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Introduktion

Omkring to tredjedele af de stjerner, vi kan observere, er medlemmer af dob-
beltstjernesystemer, der, trods navnet, kan indeholde helt op til seks gravita-
tionelt bundne stjerner. Ved at studere disse systemer kan vi bestemime forskel-
lige parametre for stjernerne. Selv hvis systemet er for langt vaek til at kunne
oplgses i et teleskop, kan vi stadig sige noget om systemets stgrrelse og stjerner-
nes (minimum)masser. Hvis baneplanen ligger i synslinien, sadan at komponen-
terne formgrker hinanden, kan vi bestemme systemets absolutte dimensioner.
Dobbeltstjernesystemer giver dermed mulighed for bl.a. at beregne stjernernes
masser, radier, temperaturer, spektraltyper, absolutte stgrrelsesklasser, lumi-
nositeter, rotationshastigheder og afstand fra os.

Med sadanne fundamentale data er vi stand til direkte at teste de model-
ler, vi har for stjernerne, f.eks. strukturen af stjerner af forskellig masse pa
hovedserien og udviklingen gennem deres livscyklus, atmosfaeremodeller med
randformgrkelseseffekter og gensidig refleksion, samt massetab som folge af
stellarvinde. Desuden gives en metode til afstandsbestemmelse, der er uathaen-
gig af andre parametre.

Studiet af dobbeltstjernesystemer er saledes af yderste vigtighed for et bredt
udsnit af discipliner indenfor astronomi, astrofysik og kosmologi.

I naervaerende rapport er udgangspunktet et saet spektre, optaget til forskellige
tider af det formgrkelsesvariable dobbeltstjernesystem AL Ari (= BD+12 378
= SA093068 = HIP12657). Spektrene er optaget med échellespektrografen
FEROS, der pa tidspunktet for observationerne var monteret pa ESOs 1.52m
teleskop. Ud fra disse spektre bestemmes systemets halve storakse og kompo-
nenternes masser i termer af inklinationen, dvs. vinklen mellem baneplanen og
himlens tangentplan. Med resultater fra fotometriske observationer bestemmes
til sidst systemets absolutte dimensioner.

Hovedvaegten er imidlertid ikke lagt pa resultaterne, men pa selve proces-
sen. Der diskuteres saledes grundigt, hvordan spektrene renses for stgj, hvor-
dan komponenternes radialhastigheder til de forskellige tider bestemmes vha.
krydskorrelation, samt de forskellige teknikker hertil og hvilke parametre, der
vigtige at tage hensyn til. Indledningsvis praesenteres dog forst den teoretiske
beggrund, der er ngdvendig for at forsta de anvendte metoder.

En stor tak skal rettes til Jens Viggo for at forsyne mig med spektre, littera-
tur og diverse programmer, samt, isaer, for det store antal med tilsyneladende
ubegranset talmodighed afsatte timer til hjelp, forklaring og diskussion.






Kapitel 1

Teorl

1.1 Dobbeltstjernesystemers fundamentale pa-
rametre

I dette afsnit diskuteres hvilke parametre, det er muligt at udlede ud fra
observationer af et dobbeltstjernesystem. Fgrst omtales de storrelser, der er
nodvendige for at kunne definere systemets natur, dernsest den analytiske ud-
ledning af udtrykkene for parametrene, og til sidst en numerisk metode til
beregning af radialhastigheder. Beskrivelsen fglger Hilditch (2001).

1.1.1 Baneelementer

Betragt et system bestaende af to stjerner med masserne M; og M. Pa fig.
1.1 er M, placeret i origo O i koordinatsystemet zyz. For tydeligt at kunne
vise de tre vinkler €2, w og 6 er O ikke afmeerket.

Til tiden ¢ befinder My sig i punktet Ps i relativt elliptisk kredslgb med ec-
centricitet e og halve storakse a omkring O. Observatgren befinder sig under
figuren med synslinien langs Oz, som star vinkelret pa himlens tangentplan,
der betegnes Ny og indeholder O.

Buen gennem N, der er parallel til den naerliggende side af banen, er projek-
tionen pa himmelkuglen af denne del af banen. For visuelle dobbeltstjerner
veelges Oz til at pege mod himlens nordpol. Kredslgbet ligger i planen OILP;.
N ligger da i skeeringspunktet mellem banens projektion pa himmelkuglen og
himlens tangentplan, og kaldes ascendantknudepunktet, da det er det punkt i
kredslgbet, hvor stjernen fjerner sig hurtigst fra observateren. Ligeledes for-
leenges NO til den anden side af den hypotetiske sfeere til N', descendant-
knudepunktet, hvor stjernen ngermer sig observatgren hurtigst. Orienteringen
af knudepunktslinien NON' defineres ved vinklen Q@ = xON, der kaldes as-
cendantknudepunktets longitude. For at kunne bevare overblikket i fig. 1.1 er
forlaengelsen af NO til N’ ikke vist.

Banens inklination til himlens tangentplan er givet ved vinklen i, saledes at
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Figur 1.1: Det relative kredslgb for en masse M, placeret i P, omkring en masse M
placeret i koordiantsystemets origo. De forskellige vinkler m.m. forklares i teksten.
Figuren er hentet fra Hilditch (2001).

1 = 90° betyder, at observatgrens synslinie er i baneplanen. Orienteringen af
banen i dens egen plan er givet ved vinklen w = NOII og kaldes periastrons
longitude, malt fra N i Ms’s bevaegelsesretning i baneplanen. Ms i Ps siges at
have den sande anomali 0 = IIOP; til tiden ¢ (ligeledes malt i banens plan).

Sammen med tidspunktet for periastronpassage t = T kan de fem stgrrelser
a, e, i, w og 2 bruges til at definere kredslgbet i det tredimensionale rum,
og giver altsa dets absolutte storrelse, form og orientering. Sadanne storrelser,
der definerer et kredslgb, kaldes for baneclementerne. Perioden P er ikke et
ngdvendigt separat element, da den er relateret til den halve storakse gennem
Keplers tredje lov:

G
2 R(Ml + Ms) = konst. (1.1)

1.1.2 Spektroskopiske dobbeltstjerner

Ved at se pa spektret fra stjernerne kan vi bestemme deres radialhastigheder,
og ved at observere systemet til forskellige tidspunkter, kan vi konstruere en
hastighedskurve, dvs. en kurve over komponenternes hastigheder som funktion
af tiden. Herud fra kan vi beregne komponenternes masser samt banens halve
storakse i termer af sini.



Pa fig. 1.1 ses, at P,’s polaere koordinater mht. O er (r, 0 +w), der kan oplgses
i to komponenter i baneplanen: rcos(f + w) langs knudepunktslinien NON,
og rsin(f + w) vinkelret herpa. Nar vi projicerer den sidste stgrrelse ind pa
synslinien Oz, far vi

z = rsin(f + w) sini. (1.2)

Den observerede radialhastighed V. som fglge af bevaegelsen rundt i kredslgbet
er da

Vp = 2 =sini (sin(¢9+w)7‘+rcos(9+w)9'>. (1.3)
For at bestemme 7 og 0 bruges den polere ligning for en ellipse,
a(l —€?)
- 1.4
" T cost’ (1.4)
til at fa, at
. esinf
S R — 1.5
T T ecost (15)
samt Keplers anden lov,
.2
r*0 = —Wa2(1 — )12 (1.6)
P
til at give resultatet
2T asint
‘/}: Fm(COS(&"‘W)"‘@COSW). (17)
Det endelige udtryk for den radielle hastighed skrives ofte
Vr:K<cos(9+w)+ecosw) + 7, (1.8)
hvor 9 .
T asintg
K=——+—— 1.9
P_ene (1.9)

er hastighedskurvens semiamplitude, og v er systemhastigheden, altsa syste-
mets massemidtpunkts radialhastighed.
Fra lign. (1.9) fas direkte projektionen af de halve storakser pa himlens tan-
gentplan for de to komponenters baner:

P
ampsini = —(1— E)PK . (1.10)
m

Da Mja; = Msas kan Keplers tredje lov (1.1) skrives

a;  Ar?a?
M+ M — = —— 1.11
1+ Y TGPt (1.11)

eller ,
472 a®sin® i

GP?1+ (aysini)/(agsini)’

M, sin®i = (1.12)



hvor M sin® i kaldes minimummassen, da det giver en nedre graense for massen
for i < 90°. Men eftersom asinz = a; sini + ag sin, haves med resultatet fra
lign. (1.10), at

(1 —€*)*?(Ky + Ky)? Ky, P. (1.13)

Mosin®i = ——
’ 2nG

Bemaerk raekkefolgen af subskriptsene.
Med hastighederne malt i km s=! og perioden malt i dggn fas, at

a198ini = (1.3751 x 10%)(1 — €*)Y2 K, P [km), (1.14)

0g
M osin®i = (1.0361 x 1077)(1 — 2)¥?(K; + K3)?Ko P [Mg].  (1.15)

Det faktum, at minimummasserne afheenger af kvadratet pa den ene semiam-
plitude, samt den anden semiamplitude i tredje potens gor, at det er sa sveert
at bestemme stjernemasser ngjagtigt.

1.1.3 Lehmann-Filhés’ lgsningsmetode

Folgende metode til at bestemme den bedst fittende hastighedskurve til et saet
af observationer (V;,t) blev forste gang vist af Lehmann-Filhés (1908):

Radialhastigheden er givet ved lign. (1.8):
Vr:K<cos(0+w)—|—ecosw) + 7, (1.16)

saledes at
%:%(K./Q,W,T,P,’Y), (117)

idet T" og P indtraeder i ligningen for V; via den sande anomali 6. De veerdier
for baneelementerne, der bedst repraesenterer de n observationer af (V;,t) fin-
des ved at sgge en iterativ mindste-kvadrats lgsning.

Hvis en lille seendring AV; i Vi forarsages af sma sendringer AK, Ae, ... i bane-
elementerne, eller vores estimater af disse elementer, kan vi Taylorekspandere
lign. (1.16) til fgrste orden omkring den foregaende lgsning:

oV; oVy oVy oVy oVy oVy

AV = e AK & S EAe Gt Aw o GEAT + AP + 5

Ay, (1.18)

Fordi funktionen for Vi er analytisk, kan de partielt afledede i lign. (1.18)
udledes til at give

AVy = <Cos(0 +w) + ecosw)AK

LK (cosw B sm(9+w)i1n0(22 + e cos 0)) Ae
—e



—K(sin(@ +w) + esinw) Aw

2r K
: 2
+ (Sm(0 + w)(1 + ecosf) Pl— 62)3/2) AT

‘ 2rK(t =T
i (su0-+ )+ oot S )
N (1.19)

Koefficienterne til alle differentialkorrektionsleddene (AK, Ae, .. .) kan bereg-
nes ud fra forudgaende estimater for baneelementerne. Vi kan identificere V;
med (O — (), differencen mellem den observerede og beregnede hastighed til
tiden t, hvor den beregnede hastighed kommer fra lign. (1.16), der altsa be-
nytter de forudgaende estimater for elementerne. For at beregne V; er det dog
ogsa ngdvendigt at lgse Keplers ligning

E —esinE = 2%T(t—T), (1.20)

hvor den eccentriske anomali E er vinklen pa fig. 1.1 mellem OII og OQ), og
Q@ er skaeringspunktet mellem hjeelpecirkel, der rgrer ellipsen i A og I, og
forleengelsen af en linie, der gar vinkelret ud fra OII gennem P». Da vi skal
kende E for at evaluere sin F, ma Keplers ligning lgses numerisk, hvorefter
findes vha. relationen mellem den sande og den eccentriske anomali:

1+e

tan(0/2) = (1

)1/2 tan(£/2). (1.21)

De eneste ubekendte i lign. (1.19) er da selve differentialkorrektionsleddene.
Men ligningen kan skrives op for hver observation af (V;, 1), og sa har vi et sact
af n ligninger for n observationer, der kan Igses for de seks differentialkorrek-
tionsled, forudsat at maengden er overdetermineret, med n vaesentligt stgrre
end 6. Hvis startestimaterne er bare nogenlunde fornuftige, konvergerer denne
lgsningsmetode temmelig hurtigt.

1.2 Krydskorrelation

Krydskorrelationen ¢ af to komplekse funktioner f = f(x) og g = g(z) af en
reel variabel x skrives ¢ = f ® g, og er defineret ved

c(z) = /_00 [ () g(z + 2) dz, (1.22)

hvor f*(z) er den komplekskonjugerede af f(z). For hver vaerdi af den uaf-
haengige variable z antager krydskorrelationsfunktionen ¢(z) en veerdi, der er
lig integralet af produktet af de to funktioner f*(z) og g(z + z). Nar integralet
evalueres for et interval af veerdier af z, opnas et tilsvarende interval af veer-
dier af ¢(z). Krydskorrelationen giver saledes et kvantitativt mal for ligheden



mellem f og g, ved at den ene forskydes stykket z i forhold til den anden.

Dette faktum kan f.eks. benyttes til at bestemme en stjernes rgdforskydning,
og dermed radialhastighed, ved at krydskorrelere dens spektrum med spekt-
ret for lignende stjerne, som ligger stille. Tonry og Davis (1979) har beskrevet
folgende metode til bestemmelse af rgdforskydning. I appendix 3.5 er som et
lille kuriosum beskrevet, hvordan de har brugt metoden til betemmelse af ra-
dialhastigheden for spiralgalaksen M81.

1.2.1 Korrelationsanalyse

Lad s(z) veere spektret for en stjerne, hvis rgdforskydning z vi skal finde, og lad
t(n) vaere et templatespektrum med z = 0 og instrumentelt udbredte stellar-
linieprofiler. Disse spektre puttes diskret i N bins, markeret med binnummer
n. Eftersom A\ o< A, vil en logaritmisk afbildning give en forskydning, der er
uafhaengig af A. Sammenhaengen mellem A og binnummer er

n=An\+ B. (1.23)

Antag, at spektrene har perioden N for diskret Fouriertransformation og heraf
afledte korrelationsfunktioner. Spektrene er tillige kontinuumssubtraherede,
endmaskede,! og filtrerede for at fjerne lavirekvente spektralvariationer fra
kontinuumsvariationer og hgjfrekvent stoj.

Lad 5(k) og t(k) vaere de tilsvarende Fouriertransformerede, defineret ved

5(k) = Z s(n) e 2mkn/N. §(k) = Z t(n) e~ 2mikn/N, (1.24)

n=1 n=1

lad o, og o, veere spektrenes standardafvigelser:

g 1 2, g 1 2
ol = NZs(n) N NZt(n) , (1.25)

og lad den normerede krydskorrelationsfunktion c¢(n) vaere defineret ved

c(n) = (s®@t)(n) = Nalsat > s(m)t(m —n). (1.26)

n=0

Definitionen ggr, at hvis s er den samme som ¢, men forskudt d enheder, vil
(s ®t)(n) have et peak pa 1 ved n = d.

Fouriertransformation af ¢(n) giver
&(n)

Grunden til, at vi beregner ¢(n) vha. Fouriertransformation er, at foldning i
n-domaenet bliver til multiplikation i Fourierdomaenet, hvilket er nemmere at
have med at ggre.

L 5(k)t (k). (1.27)

Nogo,

'Endmasking fjerner uoverensstemmelser mellem spektrets ender, saledes at det bliver
muligt at Fouriertransformere den fittede funktion.



1.2.2 Estimering af rgdforskydnings- og hastighedsspred-
ning

Antag nu, at s(n) er et multiplum « af ¢(n), men forskudt stykket § og udbredt

ved foldning med en symmetrisk funktion b(n), dvs.

s(n) ~ (at * b)(n —9). (1.28)

For at estimere o og 6 minimeres udtrykket

(e, 630) = > " [(at xb)(n — 8) — s(n)]*. (1.29)

n

Denne uniforme vaegtning vaegter afvigelser fra nul kvadratisk, hvorfor steerke
linier vaegtes meget steerkere end svage. Dette er gnskeligt, idet staerke linier

har bedre S/N-forhold.

I Fourierrummet bliver lign. (1.29) til

X0 8:0) = 3 [ari(k) B(k) e 280N §(k)]2. (1.30)

I denne bestemmelse af . ¢ og b ud fra minimering af x? er der faktisk to
veegtninger; filtrering af hvert spektrum ved multiplikation med dens Fouri-
ertransformerede med en bandpasfunktion, samt det faktum, at parametrene
bestemmes fra et kvadratisk mindste-kvadrat-fit til korrelationspeaket, hvor-
ved fittet pavirkes mere af visse Fourierkomponenter end af andre.

Omskriv nu x? til

(e, 030) = a® txb(n—0)> =22 (txb)(n—06)s(n)+ Y s(n)’

= o’Nol, —2aNo,o,(c*b)(6) + No?, (1.31)
hvor 1
2 2
i = > (txb). (1.32)
Minimering mht. o giver
N2
0 = % = 2N [ao}, — 050, (c*b)(0)] =
050
Upin = —3 (e b)(0) (1.33)
Oteb

Indsaettes denne veerdi i lign. (1.31) fas, at

2 ;2 2 ;2
Clomin:08) = N [(ex b)) — 27 N (e @) + N o
txb txb

= No? (1 - "Tf [(c* b)(é)]2) . (1.34)

Ut*b



Dvs., at minimering af x? svarer til maksimering af [(c * b)(9)] /T -
For at ga videre, ma vi vide mere om ¢, ¢ og b. Forst kraeves, at b(n) er en
Gaussfunktion med spredning o:

1

b(n) = meirﬂ/mﬂ; (135)
b(k) = e (2mok)?/2N% (1.36)

Antag endvidere, at det stgrste peak i ¢(n) er nogenlunde Gaussisk, centreret
i 0, og med spredning p:

c(n) =~ c(8)e O/ (1.37)
&k) = V2mpc(8) e k) /2N® = 2mitk/N (1.38)

Antag endelig, at t(n) har en Fouriertransformeret, der er Gaussisk i ampli-
tude, men med uindskraenkede faser og en spredning passende for, at et typisk
karakteristika har bredden 7:

) 9r N\ 1/2
|mm:%(”7) = (@nTk)?/2N? (1.39)
Udtrykkene for o4, og (¢ xb)(6) kan da fas ved den approksimative formel
Z e ~ o (1.40)
Vi far, at

2 1 2
oy = 5 D(Exb))

1 g 7 2
— < [k B

I ,2aNT —(2r7k/N)?_—(2mak/N)?
— O (& &
N2 t \/77 Z

(1.41)
og

(cxb)(0) = — > &(k)b(k) e 2mok/N

= VIR pe(s) 3 e CrH/N g ok
N

= (6t (1.42)

Parameteren § vaelges i centrum af det storste peak i ¢(n), og sa laenge peaket
er symmetrisk, er dette ogsa det storste peak i [(c* b)(0)]/0wp. Veerdien for o



kan findes ved at maksimere [(c * b)(5)]/0:

Den veerdi, der maksimerer [(c * b)(8)]/0wp, 0g dermed minimerer x?, er altsa
givet ved

o = pu® —27° (1.44)

Dette er helt rimeligt; bredden af krydskorrelationspeaket er et gennemsnit
af bredderne af stellarlinierne adderet kvadratisk til templatelinierne, og er
derfor kvadratsummen af to stellarbredder og hastighedsudbredningsbredden.
Hvis instrumentudbredningen er den samme for bade templaten og stjernen,
ophaver de hinanden.

Stjernens spektrum korreleres altsa med templatespektret, og det resulterende
peak fittes med en glat symmetrisk funktion. Hgjden i centrum af dette fit
bestemmer «, centret er 9, og bredden i konjunktion med templatens bredde
giver o.

For et dobbeltstjernesystem som AL Ari er det observerede spektrum en kom-
bination af spektrene fra de to komponenter. Ved krydskorrelation med en
passende template opnas da to peaks, generelt et stort og et lille, svarende til
hhv. primaer- og sekundaerkomponenten.

1.3 Echellespektrografer

I en almindelig spektrograf bruges normalt et gitter eller en prisme til sprede
det indfaldende lys. Der skabes saledes et spektrum, der kan vises vha. f.eks. en
CCD. Det deekkede bolgeleengdeinterval begraenses da af storrelsen af CCD’en.
Til gengeeld vil et stort omrade af CCD’en vaere ubrugt. En metode til opti-
mering af detektorarealet er at bruge en échellespektrograf.

En échelle er et gitter, hvor afstanden mellem ridserne er meget storre end
normalt. Dette giver et spektrum med meget stor spredning, men kun over et
meget lille belgeleengdeinterval i hver orden. Ordnerne adskilles fra hinanden i
retningen vinkelret pa spredningsretningen med et eller andet kryds-spredende
element.

Echellespektrografen er designet, sa bolgeleengdedaekningen i én orden vil over-
lappe dackningen af de tilstodende ordner (i hvert fald for ordnerne i midten;
der kan veere huller mellem de yderste ordner).



1.3.1 Problemer ved reduktion

En échellespektrograf giver brugeren bade en temmelig hgj oplgsning og en
bred daekning af bglgeleengder. Prisen for dette er dog en noget besveerligere
reduktionen af dataene.

Reduktion af et échellespektrum sker i princippet som for et almindeligt én-
ordensspektrum, men vanskeligggres imidlertid af flere faktorer: Ud over, at
der naturligvis er mere data, kan ordnerne ogsa have en mere kompleks form
end almindelige spektrer. Den hgje oplgsning kan ggre det sveert at skelne mel-
lem sande spektraltraek og kosmiske straler. Desuden kan det veere et problem
at flatfielde spektret, fordi det er sveert at fa objekt- og flatfieldordnerne til at
falde samme sted pa detektoren. Endelig kan tilstgdende ordner af flere for-
skellige arsager overlappe, hvorved baggrundssubtraktion bliver sveerere.

Nar spektrene er reduceret, kan de kombineres — eller merges — til ét spek-
trum.



Kapitel 2

Bestemmelse af fundamentale
parametre

2.1 Rensning af spektrets ordner

Som enhver anden observation indeholder échellespektrogrammet naturligvis
ogsa en masse ugnskede datapunkter, hidrgrende fra udleesestoj, darlige pixels
pa CCD’en, kosmiske straler, osv. Alle ordner skal derfor sa vidt muligt renses
for disse falske signaler. Dette ggres ikke for én observation ad gangen, men
for én orden ad gangen, for alle observationerne.

2.1.1 Forberedelse til rensning

Vi gnsker altsa at treekke en bestemt orden ud af samtlige spektre; i folgende
beskrivelse orden 29.

Spektrene for de forskellige ordner er gemt i .tar-filer; en pladsbesparende
made at arkivere en raekke filer pa. Dvs., at vi har 28 filer — én for hver
observation — af typen £1712.tar, hvor de fire tal hentyder til den givne
observation. .tar-filen kan abnes med

> tar xvf f1712.tar

Herved fas to .fits-filer for hver orden, én for hver af échellespektrografens
fibre, der altsa optager et billede samtidig af hhv. objektet og himlen lige ved
siden af. F.eks. vil objektspektret af orden 29 hedde £171210029.fits, mens
det tilsvarende himmelspektrum hedder £171220029.fits. Endvidere fas alle
disse spektre i en udgave, hvor bglgeleengdeskalaen er logaritmisk. Navnene pa
disse spektre er de samme, blot med 1n foran. Endelig fas et par filer med
merge’ede spektre, dvs. hvor de forskellige ordener er sat sammen til ét.

Det er ogsa muligt at treekke et valgfrit antal filer ud, ved blot at tilfaje de
onskede filers navne efter kommandoen. For ikke at skulle ggre det én gang for
hvert af de spektre, laves et lille program til formalet.
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Forst fjernes .tar-endelsen fra filerne: Deres navne skrives ind i en fil tarfil
med kommandoen

> 1s *.tar > tarfil

hvorefter endelsen .tar fjernes i en editor, f.eks. i vi med :1,$s/.tar//g.
Programmet order . awk,

{
printf("tar xvf %s.tar %s10029.fits \n",1$,1$)
+

kores med tarfil’s indhold som input med kommandoen
> awk —-f order.awk < tarfil > 029

(optionen ~f er fordi der skal laeses fra en fil), og skaber dermed en fil 029 med
linierne

tar xvf f1712.tar £171210029.fits
tar xvf f1712.tar £175510029.fits
\vspace{-5mm}\hspace{3cm}\vdots\\

Ved nu at kegre denne fil skabes et antal .fits-filer med samme orden for
forskellige observationer. 029 gores eksekverbar med

> chmod 755 029
hvorefter programmet udfgres med
> 029

Der oprettes et katalog 029dir/, hvori alle de skabte filer lsegges.

2.1.2 Rensning vha. cleano

Eftersom skarpe linier er bedst til krydskorrelation, gnsker vi kun at se pa
bolgeleengdeintervaller, der ikke indeholder for brede linier. Orden 29 daekker
bl.a. Ho-linien, der ligger omkring 6563 A. Med tasken scopy er det muligt at
traekke intervallet 6390 — 6510 A ud af billedet.

Selve rensningen af spektrene sker vha. tasken continuum (se app. 3.1), der
fitter en kurve og fjerner datapunkter leengere vaek fra fittet end et specificeret
antal standardafvigelser. Tasken cleano kalder de tre tasks scopy, uphead og
continuum. Herved udveelges det gnskede bglgeleengdeinterval af et spektrum,
der fittes en kurve, man far mulighed for interaktivt at justere forskellige pa-
rametre, inden man godkender de afviste punkter, og headeren opdateres.

Ved hjelp af programmet cleano.awk,



{
printf("cleano(sp=’%s’,ord=’0029’,wl1=6390.,wl2=6510.,ford=10)")
}

laves et lille program, der kan udfgre cleano pa alle orden 29’s observationer:
Forst laves en fil fitsfil med en linie for hver observation, af typen £17121.
Derefter kgres cleano.awk med fitsfil som input:

> awk —-f cleano.awk < fitsfil > rens29.cl
Dette skaber altsa en fil rens29.cl,

cleano(sp="£17131’ ,0rd=’0029° ,w11=6390.,w12=6510. ,ford=10)
cleano(sp="£17131’ ,0rd=’0029° ,w11=6390.,w12=6510. ,ford=10)
\vspace{-5mm}\hspace{3cm}\vdots\\

med ordre om at udfgre cleano med de givne argumenter. Eneste problem er,
at IRAF-tasks kraever argumenter givet med gasegjne i stedet for apostroffer,
men det kan f.eks. ordnes i vi med :1,$s/’/"/g.

I IRAF defineres rens29.cl nu som en task med
> task $rens29=rens?29.cl

hvorefter det kgres med > rens29. Nar der sporges om der skal fittes, med
‘ves’ som default, trykkes enter. Nu vises spektret og fittet som en hhv. fuldt
optrukket og stiplet kurve, og de afviste punkter markeres med diamanter (o).

Eftersom dét vi observerer fortrinsvis er absorptionslinier, skyldes store afvi-
gelser over kontinuet ofte fejl og usikkerheder, mens afvigelser under kontinuet
er sande spektraltraek. Der er dog naturligvis ogsa sande spektraltraek over
kontinuet, sa hvis det ser ud som om, der er afvist nogle punkter lige over kon-
tinuet, kan man prgve at sette antallet af standardafvigelser, udenfor hvilke et
punkt over kontinuet afvises, lidt i vejret med :high_reject (eller blot :hi). |
toppen af grafikvinduet, over selve grafen, star veerdierne for nogle forskellige
parametre. Desvaerre vises :hi og :1lo som heltal, men det rigtige, indtastede
tal huskes.

Ofte vil man se, at nabopixlerne til en enkelt eller et par pixels, der af den ene
eller den anden grund har en meget hgj veerdi, far en veerdi, der lige laver et
lille dyk ned under kontinuet. Dette kan ikke fjernes ved at at ssenke :low_rej,
idet vi da ogsa vil fjern absorptionslinierne. Man kan da med :grow prove at
sgendre pa antallet af nabopixels til et afvist punkt, der ogsa afvises.

Det er desuden muligt at sendre fittets funktion og dennes orden med hhv.
:function og :order. Det ser dog ud til i dette til faelde, at en 10.ordens?
kubisk splinefunktion giver et godt fit for alle spektrene.

Nar man er tilfreds med fittet og afvisningen af punkter, tastes q for at ga
videre til naeste spektrum.

IFor splinefunktioner hentyder ordenen til antallet af polynomier (tredjegrads- for kubiske
splines), som funktionen er splejset sammen af. Grunden til, at der benyttes en splinefunktion
er, at et almindeligt polynomium let begynder at oscillere ukontrollabelt nar dets grad bliver
over ca. fem.



2.1.3 Finpudsning vha. cleano?

Efter at alle spektrene er rensede, sendres i rens29.cl alle de steder der star
cleano til cleano2, alle filnavnene far et c foran, og alle oplysninger om
bolgeleengdeomrader fjernes. Resultatet gemmes som rens29_2.cl

Tasken cleano2 (se app. 3.7) fitter et nyt kontinuum, ligesom cleano, men
opdaterer ikke header. Den erklzeres som task og kgres pa samme made som
cleano.

Pa fig. 2.1 ses et renset spektrum med fittet kontinuum. Saledes rensede er

vore spektre nu klar til at blive krydskorreleret mod templatespektrene, der
naturligvis ligeledes renses.

NOAO/IRAF V2.11.3EXPORT pela
‘unc=spline3, order=15, low_rej= j=3, niterate=10, grow=2
total=4333, sample=4333, rejected=0, deleted=0, RMS=0.00161
cf375310022 imh, [1.1]

HIP12657

T T T T T

i 18:36:30 02-Apr-2004

0325 — 1 -

I i f‘l’\ H I

0225 — —

.03

T
1

0275

T
|

5350 5375 5400 5425 5450
wavelength

Figur 2.1: Spektrum efter rensning. Den stiplede linie angiver det fittede kontinuum.
Et generelt problem er, at de dybe absorptionslinier, som vi naturligvis ikke gnsker at
slette, traekker kontinuet ned. Dette kan til dels undgas ved ikke at lade sin funktion
have for hgj orden.

2.2 Krydskorrelation af objekt og template

Krydskorrelationen foregar vha. af tasken fxcor (se app. 3.2), der bygger pa
den i afsnit 1.2 beskrevne teori.

Programmet corpela (se app. 3.8) @endrer objektets og templatens keyword
OBSERVAT fra ESO-LASILLA til blot ESO, kgrer fxcor med nogle fastsatte pa-
rametervaerdier, og sendrer 0BSERVAT tilbage til ESO igen. Grunden til denne
endring er, at AO-systemet kun forstar ESO, men at vi ikke gnsker at sendre
keywordet permanent.

corpela tager som input navnet pa hhv. objektet og templaten. Det forste, vi
onsker at ggre, er at krydskorrelere orden 29 fra samtlige observationer mod
sky-billedet? c£371010029, der naturligvis renses fgrst. Vha. . awk-programmet
corfx.awk,

2Dvs. et billede af morgen- eller aftenhimmelens spredte sollys.



{
printf ("corpela %s c£371010029 \n",$1,$1)

¥

samt en fil cf£fil indeholdende navnene pa alle de rensede 29. ordner skabes
med kommandoen

> awk -f corfx.awk < cffil > kryds.cl
en fil kryds.cl

corpela c£f171210029 c£371010029
corpela c£f175510029 c£371010029

der, nar den kores, efter med
> task $kryds=kryds.cl

at vaere blevet erklaeret som en task i IRAF, foretager de gnskede korrelationer
af de forskellige observationer mod samme template.

For hver krydskorrelation fas nu to plots svarende til de pa fig. 2.2 viste. Det

NOAO/IRAF V2.11.3EXPORT pela@ursa Tue 17:38:25 11-May—2004
Object="cf171210029° Temp="cf371010029° npts=4096 aperture=1
Star = ’______* Template = ’sky’

A 1 ﬂﬂ i

Correlation

Pixel Shift

Figur 2.2: Krydskorrelation af observation 1712 mod sky-templaten 3710. Overst
ses hele krydskorrelationsfunktionen. Nederst vises de to peaks, hvis centrum giver
de to komponenters radialhastigheder. Til det store peak har fxcor selv fittet en
Gausskurve vha. datapunkterne over det halve maksimum. Den vandrette, stiplede

linie viser kontinuet

overste viser hele korrelationsfunktionen, mens der pa det nederste er zoomet
ind pa de to peaks. Verdierne pa z-aksen er km s~!, og centrum af peaks’ene
viser de to komponenters radialhastigheder. Der fittes automatisk en kurve til
det stgrste peak, dvs. peaket hgrende til primaerkomponenten, og dettes data
— Juliansk dato, FWHM, radialhastighed og heliocentrisk hastighed med stan-
dardafvigelse — vises pa en linie i bunden. Da vi allerede har korrigeret for
vores hastighed rundt om solen, svarer ‘radialhastighed’ i dette tilfeelde faktisk



til den heliocentriske hastighed.

Er man ikke tilfreds med fittets placering, kan man markere peakets hgjre
og venstre side med et g. Der tastes w for at skrive resultatet til .txt-filen.
Derefter fittes en kurve til det andet peak, der skrives igen til .txt-filen, og
der tastes q for at ga videre til naeste korrelation. For videre beregning er det
vigtigt altid at tage samme peak forst.

Det er ogsa muligt at fa resultatet for begge peaks pa én gang ved at benytte
fxcor’s deblending-funktion, men som beskrevet i afsnit 3.2 athaenger resulta-
tet meget af, praecis hvor cursoren stilles. De er da ogsa noget afvigende (nogle
hundrede meter i sekundet), og selvom dette nok ikke er veerre end den endelig
ngjagtighed, anvendes denne metode for en sikkerheds skyld ikke.

Nar alle observationer er korreleret, har vi altsa en fil [output].txt, der in-
deholder data for alle korrelationerne.

2.2.1 Metodeanalyse

Med henblik pa at undersgge, hvilke forudssetninger, der har betydning for
resultatet af krydskorrelationen, udfgres denne nu pa forskellige mader og med
forskellige inputparametre.

Fittets placering

Forst undersgges, om det har betydning, hvor pa kurven fittet foretages. Den
automatisk genererede kurve er fittet til datapunkter pa peaket, der ligger over
det halve maksimum. Der forsgges herudover med et fit, som medtager alle
punkter i peaket over baggrundsniveauet, der er indikeret med en stiplet linie,
samt med et fit, der gar fra dér, hvor kurven har sit sidste lokale minimum for
peaket til forste ditto efter. Resultaterne af disse tre metoder afviger forst ude
pa tredje eller fjerde decimal. Idet det endelige resultat sandsynligvis ikke vil
mere ngjagtigt end et par hundrede meter i sekundet, tages i det efterfglgende
ikke sa meget hensyn til, praecist hvor fittet laegges; det vigtigste synes at veere,
at det ikke lsegges henover et omrade med et for voldsomt knaek.

Den anvendte funktion

fxcor giver mulighed for at veelge mellem fem forskellige funktioner til fittet;
en Gaussfunktion, en Lorentzfunktion, en endimensional centreringsfunktion,?
en parabel og en sinc-funktion. Umiddelbart virker det mest naturligt at bruge
en Gauss- eller Lorentzfunktion, da spektrenes oprindelige linier jo fortrinsvis
er foldninger af sadanne profiler, hvilket burde genspejles i krydskorrelationens
peak. At dgmme efter udseendet af peaks’ene virker dette da heller ikke helt
forkert. Da der imidlertid er praccedens for at fitte en parabel (se f.eks. app.
3.5), proves ogsa dette, og desuden forsgges med centreringsfunktionen.

3Finder centrum af et peak i det valgte interval vha. en foldning med en savtandsfunktion.



Resultatet af krydskorrelationen ved anvendelse af hhv. en Gauss- og en Lorentz-
funktion er temmelig ens; afvigelserne er tilfaeldige og ligger omkring 10-50 m
s~L. Parabelfittet afviger ligeledes tilfzeldigt fra disse to, men i stgrrelsesordenen
100 m s—t. Centreringsfittet varierer tilfeeldigt, men med en tendens til at ligge
over gennemsnittet for de andre fit, og med afvigelser pa flere hundrede meter

i sekundet, somme tider op til 1 km s7.

Pa baggrund af ovenstaende virker det rigtigst at bruge enten en Gauss- eller
en Lorentzfunktion, og til de fglgende korrelationer veelges mere eller mindre
arbitreert en Gausskurve.

Template

Den anvendte template er et sky-spektrum, dvs. det spredte lys fra Solen,
som er en G2 V-stj. AL Ari’s komponenter spektraltype omtrent G2V og F8V
(Clausen et aa., 2001). Vi prover derfor at korrelere den med en G2 V-template
og — idet vi ikke har et spektrum for en F8-stjerne — hhv. en F7V og en
FOIV-V.

Alle tre spektre haves i to udgaver (to forskellige observationer af samme
stjerne). En krydskorrelation mellem to udgaver af samme stjerne bor ide-
elt set svare til en autokorrelation, hvorfor vi burde fa et peak med hgjden
1 ved 0 km s7!. Peaks’ene ligger godt nok pa naesten 1, men V; ligger pa
hhv. —0.59, 0.21 og —0.63 km s !. Dette ma vaere et udtryk for den almene
maleusikkerhed, hvorfor det virker tilforladeligt ikke at tage sa meget hensyn
til, preecis hvor pa kurven fittet laegges, og nok heller ikke hvilken funktion,
der bruges. Ved krydskorrelation med de seks stjernespektre vaclges en Gaus-
sfunktion, der lsegges omtrent fra og til der, hvor kontinuet ligger.

Da templates’ene jo selv har en radialhastighed forskellig fra nul, krydskor-
releres de mod sky-spektret, og resultatet herfra, der ses i tabel 2.1, adderes

resultatet fra korrelationen mod AL Ari for at fa den sande heliocentriske ra-
dialhastighed.

Stjerne Spektraltype Filnavn Vi/km s71
HD32963 G2V cf366210029 —64.095
HD32963 G2V cf291010029 —63.590

HD22484 FOI-1IV c£163210029 +26.291
HD22484 FOI-1IV c£355510029 +26.077
HD102574 Frv c£367910029 +13.031
HD102574 FTV c£373510029 +12.440

Tabel 2.1: Heliocentriske radialhastigheder V; for templatestjernerne, opnaet ved
krydskorrelation mod sky-spektret c¢£371010029.



Rotationsudbredning af linier

For at tage hensyn til udbredning af linier som fglge af stjernens rotation kan vi
forsgge at rotationsudbrede templatespektrene. For et gammelt dobbeltstjer-
nesystem som AL Ari synkroniseres komponenternes rotation V;t efterhanden
til banerotationshastigheden i periastron. Med de endelige resultater for AL
Aris absolutte dimensioner (se app. 3.4) kan vi foretage et hurtigt overslag over

Viot- Vi far, at Vit sini ligger i stgrrelsesordenen 15 4 5 km s~1.

Rotationsprofilen for en sfaerisk stjerne, der roterer som et stift legeme med
anguleer hastighed w, og hvis rotationsakse haelder vinklen ¢ i forhold til ob-
servatgrens synslinie, er givet ved (Gray, 1992)

2(1 = €)[L — (AN/AXmax)?]? + Lme[l — (AN/Admax)?]
TAAmax(1 — €/3) ’

A(AN) = A(0)

(2.1)
hvor € er randformoerkelsesparameteren, og Dopplerforskydningen er A\ =
(Arwsini)/c. Her er r den vinkelrette afstand af et punkt pa den projicerede
stjernedisk fra dens projicerede rotationsakse, og nar r = R, stjernens radius,
er Adpax = (ARwsini)/c = (AViptwsini)/c. Sterrelsen A(0) = A(AX = 0)
bruges til at normere profilens maksimum til 1.

Tasken gray beregner for et inputspektrum en kernel og folder spektret med
denne kernel vha. tasken convolve. Ud over Vot sini tager gray som input en
randformgrkelsesparameter e, som vi seetter til 0.6.

Det er naturligvis vigtigt, at den stjerne, hvis spektrum vi vil rotationsudbrede,
ikke i forvejen har en egenrotation, der er sammenlignelig med den rotations-
hastighed, til hvilken vi vil udbrede den. Det har desveerre ikke veeret muligt
at indhente oplysninger om HD32963. For HD102574 er Vot sini = 7.4 km st
(Fekel, 1997), hvilket nok er for taet pa de ~ 15 km s™!, men for HD22484
er Vit sing = 2.8 km s™! [ibid.]. Vi rotationsudbreder derfor de to udgaver af
denne stjerne med hhv. 10, 15 og 20 km s~! og krydskorrelerer derefter disse
seks spektre mod alle vores 29. ordens observationer.

2.3 Beregning af resultater

Vi har nu de to komponenters radialhastigheder som funktion af tid, og er
dermed i stand til at beregne deres masser og banernes halve storakser i termer
af sini. Til dette formal bruges programmet SBOP (Spectroscopic Binary Orbit
Program)(Etzel, 1985), der samtidig producerer en hastighedskurve.

2.3.1 SBOP

SBOP tager som input startveerdier for diverse parametre for dobbeltstjerne-
systemet, en gnsket lgsningsmetode samt et s@et observationer bestaende af
hhv. tidspunkt for observation, radialhastighed og en vaegtning af den givne
observation.



De parametre, der gives, er banens periode P, tidspunktet T' for periastron,
banens eccentricitet e, periastronvinklen w, systemhastigheden, der her kaldes
Vo, men altsa svarer til v i afsnit 1.1, samt primeer- og sekundaerkomponentens
semiamplituder K; og Ks. Parametrene kan fixeres eller opfattes som variable,
i hvilket tilfeelde SBOP kan sendre veerdierne indtil der iterativt er fundet et
mindste-kvadraters fit.

Den eneste parameter, der skal kendes med nogen ngjagtighed, er baneperio-
den P. En startveerdi for periastronpassagen bgr ogsa gives for at hjselpe til
konvergens, men resten kan altsa saettes til mere eller mindre vilkarlige veer-
dier.

Inputtet til SBOP gives i en fil med endelsen .dat, der skabes ud fra .txt-filen
med resultaterne fra krydskorrelationen. Den fgrste linie indeholder informa-
tion om lgsningen: Sgjle 1-7 hentyder til hhv. P, T e, w, V, K; og Ks, og
skal veere nul for at opfatte en parameter som variabel, eller forskellig fra nul
for at fixere den. Vi veelger kun at fixere P. Sgjle 10 er et tal mellem 1 og 8,
der hentyder til lgsningsmetoden; vi veelger 2 for Lehmann-Filhés’ differential-
korrektionsmetode for et dobbeltliniet system. Sajle 20 og 29-30 skal da have
veerdien 0.

Den anden linie indeholder information om baneelementerne efter den i tabel
2.2 angivne forskrift:

I alle numeriske felter skal veerdien angives med decimalkomma (.).

Sojler Parameter Veaerdi.

1-14 1D Navn pa stjerne, komponent, anden information.
15-25 P Baneperiode i dggn.
26-35 T Tidspunkt for periastron i HJD; fratraek evt.
konstanten 2400000 fra alle HJD-veaerdier.

36-45 Vjp Systemhastighed i km s

46-55 Ko Semiamplitude af hastighedsvariation i km s=?.
56-62 e Baneeccentricitet.

63-69 w Periastrons vinkel i grader.

70-80  Thyin Tidspunkt for midminimum; seettes lig 7.

Tabel 2.2: Input til SBOP.

Herefter folger observationerne, forst for primserkomponenten og sa for sekun-
deerkomponenten. Sgjle 1-15 giver tidspunktet for observationen i HJD, sgjle
16-25 den heliocentriske radialhastighed, og sgjle 26-30 vaegtningen af obser-
vationen, hvor 0 er darlig og 1 er god. Hvert sat af observationer efterfolges
af et sakaldt “nines card”, der blot er 30 nitaller, og som angiver, at listen er
slut.

I outputfilen, der gives endelsen .out, angives de udledte veerdier for de ikke

fixerede parametre, samt de beregnede veerdier for asini, M sin®i og M /M,
alle med standardafvigelser. Desuden angives standardafvigelsen pa en obser-



vation af hhv. primeer- og sekundserkompnonenten, samt den samlede stan-
dardafvigelse. Det ser imidlertid ud til, at disse tre veerdier er noget pessimi-
stiske, idet de generelt ligger i stgrrelsesordenen 1 km s7!, si i de efterfglgende
beregninger bruges veerdiernes egne standardafvigelser. De kan dog stadig sam-
menlignes indbyrdes og saledes sige noget om én korrelations troveerdighed i
forhold til en andens. Endelig skabes en hastighedskurve.

2.3.2 readtxt.pro

Til at skabe .dat-filerne bruges IDL-programmet readtxt.pro (se app. 3.9),
der som input tager de .txt-filer, som fxcor skabte. Det originale program
skriver ikke linierne med lgsningskontrol og baneelementer, sa disse tilfgjes pa
rette sted, idet de stort set er ens for alle krydskorrelationerne. Programmet
er lavet saledes, at det kores med

IDL> .run readtxt.pro

hvorefter man promptes for input og output. For at kunne give input og output
med det samme, sa det er muligt at kere alle resultaterne pa én gang laves
endnu en lille seendring: Programmets forste linier laves om fra

fi=> ’ & fo=’ ’
read,’input file (corfx.txt): ’,fi
read,’output file (order.dat): ’,fo

til

pro pelasprogram,indfil,udfil
fi=indfil

fo=udfil

Herefter kompileres det med

IDL> .r readtxt

og kgres med

IDL> pelasprogram,’input’,’output’
Ved nu at lave en fil readtxt_all

.r readtxt
pelasprogram,’corr_c_3710.txt’,’corr_c_3710.dat’
pelasprogram,’corr_g_3710.txt’,’corr_g_3710.dat’

kan alle resultaterne kgres pa én gang med
IDL> @readtxt_all

Da observationen c£f198710029 har et sa lavt S/N-forhold, at krydskorre-
lationerne ikke giver meget mening, rettes vaegten af denne observation ef-
terfglgende til nul. Desuden sendres ID til noget informativt om den template,
der blev brugt til krydskorrelationen.



2.3.3 asbop.pro

SBOP er oprindeligt skrevet i FORTRAN. For at kunne bruge IDL benyttes
programmet asbop.pro, der kgrer SBOP, og tillige producerer en .ps-fil med
hastighedskurven. I samme katalog som asbop.pro skal der ligge asbop.f,
asbop* og aidlf, der er hhv. det oprindelige program, det kompilerede pro-
gram og en hjalpefil, der bruges til data.

For igen at kunne kgre alle filer pa én gang laves samme trick som fgr, sa alle
resultater fas ved at kgre filen asbop_all:

.r asbop
pelasbop,’corr_c_3710.dat’,’corr_c_3710.out’,’corr_c_3710.ps’
pelasbop,’corr_g_3710.dat’,’corr_g_3710.out’,’corr_g_3710.ps’

med
IDL> @asbop_all

En yderligere fordel ved dette er, at de forskellige hastighedskurver ses suc-
cessivt som en lille film, hvilket gor det nemt at se afvigelserne i de forskellige
metoders datapunkter.

2.3.4 Diskussion af resultater

Selve hastighedskurverne er stort set ens for de forskellige korrelationsmetoder.
Pa fig. 2.3 ses kurven for krydskorrelation af orden 29 mod sky-spektret med
Gaussfitning.

Resultaterne for de beregnede parametre, der alle er givet i appendix 3.3
ligger ligeledes ret teet pa hinanden; dog observeres fglgende ved standardaf-
vigelserne:

Af de fire korrelationer med fitning med forskellig funktion, ser Gauss og
Lorentz ud til at veere mest ngjagtig, med Lorentz varende bedst ved in-
putparametrene, og Gauss lidt bedre ved de fysiske parametre, mens den en-
dimensionale centerfunktion som forventet er mest ungjagtig.

Ved krydskorrelation mod de tre forskellige spektraltyper fas de to bedste re-
sultater ikke, som man maske kunne forvente, med to observationer af samme
templatestjerne, men med hhv. observation 1632, som er en F9IV-V-stjerne,
og 2910, som er en G2V. Det tyder pa, at templatens spektraltype maske ikke
er vigtig som kvaliteten af spektret.

SBOP beregner ogsa standardafvigelser for datapunkterne i forhold til den
fittede hastighedskurve. Disse er konsekvent storst for sekundserkomponen-
ten, hvilket selvialgelig skyldes, at primaerkomponentens signal er stgrst. Man
kunne dog ¢nske sig, at standardafvigelserne for sekundserkomponenten var
storre, nar vi krydskorrelerer mod en G2 template end mod en F9 template
og vice versa for primserkomponenten. Dette er der maske en svag tendens til,
men ikke signifikant.
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Figur 2.3: Hastighedskurve for AL Ari, opnaet gennem krydskorrelation mod et sky-
spektrum. *’erne angiver primaerkomponenten, og +’erne sekundserkomponenten,
mens den vandrette linie viser, at systemhastigheden er lidt mindre end —20 km
s~!. De to firkanter er de datapunkter, hvis vaegt blev sat til nul, og som dermed
blev afvist. Nederst ses afvigelserne mellem observationerne og den fittede kurve;
spredningen ser ud til at veere tilfeeldig. For denne, savel som for samtlige andre
krydskorrelationer, ses dog, at afvigelsen for det andet datapunkt fra venstre er
vaesentlig storre end de andre, hvorfor beregningerne udfgres igen med dette punkt
afvist.



Rotationsudbredningen viser sig ikke at vaere nogen speciel succes; generelt
bliver resultaterne mere ungjagtige med voksende Viqt.

[ tabel 2.3 ses resultaterne for krydskorrelationen mod sky-spektret med Gauss

(den fra fig. 2.3).

For alle krydskorrelationer ses, at observationen svarende til det andet da-

Parameter Veaerdi
T/HID 51112.59238 4+ 0.04182
e 0.0508 £ 0.0029
w/° 66.9073 £ 4.0122
Vo/km s™! —21.6951 4 0.1882
Ki/km s™! 76.6600 £ 0.3292
Ky /km s7! 97.9283 £+ 0.3301
a; sini/km 3.9453 x 10° £+ 1.695 x 10*
M; sin® i/ Mg 1.155 £+ 0.007
as sini/km 5.0399 x 10° £ 1.700 x 10*
My sin® i /M, 0.904 + 0.006

Tabel 2.3: Beregnede parametre og tilhgrende standardafvigelser for AL Ari, opnaet
ved krydskorrelation mod sky-spektret med Gaussfitning.

tapunkt fra venstre pa hastighedskurverne er noget mere afvigende fra den
fittede funktion end de resterende. Da SBOP giver residuerne for samtlige ob-
servationer, kan vi umiddelbart beregne, at datapunkterne ligger sa mange
standardafvigelser vaek fra fittet, at det virker rimeligt at afvise det fuldsteen-
digt og kgre SBOP pany.

I tabel 2.4 ses de nye resultater for krydskorrelation mod sky-spektret med
Gaussfunktion. Det ses, at parametrenes standardafvigelser er blevet noget
mindre.

Parameter Veerdi
T/HJID 51112.58705 4 0.03127
e 0.0506 £ 0.0022
w/° 66.3742 £ 3.0056
Vo/km s71 —21.5121 £ 0.1421
K /km st 76.3960 £ 0.2484
Ky/km st 98.0935 + 0.2496
ay sini/km 3.9317 x 10° £+ 1.279 x 10*
M, sin®i /M, 1.155 £ 0.006
as sini/km 5.0484 x 10° + 1.286 x 10*
My sin®i/ M, 0.900 £ 0.005

Tabel 2.4: Beregnede parametre og tilhgrende standardafvigelser for AL Ari, opnaet
ved krydskorrelation mod sky-spektret med Gaussfitning efter afvisning af de meget
afvigende datapunkter. Sammenlign med tabel 2.3.



2.3.5 Beregning af M sin®i og asini.

De af SBOP beregnede M- og a-veerdier, er kun beregnet ud fra krydskorrela-
tion mod én given template. For at mindske tilfseldige fejl mest muligt er det
naturligvis mere hensigtsmaessigt at tage gennemsnittet af en masse korrela-
tioner, vaegtet med den givne korrelations ngjagtighed.

Generelt geelder, at hvis vi har N separate malinger x1,x5,...,2y af den
samme stgrrelse x, med tilsvarende usikkerheder o4, 05,...,0yN, er det vaeg-
tede gennemsnit

_’Z:

D wiT;
hvor veegten af hver maling er w; = 1/0?, og summen lgber fra i = 1 til i = N.

I princippet falder usikkerheden med kvadratroden af antallet af malinger, men
da vi ikke rigtig ved noget om de systematiske fejl forbundet med observatio-
nerne, beregner vi for en sikkerheds skyld usikkerheden som

0p = ,/ﬁzag. (2.3)

Til beregningerne af gennemsnitsvaerdierne ses bort fra resultaterne fra korre-
lation med parabel- og centerfit, samt med rotationsudbredning. Til gengaeld
udferes korrelationer mod de seks stjernetemplates med et Lorentzfit, saledes
at der ialt haves resultater fra 14 forskellige templates.

For at kontrollere, at disse resultater ikke er helt hen i vejret, udfores tillige en
raekke korrelationer mod de tre forskellige stjernespektre, bade med Gauss- og
Lorentzfit, for hhv. orden 13, 19 og 22. For orden 13 observeres noget stgrre
usikkerheder, op mod dobbelt sa store, samt lidt hgjere veerdier for w, K7 og K.
Grunden til dette er dog sandsynligvis, at vi er ude ved sa korte bglgeleengder,
at krydskorrelationen er forbundet med stgrre usikkerheder. For orden 19 er
usikkerhederne generelt 10 — 20% lavere, mens de for orden 22 ligger ~ 20%
hgjere. Det ser altsa nogenlunde fornuftigt ud.

I tabel 2.5 er veerdierne for e, K7 og K, udregnet som ovenfor beskrevet. For

Element Veerdi
e 0.0508 4= 0.0080
Ki/km s7! 76.34 + 0.25
Ky/km s71 97.99 + 0.25

Tabel 2.5: Vagtede gennemsnit og usikkerheder for e, K; og Ks, beregnet ud fra
14 krydskorrelationer.

M 9sin®i og a; 9sini beregnes de vaegtede gennemsnit pa samme méade, men
da disse stgrrelser er funktioner af e, K; og K, (og P), bliver beregningen af
usikkerhederne lidt mere omstaendig;:

Ifglge lign. 1.15 er
MLQ Sin3i == C(]_ — 62)3/2(K1 + KQ)QKQJP./ (24)



hvor C' er en konstant. Hvis vi for at ggre det en smule mere overskueligt saetter

M sin®i = My, er usikkerheden 02, . pa primaerkomnonentens minimum-
min

masse

o2 _ 8M1,Inin0 2_|_ aMl,minU 2+ 8M1,mina 2+ 8M1,min0 2
Ml,min B 86 € 8K1 K aKQ Ko aP P .
(2.5)

Usikkerheden pa P har vi sat til nul. De partielt afledede giver:

%Ml,min = —306(1 — 62)1/2(K1 + K2)2K2P
8LK1M1,min = 20(1 — 62)3/2<K1 + K2)2K2
o Mimin = C(1—€)"2(Ky + Ky)(Ky + 3Ky) P,

sa udtrykket for usikkerheden bliver

on = CP(K; + Ky)|9¢*(1 — €)o7 + 4(1 — €*)’ Ko,

1,min

(1 — )P (K, + 3K2)a§{2] " )

Pa samme made udregnes udtrykkene for usikkerhederne pa a; 2 sini. De en-
delige resultater er givet i tabel 2.6.

Parameter Veerdi
M, sin® i/ Mg 1.1519 £+ 0.0072
M, sin® i/ Mg 0.8974 £+ 0.0061

ap sini/km 3.9289 x 10° £ 1.31 x 10*
as sini/km 5.0429 x 10° £ 1.32 x 10*

Tabel 2.6: De udledte parametre for AL Ari.

2.4 Diskussion

2.4.1 Forbedring af resultater

De fundne resultater er bestemt med stor ngjagtighed, men det er ogsa vigtigt.
Sadanne data er ikke meget veerd, sa snart usikkerheden kommer ret meget
over en procent. Vil vi forbedre vores resultater yderligere — og det vil vi vel
altid — er der flere ting, vi kan stille op.

For det forste er det vigtigt at have styr pa de systematiske fejl, der kan snige
sig ind, bade i observations-, reduktions- og korrelationsfasen. De tilfaeldige fejl
kan i princippet bringes vilkarligt teet pa nul.

En systematisk fejl, der ikke er taget hgjde for i denne proces er, at de atmos-
feeriske absorptionsband automatisk er blevet heliocentrisk korrigeret, hvilke



de selvfglgelig ikke skal. For at undga dette ma vi krydskorrelere én af obser-
vationerne mod alle de andre. De malte relative hastigheder minus den helio-
centriske — eller, hvis det skal vaere endnu mere ngjagtigt, den barycentriske
— korrektion burde veere lig den barycentriske korrektion for det anvendte
spektrum, men er det altsa ikke. Hvis vi nu fra disse differencer fratraekker den
barycentriske korrektion for det anvendte spektrum, far vi den sande korrek-
tion, som vi sa skal traekke fra alle de malte radialhastigheder, hvorefter der
kun vil veere systematiske forskelle tilbage.

Som naevnt er en af de stgrre fejlkilder sandsynligvis, at vi kun bruger én
template ad gangen. Dette kan jo ikke matche bade primaer- og sekundserkom-
ponent samtidig. For at komme omkring dette, kan vi foretage todimensional
krydskorrelation, hvor vi altsa korrelerer mod to templates pa én gang.

2.4.2 Disentangling

Et alternativ er at bruge metoden disentangling, beskrevet af Simon og Sturm
(1994). Her findes komponenternes radialhastigheder samtidig med, at der be-
regnes et spektrum for stjerne; dvs. der foretages krydskorrelation og tomografi
samtidigt. Der bruges altsa slet ikke nogen template, hvilket eliminerer en god
handfuld fejlkilder.

Ved disentangling beregnes komponentspektrene ud fra det sammensatte spek-
trum og et seet radialhastigheder ved at kraeve, at de, for de givne radialha-
stigheder, fitter det observerede spektrum pa mindstekvadratvis, nar de sattes
sammen til et rekonstrueret blandet spektrum. Succesen af dette fit athaenger
sensitivt af radialhastighederne, der opnas ved variation af K, K», e og w,
samt en total faseforskydning A¢ mht. de relative faser specificeret med in-
putspektret; A¢ korrelerer steerkt med w, og kun deres sum er vel bestemt
(Ilijic et al., 2001).

Disentanglede spektre har signifikant mindre stgj end hvert af inputspektrene,
sa systematisk stgj og, iseer, systematiske reduktionsfejl (Ilijic et al., 2002) bli-
ver den stgrste kilde til usikkerheder. Endvidere er det faktisk ogsa muligt at
estimere Tog, log g og metallicitet ved disentangling (Hadrava, 2001).

Den stgrste begreensende faktor ved denne procedure er, at de anvendte spek-
tre skal have temmelig hgjt, og helst ogsa ens, S/N-forhold. Desuden skal
kredslgbets forskellige faser repraesenteres lige godt, hvilket kan vaere meget
sveert at opna i praksis, da man sjaeldent kan fa lov til at sidde ved teleskopet,
sa leenge man lyster. Endvidere bygger usikkerheder bestemt ud fra krumnin-
gen af y*-rummet ner minima pa flere antagelser, der ikke behgver gaelde ved
disentangling (Hynes og Maxsted, 1997).

2.4.3 Fotometri

Hvis et dobbeltstjernesystem ligesom AL Ari er formgrkelsesvariabelt, er det
muligt at bestemme et stort antal parametre ved at foretage fotometriske ob-



servationer ved forskellige band.

Ved at studere den made, hvorpa lyset mindskes under en formgrkelse, fas
umiddelbart inklinationen og komponenternes radier i termer af systemets
halve storakse, benaevnt 7 o = Rj 2/a. Med resultaterne fra de spektroskopiske
optagelser, haves da de absolutte dimensioner M, a = a1 + az og Ri2, og
dermed tyngsdeaccelerationen log g pa overfladen og middeldensiteten < p >.

Ved f.eks. at bestemme den klareste stjernes spektraltype eller se pa farveindi-
ces kan vi beregne dens effektive temperatur T,.g. Lyskurverne giver forholdet
mellem overfladelysstyrke, og dermed kan vi finde temperaturen af den anden
stjerne.

Med R og T.g kan vi finde komponenternes luminositet L og bolometriske
storrelsesklasse M1, og med bolometriske korrektioner B.C. deres absolutte
visuelle storrelsesklasse My, hvorefter vi med deres tilsyneladende visuelle
stgrrelsesklasse V' bestemme afstanden d til systemet.

I tabel 2.7 ses resultaterne fra fotometriske optagelser af AL Ari (Clausen et
al., 2004).

Fortranprogrammet paramfl beregner ud fra sadanne data, samt data opnaet

Parameter Veerdi
1 89.10 & 0.10
71 0.1070 £ 0.0010
T 0.0705 £ 0.0007
Teﬁ"l/K 6250 £ 50
Tefm/K 5430 £ 50
Vi 9.45
V5 11.03
Viio 9.220
B.C.; —0.014
B.C., —0.158

Tabel 2.7: Data for AL Ari opnaet ved fotometri.

ved spektroskopi, et dobbeltstjernesystems absolutte dimensioner. Program-
met tager som input en fil med fem linier. I forste linie er de 18 farste sgjler
tilegnet ID for systemet, hvorefter man skriver perioden. Anden linie skal inde-
holde K1, ok,, Ko, 0k,, € 0g 0. i neevnte rackkefglge og adskilt af mellemrum.
Pa samme made skal i tredje linie sta rq, 0,,, 72, 0, @ 0g 03, i fjerde linie T ;,
Ol s Teft o, Ol g o B.C.1, B.C.5 og Vi19, og endelig i femte linie V; og V5.

Som output fas for begge komponenter de absolutte stgrrelser af M, R, < p >,
log g, Viynkrs Viot,mins Vrot,max, @, samt dimensionerne for deres Roche-lobes,
sa man kan se, om de ligger vel indenfor disse, eller om man ma regne med
masseoverfgrsel mellem komponenterne. Endvidere angives log L, M}, My og
d.

Resultaterne for AL Ari med de i tabel 2.5 givne vaerdier for K, ok, ,, € og



o. er givet i appendix 3.4.

2.4.4 Fremtidsperspektiver

Som det ses af resultatet fra paramfl er AL Ari-systemets halve storakse 12.89
R, mens afstanden dertil er 139 pc. Dette svarer til en anguleer separation
mellem komponenterne ved maksimal adskillelse pa 0.0009”, alt for lille til at
observere visuelt (nedre greense ~ 0.2”), og endnu for lille til at observere med
interferometri (nedre greense ~ 0.03"). Ikke desto mindre er det ikke ureali-
stisk, at vi inden alt for leenge vil veere i stand at oplgse et system som AL Ari
vha. interferometriske arrays. To grupper ved hhv. Center for High Angular
Resolution Astronomy (CHARA) og Sydney University Stellar Interferometer
(SUSI) forventer faktisk at na oplgsninger pa 0.0002” (Davis, 1992; McAli-
ster, 1992; McAlister et al., 1995; Kelz, 1996). Med sadanne observationer vil
vi kunne bekraefte og forbedre vores resultater for ALL Ari’'s og andre taette
dobbeltstjernesystemers absolutte dimensioner.



Kapitel 3

Appendix

3.1 continuum

Med tasken continuum fittes en funktion til kontinuet af det spektrum, der
gives som input. Der er desuden mulighed for at afvise datapunkter, der ligger
uden for et angivet antal standardafvigelser fra fittet, og saledes til en vis grad
rense spektret for stgj.

3.1.1 Parametre

input
Det spektrum, til hvilket kontinuumsfunktionen gnskes fittet.

output
Navnet pa den fil, resultatet skal skrives til.

type = "ratio"
Outputspektrets type. Mulighederne er "fit" for kun at se den fittede
funktion, "ratio" for forholdet mellem inputspektret og fittet — dvs.
et normeret kontinuum — "difference" for forskellen mellem input-
spektret og fittet, samt "data" for inputspektret med de afviste punkter
erstattet af fittet.

replace = no
Erstat afviste punkter med fittets veerdier i "difference"-, "ratio"- og
"data"-outputtyperne?

override = no
Overskriv (/-tegn) tidligere normerede spektre? Hvis override sattes til
yes, og interactive er yes, bliver man spurgt, fgr hver orden genfittes.
Hvis override er no, skippes tidligere fittede spektre i al stilhed.



interactive = yes
Udfer fittet interaktivt, ved brug af icfit-(kolon-)kommandoer? Dette
vil tillade parametrene for hvert spektrum at blive justeret hver for sig.

sample = "x"
Intervallet af x-veerdier, der bruges i kontinuumsfittet.

naverage = 1
Antal sample-punkter, der kombineres til at skabe et fittingpunkt. For
positive veerdier tages middelvaerdien, og for negative medianen.

function = spline3
Den anvendte funktion til fitning af spektret. Mulighederne er legendre,
chebyshev, splinel (linezr spline) og spline3 (kubisk spline).

order = 1
Ordenen af polynomierne eller antallet af splinestykker.

low_reject = 2., high_reject = 0.
Graenserne i enheder af standardafvigelser, uden for hvilke et datapunkt
afvises.

niterate = 10
Antallet af afvisningsiterationer.

grow = 1.
Nar et punkt afvises, afvises punkter indenfor denne afstand af det afviste
punkt ogsa.

markrej = yes
Markér de afviste punkter?

3.1.2 Beskrivelse

Nar continuum kgres, fittes en endimensional funktion, givet ved parameteren
function til spektrets kontinuum.

Hvis type er sat til ratio, hvilket den er pr. default, divideres spektret med
denne funktion, og resultatet bliver da et kontinuumsnormeret spektrum.
Hvis low_reject og high_reject er stgrre end nul, beregnes standardafvi-
gelserne o for residuerne mellem de fittede punkter og den fittede funktion,
og de punkter, hvis residuer er mindre end ox(low_reject) eller storre end
ox(high_reject), ekskluderes fra fittet. Punkter indenfor end afstand af grow
fra en afvist pixel ekskluderes ligeledes. Funktionen genfittes derefter uden de
afviste punkter, og dette gentages et antal gange givet ved niterate. Pa denne
made bestemmes kontinuet.

Hvis type er sat til data, bliver resultatet det originale spektrum med de af-
viste punkter erstattet af fittet. Saledes er det muligt at rense et spektrum



for st@j. For et absorptionsspektrum er det forholdsvis let at fjerne stgjen over
kontinuet, mens det er meget sveert at fjerne andet stgj under kontinuet end
eventuelle darlige pixels, fordi linierne oftest er meget stgrre end stgjen.

Samme absorptionslinier gor det ogsa sveert fitte selve kontinuet ordentligt,
idet de fittede punkter bestemmes ved at tage et udsnit at datapunkterne
givet ved sample og efterfglgende tage enten middelveerdien eller medianen,
specificeret ved naverage. Derfor vil linierne traekke kontinuet mod en generelt
for lav veerdi.

3.2 fxcor

Tasken fxcor bygger pa den i afsnit 1.2 beskrevne teori; dvs. den udferer
en Fourier krydskorrelation pa et input af et objekt- og et templatespektrum
(eller evt. en liste med flere spektre), hvorfra der beregnes en relativ hastighed
mellem spektrene.

3.2.1 Parametre

Input

objects
Liste med objektspektrenes navne.

templates
Liste med templatespektrenes navne. Listen behgver ikke matche objekt-
listen; alle par mellem de to lister korreleres.

apertures = "x"
Liste med aperturer, der korreleres. For de endimensionale spektre, vi be-
skeeftiger os med, henviser listen kun til objektspektrene. Defaultveerdien
* betyder, at alle spektrets aperturer bruges.

cursor = ""
Grafics cursor input.

Dataforberedelse

continuum = "both"
De spektre, der skal kontinuumsubtraheres fgr korrelationen. Mulighe-
derne er "object", "template", "both" og "none". Parametrene hertil
specificeres i continpars.

filter = "none"
De spektre, der skal Fourierfiltreres for korrelationen. Mulighederne er
de samme som ovenfor, og parametrene specificeres i filtpars.



rebin = "smallest"
Hvis inputspektrenes spredning (i a4 pix~! eller lignende) ikke er ens, re-
binnes det ene spektrum ifglge denne parameter. Mulighederne er "smallest",
"largest" (for at rebinne til den mindste/storste af de to veerdier),
"objekt" og "template" (for at tvinge templaten til at blive rebinnet
til objektspredning hhv. omvendt).

pixcorr = no
Hvis denne parameter saettes til yes, udfgres korrelationen uden at re-
binne data til en logaritmisk spredning, uanet at headeren indeholder
information om spredningen.

osample = "x"
Det omrade af objektspektret, der skal bruges til korrelationen, speci-
ficeret i pixels hhv. angstrgm, hvis det fgrste tegn er et p hhv. a eller
ingenting. Defaultveerdien henviser til hele spektret.

rsample = "*"
Som ovenfor, men for templatespektret.

apodize = 0.2
Den andel af endepunkterne, der skal udglattes med en cosinusklokke
som forberedelse til Fast Fouriertransformationen.

Peakfitting

function = "gaussian"
Den funktion, der skal bruges til at finde korrelationspeakets centrum
og bredde. Mulighederne er "gaussian", "parabola", "lorentzian",
"centerld" (bestemmer kun centrum) og "sinc".

width = INDEF
Bredden af fittingomradet i pixels. Fittingvaegtene er nul ved endepunk-
terne, sa bredden bgr vaere noget i retning af den forventede fulde bredde.
Hvis INDEF, bestemmes width af height- og peak-parametrene, i modsat
fald geelder den angivne veerdi.

height = 0.
Bredden af fittingomradet defineres ved dér, hvor korrelationsfunktionen
krydser denne hgjde, startende fra peaket.

peak = no
Skal height mles relativt til peakveerdien i stedet for som et normeret
korrelationsniveau? Hvis yes er height en andel af peakhgjden med en
antaget base lig nul.

minwidth = 3. , maxwidth = 21.
Minimum- og maksimumbredder tilladt, nar bredden bestemmes fra hgjden.



weights = 1.
Potens af afstanden, der definerer fittingvaegtene. De punkter, der an-
vendes til at fitte korrelationspeaket, vaegtes med en potens af afstanden
d fra centrum, saledes at veegten w er givet ved

w=1- (wiﬂ)weights (3.1)

Hvis weight er nul, vaegtes punkterne altsa uniformt. center1d-fittingalgoritmen

bruger sin egen vaegting.

background = 0.0
Baggrundsniveau for en Gauss- eller Lorentz-fittingfunktion, i normerede
korrelationsenheder. Hvis INDEF, er baggrunden en fri parameter i fittet.

window = INDEF
Sterrelsen af vinduet i korrelationsplottet. Peaket vil blive vist med et
vindue centreret pa peakmaksimet og to gange vindow bredt, i pixels,
hvis headeren ikke indeholder information om spredningen, og ellers i km
s~1. Hvis INDEF, er vinduet 20 pixels bredt.

wincenter = INDEF
Peaksggningsvinduets centrum, i pixels, hvis headeren ikke indeholder
information om spredningen, og ellers i km s~'. Hvis INDEF, vil maksi-
mumpeaket i korrelationsfunktionen blive fittet pr. default; ellers bruges
maksimumpeaket indenfor et vindue centreret pa wincenter og to gange
window bredt. Denne parameter kan bruges til at begraense de beregnede
hastigheder til et givet interval i ikke-interaktiv mode.

Output

output = ""
Navnet pa den fil, til hvilken outputtet skrives. Hvis der ikke gives noget
filnavn, holdes der ingen logfil, men hvis man udfgrer en skriveoperation,
bliver man spurgt om et filnavn. Tekstoutput far en .txt-endelse, en
verbosebeskrivelse af hvert fit far en .log-endelse, og selve grafikfilen far
endelsen . gki.

verbose = "long"
Saetter leengde og type af de filer, der skal skabes. Mulighederne er

Veerdi: Skabte filer:

short (en 80-tegns .txt-fil og en .gki-fil)

long (en 125-tegns .txt-file, en .log-fil og en .gki-fil)
nolog (en 125-tegns .txt-fil og en .gki-fil)

nogki (en 125-tegns .txt-fil og en .log-fil)

txtonly  (en 125-tegns .txt-fil)

stxtonly (en 80-tegns .txt-fil)



imupdate = no
Opdater headeren med de beregnede hastigheder? Hvis yes, opdate-
res headeren med de observerede og heliocentriske hastigheder ved at
tilfgpje hhv. keywpars.vobs- og keywpars.vhelio-keywords'ne. Andre
keywords defineret i keywpars bliver ogsa opdateret.

graphics = "stdgraph"
Der, hvor outputgrafikken sendes til.

Kontrol

interactive = yes
Skal spektrene korreleres interaktivt? Hvis no anvendes blot de givne
parametre; hvis yes far man mulighed for at justere dem undervejs.

autowrite = yes
Skriv det sidste fit til logfilen automatisk, nar man forlader det? Hvis no,
bliver man spurgt hver gang.

autodraw = yes
Gentegn det nye fit automatisk, nar det sendrer sig? Hvis yes slettes det
gamle fit, og et nyt beregnes og tegnes, nar der tastes g, y, d eller b. Hvis
no ma man gentegne ved at taste r.

ccftype = "image"
Typen af det output, der skabes, nar korrelationfunktionen skrives ud
med :wccf file-kommandoen. Mulighederne er "text", hvilket blot gi-
ver en liste med (lag,correlation_value)-par, og "image", hvilket giver et
IRAF-billede, hvis header beskriver lag-gracnserne og det valgte peak.

ODvrige parametre

observatory = "kpno"
Placeringen af det sted, observationerne er gjort, defineret ved tasken
noao.observatory. Header-keywordet OBSERVAT vil overskrive denne
parameter, sa billeder taget ved et andet observatorium bliver retmaessigt
korrigeret. Disse veerdier bruges i beregningen af heliocentrisk hastighed.

continpars = ""
Parametrene for kontinuumssubtraktionen

filtpars = ""
Parametrene for datafiltreringen for korrelationen

keywpars = ""
Parametrene for oversaettelse af header keywords.



rv-pakken

z _threshold = 0.2
Den rodforskydningsveerdi, ved hvilken outputtet skifter fra at veere givet
i km s ! til at veere givet i z-vaerdier.

tolerance = 1.0e-5
Fittingtolerance for mindste kvadrat fit.

maxiters = 100
Maksimalt antal iterationer for mindste kvadrat fittet (og alle andre ite-
rative algoritmer).

interp = "polyb"
Interpolator til rebinning af data til logaritmisk spredning. Mulighederne
er "nearest", "linear", "poly3", "polyb", "spline3" og "sinc".

3.2.2 Beskrivelse

Krydskorrelationen giver den relative hastighed mellem de to inputspektre,
og hvis headerne indeholder nok information til heliocentrisk hastighedskor-
rektion (parametrene szttes i keywpars), beregnes korrektionerne og skrives i
headeren, hvis muligt. Hvis vaerdien af den heliocentriske hastighed gives som
INDEF, kan man taste v for at se det fulde resultat af korrelationen, inkl. de(n)
fejl, der forarsagede, at korrektionen ikke blev udfert.

Hvis der er defineret en linezer bglgeleengdedispersion, rebinnes spektrene til
en logaritmisk dispersion vha. interpolatoren sat med interp. Begyndelses-
og slutbolgeleengderne forbliver de samme for begge spektre, men dispersion i
log-rummet bestemmes af rebin.

Hvis continuum er sat til noget andet end "none", kontinuumssubtraheres ob-
jekt og/eller templatedata ved brug af fittingparametrene i continpars. Da-
taene sattes til nul udenfor omradet specificeret ved osample og rsample, en-
derne af hvert omrade udglattes ved apodize, og bias fratraekkes. Hvis filter
er sat til noget andet end "none", Fourierfiltreres dataene ved brug af para-
metrene 1 filtpars.

Herefter beregnes krydskorrelationen, og maksimumpeaket indenfor vinduet
specificeret med wincenter og window findes og fittes vha. width, height og
peak. Et lille plot af hele korrelationsfunktionen uden enheder tegnes over et
storre, udvidet plot, centreret pa peaket i et vinduet, hvis stgrrelse bestemmes
af window. De stiplede linier i det lille plot viser graenserne for det store. En-
hederne pa den nedre z-akse i det store plot viser forskydningen i pixels, og
hvis der er information om dispersionen, viser den gvre den relative hastighed.

Cursoren er nu aktiv i grafvinduet. For at fitte et andet peak sattes cursoren
pa det gnskede peak i det lille plot, og der tastes z. Plottet gentegnes med det
nye peak centreret i vinduet, og et nyt fit udfgres.

Ved at taste v slettes grafikken midlertidigt, og man far en mere detaljeret



beskrivelse af korrelationen og fittet.

Hvis man ikke er tilfreds med peakfittet, kan man markere peakets hgjre og
venstre side med et g for at lave det om. Alternativt kan man markere et cutoft
med et y, hvorefter alle punkter fra peakets maksimum til cutoff’et fittes.

For at fixe baggrunden af et Gaussisk fit (dvs. sendre background grafisk) ta-
stes b pa det gnskede niveau, og et nyt fit udfgres.

Plottet kan gentegnes narsomhelst med et r, og med x beregnes en ny korrela-
tion, hvis man har sendret nogle af de parametre, der relaterer til korrelationen.

Ved at taste c skrives cursorens position i bade lag og relativ hastighed.
Dette kan ggres bade i det store og i det lille plot, og kan f.eks. bruges til
at bedomme FWHM-beregningen eller estimere et peaks hastighed uden at
bruge z til at zoome og fitte. Disse hastigheder er dog kun approksimative; for
at fa den sande heliocentriske hastighed bgr man fitte peaket ordentligt eller
bruge :correction-kommandoen.

For at ga frem og tilbage mellem spektrene i en liste tastes n og p. Lidt spe-
cielle regler for, hvilke spektre det er, man beveeger sig rundt imellem, ggr sig
gaeldende, men da vi her kun udfgrer én krydskorrelation ad gangen, kommer
vi ikke neermere ind pa dét.

Arbejdes der —som i vores tilfaelde — med dobbeltstjernesystemer, og peaks’ene
lapper ind over hinanden, er det muligt at deblende dem pa fglgende made:
Cursoren placeres ved starten af det fgrste peak i hvad der vurderes til at veere
kontinuets middelveerdi, og der tastes d. Det samme ggres i slutningen af det
sidste peak. Bemeaerk at bade cursorens x- og y-position her er vigtig. De linier,
der gnskes fittet, markeres med et m, hvorefter der tastes q. Det er nu muligt
at veelge mellem seks forskellige typer fits. Ved at taste 7 fas en forklaring
af disse; med type f fittes intensiteter, positioner og standardafvigelser. Der
bladres mellem datane for de forskellige peaks med + og -.

Hvis flere peaks fittes, laves et separat notat i logfilen for hvert peak med en
kommentar om, at det er en del af et blandet peak.

Det er ogsa muligt at bruge kolonkommandoer til at undersgge/@endre pa-
rametervaerdier i continpars, filtpars eller keywpars, ved blot at taste :
efterfulgt af parameternavnet plus evt. en ny veerdi.

fxcor forlades med q. Resultaterne gemmes automatisk i logfilen, hvis en sadan
er specificeret; ellers bliver man spurgt ad.

Hvis output sacttes, skabes de med verbose specificerede filer.



3.3 Resultater fra krydskorrelation

Template

3710, Gauss
3710, Lorentz
3710, centerld
3710, parabel
1632 (FIIV-V)
2910 (G2V)
3555 (F9IV-V)
3662 (G2V)
3679 (F7V)
3735 (F7V)
1632, 10 km s~*
3555, 10 km s7!
1632, 15 km s~ !
3555, 15 km s~ !
1632, 20 km s7!
3555, 20 km s7!

Template

3710, Gauss
3710, Lorentz
3710, centerld
3710, parabel
1632 (FIIV-V)
2910 (G2V)
3555 (F9IV-V)
3662 (G2V)
3679 (F7V)
3735 (F7V)
1632, 10 km s~*
3555, 10 km s7*
1632, 15 km s
3555, 15 km s
1632, 20 km s
3555, 20 km s

-1
-1
-1
-1

T /HJD

51112.59238+0.04182
51112.59205+0.04191
51112.59072+0.04415
51112.58780+0.04210
51112.59340+£0.03921
01112.58598+0.03963
51112.58192+0.04299
51112.57539+0.04136
51112.57511+£0.04206
51112.58246+0.04185
51112.59279+0.03996
51112.58391+£0.04302
51112.58864+£0.04148
51112.58190+£0.04284
51112.57814+0.04380
51112.57685+0.04339

€

0.0508=£0.0029
0.0509+0.0029
0.051440.0030
0.0510£0.0029
0.0507£0.0027
0.0502+0.0027
0.0501£0.0029
0.0525£0.0029
0.0511£0.0029
0.0511£0.0029
0.0507£0.0027
0.0502£0.0029
0.0508=+0.0028
0.0507£0.0029
0.0512+£0.0030
0.0512+£0.0030

w/grader

66.9073£4.0122
66.8807+£4.0208
66.7125+4.2355
66.4691£4.0394
67.0549£3.7619
66.3649£3.8021
65.9498+4.1250
65.2383£3.9702
65.2629£4.0356
65.9623£4.0150
67.0021£3.8332
66.1411£4.1280
66.6103£3.9797
65.9943+£4.1102
65.6128+4.2028
65.5961+£4.1636

Vo/km st

-21.6951£0.1882
-21.6791£0.1890
-21.6341£0.2011
-21.6716£0.1904
-47.9711£0.1759
41.9089£0.1763
-47.7048£0.1914
42.54884+0.1916
-34.5488+0.1912
-34.0100£0.1899
-47.998440.1790
-47.7294£0.1914
-48.0243£0.1865
-47.783440.1924
-48.059140.1988
47.8436+0.1970

Kl/km st

76.6600+0.3292
76.6702+0.3307
76.7688+0.3518
76.6797+0.3330
76.6266+0.3077
76.5245+0.3083
76.6034£0.3348
76.5530£0.3347
76.6241+0.3346
76.6144+0.3322
76.5987£0.3132
76.5632£0.3347
76.5713+0.3262
76.5094+£0.3366
76.5428+0.3478
76.4298+0.3446

Kl/km st

97.9283£0.3301
97.9410+0.3315
97.9920+0.3527
97.9684+0.3339
97.8296+0.3085
97.7372£0.3091
97.8373£0.3357
97.6671£0.3387
97.8278+0.3354
97.7947£0.3331
97.7283£0.3140
97.7614%0.3356
97.5900£0.3270
97.5601£0.3374
97.3926£0.3487
97.3118+0.3455



Template

3710, Gauss
3710, Lorentz
3710, centerld
3710, parabel
1632 (FOIV-V)
2910 (G2V)
3555 (FIIV-V)
3662 (G2V)
3679 (F7V)
3735 (F7V)
1632, 10 km s~*
3555, 10 km s7!
1632, 15 km s7!
3555, 15 km s7*
1632, 20 km s7!
3555, 20 km s7!

ay sini/km

3.9453x1054+1.695x 10*
3.9458 x 1064+1.703x 10*
3.9508x1064+1.812x10*
3.9463x1054+1.715x 10*
3.9436x 1054+1.585x 10*
3.9384x1064+1.587x 10*
3.9425x1064+1.724x 10*
3.9394x1054+1.723x 10*
3.9434x10541.723x 10*
3.9429%1094+1.711x 10*
3.9422x1054+1.613x 10*
3.9404x10541.724x 10*
3.9407x1054+1.680x 10*
3.9376x1064+1.733x 10*
3.9392x10641.791x 10*
3.9334x1054+1.774x 10*

M, sin®i /km s~

1.15540.007
1.15540.007
1.157£0.008
1.1560.007
1.15240.007
1.14840.007
1.15240.007
1.146£0.007
1.15240.007
1.151£0.007
1.14940.007
1.14940.007
1.14540.007
1.1434£0.007
1.140£0.008
1.13640.008



Template as sini/km My sin® i /km s7* M, /M,
3710, Gauss 5.0399x1054+1.700x 104 0.90440.006 0.783+0.004
3710, Lorentz 5.0405x1064+1.708 x 104 0.904+0.006 0.783%0.004
3710, centerld 5.0430%1064+1.817x 104 0.907+£0.007 0.783+£0.005
3710, parabel 5.0419%10541.720x 104 0.905+0.006 0.783+0.004
1632 (FOIV-V) 5.0348x10641.589x 104 0.902+0.006 0.783+0.004
2910 (GQV) 5.0302x10°4+1.592x10* 0.89940.006 0.783+0.004
3555 (FQIV—V) 5.0353x1064+1.729x 104 0.902+0.006 0.7831+0.004
3662 (G2V) 5.0260x10641.745x 10* 0.899+0.006 0.78440.004
3679 (F?V) 5.0346x10641.728 x 104 0.902+0.006 0.78310.004
3735 (F?V) 5.0329%1054+1.716x 104 0.901+£0.006 0.78310.004
1632, 10 km st 5.0296x1094+1.617x10% 0.900£0.006 0.784+0.004
3555, 10 km s 5.0314%x1054+1.729%x 104 0.900£0.006 0.783+0.004
1632, 15 km st 5.0224x10°+1.685x10* 0.898+0.006 0.785+0.004
3555, 15 km st 5.0209%x10°+1.738x10* 0.897+0.006 0.78440.004
1632, 20 km st 5.0122x10°+1.796x10* 0.896+0.007 0.786+£0.005
3555, 20 km st 5.0080x10°+1.780x10* 0.89240.006 0.785+0.005
3.4 Absolutte dimensioner for AL Ari
Physical parameters for: HIP12657
Flower const. used for Mbol and log L calc
IAU acc Msun,G used, A.Almanac Exp.S. 1992
Basic observational data:
i m.e. e m.e. Period mv
System 89.10 0.10 0.0508 0.0080 3.747462 9.22
K m.e. T m.e. Te m.e. B.C.

Primary 76.34 0.25 0.1070 0.0010 6250. 50. -0.01
Secondary: 97.99 0.25 0.0705 0.0007 5430. 50. -0.16

M1*sin3 (i) M2*sin3 (i) M2/M1 Axsin(i)
Solar units: 1.152 0.007 0.897 0.006 0.779 0.003 12.8900.027
Logarithms : 0.061 0.003 -0.047 0.003 -0.108 0.002 1.1100.001



Primary Secondary

Mass 1.1522 0.0072 0.8976 0.0062
log M 0.0615 0.0027 -0.0469 0.0030
Radius : 1.3795 0.0132 0.9089 0.0092
log R 0.1397 0.0042 -0.0415 0.0044
<rho> 0.6185 0.0192 1.6845 0.0526
log g 4.2201 0.0087 4.4741 0.0093
V syncr: 18.6 0.2 12.3 0.1
Rot max: 20.6 0.4 13.6 0.3
Rot min: 16.8 0.3 11.1 0.2
Roche r: 0.4004 0.0004 0.3569 0.0004
Roche b: 0.3973 0.0005 0.3518 0.0004
M1 + M2: 2.0498 0.0127

A : 12.8921 0.0267

Primary Secondary

log Te : 3.7959 0.0035 3.7348 0.0040
log L : 0.415 0.016 -0.191 0.018
M bol : 3.702 0.040 5.219 0.046
M vis 3.716 0.040 5.377 0.046
Delta M: 1.661 0.061

L2/L1 0.217 0.056

Mv comb: 3.503 0.034

(m - M): 5.717 0.034

Dist. : 139. 2.
Distl1,2: 140.2 2.6 135.1 2.8

3.5 Anvendelse af krydskorrelation pa M81 (Tonry
og Davis, 1979)

For at gge chancerne for observere karakteristika, der kan bruges til bestem-
melse af rodforskydning, bruges spektre med bred daekning frem for hgj oplgsning.

Udgangspunktet er et sky-fratrukket spektrum, et sky-spektrum og en tabel
over sammenlignings-linie-bglgelezengder og pixelpositioner. Disse opnas ved re-
duktion, der fgrst normerer objekt-, sky- og sammenligningsspektre med et
hgjpasset incandescentspektrum, derefter adderer objekt-, sky- og sammen-
ligningsspektrum og subtraherer sky-spektret fra objektspektret, og til sidst
gar gennem sammenligningsspektret, hvor der fittes parabler til liniepeaks og
identificeres linier med en tabel over kendte liniers bglgelaengder. Sky-spektrets
hovedlinier findes, og deres positioner og bolgeleengder fajes til tabellen.

Et 7.ordens polynomium fittes til denne tabel, og tvivlisomme linier slettes.

Spektret skannes for mulige emissionslinier, alle kandidater fittes med et kva-



dratisk polynomium, og fit-parametrene og udledte bglgeleengder gemmes til
senere analyse

om orberedelse til korrelationsanalysen a bildes et inter al ra til
logaritmisk ind i bins kalaen er sadan, at en astig ed pa om-
kring km s orskyder en linie en bin  ra tige sky-linier, emissionslinier og
billedrgrs- ot-spots ernes til ordel en lineser interpolation ra den ene side
a karakteristikaet til den anden t ordens mindste-k adrat polynomium
fittes og subtra eres or at erne kontinuet og diskontinuiteten mellem spekt-
ret begyndelse og ende  enne subtraktion er e ekti nok til at e ter glgende
endmasking a ra er ende a spektret ed multiplikation med en osi-
nusklokke erner en er tilbage arende orskel mellem enderne

et sidste skridt i orberedelsen a spektret er an endelse a et bandpasfilter

en instrumentelle respons op grer sig som et per ekt skarpt spektrum oldet
med en ausskur e med en spredning pa , s arende til omkring log -
bins, og oldning med en ausskur e i datarummet er det samme som multi-
plikation med en ausskur e med spredning bolgetal i ouri-
errumimet s, at det meste in ormation er ed bglgetal mindre end , 0g
nacsten alt o er bglgetal er stg  glgetal under  inde older in ormation
om storskala ariationer, der er tilbage e ter kontinuumssubtraktionen og kan
ig rigt ikke bruges til bestemmelse a rgd orskydning og spredning allige el

er or multipli eres spektrets ouriertrans ormerede med en bandpas unktion,
der starter med at stige ra  ed bglgetal ,nar ed | begynder at alde
ra ed og nar igen ed andpas unktionen er reel, sa der ikke
introdu eres nogen ase orskydning

or at minimere e 11 templatespektrenes rgd orskydning bruges glgende me-
tode t stort antal gode spektre a st erner og galakser med meget prae-
ise publi erede astig eder samles, inkl templates ene ert a disse spektre
korreleres mod alle de andre, og der konstrueres en tabel o er de relati e a-
stig eder is ert ob ekt nu tildeles en astig ed, kan en anden tabel o er
relati e astig eder straks beregnes, og de to tabeller sammenlignes  astig-
eder or ert ob ekt beregnes da ed at kree e, at summen a k adraterne a
orskellen mellem de to tabeller, @gtet med det in erse k adrat pa usikker-
ederne, minimeres, samt at summen a de tildelte astig eder er lig summen
a de publi erede astig eder et sidste er det, der knytter de tildelte astig-
eder til de publi erede relati e astig eder er upa irkede a en konstant

et redu erede ob ektspektrum korreleres mod ert a templates ene a
ast ouriertrans ormation n parabel fittes til det stgrste peak i inter allet
km s , og parametrene  peakposition , ¢ de og
opnas

er ud gres korrelationer or tre templates den grste er en ekstremt ¢ -
sum a galaksespektre, og den anden og tred e er orskellige stellarspektre
en o¢rste template er mest e ekti til at produ ere et genkendeligt peak i
til selde a darlig og gi er en prae ist rgd orskydning e to andre bruges
til bestemmelse a  astig edsdispersion runden til at der bruges to templa-



tes til dette er olgende is den aussiske instrumentbredde er |, ar en
krydskorrelation mellem de to st erner , mens en st erne-ob ekt korrelation

ar bredden et er bedre at estimere ed korrelation a de orskel-
lige st erner en ed en autokorrelation a en enkelt st erne, ordi det per ekte
mat a et spektrum med sig sel gi er et meget smalt autokorrelationspeak

a basis a korrelationsrgd orskydningen, identifikation a en meget steerk emis-
sionslinie eller en eksternt gi et estimering e kes de gemte emissionliniepa-
rametre mod en tabel o er galakseemissionslinier, og sande linier identifi e-
res er gi er en sel steendig rgd orskydnings serdi  ulige usikker eder til-
deles pa basis a liniens orm, teellestatistik og standarda igelse a pi el-til-
bolgeleengde-kon ertering ert bidrag adderes k adratisk
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