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Abstrakt:

V p°edloºené práci studujeme vysokoenergetické spektrum intermediálního
polaru V709 Cas. Intermediální polary jsou interagující dvojhv¥zdy, jejichº
jedna sloºka je bílý trpaslík se silnýmmagnetickým polem. Díky tomu v ur£ité
vzdálenosti od bílého trpaslíka za£ne akreující látka proudit na jeho povrch
po magnetických silo£arách. Vzniká tak tzv. sloupcová akrece, jejíº spektrum
je sloºené p°eváºn¥ z tepelného brzdného zá°ení a má maxium v tvrdém
rentgenovském zá°ení. Studiem tohoto spektra lze ur£it hmotnost bílého
trpaslíka. Sou£ástí práce je popis získávání a zpracovávání dat z druºice IN-
TEGRAL.

Klí£ová slova: bílý trpaslík, intermediální polar, sloupcová akrece, tepelné
brzdné zá°ení, 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 �eld. 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

iv





Obsah

1 Úvod 1

2 Bílí trpaslíci 2
2.1 Nejznám¥j²í z trpaslík· . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 2
2.2 Obecn¥ o bílých trpaslících . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 3
2.3 Vlastnosti degenerovaného plynu . . . . . . . . . . . . . . . 4
2.4 Chandrasekharova mez . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 6
2.5 Optická spektra . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 7

3 Sloupcová akrece 8
3.1 Kataklyzmické prom¥nné hv¥zdy . . . . . . . . . . . . . . . 8
3.2 Akrece . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 10
3.3 Sloupcová akrece . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 11
3.4 Brzdné zá°ení . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 14
3.5 Kódová maska . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 17

4 Získávání a zpracovávání dat 19
4.1 V 709 Cassiopeiae . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 19
4.2 Druºice INTEGRAL . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 19
4.3 Získávání a zpracovávání dat . . . . . . . . . . . . . . . . . . 21

4.3.1 Rekonstrukce obrazu a získávání spektra z IBISu . . . 23
4.3.2 Rekonstrukce obrazu a proces získávání spektra z JEM-

Xu . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 25

5 Model spektra sloupcové akrece 27
5.1 Fitování v programu XSPEC . . . . . . . . . . . . . . . . . . 28
5.2 Model . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 30

5.2.1 Nalezení optimálních parametr· modelu . . . . . . . 32

vi



6 Záv¥r 36

Literatura 38

vii



Kapitola 1

Úvod

Kdyº v roce 1962 objevil Riccardo Giacconi za pouºití sondáºní rakety Aer-
obee první rentgenovský zdroj mimo Slune£ní soustavu, Sco-X1, ani ti nej-
v¥t²í optimisté nep°edpokládali, ºe se seznam takovýchto objekt· rozroste
do t°iceti let na sto padesát tisíc. A p°ece se tak, p°edev²ím díky n¥mecko-
britsko-americké druºici ROSAT, stalo.

Ruku v ruce s rozkv¥tem detek£ních technik vysokoenergetické astro-
fyziky p°icházeli teoretici s interpretacemi nejr·zn¥j²ích exotických úkaz·
odhalených z pozorování. Jednou ze zkoumaných oblastí byly i kataklyzmické
prom¥nné hv¥zdy.

Vysokoenergetické zá°ení, které tyto dvojhv¥zdy vyza°ují, má sv·j p·vod
v akre£ním disku, v n¥mº dopadá po spirále látka p°etékající z druhé sloºky
na bílého trpaslíka. Má-li navíc tento bílý trpaslík silné magnetické pole,
akreující látka v ur£itém míst¥ opustí spirálu a za£ne proudit na povrch
bílého trpaslíka po silo£arách v podob¥ sloupce plazmatu rozºhaveného na
teplotu stovek milión· kelvin·.

Z vlastností tohoto sloupce m·ºeme zjistit hmotnost bílého trpaslíka,
coº je cílem této práce. K tomu je nejprve pot°eba seznámit se s fyzikálním
pozadím celého problému. Dále se budu zabývat problematikou získání a
zpracování dat z druºice INTEGRAL. Posledním krokem je aplikace modelu
sloupcové akrece na získaná spektra a interpretace výsledk·.
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Kapitola 2

Bílí trpaslíci

2.1 Nejznám¥j²í z trpaslík·

Jak jinak za£ít o bílých trpaslících neº p°íb¥h¥m Siria B. Po deseti letech
trp¥livého pozorování a m¥°ení p°edpov¥d¥l Friedrich Wilhelm Besser, ºe
Sirius je ve skute£nosti dvojhv¥zda. V té dob¥ v²ak je²t¥ nebylo moºné tuto
domn¥nku potvrdit p°ímým pozorováním. To se, i díky výhodné vzájemné
poloze obou hv¥zd, poda°ilo aº po Besselov¥ smrti v roce 1862. Tento objev
nevzbudil velkou pozornost. Malá zá°ivost Siria B (LA = 23.5 L�, zatímco
LB = 0.03 L�) byla p°ipisovaná nízké povrchové teplot¥. Metody jak teplotu
hv¥zd zm¥°it vyvinula spektroskopie v následujících desetiletích.

T¥chto nástroj· vyuºil v roce 1915 Walter Adams a zjistil, ºe Sirius B
je horká bílá hv¥zda s povrchovou teplotou 27 000 K, která velkou £ást své
energie vyza°uje v ultra�alové oblasti spektra. Tento objev jiº velkou po-
zornost vzbudil. Zá°ivý výkon hv¥zdy závisí na teplot¥ se £tvrtou mocninou.
P°esn¥ji to vyjad°uje vztah známý jako Stefan-Boltzmann·v zákon:

L = σ4πR2T 4
eff , (2.1)

kde σ je Stefan-Boltzmannova konstanta. Efektivní teplota Teff je teplota,
kterou by m¥la koule o polom¥ru hv¥zdy R zá°ící jako absolutn¥ £erné t¥leso,
jeº by do prostoru vysílala zá°ivý výkon L stejn¥ velký, jako vysílá daná
hv¥zda.

Je tedy z°ejmé, ºe n¥kolikanásobn¥ vy²²í teplota má za následek radikální
zmen²ení p°edpokládaného polom¥ru hv¥zdy. Výsledek byl ²okující. Sirius B
s hmotností stejnou jako na²e Slunce má polom¥r men²í neº planeta Zem¥!

Tehdy se za£ala psát nová d·leºitá kapitola astronomie.
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Obrázek 2.1: Sirius B viditelný jako malá te£ka u levého dolního okraje
daleko jasn¥j²ího Siria A. Snímek byl po°ízen Hubblovým vesmírným
dalekohledem.

2.2 Obecn¥ o bílých trpaslících

Tato kapitola byla zpracována podle [1], [7].
Bílí trpaslící jsou kone£nou vývojovou fází hv¥zd s po£áte£ní hmotností

men²í neº p°ibliºn¥ 11M�. Hlavním problémem spojeným s jejich zkoumáním
je malý zá°ivý výkon. A tak v²ichni dosud objevení samostatní bílí trpaslící
leºí ve vzdálenosti ne v¥t²í neº 10 pc od Slunce.

O tom, jaká panuje v centru teplota, si lze ud¥lat hrubou p°edstavu
pomocí rovnice zá°ivé rovnováhy:

dT

dr
= − 3

16σ

κρ

T 3

Lr

4πr2
, (2.2)

kde κ je tzv. opacita neboli nepr·hlednost hv¥zdného materiálu. Ta je
de�novaná jako κ = 1/(ρlfs), kde lfs je st°ední volná dráha fotonu. Opacita
tedy odpovídá ú£innému pr·°ezu v²ech absorbujících nebo rozptylujících
center v 1 kg látky. Vezmeme-li v úvahu pouze rozptyl na volných elektronech
a p°edpokládáme-liX (pom¥r hmotností vodíku a celkové hmotnosti) nulový,
pak κ = 0, 02 m2kg−1. Po dosazení a zahrnutí p°edpokladu, ºe teplota na
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povrchu je oproti teplot¥ v centru zanedbatelná, dostáváme:

Tc ≈
(

3κρ

16σ

Lwd

4πRwd

)1/4

≈ 6× 107 K. (2.3)

To je obrovská teplota, kterou kdyº dosadíme do vztah· pro energetickou
výt¥ºnost termonukleárních reakcí, získáme hodnoty, jeº by odpovídaly o n¥-
kolik °ádu vy²²í svítivosti neº je pozorovaná. Z toho plyne, ºe termonukleární
reakce se nepodílejí na produkci vyza°ované energie a ºe tedy vnit°ek bílého
trpaslíka musí být sloºen z £ástic, které nejsou schopny termonukleární fúze
za podmínek, které v centru panují.

Dále odhadneme centrální tlak. Vyjdeme z rovnice mechanické rovnováhy:

dP

dr
= −GMρ

r2
. (2.4)

S pouºitím p°edpokladu konstantní hustoty m·ºeme za hmotnostM dosadit
4
3
πr3ρ. Okrajovou podmínkou bude P = 0 na povrchu. Dosadíme a získáme:

Pc ≈
2

3
πGρ2R2 ≈ 4× 1022 Pa. (2.5)

Pro srovnání, tlak v centru Slunce je asi 1,5 milionkrát men²í.

2.3 Vlastnosti degenerovaného plynu

Co zastaví bílého trpaslíka od úplného gravita£ního zhroucení? Budeme-
li p°edpokládat, ºe se látka v nitru bílého trpaslíka chová velmi podobn¥
jako ideální plyn, jak tomu skute£n¥ u hv¥zd bývá (díky malým ú£inným
pr·°ez·m iont· a jejich velkým relativním rychlostem), m·ºeme vypo£ítat
tlak p·sobící uvnit° bílého trpaslíka pomocí rovnice ideálního plynu:

pV = NkT. (2.6)

Po dosazení typických hodnot pro bílého trpaslíka dostáváme tlak °ádov¥
1015 Pa, coº je hodnota naprosto nedosta£ující zabrán¥ní zhroucení.

Pro odpov¥¤ na na²i otázku musíme oprá²it Pauliho vylu£ovací princip.
Ten platí pro fermiony (tj. £ástice s polo£íselným spinem), jakými jsou nap°.
elektrony, neutrina nebo protony.

Z kvantové mechaniky plyne, ºe £ástice nácházející se ve vázaném sys-
tému má diskrétní spektrum energií, kterých m·ºe nabývat. Tyto jednotlivé
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stavy jsou popisovány kvantovými £ísly. Pauliho vylu£ovací princip pak °íká,
ºe se v soustav¥ nemohou vyskytovat dva fermiony ve stejném kvantovém
stavu, tedy, ºe ºádné dva fermiony ve stejném kvantovém systému nemohou
mít totoºná kvantová £ísla.

Sniºujeme-li teplotu plynu, coº neznamená nic jiného neº, ºe odebíráme
energii, £ástice za£ínají obsazovat niº²í kvantové stavy.

V idealizovaném p°ípad¥ p°i absolutní nule je celková energie v²ech fermi-
on· v systému nejniº²í moºná, ov²em nenulová. Fermiony v souladu s Pauliho
vylu£ovacím principem nemohou být v²echny v nejniº²í energiové hladin¥ a
tak nabývají vzestupn¥ energií z diskrétního spektra. Takový fermionový
plyn nazýváme kompletn¥ degenerovaný. Tzv. Fermiho energie je pak rovna
energii nejvy²²í obsazené hladiny.

Fermiho energie je dána vztahem:

εF =
h̄2

2m

(
3π2n

)2/3
, (2.7)

kde m je hmotnost £ástice a n je hustota £ástic.
Ov²em v bílém trpaslíku není ani náhodou absolutní nula, nýbrº teplota

°ádov¥ 107 K. Stále v²ak m·ºeme látku v nitru velmi dob°e aproximovat
kompletn¥ degenerovaným plynem. K tomu, abychom pochopili, jak je to
moºné, je t°eba zjistit, jak závisí stupe¬ degenerace na teplot¥ a tlaku.

Fermiho energie v závislosti na hustot¥ je:

εF =
h̄2

2me

[
3π2

(
Z

A

)
ρ

mH

]2/3

, (2.8)

kde Z je po£et proton· a A po£et nukleon· v jád°e bílého trpaslíka. Nyní
m·ºeme porovnat Fermiho energii se st°ední energií elektron·, 3

2
kT . Jedno-

du²e °e£eno, je-li 3
2
kT < εF , pak pr·m¥rný elektron nemá dostatek energie,

aby obsadil volné kvantové stavy nad Fermiho hladinou. Takovou látku pak
nazýváme degenerovanou. Dosadíme-li za εF z rovnice (2.8), dostáváme:

T <
h̄2

3mek

[
3π2

(
Z

A

)
ρ

mH

]2/3

≡ TD (2.9)

Na pravé stran¥ máme výraz s rozm¥rem teploty. Budeme jej nazývat teplota
degenerace. Je uºite£né si uv¥domit, ºe centrální teplota závisí (z rovnice
ideálního plynu) na hustot¥ se t°etí odmocninou TC ∼ ρ1/3, zatímco teplota
degenerace roste rychleji TD ∼ ρ2/3.
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Za pov²imnutí stojí také to, ºe Fermiho energie, a tedy i teplota degen-
erace je nep°ímo úm¥rná hmotnosti £ástice. To znamená, ºe pro elektrony v
bílém trpaslíku je teplota degenerace velká (°ádov¥ miliardy kelvin·). To je
nejmén¥ o °ád více, neº jakých teplot je v centru dosahováno. Z toho plyne,
ºe elektronový plyn je degenerovaný. Pro kladn¥ nabité zbytky atom· je
teplota degenerace mnohonásobn¥ men²í. To znamená, ºe atomová jádra se
v bílém trpaslíku chovají jako ideální plyn.

Tlak degenerovaného elektronového plynu získáme pomocí Heisenbergovi
relace neur£itosti ∆x∆p ≈ h̄ a Pauliho vylu£ovacího principu. Finální vzorec
má pak následující tvar:

Pe =
(

3

8π

)
2/3

h2

5me

[(
Z

A

)
ρ

mH

]5/3

, (2.10)

kde Z je protonové a A nukleonové £íslo. Ve v¥t²in¥ atom· je pak Z/A ∼ 0.5.
Tento vztah je velice d·leºitý a vyplývá z n¥ho, ºe tlak degenerovaného plynu
na rozdíl od ideálního plynu nezávisí na teplot¥.

Po dosazení typické hustoty bílého trpaslíka, tedy ρ = 109 kg m−3, nám
tlak degenerovaného plynu vyjde °ádov¥ 1022 Pa, coº uº je tlak srovnatelný
s gravita£ním tlakem v centru.

Tímto jsme na²li odpov¥¤ na otázku poloºenou na zá£átku. M·ºeme
tedy °íci, ºe tlak elektronov¥ degenerovaného plynu je zodpov¥dný za udrºení
hydrostatické rovnováhy uvnit° bílého trpaslíka.

2.4 Chandrasekharova mez

Jaká je závislost polom¥ru na hmotnosti u bílého trpaslíka? Na to m·ºeme
odpov¥d¥t, pouºijeme-li vztah pro hydrostatickou rovnováhu (2.4), kde, jak
jsme jiº ukázali, vystupuje tlak elektronov¥ degenerovaného plynu, který je
úm¥rný ρ5/3:

P

R
∼ Gρ

M

R2
→ ρ5/3

R
∼ ρ

M

R2
→
(
M

R3

)2/3

∼ M

R
→

R ∼M−1/3 (2.11)

Tento výsledek je pon¥kud p°ekvapivý. �íká totiº, ºe £ím je bílý trpaslík
hmotn¥j²í, tím je jeho polom¥r men²í. To je ov²em p°irozený d·sledek elek-
tronové degenerace. Elektrony musí být blíº u sebe, aby se zvý²il tlak elek-
tronov¥ degenerovaného plynu.
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Ov²em toto platí pouze za p°edpokladu, ºe ve hv¥zd¥ p°evládá nerela-
tivistický elektronov¥ degenerovaný plyn. O ultrarelativisticém elektronov¥
degenerovaném plynu mluvíme p°i hustotách nad 1010 kg m−3. Pro takovou
látku platí jiná stavová rovnice.

V roce 1931 ukázal tehdy teprve 21letý indický fyzik Subrahmanyan
Chandrasekhar, ºe se pro ultrarelativistický plyn závislostR ∼M−1/3 m¥ní a
klesá stále rychleji aº po tzv. Chandrasekharovu hmotnost. Pro hmotn¥j²ího
bílého trpaslíka jiº neexistuje stabilní °e²ení, hroutí se dál, aº skon£í jako
neutronová hv¥zda, nebo £erná díra.

Maximální hmotnost bílého trpaslíka £iní asi 1,4 M�.

2.5 Optická spektra

Optická spektra bílých trpaslík· se výrazn¥ li²í od spekter jiných hv¥zd, by´
stejného spektrálního typu. Charakteristickým znakem je silné roz²í°ení £ar
tlakem a silný £ervený posuv. Ten je výsledkem ztráty energie fotonu, který
je nucen p°ekonat silné gravita£ní pole, a dosahuje hodnot z = ∆λ/λ/c2R ≈
≈ 10−4.

Z pozorovatelského hlediska rozli²ujeme v optickém oboru n¥kolik spek-
trálních typ· bílých trpaslík·. Nejv¥t²í skupinou obsahující dv¥ t°etiny v²ech
bílých trpaslík· v£etn¥ Siria B jsou DA bílí trpaslíci, jejichº atmosféry jsou
sloºeny prakticky pouze z vodíku. Ve svých spektrech tedy vykazují pouze
tlakem roz²í°ené absorb£ní vodíkové £áry.

Dal²ím typem jsou pak DB bílí trpaslící (8 % celkového po£tu), ty mají
atmosféry sloºené pouze z helia, a proto se v jejich spektrech setkáváme s
heliovými absorp£ními £arami.

Zajímavou skupinou jsou DC bílí trpaslící (14 %), jejichº spektrum ne-
vykazuje ºádné £áry, pouze kontinuum.
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Kapitola 3

Sloupcová akrece

3.1 Kataklyzmické prom¥nné hv¥zdy

Kataklyzmické prom¥nné hv¥zdy (anglicky cataclysmic variable stars � odtud
zkratka CVs) jsou druhem prom¥nných hv¥zd, které se vyzna£ují nepravidel-
ným nár·stem jasnosti o n¥kolik °ád· následovaným návratem do klidného
stadia. Dodnes se pouºívá i jejich p·vodní ozna£ení novy, z latinského novus,
nový. Taková hv¥zda totiº zpravidla není ve své klidné fázi p°i pozorování
pouhým okem viditelná, a tak se p°i náhlém zjasn¥ní jeví jako nová hv¥zda
na obloze.

CVs jsou t¥sné dvojhv¥zdy skládající se z bílého trpaslíka (primární
sloºka) a druhé hv¥zdy � nej£ast¥ji hv¥zdy hlavní posloupnosti (sekundární
sloºka). Hv¥zda hlavní posloupnosti zcela vypl¬uje sv·j Roche·v lalok. Do-
chází tedy k p°etoku hmoty na bílého trpaslíka. Ve v¥t²in¥ p°ípad· se tak
ned¥je po p°ímé spojnici mezi ob¥ma sloºkami, protoºe materiál opou²t¥jící
sekundární hv¥zdu má moment hybnosti plynoucí z ob¥hu sloºek kolem sebe.
V rovin¥ ob¥hu se tak utvo°í tzv. akre£ní disk, v n¥mº díky r·zným dynam-
ickým proces·m dochází k redistribuci momentu hybnosti z vnit°ních £ástí
akre£ního disku do jeho vn¥j²ích partií a látka po spirále padá na sekundární
sloºku.

K náhlému zjasn¥ní dochází díky p°ekotnému termonukleárnímu ho°ení
hmoty nahromad¥nému na povrchu bílého trpaslíka. Tato událost se nazývá
výbuch novy.

Proces akrece m·ºe být zna£n¥ ovlivn¥n p°ítomností silného magnet-
ického pole bílého trpaslíka. Takové typy CVs pak nazýváme magnetické
kataklyzmicky prom¥nné hv¥zdy, zkrácen¥ mCVs. Podle velikosti magnetic-
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Obrázek 3.1: a) akrece na bílého trpaslíka bez silného magnetického pole,
b) akrece na bílého trpaslíka se silným magnetickým polem (polary), c)
intermediální polary.

kého pole je dále d¥líme na polary a intermediální polary.
Polary, neboli hv¥zdy typu AM Herculis mají magnetické pole bílého tr-

paslíka o velikosti 107−109 G. Takto enormní magnetické pole (pro porovnání
� magnetické pole Slunce má velikost asi 1 G) znemoº¬uje utvo°ení akre£ního
disku a materiál dopadá na povrch bílého trpaslíka po magnetických silo£á-
rách.

Polary sv·j název získaly díky tomu, ºe sv¥tlo p°icházející z takovéhoto
systému je díky silnému magnetickému poli polarizované.

Intermediální polary, neboli hv¥zdy typu DQ Herculis mají o n¥co slab²í
magnetické pole a to 106 − 107 G. V takovém p°ípad¥ dopadající plyn tvo°í
akre£ní disk ve v¥t²ích vzdálenostech od primární sloºky. Blíºe bílému tr-
paslíku materiál op¥t následuje magnetické silo£áry a dochází k tzv. sloup-
cové akreci.
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3.2 Akrece

Tato kapitola byla zpracována podle [2].
Energie, které se uvolní akrecí hmoty o hmotnosti Ṁ ze sekundární sloºky

na primární sloºku o hmotnosti M a polom¥ru R∗, m·ºeme vyjád°it jako
úbytek potenciální energie:

∆Eacc =
GMṀ

R∗
, (3.1)

kde p°edpokládáme, ºe hmota akreuje na primární sloºku z nekone£na,
jinak °e£eno, potenciální energie p°ed zahájením akrece je nulová, coº sice
není tak úpln¥ pravda, ale vliv tohoto p°edpokladu na p°esnost je minimální.

Díky tomu, ºe gravita£ní pole je konzervativní, nezáleºí zm¥na poten-
ciální energie na dráze, po které hmota na hv¥zdu dopadá, a tento vztah
tedy platí pro v²echny druhy akrece.

Kdyº dopadající materiál dosáhne povrchu hv¥zdy, je rapidn¥ zpomalen.
P°edpokládáme-li, ºe ve²kerá kinetická energie dopadajícího materiálu je
p°em¥n¥na na tepelnou energii a následn¥ vyzá°ena, dostáváme se k zá°ivému
výkonu:

L =
1

2
Ṁv2

ff =
GṀM

R∗
, (3.2)

kde vff je rychlost volného pádu (anglické free fall) vff = (2GM/r)1/2.
S výhodou m·ºeme zavést tzv. Schwarzschild·v polom¥r : rg = 2GM/c2.

Po dosazení do vztahu pro zá°ivý výkon dostáváme:

L =
1

2
Ṁc2

(
rg
R∗

)
. (3.3)

Podíl rg/2R∗ se nazývá ú£innost konverze a zpravidla se zna£í ξ. Platí:
L = ξc2Ṁ . Z p°edchozího vztahu je jasné, ºe ú£innost konverze závisí na
kompaktnosti objektu. Dosadíme-li hodnoty typické pro bílého trpaslíka,
dostáváme ξ ∼ 3× 10−4, zatímco pro parametry typické neutronové hv¥zdy
ú£innost stoupá aº k ξ ∼ 0, 15. Pro srovnání ú£innost termonukleárního
spalování vodíku na helium je asi 7× 10−3.

Podle p°edchozího to vypadá, ºe m·ºeme dosahovat obrovských zá°ivých
výkon· jednodu²e tím, ºe necháme dopadat hmotu na kompaktní objekty.
Existuje v²ak horní limit pro zá°ivý výkon, který se nazývá Eddington·v
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limit. Kdyby byl zá°ivý výkon v¥t²í, tlak zá°ení by odvrhl dopadající mate-
riál.

Pro odvození vztahu pro Eddington·v limit p°edpokládejme, ºe akreu-
jící materiál se skládá pouze z ionizovaného vodíku. Zá°ivá síla pak bude
p°eváºn¥ uskute£¬ována Thomsonovým rozptylem zá°ení na volných elek-
tronech. Tento mechanismus spolu s Coulombovskou silou mezi elektrony
a protony má za následek, ºe zá°ivá síla uná²í elektron-protonové páry
opa£ným sm¥rem neº gravita£ní síla. Výsledná síla na elektron-protonový
pár má velikost: (

GMmp −
LσT
4πc

)
1

r2
, (3.4)

kde σT je Thomson·v ú£inný pr·°ez a mp je hmotnost protonu.
Hrani£ní zá°ivý výkon, p°i kterém je výraz v závorce roven nule, je

hledaný Eddington·v limit:

LEdd =
4πGMmpc

σT
=

2πrgmpc
3

σT
∼= 1, 3× 1031

(
M

M�

)
W (3.5)

Pomocí LEdd m·ºeme také stanovit dolní odhad pro teplotu primární
sloºky. Vzhledem k tomu, ºe t¥leso vyza°uje svoji energii nejefektivn¥ji,
kdyº zá°í jako absolutn¥ £erné t¥leso, dolní odhad pro teplotu dostáváme
ze Stefan-Boltzmannova zákona:

LEdd = σ4πR2
∗T

4
min. (3.6)

Znovu dosadíme typické hodnoty pro bílého trpaslíka a dostáváme se
k teplot¥ 3 × 105 K. Tato teplota s pomocí Wienova posunovacího zákona
p°edpovídá, ºe takové objekty by m¥ly siln¥ zá°it v ultra�alové oblasti spek-
tra a m¥kkém rentgenu. Detekce tvrdého rentgenovského zá°ení z n¥kterých
kataklyzmicky prom¥nných hv¥zd tak zp·sobila velké p°ekvapení. Abychom
takovéto pozorování mohli vysv¥tlit, musíme do hry zapojit magnetické pole.

3.3 Sloupcová akrece

Tato kapitola byla zpracována podle [3] a [4].
Pro studium akrece hmoty na bílého trpaslíka se silným magnetickým

polem si vysta£íme s p°edpokladem, ºe jeho magnetické pole je dipólového
charakteru. V takovém p°ípad¥ je pro hv¥zdu s polom¥rem R∗ a magnetickou
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indukcí na povrchu B∗ velikost magnetické indukce v ekvatoriální rovin¥ ve
vzdálenosti R od st°edu:

B(R) = B∗

(
R∗
R

)3

.

Jako první vyvstává otázka, v jakém míst¥ dochází k naru²ení akre£ního
disku, jinými slovy, kde p°ebírá nadvládu magnetické pole a látka za£íná
proudit na povrch bílého trpaslíka po magnetických silo£árách. K tomu
dochází v míst¥, kde hustota magnetické energie (Pmag = B2/8π) p°ekro£í
hustotu kinetické energie spojené s pohybem £ástic v akre£ním disku, kde
je rychlost £ástic blízká rychlosti volného pádu. V takovém p°ípad¥ platí,
ºe Pgas ≈ ρv2. Sou£in ρv m·ºeme vyjád°it pomocí rychlosti akrece Ṁ =
4πr2(−v) jako |ρv| = M/4πr2. Pro rm platí, ºe Pmag(rm) = ρv2|rm , tedy

B2
∗R

2
∗

8πr6
m

=
(2GM)1/2M

4πr
5/2
m

, (3.7)

odkud dostáváme:

rm = 5, 1× 108
(
M

1016

)−2/7
(
Mwd

M�

)−1/7 (
B∗R

3
∗

1030

)4/7

cm. (3.8)

Polom¥r rm se nazývá Alfén·v polom¥r.
P°ibliºn¥ od tohoto polom¥ru jiº látka neakreuje po spirále, ale za£íná

sledovat silo£áry magnetického pole a po nich dopadá na magnetické póly
bílého trpaslíka. Uvnit° sloupce dosahují £ástice hmoty rychlosti volného
pádu:

vff =
(

2GM

R∗

)1/2

∼ 5× 106 ms−1.

Zatímco st°ední kvadratická rychlost volných elektron· opou²t¥jících disk je:

vth =

(
kT

me

)1/2

∼ 106 ms−1.

Tato rychlost je pro protony vzhledem k jejich v¥t²í hmotnosti je²t¥ daleko
niº²í. N¥kde v blízkosti povrchu bílého trpaslíka tak musí dojít ke zm¥n¥
rychlosti dopadajícího materiálu na rychlost niº²í, neº je rychlost zvuku.
D¥je se tak v tzv. rázové vln¥.

V rázové vln¥ se na velmi krátké vzdálenosti v podstat¥ skokov¥ m¥ní
rychlost, hustota a tlak plynu. I zde v²ak musí platit rovnice kontinuity,
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Eulerova rovnice a samoz°ejm¥ zákon zachování energie. Z t¥chto rovnic pak
plyne, ºe v p°ípad¥ silné rázové vlny, tedy kdyº má proud plynu o mnoho
v¥t²í rychlost, neº je rychlost zvuku, se rychlost v rázové vln¥ m¥ní v pom¥ru
1/4. Z rovnice kontinuity vyplývá, ºe v takovém p°ípad¥ hustota naroste
£ty°ikrát. Tlak plynu se zm¥ní na P2 = 3

4
ρ1v

2
1. Teplota plynu po rázové vln¥

je ze stavové rovnice ideálního plynu rovna:

T2 =
µmHP2

kρ2

=
3

16

µmH

k
v2

1. (3.9)

Pro ná² p°ípad materiálu dopadajícího rychlostí volného pádu je jeho
teplota po pr·chodu rázovou vlnou:

TS =
3

8

GMµmH

kR∗
. (3.10)

Tato teplota pom¥rn¥ p°esn¥ odpovídá teplot¥

Tth =
GMmp

3kR∗
, (3.11)

která odpovídá situaci, kdy akreující materiál prom¥ní v²echnu svoji
gravita£ní potenciální energii v teplo. Silná rázová vlna tedy kinetickou e-
nergii nadzvukového plynu prom¥ní do náhodných tepelných pohyb·. Pro
typické hodnoty bílého trpaslíka dostáváme TS ∼ 6× 108 K a kTS = 50 keV,
coº odpovídá tvrdému rentgenovskému zá°ení.

Teplota plynu po rázové vln¥ bude pozorovatelnou charakteristikou spek-
tra bílého trapaslíka pouze tehdy, kdyº plyn, který pro²el rázovou vlnou,
bude opticky tenký.

P°i takovýchto teplotách je v podstat¥ jediným zdrojem opacity rozptyl
na volných elektronech. Pro optickou hloubku v rovin¥ kolmé na sloupec
akrece dostáváme vztah:

τkolm ∼
(

ρ

2µmH

)
σTf

1/2R∗ ≈ 0, 03, (3.12)

kde f vyjad°uje, na jak velkou £ást povrchu bílého trpaslíka dopadá
materiál sloupcovou akrecí. Typicky to je asi 1/40 povrchu. Jelikoº je teplota
plynu pro²lého rázovou vlnou tak vysoká, v¥t²ina zá°ivého ochlazování se
realizuje brzdným zá°ením. P°eváºná £ást tohoto zá°ení unikne díky malé
optické hloubce plá²t¥m akre£ního sloupce. Zlomek v²ak pronikne na povrch
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Obrázek 3.2: Schéma sloupcové akrece.

bílého trpaslíka, tento povrch zah°eje, a tato energie je následn¥ op¥t vyzá-
°ena jako ultra�alové a slabé rentgenovské zá°ení ve form¥ zá°ení absolutn¥
£erného t¥lesa.

Celé spektrum sloupcové akrece na bílého trpaslíka je tedy sloºené z brzd-
ného zá°ení a p°ísp¥vku zá°ení absolutn¥ £erného t¥lesa.

3.4 Brzdné zá°ení

Izolovaná nabitá £ástice nem·ºe spontánn¥ emitovat nebo absorbovat zá°ení.
Existuje k tomu fundamentální d·vod, a to zákon zachování energie a hyb-
nosti. Ze slavné rovnice speciální teorie relativity

E2 = |p|2c2 +m2c4 (3.13)

plyne, ºe v²echna energie fotonu se projevuje jako jeho hybnost, zatímco
£ást energie hmotné £ástice je uzam£ena v její hmotnosti. Nelze tedy dosáh-
nout p°em¥ny £ásti energie a hybnosti ze samostatné nabité £ástice na foton,
aniº by byl poru²en zákon zachování energie nebo hybnosti. Ale zá°ení nabité
£ástice je moºné, pokud v blízkosti leºí n¥jaký jiný zdroj energie a hybnosti.
Takovým nej£ast¥ji bývá Coloumbovské pole iontu. Vyzá°ená energie jde pak
na vrub kinetické enerii, proto název brzdné zá°ení.
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Obrázek 3.3: Vznik brzdného zá°ení (voln¥-volný p°echod).

Tato £ást byla zpracována podle p°edná²ky Chrise Flynna [14].
V astrofyzice je nej£ast¥jí²í p°ípad vzniku brzdného zá°ení ten, který je

znázorn¥n na obrázku 3.3. Elektron e− s rychlostí v prolétá polem klad-
ného náboje tvo°eného Z protony s nábojem Ze−. Impaktní parametr b je
vzdálenost mezi elektronem a kladným nábojem p°i jejich nejbliº²ím p°i-
blíºení. Elektron je b¥hem této interakce urychlován (m¥ní se sm¥r jeho
rychlosti a velikost rychlosti klesá). Jelikoº toto urychlování není konstatní,
emituje fotony s r·znou vlnovou délkou, jinými slovy celé spektrum. Celkový
vyzá°ený výkon m·ºeme pokud dokáºeme vyjád°it zrychlení jako funkci £asu
spo£ítat pomocí Larmorova vzorce:

P =
2q2a2

3c2
, (3.14)

kde q je náboj urychlené £ástice a a je její zrychlení.
Tzv. interak£ní £as , Dt = v/b, souvisí s hrani£ní frekvecí ωcut, ve které

do té doby ploché spektrum za£ne, jak je vid¥t na obrázku 3.4, exponenciáln¥
klesat.

Intenzita v ploché £ásti spektra (ω < ωcut) je [14] :

I =
8Z2e6

3Pc3m2
ev

2b2
(3.15)

Tento výraz charakterizuje zá°ení jedné £ástice s rychlostí v a impaktním
parametrem b. My bychom ale cht¥li zobecnit výsledek na populaci elektron·
s ur£itým rychlostím a hustotním rozd¥lením. Astrofyzikáln¥ uºite£ným p°í-
padem je ten s jednotnou teplotou T . Celkové vyza°ování takovéto populace
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Obrázek 3.4: Spektrum brzdného zá°ení pro jednu £ástici, p°evzato z [14].

se nazývá tepelné brzdné zá°ení. Uvaºujeme-li ionizovaný plyn s teplotou T ,
pak rychlostní rozd¥lení £ástic plynu je dáno Maxwellovým rozd¥lením:

f(v) = 4π

√(
me

2πkBT

)3

v2 exp

(
−mev

2

2kBT

)
. (3.16)

Impaktní faktor b je ur£en hustotou elektron· ne a hustotou iont· ni.
Jestliºe tedy nakonec zintegrujeme výraz (3.15) p°es v²echny v a b,

j(hν) =
∫ ∫

I(v, b)f(v, b) dvdb, (3.17)

získáme celkový vyzá°ený výkon na jednotku objemu:

j(hν) ≡ eff = gff
32πe6

2mec3

√
2π

2mekB

T−1/2Z2neni exp

(
− hν

kBT

)
(3.18)

Takové spektrum se láme p°ibliºn¥ na hodnot¥ hν/kBT , coº je uºite£né
pro získávání teploty ze spektra. Výraz obsahuje tzv. gaunt·v faktor gff ,
coº je faktor svou hodnotou nep°íli² vzdálený od jedné pro ²iroké spektrum
teplot a hustot.

16



V CGS jednotkách m·ºeme výkon vyzá°ený z jednoho centimetru kubic-
kého vyjád°it jako:

eff = 1, 44× 10−27T−1/2neniZ
2gB exp

(
− hν

kBT

)
(3.19)

kde gB je gaunt·v faktor zpr·m¥rovaný p°es frekvence. Jeho £íselná hodnota
je blízká jedné.

3.5 Kódová maska

Sloupcová akrece se ve spektru projevuje v jeho vysokoenergetické £ásti.
Chceme-li ji zkoumat, m·ºeme zapomenout na optickou astronomii a zam¥°it
svoji pozornost na teleskopy pozorující ve vy²²ích frekvencích.

Rentgenovská a gama astronomie se oproti odv¥tvím, které se zabývají
£ástí spektra s del²ími vlnovými délkami, potýká se dv¥ma zásadními prak-
tickými omezeními.

Zaprvé je to tém¥° nemoºnost fokusovat vysokoenergetické fotony po-
mocí £o£ek nebo zrcadel. Zadruhé jsou to velmi nízké toky zá°ení, které k
nám od vysokoenergeticých zdroj· p°icházejí. V tomto oboru vlnových délek
jsme tedy nuceni pouºít jinou zobracovací metodu, neº jakými jsou klasické
dalekohledy. Jednou z moºností, která je pouºita i na krátkovlnných za-
°ízeních na INTEGRALu (SPI, IBIS a JEM-X), je tzv. kódová maska.

Zpracování obrazu se zde provádí ve dvou krocích. Zaprvé se p°icháze-
jící zá°ení moduluje pomocí vhodn¥ zvolené m°íºky, která obsahuje pr·h-
ledné a nepr·hledné elementy. Modulované zá°ení pak dopadá na detektor,
kde vytvá°í tzv. shadowgram. Druhým krokem je interpretace takto deteko-
vaných dat.

Nejjednodu²²ím p°íkladem kódové masky je známá dírková komora. Jak
je vid¥t na obrázku 3.5, jakoºto m°íºka, která moduluje obraz, je tu zvolena
jedna malá dírka. Dírková komora vytvá°í na detektoru obrácený obraz p°ed-
m¥tu. Není zde tedy pot°eba sloºitých algoritm· k rozkódování nam¥°ených
dat. Pro co nejost°ej²í obraz pot°ebujeme dírku ud¥lat co moºná nejmen²í.
Tím se ale vzniklý obraz stává velmi temným. Chcemeli-li po°ídit obraz vy-
buchující atomové bomby, je pro nás dírková komora dostate£ná. Pro mén¥
intenzivní zdroje ale pot°ebujeme na²i metodu modi�kovat tak, aby systém
propou²t¥l více foton·.

Nabízí se p°idání druhé dírky, která po£et dopadajích foton· zdvojnásobí.
Daní za to je ale fakt, ºe se na detektoru pozorovaný objekt objeví dvakrát.
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Obrázek 3.5: Dírková komora, p°evzato z [13].

P°i v¥t²ím po£tu dírek se situace stává je²t¥ nep°ehledn¥j²í. Zde se pak jiº
p°i dekódování obrazu vyuºití po£íta£ových algoritm· nevyhneme.

Princip sloºit¥j²í kódové masky ukazuje obrázek £íslo 3.6. Pro jeden
bodový zdroj bude mít detekovaný shadowgram stejný vzor jako m°íºka.
Pro sloºit¥j²í zdroj bude výsledný shadowgram sou£tem mnoha takovýchto
rozloºení.

Pro kaºdý sm¥r zá°ení je £ást masky, která p°ispívá ke kódování na de-
tektoru, nazývaná pracovní zónou. Základním poºadavkem potom je, aby
pro kaºdé dva rozdílné sm¥ry p°icházejícího zá°ení byly p°íslu²né pracovní
zóny také rozdílné. To proto, aby p°i rekonstrukci obrazu nedocházelo k ne-
jednozna£nosti v ur£ování pozice zdroje.

Obrázek 3.6: Kódová maska, p°evzato z [13].
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Kapitola 4

Získávání a zpracovávání dat

4.1 V 709 Cassiopeiae

Doposud bylo objeveno t°icet p¥t intermediálních polar·. Já jsem si pro
svoji práci vybrala jeden z nich, konkrétn¥ V709 Cas. Tento objekt byl
jako rentgenovský zdroj objeven a identi�kován jako intermediální polar
z celooblohové p°ehlídky druºice ROSAT v roce 1995 [9]. Sou°adnice V709
Cas jsou:

rektascenze αJ2000 = 00h28m55s, deklinace δJ2000 = 50◦16‘14“.

Sloupcová akrece, kterou jsem se rozhodla studovat, se ve spektrech
nejvýrazn¥ji projevuje, jak bylo ukázáno v kapitole 1.8, v oblasti tvrdého
rentgenovského zá°ení. K jeho pozorování je tedy nutné zvolit vhodný in-
strument. Já jsem se rozhodla pro druºici INTEGRAL.

4.2 Druºice INTEGRAL

INTEGRAL (International Gamma Ray Astrophysics Laboratory) je v¥decká
druºice Evropské kosmické agentury (ESA). Hlavním cílem mise spojené
s touto druºicí je po°ídit podrobnou mapu oblohy v gama oboru s vysokým
úhlovým rozli²ením. Druºice byla na ob¥ºnou dráhu vynesena 17. °íjna 2002.

V¥decké p°ístroje na INTEGRALu:

• IBIS (Imager on Board the Integral Satellite) � gama dalekohled s úhlovým
rozli²ením 12', rozsah: 20 keV aº 10 MeV
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Obrázek 4.1: Druºice INTEGRAL.

• JEM-X (Joint European X-ray Monitor) � dva zobrazovací detektory
RTG zá°ení, rozsah: 3 keV aº 35keV

• OMC (Optical Monitoring Camera) � refraktor s £o£kou o pr·m¥ru
5 cm a CCD chipem; maximální hv¥zdná velikost, kterou lze s tímto
dalekohledem pozorovat, je asi 18 mag

• SPI (Spectrometer on INTEGRAL) � zobrazovací spektroskop pro m¥-
°ení energie dopadajícího gama zá°ení v rozsahu 20 keV aº 8 MeV s
rozli²ením 2,2 keV

K získání spektra jsem pouºila data z IBISu a JEM-Xu. Spektroskop SPI
jsem nevyuºila kv·li nízké citlivosti pro slabé zdroje pod 100 keV.

Gama dalekohled IBIS je vybaven dv¥ma zárove¬ pracujícími detek-
tory: ISGRI a PICsIT, které jsou umíst¥ny za kódovou maskou a pokrývají
obrovský rozsah energií 20 keV aº 10 MeV. Vzhledem k tomu, ºe difrakce pro
vlnové délky odpovídající rentgenovskému zá°ení je zanedbatelná, je úhlové
rozli²ení dθ teleskopu, konstruk£n¥ zaloºeném na technologii kódové masky,
ur£eno pom¥rem velikosti jednoho elementu masky (v p°ípad¥ IBISu 11,2
mm) a vzdálenosti masky od detektoru (3133 mm).

dθ = arctg
(

11, 2 mm

3133 mm

)
= 12′

Foton, který projde za°ízením, m·ºe být detekován díky jeho interakci
s materiálem detektoru. Nej£ast¥ji dochází k t°em hlavním typ·m interakcí:
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fotoeletrické absorbci, Comptonov¥ rozptylu a produkci elektron-pozitrono-
vého páru.

JEM-X poskytuje data z niº²ích energií(3 � 35keV), £ímº dopl¬uje po-
zorování hlavních za°ízení IBISu a SPI o d·leºitou £ást spektra pozorovaných
objekt·. Navíc má v¥t²í rozli²ení, a pomáhá tak k identi�kaci zdroj· v hus-
tých polích. Skládá se ze dvou stejných teleskop· vyuºívajících op¥t tech-
nologii kódové masky.

4.3 Získávání a zpracovávání dat

Tato kapitola vznikla za vydatné pomoci Matú²e Kocky, který se extrakcí
dat z INTEGRALU zabýval ve své diplomové práci [8].

INTEGRAL m¥°í ve dvou základních reºimech. První z nich, Pointing,
je m¥°ení, které probíhá, kdyº je osa druºice zam¥°ena stále jedním sm¥rem.
To trvá p°ibliºn¥ 30 minut. Poté druºice p°ejíºdí na dal²í cíl a je v tzv. slew
módu. Kaºdé Pointing a Slew se nazývá Science Window. Jedno pozorování
se obvykle skládá z mnoha takovýchto Science Windows.

V²echna data, která se vztahují k jednomu Science Window, jsou ucho-
vávána jako sou£ást tzv. Science Window Group. B¥hem zpracovávání dat
(Science Analysis) jsou v²echny nov¥ vytvo°ené soubory vloºeny do p°ís-
lu²né Science Window Group. Pro studium vybraného objektu pot°ebujeme
obvykle velké mnoºství Science Windows. Vyuºijeme tak tzv. Observation
Group slouºící jako skladi²t¥ pro v²echna Science Window Groups, která se
vztahují k danému pozorování.

Samotná data lze získat v archivu INTEGRALu na webové adrese:

www.isdc.unige.ch/integral/archive

Práce s archivem je pom¥rn¥ intuitivní. Vyhledávat lze na základ¥ sou°adnic i
názvu poºadovaného objektu. Po rozklinutí tla£ítkaMore options m·ºeme
nastavit dal²í parametry vyhledávání. Doporu£uji odzna£it select all a vy-
brat SCW � Science Window Data. Rozklinutím Specify Additional
Parameters se na²e moºnosti nastavení vyhledávání je²t¥ roz²í°í. Výhodné
je nap°íklad do polí£ka scw_type napsat pointing. Tím od�ltrujeme data
po°ízená v reºimu Slew. Vypln¥ním public do polí£ka ps speci�kujeme, ºe
chceme pouze ve°ejn¥ dostupná data. Jsme-li hotovi s nastavením v²ech
parametr·, nezbývá neº hledání spustit, a to tla£ítkem Start search.
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Objeví se seznam v²ech Scince Windows spl¬ujících na²e poºadavky.
Z nich si m·ºeme vybrat ty, které nás zajímají. Pro vytvo°ení Observa-
tion Group budeme pot°ebovat seznam v²ech stáhnutých Science Windows.
Klikneme tedy na save ScW list a uloºíme ho pod názvem all_data.lst.
Pro dal²í práci s tímto souborem je nutné zm¥nit jeho stukturu tak, ºe
p°etvo°íme °ádek typu:

005100410010.001

na:

scw/0051/005100410010.001/swg.�ts

a to samé provedeme pro v²echny °ádky tohoto typu.
Pak uº sta£í jen stisknout Request data products for selected rows

a následn¥ vyplnit e-mail, na který vzáp¥tí p°ijde script pro stáhnutí dat.
Pro zpracovávání dat je zapot°ebí mít nainstalovaný program ISDC O�-

line Scienti�c Analysis (OSA). Podrobný návod instalace je k dispozici na
http://www.isdc.unige.ch/integral/analysis.

Máme-li nainstalováno, m·ºeme se pustit do práce se staºenými daty.
Nejd°íve je nutné vytvo°it adresá°, ve kterém bude probíhat analýza. Jeho
adresu uloºíme do prom¥nné REP_BASE_PROD. Nacházíme-li se v tomto adre-
sá°i provedeme to p°íkazem:

setenv REP_BASE_PROD $PWD

Adresá° bude mít následující strukturu:

• scw/: zde uloºíme stáhnutá data

• aux/: pomocné, tzv.auxiliary data

• cat/: ISDC reference katalog

• ic/: charakteristiky p°ístroje, tzv. Instrument Characteristics, jako
jsou nap°. kalibra£ní data

• idx/: dal²í pomocné soubory

Adresá°e cat,ic,idx jsou sou£ástí OSA distribuce. Do adresá°e
REP_BASE_PROD dále zkopírujeme ná² seznam all_data.lst.

Dále je pot°eba nastavit dal²í prom¥nné:
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setenv ISDC_ENV adresá°_s_instalací_OSA_software

setenv \

ISDC_REF_CAT "$REP_BASE_PROD/cat/hec/gnrl_refr_cat_0033.fits"

source $ISDC_ENV/bin/isdc_init_env.csh

Nyní kone£n¥ p°ichází na °adu samotná analýza. Tu lze ovládat p°es
gra�cké rozhraní (GUI), já jsem v²ak volila cestu bez GUI, tedy p°ístup
z p°íkazové °ádky. K tomu, aby se pokaºdé nezavolalo GUI, je pot°eba p°e-
nastavit prom¥nnou COMMONSCRIPT na 1:

setenv COMMONSCRIPT 1

Jak jsem jiº zmínila, pouºila jsem data ze dvou detektor· � IBISu a
JEM-Xu. Aº doposud je postup spole£ný pro oba detektory. Li²it se za£íná
od následujícího kroku.

4.3.1 Rekonstrukce obrazu a získávání spektra z IBISu

Jako první vytvo°íme Observation Group. To provedeme p°íkazem og_create:

cd $REP_BASE_PROD

og_create idxSwg= all_data.lst ogid=Nazev_OG baseDir="./" \

instrument=IBIS

Výsledkem je vytvo°ení adresá°e $REP BASE PROD/obs/Nazev_OG. Pro
start analýzy je pot°eba p°emístit se do tohoto nov¥ vzniklého adresá°e:

cd $REP_BASE_PROD/obs/Nazev/_OG

Následujícím p°íkazem 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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Obrázek 4.2: Vý°ez z výsledného obrázku získaného z IBISu (ISGRI).

V tomto p°ípad¥ pracujeme se standardním rozd¥lením kanál· do t°inácti
bin·, coº je zaji²t¥no nastavením parametru ChanNum na -1.
V IBIS_II_inEnergyValues nastavíme adresu RMF matice, ze které se
vy£te energiové rozd¥lení jednotliných bin·. SWITCH_disablePICsIT=yes
znamemá, ºe nechceme provád¥t analýzu dat z detekoru PICSsIT. To ne-
chceme proto, protoºe je toto za°ízení v energiích, ve kterých vyza°uje V709
Cas, málo citlivé.

Pro extrakci spektra jsem pouºila alternativní metodu získávání pr·m¥r-
ného spektra z více obraz· v r·zných energiích. Nejprve je zapot°ebí dostat
se do adresá°e, ve kterém máme jiº zpracované obrázky:

cd $REP_BASE_PROD/obs/V709Cas

P°íkaz pro spu²t¥ní extrakce spektra vypadal v mém p°ípad¥ 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 pot°eba nastavit, je název výsledného spektra do para-
metru DOL_spec a sou°adnice zdroje do parametr· ra a dec.
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4.3.2 Rekonstrukce obrazu a proces získávání spektra z

JEM-Xu

Postup v p°ípad¥ JEM-Xu je velmi podobný p°ede²lému. I zde se za£íná
s vytvo°ením Observation Group:

og_create idxSwg=all\_data.lst ogid=v709cas_jmx1 \

baseDir="./" instrument=JMX1

Následuje spu²t¥ní analýzy. V tomto p°ípad¥ pro stadardní rozd¥lení
kanál· do 16 bin· (zaji²t¥no nastavením nChanBins na -4).

IMA_detImagesOut=no IMA_userImagesOut=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

Pokra£uje se p°i°azením RMF a ARF matice:

j_rebin_rmf binlist=STD_016

j_image_arf jemx_num=1 outfile=jmx1_image_arf.fits

Posledním krokem je extrakce spektra:

mosaic_spec DOL_idx="jmx1_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 skládá ze dvou totoºných detektor·. Proto je kaºdý p°íkaz
nutno spustit dvakrát. Jednou pro JEM-X1 a podruhé pro JEM-X2, tedy
v²ude, kde se vyskytuje JMX1, ho je pot°eba p°epsat na JMX2.
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Obrázek 4.3: Zrekonstruovaný obraz z JEM-X1. Porovnáním s p°edchozím
obrázkem vidíme, ºe rozli²ení JEM-Xu je v¥t²í neº IBISu.
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Kapitola 5

Model spektra sloupcové akrece

Následující £ást je zpracována podle [5].
Vztah mezi zdrojem a pozorovanými county m·ºeme popsat rovnicí:

C(PI) = T
∫

RMF(PI,E) · ARF · S(E) · dE ≈ T
∑
j

RijAjSj, (5.1)

kde C(PI) jsou pozorované county v PI kanále detektoru, T je pozorovací
£as, ARF(E) je na energii závisející efektivní plocha teleskopu a detektoru
(v cm2), S(E) je tok zdroje (v jednotkách foton/cm2/s/keV) a RMF(PI,E)
je bezrozm¥rná matice odezvy vyjad°ující pravd¥podobnost, s jakou bude
dopadající foton s energií E detekován v kanále PI. RMF i AEF matici
jsem získala p°i zpracovávání dat.

Jak probíhá �tování spektra modelem, výstiºn¥ vystihuje obrázek 5.1.
Základem je nade�nování modelu spektra S(E). Takový model by m¥l být
zvolen na základ¥ fyzikální podstaty zdroje. Takto namodelované spektrum
je nutno vynásobit odezvou detektoru (RMF a ARFmatice) tak, abychom ho
mohli porovnat s nam¥°enými daty. To provedeme pomocí vhodných stati-
stických metod. Následn¥ m¥níme vstupní parametry modelu do té doby,
neº dosáhneme statisticky nejlep²í shody. M·ºe se stát, ºe v této fázi jsou
hodnoty stále nevyhovující. V takovém p°ípad¥ nezbývá neº zm¥nit model
spektra a celou proceduru opakovat.

Já jsem se o �tnutí pokusila jednak sama a jednak jsem vyuºila programu
XSPEC.
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Obrázek 5.1: Schéma popisující pr·b¥h �tování.

5.1 Fitování v programu XSPEC

XSPEC � X-Ray Spectral Fitting Package � je sou£ástí NASA HEASOFT
software, který je ur£en pro analýzu dat z r·zných vysokoenergetických
druºic.

XSPEC umoº¬uje �tování vysokoenergetických spekter mnoha modely.
Pro p°ípad sloupcové akrece je nejjednodu²í volbou dvouparametrický model
tepelného brzdného zá°ení (bremss), kde je krom¥ normovacího parametru
parametrem i teplota plazmatu.

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

XSPEC se ovládá p°es p°íkazovou °ádku. P°íkazem data na£teme spek-
trum. Dále je zapot°ebí na£íst RMF a ARF matici, to se provede p°íkazy
response a arf. Vybraným modelem data proloºíme pomocí p°íkazu fit.
Lze na£íst a proloºit více spekter najednou. Místo plného zn¥ní p°íkazu lze
pouºít jen £ást jeho názvu. V mém p°ípad¥ vypadal postup následovn¥:

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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Obrázek 5.2: Spektrum V709 Cas sloºené z dat JEM-Xu a ISGRI proloºené
modelem tepelného brzdného zá°ení pro plazma s teplotou (36± 2) keV.
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Obrázek 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

Proloºené spektrum je na obrázku 5.2. Teplota plazmatu pro tento model
vy²la: kTbrem = (36± 2) keV, Tbrem = (4, 2± 0, 2)× 108 K, χ2 = 3, 7 pro 17
stup¬· volnosti.

5.2 Model

Model sloupcové akrece, který více odpovídá fyzikální podstat¥ problému,
navrhl Suleimanov et al. [10].

Obrázek 5.3 schematicky ukazuje sloupcovou akreci na bílého trpaslíka
s polom¥rem Rwd. Rázová vlna se nachází ve vý²ce z0.

Pro popis teplotního a hustotního pro�lu v oblasti po rázové vln¥ jsem
narozdíl od [10] pouºila jednodu²²í model [3] zaloºený na p°edpokladu kon-
stantního tlaku v oblasti po rázové vln¥:

T (z) = T0 =
(
z −Rwd

z0 −Rwd

)2/5

, (5.2)
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Obrázek 5.4: Teplotní a hustotní pro�l v akre£ním sloupci.

ρ(z) = ρ0 =
(
z −Rwd

z0 −Rwd

)−2/5

, (5.3)

kde

T0 = 3
µmH

kB
v2

0, (5.4)

ρ0 =
a

v0

, (5.5)

v0 =
1

4

√
2GMwd

z0

, (5.6)

kde a je lokální rychlost akrece na jednotkovou plochu (rozm¥r v CGS:
g cm−2 s−1). I kdyº je tato veli£ina volným parametrem modelu, podle [10]
na ní spektrum tém¥° nezávisí, a proto jsem zvolila standardní hodnotu
a = 1 g cm−2 s−1. Dále µ je st°ední molekulová hmotnost pln¥ ionizované
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látky slune£ního sloºení, tedy µ = 0, 62, G je gravita£ní konstanta, kB Boltz-
mannova konstanta a mH je hmotnost atomu vodíku.

Polom¥r bílého trpaslíka je po£ítán podle vztahu dávajícího dohromady
polom¥r a hmotnost bílého trpaslíka [12]:

Rwd = 7, 8 · 108 ×


1, 44M�

Mwd

2/3

−
(

Mwd

1, 44M�

)2/3
1/2

[cm] (5.7)

Samotný model spektra je pak sou£tem jednotlivých spekter brzdného
zá°ení z r·zných vý²ek nad povrchem bílého trpaslíka aº do vý²ky z0, kde
se nachází rázová vlna [10]:

FE =
∫ z0

Rwd

j(z)dz, (5.8)

kde lokální spektra jsou následujícího tvaru [6]:

j(z) = 9, 58 · 10−38 ×
(
ρ(z)

µmH

)2

T (z)−0.5

(
E

kBT (z)

)−0,4

exp

(
− E

kBT (z)

)
.

(5.9)

5.2.1 Nalezení optimálních parametr· modelu

Nalezení nejlep²í shody m¥°ení s modelem znamemá minimalizovat rozdíl
mezi nam¥°enými daty a hodnotami p°edpov¥zenými modelem.

Minimalizovala jsem funkci S:

S =
n∑

i=1

|xi − yi|, (5.10)

kde xi jsou nam¥°ené hodnoty a yi jsou hodnoty p°edpov¥zené modelem,
které jsou získány jako ur£itý integrál z funkce (3.9) FE p°es rozsah energií
i-tého binu detektoru. A n je po£et bod· v nam¥°eném spektru. Takovouto
funkci jsem vybrala kv·li niº²í citlivosti na vychýlená data v porovnání
s metodou nejmen²ích £tverc·.

Minimum této funkce jsem hledala numericky, pouºila jsem tzv. simple-
xovou metodu.

32



Simplexová metoda (Nelder-Meadova metoda) je algoritmus pro hledání
minima funkce s N parametry. Základem této metody je d·myslné pro-
hledávání N -rozm¥rného prostoru útvarem (simplexem) s N + 1 vrcholy.
Kaºdý bod tohoto prostoru p°edstavuje r·znou kombinaci parametr·. Pro
dvouparametrickou funkci je simplexem trojúhelník, pro t°íparametrickou
funkci je jím £ty°st¥n atd.

Metoda v kaºdém bod¥ simplexu spo£ítá hodnotu funkce a nahradí je-
den ze svých bod· novým bodem. Nejjednodu²ím p°ípadem je nahrazení
bodu, v n¥mº je hodnota funkce nejvy²²í, bodem zrcadleným p°es t¥ºi²t¥
zbývajících bod·. Pokud je tento bod lep²í neº dosud nejlep²í bod, natáhne
se v dal²ím kroku simplex ve sm¥ru spojnice starého a zrcadleného bodu.
Dále se simplex m·ºe kontrahovat kolem nejlep²ího bodu. Tímto postupem
se neustále p°ibliºuje a zmen²uje kolem minima funkce. Podrobn¥j²í popis
lze nalézt nap°íklad v [15].

V mém p°ípad¥ m¥l model dva parametry. Hmotnost bílého trpaslíka
Mwd a vý²ku z0, ve které se nachází rázová vlna.

Samotný program pro hledání minima jsem napsala ve Fortranu 90. �ásti
pouºitého kódu byly pouºity z [16].

Postup algoritmu je následující:

1. na£tení nam¥°ených dat v jednotlivých binech

2. inicializace po£áte£ních hodnot

3. výpo£et hustoty energie v jednotlivých binech za pouºití numerické
integrace podle modelu zá°ení sloupcové akrece

4. nalezení optimálních parametr· modelu simplexovou metodou

5. vypsání spektra.

Statistické chyby parametr· jsem ur£ovala tak, ºe jsem jeden z nich
m¥nila, zatímco druhý byl za�xován, aº se S zm¥nila o p°edem zvolenou
hodnotu. Zm¥nu, která k tomu byla pot°eba, jsem pak ozna£ila za chybu.

Výsledná hmotnost:

Mwd = (0.87± 0.08)M�

Ze vztahu (3.7) dostáváme polom¥r bílého trpaslíka:

Rwd = (0.61± 0.06)× 109 cm.
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Vý²ka, ve které vzniká rázová vlna:

z0 = (0.70± 0.07)× 109 cm,
z0

Rwd

= 1, 088.

Ze vztahu (3.10) m·ºeme, známe-li hmotnost bílého trpaslíka, vypo£ítat
teplotu materiálu po pr·chodu rázovou vlnou:

kTmodel = (45± 4) keV,

Tmodel = (5, 3± 0.5)× 108 K.

Teplota Tmodel vze²lá z modelu vy²la vy²²í, neº teplota získaná proloºením
spektra tepelným brzdným zá°ením Tbrem. To je ale v po°ádku, nebo´ Tbrem

odpovídá více pr·m¥rné hodnot¥ teploty mezi povrchem bílého trpaslíka a
rázovou vlnou ve vý²ce z0, zatímco teplota Tmodel je teplota plazmatu práv¥
pro²lého rázovou vlnou.
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Obrázek 5.5: Spektrum V709 Cas s modelem zá°ení sloupcové akrece.
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Kapitola 6

Záv¥r

Ve své práci jsem se zabývala studiem vysokoenergetického zá°ení bílých
trpaslík·, p°esn¥ji intermediálních polar·.

V první kapitole jsem popsala obecné vlastnosti bílých trpaslík·. Dále
jsem se zam¥°ila na fyziku akrece. Nastínila jsem také techniku detekce
vysokoenergetického zá°ení pomocí kódové masky.

V praktické £ásti jsem popsala získávání obrazu a potaºmo spektra z dat
z druºice INTEGRAL. Dal²í £ást pat°ila práci s takto získaným spektrem.
V získaném spektru, sloºeném z dat z detektor· JEM-X2 a ISGRI, je jeden
bod zjevn¥ vychýlený. Jedná se o poslední bod z JEM-Xu a jeho odchýlení
si vysv¥tluji nízkou citlivostí detektoru na t¥chto hrani£ních energiích.

Spektrum jsem nejd°íve analyzovala pomocí programu XSPEC, kde jsem
ho proloºila modelem tepelného brzdného zá°ení a dosp¥la k teplot¥ plaz-
matu kTbrem = (36± 2) keV (Tbrem = (4, 2±0, 2)×108 K). Dále jsem pouºila
model, který více odpovídá fyzikální podstat¥ sloupcové akrece podle [10].
Pomocí numerické metody nalezení minima funkce jsem na²la nejlep²í shodu
modelu s nam¥°enými daty.

Výsledkem byla hmotnost bílého trpaslíka v intermediálním polaru V709
Cas: Mwd = (0.87 ± 0.08)M�. Tato hodnota v rámci chyby souhlasí s tou,
kterou získali podobnou metodou V. Suleimanov et al. [10]: Mwd = (0.9 ±
0.1)M� nebo M.Falanga [11]:Mwd = (0.82−0.25

+0.12)M�. Z hmotnosti jsem následn¥
získala teplotu plazmatu t¥sn¥ po rázové vln¥ ve sloupci akrece: kTmodel =
(45± 4) keV, (Tmodel = (5, 3± 0.5)× 108 K).

K dal²í práci s tímto tématem doporu£uji prozkoumat vliv rozdílného
p°ístupu k teplotnímu a hustotnímu pro�lu v modelu sloupcové akrece, tzn.
zvolit takové pro�ly, které nejsou zaloºené na p°edpokladu konstantního
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tlaku v oblasti po rázové vln¥, ale více zapracovávají fyzikální vlastnosti
tohoto jevu.
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