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Abstrakt:

V predlozené praci studujeme vysokoenergetické spektrum intermedialniho
polaru V709 Cas. Intermedialni polary jsou interagujici dvojhvézdy, jejichz
jedna slozka je bily trpaslik se silnym magnetickym polem. Diky tomu v urcité
vzdalenosti od bilého trpaslika zacne akreujici latka proudit na jeho povrch
po magnetickych siloc¢arach. Vznika tak tzv. sloupcova akrece, jejiz spektrum
je slozené prevazné z tepelného brzdného zafeni a ma maxium v tvrdém
rentgenovském zéafeni. Studiem tohoto spektra lze urc¢it hmotnost bilého
trpaslika. Soucasti prace je popis ziskavani a zpracovavani dat z druzice IN-
TEGRAL.

Klicova slova: bily trpaslik, intermedialni polar, sloupcova akrece, tepelné
brzdné zafeni, INTEGRAL

Abstract:

In presented thesis we study high-energy spectrum of intermediate polar
V709 Cas. Intermediate polars are interacting binaries in which one star is
white dwarf with strong magnetic field. Due to this fact the accreting mat-
ter starts to follow magnetic force lines in certain distance from white dwarf
surface. This phenomenon is called accretion column. The accretion column
radiates in hard X-ray. Main part of its spectrum is thermal bremsstrahlung.
We can determine mass of white dwarf by studying this spectrum. The de-
scription of the both data reduction and analysis from INTEGRAL satellite
is a part of this work.

Keywords: white dwarf, intermediate polar, accretion column, thermal brems-
strahlung, INTEGRAL
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Kapitola 1

Uvod

Kdyz v roce 1962 objevil Riccardo Giacconi za pouziti sondazni rakety Aer-
obee prvni rentgenovsky zdroj mimo Slune¢ni soustavu, Sco-X1, ani ti nej-
vétsi optimisté nepredpokladali, Ze se seznam takovychto objekti rozroste
do tficeti let na sto padesat tisic. A prece se tak, predevsim diky némecko-
britsko-americké druzici ROSAT, stalo.

Ruku v ruce s rozkvétem detekénich technik vysokoenergetické astro-
fyziky prichézeli teoretici s interpretacemi nejruznéjsich exotickych ukazu
odhalenych z pozorovani. Jednou ze zkoumanych oblasti byly i kataklyzmické
proménné hvézdy.

Vysokoenergetické zaieni, které tyto dvojhvézdy vyzaiuji, mé sviij piavod
v akre¢nim disku, v némz dopada po spirdle latka pretékajici z druhé slozky
na bilého trpaslika. Mé&-li navic tento bily trpaslik silné magnetické pole,
akreujici latka v urcitém misté opusti spirdlu a za¢ne proudit na povrch
bilého trpaslika po siloc¢arach v podobé sloupce plazmatu rozzhaveného na
teplotu stovek milionu kelvind.

Z vlastnosti tohoto sloupce muzeme zjistit hmotnost bilého trpaslika,
coz je cilem této prace. K tomu je nejprve potieba seznamit se s fyzikalnim
pozadim celého problému. Dale se budu zabyvat problematikou ziskéni a
zpracovani dat z druzice INTEGRAL. Poslednim krokem je aplikace modelu
sloupcové akrece na ziskané spektra a interpretace vysledki.



Kapitola 2
Bili trpaslici

b oD

2.1 Nejznameéjsi z trpasliki

Jak jinak zacit o bilych trpaslicich nez piibéhém Siria B. Po deseti letech
trpélivého pozorovani a méreni predpovédél Friedrich Wilhelm Besser, ze
Sirius je ve skutecnosti dvojhvézda. V té dobé vSak jesté nebylo mozné tuto
domnénku potvrdit pfimym pozorovanim. To se, i diky vyhodné vzajemné
poloze obou hvézd, podafrilo az po Besselové smrti v roce 1862. Tento objev
nevzbudil velkou pozornost. Mala zafivost Siria B (L4 = 23.5 L, zatimco
Lp = 0.03 L) byla pfipisované nizké povrchové teploté. Metody jak teplotu
hvézd zméfit vyvinula spektroskopie v nasledujicich desetiletich.

Téchto nastroju vyuzil v roce 1915 Walter Adams a zjistil, Zze Sirius B
je horka bila hvézda s povrchovou teplotou 27 000 K, kterd velkou ¢ast své
energie vyzafuje v ultrafialové oblasti spektra. Tento objev jiz velkou po-
zornost vzbudil. Zativy vykon hvézdy zavisi na teploté se ¢tvrtou mocninou.
Presnéji to vyjadiuje vztah zndmy jako Stefan-Boltzmanniv zékon:

L = c4n R*T, (2.1)

kde o je Stefan-Boltzmannova konstanta. Efektivni teplota T.g je teplota,
kterou by méla koule o poloméru hvézdy R zatici jako absolutné cerné téleso,
jez by do prostoru vysilala zativy vykon L stejné velky, jako vysila dana
hvézda.

Je tedy ziejmé, 7e nékolikanasobné vyssi teplota mé za nésledek radikalni
zmensSeni predpokladaného poloméru hvézdy. Vysledek byl Ssokujici. Sirius B
s hmotnosti stejnou jako nase Slunce ma polomér mensi nez planeta Zemé!

Tehdy se zac¢ala psat nova dulezita kapitola astronomie.



Obréazek 2.1: Sirius B viditelny jako mala tecka u levého dolniho okraje

daleko jasnéjstho Siria A. Snimek byl pofizen Hubblovym vesmirnym
dalekohledem.

2.2 Obecné o bilych trpaslicich

Tato kapitola byla zpracovana podle [1], [7].

Bili trpaslici jsou konec¢nou vyvojovou fazi hvézd s pocatec¢ni hmotnosti
mensi nez ptiblizné 11 M. Hlavnim problémem spojenym s jejich zkouménim
je maly zarivy vykon. A tak vSichni dosud objeveni samostatni bili trpaslici
lezi ve vzdalenosti ne vétsi nez 10 pc od Slunce.

O tom, jakad panuje v centru teplota, si 1ze udélat hrubou pfedstavu
pomoci rovnice zarivé rovnovahy:

dr 3 kp L,
dr 160 T3 4mr?’
kde k je tzv. opacila neboli neprihlednost hvézdného materialu. Ta je
definované jako k = 1/(plg), kde lg je stiedni volna drédha fotonu. Opacita
tedy odpovida G¢innému prufezu vSech absorbujicich nebo rozptylujicich
center v 1 kg latky. Vezmeme-li v ivahu pouze rozptyl na volnych elektronech
a predpokladame-1i X (pomér hmotnosti vodiku a celkové hmotnosti) nulovy,
pak k = 0,02 m?kg~!. Po dosazeni a zahrnuti piedpokladu, 7e teplota na

(2.2)



povrchu je oproti teploté v centru zanedbatelné, dostavame:

—~ < SHp Lwd

1/4
LA [ F ~6x 10" K. 2.3
160 47erd) % (2:3)

To je obrovska teplota, kterou kdyz dosadime do vztaht pro energetickou
vytéznost termonukledrnich reakei, ziskame hodnoty, jez by odpovidaly o né-
kolik fadu vyssi svitivosti nez je pozorovana. Z toho plyne, Ze termonuklearni
reakce se nepodileji na produkci vyzarované energie a ze tedy vnitiek bilého
trpaslika musi byt slozen z ¢astic, které nejsou schopny termonuklearni fize
za podminek, které v centru panuji.

Dale odhadneme centralni tlak. Vyjdeme z rovnice mechanické rovnovihy:

dP Mp
P

(2.4)

S pouzitim pfedpokladu konstantni hustoty mizeme za hmotnost M dosadit
%7”“3/). Okrajovou podminkou bude P = 0 na povrchu. Dosadime a ziskame:

2
P, ~ §7er232 ~ 4 x 10* Pa. (2.5)

Pro srovnani, tlak v centru Slunce je asi 1,5 milionkrat mensi.

2.3 Vlastnosti degenerovaného plynu

Co zastavi bilého trpaslika od uplného gravitacniho zhrouceni? Budeme-
li predpokladat, Zze se latka v nitru bilého trpaslika chova velmi podobné
jako idealni plyn, jak tomu skute¢né u hvézd byva (diky malym t¢innym
prifeztim iontt a jejich velkym relativnim rychlostem), mazeme vypocitat
tlak pusobici uvniti bilého trpaslika pomoci rovnice idedlniho plynu:

pV = NKT. (2.6)

Po dosazeni typickych hodnot pro bilého trpaslika dostavame tlak radoveé
10'° Pa, coz je hodnota naprosto nedostacujici zabranéni zhrouceni.

Pro odpovéd na nasi otazku musime oprasit Pauliho vylu¢ovaci princip.
Ten plati pro fermiony (tj. ¢astice s polo¢iselnym spinem), jakymi jsou napf.
elektrony, neutrina nebo protony.

7 kvantové mechaniky plyne, Ze ¢astice nachazejici se ve vazaném sys-
tému mé diskrétni spektrum energii, kterych mize nabyvat. Tyto jednotlivé

4



stavy jsou popisovany kvantovymi ¢isly. Pauliho vylucovaci princip pak ika,
7e se v soustavé nemohou vyskytovat dva fermiony ve stejném kvantovém
stavu, tedy, ze zadné dva fermiony ve stejném kvantovém systému nemohou
mit totozna kvantova cisla.

Snizujeme-li teplotu plynu, coz neznamena nic jiného nez, zZe odebirame
energii, ¢astice zac¢inaji obsazovat nizsi kvantové stavy.

V idealizovaném piipadé pii absolutni nule je celkova energie vSech fermi-
ont v systému nejnizsi mozna, ovsem nenulova. Fermiony v souladu s Pauliho
tak nabyvaji vzestupné energii z diskrétniho spektra. Takovy fermionovy
plyn nazyvame kompletné degenerovany. Tzv. Fermiho energie je pak rovna
energii nejvyssi obsazené hladiny.

Fermiho energie je ddna vztahem:

h? 2/3
eF =5 (37‘1’27},) / : (2.7)
kde m je hmotnost ¢astice a n je hustota castic.

Ovs8em v bilém trpasliku neni ani ndhodou absolutni nula, nybrz teplota
fadové 107 K. Stale vSak miZeme latku v nitru velmi dobfe aproximovat
kompletné degenerovanym plynem. K tomu, abychom pochopili, jak je to
mozné, je tieba zjistit, jak zavisi stupen degenerace na teploté a tlaku.

Fermiho energie v zavislosti na hustoté je:

e o () 2] 23

- 2m. A) myg

kde Z je pocet protoni a A pocet nukleoni v jadie bilého trpaslika. Nyni
muzeme porovnat Fermiho energii se stfedni energii elektronii, %kT. Jedno-
duse feceno, je-li %sz < ep, pak primérny elektron nemé dostatek energie,
aby obsadil volné kvantové stavy nad Fermiho hladinou. Takovou latku pak
nazyvame degenerovanou. Dosadime-li za ep z rovnice (2.8), dostavame:

[37T2 (Z) P r/g =T (2.9)

A) my

2

T
< Sk

Na pravé strané mame vyraz s rozmérem teploty. Budeme jej nazyvat teplota
degenerace. Je uziteéné si uvédomit, ze centralni teplota zavisi (z rovnice
idedlniho plynu) na hustot& se tfeti odmocninou T ~ p'/3, zatimco teplota
degenerace roste rychleji Tp ~ p*/3.



Za povsimnuti stoji také to, Ze Fermiho energie, a tedy i teplota degen-
erace je nepfimo tmérna hmotnosti ¢astice. To znamen4, Ze pro elektrony v
bilém trpasliku je teplota degenerace velkd (fadové miliardy kelvint). To je
nejméné o rad vice, nez jakych teplot je v centru dosahovano. Z toho plyne,
ze elektronovy plyn je degenerovany. Pro kladné nabité zbytky atomu je
teplota degenerace mnohonésobné mensi. To znamend, zZe atomova jadra se
v bilém trpasliku chovaji jako ideélni plyn.

Tlak degenerovaného elektronového plynu ziskdme pomoci Heisenbergovi
relace neurcitosti AzAp =~ h a Pauliho vylu¢ovactho principu. Finalni vzorec
mé pak nasledujici tvar:

5/3
3 hg Z 1%
P, =— — | — , 2.10
(871’)2/3 5M, (A)mH] ( )

kde Z je protonové a A nukleonové ¢islo. Ve vétsing atomi je pak Z/A ~ 0.5.
Tento vztah je velice dulezity a vyplyva z ného, ze tlak degenerovaného plynu
na rozdil od idedlniho plynu nezavisi na teploté.

Po dosazeni typické hustoty bilého trpaslika, tedy p = 10° kgm™>, nam
tlak degenerovaného plynu vyjde fadoveé 10?2 Pa, coz uz je tlak srovnatelny
s gravita¢nim tlakem v centru.

Timto jsme nagli odpovéd na otézku polozenou na zacatku. MiuZeme
tedy fici, Ze tlak elektronové degenerovaného plynu je zodpovédny za udrzeni
hydrostatické rovnovahy uvniti bilého trpaslika.

2.4 Chandrasekharova mez

Jaka je zavislost poloméru na hmotnosti u bilého trpaslika? Na to miizeme
odpovédét, pouzijeme-li vztah pro hydrostatickou rovnovahu (2.4), kde, jak
jsme jiz ukézali, vystupuje tlak elektronové degenerovaného plynu, ktery je

mérny p°/3:
P M B M MN?? M
R~y e () ~ R
R~ M3 (2.11)

Tento vysledek je ponékud prekvapivy. Rik4 totiz, ze ¢im je bily trpaslik
hmotnéjsi, tim je jeho polomér mensi. To je ovSem pfirozeny diisledek elek-
tronové degenerace. Elektrony musi byt bliz u sebe, aby se zvysil tlak elek-
tronové degenerovaného plynu.



Ovsem toto plati pouze za predpokladu, Ze ve hvézdé prevlada nerela-
tivisticky elektronové degenerovany plyn. O ultrarelativisticém elektronove
degenerovaném plynu mluvime pii hustotach nad 10*° kg m=3. Pro takovou
latku plati jin& stavova rovnice.

V roce 1931 ukazal tehdy teprve 2llety indicky fyzik Subrahmanyan
Chandrasekhar, Ze se pro ultrarelativisticky plyn zavislost R ~ M~/3 méni a
klesa stale rychleji az po tzv. Chandrasekharovu hmotnost. Pro hmotnéjsiho
bilého trpaslika jiz neexistuje stabilni feSeni, hrouti se dal, az skon¢i jako
neutronova hvézda, nebo ¢erné dira.

Maximalni hmotnost bilého trpaslika ¢ini asi 1,4 M.

2.5 Opticka spektra

Opticka spektra bilych trpaslikii se vyrazné lisi od spekter jinych hvézd, byt
stejného spektralniho typu. Charakteristickym znakem je silné rozsiteni car
tlakem a silny ¢erveny posuv. Ten je vysledkem ztraty energie fotonu, ktery
je nucen piekonat silné gravita¢ni pole, a dosahuje hodnot z = AN/ \/c?R ~
~ 1074

7. pozorovatelského hlediska rozliSujeme v optickém oboru nékolik spek-
tralnich typiu bilych trpaslikii. Nejvétsi skupinou obsahujici dvé tietiny vSech
bilych trpasliki véetné Siria B jsou DA bili trpaslici, jejichz atmosféry jsou
slozeny prakticky pouze z vodiku. Ve svych spektrech tedy vykazuji pouze
tlakem roz§itené absorbéni vodikové cary.

Dalsim typem jsou pak DB bili trpaslici (8 % celkového poctu), ty maji
atmosféry slozené pouze z helia, a proto se v jejich spektrech setkavame s
heliovymi absorp¢nimi ¢arami.

Zajimavou skupinou jsou DC bili trpaslici (14 %), jejichZ spektrum ne-
vykazuje zadné cary, pouze kontinuum.



Kapitola 3

Sloupcova akrece

3.1 Kataklyzmické proménné hvézdy

Kataklyzmické proménné hvézdy (anglicky cataclysmic variable stars — odtud
zkratka CVs) jsou druhem proménnych hvézd, které se vyznacuji nepravidel-
nym narustem jasnosti o nékolik fadi nasledovanym névratem do klidného
stadia. Dodnes se pouziva i jejich puvodni oznaceni novy, z latinského novus,
novy. Takova hvézda totiz zpravidla neni ve své klidné fazi pi¥i pozorovani
pouhym okem viditelna, a tak se pti ndhlém zjasnéni jevi jako nova hvézda
na obloze.

CVs jsou tésné dvojhvézdy skladajici se z bilého trpaslika (primérni
slozka) a druhé hvézdy — nejc¢astéji hvézdy hlavni posloupnosti (sekundarni
slozka). Hvézda hlavni posloupnosti zcela vyplhuje sviij Rocheav lalok. Do-
chazi tedy k pretoku hmoty na bilého trpaslika. Ve vétsiné piipadi se tak
nedéje po pirimé spojnici mezi obéma slozkami, protoze material opoustéjici
sekundarni hvézdu ma moment hybnosti plynouci z obéhu slozek kolem sebe.
V roviné obéhu se tak utvori tzv. akrecni disk, v némz diky riznym dynam-
ickym procesiim dochazi k redistribuci momentu hybnosti z vnitinich casti
akrecntho disku do jeho vnéjsich partii a latka po spiradle pada na sekundéarni
slozku.

K nahlému zjasnéni dochazi diky prekotnému termonuklearnimu hoteni
hmoty nahromadénému na povrchu bilého trpaslika. Tato udalost se nazyva
vybuch novy.

Proces akrece muze byt znac¢né ovlivnén piitomnosti silného magnet-
ického pole bilého trpaslika. Takové typy CVs pak nazyvame magnetické
kataklyzmicky proménné hvézdy, zkracené mCVs. Podle velikosti magnetic-



(a)

(b)

(c)

Obrazek 3.1: a) akrece na bilého trpaslika bez silného magnetického pole,
b) akrece na bilého trpaslika se silnym magnetickym polem (polary), ¢)
intermedialni polary.

kého pole je dale délime na polary a intermedidlni polary.

Polary, neboli hvézdy typu AM Herculis maji magnetické pole bilého tr-
paslika o velikosti 107—10? G. Takto enormni magnetické pole (pro porovnani
— magnetické pole Slunce mé velikost asi 1 G) znemoziuje utvoieni akre¢niho
disku a material dopada na povrch bilého trpaslika po magnetickych silocé-
rach.

Polary sviij nazev ziskaly diky tomu, ze svétlo pfichazejici z takovéhoto
systému je diky silnému magnetickému poli polarizované.

Intermedialni polary, neboli hvézdy typu D@ Herculis maji o néco slabsi
magnetické pole a to 106 — 107 G. V takovém piipadé dopadajici plyn tvoii
akrecni disk ve vétsich vzdalenostech od priméarni slozky. Blize bilému tr-
pasliku material opét nasleduje magnetické siloc¢ary a dochézi k tzv. sloup-
cové akreci.



3.2 Akrece

Tato kapitola byla zpracovana podle [2].

Energie, které se uvolni akreci hmoty o hmotnosti M ze sekundérni slozky
na primarni slozku o hmotnosti M a poloméru R,, mizeme vyjadfit jako
ubytek potencialni energie:

GMM
R, '

ABy. = (3.1)

kde predpokladame, Ze hmota akreuje na primérni slozku z nekonecna,
jinak Teceno, potencialni energie pred zahajenim akrece je nulova, coz sice
neni tak Gplné pravda, ale vliv tohoto ptedpokladu na presnost je minimalni.

Diky tomu, Ze gravita¢ni pole je konzervativni, nezalezi zména poten-
cidlni energie na draze, po které hmota na hvézdu dopada, a tento vztah
tedy plati pro vSechny druhy akrece.

Kdyz dopadajici material dosahne povrchu hvézdy, je rapidné zpomalen.
Predpokladdme-li, Ze veskera kinetickd energie dopadajictho materialu je
pfeménéna na tepelnou energii a nasledné vyzaiena, dostavame se k zafivému
vykonu:

GMM
R, ’
kde vg je rychlost volného padu (anglické free fall) vg = (ZGM/T)UQ.

S vyhodou miizeme zavést tzv. Schwarzschildiv polomeér: r, = 2GM/c*.
Po dosazeni do vztahu pro zarivy vykon dostavame:

L:;Mﬁ: (3.2)

L o7y
L=t (7). (3.3)

Podil r,/2R, se nazyva ucinnost konverze a zpravidla se znac¢i £. Plati:
L = &cM. 7 predchoziho vztahu je jasné, ze G¢innost konverze zavisi na
kompaktnosti objektu. Dosadime-li hodnoty typické pro bilého trpaslika,
dostavame & ~ 3 x 1074, zatimco pro parametry typické neutronové hvézdy
ucinnost stoupd az k & ~ 0,15. Pro srovnani u¢innost termonuklearniho
spalovani vodiku na helium je asi 7 x 1073,

Podle piedchoziho to vypadéa, ze miizeme dosahovat obrovskych zarivych
vykont jednodu$e tim, ze nechame dopadat hmotu na kompaktni objekty.
Existuje v8ak horni limit pro zarivy vykon, ktery se nazyva Fddingtoniv
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limit. Kdyby byl zafivy vykon vétsi, tlak zafeni by odvrhl dopadajici mate-
rial.

Pro odvozeni vztahu pro Eddingtoniiv limit predpokladejme, ze akreu-
jici materidl se sklada pouze z ionizovaného vodiku. Zariva sila pak bude
prevazné uskutecnovana Thomsonovym rozptylem zarfeni na volnych elek-
tronech. Tento mechanismus spolu s Coulombovskou silou mezi elektrony
a protony mé za nésledek, 7Ze zariva sila unasi elektron-protonové pary
opaCnym smérem nez gravitacni sila. Vysledna sila na elektron-protonovy
par ma velikost:

(3.4)

(GMmp LUT) L

dme ) r?’

kde o7 je Thomsoniv u¢inny prifez a m, je hmotnost protonu.

Hrani¢ni zativy vykon, pfi kterém je vyraz v zavorce roven nule, je
hledany Eddingtontv limit:

4rGM 2 3 M
Lipga — ATGMmye  2mrmyC g g <M®>W (3.5)

or ar

Pomoci Lggq mizeme také stanovit dolni odhad pro teplotu primarni
slozky. Vzhledem k tomu, Ze téleso vyzaruje svoji energii nejefektivnéji,
kdyz zari jako absolutné cerné téleso, dolni odhad pro teplotu dostavame
ze Stefan-Boltzmannova zékona:

Lpqq = c4n R2T2, . (3.6)

Znovu dosadime typické hodnoty pro bilého trpaslika a dostavame se
k teploté 3 x 10° K. Tato teplota s pomoci Wienova posunovaciho zakona
predpovidé, ze takové objekty by mély silné zatit v ultrafialové oblasti spek-
tra a mékkém rentgenu. Detekce tvrdého rentgenovského zafeni z nékterych
kataklyzmicky proménnych hvézd tak zpiisobila velké prekvapeni. Abychom
takovéto pozorovani mohli vysvétlit, musime do hry zapojit magnetické pole.

3.3 Sloupcova akrece

Tato kapitola byla zpracovana podle [3]| a [4].

Pro studium akrece hmoty na bilého trpaslika se silnym magnetickym
polem si vystacime s predpokladem, Ze jeho magnetické pole je dipélového
charakteru. V takovém pripadé je pro hvézdu s polomérem R, a magnetickou
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indukei na povrchu B, velikost magnetické indukce v ekvatoridlni roviné ve
vzdalenosti R od stiedu:

Jako prvni vyvstava otazka, v jakém misté dochazi k naruseni akre¢niho
disku, jinymi slovy, kde prebird nadvladu magnetické pole a latka zacina
proudit na povrch bilého trpaslika po magnetickych silo¢arach. K tomu
dochazi v misté, kde hustota magnetické energie (Pya, = B?/87) piekrodi
hustotu kinetické energie spojené s pohybem c¢astic v akre¢nim disku, kde
je rychlost castic blizka rychlosti volného padu. V takovém piipadé plati,
7e Pps = pv®. Soulin pv mizeme vyjad¥it pomoci rychlosti akrece M =
4rr?(—v) jako |pv| = M /4wr?®. Pro 1y, plati, Ze Ppag(rm) = pv?,,,, tedy

B?R?  (2GM)'/*M

6 5/2 ’
8ré, drrd]

(3.7)

odkud dostévame:

—2/7 —-1/7 3\ 4/7
Tm=5,1x10° <M) (MWd> <B*R*> cm. (3.8)

1016 M, 1030

Polomér r,, se nazyva Alfénidv polomer.

Ptiblizné od tohoto poloméru jiz latka neakreuje po spirale, ale zac¢ina
sledovat siloc¢ary magnetického pole a po nich dopada na magnetické poly
bilého trpaslika. Uvniti sloupce dosahuji ¢astice hmoty rychlosti volného
padu:

2GM
e ( R,
Zatimco stfedni kvadraticka rychlost volnych elektront opoustéjicich disk je:

KT\ Y2 .
Vtp = () ~ 105 ms™.

e

1/2
) ~5x 10° ms™.

Tato rychlost je pro protony vzhledem k jejich vétsi hmotnosti jesté daleko
nizsi. Nékde v blizkosti povrchu bilého trpaslika tak musi dojit ke zméné
rychlosti dopadajicitho materidlu na rychlost nizsi, nez je rychlost zvuku.
Déje se tak v tzv. rdzové viné.

V rézové vIné se na velmi kratké vzdalenosti v podstaté skokové meéni
rychlost, hustota a tlak plynu. I zde vSak musi platit rovnice kontinuity,
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Eulerova rovnice a samoziejmé zakon zachovani energie. Z téchto rovnic pak
plyne, ze v pripadé silné rdzové viny, tedy kdyz ma proud plynu o mnoho
vétsi rychlost, nez je rychlost zvuku, se rychlost v rdzové viné méni v poméru
1/4. 7 rovnice kontinuity vyplyva, ze v takovém piipadé hustota naroste
¢tyrikrat. Tlak plynu se zméni na P, = %plv% Teplota plynu po razové viné
je ze stavové rovnice idedlniho plynu rovna:

pwmp Py 3 pumpg o
= = — V7.
kpo 6 k !

Pro nas piipad materialu dopadajictho rychlosti volného padu je jeho
teplota po priichodu razovou vlnou:

15 (3.9)

3GMpumyg
Tg=—-——r—""—. 3.10
5= 3 R (3.10)
Tato teplota pomérné piresné odpovida teploté
GMm
Tin = L 3.11
w= (3.1)

kterd odpovida situaci, kdy akreujici material proméni vSechnu svoji
gravita¢ni potencialni energii v teplo. Siln& razova vilna tedy kinetickou e-
nergii nadzvukového plynu proméni do ndhodnych tepelnych pohybt. Pro
typické hodnoty bilého trpaslika dostavame Ts ~ 6 x 108 K a kTs = 50 keV,
coz odpovida tvrdému rentgenovskému zareni.

Teplota plynu po rédzové viné bude pozorovatelnou charakteristikou spek-
tra bilého trapaslika pouze tehdy, kdyz plyn, ktery prosel rdzovou vlnou,
bude opticky tenky.

Pti takovychto teplotach je v podstaté jedinym zdrojem opacity rozptyl
na volnych elektronech. Pro optickou hloubku v roviné kolmé na sloupec
akrece dostavame vztah:

Tkolm ™~ (2 P > UTfl/zR* ~ O, 03, (312)
pwmpy

kde f vyjadiuje, na jak velkou ¢ast povrchu bilého trpaslika dopada
material sloupcovou akreci. Typicky to je asi 1/40 povrchu. JelikoZ je teplota
plynu proslého razovou vlnou tak vysoka, vétsina zafivého ochlazovani se
realizuje brzdnym zarenim. Pievaznéa ¢ast tohoto zafeni unikne diky malé
optické hloubce plastém akre¢niho sloupce. Zlomek v8ak pronikne na povrch
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rychlosti

fotosféra bilého trpaslika

Obrazek 3.2: Schéma sloupcové akrece.

bil¢ho trpaslika, tento povrch zahieje, a tato energie je néasledné opét vyza-
fena jako ultrafialové a slabé rentgenovské zafeni ve formé zafeni absolutné
¢erného télesa.

Celé spektrum sloupcové akrece na bilého trpaslika je tedy slozené z brzd-
ného zafeni a prispévku zarfeni absolutné ¢erného télesa.

3.4 Brzdné zareni

Izolované nabita ¢astice nemize spontanné emitovat nebo absorbovat zareni.
Existuje k tomu fundamentalni divod, a to zakon zachovani energie a hyb-
nosti. Ze slavné rovnice specidlni teorie relativity

E? = |p|*c® + m*c? (3.13)

plyne, Ze v8echna energie fotonu se projevuje jako jeho hybnost, zatimco
cast energie hmotné c¢astice je uzamcena v jeji hmotnosti. Nelze tedy dosah-
nout pfemény ¢asti energie a hybnosti ze samostatné nabité ¢astice na foton,
aniz by byl porusen zakon zachovani energie nebo hybnosti. Ale zafeni nabité
¢astice je mozné, pokud v blizkosti lezi néjaky jiny zdroj energie a hybnosti.
Takovym nejcéastéji byva Coloumbovské pole iontu. Vyzarena energie jde pak
na vrub kinetické enerii, proto nazev brzdné zdrend.
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Obrazek 3.3: Vznik brzdného zareni (volné-volny piechod).

Tato ¢ast byla zpracovana podle prednasky Chrise Flynna [14].

V astrofyzice je nejcastéjisi pripad vzniku brzdného zareni ten, ktery je
zndzornén na obrazku 3.3. Elektron e~ s rychlosti v prolétd polem klad-
ného naboje tvoreného Z protony s nabojem Ze~. Impaktni parametr b je
vzdalenost mezi elektronem a kladnym nabojem pfti jejich nejbliz§im pfi-
blizeni. Elektron je b&éhem této interakce urychlovin (méni se smér jeho
rychlosti a velikost rychlosti klesa). JelikoZ toto urychlovani neni konstatni,
emituje fotony s riznou vinovou délkou, jinymi slovy celé spektrum. Celkovy
vyzareny vykon muzeme pokud dokdZeme vyjadfit zrychleni jako funkci ¢asu
spocitat pomoci Larmorova vzorce:

2q¢%a?
32
kde ¢ je ndboj urychlené castice a a je jeji zrychleni.
Tzv. interakeni cas , Dt = v/b, souvisi s hrani¢ni frekveci wey, ve které
do té doby ploché spektrum zacne, jak je vidét na obrazku 3.4, exponencialné
klesat.
Intenzita v ploché ¢asti spektra (w < weyt) je |14] :

(3.14)

8725
~ 3PcAm2v2b?
Tento vyraz charakterizuje zafeni jedné ¢astice s rychlosti v a impaktnim
parametrem b. My bychom ale chtéli zobecnit vysledek na populaci elektront
s ur¢itym rychlostim a hustotnim rozdélenim. Astrofyzikalné uzite¢nym pri-
padem je ten s jednotnou teplotou T'. Celkové vyzafovani takovéto populace

(3.15)
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log(w/wcut)

Obrazek 3.4: Spektrum brzdného zafeni pro jednu ¢astici, prevzato z |14].

se nazyva tepelné brzdné zdreni. Uvazujeme-li ionizovany plyn s teplotou T,
pak rychlostni rozdéleni ¢astic plynu je ddno Maxwellovym rozdélenim:

3 2
f(v) =4n <27:Z; ) v exp <— ;:;T> : (3.16)

Impaktni faktor b je urcen hustotou elektroni n. a hustotou ionti n;.
Jestlize tedy nakonec zintegrujeme vyraz (3.15) pies vSechny v a b,

j(h) = //](v,b)f(v,b) dudb, (3.17)

ziskame celkovy vyzareny vykon na jednotku objemu:

, 32me" 2r hv
j(hv) =esp = 91155\ 3 kBT 2 7200 exp <_7€BT> (3.18)

Takové spektrum se lame piiblizné na hodnoté hv/kgT, coz je uzitecné
pro ziskdvani teploty ze spektra. Vyraz obsahuje tzv. gauntiv faktor g¢y,
coz je faktor svou hodnotou nepfilis vzdaleny od jedné pro Siroké spektrum
teplot a hustot.

16



V CGS jednotkach mizeme vykon vyzareny z jednoho centimetru kubic-
kého vyjadrit jako:

h
erp=1,44 x 1072771V 2nn, Z%gp exp (—V> (3.19)
kgT
kde gp je gauntiv faktor zprimérovany pres frekvence. Jeho ¢iselna hodnota
je blizké jedné.

3.5 Kodova maska

Sloupcova akrece se ve spektru projevuje v jeho vysokoenergetické casti.
Chceme-li ji zkoumat, mizeme zapomenout na optickou astronomii a zamérit
svoji pozornost na teleskopy pozorujici ve vyssich frekvencich.

Rentgenovskd a gama astronomie se oproti odvétvim, které se zabyvaji
¢asti spektra s delsimi vinovymi délkami, potyké4 se dvéma zésadnimi prak-
tickymi omezenimi.

Zaprvé je to témér nemoznost fokusovat vysokoenergetické fotony po-
moci ¢ocek nebo zrcadel. Zadruhé jsou to velmi nizké toky zafeni, které k
nam od vysokoenergeticych zdroju ptichazeji. V tomto oboru vlnovych délek
jsme tedy nuceni pouzit jinou zobracovaci metodu, nez jakymi jsou klasické
dalekohledy. Jednou z moznosti, kterd je pouzita i na kratkovinnych za-
fizenich na INTEGRALu (SPI, IBIS a JEM-X), je tzv. kddovd maska.

Zpracovani obrazu se zde provadi ve dvou krocich. Zaprvé se pfichaze-
jici zareni moduluje pomoci vhodné zvolené mrtizky, ktera obsahuje priih-
ledné a nepriihledné elementy. Modulované zareni pak dopadéa na detektor,
kde vytvari tzv. shadowgram. Druhym krokem je interpretace takto deteko-
vanych dat.

Nejjednodussim prikladem kédové masky je znama dirkova komora. Jak
je vidét na obrazku 3.5, jakozto miizka, ktera moduluje obraz, je tu zvolena
jedna mal4 dirka. Dirkova komora vytvari na detektoru obraceny obraz pred-
métu. Neni zde tedy potieba slozitych algoritmi k rozkdédovani namétfenych
dat. Pro co nejostiejsi obraz potiebujeme dirku udélat co mozna nejmensi.
Tim se ale vznikly obraz stava velmi temnym. Chcemeli-li pofidit obraz vy-
buchujici atomové bomby, je pro nas dirkova komora dostate¢na. Pro méné
intenzivni zdroje ale potiebujeme nasi metodu modifikovat tak, aby systém
propoustél vice fotonil.

Nabizi se pfidani druhé dirky, které pocet dopadajich fotoni zdvojnasobi.
Dani za to je ale fakt, ze se na detektoru pozorovany objekt objevi dvakrat.
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Obrazek 3.5: Dirkova komora, pievzato z [13].

P1i vétsim poctu direk se situace stava jesté nepiehlednéjsi. Zde se pak jiz
pii dekdédovani obrazu vyuziti pocitacovych algoritmu nevyhneme.

vvvvvv

vvvvvv

rozloZenti.

Pro kazdy smér zafeni je ¢ast masky, kterd pfispiva ke kodovani na de-
tektoru, nazyvana pracovni zonou. Zakladnim pozadavkem potom je, aby
pro kazdé dva rozdilné sméry ptichazejictho zareni byly pfislusné pracovni
zomy také rozdilné. To proto, aby pii rekonstrukci obrazu nedochéazelo k ne-
jednoznac¢nosti v ur¢ovani pozice zdroje.

Obrazek 3.6: Kodova maska, prevzato z [13].
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Kapitola 4

Ziskavani a zpracovavani dat

4.1 V 709 Cassiopeiae

Doposud bylo objeveno tficet pét intermedidlnich polart. Ja jsem si pro
svoji praci vybrala jeden z nich, konkrétné V709 Cas. Tento objekt byl
jako rentgenovsky zdroj objeven a identifikovan jako intermedidlni polar
z celooblohové ptehlidky druzice ROSAT v roce 1995 [9]. Soufadnice V709

Cas jsou:
rektascenze Q72000 — 00h28m5587 deklinace 5J2000 = 50°16‘14“.

Sloupcova akrece, kterou jsem se rozhodla studovat, se ve spektrech
nejvyraznéji projevuje, jak bylo ukazano v kapitole 1.8, v oblasti tvrdého
rentgenovského zatreni. K jeho pozorovani je tedy nutné zvolit vhodny in-
strument. Ja jsem se rozhodla pro druzici INTEGRAL.

4.2 Druzice INTEGRAL

INTEGRAL (International Gamma Ray Astrophysics Laboratory) je védecka
druzice Evropské kosmické agentury (ESA). Hlavnim cilem mise spojené
s touto druzici je pofridit podrobnou mapu oblohy v gama oboru s vysokym

uhlovym rozliSenim. Druzice byla na obéznou drahu vynesena 17. fijna 2002.
Védecké pristroje na INTEGRALu:

e IBIS (Imager on Board the Integral Satellite) — gama dalekohled s thlovym
rozliSenim 12’°, rozsah: 20 keV az 10 MeV
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Obrazek 4.1: Druzice INTEGRAL.

e JEM-X (Joint European X-ray Monitor) — dva zobrazovaci detektory
RTG zafeni, rozsah: 3 keV az 35keV

e OMC (Optical Monitoring Camera) — refraktor s ¢oc¢kou o praméru
5 cm a CCD chipem; maximélni hvézdna velikost, kterou lze s timto
dalekohledem pozorovat, je asi 18 mag

e SPI (Spectrometer on INTEGRAL) — zobrazovaci spektroskop pro mé-
feni energie dopadajiciho gama zafeni v rozsahu 20 keV az 8 MeV s
rozliSenim 2,2 keV

K ziskéni spektra jsem pouzila data z IBISu a JEM-Xu. Spektroskop SPI
jsem nevyuzila kvili nizké citlivosti pro slabé zdroje pod 100 keV.

Gama dalekohled IBIS je vybaven dvéma zaroven pracujicimi detek-
tory: ISGRI a PICsIT, které jsou umistény za koédovou maskou a pokryvaji
obrovsky rozsah energii 20 keV az 10 MeV. Vzhledem k tomu, Ze difrakce pro
vlnové délky odpovidajici rentgenovskému zateni je zanedbatelna, je thlové
rozligeni df teleskopu, konstrukéné zalozeném na technologii kddové masky,
uréeno pomeérem velikosti jednoho elementu masky (v ptipadé IBISu 11,2
mm) a vzdalenosti masky od detektoru (3133 mm).

11,2
d@zarctg< . mm)z 2/

3133 mm

Foton, ktery projde zafizenim, miuze byt detekovan diky jeho interakci
s materidlem detektoru. Nejcastéji dochazi k tfem hlavnim typtim interakei:
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fotoeletrické absorbci, Comptonové rozptylu a produkei elektron-pozitrono-
vého péru.

JEM-X poskytuje data z nizsich energii(3 — 35keV), ¢imz dopliuje po-
zorovani hlavnich zafizeni IBISu a SPI o dulezitou ¢ést spektra pozorovanych
objektli. Navic ma vétsi rozliSeni, a pomahé tak k identifikaci zdroji v hus-
tych polich. Sklada se ze dvou stejnych teleskopt vyuzivajicich opét tech-
nologii kodové masky.

4.3 Ziskadvani a zpracovavani dat

Tato kapitola vznikla za vydatné pomoci Matise Kocky, ktery se extrakei
dat z INTEGRALU zabyval ve své diplomové praci |8].

INTEGRAL méii ve dvou zakladnich rezimech. Prvni z nich, Pointing,
je méreni, které probiha, kdyz je osa druzice zamétena stale jednim smérem.
To trva priblizné 30 minut. Poté druzice piejizdi na dalsi cil a je v tzv. slew
modu. Kazdé Pointing a Slew se nazyva Science Window. Jedno pozorovani
se obvykle skldda z mnoha takovychto Science Windows.

Vsechna data, kterd se vztahuji k jednomu Science Window, jsou ucho-
vavana jako soucast tzv. Science Window Group. Béhem zpracovavani dat
(Science Analysis) jsou vSechny nové vytvorené soubory vlozeny do pfis-
lusné Science Window Group. Pro studium vybraného objektu potfebujeme
obvykle velké mnozstvi Science Windows. Vyuzijeme tak tzv. Observation
Group slouzici jako skladisté pro vSechna Science Window Groups, ktera se
vztahuji k danému pozorovani.

Samotna data lze ziskat v archivu INTEGRALu na webové adrese:

www.isdc.unige.ch/integral/archive

Prace s archivem je pomérné intuitivni. Vyhledavat lze na zakladé soutadnic i
nazvu pozadovaného objektu. Po rozklinuti tlac¢itka More options mizeme
nastavit dal$i parametry vyhledavani. Doporucuji odznacit select all a vy-
brat SCW — Science Window Data. Rozklinutim Specify Additional
Parameters se naSe moznosti nastaveni vyhledavani jesté rozsiri. Vyhodné
je napiiklad do politka scw__type napsat pointing. Tim odfiltrujeme data
porizend v rezimu Slew. Vyplnénim public do policka ps specifikujeme, ze
chceme pouze verejné dostupna data. Jsme-li hotovi s nastavenim vsSech
parametrii, nezbyva nez hledani spustit, a to tla¢itkem Start search.
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Objevi se seznam vSech Scince Windows spliujicich nase pozadavky.
Z nich si muzeme vybrat ty, které nas zajimaji. Pro vytvoreni Observa-
tion Group budeme potiebovat seznam vSech stdhnutych Science Windows.
Klikneme tedy na save ScW list a ulozime ho pod nazvem all_data.lst.
Pro dalsi praci s timto souborem je nutné zménit jeho stukturu tak, ze
pretvorime Tadek typu:

005100410010.001
na:
scw/0051/005100410010.001 /swg.fits

a to samé provedeme pro vSechny fadky tohoto typu.

Pak uz staci jen stisknout Request data products for selected rows
a nasledné vyplnit e-mail, na ktery vzapéti pfijde script pro stahnuti dat.

Pro zpracovavani dat je zapotfebi mit nainstalovany program ISDC Off-
line Scientific Analysis (OSA). Podrobny navod instalace je k dispozici na
http://www.isdc.unige.ch /integral /analysis.

Méame-li nainstalovano, mizeme se pustit do prace se stazenymi daty.
Nejdiive je nutné vytvorit adresar, ve kterém bude probthat analyza. Jeho
adresu ulozime do proménné REP_BASE_PROD. Nachézime-li se v tomto adre-
saii provedeme to prikazem:

setenv REP_BASE_PROD $PWD
Adresar bude mit nasledujici strukturu:
e scw/: zde uloZime stahnuta data
e aux/: pomocné, tzv.auziliary data
e cat/: ISDC reference katalog

e ic/: charakteristiky pfistroje, tzv. Instrument Characteristics, jako
jsou napf. kalibrac¢ni data

e idx/: dalsi pomocné soubory

Adresare cat,ic,idx jsou soucasti OSA distribuce. Do adreséie
REP_BASE_PROD dale zkopirujeme nas seznam all_data.lst.
Déle je potieba nastavit dalsi proménné:
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setenv ISDC_ENV adresar_s_instalaci_0SA_software

setenv \

ISDC_REF_CAT "$REP_BASE_PROD/cat/hec/gnrl_refr_cat_0033.fits"
source $ISDC_ENV/bin/isdc_init_env.csh

Nyni konecné prichazi na fadu samotnad analyza. Tu lze ovladat pres
grafické rozhrani (GUI), ja jsem vSak volila cestu bez GUI, tedy pfistup
z piikazové fadky. K tomu, aby se pokazdé nezavolalo GUI, je potieba pfe-
nastavit proménnou COMMONSCRIPT na 1:

setenv COMMONSCRIPT 1

Jak jsem jiz zminila, pouzila jsem data ze dvou detektori — IBISu a
JEM-Xu. Az doposud je postup spolecny pro oba detektory. LiSit se zac¢ina
od nasledujiciho kroku.

4.3.1 Rekonstrukce obrazu a ziskavani spektra z IBISu
Jako prvni vytvorime Observation Group. To provedeme piikazem og_create:
cd $REP_BASE_PROD

og_create idxSwg= all_data.lst ogid=Nazev_0G baseDir="./" \
instrument=IBIS

Vysledkem je vytvoreni adresiie $REP BASE PROD/obs/Nazev_0G. Pro
start analyzy je potieba premistit se do tohoto nové vzniklého adresare:

cd $REP_BASE_PROD/obs/Nazev/_0G
Nasledujicim pfikazem provedeme rekonstrukci obrazu.

ibis_science_analysis ogDOL="og_ibis.fits[1]" \
startLevel="COR" endLevel="IMA" IBIS_II_ChanNum=-1\
IBIS_II_inEnergyValues="REP_BASE_PROD/ic/ibis/
rsp/isgr_rmf_grp_0027.fits[3]"\
SWITCH_disablePICsIT=yes
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Obrazek 4.2: Vytez z vysledného obrazku ziskaného z IBISu (ISGRI).

V tomto pripadé pracujeme se standardnim rozdélenim kanali do t¥inacti
bini, coz je zajisténo nastavenim parametru ChanNum na -1.
V IBIS_II_inEnergyValues nastavime adresu RMF matice, ze které se
vycte energiové rozdéleni jednotlinych binti. SWITCH_disablePICsIT=yes
znamema, 7e nechceme provadét analyzu dat z detekoru PICSsIT. To ne-
chceme proto, protoze je toto zaiizeni v energiich, ve kterych vyzatuje V709
Cas, malo citlivé.

Pro extrakci spektra jsem pouzila alternativni metodu ziskdvani prumér-
ného spektra z vice obrazi v riznych energiich. Nejprve je zapotfebi dostat
se do adresare, ve kterém méme jiz zpracované obrazky:

cd $REP_BASE_PROD/obs/V709Cas

Piikaz pro spusténi extrakce spektra vypadal v mém piipadé takto:

mosaic_spec DOL_inp="og_ibis.fits" DOL_out="og_ibis.fits" \
EXTNAME="ISGR-MOSA-IMA"\
DOL_spec="isgri_v709cas_spec.fits(ISGR-PHA1-SPE.tpl)"\
ra=7.2036 dec=59.28 size=4

Jediné, co je zde potieba nastavit, je ndzev vysledného spektra do para-
metru DOL_spec a soufadnice zdroje do parametri ra a dec.
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4.3.2 Rekonstrukce obrazu a proces ziskivani spektra z
JEM-Xu

Postup v pripadé JEM-Xu je velmi podobny predeslému. I zde se zacina
s vytvorenim Observation Group:

og_create idxSwg=all\_data.lst ogid=v709cas_jmxl \
baseDir="./" instrument=JMX1

Nasleduje spusténi analyzy. V tomto piipadé pro stadardni rozdéleni
kanali do 16 bint (zajisténo nastavenim nChanBins na -4).

IMA_detImagesOut=no IMA_userImagesUOut=yes
jemx_science_analysis startLevel="COR" endLevel="IMA2" \
nChanBins=-4 IMA_detImagesOut=no IMA_userImagesOut=yes \
skipLevels="LCR,SPE,BIN_S,BIN_T" jemxNum=2

Pokracuje se pfifazenim RMF a ARF matice:

j_rebin_rmf binlist=STD_016
j_image_arf jemx_num=1 outfile=jmx1_image_arf.fits

Poslednim krokem je extrakce spektra:

mosaic_spec DOL_idx="jmxl_mosa_ima.fits" \
DOL_spec="spectrum_mosa.fits (JMX1-PHA1-SPE.tpl)" \
EXTNAME="JMX1-MOSA-IMA" ximg=0 yimg=0 ra=7.2036 dec=59.28 \
posmode=0 widthmode=-1 psf=2.0 Intensity="RECONSTRUCTED"

JEM-X se sklada ze dvou totoznych detektori. Proto je kazdy piikaz

nutno spustit dvakrat. Jednou pro JEM-X1 a podruhé pro JEM-X2, tedy
vsude, kde se vyskytuje JMX1, ho je potfeba prepsat na JMX2.
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Obréazek 4.3: Zrekonstruovany obraz z JEM-X1. Porovnanim s predchozim
obrazkem vidime, Ze rozliSeni JEM-Xu je vétsi nez [BISu.
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Kapitola 5

Model spektra sloupcové akrece

Nasledujici ¢ast je zpracovana podle [5].
Vztah mezi zdrojem a pozorovanymi county muzeme popsat rovnici:

C(PI) = T/RMF(PI, E)-ARF-S(E)-dE~TY R;A;S;,  (5.1)
J

kde C'(PI) jsou pozorované county v PI kanale detektoru, T' je pozorovaci
¢as, ARF(F) je na energii zavisejici efektivni plocha teleskopu a detektoru
(v em?), S(E) je tok zdroje (v jednotkach foton/cm?/s/keV) a RMF(PI, E)
je bezrozmérna matice odezvy vyjadiujici pravdépodobnost, s jakou bude
dopadajici foton s energii E detekovan v kandle PI. RMF i AEF matici
jsem ziskala pii zpracovavani dat.

Jak probiha fitovani spektra modelem, vystizné vystihuje obrazek 5.1.
Zakladem je nadefinovani modelu spektra S(F). Takovy model by mél byt
zvolen na zakladé fyzikalni podstaty zdroje. Takto namodelované spektrum
je nutno vynasobit odezvou detektoru (RMF a ARF matice) tak, abychom ho
mohli porovnat s naméfenymi daty. To provedeme pomoci vhodnych stati-
stickych metod. Nasledné ménime vstupni parametry modelu do té doby,
nez dosdhneme statisticky nejlepsi shody. Miize se stat, ze v této fazi jsou
hodnoty stale nevyhovujici. V takovém pfipadé nezbyva nez zménit model
spektra a celou proceduru opakovat.

J4 jsem se o fitnuti pokusila jednak sama a jednak jsem vyuzila programu

XSPEC.

27



Ne

« ‘ Dobry fit?
Vyonda:z%zi”' .| Porovnani e
"l sdat
/’/,//}' detektoru i \\\\\\\\\‘
Definovani | ' | Vyéisleni ZmePaCiqd
modelu " modelu e
! A iterace?
\ Zména
parametrQ
modelu
Védec 1 Program

Obrazek 5.1: Schéma popisujici prubéh fitovani.

5.1 Fitovani v programu XSPEC

XSPEC — X-Ray Spectral Fitting Package — je soucasti NASA HEASOFT
software, ktery je uréen pro analyzu dat z ruznych vysokoenergetickych
druzic.

XSPEC umoziiuje fitovani vysokoenergetickych spekter mnoha modely.
Pro piipad sloupcové akrece je nejjednodusi volbou dvouparametricky model
tepelného brzdného zatreni (bremss), kde je kromé normovaciho parametru
parametrem i teplota plazmatu.

Pouzila jsem spektrum spojené z dat z JEM-Xu 2 pro energie 5 az 20 keV
a z IBISU pro energie 20 az 100 keV.

XSPEC se ovlada pres prikazovou fadku. Piikazem data nacteme spek-
trum. Daéle je zapotiebi nac¢ist RMF a ARF matici, to se provede piikazy
response a arf. Vybranym modelem data prolozime pomoci ptikazu fit.
Lze nacist a prolozit vice spekter najednou. Misto plného znéni piikazu lze
pouzit jen ¢ast jeho nazvu. V mém piipadé vypadal postup nasledovné:

XSPEC12>data 1 jmx2_spectrum_mosa.fits
XSPEC12>resp 1 jemx2_rebinned_rmf.fits
XSPEC12>arf 1 jmx2_image_arf.fits
XSPEC12>data 2 isgr_v709cas.fits
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Obrazek 5.2: Spektrum V709 Cas slozené z dat JEM-Xu a ISGRI prolozené
modelem tepelného brzdného zafeni pro plazma s teplotou (36 & 2) keV.
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RAZOVA VLNA

Obrazek 5.3: Schéma sloupcové akrece.

XSPEC12>resp 2 isgr_rmf_grp_0027.fits
XSPEC12>arf 2 isgr_arf_rsp_0043.fits
XSPEC12>mo bremss

XSPEC12>fit

Prolozené spektrum je na obrazku 5.2. Teplota plazmatu pro tento model
vysla: kTrem = (36 £ 2) keV, Threm = (4,2 £0,2) x 108K, x2 = 3,7 pro 17
stupiit volnosti.

5.2 Model

Model sloupcové akrece, ktery vice odpovidé fyzikalni podstaté problému,
navrhl Suleimanov et al. [10].

Obréazek 5.3 schematicky ukazuje sloupcovou akreci na bilého trpaslika
s polomérem Rq. Razova vlna se nachazi ve vysce z.

Pro popis teplotniho a hustotniho profilu v oblasti po razové vIné jsem
narozdil od [10] pouzila jednodussi model 3] zaloZeny na predpokladu kon-
stantniho tlaku v oblasti po rdzové viné:

B 2/5
ZRWd) ’ (5.2)

T(Z):T():(ZQ—R d
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Obrazek 5.4: Teplotni a hustotni profil v akre¢nim sloupci.

P Rwd —-2/5
pu— pum —_— 5-3
p(Z) Po (ZO - Rwd) 7 ( )
kde

T, = 382, (5.4)

kg

a
= - 5.5
Po 7}07 ( )

1 [2G Myq

== 5.6
Vo 4 % ) ( )

kde a je lokalni rychlost akrece na jednotkovou plochu (rozmér v CGS:
gem~2s71Y). T kdyZ je tato veli¢ina volnym parametrem modelu, podle [10]
na ni spektrum témér nezavisi, a proto jsem zvolila standardni hodnotu
a = 1gem 257t Dale p je stfedni molekulovd hmotnost plné ionizované
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latky slune¢niho slozeni, tedy u = 0,62, G je gravitacni konstanta, kg Boltz-
mannova konstanta a myg je hmotnost atomu vodiku.

Polomér bilého trpaslika je pocitan podle vztahu davajictho dohromady
polomér a hmotnost bilého trpaslika [12]:

1/2
1,44M % Mya \**
Rwd = 7, 8- 108 X (W — (144](14®> [Cm] (57)

Samotny model spektra je pak souc¢tem jednotlivych spekter brzdného
zafeni z ruznych vysek nad povrchem bilého trpaslika az do vysky zy, kde
se nachazi razova vina [10]:

Fip = /R W i(2)dz, (5.8)

kde lokalni spektra jsou nasledujiciho tvaru [6]:

j(2) =9,58 107 x <%>2T(2)°'5 < k35(2)>0’4 P (‘ kj(z)) '
(5.9)

5.2.1 Nalezeni optimalnich parametri modelu

Nalezeni nejlepsi shody méreni s modelem znameméa minimalizovat rozdil
mezi naméfenymi daty a hodnotami pfedpovézenymi modelem.
Minimalizovala jsem funkei S:

S=>lzi—uil, (5.10)
=1

kde x; jsou naméfené hodnoty a y; jsou hodnoty predpovézené modelem,
které jsou ziskany jako ur¢ity integral z funkce (3.9) Fg pres rozsah energii
1-tého binu detektoru. A n je pocet bodi v naméfeném spektru. Takovouto
funkci jsem vybrala kvili nizsi citlivosti na vychylend data v porovnani
s metodou nejmensich ¢tverci.

Minimum této funkce jsem hledala numericky, pouzila jsem tzv. simple-
zovou metodu.
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Simplexova metoda (Nelder-Meadova metoda) je algoritmus pro hledani
minima funkce s N parametry. Zakladem této metody je dimyslné pro-
hledavani N-rozmérného prostoru ttvarem (simplezem) s N + 1 vrcholy.
Kazdy bod tohoto prostoru predstavuje riznou kombinaci parametri. Pro
dvouparametrickou funkci je simplexem trojihelnik, pro tiiparametrickou
funkci je jim Ctyfstén atd.

Metoda v kazdém bodé simplexu spocitad hodnotu funkce a nahradi je-
den ze svych bodli novym bodem. Nejjednodusim piipadem je nahrazeni
bodu, v némz je hodnota funkce nejvyssi, bodem zrcadlenym pies tézisté
zbyvajicich bodu. Pokud je tento bod lepsi nez dosud nejlepsi bod, natahne
se v dalsim kroku simplex ve sméru spojnice starého a zrcadleného bodu.
Dale se simplex muze kontrahovat kolem nejlepsiho bodu. Timto postupem
se neustale pfiblizuje a zmen$uje kolem minima funkce. Podrobnéjsi popis
Ize nalézt napiiklad v [15].

V mém piipadé mél model dva parametry. Hmotnost bilého trpaslika
Myq a vysku zg, ve které se nachézi razova vlna.

Samotny program pro hledani minima jsem napsala ve Fortranu 90. Casti
pouzitého kodu byly pouzity z [16].

Postup algoritmu je nésledujici:

1. nacteni naméfenych dat v jednotlivych binech
2. inicializace pocatecnich hodnot

3. vypocet hustoty energie v jednotlivych binech za pouziti numerické
integrace podle modelu zafeni sloupcové akrece

4. nalezeni optimalnich parametri modelu simplexovou metodou
5. vypsani spektra.

Statistické chyby parametri jsem urcovala tak, Ze jsem jeden z nich
ménila, zatimco druhy byl zafixovan, az se S zménila o pfedem zvolenou
hodnotu. Zménu, ktera k tomu byla potfeba, jsem pak oznacila za chybu.

Vysledna hmotnost:

Mg = (0.87 £ 0.08) M,

Ze vztahu (3.7) dostavame polomér bilého trpaslika:
Ryaq = (0.61 +0.06) x 10° cm.
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Vyska, ve které vznikd razova vina:
9 <0
2o = (0.70 £ 0.07) x 10" cm, no= 1,088.
wd

Ze vztahu (3.10) mizeme, zname-li hmotnost bilého trpaslika, vypocitat
teplotu materialu po prichodu razovou vlnou:

kTmodel = (45 + 4) keV,
Todel = (5,3 £0.5) x 108 K.

Teplota T}04e1 Vzesla z modelu vysla vyssi, nez teplota ziskana prolozenim
spektra tepelnym brzdnym zarenim Ti,en. To je ale v poradku, nebot Tiem
odpovida vice prumérné hodnoté teploty mezi povrchem bilého trpaslika a
razovou vinou ve vysce zp, zatimco teplota Ti0q01 je teplota plazmatu prave
proslého razovou vinou.
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Obrazek 5.5: Spektrum V709 Cas s modelem zéfeni sloupcové akrece.
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Kapitola 6
ZAavér

Ve své praci jsem se zabyvala studiem vysokoenergetického zatreni bilych
trpasliki, presnéji intermedidlnich polari.

V prvni kapitole jsem popsala obecné vlastnosti bilych trpaslikii. Déle
jsem se zaméiila na fyziku akrece. Nastinila jsem také techniku detekce
vysokoenergetického zafeni pomoci koédové masky.

V praktické ¢asti jsem popsala ziskavani obrazu a potazmo spektra z dat
z druzice INTEGRAL. Dalsi ¢ast patfila préaci s takto ziskanym spektrem.
V ziskaném spektru, slozeném z dat z detektora JEM-X2 a ISGRI, je jeden
bod zjevné vychyleny. Jedna se o posledni bod z JEM-Xu a jeho odchyleni
si vysvétluji nizkou citlivosti detektoru na téchto hrani¢nich energiich.

Spektrum jsem nejdiive analyzovala pomoci programu XSPEC, kde jsem
ho prolozila modelem tepelného brzdného zareni a dospéla k teploté plaz-
matu kTrem = (36 + 2) keV (Tiem = (4,2+0,2) x 108K). Déle jsem pouzila
model, ktery vice odpovida fyzikalni podstaté sloupcové akrece podle [10].
Pomoci numerické metody nalezeni minima funkce jsem nasla nejlepsi shodu
modelu s naméfenymi daty.

Vysledkem byla hmotnost bilého trpaslika v intermedialnim polaru V709
Cas: Myq = (0.87 £ 0.08) M. Tato hodnota v ramci chyby souhlasi s tou,
kterou ziskali podobnou metodou V. Suleimanov et al. [10]: Myq = (0.9 £
0.1) M, nebo M.Falanga [11]: M4 = (0.827073) M. Z hmotnosti jsem nésledné
ziskala teplotu plazmatu tésné po razové viné ve sloupci akrece: k10401 =
(45 + 4) keV, (Thodel = (5,3 +0.5) x 10® K).

K dalsi praci s timto tématem doporucuji prozkoumat vliv rozdilného
piistupu k teplotnimu a hustotnimu profilu v modelu sloupcové akrece, tzn.
zvolit takové profily, které nejsou zalozené na piedpokladu konstantniho
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tlaku v oblasti po razové viné, ale vice zapracovavaji fyzikalni vlastnosti
tohoto jevu.
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