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Abstrakt:

Tato préace se zaméfuje na analyzu milisekundovych pulsara (MSP), které jsou soucasti
jedné z nejvétsich kulovych hvézdokup v nasi Galaxii, 47 Tucanae. Kulové hvézdo-
kupy jsou obecné povazovany za mista, ktera obsahuji oproti oblasti galaktického disku
nadmeérné zastoupeni téchto specidlnich objekti. V této hvézdokupé byli zvoleni ¢tyti
modelovi kandidati MSP a na nich demonstrovan postup zjisténi povahy jejich vyza-
fovani. Nejprve byla pomoci diagramu barevnych indext odhadnuta pravdépodobna
povaha vyzafovani jednotlivych MSP a nésledné byla pomoci softwarového nastroje
Xspec provedena detailni analyza prolozenim extrahovanych spekter predpovézenymi
teoretickymi modely. Ve spektrech MSP se obecné pocita s kombinaci termalni (za-
feni ¢erného télesa nebo vodikové atmosféry neutronovych hvézd) emise a netermalni
(power-law) emise. Kazdy zdroj ma vSak obecné rozdilnou miru vzajemné dominance
téchto dvou slozek. Urcéenim této miry je cilem této prace. Rozbor byl proveden na
zékladé spektralni analyzy zéfeni v rentgenové ¢asti spektra z dostupnych pozorovani
druzice Chandra X-ray Observatory.

Klicova slova: milisekundové pulsary, 47 Tucanae, rentgenovské zafeni, spektralni ana-
lyza

Abstract:

This diploma thesis is focused on analysis of millisecond pulsars (MSP), which belong
to one of the largest globular clusters in our Galaxy, 47 Tucanae. Globular clusters are
generally thought to be places that contain in contrast to the area of the galactic disc
an excessive amount of these special objects. Out of this globular cluster, four candi-
dates were chosen to demonstrate the process of determining nature of their radiation.
First, through a creation of color-color diagram a likely radiation character of indivi-
dual MSPs was estimated. Then, a detailed spectral analysis was performed by fitting
extracted spectra with theoretical models using software tool Xspec. In MSP spectra,
combination of thermal (blackbody radiation or neutron star atmosphere) emission and
nonthermal (power-law) emission is generally assumed. However, every single source
has generally a unique mixture of dominance between these two components. Deter-
mining this mixture was the goal of this thesis. The study was made based on spectral
analysis in x-ray part of spectrum using all available observations from Chandra X-ray
Observatory to date.

Keywords: millisecond pulsars, 47 Tucanae, x-ray, spectral analysis
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Teoreticka c¢ast



Kapitola 1

Motivace

V dnesnim svété védy a techniky existuje Ffada obori, které se sice mohou pochlubit
témi nejlepsimi odborniky planety a nejmodernéjsim vybavenim, ale jsou to obory,
kde nemizeme s klidem ani z poloviny fici, jak zkoumané véci funguji nebo co by
mohly lidstvu v budoucnosti prinést. At uz je jejich stied zajmu 10 km hluboko na dné
oceanu, je tisickrat mensi nez je tloustka lidského vlasu nebo se nachézi nékolik stovek
svételnych let od svych pozorovatelii, néco maji lidé toto zkoumajici spole¢ného — touhu
posouvat hranice lidského poznani nékam, kam se nikdo pred nimi jesté neodvazil. A
astrofyzika ma mezi témito obory své nezastupitelné misto.

Je tomu sice uz takika 50 let od objeveni prvniho znamého pulsaru CP 1919421
(,CP* slouzi jako zkratka pro Cambridge Pulsar) na poli pobliz anglického Cambridge,
ale ani za tuto dobu plné jesté nechdpeme povahu vlastnosti téchto objektu. Situaci
nam sice usnadnuji stale modernéjsi a podrobnéjsi pirehlidky kosmickych i pozemnich
observatori, diky kterym se ndm podafilo nalézt uz nékolik stovek dalSich takovychto
hvézd, ale s kazdym novym objevem zjistujeme, Ze toho, co nevime a nedokazeme
vysvétlit, je stale vic nez jsme si mysleli.

V této praci se plné sezndmime s velice specidlnim typem hvézdnych objekt,
které snad ve vSech smérech vykazuji extrémni a velice ojedinélé vlastnosti. Pulsary,
ackoliv jsou az zavéreénym stadiem zivota hmotnych hvézd, jsou pro nas v mnoha
ohledech mnohem cennéjsimi fyzikalnimi laboratofemi nez pravé hvézdy, jimiz byly
pulsary do doby, nez spotfebovaly veskeré své jaderné palivo. Diky extrémnim hustotam
materidlu téchto hvézd, nejsilnéj$im magnetickym polim ve vesmiru nebo rychlostem
rotace, které nedosahuje zadny jiny znamy typ vesmirnych objektud, tak u nich mizeme
pozorovat jevy a testovat teorie, kterych bychom nikde jinde ve vesmiru nebyli schopni.
Otéazka pulsart a jejich vlastnosti je pro moderni astrofyziku jednim z piednich témat
soucasného zajmu, protoze by mohly odpovédét na mnoho otézek, se kterymi si moderni
fyzika a testovani v pozemskych podminkich nevi rady, od gravita¢nich vln az po
povahu nejelementarnéjsich ¢astic hmoty.

Jak uz to ale u tak neprobadanych oblasti védy nékdy byvi, mnoho novych
objevi jeden z otaznikt zodpovi, ale nespocet novych odkryje. Bylo by tedy nesmirnym
zadostiu¢inénnim podafio-li by se mi prispét k odkryti alespon jediného z nich.



Kapitola 2

Neutronové hvézdy

Velice obecné feceno pokud hvézda vycerpa veskeré své jaderné palivo, zhrouti se pod
tthou své vlastni gravitace, protoze ztratila jediny mechanismus, ktery by ji proti pfitaz-
livym silam gravitace mohl ubranit. Hvézda pak muze skonéit v jednom ze t¥i odlisnych
stavi: jako bily trpaslik, neutronova hvézda nebo ¢erné dira. To, ve kterém z téchto
stavi hvézda skon¢i a tedy rozsahlost jejiho kolapsu, zavisi jediné na jeji pocatecni
hmotnosti. Ty nejhmotné&jsi doziji sviij zivot jako mohutné cerné diry, zatimco z téch
nejméné hmotnych hvézd se stavaji zarivi bili trpaslici. Pro kandidaty na neutronové
hvézdy plati hodnoty poc¢ateéni hmotnosti nékde mezi témito dvéma kategoriemi, po-
hybuji se v rozmezi 8 — 20 M. Diky extrémnim hustotdm a enormni pevnosti latky
neutronovych hvézd a bilych trpasliki nazyvame tyto hvézdy kompaktni. Co se sta-
tistického rozlozeni tyce z vyzkumi vyplyva, ze vice jak 95% vsech hvézd konéi svij
zivot jako bili trpaslici, aniz by prodélali jakykoliv dalsi vyznamnéjsi kolaps, zatimco
neutronové hvézdy jsou mnohem vzacnéjsi

Rozestup hustot mezi hvézdou hlavni posloupnosti a bilym trpaslikem a mezi bi-
lym trpaslikem a neutronovou hvézdou je v obou piipadech zhruba 7 fada. Ale naproti
tomu neutronova hvézda uz neni tolik vzdalend od parametrii ¢ernych dér, pro hmot-
nost 1,4 M) je pomér jejich polomért asi jenom tii. Hustota ¢ernych dér z obecnych
vypoctl vychazi jen asi 10 krat vyssi nez hustota neutronovych hvézd. Vyjimkou jsou
masivni ¢erné diry v centrech galaxii, které jsou velice fidké (asi jako voda).

2.1 Objev

K prvnim britkym néznaktm teorii neutronovych hvézd doslo sice uz v roce 1932 so-
vétskym fyzikem Landauem kratce po experimentalnim potvrzeni existence neutronu,
ale poprvé myslenka neutronovych hvézd jakozto kone¢nych stadii vyvoje obyc¢ejnych
hvézd, které vybouchnou jako supernovy, spatfila svétlo svéta az v roce 1934 v praci
Baadeho a Zwickyho. Ti jsou pravem povazovani za praotce myslenky neutronovych
hvézd jako takovych. O par let pozdéji Oppenheimer a Volkoff (1939) teoreticky zkou-
mali strukturu hvézdy skladajici se zcela z neutronového degenerovaného plynu a uké-
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Obrazek 2.1: Datovy zapis z nové postaveného radiového detektoru, ve kterém Jocelyn
Bellova objevila zvlastni pravidelné vzruchy, jak se pozdéji ukazalo signal nového neznamého
typu hvézd.

zali, ze degenerace je natolik dplna, Ze uz v ni teplota nehraje zadnou roli a jediny
smérodatny vztah, je mezi tlakem a hustotou. A¢koliv jiz v 50. letech minulého stoleti
byla k dispozici technika dostate¢né citlivd a presnd na to, aby bylo mozné pulsary
detekovat, dochazelo tou dobu jesté k velké ztraté cennych dat, diky ¢emuz o¢im po-
zorovateld pulsary dlouho unikaly. Tehdejsi systémy zpracovani dat byly navrzeny tak,
aby fazi odfiltrovali co mozné nejvice nezddouctho Sumu. Nevyhodou vsak bylo, Ze
spolu se Sumem se ztracely i velice slabé signaly do té doby jesté neznamych pulsara.

Prilomem byl az rok 1967, kdy se postgradualni studentce Jocelyn Bellové pod
vedenim Dr. Anthonyho Hewishe z anglické univerzity v Cambridge podafilo peclivym
zkoumanim datovych zapist objevit pravidelné vzruchy v datech z nové postaveného
radiového detektoru (obr. 2.1). Vysledkem jejiho pozorovani bylo objeveni pulzii o délce
~ 0,3 s, které se pravidelné opakovaly s periodou 1,3 s. JelikoZ se tyto vzruchy objevo-
valy vzdy pouze v urc¢itou ¢ast dne, bylo jasné, Ze jejich zdrojem bude néjaky kosmicky
objekt. Dalsim pozorovanim se védcum podarilo rozkryt dalsi vliastnosti téchto hvézd,
kterym se zacalo diky jejich povaze fikat pulsary (z anglického PULSating stAR).

Prestoze nyni dobte vime, Ze pulsary jsou vizualnimi projevy rychle rotujicich
neutronovych hvézd, jesté dlouho po jejich objevu nebylo jasné, jaky mechanismus
za témito velice pravidelnymi pulzy stoji ani jaky typ hvézdy je jejich zdrojem. Zédny
doposud znamy typ hvézdy nevykazoval pulzace s tak vysokou frekvenci, jez jsou navic
i nesmirné stabilni na velice Siroké Gasové Skale (P ~ 10710 — 10720 g s71)

Jako prvni padla teorie radialnich pulzaci, jelikoZ tak Siroky rozsah period (4 radi)
neodpovidal hustotné zadnému jednomu typu objektii. Jinou uvazovanou moznosti
byla teorie zékrytl jinym télesem v gravitacné vazaném systému. Ackoliv by tato teo-
rie mohla byt z geometrického a dynamického pohledu splnitelna pro centralni objekt
v podobé neutronové hvézdy, narazela na nizké hodnoty ztraty rotacni energie prostied-
nictvim vyzafovani gravitacnich vin. Pacini a Salpeter (1968) odvodili, Ze by pro realné
hodnoty zpomalovani rotace museli byt objekty zakryvajici centralni objekt prilis malé
(3 x 107® M) na to, aby ho dokazali dostatetns odstinit natoz odolat extrémnim
slapovym silam.

Posledni variantou platného pulzac¢niho mechanismu je idea, ze by perioda pulzii
byla totozna s periodou vlastni rotace objektu. Pro rotujici objekt existuje omezeni
pro spodni limit periody rotace, které je postaveno na predpokladu, Ze pusobeni sily
odstredivé nesmi prevazit nad pusobenim sily gravitacéni. V opa¢ném piipadé zacne
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dochézet ke zplostovani hvézdy v roviné kolmé k ose rotace a nasledné by se mohla
z hvézdy odtrhavat hmota a tvorit kolem ni rotujici disk.

Jestlize tedy hvézda o hmotnosti M a polomérem R se otac¢i tthlovou rychlosti
Q) = 27 /P pak:

GM
QR < - (2.1)

Pro spodni limit periody rotace pak plati:

37_‘_ 1/2
P> (2L 2.9
~ (GP) ’ (22)

pripadné pro spodni limit pramérné hustoty:

3T
P> ~pz- (2.3)

Pro pomaleji rotujici pulsary, by hustoty teoreticky sedéli i na bilé trpasliky, ale
u rychlejsich pulsartt napt. toho v Krabi mlhoviné, ktery mé periodou rotace pouhych
33 ms, uz vSak jeho spodni limit hustoty vychazel ptilis mnoho na jakéhokoliv stabilniho
bilého trpaslika. Tento fakt tak jen podporoval uvahy mnohych védcu, kteri se spise
klonili k teorii pulsart jakozto specialnimu typu neutronovych hvézd.

Tuto teorii pozdé&ji potvrdila i dalsi prace (Richards a Comella (1969)), ktera z na-
méfenych hodnot poklesu periody pulzaci u pulsaru v Krabi mlhoviné, dosla k zavéru,
7e stafi pulsaru je srovnatelné se stafim celé mlhoviny, jez je pozustatkem po vybuchu
supernovy pozorované v roce 1054. Potvrdila se tak dlouho diskutované teorie Baadeho
a Zwickyho (1934), ktefi ve své praci jako prvni v historii vyslovili myslenku, ze by
se jadro hvézdy mélo po svém kolapsu a nasledném vybuchu supernovy transformovat
do podoby velice malého, ale zato nesmirné hmotného nového hvézdného objektu —
neutronové hvézdy.

Identifikace pulsara jako rychle rotujicich neutronovych hvézd predpokladalo in-
terpretaci svételnych pulzi jako projevi tzv. majdikového efektu, pii kterém pozoro-
vatele na Zemi zasahuje paprsek zareni, ktery je vyzarovan ze specifického mista na
povrchu neutronové hvézdy. Tyto myslenky pozdéji potvrdili Radhakrishnan a Cooke
(1969) zkoumajici polarizaci zafeni u pulsaru Vela v pribéhu jednoho pulzu. Potvrdili,
ze vyzarovany signal musi byt silné lokalizovany, smérovy a velice silny. To vedlo k te-
zim, Ze rychle rotujici neutronové hvézdy jsou zdroje velice silného magnetického pole,
jez je ptivodcem a motorem emise pozorovaného radiového zafeni v blizkosti magnetic-
kych pola hvézdy. Poukézal také na myslenku, ze ibytek rota¢ni energie pulsaru musi
byt ddna vyzafovanim tohoto silného magnetického dipélu, coz se pozdéji ukazalo, ze
je v souladu s pozorovanymi poklesy pulza¢nich period (Gold (1968)).
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2.2 Polomeéry

Nalezeni vztahu mezi tlakem a hustotou, ktery nazyvame stavovd rovnice je velice
uzite¢ny nastroj, k odvozeni zavislosti mezi hmotnosti a polomérem hvézdy. Neutronova
hvézda je doslova jako jedno veliké atomové jadro. Pro srovnéni prumérna hustota latky
typické neutronové hvézdy (R = 10 km, M = 1,4 M) vychazi 6,7 x 10 g cm™3,
vedle toho hustota jadra se udava py = 2,7 x 10" g cm™3. Z drtivé vétsiny je hvézda
tvofena neutronovou hmotou, v rovnovaze s 5% protont a elektront. Pokud se jedna
o latku o hustoté mensi nebo i rovné pg dokadzeme stavovou rovnice celkem dobie
odvodit, ale pro vyssi hustoty je to uz nesmirné slozité. Pro drtivou vétSinu objemu
neutronovych hvézd az na samotné jadro mtuzeme odvodit stavovou rovnici a vychazi
nam piiklon spiSe k mékkym variantam stavovych rovnic, které charakterizuji latku
povolnéjsi ke zménam hustoty nez u tvrdsich variant (Wiringa a kol. (1988)).

V otazce urcovani poloméru neutronovych hvézd mame to obrovské Stésti, ze
muzeme vyuzit jednu z nejlepsich fyzikalnich laboratofi, dvojhvézdné systémy. Pokud
nalezneme takové, ve kterych je minimalné jednou ze slozek pulsar, mizeme z analyzy
vzéjemné pohybu obou slozek pomérné snadno odvodit priblizné hmotnosti obou slo-
zek. Drtiva vétsina neutronovych hvézd se pohybuje hmotnostné v tizkém pasmu okolo
hodnoty 135 M¢). Podle v soucasné dobé nejuznavanéjsich modelt stavovych rovnic,
vychazi pro tyto hmotnosti rozmezi poloméri 10,5 — 11,2 km.

Hornf limit poloméru vsak miize jesté dale ovliviiovat fada dalsich nestabilit, jako
tfeba celo-hvézdné deformace, které se mohou zacit projevovat u takto rychle rotujicich
hvézd jesté diive, nez Groven rotace dosdhne odstiedivého limitu. Pokud k nim skutecné
dojde, hvézda zac¢ne vyzafovat do svého okoli gravitacni viny, které s sebou odnesou
jisté mnozstvi energie na tkor rotace a hvézda se tak zpomali. Charakteristiky téchto
nestabilit byly pfedmétem nékolika praci (Haensel a kol. (1995), Morsink a kol. (1999)),
jejimiz zavéry byly, Ze pulsar s periodou rotace 1,4 ms by mél mit horni limit poloméru
okolo hodnoty 18 km. Zatim se tedy ukazuje, ze tyto rota¢ni nestability jsou hlavnim
rozhodujicim ¢initelem pro urc¢ovani méfitka rychlosti hvézdné rotace a to nejspiSe
nejen u neutronovych hvézd.

2.3 Struktura

Ze studif stavovych rovnic mame hrubou predstavu o rozsahu hustot a povaze latky
v riznych vrstvach neutronovych hvézd, diky tomu mtuzeme nastinit teoreticky model
jejich struktury:

— P1i povrchu hvézdy, by pravdépodobné mohla existovat velmi tenka vrstva vodi-
kové (v nékterych piipadech i uhlikové) atmosféry. Diky extrémné silnému gra-
vitaénimu poli (~ 108 krat vétsi nez pozemské) se Skalovaci vyska atmosféry
pohybuje v Ffadu jen nékolika centimetrii p¥i teploté 10° K.
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Obrazek 2.2: Prufez strukturou typické neutronové hvézdy

— Pod tenkou vrstvou atmosférou se nachazi povrchova vrstva tzv. vnéjsi kiry,
ktera by méla byt totozna s tou, jakd se nachazi v nitru bilych trpasliki: jadra
% Fe obklopena mofem degenerovanych elektront, ktera ma pii povrchu hustotu
105 g cm™3. Diky vzajemnému odpuzovani jednotlivych jader Zeleza se piedpo-
klada, ze budou tvofit prostorové centrovanou miizku, diky které maji neutronové
hvézdy pevnou vnéjsi kiiru. Vazebné energie je velice silna (~ 1 MeV na jedno
jadro). Celd mfizka je az 10* krat hustsi nez pozemské Zzelezo a ma az 10° krat
vetsi pevnost nez ocel (Ruderman (1974)). Cela takova krystalicka kira ma ex-
celentni vodivé vlastnosti a ve sméru magnetického pole je témér supravodiva,
kolmo na néj je v8ak velice u¢innym izolatorem pro prochazejici elektricky proud.

— Na rozhrani mezi vn&jsi a vnitini kiirou, kde hustota latky dosahla 4x10' g cm™3,

mé Fermiho energie elektronii uz hodnotu 25 MeV a nad touto hranici uz jsou
jadra natolik tézka a nestabilni, Ze se z nich neutrony za¢nou odtrhévat a prechazi
volné do neutronové supratekutiny. Toto rozhrani oznacujeme jako neutronovou
mez presycenosti.

— S rostouci hloubkou roste adekvatné i hustota latky a pri takovychto podminkach
je pro elektrony energeticky velmi vyhodné, pronikat do jader atomu, kde se
slucuji s protony za vzniku novych neutront. Vznikaji tak jadra s neobvykle
vysokym poc¢tem neutront, véetné nékterych specialnich izotopu, které nezname
ani z pozemskych laboratoii, jako napi. ""8Kr s neuvéfitelnymi 82 neutrony
a 36 protony (Baym a kol. (1971), Pethick a Ravenhall (1995)). V pozemskych
podminkach by takova koncentrace neutronii byla natolik velka, Ze by se tak tézka
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jadra dévno rozpadla, avSsak pri hustotdch uvnitf neutronovych hvézd jsou tyto
izotopy stabilni. Tato vrstva sloZené z jader velmi bohatych na neutrony tvori
dalsi krystalickou mfizkou znamou jako wvnitini kira, kterd je opét obklopena
motem volnych degenerovanych elektront. S rostouci hloubkou stale vice roste
koncentrace volnych neutroni na tkor atomovych jader s elektrony, az nakonec
latka p¥i hustoté 2 x 10 g cm™ volné piejde do stavu absolutni neutronové
supratekutiny, kde jiz existuji jen samé volné neutrony s malou piimési (~ 5%)
elektronii a protonti. Femiho energie elektronti v tomto bodé dosahuje 100 MeV.
Interakce mezi neutrony v ramci vnitfni kiry maji natolik pritazlivy charakter,
7e maji za nésledek vytvoreni neutronové supratekuté tekutiny, kterd ma nulovou
viskozitu a neutrony v nf se tak okolni latkou pohybuji absolutné bez tieni.

— Za podminek hustot vyssich jak 2 x 10" g cm ™2 se dostavame do oblasti vnéjsiho
jadra, kde se predpokladé, ze je latka tvorena homogenni smési protonu, neutroni
a elektronii. Ackoliv je studium latky za takto extrémnich podminek stale pred-
métem studii, predpoklada se, Ze zde neutrony budou opét supratekuté a protony
supravodivé. Teoreticka je moznost i existence vrstvy normdlnich neutroni na roz-
hrani (p = 2 x 104 g em™3) mezi oblasti supratekutych neutronii vnitini kiry a
nitra hvézdy. Elektrony, které jsou degenerované a super-relativistické, maji diky
slabé interakci jen nepatrny vliv na strukturu a chovan{ hmoty a v ramci celé
hvézdy se jejich chovani prilis s rostouci hustotou neméni.

— O povaze latky toho vime celkem dost, dokud jeji hustota nepfesdhne hodnotu
odpovidajici hustoté jaderné hmoty py = 2,7 x 10 g cm™3. Pod touto hodnotou,
latka vnitrniho jddra jiz nemusi byt obycejnou latkou, kterou zname z pozem-
skych laboratofi, ale spiSe se bude jednat o néjakou formu exotického latky (Baym
(1991)). Pii centralni hustoté okolo 6pp jsou neutrony do sebe vmacknuty takovou
silou, Ze tvori mezony nebo kaony, které jsou teoreticky schopny vytvorit pevné
jadro, které by bylo dilezitym ¢lankem v pochopeni rota¢niho chovani. Existuji
dokonce tvahy o tom, Ze by mohlo dojit i k jesté hlubsim preménam, kdy by
se neutrony rozpadly na jednotlivé gluony a kvarky (typu up, down ¢ dokonce
strange).

Na obr. 2.2 vidime model struktury neutronové hvézdy o hmotnosti 1,4 M. Nyni
jde hezky vidét jak extrémnimi objekty neutronové hvézdy. Hustota latky se mezi
povrchem krystalické kiry a jadrem hvézdy lisf az v 9 fadech a pokryva interval od 10°

az do 10" g cm™3.

2.4 Rotace

Neutronové hvézdy jsou typické mnoha extrémnimi vlastnostmi a jednou z nich je beze-
sporu i rychlost vlastni rotace. Periody rotaci neutronovych hvézd se pohybuji typicky
v rozmezi od jednotek milisekund u téch nejmladsich pulsari nebo u specidlniho typu
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milisekundovych recyklovanych pulsari az po jednotky sekund u téch pomalejsich oby-
¢ejnych radiovych pulsarti. Takto vysokou rychlost rotace neutronové hvézdy dosahuji
az na vyjimky uz béhem svého zrodu béhem gravitacniho kolapsu. Hroutici se hvézda
totiz béhem kratké chvile zmensi sviij polomér az 6 fadu a diky platnosti zakona zacho-
vani momentu hybnosti musi byt takto prudky pokles rozmérta hvézdy vykompenzovan
na druhé strané prudkym nartstem rotac¢ni rychlosti.

Postupem ¢asu vsak neutronové hvézdy rychlost své rotace ztraceji. Tento jev je
energie. Tempo jakym se rotace neutronovych hvézd zpomaluje, se pohybuje v fadech
10710 — 1072 a tudiz perioda rotace hvézdy s piivodni periodou 1 s a primérnou
hodnotou zpomalovani okolo 101 dosahne hodnoty 103 s asi za 1 milion let.

Ukazme si tedy, o kolik energie takto rychle rotujici hvézdy kazdou sekundu
prichéazeji. Rotacni kinetickd energie hvézdy je svizana s jejim momentem setrvac¢nosti
I, ktery méa pro predpoklad sférické symetrie hvézdy typickych hodnot hmotnosti a
polomérii neutronovych hvézd (M =~ 1,4 Mq, R ~ 10 km) hodnotu ~ 10%° g cm?.
Pro rota¢ni kinetickou energii pak plati:

1 o2
Erot = 5192 = P2

(2.4)

do které kdyz dosadime moment setrvacnosti sféricky symetrické hvézdy a periodu
rotace P napf. pulsaru v Krabi mlhoviné (~ 33 ms), dostavame:

o2m2I N 272 x 10% g em?

B =
et pe (0,0335)?

~ 1,8 x 10¥ erg. (2.5)

Abychom v8ak zjistili, o kolik rotacni energie pulsar kazdou vtefinu pfichéazi,
musime spocitat jeho ¢asovou derivaci dFyot/dt:

N — 2 .
dEro, d(;m2> oo = 4TI (2.6)

dt  dt P3

Pro pulsar v Krabi mlhoving s naméFenou hodnotou P = 107124 s 51 tak
hodnota zmény rotacéni energie vychazi ~ —4 x 10%® erg s~!. Pokud tedy budeme
predpokladat, Ze v8echna ztracena rota¢ni energie se pfeménila v emisi zafeni rotu-
jictho magnetického pole, hovoiime o velice energetickém zafeni o sile ~ 10° Le,
srovnatelné s thrnnym mnozstvim radiové emise celé nasi Galaxie. Takovéto zéfeni je
schopno velice vyznamné Zivit energii své okolni mezihvézdné prostfedi, coz zejména
u velice mladych pulsart pozorujeme v podobé rozsahlych emisnich mlhovin, které jsou
spolecné s centralni neutronovou hvézdou jedinymi pozustatky po explozivnim zaniku
obyc¢ejné hvézdy.

Kromé zpomalovéani rotace dochazi, také u nékterych hvézd k tzv. glitchiim, nah-
lym zrychlenim rotace hvézdy, které by mohly byt spojeny s praskinim Zelezné vnéjsi
kury hvézdy zapii¢inéné prostupy neutronové tekutiny skrze ni. Tyto jevy se Casto
popisuji jako tzv. hvezdotieseni diky analogii s pozemskymi zemétiesenimi.
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U Neutronovych hvézd nepozorujeme pouze nahodilé a kratkodobé zrychleni ro-
tace, ale také velice hojné i postupné znovu-urychlovani rotace hvézd opét az do mi-
lisekundovych radu. Témto takto ,recyklovanym‘ neutronovym hvézdam pak rikame
milisekundové pulsary (MSP). U vétsiny z nich se diky analyzam periodickych zmén
v hodnotéach jejich pulznich period zjistilo, Ze tuto proménnost ma na svédomi ko-
existence daného pulsaru s jinou hvézdou v tésné svazaném systému. Diky extrémni
hustoté latky a tim i vétsi ¢etnosti vicendsobnych hvézdnych systémi jsou hlavnim
zdrojem MSP kulové hvézdokupy. Podrobnéjsi popis chovani a vlastnosti tohoto typu
hvézd pak popisuje Kapitola 3.

2.5 PP diagram

Rychlost rotace i tempo jejich zpomalovani jsou charakteristickymi znaky vSech typu
neutronovych hvézd, coz je ndzorné vidét na obr. 2.3, ktery predstavuje tzv. PP dia-
gram. Tento diagram davé do zavislosti tyto dvé veli¢iny a pfedstavuje obdobu znamého
vyvojového HR diagramu avSak ¢isté pro neutronové hvézdy. Z tohoto diagramu mu-
zeme za pomoci nékolika predpokladu vycist spoustu informaci. Prvné pfedpokladame,
7e sila magnetického pole je pevné svazana s rychlosti rotace hvézdy a jejim tubytkem
a ze jeho hodnota se s ¢asem pfilis neméni:

B% ~ PP = konst. (2.7)

Diky této skutecnosti muzeme priblizné odhadnout i charakteristicky veék pulsaru
T prepsanim identity PP = PP na PdP = PPdt a zintegrovanim obou stran rovnice
skrze cely vék 7 dostaneme:

T

/PPdP_ ] (PP)dt - PP/dt, (2.8)
0

Py 0

kde Py je ptivodni perioda rotace a P je ta soucasna. Pokud tedy pfedpokladame, ze
soucin PP se s ¢asem neméni, pak nam vychézi:

P2 — P 2 .
TO = PPr, (2.9)

a pokud budeme pfedpokladat, Ze piivodni perioda byla mnohem mensi nez perioda
soucasna Py? < P?, pak pro vypocet charakteristického véku pulsaru plati:

T (2.10)

P
2P
Kdybychom si tedy za pfiklad vzali opét pulsar v Krabi mlhoving, vychazi ndm jeho
charakteristicky vék na = 1300 let, zatimco jeho skutecné stari je 960 let. To zname,
diky potvrzeni asociace pulzaru s pozustatkem po vybuchu supernovy v roce 1054.
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Obrazek 2.3: PP diagram, ve kterém jsou vyznaceny viechny vyznamné typy pulsart. Plna
kolecka predstavuji obycejné radiové pulsary, ty s hvézdickou jsou asociace s poztstatkem
po supernovach, prazdné trojuhelniky jsou magnetary a plna kolecka s krouzkem predstavuji
pulsary ve dvojhvézdnych systémech a MSP. V diagramu jsou rovnéz zakresleny ¢arkované cary
konstantniho véku, ¢erchované ¢ary klesajici zprava doleva konstatniho mg. pole, ¢erchované
Cary rostouci zprava doleva charakterizujici miru vyzarované energie a plnou ¢arou je vyznacena
hranice smrti (detekovatelnosti) pulsart

Rozdil mize byt dan nejspis ne tplné platnym predpokladem neménné sily mag-
netického pole. Nékteré tvahy totiz fikaji, Ze s postupnym zpomalovanim rotace se
zeslabuje i magnetického pole, které ale na druhé strané ridi, jak intenzivné hvézda
prichéazi o svou rota¢ni kinetickou energii.

Z PP diagramu lze vycist priblizné odhady staii, sily magnetického pole az po
urceni v jakém vyvojovém stddiu dany pulsar je a jak se bude pravdépodobné vyvijet
dal. Pulsary se rodi z explozi supernov a kratce po svém vzniku se objevuji v levém
hornfm rohu PP diagramu. Pokud plati predpoklad neménné sily magnetického pole,
pulsar postupné béhem svého zivota cestuje PP diagramem smérem doprava doli po-
dél ¢ary konstantniho B a kfizuje postupné ¢ary konstantniho charakteristického véku
7. Pulsary jejichZ charakteristicky vék je obyc¢ejné < 10° let jsou ¢asto nachazeny v bliz-
kosti pozustatkii po supernovach. Pulsary delsiho véku jsou uz bud'to daleko od mista
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vybuchu supernovy, diky velkému kinetickému impulsu, ktery jim diky nesymetrické
explozi byl pii zrodu udélen, nebo uz zafeni mlhoviny zesldblo pod detekéni moznosti
nasich pozorovacich zafizeni.

Sledovani ¢asového vyvoje chovani pulsari v PP diagramu je pro nas velice
dilezitym néstrojem pro ovéfovani nékterych teorii a predpokladii. Ukazuje se totiz
napiiklad, Ze je opravdu pomérné realnd moznost, ze jak pulsary starnou, nemusel
by platit predpoklad konstantni sily magnetického pole, ale Ze sldbne na ¢asové skale

odchylovat v PP diagramu od ¢ar konstantniho B a klesat doli.

Asymptoticky se pak blizi k ¢aram konstantni periody za stale se zeslabujiciho
magnetického pole a tim i klesajictho tempa zpomalovani rotace. Cely tento sestup
mame moznost pozorovat az do okamziku, kdy se v PP diagramu dostane pod tzv.
hranici smrti (~ 1030 erg s71), pod kterou uz pulsar prostiednictvim rotujictho mag-
netického pole neuvoliiuje dostatek energie, aby byl schopen vyzafovat na radiovych
frekvencich.

Kromé hlavni nejpocetnéjsi centralni skupiny obycejnych pulsarti, mizeme v
PP diagramu objevit i asociace nékterych exotiétéjsich druhi. V hornf ¢asti diagramu
(pfiblizné nad ¢arou konstantniho B o sile 10'* G) miizeme pozorovat skupinku ex-
trémné magnetickych pulsari specialniho typu AXP (Anomalous X-ray Pulsar) a SGR
(Soft Gamma-ray Repeater), které se souhrnné nazyvaji magnetary (odvozeno jako
zkratka slov ,MAGNETic stAR). Druhou velice specifickou skupinou pulsari jsou
pulsary, které jsou soucasti dvojhvézdnych systémt a MSP. Tyto pulsary muzeme v
PP diagramu nalézt v levé spodni ¢asti pod trovni tzv. urychlovaci hranice, ktera ma
hodnotu log (P/P) ~ —16. Prakticky vSechny pulsary s periodou mensi nez ~ 0,1 s
patii do této skupiny. Jejich periody se pohybuji v rozmezi az k jednotkdm milisekund
a jsou charakteristické nesmirné stabilnimi periodami rotace na velice dlouhych ¢aso-
vych skalach (P ~ 10720 s s~1). Podrobné&jsi informace k této specifické tiidé pulsari
viz Kapitola 3.

2.6 Magnetické pole

Neutronové hvézdy jsou hvézdy s nejsilnéjsimi magnetickymi poli ve vesmiru. Sila jejich
poli vyplyva z procesu z gravitaéniho kolapsu obycéejné hvézdy. V takovychto klasic-
kych hvézdach ma magnetické pole obycejné silu okolo 10? Gaussii (1072 Tesla) a je
uzamceno zamrznuté v hvézdném plazmatu, jakmile se ale takova hvézda o poloméru v
fadech 10° km zhrouti do objektu o poloméru uz jen asi 10 km, rapidné vzroste hustota
nejen latky, ale i magnetického pole. Pfi zhrouceni jsou totiZz zachovany vSechny silo-
cary magnetického pole, ale jsou vice zmacknuty k sobé&, tim padem ohromné vzroste
hustota magnetického pole a tim i jeho sila v praméru o 8 — 10 fadu (v nékterych
pripadech (u magnetarii) az o 13 radu!).

Magnetické pole existuje uvniti supravodivého nitra hvézdy v podobé kvantovych
proudovych trubic. Jejich plosna hustota je pak piimo imérné sile magnetického pole.
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Pro pole o velikosti Bia x 10'2 G je plogna hustota dana jako 5 x 10'® By cm™2. Jed-
noznacné nejvyznamnéjsim projevem takto silnych magnetickych poli je jednoznacné
emise netermélni slozky zafeni a s ni spojené zpomalovani rotace hvézdy P. To se d&je
prostfednictvim emise elektromagnetického zareni vychazejictho z oblasti magnetickych
poli na tkor momentu hybnosti rota¢niho pohybu hvézdy. Tohoto jevu se nejcastéji
pouziva, jako G¢inna metoda pro nalezeni hodnoty sily magnetického pole pii povrchu
hvézdy za pomoci odpozorovaného vyvoje rota¢ni periody hvézdy.

Abychom nalezli zavislost mezi silou magnetického pole B a tempem zpomalovéani
rotace P, musime nalézt celkovy vykon P..q vyzaFeny rotujicim magnetickym dipélem
obecné sklonénym vuci rota¢ni ose o thel a > 0. To provedeme analogii Larmorova
vzorce vyzarovani elektrického dipélu pro dipdl magneticky:

2m 20 2m 2 2r\* 2 5 . ef2m\*
Pradzg 03 = 303 ? :g(BR Sané) F 5 (211)

kde m je kolma slozka magnetického dipélového momentu, P je perioda pulsaru a
R polomér hvézdy. Pokud tedy predpoklddame, ze celkovy vyzareny vykon rotujictho
magnetického dipélu je zodpovédny za tbytek rotacni kinetické energie hvézdy Paq =
—dE,t/dt, pak za pomoci rovnice 2.6 mizeme psat:

(2.12)

4n®\?  4n2IP
-,

331\, .2
B> <87T2Rﬁ) (PP) . (2.13)

Po vyjadreni konstant v prvni zavorce pro typicky pulsar v jednotkich cgs dostavame
kone¢né kyzeny vztah pro minimalni silu magnetického pole pti povrchu pulsaru:

N\ 1/2
Bgur PP
( f) > 3,2 x 10%° <> . (2.14)

Gauss S

Studium zpomalovani rotace pulsart je tak jednou z nej¢astéjsich a nejvyznamnéjsich
metod urceni sily magnetického pole. U nékterych velice mladych pulsartu je dokonce
mozné mérit i ¢asovou derivaci tohoto zpomalovani P a tam se opravdu ukazuje, Ze
nemusi byt nutné velikost magnetického pole porad konstantni.

Mezi vSemi typy neutronovych hvézd jsou samoziejmé ty, u kterych se pritomnost
jejich magnetického pole projevuje jen malo, ale jsou takové, pro které je magnetické
pole hned po boku pole gravitacniho hlavn{ uré¢ujicim aspektem jejich vyvoje a zdrojem
specifickych vlastnosti. Prvni skupinou neutronovych hvézd, které velice notné p¥ispi-
vaji ke zlepseni naSich znalosti o magnetickych polich, jsou rentgenové dvojhvézdy.
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Latka, kterd pretékd z jedné slozky systému na neutronovou hvézdu a tvori kolem ni
nejdfive akre¢ni disk, na ni poté dopada v dvou presné vymezenych oblastech magne-
tickych polu.

Druhym typem neutronovych hvézd s tak dominantnim vlivem magnetického
pole, Ze jsou po ném i pojmenovany, jsou magnetary. Jednéa se o specialni typ neutro-
novych hvézd, jejichz pocatecni rychlost byla dostatecné vysoka na to, ze mohlo dojit
k aktivaci tzv. a-Q2 dynamo efektu (Duncan a Thompson (1992)). Tento efekt je scho-
pen znasobit silu magnetického pole az o rfady oproti klasickym oby¢ejnym pulsartm
na hodnoty ~ 10'% G. Pro aktivaci a-2 dynamo efektu je klicova doba 10 — 30 s po
explozi supernovy, kdy je nitro neutronové hvézdy jesté prilis mladé a horké na to,
aby z ni mély moznost uniknout vSechna pfi explozi se uvoliujici neutrina. Diky nim
dochéazi k bouflivému promichédvani hmoty nitra hvézdy véetné jeji supravodivé slozky,
podpofené jesté vyraznou diferencidlni rotaci hvézdy.

2.7 Magnetosféra

Ackoliv m4 silné magnetické pole na latku v nitru hvézd vesmeés spise sporadicky vliv,
jakmile se dostaneme nad povrch hvézdy a do jeji tésné blizkosti, dostaneme se do
oblasti, kde mé magnetické pole dominantni vliv na vSechny fyzikalni procesy. Dokonce
jednozna¢né pievazuje i nad jinak extrémné silnym gravita¢nim polem neutronovych
hvézd. Pomér:

G]\gm/eQrB (2.15)
r c

se pro pulsary pohybuje kolem hodnoty 107'2. Diky takto rychle rotujicimu silnému
magnetickému poli, je mimo hvézdu generovano silné lokalni elektrické pole, jehoz do-
minance je patrnd zejména v oblasti od povrchu hvézdy v radidlnim sméru az do
vzdélenosti r. = ¢/Q. Je to vzdalenost, ve které by material, zachyceny podél magne-
tickych silo¢ar kororujicich spole¢né s pulsarem o tthlové rychlosti €2, dosdhnul obézné
rychlosti rovné rychlosti svétla ¢. Tato vzdélenost definuje tzv. wvdlec rychlosti svétla
(nebo také: svételny wvdlec). Uvniti tohoto valce se nachézi ionizovand magnetosféra
vysoko-energetického plazmatu, které v drtivé vétsiné korotuje spolecné s pulsarem az
do vzdalenosti 7.. Je to pravé magnetosféra, kterd je mistem vzniku paprski pozoro-
vaného zafeni (obr. 2.4). Goldreich a Julian (1969) analyzovali pole a hustoty naboj,
které by se méli utvorit v magnetosfére toho nejjednodussiho typu, kde je osa magne-
tického pole soubé&zna s rotacni osou. Magnetosféra je nesmirné dobry vodic¢em podél
silocar, ale zato ve sméru kolmém na né se chova jako velice i¢inny izolator, v ¢emz se
podobé vysoce vodivé latce v nitru hvézdy.

Jak je vidét na obrazku 2.4 magnetosféra neutronovych hvézd se dé rozdélit
na dvé zékladni oblasti, rovnikovou a polarni. Rozhrani mezi obéma oblastmi je de-
finovano poslednimi magnetickymi siloCarami, které se dotykaji svételného valce, ale
jesté jim neprochazi. Nabité ¢astice jsou v magnetosfére uvéznény podél uzavienych
siloc¢ar rovnikové oblasti, ale ¢as od ¢asu mohou uniknout a podél otevienych silocar
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" Paprsek zdifent

L
—

Obrazek 2.4: Zékladni charakteristika struktury magnetosféry pulsaru. V oblasti s radialni
vzdalenosti od rota¢ni osy mensi jak r. = ¢/ se nachazi korotujici magnetosféra. Magne-
tické silo¢ary, které se dotykaji svételného valce, definuji okraje polarnich Cepicek v mistech
magnetickych pola. Oblast, ze které je emitovano radiové zareni, je vyznacena kiiznym vy-
srafovanim. Ponévadz se mohou nabité ¢astice pohybovat pouze podél magnetickych silocar,
jsou ty, co obihaji podél uzavienych silocar v ramci svételného vélce uvéznény v korotujici
magnetosfére, pouze ty, co se dostanou k otevienym silo¢aram, mohou uniknout pryc.

polérni oblasti vylétavat vysokou rychlosti pry¢. V polani oblasti existuji dvé vakuové
mezery, ve kterych extrémné silna elektrickd pole urychluji ¢astice az k vysokym re-
lativistickym energiim. Jedna z nich se nachézi v oblasti polarnich cepic¢ek v tzkém
okoli kolem magnetickych poéli hvézdy. Castice, které jsou zde silnym elektrickym po-
lem takto urychloviny, mohou proudit pry¢ od hvézdy skrze svételny valec a mohou
také podnécovat vznik paprsku radiového synchrotronového zéreni, které pozorujeme
u obyc¢ejnych radiovych pulsarti.

~ oy

Druh& mezera je jakymsi rozsifenim polarni mezery, kterd se tvofi na rozhrani
rovnikové a polarni oblasti magnetosféry. Zpétny tok nabitych ¢astic prochézejici timto
rozhranim vyrovnava odtok naboje skrze polarni oblast. Vnéjsi druh& mezera je zdrojem
vysoko-energetickych fotonti pozorovanych u téch nejmladsich a MSP v rozmezi od
optického oboru az po zareni gamma. Povaha mechanismu vyzarovani tohoto vysoko-

energetického zareni ve vnéjsi mezere je lépe znamé a pochopena nez mechanismus
vyzafovani v radiovém oboru v kterékoliv z oblasti.

Pro mladé pulsary je takto popsany tok energie unikajici z matefské hvézdy
do okolniho mezihvézdného prostoru dostateéné silny na to, aby dokazala zprostiedko-
vat tok vysoko-energetickych ¢astic, které jsou schopny Zzivit okolni mlhovinu, vytvare-
jict tzv. emisni mlhovinu. Ukdzkovym piikladem pro tento jev je Krabi mlhovina, ktera
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Obrazek 2.5: Graf rozloZeni pulsari v Galaxii v zavislosti na galaktocentrickych souradnicich.

je plné pohanéna rotacni energii pulsaru v jejim centru. V tomto piipadé, stejné jako v
jinych podobnych dalsich, je ¢ast této energie pfenasSena z pulsaru v podobé vytrysku
castic podél rota¢ni osy pulsaru.

2.8 Distribuce pulsari v Galaxii

Stale velka ¢ast populace pulsari oku pozorovateli unikéd diky tomu, Ze jsou velice
malo svitivé, jsou prilis daleko, jejich paprsek nezasahne béhem rotace Zemi nebo jsou
diavodem jiné vybérové efekty spojené predevsSim s charakterem teleskopu a jednotli-
vych pulsarovych pfehlidek. I tak 1ze mnoho ¥ict o jejich rozlozeni v Galaxii. Ty mladsi
a vice svitivé pulsary nejcastéji nachazime v blizkosti roviny Galaxie, zatimco ty starsi
uz béhem svého zivota stihnuli z této oblasti odletét a postupné zeslabnout ve své
svitivosti..

Na obrazku 2.5 vidime mapu rozlozeni prvnich 1600 obycejnych pulsarti objeve-
nych v raznych prehlidkich. RozloZeni je uvedeno v zavislosti na galaktickych soutrad-
nicich a je z néj vidét zretelnd koncentrace pulsartu ke galaktické roviné. Mira pokryti
celého prostoru v8ak je daleko od idedlniho stavu, protoze prehlidky vénované pulsa-
ram jsou zatiZzeny rfadou vybérovych efektt spojenych se soustfedénim se na jednotlivé
Casti oblohy (napf. Parkes — nizké gal. sitky, Arecibo — [ &~ 50°, atd). Vyznamny efekt
méla i tehdejsi nizsi citlivost detektori, diky které nebylo mozné detekovat mnozstvi
jak kratkoperiodickych pulsari, tak pulsart v obecném sméru ke galaktickému stiedu,
kde se nachézelo prilis velké mnozstvi rusivého Sumu pozadi.

Za pomoci modelu rozlozeni volnych elektrona NE2001 (Cordes a Lazio (2004)),
jsme z namérenych hodnot disperze jednotlivych pulsari odvodili nejlepsi odhady jejich
vzdalenosti. Silné zvyhodnovani hvézd, které se nachazeji v blizkosti Slunce, se také
projevuje v piipadé, Ze se rozhodneme zjistit miru koncentrace pulsartt vzhledem ke
galaktické roviné. Ackoliv velké ¢ast vzorku dat patfi pulsartim v blizkosti Slunce, ma
se obecné za to, ze by stejny pifiblizné exponencialni pokles ¢etnosti s rostouci vyskou
nad rovinou mél byt i v oblastech blize galaktickému stfedu. Proto muZzeme tento typ
rozlozeni povazovat za prilis neovlivnény negativnimi vybérovymi efekty a velice se tak
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blizi skuteéné modelové predstavé o rozlozeni pulsart ve sméru kolmém na galaktickou
rovinu.

Nyni vime, kde mtuzeme ocekavat vysokou koncentraci obyc¢ejnych galaktickych
pulsaru a kde jich naopak podle statistiky bude méné a jaké budou mit asi vlastnosti.
Existuji v8ak specifické druhy pulsart, jejichz populace vykazuji vice ¢i méné rozdilné
rozlozeni oproti pulsarum klasickym. Hlavni takovou specifickou populaci pulsari jsou
MSP s periodami < 30 ms. Vétsina dosavadnich prehlidek detekovala téchto hvézd
jen velmi malé mnozstvi, prestoze i ptres nizké tempo jejich vzniku jsou hodnoty je-
jich charakteristickych vékit mnohem vétgi (109 let) a mélo by jich tedy byt mnohem
vice nez obyc¢ejnych radiovych pulsart. Vétsina MSP je objevovana ve vzdalenosti do
3 kpc od Slunce ale hlavné v kulovych hvézdokupéch. V téch se nachézi mnohem vyssi
zastoupeni kratko-periodickych pularia oproti pomaleji rotujicim, coz je naopak nez v
galaktickém disku. Odhady celkového poc¢tu populace MSP se bez prihlédnuti k vy-
bérovym efekttim pohybuji kolem podobné hodnoty jako u obycejnych pulsara 30 000
¢leni (Lyne et al. (1998)), ale pokud zahrneme i slabé svitivé hvézdy a jako u oby-
¢ejnych pulsara uvazime i faktor 8ifky pulzu, dostavame se az na 400 000 takovychto
hvézd v nasi galaxii.

23



Kapitola 3

Milisekundové pulsary (MSP)

Pulsary a neutronové hvézdy obecné jsou diky svym specialnim vlastnostem popravu
povazovany za nejextrémnéjsi hvézdné objekty ve vesmiru. I pfesto vSak mezi nimi
miuzeme najit specifickou ¢ast populace, jejiz vlastnostmi jesté prevysSuje i své samotné
bratry. MSP se vyznamné odliSuji od oby¢ejnych radiovych pulsart zejména diky velice
kratkym a stabilnim periodam rotace, P < 30 ms s extrémné nizkymi hodnotami jeji
tasové derivace, P < 10719 s s71. Podle sou¢asné uznavanych evoluc¢nich teorii jsou MSP
velice staré neutronové hvézdy s charakteristickymi véky 7 = P/ 2P ~ 0,1 — 10 Gyr
a slabymi povrchovymi magnetickymi poli By ~ 3,2 x 10'? (PP)1/2 < 10'° G. Takto
vysoké rotacni rychlosti podle vseho ziskali diky pfenosu momentu hybnosti béhem faze
akrece hmoty v tésném dvojhvézdném systému, kteréd je pravdépodobné zodpovédna i
za zeslabeni magnetického pole.

3.1 Osobita populace pulsari

Velka vétsina pulsart se zrodi pfi vybuchu supernovy a diky intenzivnimu vyzafovani
postupné zpomaluji svoji rotaci z poc¢atecnich nékolika desitek milisekund az po svou
smrt s rotaci v fadech nékolika sekund, kdy muze pulsar prestat vyzarovat tplné a
nebo dostatec¢né silné na to, aby byl z nasi vzdélenosti detekovatelny. Tyto obycejné
pulsary oznacujeme jako rotaci pohdanéné pulsary, a to z diuvodu, Ze vétSina vyzarené
energie je Fizena zpomalovanim rotace. MSP v8ak tvofi specifickou populaci mnohem
déle Zzijicich pulsart, které se diky akreci materidlu z druhé slozky tésného dvojhvézd-
ného systému zacaly ze stddia rotaci pohédnéného pulsaru vyvijet odlisSnym smérem.
7 duvodu, ze vétSina vyzafené energie je Fizena mnoZstvim materidlu, ktery dopada
na povrch pulsaru a pfedava svij moment hybnosti hvézdé, nazyvame tuto skupinu
pulsarit akrect pohdnéné pulsary. Diky znovu-urychleni rotace jsou MSP mnohdy ozna-
covany i jako tzv. recyklované pulsary. Vétsina z nich je stéle soucasti dvojhvézdného
systému, existuje vSak par takovych, které o svého souputnika pfisli, at uz to bylo
blizkym setkdnim s jinym hmotnym vesmirnym objektem nebo byl systém roztrzen
vybuchem supernovy.
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Oby¢ejné pulsary by se mély obecné ¢asem diky vyraznéjsimu poklesu periody
posouvat doprava idealné podél ¢ar konstantniho magnetického pole, nez vyhasnou
nebo se stanou nedetekovatelnymi. Nékteré z nich vSak maji to Stésti, Ze jsou sou-
¢astmi dvojhvézdného systému, proto se v uréitém bodé této vyvojové drahy vétsiny
pulsart oddéli a presunou se do levé spodni ¢asti diagramu, charakterizované nejen ve-
lice nizkymi periodami ale zejména extrémné pomalym tGbytkem rotacni energie, diky
¢emuz neni jejich dalsf vyvoj na PP diagramu tak rychly jako u oby¢ejnych pulsari.
Na obréazku 2.3 vidime, jak jsou MSP rozlozené v PP diagramu v porovnani se zbyt-
kem populace jinych pulsarii. MSP ztraci v porovnani s oby¢ejnymi pulsary tak maélo
rotacni energie, protoZe b&hem roztaceci faze dochézi k zeslabeni sily magnetického
pole hvézdy az o 3 — 4 fady, pravdépodobné diky tomu, Ze dopadajici akreujici latka
svym tlakem pohibivd magnetické siloGary hloubé&ji pod povrch hvézdy. Pravé rotujici
magnetické pole pulzaru je hlavni pfi¢inou vyzafovani energie pulzaru, které je Ziveno
na tkor rotacni energie.

3.2 Vznik a vyvoj dvojhvézdného systému

Podle obecné uznavanych pfedstav o vzniku MSP jsou pravé pulsarové rentgenové
dvojhvézdy vyznamnym predstupném v jejich vyvoji. V obecném pojeti jsou rentge-
nové dvojhvézdy definoviny jako tésné systémy, mezi jejimiz slozkami dochézi k vy-
méné a nésledné akreci hvézdného materidlu. Jeho dopad na povrch jedné ze slozek
je silnym zdrojem rentgenového zafeni. Zékladnim predpokladem pro vyménu latky je
kritérium dostatecné tésnosti dvojhvézdného systému, u dvojhvézd s velkou hodnotou
hlavni poloosy k tomuto procesu nedochézi. Existuje cela fada konfiguraci rentgenovych
dvojvézd obsahujici rizné hvézdné objekty (obycejné hvézdy, bili trpaslici, neutronové
hvézdy) nebo ¢erné diry. V nasich avahéach se v8ak zaméfime pouze na systémy, kde
jednou ze slozek je pulsar (obecné&ji neutronova hvézda), nebot jen takové systémy
davaji vzniknout nasim zkoumanym MSP.

Je dilezité si v8imnout, ze témér kazda neutronova hvézda, ktera byla ztotoz-
néna s néjakym rentgenovym zdrojem, se nachézela ve dvojhvézdném systému, zatimco
jen asi kazdy deséaty obycejny pulsar vyzaifujici v rddiovém oboru muzeme v takovém
systému najit.

Uz jsme si Tekli, ze periodické rentgenové zareni, které u téchto zdroju pozoru-
jeme, vznikd diky akreci plynného materialu, ktery je pfenasen z priméarni slozky na
slozku kompaktni. K tomuto procesu dojde diky pretecenim tzv. Rocheova laloku. Ma-
terial pozvolna pretéka skrze jeho hranici a je velice rychle zachycen gravitacnim vlivem
kompaktni slozky. Pro tento mechanismus ztraty hmoty jsou charakteristické hodnoty
okolo 3x107*—3x107® M, /rok (Davidson a Ostriker (1969), Van den Heuvel (1973)).
Diky tomu, Ze mé pfetekly materiadl dostate¢ny moment hybnosti, nedopadé na kom-
paktni slozku piimo, ale vytvaii kolem ni akre¢ni disk (obrazek 3.2). Podrobnéjsim
popisem chovani prenasené latky akreéniho disku v prostiedi dvojhvézdného systému
se budeme vénovat v Kapitole 3.3.
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Obrazek 3.1: Schéma vyvoje dvojhvézdnych systému.

To, ze se z néjakého dvojhvézdného systému vsak stane takovy, ve kterém zacne pro-
bihat takovyto pfetok hmoty a nasledné urychleni rotace neutronové slozky, zalezi na
nékolika dilezitych parametrech obecného vyvojového scénaie dvojhvézdnych systémii,
ktery se d& popsat takto: (graficky znazornény na obrazku 3.1):

— Na samém pocatku vyvoje je hmotny tésny dvojhvézdny systém sklddajici se ze

dvou navzéjem obihajicich se hvézd hlavni posloupnosti riznych hmotnosti.

Diky vétsimu mnozstvi hmoty ptisobi na jadro hmotnéjsi slozky (hvézda ¢. 1) vétsi
gravitacni sily nez na méné hmotnou slozku (hvézda ¢. 2), coz vede k rychlejsimu
spalovani paliva vyviji se tak mnohem rychleji. Méla-li hvézda ¢. 1 dostate¢nou
pocatecni hmotnost (~ 8 — 20 M), vybuchne po ¢ase jako supernova typu II a
stane se z ni neutronova hvézda.

Velice pravdépodobné je, Ze se systém roztrhne at uz diky slabsi vazbé mezi sloz-
kami nebo kvili asymetrické povaze exploze ktera udéli obéma slozkdm znacény
kineticky impulz. Obé slozky pak muzeme pozorovat jako osamoceny oby¢ejny
pulsar a hmotnou oby¢ejnou hvézdu oba s vyraznym vlastnim pohybem. Pokud
vSak systém explozi prezije, miZeme je pozorovat jako dvojhvézdny obycejny
pulsar s hvézdou hlavni posloupnosti.
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— Nasleduje faze, kdy se hvézda hlavni posloupnosti, nyni hmotnéjsi slozka, za¢ne
rozpinat az dosahne maximalniho objemu na hranici Rocheova laloku a jakéko-
liv dalsi latka uz je zachycena gravitacnim polem pulsaru a je akreovana v po-
dobé tenkého disku na jeho povrch. Dopadajici latka preménuje svou potencialni
energii v tak velké teplo, Ze je zdrojem rentgenového zareni a my tak muzeme
pozorovat systém zvany pulsarovd rentgenovd dvojhvézda.

— Dopadayjici latka s sebou nese také znaéné mnozstvi momentu hybnosti, ktery pre-
déva pulsaru a urychluje rotaci pulsaru az do fada milisekund. Jakmile je timto
pretokem po ¢ase pfenesena vesSkerd hmota obalu hvézdy ¢. 2, zbyva na jejim
misté pouze jeji kondenzované jadro (bily trpaslik). Recyklovany MSP pak miize
byt pozorovin ve dvojhvézdném systému s bilym trpaslikem jako jeho druhou
slozkou.

— Pokud vsak méla hvézda ¢. 2 (nyni bily trpaslik) dostatecné velkou pocatecni
hmotnost, dojde po ¢ase i na jeji kolaps a jeji vybuch jako supernova typu II.
Opét mize stejné jako u prvni exploze v tomto systému dojit budto k roztrzeni
systému nebo jeho preziti. Roztrzeni vede vzniku osamoceného velmi mladého
pulsaru a osamoceného starého zrecyklovaného MSP, oba opét s vyraznym vlast-
nim pohybem.

— Jestlize se mu podaii prezit i druhou explozi, vznikd neutronovd dvojhvézda,
tvofena mladym obycejnym pulsarem a starSsim milisekundovym. Pokud mame
§tésti, muzeme obé hvézdy pozorovat jako pulsary, ale v drtivé vétsiné pripadi
mlada slozka rychle vyhasne a my mame moznost pozorovat pouze MSP.

Podle vyse uvedeného modelu je zfejmé, ze prevazné jedinym rozhodujicim fakto-
rem ovliviiujicim vyvoj celého systému je jeho celkova hmotnost. U malohmotnych
dvojhvézd jde obecné o velmi staré systémy, proto optické slozky takovychto systému
fadime do skupiny starSich hvézd populace II. Pro vysoce hmotné systémy je pak lo-
gické mnohem rapidnéjsi tempo celkového vyvoje a tedy obsahuji optické slozky mladsi
populace 1.

3.3 Standardni model diskové akrece

v

Hlavnim tkolem této kapitoly je vSak nastinit nékteré nejdulezitéjsi aspekty akrece,
které jsou specifické pravé pro takové rentgenové dvojhvézdy, jejichz kompaktnimi sloz-
kami jsou neutronové hvézdy. Na zacatek budeme tedy uvazovat rovnomérny tok ma-
terialu, jez bude charakterizovan mnozstvim hmoty M, ktera za jednotku ¢asu pretece
z primérni slozky na neutronovou hvézdu o hmotnosti M, a poloméru R,. Pro nase
prvni hrubé odhady budeme prozatim zanedbavat vliv magnetického pole na pohyb
plynu a budeme predpokladat, ze tok materidlu bude mit charakter Keplerovského
akrecniho disku a jeho rychlost bude odpovidat rychlosti volného padu vg . Tuto rych-
lost si plyn zachovava po celou dobu akrece az do okamziku, kdy dosdhne pevného

27



Obrazek 3.2: Predstava podoby tésného dvojhvézdného systému, v némz hmota pretekla z
hvézdy hlavni posloupnosti tvori okolo pulsaru akre¢ni disk

povrchu hvézdy. Pti dopadu je plyn okamzité zbrzdén a jeho dopadova kinetické ener-
gie se pfeméni na teplo a zareni

Otéazkou vsak je, z jakého divodu se tok akreujici latky rovnomérné ustali na mnoz-
stvi, jez ma na svédomi pozorované hodnoty svitivosti pohybujici se nejcastéji kolem
1037 erg s~!, ale nikdy nepiekro¢i nékolik 10%® erg s—'. Aby mohl fungovat proces
akrece latky, musi prevazit gravitac¢ni pritazlivy ucinek nad zéfivou silou fotonu pfi
povrchu. Ponévadz obé sily klesaji se ¢tvercem vzdélenosti, existuje urcita limitni hod-
nota svitivosti, tzv. Eddingtoniv limit, nad kterou tlak zarfeni pfevazuje nad gravitaci:

4w cGMzmy
or

M, _
Frgq = = 1,3 x 1038 <M> erg s L. (3.1)

O]

Prestoze je disk pomérné rozmérny, vétsina gravitadni energie se uvoliiuje a vét-
Sina zafen{ vznikd v nejvnitinéjsich ¢astech disku, kdezto na opacéném okraji disku do-
chazi k zasobeni novou latkou a odnosu momentu hybnosti.Jednotlivé elementy latky by
mély obfhat po presnych kruhovych drahach, ale diky viskdéznim toc¢ivym momentiim,
které jim odebiraji ¢ast momentu hybnosti, vlastni malou ¢ast dostfedného radialniho
pohybu. Pohyb latky tak mé podobu tésné navinuté spiralovité trajektorie, jak je jejich
moment hybnosti odnasen z vnitfnich k vnéjsim ¢astem disku.

Pokud vyfesime a vhodné zkombinujeme rovnice zachovani (hmotnosti, momentu
hybnosti, energie, vertikalni slozky hybnosti), viskozity a pfenosu zafeni, ziskaime devet
funkci pro devét zakladnich veli¢in, kterymi muzeme specificky pospat strukturu akrec-
niho disku kolem kompaktnich objekti: p(r), h(r)), X(r), v.(r), P(r), T(r), fo(r), &(r)
a F(r)) zavislé na r, M a M. Ackoliv neni jejich vyfeSeni zas tak uplné jednoduché,
bylo objeveno jejich odvozenim pro pevné stanovené predpokladané hodnoty M a M
(Shakura a Sunyaev (1973), Novikov a Thorne (1973)), Ze by se disk mohl dat vyhodné
rozdélit t¥1 odlisnych ¢asti v zavislosti na 7:
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1. Vnéjsi oblast ve velkych vzdélenostech od centralni hvézdy, ve které tlak plynu
prevysuje nad tlakem zareni{ a kde je opacita fizena volné-volnou absorpci.

2. Stredni oblast v blizsich vzdalenostech, kde také tlak plynu prevySuje nad tlakem
zafeni, ale opacita je zde jiz vice dana rozptylem na elektronech.

3. Vnitini oblast pii téch nejmensich vzdalenostech, kde uz dominuje tlak zareni
nad tlakem plynu a kde opét rozptyl kontroluje opacitu vice nez absorpce.

3.4 Vliv silného magnetického pole

Jde-li o pulsarové rentgenové zdroje objevuji se diky extrémnim hodnotdm magnetic-
kého pole neutronovych hvézd jevy, které specifickym zptisobem méni to, jakym zpiu-
sobem dochéazi k akreci latky oproti standardnimu modelu. To se rozprostira od jejich
povrchu az na velké vzdéalenosti od hvézdy v podobé& dominantni hvézdné magneto-
sféry. Dominantni v tom smyslu, Ze ma enormni vliv na celou fadu akre¢nich procesi,
jelikoz je pfi nich pfenédSeno obrovské mnozstvi materialu bohatého na nabité ¢astice.
Struktura a sila magnetického pole ovliviiuje predevsim to, po jaké trajektorii a jakym
zptsobem material dopadéa na hvézdny povrch, jak je pfenaSen tocCivy moment na uz
tak dost rychlé rotujici hvézdu.Prvni prelomové teorie na téma struktury magnetického
pole rotujici neutronové hvézdy a jeho vlivu na tok akreujictho plynu byly nastinény v
pracech: Pringle a Rees (1972), Davidson a Ostriker (1973) a Lamb a kol. (1973).

I presto, Ze je magnetické pole neutronovych hvézd extrémné silné a mé na akre-
ujici hmotu takovy zna¢ny vliv, neplati to neomezené v celé oblasti akrece. Ve vétsich
vzdélenostech jeho sila velice rychle slabne, a proto pro vétsi poloméry muzeme i nadéale
brat za platné odvozené zéavislosti standardniho modelu sférické nebo diskové akrece z
predchozi kapitoly. Av8ak blize k hvézdnému povrchu se zda, Ze magnetické pole kon-
troluje tok hmoty bezvyhradné naprosto odlisnym zpiisobem (viz obrazek 3.3). Musi
tedy existovat néjaky polomér, uréita hranice, na které se vyrovnavéa sila magnetického
pole s celkovou hustotou kinetické energie akreujici hmoty. Tuto hranici charakterizuje
specificky polomér magnetosférického rozhrani, r4 zvany Alfvéniv polomér. Ten je pak
zavisly zejména na parametrech akreéniho toku a neutronové hvézdy samotné a lze ho
vyjadrit takto:

4 17 1/7
p GM 8 —om a4y M —2/7
= = = 10° L e 2
rA <2L2R2> 3,5 x 10% Lg7~*"" 3o M Rg™""cm, (3.2)

kde L3 pfedstavuje hodnotu svételného toku v jednotkach 1037 erg s™1, usg je mag-
neticky dipolovy moment v jednotkach 103° G cm?® a Rg je hodnota poloméru hvézdy
v jednotkach 10% cm. Pokud tedy dosadime do této rovnice parametry typické pro
neutronové hvézdy, dostavame r4 > R.

Ve vzdéalenostech vétsich nez je Alfvéntv polomér, vliv magnetického pole na
tekouci plasmu je velice slaby, ale jakmile se tok plazmatu dostane na rozhrani popsané
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Obrazek 3.3: Predstava morfologie toku hmoty v tésné blizkosti silného magnetického pole
pulsaru. Jasné je zfeteln& hranice mezi tokem v akreénimu disku a sférou dominantniho vlivu
magnetosféry. Za touto hranici hmota tece uz pouze vyluéné podél silocar k mistiim magne-
tickych pola hvézdy.

Alfvénovou plochou o poloméru 74, je veskera hmota svedena do proudu kopirujici
magnetické pole, které ohrani¢uji hvézdné pole za r4 a obohacuji ho uvniti tohoto
poloméru. Hmota se vaze na siloc¢ary magnetického pole a podél nich dopadéa na povrch
hvézdy v podobé tzkého akre¢niho sloupce v mistech magnetickych poli (Pringle a
Rees (1972), Davidson a Ostriker (1973), Lamb a kol. (1973)). Jelikoz uvazujeme model
idedlniho dipo6lového magnetického pole mizeme vyjadrit pribliznou hodnotu plochy
pri¢ného fezu akreé¢niho sloupce tésné nad povrchem hvézdy:

A~ 7 R%sin® 0. ~ 10'% cm?, (3.3)

coz predstavuje pouze velmi malou ¢ast z celkové plochy povrchu hvézdy.

V névaznosti na nékteré prace zaméfené na téma vlivu magnetosféry neutrono-
vych hvézd na své okoli (Arons a Lea (1976), Elsner a Lamb (1976, 1977)), by vSak mohl
existovat i dalsi zptisob, kterym by se mohla hmota k povrchu hvézdy dostavat. Podle
nich by mohla vyména hmot pomoci Rayleigh-Taylorovy nestability byt u velké ¢asti
pripadt tim nejvyznamnéjsim mechanismem, kterym se plasma dostavi do nitra mag-
netosféry. Tato nestabilita by méla teoreticky dovolit, aby se plasma v podobé& shluki
nebo typickych filamentii dostévala skrze rozhrani magnetosféry mezi magnetickymi
silocarami a pak postupné klesala volné az k povrchu hvézdy, aniz by byla zachycena
a svedena piisné podél magnetickych silo¢ar. Hmota bude sice dal prednostné dopa-
dat pobliz magnetickych poélt, ale efektivni plocha, kterou zaujimé dopadajici latkou
zahtata cast povrchu, bude znatelné vétsi, nez jakou vyvozuje rovnice 3.3.
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3.5 Zrychleni rotace

Vyse uvedené specifika diskového akreéniho mechanismu u neutronovych hvézd nazna-
cuji, ze by mél existovat obzvlasté jednoduchy vztah mezi tempem zrychlovini rotace
neutronové hvézdy —M a hodnotou PL3/7 jako jeho diisledkem. Ve srovnani s obycej-
nymi radiovymi pulsary, které vykazuji zpomalovéini rotace s ¢asem, u rentgenovych
pulsartit mame moznost naopak pozorovat sekulérni zrychlovdni. Proto tedy o¢ekédvame,
7e tempo zrychlovani rotace bude odrézet princip, jakym je prenasen moment hybnosti
z dopadajici latky na akreujici hvézdu, ktery je zas silné zavisly na tom, jakym zptso-
bem dochézi k toku latky mimo magnetosféru.

Uvazujme tedy, Ze je moment hybnosti pfenaSen pomoci diskové akrece na ne-
utronovou hvézdu, jejiz osa rotace je soubézné s osou magnetického pole. Vytvorime
myslenou soustavu hvézda-+magnetosféra uzavienou pod plochou S. Dale mizeme pro
zjednoduseni zanedbat vliv magnetického a viskézniho toc¢ivého momentu. Vysledny
vztah pro tempo urychlovini rotace pak miZeme zapsat:

(PL373/7>2 syr b, (3.4)

' Mo\ 3T
—P=~5,8x 107° [N302/7 R66/7 (M) 14571
©

Dosahli jsme tak kyZeného vysledku, Ze hodnota P pro hvézdu o dané hmotnosti
(a tedy i poloméru) a magnetickém momentu je zavisla pouze na PL3/7.

Pokud chceme opravdu presvédéivy dukaz, ze pravé predstava diskové akrece na
neutronové hvézdy je platna pro periodicky pulzujici rentgenové zdroje, stejné jako
obecna spravnost souCasnych magnetosérickych modelt, neni nic lepsiho nez teore-
tické hodnoty srovnat s pozorovanymi rentgenovymi zdroji. Diskovy model Ghoshe
a Lamba predpovida, ze by vSechny pulzujici rentgenové zdroje mély lezet na stejné
kiivce —P = f(PL3/) za pfedpokladu stejné hmotnosti a magnetického momentu
vSech téchto hvézd. Ackoliv je jasné, Ze hvézdy nebudou mit tyto parametry na chlup
stejné, ukazuje se, Ze se navzajem nelisi natolik, aby se zna¢né od teoretické kiivky
odchylovaly. Na obrazku 3.4 jsou vyneseny naméfené hodnoty —P oproti PL3/7 pro
devét galaktickych zdroju. V grafu jsou zaroven vyneseny teoretické urychlovaci kiivky
pro hvézdy s uz = 0,48 a M/Ms = 0,3; 1,3 a 1,9 (pfedpokladajici tvrdou variantu
stavové rovnice (Pandharipande a Smith (1975a)), viz Kapitola 2.4).

Kromé zdroje Vela X-1 v8echny zdroje snadno spadaji do oblasti vymezené pro
hvézdy o hmotnostech v rozmezi 0,5 — 1,9 Mg, coz ndm dava ohromny vysledek
potvrzujici vSechny naSe dosavadni modely a pfedpoklady. Ani vyloucenost zdroje Vela
X-1 nemusi naznac¢ovat nespréavnost téchto modelt, ponévadz se ukazuje, ze by tento
zdroj mohl spliiovat nase modely, pokud mu pFidélime budto vétsi magneticky moment
nez ostatnim (3 ~ 0,86) nebo (coz je pravdépodobnéjsi) vezmeme v uvahu, Ze by
nemusel prijimat latku skrze akre¢ni disk, ale formou sférické akrece prostrednictvim
silného hvézdného vétru.

Modely Ghoshe a Lamba (1978, 1979) nam tak déavaji kvantitativni popis toho,
o Cem se spekulovalo uz diive, Ze by se rychlost rotace neutronové hvézdy 25 méla
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Obrazek 3.4: Graf zavislosti PL?/7 na —P. V gragu jsou vyneseny hodnoty pro devét galak-
tickych zdroju a teoretické urychlovaci kiivky pro hvézdy s iz = 0,48 a M /Mz = 0,3; 1,3 a 1,9.

urychlovat az do té miry, kdy pfiblizné vyrovna Keplerovskou rychlost Q. Jejich model
také naznacuje, Ze by pro Qg > Qk(rg) uz nemélo dochazet k rovnomérné akreci v
dusledku pfilis vysoké hodnoté odstiedivych sil, diky kterym dopadajici latky nemize
dosdhnout korotace v rg.

3.6 Emise rentgenového zareni

Poté co byl objeven prvni MSP (Backer a kol. (1982)) bylo provedeno velké mnoz-
stvi vyhledavacich piehlidek a studii pfevazné v radiovém oboru. V soucasnosti je tak
znamo okolo 130 MSP. Diky tomu, Ze jsou ve viditelném oboru MSP sami o sobé& ex-
trémné slabymi objekty a vétsina z nich je soucéasti dvojhvézdnych systému (~ 80%),
jejichz sekundarnimi slozkami jsou opticky hodné zafivi bili trpaslici, je mimo radiovy
obor mékké rentgenové zareni (~ 0,1 — 10 keV) hlavnim zdrojem informaci o téchto
objektech. Na zakladé pozorovani vSech doposud vyslanych druzic detekujicich rtg. za-
feni bylo potvrzeno na ¢tyfi desitky separovanych (osamocenych nebo neakreujicich v
dvojhvézd. systémech) MSP pievazné se nachazejicich v kulovych hvézdokupéch (napf.
47 Tuc), které v tomto oboru vyzaiuji. Emise rtg. zafeni pulsart se da obecné rozdélit
na dvé rozdilné slozky, termdini a netermdlni, vznikajici pfi povrchu neutronové hvézdy
nebo v jeji bezprostiedni blizkosti.
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3.6.1 TermaAlni slozka

Termalni slozka mutze vznikat budto v ramci celého chladnouciho povrchu neutronové
hvézdy a nebo v horkych skvrnach okolo magnetickych pola hvézdy (poldrnich cepicek).
Co se ty¢e MSP je povrch takto starych hvézd (~ 1 Gyr) piili§ chladny (< 0,1x10° K),
aby mohl vyzatrovat v rtg. energiich (v UV/FUV jesté ano). Naproti tomu polarni ¢e-
picky pulsarit mohou byt podle dosavadnich modelt spolehlivé zahtivany az na rtg.
teploty (~ 1 x 10% K) dopady relativistickych ¢astic urychlovanych v magnetosféie
pulsaru. Obecné predstava o charakteru téchto ¢epicek definuje jejich polomér v mis-
tech, kde povrch hvézdy protinaji prvni oteviené magnetické siloc¢ary. Jejich piiblizna
plocha mtze byt odvozena na zakladé rovnice 3.3. Co se jejich popisu tyce, analyzovana
spektra MSP naznacuji, Ze se nejspise nebude jednat o jednoduchy model rovnomérné
zahFatych polarnich ¢epicek vyzarujicich jako absolutni ¢erné téleso (BB), ale spise po-
ukazuji na nehomogenni rozlozeni teplot. Teplo generované relativistickymi ¢asticemi
totiz neni slabsim mg. polem dostateéné zadrzovano, aby necestovalo podél povrchu
hvézdy od polarnich cepicek pry¢. Byl tak navrzen model, ve kterém jsou obé ¢epicky
prekryty tenkou vrstvou méalo zmagnetované vodikové atmosféry (NSA) (Zavlin a kol.
(1996)). Tento model zapocitava i vSechny efekty silného grav. pole pii povrchu de-
finované pomérem hmotnost-polomér hvézdy a zévisi na teploté a poloméru ¢epicky.
Nehomogenita teplotniho rozlozeni ¢epicky pak muze byt jesté detailnéji popséna roz-
délenim na oblast teplejstho jddra a chladnéjsi hrany cepicek.

3.6.2 Netermalni slozka

Kdezto netermalni slozka emise je obvykle popisovana power-law (POW) spektralnim
modelem a je spojena se vznikem zéateni prostiednictvim synchrotronového a/nebo ine-
vrzniho Comptonova procesu v magnetosfére hvézdy. Nabité ¢astice jsou svadény po
spiralovitych drahéch kolem mg. silo¢ar k mg. pélim za soucasného vyzarovani ¢asti své
energie nebo jejim predavanim ménné energetickym fotontum pii kolizich. Vedle zareni
samotného pulsaru se ale mohou ve spektrech MSP objevovat i netermélni slozky jinych
procesi. Jednim z nich je zafeni emisni mlhoviny, Zivené hvézdnym vétrem pulsaru,
ktery prolétava velkou rychlosti (2 100 km s~!) mezihvézdnym prost¥edim. Druhym
zdrojem netermélni emise ve dvojhvézdnych systémech muze byt mezi-slozkova Sokova
vrstva, vytvorend v misté stfetu hvézdného vétru pulsaru a latky pretékajici ze sekun-
déarni slozky.
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Kapitola 4

Kulové hvézdokupy

Kratce po objeveni prvniho MSP (Backer a kol. (1982)) bylo navrzeno (Alpar a kol.
(1982)), ze malo-hmotné rentgenové dvojhvézdy jsou pravdépodobné vyvojovym pied-
stupném MSP a ponévadz jsou tyto dvojhvézdy vyjimecné silné zastoupeny v kulovych
hvézdokupéch, je to idealni misto, kde hledat a zkoumat milisekundvé pulsary. Jeli-
koZ se jedna o velice kompaktni a svébytny shluk velkého mnozstvi hvézd, je pro nés
idealni fyzikalni laboratori. V prvé radé diky faktu, Ze jejich stari je srovnatelné se
starim jejich materskych galaxii, davaji jedine¢né informace o primordidlnim sloZzeni
zérodecné latky a tehdejsim stavu vesmirného prostiedi jako takového. Za druhé se
jedna o velice husta prostiedi a tak je mozné zde testovat dynamické interakce mezi
jednotlivymi hvézdami a ovéfovat v extrémnich podminkach celou fadu gravita¢nich
teorii. A v neposledni fadé je v kulovych hvézdokupach diky extrémni hustoté latky
moznost pozorovat rozmanité spektrum i velice exotickych typu hvézdnych objektu
(rentgenové zdroje, modii opozdilci, dvojhvézdy, MSP, RR Lyrae, bili trpaslici, atd.),
které se zde nachézeji v koncentracich o mnoho fadu vyssich nez je obvyklé ve zbytku
galaxie.

4.1 Zakladni charakteristika

Kulové hvézdokupy jsou souborem 10* — 108 gravitacné velice silné vazanych hvézd,
které jsou (jak je vidét na obrazku 4.1) extrémné silnym gravita¢nim polem sféricky sy-
metricky silné koncentrovany kolem stfedu hvézdokupy, odtud jejich nézev. Primérna
hustota hvézd se pohybuje okolo 0,4 pc™2, ale k jadru stoupa az na 102 — 10% pc=3.
Obsahuji populace hvézd velice podobné tém, které muzeme najit v centralni vyduti
galaxii, jen se rozprostiraji v mnohem mensi oblasti.

Obsahuji hvézdy jak stejné generace, tak i nékolikanéasobnych generaci, nejspise
diky dlouhodobym asociovanim hvézd a béhem priletu galaktickym diskem. Ty z nej-
hmotngjsich hvézdokup (M ~ 105 M) nasvédéuji tomu, Ze by mohlo jit o rozsahla
jadra trpasli¢ich galaxii zachycenych a pohlcenych hmotnéjsimi galaxiemi. Pro povahu
jadra hévzdokup vypocty vychazeji stejné dobte jak pro centralni ¢ernou diru, tak pro
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Obrazek 4.1: Distribuce kulovych hvézdokup v Galaxii projektované do roviny ZY a ZX.
Jasné je vidét sféricka symetrie jejich rozlozeni v Galaxii.

tésny shluk neutronovych hvézd ¢i bilych trpaslikii. Ponévadz jde o velmi staré objekty
slozené z hvézd populace II, jsou velice slabé metalické (—0,7 < [Fe/H] < —2.5)
a diky tomu je zde nedostatek vhodného materidlu (Si, Fe, Mg) pro tvorbu kamen-
nych planet. Obecné predstava o populaci hvézd v kulovych hvézdokupéch predstavuje
hvézdy se stejnym stafim a chemickym slozenim. Prichody diskem a vyduti se vSak
mohou dodate¢né obohacovat.

Radialni rozlozen{ svitivosti u vétsiny kulovych hvézdokup postupné stoupé smeé-
rem k centru az se na ur¢itém poloméru (typicky ~ 1 — 2 pc) nadobro ustali na urcité
hladiné. Existuji v8ak takové, které prodélaji proces tzv. kolapsu jddra (viz Kapitola
4.2), diky kterému hodnota celkového svételného toku roste az k samému centru hvézdo-

kupy.

4.2 Dynamicky vyvoj

Kulové hvézdokupy se rozprostiraji v pomérné dobte sféricky symetrickém halu kolem
jadra galaxie a podle soucasnych studii se jich v nasi Galaxii nachazi okolo 200. Mé&feni
jejich radiélnich rychlosti naznacuji, ze se pohybuji po dosti excentrickych eliptickych
drahach s orbitalnimi periodami ~ 10% let a vice. Chovani takto téchto skupin hvézd
se na makroskopickém méfitku da prirovnat k chaotickému pohybu molekul v idedlnim
plynu, které se gravitaéné neustale ovliviiuji mezi sebou, nez dojde k nastoleni rov-
novahy. I v kulovych hvézdokupéach po ¢ase dochazi k ustaleni dynamické rovnovahy
pohybu jejich ¢astic. Tento ¢as nazyvame relazacni doba.

I kdyz je zde hustota hvézd mnohem vétsi nez vétsiné galaxie, ani zde nedochézi
k pfimym srazkdm jednotlivych hvézd, ale diky vysoké koncentraci hvézd a blizkym
setkanim jsou dréhy jednotlivych hvézd dosti komplikované a mnohdy hvézdy ziskaji
zejména diky prichodum skrze husté oblasti galaktického disku takovy kineticky im-
puls, Ze opoustéji svou mateiskou hvézdokupu a vylétavaji do mezihvézdného prostoru.
Tento jev se nazyva vyparovdni hvézdokup.
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Postupem ¢asu jsou hmotné hvézdy (napt. modii opozdilci) vice koncentrovany
k jadru a nejméné hmotné k okraji. Tim jadro postupné houstne a dochéazi k pieroz-
déleni rizné hmotnych hvézd podle vzdalenosti od stfedu, coz nazyvame prerozdélent
hmot. Diky tomuto prerozdéleni ¢im dal vice hmotnych hvézd je zpomalovano a klesa
k centru, coz nazyvaném kolaps jadra (Hénon (1975)). Jelikoz nepozorujeme v jadrech
hvézdokup zadné masivni ¢erné diry nebo kvazary, které by se uz za dobu jejich zivota
(~ 10 let) museli vytvofit (Lightman (1982)), musi existovat podobné jako v mladych
protohvézdach urcity mechanismus, ktery tomuto procesu brani.

U kulovych hvézdokup by to mél byt efekt tzv. zahiFvdni dvojhvézdnijch systémai.
V moment€, kdy dojde k blizkému setkdni osamocené hvézdy s dvojhvézdnym systé-
mem a nedojde k roztrzeni dvojhvézdy nebo k vyméné osamocené hvézdy za vazanou a
naopak, dojde k urychleni pohybu osamocené hvézdy vykompenzované tésnéjsim pii-
blizenim obou sloZzek dvojhvézdy. Diky tomuto se hmota (hvézdy) dostavéa opét déle od
jadra, které tim opét ridne. Cast populace kulovych hvézdokup vykazuji,ze kolaps ne-
dévno prodélali. Jiné nasvédcuji, ze opakovanymi prichody galaktickym diskem nebo
vyduti tento opakovali periodicky nékolikrat po sobé. Diky takto dramatickym dyna-
mickym procesum a komplikovanym draham hvézd nenalezneme v kulovych hvézdo-
kupéch prakticky zadny mezihvézdny prach, coz proptjcuje témto objektim nesmirné
vysokou prihlednost prostredi.

4.3 47 Tucanae

Kulova hvézdokupa 47 Tucanae (47 Tuc) oznacovana také jako NGC 104 se nachézi
v souhvézdi Tukana na jizni obloze a patii k populaci kulovych hvézdokup nalezejicich
ke galaktickému halu. Lezi ve vzdalenosti ~ 4,85 kpc (~ 14 677 sv. let) od Zemé a
mé 120 sv. let na 8itku. Se zdanlivou hvézdnou velikosti 4,9 magnitud je po Omega
Centauri druhou nejjasnéjsi kulovou hvézdokupou na noé¢ni obloze. Je vyznacné velice
hustym a tim i zafivym jadrem, nebot je jednou z nejhmotnéjsich kulovych hvézdokup
v nasi Galaxii obsahujici az nékolik miliént hvézd.

Jadro 47 Tuc bylo teréem mnoha praci hledajicich planety okolo jinych hvézd, tzv.
exoplanety, které by mély byt odhaleny pomoci ¢asteénych zakrytt materskych hvézd
pravé jejich planetami. Na zékladé prehlidek zkoumajicich hvézdy blize ke Slunci bylo
o¢ekavano nalezeni 10 — 15 exoplanet, ale nebyla nalezena zéadna. Ackoliv se pozdé&jsi
prehlidky sousttedili i na vnéjsi méné husté partie hvézdokupy, ani tam se nepodafilo
detekovat zadné exoplanety. Tyto zjisténé poznatky u 47 Tuc tak potvrzuji, ze kulové
hvézdokupy jsou silné nepratelskym prostiedim, jak pro samotny vznik, tak i dalsi
vyvoj planetarnich systémt. Zda se, ze vedle extrémni hustoty prostiedi a castych
blizkych setkéni jednotlivych hvézd, je hlavnim divodem zodpovédnym za absenci
planet v kulovych hvézdokupéch nizka metalicita celého systému (Foster a kol. (2010)),
zde [Fe/H] = —0,72. Velice slaba metalicita mimojiné poukazuje i na znaéné stari
47 Tuc. Jeho pribliznd odvozena hodnota jako i jiné dalsi zédkladni parametry jsou
uvedeny v Tabulce 4.1.
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Obrazek 4.2: Snimky kulové hvézdokupy 47 Tucanae. Vlevo snimek detekovany v optickém
oboru (HST), vpravo snimek jadra hvézdokupy v rentgenové ¢asti spektra (Chandra).

Co vsak jadro této hvézdokupy diky jeho extrémnim podminkam obsahuje ve velké
mife, je rozlicna paleta exotickych druhu hvézd. Diky v predchozi kapitole jiz zminé-
nému procesu pirerozdélovani hmot se blize samotnému stfedu hvézdokupy nalézaji ty
nehmotné&jsi hvézdy, takze zde mizeme najit az 21 modrych opozdilci (Mapelli a kol.
(2004)). Dale obsahuje oproti jinym regionim v Galaxii nadmérné mnozstvi dvojhvézd-
nych systému, tudiz mame moznost zde v hojné mire pozorovat, jak kataklyzmické
proménné hvézdy sestavajici z bilych trpaslikt akreujicich hmotu od svého souputnika,
tak obsahuji druhy nejvyssi pocet MSP ze vSech kulovych hvézdokup. A pravé diky
tomu, Ze obsahuje 23 téchto velice unikatnich a zajimavych typi hvézd, je pro jejich
vyzkum vice nez vhodnym objektem. Pozorovani téchto MSP bylo provedeno nékolika
pozemskymi teleskopy v radiovém i viditelném oboru, v rentgenové ¢asti spektra (napf.
druzici Chandra X-ray Observatory) a také v oblasti gamma zafeni byla hvézdokupa
detekovana pomoci druzice Fermi Gamma-ray Space Telescope (Abdo a kol. (2009)),
coz z ni uc¢inilo prvni kulovou hvézdokupu pozorovanou v takto vysokych energiich.

Tabulka 4.1: Zakladni parametry 47 Tuc

Parametr Hodnota Reference

Rekt. stiedu, as7 rue (J2000) 00 24 05,67  McLaughlin a kol. (2006)
Dekl. st¥edu, da7 7ue (J2000) -72 04 52,62  McLaughlin a kol. (2006)
Vzdélenost (kpc) 485 Gratton a kol. (2003)
Centraln{ hustota hmoty, p(0) (Me pc™?) 4 x 10° Camilo a kol. (2000)
Slapovy polomér (¢) 4286 Harris (2003)
Polomér jadra (‘) 04 Harris (2003)
Unikova rychlost (km s™1) 498 McLaughlin a kol. (2006)
Disperze rychlosti (km s™*) 11,0+ 0,3 Harris (2003)
Metalicita ([Fe/H]) -0,72 Foster a kol. (2010)
Stari (Gyr) 112+1,1 Gratton a kol. (2003)
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Kapitola 5

Redukce a analyza dat

5.1 Chandra X-ray Observatory

Tato rentgenova obseravator byla vynesena na obéznou drahu v roce 1999 americkou
NASA. Hlavni tlohou tohoto dalekohledu je pofizovani podrobnych snimku i spekter
kosmickych rentgenovych zdroju (rentgenové dvojhvézdy, supernovy, pulsary, aktivni
galaxie, mezigalaktickd hmota a kvasary) s vysokym thlovym i spektralnim rozlisenim.
Jeji pozice je nezastupitelna, jelikoz mekké rentgenové zareni (0,1 — 10 keV), ve kterém
Chandra pozoruje, je zemskou atmosférou zcela filtrovino. Vedle Hubbleova vesmirného
dalekohledu, Spitzerova vesmirného dalekohledu a Comptonovy gamma observatore je
soucasti projektu tzv. Velkych kosmickyjch observatori. Diky vysoké excentricité jeji
obézné drahy se Chandra pohybuje az za drahou geostacionarnich sateliti i za vnéjsim
Van Allenovym radiacnim pdsem, coz ji umoznuje pozorovat nepierusované az 55 hodin
z celkové obézné doby 65 hodin.

Oproti klasickym optickym dalekohledim vyuzivajicich pro odraz paprskii svétla
pokovena parabolicka zrcadla je konstrukce rentgenového dalekohledu v mnoha ohle-
dech naprosto odlisna. Jelikoz by rentgenové fotony pi¥i dopadu na klasické zrcadla
jimi prochazela nez odrazela, vyuziva Chandra principu tzv. Wolterova dalekohledu
o pruméru 1,2 m a ohniskovou vzdalenosti 1005 m sloZeného ze soustavy 4 paru za-
norenych parabolickych a hyperbolickych zrcadel s velice nizkym odraznym twhlem
(typicky 10" — 2°) (Wolter (1952)). Pfichozi zéaFeni je jimi svedeno tak, ze 80 — 95%
vSech rentgenovych fotonu je soustfedéno v kruhové plose odpovidajici 1 obloukové
vteriny.

V ohniskové roviné je pak soustfedéno veskeré védecké analytické vybaveni za-
znamenévajici s velkou pfesnosti informace o kazdém dopadajicim rentgenovém fotonu
(jejich pocet, pozice, energie a ¢as prichodu). Mezi dvé hlavni analyticka zafizeni patii
dva detektory:
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Obrazek 5.1: Stavba Chandra X-ray Observatory

— ACIS (AXAF CCD Imaging Spectrometer): spektrometr skladajici se z 10 CCD
¢ipu, které pofizuji jak snimky tak zaznamendavaji i spektralni rozlozeni energie
v z&reni pozorovanych objektli. Pracuje v rozmezi energii 0,2 — 10 keV s citlivosti
4 %1075 ergs cm™2 57! za 10% s.

— HRC (High Resolution Camera): kamera s vysokym rozlisenim (0,5%) a nejvét-
8im zornym polem ze v8ech detektorii celé observatore (31° x 31°). Srdcem detek-
toru je mikrokanalova desticka s ¢asovy rozliSenim 16us. Je schopné detekovat
energie pod hranici citlivosti detektoru ACIS, ale zdaleka ne ve srovnatelném
spektralnim rozliseni.

Oba detektory se jesté dal déli na ¢ast snimkovaci (I=Imaging) a spektralni (S=Spectral).
Pokud budeme chtit dalekohled pouzit jako rentgenovy spektrograf, slouzi ndm k to-
muto tcelu dvojice pridavnych transmisnich mrizek. Miizky se podle potieby zasouvaji
do cesty paprskiim v prostoru mezi soustavou zrcadel a detektory a vychyluji paprsky
v zévislosti na jejich energiich:

— HETG (High Energy Transmission Grating): pracuje v rozsahu energii 0,4 —
10 keV se spektralnim rozlisenim E/dE = 60 — 1000 a je urcen pro spolupréaci s
detektorem ACIS-S.

— LETG (Low Energy Transmission Grating): pracuje v rozsahu energii 0,09 —
3 keV se spektralnim rozlisenim E/dE = 40 — 2000 a je ur¢en pro spolupraci s
detektorem HRC-S.
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5.2 Selekce a zpracovani dat

Jelikoz jsem se rozhodl v mé praci zamérit na studium spekter MSP ve 47 Tuc vy-
hledal jsem v archivu spravujicimu data z Chandry (Chandra Data Archive) veskera
pozorovani 47 Tuc, kterda byla provedena detektorem ACIS-S, ktery je navrzen pro
ucel snimani spekter s vysokym rozlisenim. Seznam jednotlivych pozorovani a jejich
charekteristiky jsou vypsany v nasledujici tabulce:

Tabulka 5.1: Veskera dostupna ACIS-S pozorovani 47 Tuc

obsID  exp. doba |ks|] datum pofizeni pocet detek. zdroju®

3384 531 2002-09-30 18
3385 531 2002-10-01 6
3386 554 2002-10-03 14
3387 5,73 2002-10-11 18
2735 6524 2002-09-29 162
2736 6524 2002-09-30 154
2737 6824 2002-10-02 151
2738 68,77 2002-10-11 154

2 Extrahovano z pozorovani pomoci programu CSC View 1.1

Jelikoz je 47 Tuc od nés vzdélena 485 kpc je zapotiebi delsich expozi¢nich ¢ast,
aby detektory stihly posbirat dostatecné mnozstvi fotoni, aby byla mozna vypovidajici
spektralni analyza. Toto kritérium v8ak nespliiuji pozorovani s ObsID 3384-87, jelikoz
jejich expoziéni doba je jen ~ 55 ks. Jak je vidét na poctu detekovanych objektt
tato prvni ¢tyfi pozorovani maji jen asi desetinovou tc¢innost detekce zdroju nez druha
¢tverice pozorovani s expozi¢nimi ¢asy ~ 67 ks. Jelikoz by data z kratsich pozorovani
do celkové analyzy nepfispivala nijak vyrazné ve srovnani s druhymi ¢tyimi, rozhodl
jsem se pro moji analyzu pouzit pouze pozorovani s ObsID 2735-38.

Ackoliv 47 Tuc obsahuje vice jak 20 MSP, lze mezi nimi najit nékolik sku-
pin objektu, které maji podobné vlastnosti ¢i parametry. Nékteré jsou stéle soucasti
dvojhvézdnych systémt, at uz s probihajicim akreénim mechanismem ¢i po jeho skon-
¢eni, nékteré z nich jsou dokonce i zakrytovymi dvojhvézdami a jiné jiz o své dvojhvézdné
partnery prisli. Proto jsem se rozhodl ze vSech vybrat 4 modelové kandidaty s oznace-
nim: 47 Tuc D, J, U a W (jejichz parametry jsou sepsény v tabulce 5.2)a na zakladé
rozboru jejich spekter se pak pokusim navrhnout o jakou podskupinu MSP by se v jed-
notlivych pripadech mohlo jednat a ktery dominantni emisni mechanismus by se zde
mohl uplatnovat.
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Tabulka 5.2: Zakladni parametry studovanych MSP

Objekt « 4 off P P P,y e ms  Zakryty Sek. slozka Reference
[hms] [© ] [“] [ms] [10720ss™1] [d] [Mg)]
D 00 24 13879 -72 04 43841 068 536 -034 / / / / / b
J 00 23 59407 -72 03 58791 100 210 -098 0,12 00 0024 ano RO bd
U 00 24 09835 -72 03 59676 094 434 +950 0429 00001 017 ne He BT abed
W 00 24 06071 -72 04 49026 008 235 +328 0,133 00 0,14 ano HP efg

Off = thlova odchylka od stfedu 47 Tuc
ms = hmotnost sekundarni slozky

RO = rudy obr, He BT = héliovy bily trpaslik, HP = hvézda hlavni posloupnosti

@ Heinke a kol. (2002)

P Freire a kol. (2003)

¢ Edmonds a kol. (2001)
4 Camilo a kol. (1999)

¢ Edmonds a kol. (2002)
f Grindlay a kol. (2002)
€ Bogdanov a kol. (2005)

Obrazek 5.2: RGB snimek 47 Tuc s vyznac¢enymi pozicemi 47 Tuc D, J, U a W. Snimek jsem
slozil ze vSech ¢tyf relevantnich ACIS-S pozorovéani a rozdélen v barvach podle rentgenovych
oborii definovanych nize (R=mékké, G=stiedni, B=tvrdé).
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5.3 Spektralni analyza

Pro prvni odhad povahy vyzafovani jsem se rozhodl vytvorit diagram barevnych indexi
pro zkoumané MSP, jakoZto vzajemnou zavislost jejich barevnych indext. AvSak misto
klasickych fotometrickych barevnych indexi, se v rentgenové astronomii pouzivaji po-
méry toku v rozdilnych energetickych oborech. Tyto dva poméry (obecné oznacované
podle anglického hardness ratio=HR) jsem tak definoval jako HR1=(stfedni)/(mékké)
a HR2=(tvrdé)/(stfedni), kde rozsahy jednotlivych obort jsou definovany takto, mekké =
0,3 — 0,6 keV, stredni= 0,6 — 1,5 keV a tvrdé= 1,5 — 4 keV. Toky jednotlivych MSP
jsem extrahoval z bezprostfedniho okoli (~ 0,1”). Tento diagram by mél napovédét
jestli se dané MSP kloni spiSe k termélni ¢i k netermélni povaze vyzarovani.

X-ray color-color diagram

HR1 = cts(0.6-1.5 keV) / cts(0.3-0.6 keV)

4

0.20 0.25 0.30 0.35 0.40 0.45 0.50 0.55
HR2 = cts(1.5-4.0 keV) / cts(0.6-1.5 keV)

Obrazek 5.3: Rentgenovy barevny diagram zkoumanych MSP.

7 polohy zkoumanych MSP v barevném diagramu muzeme ¥ici, ze 47 Tuc D, J a W
nasvédcuji, ze by mélo jit o termalni{ zdroje, pro néz jsou hodnoty HR1 = 2 — 3 typické.
Excesivni hodnota HR1 u 47 Tuc U je déna slabsim zastoupenim mékkych fotonu
vici stfednim, coz mize byt také zpisobenou velkou chybou nebo zde méa vliv néjaky
absorbéni mechanismus. MSP 47 Tuc J a 47 Tuc W maji oproti zbylym dvéma vy-
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Obrazek 5.4: Podoba toku jednotlivych MSP ve tfech rentgenovych oborech (mékké, stFedni
a tvrdé). Pro MSP 47 Tuc D, J a U jsem vybral plochu 10 x 10 pixelt se stfedem v nejjasnégjsim
bodé. Stejné tak pro 47 Tuc W, kde jsem ale byl nucen plochu zredukovat pouze na 4 x 4 pixeld,
protoze dal uz hrozilo ovlivnéni analyzy toho MSP jinym jasnym zdrojem v jeho blizkosti.
Stupnice udavaji pocet fotoni registrovanych v danych bodech.

Hard

znamnéjsi slozku HR2 nez predeslé dva MSP, coz naznacuje, ze kromé ¢isté termalniho
modelu zde bude pfitomné jina netermélni slozka emise pfispivajici ve vyssich enegiich
spektra. Pro lepsi nédzornost jsem vytvofil vytezy jednotlivych MSP ve zminovanych
rentgenovych oborech (obr. 5.4), kde je jasné vidét, ze 47 Tuc U mé podstatné mensi
fotonovou §kéilu v nizsich energiich nez maji zbylé MSP.

Pro pfesnéjsi a detailnéjsi analyzu vyzarovani, jsem extrahoval spektrum pro kazdy
MSP z jednotlivych pozorovani. Vysledkem mi tak byl celkem 16 spekter, na jejichz
zpracovani jsem si vybral softwarovy nastroj X-ray spectral fitting package Xspec 12.8.1
(Arnaud (1996)), ktery je soucasti sirstho NASA HEAsoft 6.0 softwaru, vyvinuty pravé
za Ucelem zpracovani a nasledné analyzy dat z jakychkoliv pozorovani v oblasti vyso-
kych energii.

Jelikoz se jedna u vSech o pomeérné dosti slabé zdroje, rozhodl jsem se za 1ce-
lem kvalitngjsi analyzy rozdélit energiovou osu na mnosztvi stejné velkych (v rozmezi
energii) oddily (biny) a se¢ist pro kazdy bin veskeré fotony do ného spadajici. Rozsah
binti byl navolen tak, aby v kazdém bylo > 15 fotont. Tato Gprava nijak nedeformuje
fyzikalni povahu samotnych spekter, spiSe vede k lepsi statistice fitovacich procedur.
K tomu abychom mohli z pozorovaného spektra nésledné spréavné urcit povahu jejich
vyzafovani a odvodit parametry zkoumanych objektil, musime prolozit jejich spektra
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modely zarivych mechanismi, které predpokladame, Ze by se zde mohly uplatiiovat. V
tomto ohledu je Xspec idedlnim nastrojem nabizejci Siroky vybér teoretickych modeli.

5.3.1 Modely Xspecu

Co se tyce pravdépodobné ¢isté termalni povahy 47 Tuc D a 47 Tuc U, rozhodnul jsem
se je pro srovnani prolozit, jak modelem ¢erného télesa (BB), tak modelem vodikové
atmosféry neutronovych hvézd (NSA). U druhych dvou objektii 47 Tuc J a 47 Tuc W je

vvvvvv

(opét BB nebo NSA) a netermélniho power-law modelu (POW). Jednotlivé modely
jsou pak v Xspecu definovany takto.

e BB

Reprezentuje rozlozeni toku fotont v zavislosti na energii:

K x 8,0525E%dE
(KT)" [exp (E/KT) = 1]

A(E) = (5.1)

kde K = L3g/D?, je normaliza¢ni ¢len (Lgg svitivost zdroje v jednotkach 1039 ergs™
a Dyg jeho vzdélenost v jednotkach 10 kpc), energie E je v keV, teplota K v kel-
vinech a k je Boltzmannova konstanta.

e NSA

Tento model dava spektrum v rentgenovém oboru (0,05 — 10 keV) vyzafeny z
vodikové atmosféry neutronové hvézdy. Na vybér je ze tii volitelnych parametra
sily mg. pole (B < 108—10°, B = 10'?2 a B = 10'3). J4 jsem zvolil variantu prvni
nezmagnetizovanou, pro niz je definovana jednotna povrchova (efektivni) teplota
v rozmezi log Teg = 5,0—7, 0, protoze nejvice odpovidé slabé magnetickym MSP.
Atmosféra je ve stavu zarivé rovnovahy (zdroje tepla jsou pod trovni atmosféry).
Pevné jsem nastavil hodnotu zg = [1 — (2GMxu)/(c? Ryu)] 2= 0,31 gra-
vitacniho rudého posuvu pii povrchu neutronové hvézdy s My = 1,4 Mg a
Ry = 10 km. Hodnoty efektivni teploty a poloméru tak pro pozorovatele v
nekone¢nu vychéazeji:

Te = Tor 2o

Ry = Ryu 2g
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e POW

Reprezentuje rozlozeni toku fotont v zéavislosti na energii:

A(E)=KE™", (5.3)

kde K je normaliza¢ni ¢len v jednotkach fotoni keV—! cm™2

FE je v keV a I je fotonovy index.

s7! v 1keV, energie

U prvnich dvou termalnich modela jsou jako jediné volné parametry efektivni teplota
Teg a normalizacni ¢leny a u POW modelu je volnym parametrem fotonovy index I' a
jeho normaliza¢ni ¢len.

5.4 Vysledky

Prvnim fitovanym MSP byl 47 Tuc D, jez by mél byt prevazné Cistym termélnim
zdrojem. Jelikoz se ukazalo, Ze jde o velice slaby zdroj dal jsem do jednoho grafu spek-
tra ze v8ech ¢tyr pozorovani. Kromé grafu samotného spektra a prolozeni uvazovanym
modelem jsem piilozil i graf samotného modelu v jednotkach fotoni keV—! cm=2 s,
Teoretické modely maji v proloZzeném grafu schodovity tvar, jelikoz je stejné jako upra-
vené (zbinované) pozorované spektrum zdiskretizovano podle sifek energiovych kanéli
(bint). Jako prvni jsem 47 Tuc D prolozil modelem absolutné ¢erného télesa (obr. 7.18)
a poté pro srovnani modelem vodikové atmosféry neutronovych hvézd (obr. 7.19).

'PER 47 Tuc [ bb OBSID: 2735 2736 2737 2738 '

3x107* P : T T

zx107% | g

107 g
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Obrazek 5.5: Nahote: Spektrum 47 Tuc D pro vSsechna OBSID proloZena modelem ¢erného
télesa. Dole: Ukazka podoby samotného modelu.
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Obrazek 5.6: Nahote: Spektrum 47 Tuc D pro vSechna OBSID prolozena modelem vodikové
atmosféry neutronovych hvézd. Dole: Ukéazka podoby samotného modelu.

Da se tici, ze i pres slabé zastoupeni bodi, obé dvé proloZeni celkem dobfe sedi na
pozorovana spektra. V pripadé modelu ¢erného télesa mi pro nejlepsi fit vysla hod-
nota efektivni teploty Teg = (3,66 4 0,46) x 10° K a pro model neutronové atmosféry
Tog = (2,57 +0,45) x 10° K. CoZ naznacuje, ze pivodni predpoklad ¢isté termélniho
zdroje zpusobeného dominantnim zareni polarnich ¢epicek a tudiz absence jakychkoliv
vyznamnych magnetosférickych netermalnich procesii byla potvrzena.

Dalsim zkoumanym MSP byl 47 Tuc J. U tohoto objektu jsem diky znatelné
vyssimu zastoupeni tvrdych rentgenovych fotonu predpokladal, Ze by se ve spektru
méla kromé termalni slozky objevit i nezanedbatelné netermalni slozka. Chtél jsem
tedy prolozit spektrum kombinovanymi modely BB+POW a BB+NSA. Extrahovana
spektra (ukazka na obr. 5.7) v8ak byla z néjakého divodu natolik zaguméla, ze pro né
nesel pouzit ani jeden z kombinovanych modelt. Lepsiho vysledku jsem se nedosahl
ani v pripadé, kdy jsem zkouSel pouzit i ¢isté termalni modely. Pokud néjaké prolo-
zeni nakonec proslo, davalo ne prilis realistické hodnoty efektivnich teplot s extrémné
velkymi chybami.
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Obrazek 5.7: Ukazka zasumélého spektra 47 Tuc J z porovani s OBSID 2737.

Spektra tfetiho zkoumaného zdroje 47 Tuc U se v mnohém podobala tém od 47 Tuc D,
predevsim v tom, ze byla pomérné dosti slaba. Jejich podoba byla témér stejna az na
oblast méekkych fotont, kde je 47 Tuc U jesté slabsi nez 47 Tuc D, coz ji propijcilo
svou excesivni polohu v barevném diagramu (obr. 5.3) oproti ostatnim MSP. JelikoZ
mé tedy témér stejna spektra jako 47 Tuc D i tady jsem se rozhodl pouzit k prolozeni
Cisté terméalni modely (BB a NSA). Pro ukizku jsem vybral spektra z pozorovani s
OBSID 2737 (obr. 5.8 a 5.9).

Nejspis diky slabym datum, tak obé prolozeni vypadaji totozné. Parametry pro
jednotlivé modely vSak uz vysly lehce rozdilng, Tog = (3,66 +0,64) x 10° K pro model
gerného télesa a Tog = (2,65 £ 0,68) x 10° K po model neutronové atmosféry. Tyto
hodnoty, tak stejné jako u 47 Tuc D potvrzuji ¢isté termalni povahu vyzafovani tohoto

MSP.
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Obrazek 5.8: Spektrum 47 Tuc U z pozorovani s OBSID 2737 prolozené modelem ¢erného
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Obrazek 5.9: Spektrum 47 Tuc U z pozorovani s OBSID 2737 proloZené modelem neutronové
atmosféry.
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Poslednim zkoumanym zdrojem byl MSP 47 Tuc W, ktery vykazoval kromé nej-
silnéjsiho toku fotoni obecné ve vSech energiich také vyznamné zastoupeni tvrdych
rentgenovych fotont. Diky tomu zde nebyl pochyb o nutnosti pouziti kombinovaného
termalniho a netermalniho modelu (BB4+POW nebo NSA-+POW) pro proloZeni jeho
spekter. Prilozil jsem prolozena spektra z pozorovani s OBSID 2738 pro jednotlivé mo-
dely spolecné s grafickym znazornénim jednotlivych odchylek pozorovaného spektra od
teoretického modelu.

Opét i tady oba modely davaji témér stejné odchylky a odvozené parametry
47 Tuc W z nich vychazeji, Tog = (4,52+0,13) x 10° K a fotonovy index I = 7,9546,79
pro model ¢erného télesa a Tog = (0,4340,21) x 10° K a fotonovy index I' = 1,494+2,71
po model neutronové atmosféry. Jelikoz oba modely celkem dobie prolozili pozoro-
vané spektrum, muzeme i tady prohlésit, ze se nam povedlo potvrdit ptvodni pred-
poklad slozeného spektra. Znamené to, ze v prostoru kolem MSP samotného nebo
celého dvojhvézdného systému musi fungovat néjaky dalsi nejspis magnetosféricky pro-
ces emise vedle termélniho vyzafovani povrchovych polarnich cepicek.
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Obrazek 5.10: Spektrum 47 Tuc W z pozorovani s OBSID 2738 prolozené kombinovanym
modelem ¢erného télesa a power-law.
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Obrazek 5.11: Spektrum 47 Tuc W z pozorovani s OBSID 2738 prolozené kombinovanym
modelem neutronové atmosféry a power-law.

Tabulka 5.3: Souhrn v8ech vyslednych parametri 47 Tuc MSP ziskanych v této praci porov-

nané s literaturou.

MSP Spektralni Ter ® Fotonovy # T ® Fotonovy ®
model [10° K] index [10° K] index
D BB 3,66 £+ 0,46 / 2,20 + 0,17 /
NSA 2,57 £ 0,45 / 1,29 + 0,18 /
] BB / / 1,73+ 0,21 1,00 £ 0, 56
NSA / / 0,89 40,18 1
u BB 3,66 + 0,64 / 2,76 + 0,22 /
NSA 2,65 £ 0,68 / 1,82 40,25 /
W BB 4,52 +0,13 7,95+ 6,79 1,52 + 0,28 1,36 £ 0,24
NSA 0,43 + 0,21 1,49 +2,71 0,94 + 0,30 1,15+ 0,34

# Vysledky této prace
> Bogdanov a kol. (2006)
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Spektrum celé 47 Tucanae

Na zavér jsem se rozhodl vyrobit kompletni spektrum celé hvézdokupy ze stazenych
pozorovani. Ziskané spektrum jsem pak prolozil kombinovanym konvolu¢nim modelem
cflux v8ech cernych téles jadra hvézdokupy definovanym jako:

phabs™ (BB + cfluz®gauss) (5.4)

Pro nés je toto spektrum zajimavé v tom, kdyZ si vSimneme, Ze vétSina spektra se
pohybuje v tocich ~ 1073 fotoni cm™2 s~! keV~!, kdezto MSP zkoumané v této
préaci jsou az o 3 rady slabsi. Proto nemohou nijak vyrazné prispivat k celkovému toku
hévzdokupy v rentgenovém oboru.
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Obrazek 5.12: Nahofe: Schéma teoretickych modela. Uprotied: Souhrné spektrum vsech
zdroju 47 Tuc. Dole: Pozorované spektrum prolozené kombinovanym teoretickym modelem.
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Kapitola 6
Zaveér

Cilem této prace bylo zamérit se na jednu z nejzajimavéjsich kulovych hvézdokup v nasi
Galaxii, 47 Tucanae, a to zejména ve sméru studia velice specialniho typu hvézd, kte-
rymi jsou milisekundové pulsary (MSP). Tyto hvézdy jsou charakteristické svou rych-
lou rotaci a ve velké vétsiné pripadu i ¢lenstvim v tésnych dvojhvézdnych systémech,
které jim mimojiné zprostredkovalo skrze svij vyvoj i tak rapidni rota¢ni rychlosti.
Abychom se o téchto objektech mohli dozvédét vice, je tfeba nejprve pochopit, jak
zpusobem vyzafuji.

Rozhodl jsem se tedy vybrat si z celkové populace MSP ¢tyfti zdroje, 47 Tuc D, J,
U a W, jako modelové pripady, na kterych jsem si chtél otestovat jaké mozné vysledky
¢i varianty vyzarovani mohou tyto objekty charakterizovat. Pro MSP plati, Ze prevazna
cast jejich zareni vznika ve vysokoenergetickém rentgenovém oboru a je obecné rozlisi-
telné na termalni a netermélni slozku, které jsou vici sobé presné tak domimantni, jak
domiantni jsou podminky pro jednotlivé zarivé procesy za né zodpovédné. U vétSiny
MSP se ukazuje, ze dominantnéjsi slozkou byva termélni slozka spojena s vyzarovanim
zahfatych polarnich ¢epicek okolo mg. polu hvézdy. Tu a tam se vSak najde takovy,
jez disponuje vyznamnou magnetosférickou aktivitou, coz mé za dusledek vyzarovani i
jiného vysoko-energetického zareni, tentokrat netermalniho charakteru.

Na zac¢atku analyzy mych zvolenych MSP jsem tedy na zakladé prvnich nédznaku
(z podoby barevného indexu, toki v jednotlivych rentgenovych oborech) navrhnul i
pres slaba data vSech dostupnych pozorovani pravdépodobné modely pro vsechny MSP.
Pro 47 Tuc D a 47 Tuc U se mi podarilo tspésné prolozt jejich spektra predovézenymi
termalnimi modely ¢erného télesa a neutronové vodikové atmosféry a ziskat odhady
efektivnich teplot, které jsou fadové v souladu s literaturou (tab. 5.3). Rozhodnout,
zda-li na tyto zdroje vice sedi model ¢erného télesa nebo neutronové atmosféry se
mi uplné nepodarilo, nebot pii takto slabych datech vychéazeli odchylky spekter od
jednotlivych modeli viceméné stejné. Muzeme tak prohlésit, ze u téchto zdroju se ndm
jejich emisni povahu i odvozené parametry teploty podarilo ispéSné ovérit ve srovnani
s pfedchozimi pracemi.

Urcitého zklaméani jsem se bohuzel dockal u MSP 47 Tuc J, jehoZ extrahované
spektrum i pres vSechny redukéni a korekéni snahy nebylo mozné prolozit zadnym mo-
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delem, natoz predpovézenou kombinaci terméalniho a netermalniho modelu. Z dostupné
literatury zaméfené na tento objekt piichézeji ndznaky, ze by sekundarni slozka tohoto
dvojhvézdného systému mohla uvoliovat material i mimo klasicky pfetok na primérni
slozku a tvorit kolem sebe obélku bohatého materialu (Freire a kol. (2003)). Tento fakt
by tak mohl byt jednou z pri¢in této netrivialni podoby spektra.

Zaveéretnym objektem této prace byl MSP 47 Tuc W, ktery jiz od poc¢atku ana-
lyzy jasné naznacoval, vysokou piimés netermalni slozky emise. Na zakladé Gspésné
prolozenych kombinovanych modeld (BB+POW a NSA+POW) jsem ziskal odhady
efektivni teploty a fotonového indexu, které byly sice ramcové v souladu s literaturou
ale také mnohdy zatizené pomérné velkou chybou. Bylo tedy otézkou, jestli nebyla data
zpracovand nedostatecné nebo zda neni povaha pfedevsim netermalni slozky ponékud
komplikovanéjsi. Na zakladé poslednich studii toho objektu (Bogdanov (2005)) se uka-
zuje, ze pravdépodobnym puvodcem netermélni emise je Sokova vrstva, vytvorené v
misté stfetu energetického hvézdného vétru pulsaru a pritékajici hmoty od sekundérni
slozky. Slozitéjsi geometrické i zafiva struktura této Sokové vsrtvy by tak mohla byt
zodpovédna za pozorované odchylky od jednoduchého standartniho modelu.

Ackoliv jsem se v prubéhu analyzy zvolenych obejktii setkal s komplikacemi i s né-
kdy ne uplné realnymi odvozenymi hodnotami, povazuji vétsinu této prace za ispésnou.
Domnivam, Ze se mi podaiilo z dostupnych pozorovani vyextrahovat pomérné kvalitni
spektra a i pfes maly soubor dat se podarilo u vétsiny zdroji odhadnout pravépo-
dobnou povahu jejich emise a odvodit pfiblizné hodnoty jejich parametri. Kompletni
soubor spekter viech MSP pro kazdé pozorovani umistén v Pfiloze A. Jednim z cili
bylo i odhadnout zda pro termélni slozku emise MSP bude vice vhodny model ¢erného
télesa nebo model neutronové atmosféry. To se vSak bohuzel nedalo navzdory slabym
dattim jednoznac¢né urcit, oba modely davaly srovnatelné shody s pozorovanim.

I kdyz jiz bylo na téma MSP, at uz ve 47 Tuc nebo mimo ni, publikovano mnoho
praci a mnoho vysledki, stale je nepfeberné mnozstvi procesi zejména spojenych s je-
jich vazarovanim a strukturou zahaleno tajemstvim. DokaZeme uZz celkem dobte od-
hadnout, jak silné jsou napt. magnetosférické procesy, které jsou zdrojem signifikatniho
netermalniho zareni, ale o puvodu nebo detailnim charakteru téchto procesu toho vime
jen velmi velmi mélo. Proto véfim, Ze zadna price a namaha vénovana studii téchto
objektt nebude nikdy zbytecna.
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Kapitola 7
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