X je vzdusnd hmota pre zdanlivi zenitovi vzdialenost
hviezdy z.

7 tychto rovnic je mozné pozorovanim fotometrickych standardov alebo
odvodenych porovnévacich hviezd (t.j. znalosti b,v z pozorovania a B,V z
definicie standardov) je mozné zistit transformacné koeficienty potrebné na
prevod z instrumentalneho systému do medzinarodného. Vsimnime si, Ze
ststava rovnic 3.6 a 3.7 je sustava dvoch rovnic o Styroch neznamych, ktora
je v zasade nerieSitelna. AvSak moéZeme sa inSpirovat Statistickou fyzikou a
tlohu predimenzovat. Ak ziskame pre kazdy fotometricky $tandard viacero
merani, tak dostaneme uz dostatok rovnic a Statistickymi metédami (napr.
metédou najmensich Stvorcou) mézeme transformacné koeficienty urcit.

Farebny index (b — v) vSak z pozorovania priamo nepozname, kedze ne-
mozeme v tom istom okamihu ziskat pozorovanie v oboch filtroch. Tento
problém sa v praxi riesi interpolaciou medzi dvoma hodnotami v jednom
filtri na ¢asovy okamih ziskania hodnoty v druhom filtri. Aby sme potlacili
fluktuacie spdsobené atmosférou a pristrojmi, tak sme v kazdom filtri uro-
bili 5 snimkov za sebou, ktoré sa potom pri spracovani spriemerujia. Pouzita
sekvencia filtrov bola teda nasledovna: b-b—b—b—b—v—v—v—v—v—b-b—-b—-b-b...

Fotometrické standardy pre nasSe merania sme vybrali z otvorenej hviez-
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dokopy Plejady. Zial, pre kratkost ¢asu sme uz nestihli vytvorit skripty na
spracovanie tychto pozorovani a z tohto dovodu nebol zatial prevod do me-
dzindrodného U BV systému urobeny. Pre nami ziskané pozorovacie data a
ich spracovanie vSak nie je tento prevod nevyhnutny, kedZe sme boli schopni
pokryt kompletne fazovi svetelni krivku tohto systému naSimi inStrumen-
talnymi datami. V budicnosti vSak bude zaujimavé tento prevod urobit a
porovnat zmeny na svetelnych krivkéach, ktoré sa udiali medzi nasimi pozo-

rovaniami a svetelnymi krivkami ziskanymi inymi autormi v minulosti.

3.3 Analyza ziskanej svetelnej krivky a po-

rovnanie s literatiirou

Ziskana fazova svetelna krivka je zobrazena na obr. 3.8. Tvar fazovej krivky
je napadne podobny tej, ktora ziskali Will & Barwig (1996) a je na obr. 3.16.
Celkovo mozno povedat, Ze naSe pozorovania potvrdili vSetky pozorované
fotometrické prejavy QR And, az na kons$tantnost farebnych indexov, ktora
sa z jednofarebnej fotometrie urc¢it neda. Z nasej ziskanej fazovej svetelnej
krivky je jasne vidno jej vysoku variabilitu a vzhladom na vysoky pocet
ziskanych bodov za dlhsie obdobie sa niektoré prejavy QR And na takejto
krivke prekryji a nie st viditelné. Preto je vhodné svetelné krivky z kazdej
noci vyhladit. Na takto zostavenej fazovej krivke, zobrazenej na obr. 3.9, je

potom mozné lepSie vidiet pozorované prejavy velmi mikého zdroja QR And.

Tvar primarnych minim (fdza 1,0) je znacne premenlivy. Minima pozoro-
vané 5., 7. a 28. augusta, 9. a 30. septembra a 18. decembra sii pomerne ostré.
Naproti tomu minima 5. 9., 4. 10. a 7. 11. st ploché. Celkovo sme teda zachy-
tili 9 primarnych minim, ¢o predstavuje takmer 1/3 vSetkych publikovanych
okamihov minim. Kridla primarnych minim st zjavne asymetrické, vzostup je
strmsi ako zostup. Pozorovanie z noci 9. 9. ukazuje na oboch kridlach mierne
zjasnenia a poklesy jasnosti. Svetelna krivka z tejto noci je zobrazena na obr.
3.5. Naznaky tychto javov su vidiet aj v pozorovaniach z 5. 9., 30. 10. a 7. 11.

Za povsimnutie stoja dve minim4 pozorované 48 hodin po sebe, ato 5. a 7. 8.
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Obr. 3.16: Fazova svetelna krivka QR And (Will & Barwig 1996).
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Svetelné krivky s prakticky totozné, ¢o naznacuje, ze pocas tychto dvoch dni
sa jasnost systému nezmenila a zotrvavala na rovnakej hodnote. Oproti tomu
st zaujimavé svetelné krivky z 5. a 9. septembra a 7. novembra. Vzostupné
kridla tychto minim st prakticky rovnaké, avSak jasnost v okamihu minima
je znac¢ne odligna. Tak isto doslo aj k zmene tvaru minima, ked v nociach 5.
9.a7.11. bol tvar minim plochy a 9. 9. bolo minimum pomerne ostré. Zauji-
mavé je vSimnit si dve minimé z 5. a 7. augusta, dve minim4 z 28. 8. a 30. 9.
a minimum z 18. 12., ktorych tvar je rovnaky (velmi ostry) avSak jasnost v
minime vyrazne odlisna. Pocas nasich pozorovani sme zaznamenali vyrazna
zmenu jasnosti v primarnom minime, ktora je az ~ 0,3 mag. Poznamenajme,
ze doteraz publikované pozorovania naznacovali zmenu iba asi ~ 0,15 mag.
Avsak pozorovania z UV oblasti poukazovali na vyssiu variabilitu, takze nase
pozorovania by ju mohli potvrdit. RozloZzenie okamihov minim nie je o¢ividne
ekvidistatné. Z krajnych hodnét (O — C) diagramu (—0,0073 d a +0,0970 d)
mozeme urcit interval pozorovanych odchylok od vypocitaného okamihu mi-
nima: (—6,94 a +92,25) min. Celkovo to predstavuje zmenu az 10,43% vo
faze, resp. 1,65 hodiny.

Sekundéarne minimum je tak isto ako priméarne vysoko premenlivé. Vzhla-
dom na vyberovy efekt, ktory vznikol tym, Ze sme pozorovali prevazne pri-
marne minima, je sekundarne minimum slabsie pokryté. Napriek tomu je
vidno vysoku variabilitu sekunddrneho minima. Vo vSeobecnosti sme pozo-
rovali plochy tvar minim, hoci kazdé je iné. V nasSich pozorovaniach sme
zaznamenali zmenu jasnosti vo fotometrickej faze az ~ 0,23 mag, ¢o je hod-
nota velmi blizka hodnote pozorovanej u primarneho minima a naznacuje,
Ze zmeny jasnosti budt spésobené tym istym mechanizmom resp. tou istou
oblastou systému.

Najmenej pokryté st maxima svetelnej krivky. Hoci tiez naznacuju uz
pozorovantu skuto¢nost, ze primarne maximum vo faze (0,2 — 0,4) je o nieco
jasnejsie (v literature sa uvadza 0,1 mag) ako sekunddrne maximum vo faze
(0,6 - 0,8), tak vzhladom na slabé pokrytie tychto Casti svetelnej nie je mozné
dostato¢ne presne urcit hodnoty jasnosti a ich prip. zmeny.

Napriek uz spominanému vyberovému efektu sa vsak podarilo fazova sve-

telna krivku dostato¢ne pokryt, tak aby sme boli schopni ur¢it z nasich po-
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zorovani vlastnu efemeridu:

T [HJD] = 2453220,8112 + 0,6604125 xE

. (3.9)

Urcena orbitalna periéda QR And je prakticky totoznéa s hodnotou publiko-
vanou Beuermannom a kol. (1995).

Dal$im vyznamnym faktom je pozorovanie dalsich 9 okamihov primér-
nych minim. Na zéklade toho sme mohli ako prvi skonstruovat (O — C)
diagramy. Aby sme mohli ohodnotit nakolko sa jednotlivé publikované efe-
meridy navzajom liSia, zostavili sme diagramy pre kazdu z nich (obr. 3.10 az
3.15). Vidime, ze (O — (') diagramy zostavené podla efemerid z prac Grei-
ner & Wenzel (1995) a Matsumoto (1996) st prakticky rovnaké a ukazujt len
velmi mierny vzostup, ¢o by naznac¢ovalo mierne predlZovanie orbitalnej peri-
6dy. Oproti tymto dvom diagramom, (O — C') diagram zostaveny podla nasej
efemeridy ukazuje vyrazne viacsi vzostup a je velmi podobny diagramu Beuer-
mann a kol. (1995). Oba diagramy sa lisia préave v nasich okamihoch minim,
ktoré by na diagrame podla efemeridy Beuermanna a kol. (1995) naznacovali
nahly pokles orbitalnej periédy. Diagram zostaveny podla efemeridy z préace
Will & Barwig (1996) ukazuje oproti predoslym mierny pokles orbitalnej pe-
riédy, ktory je priblizne rovnaky ako vzostup v diagramoch podla efemerid
z prac Greiner & Wenzel (1995) a Matsumoto (1996). (O — C') diagram zo-
staveny podla efemeridy Deufela a kol. (1999) by naznacoval velmi zvlastne
spravanie sa QR And, ktoré by pripominalo akési , kvantované“ prechody me-
dzi dvoma hodnotami orbitalnych periéd. V dvojhviezdnych systémoch vsak
nemoze k takymto nespojitym zmenam periédy dochadzat, vzdy to musia
byt spojité zmeny. Naviac takéto spravanie nie je observacne podlozené. Z
tohto dovodu sa moézme domnievat, Ze tato efemerida nie je spravna.

7Zda sa, ze k spravnej hodnote T st najblizsie hodnoty uvedené v pracach
Beuermann a kol. (1995) a Will & Barwig (1996). Najmensi sklon ukazuji
(O —C) diagramy zostavené podla efemerid z prac Greiner & Wenzel (1995),
Matsumoto (1996) a Will & Barwig (1996). Vsetky ukazuja priblizne rovnaky
sklon, s tym rozdielom, Ze posledne menovany je zdporny. Zostavené (O —C')

diagramy naznacuju, ze k neznadmym parametrom systému QR And moézme
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priradit aj efemeridu, ktora zjavne este nie je dostato¢ne presne znama.
Predbezné vysledky tychto pozorovani QR And boli prednesené na me-
dzinarodnej 36. konferencii o vyskume premennych hviezd v Brne (CR) a

nésledne publikované v praci Chrastina a kol. (2005a).



Z.aver

Prvym cielom préce bolo ziskanie vlastného fotometrického materidlu velmi
mikkého rontgenového zdroja QR Andromedae a uskutoc¢nenie zakladnej fo-
tometrickej analyzy napozorovanych dat. Podarilo sa ndm odpozorovat 20
noci vo fotometrickom filtri V' a integralnom svetle s ¢istym pozorovacim
¢asom 82,5 hodiny. Ziskali sme viac ako 9000 snimok pola QR And. Na za-
klade tychto pozorovani sme vytvorili fazovy diagram pozorovaného systému
a potvrdili sme vSetky pozorované fotometrické prejavy, az na konstantnost
farebnych indexov, ktora sa z jednofarebnej fotometrie ziskat neda. Rozdiel
medzi nami pozorovanymi prejavmi QR And a publikovanymi, je najmi v
rozsahu fluktuacii jasnosti, ktoré v nasich datach dosahuji az dvojnasobné
hodnoty oproti publikovanym. Vyznamnym vysledkom prace je urcenie no-
vej efemeridy a ziskanie 9 okamihov primarnych minim. Tieto okamihy tvoria
takmer 1/3 celkového po¢tu znamych okamihov primérnych minim. Na z&-
klade publikovanych a nami ziskanych okamihov minim sme po prvykrat
zostavili (O — (') diagramy pre tento Studovany systém. Diagramy nazna-
¢uju, Ze ani efemerida QR And nie je zatial dostatocne dobre zndma, pricom
periéda stustavy sa, podla nasho O — C diagramu, predlzuje.

Druhym cielom préace bolo sumarizovanie 10 rokov vyskumu velmi mik-
kého rontgenového zdroja od jeho objavu v roku 1995. AZ na zopar prac
publikovanych v konferen¢énych zbornikoch, sa ndm podarilo zozbieraf vSetky
publikacie. Zhrnuli sme pozorované fotometrické a spektroskopické prejavy
vo vSetkych skiimanych spektralnych oblastiach. Tiez sme zhrnuli modely,
ktoré vysvetluju pozorované svetelné krivky a spektrd a vysvetluju povod
velmi velkej optickej svietivosti. Zaver z tejto Studie je taky, Ze vzhladom

na maly pocet pozorovani, komplexnost a zloZitost systému zostéva fyzika
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a vnutorna Struktira velmi mikkého zdroja QR And v podstate neznama,
pretoze intervaly parametrov su také velké, Ze nie je na ich zdklade mozné
jednoznacne urcit celkovy konzistentny model sistavy.

Tretim ciefom bolo utvorenie si komplexného pohladu na velmi méikké
rontgenové zdroje ako celej triedy objektov. Vdaka prestudovaniu mnozstva
publikovanej literattry o modeloch tychto objektov, popula¢nych stiudiach a
najviac Studovanych zdrojoch, ako CAL 87, sme v ramci diplomovej prace
uviedli komplexny prehlad znalosti, ktoré o tejto triede objektov mame.

Poslednym ciefom bola konstrukcia automatickej meteorologickej stanice
pre potreby Observatdria Hlohovec. AvSak tento ciel sa ukéazal byt prili§ kom-
plexny a rozsiahly, ¢im by znacne prekrocil rozsah a zameranie tejto diplomo-
vej prace. Z tohto dovodu sme sa rozhodli tito ¢ast prace vydelit a vysledky

publikovat v ramci Studentskej vedeckej konferencie.
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