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Abstrakt

Vela X-1 je jednim z nejsilnéjSich zdroji rentgenového zafeni na hvézdné obloze.
Jedna se o dvojhvézdu tvorenou modrym veleobrem a neutronovou hvézdou. Rentgenova
emise, zpusobend akreci hvézdného vétru veleobra na neutronovou hvézdu, ma ioniza¢ni
ucinky na hvézdny vitr ve svém okoli, ¢imZ vyrazné naruSuje jeho izotropii. Z tohoto
divodu jsou spektrdlni profily typu P Cyg Car vznikajicich ve hvézdném vétru ¢asové
proménné, nebot’ zdvisi na dhlu, pod jakym se na soustavu divame.

V této praci se pokousime vytvofit skript v Pythonu ureny k modelovani profild
vybranych car v ultrafialovém oboru, ktery zohlednuje anizotropii hvézdného vétru ve
dvojhvézdné soustave.

Abstract

Vela X-1 is one of the strongest X-ray sources of the night sky. It is a binary star con-
sisting of a blue supergiant and a neutron star. X-ray emission, caused by the accretion
of the supergiant’s stellar wind onto the neutron star, ionizes its surrounding stellar wind,
severely breaking its isotropy. Because of that, P Cyg spectral profiles of the lines origina-
ting in the stellar wind are variable in time, because they are dependent on the angle the
system is being viewed under.

In this thesis, we try to make a Python script for modelling spectral profiles of certain
chosen ultraviolet lines that takes into account the anisotropy of the stellar wind in the
binary system.
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Prehled pouzitého znaceni

Vv s

Pro snaZzsi orientaci v textu zde ¢tenéfi predkladame prehled zdkladniho znaceni, které se
v celé praci vyskytuje.
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Prehled pouZitého znaceni
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Uvod

Yev s

Vela X-1 je jednim z nejsilnéjsich rentgenovych zdroji na no¢ni obloze. Jednd se o rent-
genovou dvojhvézdu s vysokou hmotnosti, sklddajici se z neutronové hvézdy a horké pri-
marni slozky. Silny hvézdny vitr primérni slozky z Casti neustdle proudi na kompaktni
sloZku, v jejimz okoli se pak sloupec akreované hmoty zahfiva na velmi vysoké teploty
a stavd se zdrojem rentgenového zareni. Tok rentgenového zafeni je proménny, cozZ je
zfejmé disledkem nehomogenity hvézdného vétru. Rentgenové zareni nasledné zpétné
ovliviiuje hvézdny vitr, ¢imZ vznikd provdzany systém, ktery je pfirozenou laboratofi pro
vyzkum hvézdného vétru horkych hvézd.

Cilem této prace je modelovani proménnych profild ultrafialovych ¢ar primarni slozky
vznikajicich ve hvézdném vétru.



Kapitola 1

Z.akladni pojmy a poznatky

1.1 Hvézdny vitr

Hvézdnym vétrem nazyvame proud Céstic, z vétsi ¢i mensi ¢asti elektricky nabitych, které
vysokou rychlosti opoustéji atmosféru hvézdy a postupné unikaji az do mezihvézdného
prostoru. U riznych typt hvézd vznika hvézdny vitr z mnoha riznych pficin, a jeho vlast-
nosti proto byvaji také velmi rizné. U chladnéjSich hvézd, jako je napf. Slunce, je vy-
znamnou pfiCinou aktivita ve formé korondlnich vytryskii hmoty, erupci ¢i protuberanci,
pfi nichZ je plazma ,,vystfeleno* na dnikovou rychlost ze soustavy. U horkych hvézd
spektralni tiidy O a B jsou ionty té€ZSich prvka ve hvézdné atmosféie silné urychlovany
absorpci a naslednou emisi intenzivniho zafeni hvézdy na spektrilnich Cardch, kdy dana
Castice ve vysledku ziskava hybnost v radidlnim sméru — fikdme, Ze zde ptisobi ,,zafiva
sila®“. Podobny mechanismus funguje u cervenych veleobri s tim rozdilem, Ze zafiva sila
zde plisobi predevsim na prachové ¢éstice, které silné absorbuji zafeni v kontinuu.

Vitr urychlovany v disledku atmosférické aktivity hvézdy, ktera je nepravidelna a za-
tim nejsme priliS schopni ji ani predvidat, je rovnéz nepravidelny a obtiZzné predvidatelny.
Naopak vitr hnany zafenim, které je viceméné konstantni z celého povrchu hvézdy a vy-
razné se neméni v Case, byva pomérné stdly a v prvnim pribliZzeni homogenn{ a sféricky
symetricky. U horkych hvézd navic byva hvézdny vitr tak silny, Ze jeho prostiednictvim
z povrchu hvézd unikd vyznamné mnoZstvi hmoty — rychlost ztraty hmoty M dosahuje
az radu 10_5M®, coz béhem milioni let mtize sniZit hmotnost hvézdy o desitky procent.
Z tohoto divodu je duilezité zaroven se studiem atmosfér té€chto objektl studovat i jejich
hvézdny vitr, nebot” se jednd o fenomén, ktery ma zdsadni dopad na hvézdny vyvoj.

Ke studiu hvézdnych atmosfér i vétru slouZzi predevsim spektroskopie. V piipadé hor-
kych hvézd se jednd predevsim o spektroskopii v oboru ultrafialového a viditelného zéarent,
v nichz tyto hvézdy zari velmi silné€ a jsou pozorovatelné na velkou vzdalenost. V téchto
oblastech spektra se také nachazeji silné Cary t€zsich prvki, které vznikaji ve hvézdném
vétru a z jejichz spektralnich profild mizeme tedy odvodit nékteré parametry parametry
jako je rychlost ztraty hmoty M nebo termindlni rychlost ve.
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1.2 Specificka intenzita

(Cisti kapitoly jsou zaloZeny na [1].)

Spektroskopie spocivd ve tvorbé modelovych spekter pomoci modeli hvézdné at-
mosféry (pfipadné hvézdného vétru) a jejich srovndni s pozorovanymi spektry. Model
hvézdné atmosféry modeluje predev§im pribéh hustoty, teploty a s tim souvisejici Siteni
elektromagnetického zéafeni v prostoru a v Case na riznych frekvencich (resp. vinovych
délkach) v rtiznych smérech. Klicovou veli¢inou k popisu tohoto procesu je tzv. speci-
fickd intenzita I(7,¢,1,Vv). Ta je definovdna jako ,,podil energie elektromagnetického za-
feni v rozpéti frekvenci (v, Vv +dv), které prochézi orientovanou plochou dS v misté 7 a
Case t v prostorovém thlu dQ, vici velikosti plochy, ¢asového useku, frekvencniho tdseku
a prostorového thlu®.

Se=1I(7t,,v)-7i-dS-dQ-dv - dr. (1.1)

Jedna se tedy o sedmidimenziondlni distribu¢ni funkci v prostoru (3 dimenze), Case (1
dimenze), sméru (2 dimenze) a frekvenci (1 dimenze).
Specificka intenzita je pfimo imérna koncentraci fotond.

I(7,t,1,V) = pgot(F, 1,1, V) - chv. (1.2)

Jednd se ve své podstaté o hustotu toku energie zdfeni na dané frekvenci prochédzejiciho

danym mistem v daném sméru. ProtoZe pro paprsky kolmé na plochu dS plati 7 - dS = dS,
miiZeme rovnici 1.1 pfepsat jako

oe =I(7t,7i,v)-dS-dr-dQ-dv
= hvpioi(F,t,1,v)-dS-c-dr-dQ-dv. (1.3)
= hvpi(7,t,7,v)-dV -dQ - dv

Jednotkou I(7,t,i,Vv) v soustavé SI je J - m~2-srad”!-Hz !-s71, pouziva se ale také
erg-cm~2-srad~!-Hz7!.s71,

1.3 Rovnice prenosu zareni (RTE)

Rovnice prenosu zafeni je parcidlni diferencidlni rovnice, jejimz feSenim (integraci) mi-
Zeme zjistit prabéh specifické intenzity I(x,y,z,,7,v) v daném misté a Case na dané vl-
nové délce ve sméru 7 podél daného predem zvoleného paprsku s. V kazdém misté pa-
prsku na kazdé vlnové délce potrebujeme znat opacitu ¥ a emisivitu 1, které uddvaji miru
absorpce a emise zafeni.

Ve staciondrnim piipadé, ktery predpokldddme, Zadné z veli¢in explicitné nezdvisi na
¢ase. Rovnice m4 pak tvar

di:nv—xv-lv. (1.4)
ds
K vypoctu opacity a emisivity v oblasti spektrdlni Cary je tfeba vyuZzit Einsteinovy
vztahy pro vdzané-vazané prechody, vychdzejici z rovnic statistické rovnovahy. S jejich
vyuzitim miizeme zjistit miru tiech klicovych jevl. Témi jsou absorpce, spontidnni emise
a stimulovand emise.
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1.4 Statisticka rovnovaha a Einsteinovy koeficienty

Vzorce a jejich odvozeni jsou prevzaty z [1].

1.4.1 Rovnice statistické rovnovahy

Je-li latka v termodynamické rovnovaze (TE), obsazeni energetickych hladin vSech atomt
a iontl se fidi Boltzmannovym-Sahovym rozdélenim, které se za predpokladu znalosti
koncentrace jednotlivych druht Castic dd plné popsat pouze jednim skaldrnim parametrem
— termodynamickou teplotou 7. Tento predpoklad vSak pro hvézdnou latku nikdy redlné
neplati. Uvnitf hvézdy se d4 predpokladat alespon tzv. lokélni termodynamicka rovnovéaha
(LTE), kdy latka v kazdém bodé spliiuje Boltzmannovo-Sahovo rozdéleni odpovidajici
urcité teploté, ale zéreni je nerovnovdzné. Ve hvézdné atmosféfe a hvézdném vétru uz ale
ani tato rovnovaha neplati a k jejich popisu je tedy nezbytné pouzit tzv. NLTE modely,

Obecnym principem, nevyzadujicim termodynamickou rovnovéhu, je pfedpoklad, ze
obsazeni kazdé hladiny je stacionarni — respektive nahodné oscilujici kolem dané stacio-
narni hodnoty v diisledku termodynamickych zdkona. Tzn., Ze pocet N; iontli na i-té hla-
din€ se zvySuje v dlsledku prechodi z jinych hladin na i-tou hladinu se stejnou Cetnosti
jako se snizuje v diisledku pfechodi z i-t¢ hladiny na jiné hladiny. Pokud P;; je Cetnost
prechodu z libovolné i-té hladiny na j-tou, potom plati soustava rovnic, které nazyvame
rovnice statistické rovnovihy

Y N;P;i—N;} Pj=0. (1.5)
J# J#i
Na zdkladé téchto rovnic se Einsteinovi podafilo popsat vdzané-vdzané piechody jako
kombinaci absorpce, spontanni a stimulované emise. Kazdy z téchto jevi ma vzdy prav-
dépodobnostni charakter z diivodt danych projevy kvantové fyziky. Miru jejich pravdépo-
dobnosti udavaji tzv. Einsteinovy koeficienty.

1.4.2 Absorpce

Absorpce spocivd v prechodu daného atomu ¢i iontu z niz$i hladiny (/) na vys$si hladinu
(u) a zaroven pohlceni fotonu o odpovidajici frekvenci v, tedy energii hv = E,; — E;.

Vysledn4 Getnost! absorpce ry, fotonu v &afe daného prechodu / — u na jednotku ob-
jemu v daném misté, daném sméru a na dané frekvenci je ddna vztahem

o dQ . o
(7,7, V) -dvﬂ =m(7) - Ow(Vv) B -1(7,4,v) 'dvﬂ’ (1.6)
kde (7,7, V) je specifickd intenzita zafeni na dané frekvenci, v daném misté a sméru, n;(7)
je prostorova koncentrace iontd na dolni hladiné v daném misté, ¢y, (V) je absorpni profil
dané spektralni Cary (izotropni ve vztazné soustavé spojené s latkou za predpokladu, Ze
latka je izotropni) a By, je Einsteindv koeficient absorpce pro dany prechod.

Ipfeklad angl. vyrazu ,direct rate*
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1.4.3 Spontanni emise

vz

V jakémkoliv okamZiku miiZe libovolny iont spontdnné piejit z vyssi hladiny u do niZsi
hladiny / a vyzéfit pfitom foton v dané Cére.
Vyslednd Cetnost spontdnni emise r;,; fotonu v daném pfechodu je ddna jako

- dQ dQ
ral(r,n,v)-dvﬂznu( ) ll/ul( ) ul * dVE (17)
kde ¢y, (V) je emisni profil ¢ary (izotropni v soustavé spojené s latkou), ny(7) je prostorova
koncentrace iontd na horni hladiné v daném misté a Ay je Einsteinv koeficient spontanni
emise pro dany prechod.

1.4.4 Stimulovana emise

e

Stimulovand emise spociva v tom, Ze iont nachdzejici se ve vySSi hladiné u v blizkosti
fotonu o energii hv = E, — E; prejde do niz§{ hladiny / a vyzéii pfitom druhy identicky
foton o stejné frekvenci, ve stejném sméru a ve stejné fazi jako foton, ktery tento proces
vyvolal.

Vyslednd Cetnost stimulované emise ”lin fotonu v daném prechodu je ddna jako

dQ

i o dQ
rul(r,n,v)-dvﬂznu() Yu (V) - By - 1(7,7,V) - dvE (1.8)

kde By je Einsteiniiv koeficient stimulované emise pro dany prechod.

1.4.5 Rovnovazné vztahy

V termodynamické rovnovaze (TE) musi platit rovnovaha zvlast pro kazdy prechod, na
kazdé frekvenci, v kazdém misté. Tzn., Ze Cetnost emise u — [ musi byt stejnd jako Cetnost
absorpce [ — u. .

Mu = Iy + - (1.9)

Predpoklddame-li, Ze zéfeni je izotropni (I(#,v) = I(Vv)), dostaneme rovnici
nlBlu(PVIV = nu(Aul+Bullv)l//v~ (1.10)
Z ni pak vyjadiime rovnovazZnou intenzitu zafeni

Aul/Bul

I p—
Y (mB ¢y /muBayy) —

(1.11)

Z této rovnice miZeme odvodit vztahy mezi koeficienty. ProtoZze predpokladame termody-

namickou rovnovéhu, intenzita zafeni na dané frekvenci je dana Planckovou funkci. Plati
*

tedy I = By(v,T) = 2h" —L 2 <ﬂ> = Slexp (E fl) a stejné tak predpokla-

gy W) TR

ddme ¢y = v, plyne z toho

8B = guBur, (1.12)
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3
2hvy
2

Ay = By, (1.13)

A protoze Einsteinovy koeficienty jsou konstanty ur¢ené kvantovymi vlastnostmi atomu
daného prvku, tyto vztahy mezi nimi plati obecné i mimo TE. Staci tedy pozorovanim
daného prechodu zjistit hodnotu jednoho z koeficientii a miZeme pak snadno vypocitat
zbyvajici dva.

1.4.6 Opacita a emisivita

Jakmile jiz zndme vyslednou Cetnost absorpce, spontdnni i stimulované emise, je tfeba
z nich vyjadfit opacitu a emisivitu — makroskopické koeficienty absorpce a emise v Cardch,
které figuruji v rovnici prenosu zéreni.

Koeficient absorpce v Cardch v nasem piipadé ddvame do rovnosti s opacitou, kterd
se v RTE ndsobi specifickou intenzitou /. Smysl tedy ma definovat ho pomoci rozdilu
cetnosti absorpce a stimulované emise, protoZe obé tyto veliiny jsou pfimo umérné /. Ve
své podstaté je tak opacita mirou absorpce opravenou o miru stimulované emise.

i

Fly— 7T

8 = (7)) - @ (V) - Bra — nu(7) - Wt (V) - Byl - (hv /47) . (1.14)

Xlu = i

Nésobit ji musime (hv/47m), aby méla rozmér prostorové, frekvenéni a smérové hustoty
energie.
Koeficient emise v Cardch je potom ddn jednoduse mirou spontdnni emise.

Nu =75 = mu(7) - Y (V) - Ay - (hv/4m) . (1.15)

1.5 Hydrodynamické rovnice

Latka tvorici hvézdny vitr je plazmatem, coZ je ionizovany plyn. To znamen4, Ze pfi in-
terakci s makroskopickym elektrickym ¢i magnetickym polem je jeho chovani zdsadné
odlisné od bézné hmoty v disledku elektrického naboje jednotlivych Castic. Pii absenci
téchto poli vSak miZzeme ocekdvat, Ze se hvézdny vitr bude alesponi v urcitych ohledech
chovat jako standardni tekutina. Diky tomu miizeme k jeho popisu vyuZit nékteré rovnice
hydrodynamiky.

1.5.1 Rovnice kontinuity

O hvézdném vétru, ktery je pohanén zarenim, miZeme s uspéchem predpokladat, Ze je
dlouhodobé stély. Z tohoto diivodu se k jeho popisu nabizi jako kli¢ovy parametr rychlost
ztraty hmoty M — mnozstvi hmoty, které opusti atmosféru hvézdy za jednotku &asu. Po-
kud je vitr navic sféricky symetricky, znamena to, Ze tato hmota opoustéjici atmosféru je
rozprostiena rovnomérné po celém povrchu hvézdy. Za tohoto predpokladu jsou hustota
p(r) i radidlni rychlost v,(r) pouze funkci r a jejich prabéh je v ¢ase neménny. Pro latku
nachdzejici se v riznych vzdélenostech od hvézdy pak plati rovnice kontinuity

M = 4mr*p(r)v,(r) = const. (1.16)
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Redlné vSak hvézdny vitr nikdy neni zcela sféricky symetricky. Nachdzi se v ném
urcita struktura, kterou je mozné v nékterych ptipadech nepiimo zkoumat — takovym pfi-
padem je zifejmé i Vela X-1 a jeji rentgenova emise. Neni-li odchylka od sférické symetrie
piili§ vyraznd, miZeme rovnici 1.16 chapat jako popisujici stfedni hodnotu p(r) a v;(r) na
dané sféfe.

1.5.2 Pohybova rovnice

Hvézdny vitr, ktery urychlen zéfenim opustil hvézdnou atmosféru, je i poté zdrenim na-
dédle urychlovdn — mluvime o tzv. zafivé sile. Je tedy tfeba vyjadfit zrychleni ve sméru r
pusobici na element vétru v disledku sil na néj pasobicich. Popisem téchto sil ziskame

pohybovou rovnici
dv, rad 1d 2
— oy T g — 1.17
ar = Vr dr 8 pdr (61 p)a ( )
kde g™ je zrychleni vyvolané zéfivou silou, g je tthové zrychleni a a je izotermickd rych-
lost zvuku.

1.5.3 Energiova rovnice

Na zavér je také potreba védet, jak se vyviji celkova energie jednotlivych elementd hvézd-
ného vétru. Ve vétru horkych hvézd dochdzi bézné k vyraznym zméndm teploty a ionizac-
niho stavu latky, coZ mé za nasledek zmény opacity. Zmény energie popisuje diferencidlni
rovnice

3 da2 azp d 2 d
2P T ) =20 (119

kde 0™ je celkové pfijaté/vyzafené teplo v disledku zafivého ohifvani/ochlazovani latky.



Kapitola 2

Hvézdné vétry horkych hvézd

Cisti kapitoly jsou zaloZeny na [2].

2.1 Urychlovani castic v atmosfére absorpci a rozptylem
zareni

Dominantni silou pro vznik hvézdného vétru horkych hvézd je urychlovéni ¢astic v atmo-
sféfe intenzivnim zafenim hvézdy. Pro hvézdy teplejsi nez 10—15 kK (podle vyvojového
stadia) je zariva sila na povrchu hvézdy schopna prekonat tthovou silu, coZ zpilisobuje, Ze
z celého povrchu hvézdy neustdle unikaji castice plazmatu a stavaji se hvézdnym vétrem.
Podstatou této zarivé sily je absorpce fotond atomy ndsledovand emisi, a to predevsim v
rezonancnich Carach (line driven winds — ,,Carami hnany vitr‘). Tomuto jevu se béZné fika
rozptyl na rezonancnich Cardch'.

M¢jme atom s hybnosti, jejiz radidlni slozka je mv,. Ten absorbuje foton pfichdzejici
v radidlnim sméru s frekvenci v, tzn. hybnosti o velikosti h?v Po absorpci ma atom radidlni

sloZku hybnosti

h
mv',:mv,—f——v. 2.1
c

Nisledné atom vyzaii foton s frekvenci v/ v ndhodném sméru svirajicim s radidlnim smé-
rem thel &. Vyslednd radidlni slozka hybnosti atomu je

!/
" hv
my, = my, — — cos i. (2.2)
c

Predpokladejme, Ze v soustavé spojené s atomem maji pohlceny i vyzireny foton frek-
venci Vo (odpovidajici piechodu mezi dvéma energiovymi hladinami). V soustavé spojené
s hvézdou je ale v disledku Dopplerova jevu frekvence pohlceného fotonu vo(1 +v,/c)
a frekvence vyzafeného fotonu vy(1+v../c). Vysledna rychlost atomu v radidlnim sméru

Ve fyzikalni terminologii se tento jev za rozptyl nepovazuje. V astrofyzice se vsak z praktickych divodi
berou jako rozptyl i absorpce nasledované emisi, protoze vétSina latky, z niZ k ndm pfichdz{ zafeni, ma velmi
nizkou hustotu (napf. hvézdny vitr), a sraZkov4 deexcitace v ni tedy neni pfili§ Cetna.
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tedy je

hv, - hvi !
V= v+ 0<1+v_) 0<1+&>COSOC

mc C mc C

hv, hv, | hv
_vr+—°(1+3>——°{1+—{vr+—°(1+&)”cow (2.3)

mc C mc C mc &

hv, . 1 (hvy\? ,
_vr+—0<1+v)(l—cosa)——(—o> <1+v—>cosa.

C C mc C

v . oy " o Ve 1/ hvo\2
Protpze plativ<ca th < me, miiZeme pouZit aproximaci (1+2) =~ la(52)"~0.
Radidlni zména rychlosti je tedy

, hv,

— vy~ —2(1 —cos ). (2.4)
mc

/
V

To znamend, Ze maximdlni zména rychlosti (pokud je foton vyzifen v opaéném sméru,
cosx = —1) je 2%. Pokud je foton vyzéafen opét ve stejném sméru (cos @ = 1), rychlost
atomu se nezméni. ProtoZe smér vyzaieni fotonu je ndhodny, stfedni hodnotu zmény ra-
didlni slozky hybnosti v disledku rozptylu miiZzeme ziskat zintegrovanim vztahu 2.4 pies
celou sféru

hvy J3%de (1 —cosa)sinado

Almv,)) =
Ay == oTde [Fsinada
B @27:([0” sinado — [y sinacosodar) (2.5)
o 4r
hV() hV()
2-0
2c 2 )= c

Urychleni atomu pfi rozptylu je tedy v priméru stejné jako pii samotné absorpci fotonu.
Nyni predpokladejme, Ze absorbovany foton neprileti vzdy zevniti hvézdy, ale miiZe pfijit
se stejnou pravdépodobnosti z jakéhokoli sméru. Uhel mezi radidlnim smérem a rychlost{
fotonu oznaéme f. VySe uvedené vztahy se tim zméni na

hv
mv,, = mv, + — cos 8
¢ (2.6)
" hvo
vy — VR — (cosB —cosa),
mc

h_vofohd(pfo”fo”(cosﬁ —cosa)sinasinBdadp
¢ 7 d¢ [Fsinado [JsinBdp
hV() 1

—2r / / (cosPB —cosa)sinasinBdadp

¢ 81

T
:}i(/ sinada/ cosﬁsinﬁdﬁ—/ sinﬁdﬁ/ cosocsinocdoc)
4c \Jo 0 0 0

hV()
4c

(A(my,)) =

“2(2.0-2-0)=0.
2.7)
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V ptipadé izotropniho zéreni je tedy vyslednd zariva sila nulovd v radidlnim sméru a ana-
logicky 1 v ostatnich smérech. V hlubokych vrstvach hvézd, kde zarivy prenos energie
pfevazuje nad konvekci a gradient intenzity zédfeni je pomérné maly, proto nedochdzi
k makroskopickym pohybim latky. V povrchovych vrstvach hvézdy, kde ve sméru od
centra hvézdy prichdzi intenzivni zafeni a z opacného sméru téméf Zadné, uz ale rozptyl
vyvolava zarivou silu, jako kdyby atomy ve stejné mite zareni absorbovaly.

Jak jsme jiz zminili, drtiva vétSina zarivé sily pochazi z rozptylu na rezonanc¢nich Ca-
rach, zejména v ultrafialové (UV) oblasti. Urychleni atomi na tnikovou rychlost, kterd
¢ini stovky km/s, vyZaduje obrovské mnozstvi rozptyll v kratkém sledu. V rezonanc¢nich
¢ardch ma plyn mnohem vétsi opacitu, takZe jsou pro urychlovani atomt vyrazné efektiv-
néjsi nez kontinuum a slabsi Cary. Ze vztahu 2.5 vyplyva, Ze velikost zafivé sily je pfimo
umérna frekvenci zafeni. Prispévek rentgenového a extrémniho UV zéfeni je ale pro urych-
lovéani hvézdného vétru vyrazné limitovéan tim, Ze do povrchovych vrstev hvézdy se zéreni
o takto vysoké frekvenci nedostane v dostate¢ném mnozZstvi, takze oblast dalekého UV je
ve vysledku nejefektivné;si.

Zdaleka nejvice jsou rozptylem zareni urychlovany ionty C, N, O, Ne, Si, P, S a prvka
skupiny Zeleza, protoZe maji mnoho rezonancnich Car v ultrafialové oblasti a dostatecné
velkou abundanci, aby plyn byl v jejich rezonancnich Cardch opticky tlusty. Vodik vy-
razné prispét nemiZe, protoZe byva v horkych hvézdach témét pln€ ionizovan a samotny
proton nemd vizané stavy. Atomy He jsou bud’ také plné ionizované (He>"), v piipadé
iontu He™ pak maji rezonan¢ni ¢ary aZ v oblasti extrémniho UV, kde ani horké hvézdy
prilis nezafi. I kdyz zareni urychluje vybrané ionty té€ZSich prvki mnohem vice neZ ostatni
atomy, Castice plazmatu spolu neustéle interaguji, a to i mimo srazky, takZe prislu$né ionty
nabranou hybnost a energii sdileji se vS§emi okolnimi ¢asticemi a jsou tim samy brzdény —
proces zvany ,,Coulomb coupling* (jako Cesky preklad miizeme pouZzit ,tieni v disledku
coulombovskych srdzek*). Tento proces je efektivni, pokud je splnéna podminka

L,
MV <5,9.10'6, 2.8)

kde L, je zafivy vykon hvézdy v jednotkdch L), v je rychlost urychlenych iontd v km - s7!
a M je rychlost ztraty hmoty v jednotkdch Mg [rok.

U hvézd spektrilni tfidy O a horkych podtfid B tato podminka byv4 splnéna. Hvézdny
vitr t€chto hvézd je proto tvoren plazmatem, které ma takika stejné sloZeni jako hvézdna
atmosféra.

2.2 Profily ¢ar hvézdného vétru

Spektrélni ¢ary vznikajici ve hvézdném vétru mohou mit absorpéni profil, emisni profil
nebo kombinaci obojiho — tzv. profil typu P Cyg. Podle tohoto profilu, ktery maji zejména
rezonanéni ¢ary, miZeme jednoznacné poznat jejich pivod ve hvézdném vétru.

Absorpci zpusobuje predevsim rozptyl v prislusné c¢are — fotony s danou frekvenci pfi-
chéazejici z hvézdy byvaji absorbovéany a ndsledné emitovany do ndhodného sméru, v bliz-
kosti povrchu Casto zpét do hvézdy, ¢imzZ se sniZuje mnozstvi vyzafovaného zareni. Ab-

sorpéni profil proto Casto maji slabsi Cary, jejichz ptivod ve hvézdném vétru se dd poznat
podle toho, Ze jejich profil jevi vyrazny modry posuv viuci Caram hvézdné atmosféry.



Kapitola 2. Hvézdné vétry horkych hvézd 11

Emisi zplsobuji predev§im dva procesy. Jednim z nich je rekombinace — pokud se
k atomu (obvykle ke kladnému iontu) pribliZi volny elektron, miZe rekombinovat do va-
zaného stavu atomu a vyzéfit foton odpovidajici rozdilu energii. VétSinou rekombinuje do
zékladniho stavu, pfi ¢emz vznikd foton kontinua, dochdzi ale i k rekombinaci do excito-
vaného stavu a ndsledné kaskadé zativych deexcitaci do zdkladniho stavu. Pfi tom vznikaji
nové fotony ve spektralnich cardch daného atomu. Nejvyznamnéjsi je tento proces u vo-
diku, ktery je zastoupen v nejvétSim mnoZstvi a je pfevdzné ionizovén, takze pfirozené
dochdzi k mnoha srdzkdm protonu s volnym elektronem a navic ve vétru ani v atmosféfe
nema vodik v ¢ardch vyraznou absorpci. Timto procesem vznika ve hvézdném vétru napf.
emisni profil ¢ary Ha nebo infracervenych car.

Druhym vyznamnym procesem vzniku emisnich Car je srazkova excitace — pifi vyso-
koenergetickych srazkach atomu s volnymi elektrony, pfipadné mezi atomy, miZze dojit
k excitaci atomu na ukor kinetické energie Castic (tzv. nepruznd srazka). K tomuto pro-
cesu dochdzi zejména v plazmatu s velmi vysokou teplotou (tzn. vysokou kinetickou ener-
gif ¢astic). Typickym piikladem je emise vznikajici v chromosféie a koréné hvézd. I ve
hvézdném vétru vsak tento proces miiZze k emisi nezanedbatelné prispét.

Nejvyznamnéj$im pro vyzkum hvézdného vétru je profil typu P Cyg, ktery se sklada
z modie posunuté absorpce a Cervené posunuté emise, viz obrazek 2.2. Jeho vznik je zpt-
soben pfedevsim rozptylem zéreni v pfisluSné cafe stejné jako v pripadé absorpcniho pro-
filu. Aby se méfitelné projevila emisni Cast a Cdra tak ziskala profil typu P Cyg, musi
v dané ¢are dochazet k velkému mnoZstvi rozptyli — to je splnéno pouze v piipadé rezo-
nanc¢nich Car prvki s vysokou abundanci (které jsou zaroven dominantnim zdrojem urych-
lovani hvézdného vétru). Pfitomnost profilil typu P Cyg ve spektru jednoznacné vypovida
o silném hvézdném vétru. Analyzou profilu dané Cary je také moZné pfimo urcit rychlost
ztraty hmoty M a terminalni rychlost v.., nebo alespoti jeji dolni limitu.

7x 107"

cCwv HD 163758 -

emission part

6x107""t

5x107"" ¢

4x107"

3x107" ¢
absorption part

F, [erg em?sT AT

2x 107"

1x107" F

0 . . . ) .
1500 1510 1520 1530 1540 1550 1560 1570 1580

AA]
Obrazek 2.1: Priklad profilu typu P Cyg ve spektru hvézdy HD 163758. Prevzato z [8].

Podrobnéji je vznik profilu typu P Cyg popsan na obrazcich 2.2 a 2.3. Mame-li ele-
mentarni slupku hvézdného vétru o poloméru r a tloust'ce Ar, jejiZz rychlost expanze je
mezi v a v+ Av, tato slupka bude do absorpéni Casti profilu pfispivat izkym péasem pro
dopplerovsky posuv od —v do —v(1 —cos ®,.), kde O, je thlova velikost poloméru hvézd-
ného kotouce ve vzddlenosti r (tzn. sin®, = R, /r). Do emisni ¢asti pak bude pfispivat
$irSim pasem od —v(1 —cos®,) do +v(1 —cos®.).
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A tok B tok

| l

vinova délka vinova délka vinova délka

tok

Obrazek 2.2: Zakladni popis tvorby profilu typu P Cyg. Pfevzato z [8].

Sectenim piispévkil jednotlivych slupek dostaneme vysledny tvar profilu typu P Cyg
s absorpci od —ve, do 0 a emisi od 0 téméf k +v.. (ne vSak diplné), viz obr. 2.4. Redlné pro-
fily se ale od tohoto idedlniho pfipadu mohou lisit v nékolika ohledech. Pomér mezi emisni
a absorp¢ni ¢asti profilu zavisi hlavné na poméru mezi velikosti hvézdy a velikosti oblasti
hvézdného vétru, v niz dochdzi k rozptylu — pokud je oblast mensi, hvézda zakryva vy-
raznéj$i ¢ast emise. Dand spektralni ¢ara také mize mit absorp¢ni profil ve fotosfére, coz
pomér emise ku absorpci rovnéZ snizuje. Ve hvézdném vétru navic miize dochazet k ioni-
zaci vlivem rdzovych vln, takZe nékteré ionty se vyskytuji pouze v oblastech v(r) < vion —
potom je profil zizeny a misto k v. dosahuje pouze k vjo,, respektive pouze v oblastech
v(r) > vion — potom v profilu chybi oblast od —vio, do +Vjen. V neposledni fadé se zde
miZe projevit nehomogenita vétru, kdy se dany iont vyskytuje v urCitych slupkach r ve
zvySeném mnoZstvi — potom jsou v profilu patrné ,,prohlubné*“ v oblastech pfislusnych
v(ry).

Tento popis plati za predpokladu, Ze rozsifeni zptisobené tepelnym pohybem je zane-
dbatelné a mira absorpce ¢ (V) je v kazdém misté dana d-funkci (Sobolevova aproximace).

2.3 Unikova rychlost a terminalni rychlost

Unikovou rychlosti z hvézdy vese nazyvame minimalni rychlost v kladném sméru r, kterou
musi mit ¢astice na povrchu hvézdy, aby unikla z jejiho gravitacniho pole. Je-li na povrchu
Vy = Vesc, potom v — O pro r — oo, Newtonliv vztah pro tnikovou rychlost vychazi ze
zékona zachovani energie.

3 Mese ™ —p— =0 2.9)

Vesc Vi 2GM*/R*,

kde G je gravitaCni konstanta, M, je hmotnost hvézdy, R, je polomér hvézdy a m je (ne-
podstatnd) hmotnost Castice.
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v  OBSERVER
SV COS B«

B OCCULTED

| | - —

-V -V COS O« 0 +vcCcosO« +V
C
1 i
A(V)-E(V)I L
FLUX
L | | [

-V -V COS 0+« 0 +vcCcosB. +Vv
DOPPLER VELOCITY

Obrazek 2.3: Prispévek elementarni slupky hvézdného vétru do profilu typu P Cyg. Pre-
vzato z [2].
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O O (R 1 [ |

net profile

DOPPLER VELOCITY

Obrazek 2.4: Detailnéjsi popis toho, jak vznikd profil typu P Cyg na zdkladé€ elementarnich
spektralnich prispévku v jednotlivych vzdalenostech. Prevzato z [2].
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Jak vidime, tnikova rychlost souvisi s podstatnymi veli¢inami jako hmotnost a polo-
mér hvézdy, které je t€Zké méfit piimo. Z tohoto diivodu je prinosné, pokud jsme schopni
alespoinl odhadnout pfibliznou hodnotu veg.. V tom ndm pravé miize napomoci méfent ter-
mindlni rychlosti hvézdného vétru v.. v kombinaci s teoretickym modelovanim hvézdného
vétru, které ndm pomiiZe uréit pomer mezi Ve a Vesc. Ve VYPOCtu vege je ale oproti vztahu
2.9 drobna komplikace.

V horkych hvézdéch spektralni tfidy O a B (i nékterych veleobrech tfidy A), jejichz
zafeni je schopno pohanét hvézdny vitr, totiz vlivem tohoto zafeni dochézi zéroven k efek-
tivnimu sniZeni gravitacni sily v disledku Thomsonova rozptylu na volnych elektronech.
Vztah pro efektivni inikovou rychlost tedy je

Vese = /2 (1 —T) GM, /R, (2.10)

kde I'. je konstanta udédvajici pomér velikosti zafivé sily spojené s Thomsonovym rozpty-
lem viéi graviaténi sile a je dana vztahem

o.L,

=& 2.11
© " 4meGM,’ 211

kde o. je koeficient udédvajici Cetnost Thomsonova rozptylu. Jeho hodnotu v horkych
hvézdéach odhadujeme o, ~ 0,30 cm?- g~ 1.

Vztah mezi vege a Voo zkoumali Lamers et al. v [9] na zdkladé rtiznych NLTE modeld
a analyzy profild typu P Cyg. Vysledkem jsou data, z nichZ Lamers a Cassinelli v [2]
sestavili graf na obrazku 2.5. Na tomto grafu je zndzornéna zdavislost % na efektivni
teploté Tegr. Daji se zde jasné rozlisit tfi pribliZzné linedrni zdvislosti Ve ~ 2,6 Vege pro
Toge > 21000 K, veo == 1,3 Vege pro 21000 K > T > 10000 K a Voo &= 0,7 Vegc pro Ter <
10000 K. Tyto rizné zavislosti jsou ziejmé dusledkem toho, Ze v okoli teplot 10000 K

a 21000 K dochézi k prudké zméné ioniza¢niho stavu mnoha tézsich prvki a v kazdém
z téchto ti{ teplotnich pasem je hvézdny vitr urychlovan zcela jinymi spektralnimi ¢arami.

2.4 Rychlost ztraty hmoty

Podle dostupnych modelt hvézdného vétru urychlovaného zdfenim by rychlost ztraty
hmoty M méla zdviset na z4fivém vykonu L, a efektivni hmotnosti hvézdy M. = M, -
(1 —T) zpisobem
Mo L% ME (2.12)
eff >
kde a je parametr udévajici efektivitu urychlovani hmoty zédrenim. Pro horké hvézdy spek-
trélnich tfid O a B se odhaduje hodnota a ~ 0,6.

Uréeni M je moZné predevsim analyzou profild spektralnich &ar. VyuZivajf se v tomto
ohledu jak ultrafialové ¢ary, tak ¢dra Ha. Zdrojem informaci byva také radiova emise. Ze
stejnych zdroji miiZeme Casto vy&ist i hodnotu terminalni rychlosti. Misto M je tedy nékdy
lepsi jako méfenou veli¢inu pouzivat tzv. hybnost hvézdného vétru Mv.., (redlné se jednd o
slozku celkové hybnosti ve sméru r hvézdného vétru uvolnéného za jednotku Casu potom,
co byl urychlen na termindlni rychlost). Jednak tim miZeme sniZit zavislost dané veliCiny
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Obrazek 2.5: Graf zavislosti termindlni rychlosti hvzédného vétru na inikové rychlosti pro
hvézdy rizné teploty. Prevzato z [2].

na hmotnosti hvézdy, kterd se obvykle neda pfimo méfit a byva tedy zdaleka nejvétSim

. .. v Mg s ¥
zdrojem nejistoty. Protoze ve o< vege o< 4 /=, plati imérnost

Mveoc R Z-L/%-M& 2, (2.13)

takZe pro o =0,6 je Mve, o< Me_ffé. Kromé toho je dilleZité srovnani Mv.. s hybnosti fotond
L, /c (v tomto piipadé€ se jedna o soucet velikosti hybnosti fotoni vyzafenych za jednotku
Casu — od urcité vzdalenosti od povrchu hvézdy ale miizeme predpoklddat, Ze vSechny
fotony se pohybuji ve sméru r). V piipadé, Ze kazdy vyzareny foton je pravé jednou roz-
ptylen, plati Mv., = L, /c. To je samoziejmé krajni pfipad, coZ znamen4, Ze hybnost fotond
nam uddva maximélni moznou hodnotu hybnosti hvézdného vétru urychleného pozorova-
nym zdienim hvézdy — tzv. limita jednoho rozptylu. Podminka Mv., < L. /c podle dosa-
vadnich pozorovini je spolehlivé splnéna u horkych hvézd tfidy O a B, byva vSak vyrazné
L7 v rozpéti od
2 az do 100. Z toho plyne, Ze jejich extrémné silny hvézdny vitr nemize byt zafenim
urychlovén jen na povrchu hvézdy. Castice hvézdného vétru WR hvézd jsou tedy zfejmé
urychlovény jiZ v hlubSich vrstvich hvézdné atmosféry.
Hybnost hvézdného vétru je uZiteCna k tomu, abychom eliminovali zavislost na M.

Stale se vsak jednd o veli¢inu zavislou minimélné na dvou proménnych. Z tohoto divodu

porusena u Wolfovych-Rayetovych hvézd — u téch pozorujeme hodnoty

zavadime tzv. modifikovanou hybnost hvézdného vétru MvooRi/ 2, u niZ mizeme predpo-
kladat, Ze zavisi pouze na L.. Jeji stfedni hodnotu pro hvézdy v Galaxii odvodili Lamers
a Cassinelli jako

log (MVDORL/ 2) — _1,37+2,07log <L* /106) : (2.14)

kde M je vM@rok’l, Vo je vkm-s~! R, je VR aLijevLg.
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Obrazek 2.6: Nahote: Graf modifikované hybnosti hvézdného vétru v zavislosti na zafi-
vém vykonu pro hvézdy v Galaxii s odvozenou zavislosti. Dole: Srovnani né€kolika zna-
mych hodnot modifikované hybnosti hvézdného vétru hvézd v Magellanovych mra¢nech
s odvozenou zdsislosti pro Galaxii. Prevzato z [2].
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Na obrazku 2.6 je graf log(MvooR}k/ 2) v zévislosti na L, pro hvézdy v Galaxii s vyzna-
¢enou linedrni zavislosti a stejny graf porovnavajici nékolik zndmych hvézd v Magellano-
vych mraénech se zavislosti pro galaktické hvézdy. Teoreticky ocekavame, Ze

log(MveRY?)  Z, (2.15)

kde Z je metalicita. Na dolnim grafu je vidét, Ze modifikovana hybnost hvézdného vétru je

niz$i u hvézd ve Velkém Magellanové mracnu a jesté niz§i v Malém Magellanové mracnu.
Uvedené grafy jsou tedy konzistentni s o¢ekdvanou zdkonitosti.



Kapitola 3
Vela X-1

3.1 Zakladni informace

Vela X-1, zndma téZ jako GP Vel a HD 77581, je tésna dvojhvézda sklddajici se z neutro-
nové hvézdy o hmotnosti 1,88 M) a modrého veleobra tiidy BO.5Iae o hmotnosti 23,5
M, a poloméru 30 R s efektivni povrchovou teplotou Teqr = 27000 K [6]. Jejich obéZnd
doba je zhruba 8,96 dni se stfedni vzdalenosti 53,4 R [6] — kompaktni souputnik je tedy
od povrchu primdrni slozky vzdalen méné, nez je jeji vlastni polomér.

Krticka, Kubat a Skalicky v [6] predkladaji vysledky svych NLTE modeld hvézdného
vétru. Podle nich by rychlost ztraty hmoty méla byt piiblizné M = 1,5 - 10_6M@, coZ je
obtizné ovéfit pozorovanim, ale tento odhad odpovida odhadiim jinych autorii na zakladé
jinych metod (napf. Watanabe et al. [5]). Terminalni rychlost hvézdného vétru by pak
méla byt v., = 750 km-s~!, coZ zcela neodpovida pozorovanim profild typu P Cyg, na
jejichZ zdkladé Prinja et al. [7] odvodili ve = 1100 km-s~! [7]. Jako moZnd vysvétleni
této nesrovnalosti nabizeji vysokou citlivost modelu na ionizaci ve vzdalenéjSich oblastech
vétru, zjednoduSujici predpoklady modelu, pfipadné nepresné parametry hvézdy (napr.
metalicita).

3.2 Rentgenové pulzy

Kompaktni sloZka dvojhvézdy je zdrojem pomérné silnych rentgenovych pulzi, opakuji-
cich se s pribliznou pravidelnosti s periodou 283 s [6]. Na zdkladé tohoto jevu je Vela X-1 1
jiné objekty ji podobné nazyvéna (podle naseho ndzoru matoucim) vyrazem ,,rentgenovy
pulzar®. Pribéh téchto pulzd v nékolika riznych frekvenénich pasmech je vidét na ob-
razku 3.1. Rentgenové zéareni tohoto systému, které podrobné zkoumali Watanabe et al.
[5], vznika jako disledek akrece hvézdného vétru primarni slozky z oblasti gravitatniho
vlivu kompaktni slozky. To znamen4, Ze ndm pravé miize o hvézdném vétru mnoho napo-
védeét.

Perioda pulzaci je zfejmé ddna rotacni periodou neutronové hvézdy. V akreci hvézd-
ného vétru hraje dominantni roli silné magnetické pole v blizkém okoli kompaktni slozky.
Elektricky nabité Castice plazmatu jsou vedeny po spirdle podél magnetickych silocar a
nasledné dopadaji v drtivé vétsSiné na oblasti kolem magnetickych poli, které se tak sta-
vaji hlavnim zdrojem rentgenového zafeni. Tim je dana struktura pulzil na obrazku 3.1.

—19—
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Obrazek 3.1: Fazovy diagram intenzity rentgenové emise pro periodu 283 s ve frekvenc-
nim pasmu 25-30 keV. Prevzato z [10].
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pravdépodobné zpiisobena nehomogenitou hvézdného vétru.
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3.3 Ionizace hvézdného vétru RTG zarenim

Nejdilezitéjsi pro nds ale je zplsob, jakym rentgenové zéaieni zpétné ovliviiuje hvézdny
vitr. V okoli neutronové hvézdy totiz dochazi k silné ionizaci latky, coZ mé za nasledek
sniZeni opacity v oblasti ultrafialového a viditelného zafeni, protoZe rezonancni ¢ary prvkil
podstatnych k urychlovani hvézdného vétru ve vyS$im stupni ionizace jiZ nejsou v oblasti
UV, ale v oblasti tvrdého rentgenového zareni, kterého vyzaruje daleko vice neutronova
hvézda nez primarni slozka. To vede k tomu, Ze chovani hvézdného vétru je obecné ani-
zotropni. Mira anizotropie je ilustrovdna na obrdzku 3.3 na zakladé optické hloubky zireni
na energii 830 eV.

Tato anizotropni opacita a s ni souvisejici anizotropni velikost zafivé sily ma za nésle-
dek jednak razny prabéh v,(r) pro rtzné thly vici spojnici sloZzek dvojhvézdy, ktery je
zndzornén na obréazku 3.4, ale také rizny pribéh p(r) a T (r). Na§ model hvézdného vétru
musi zohlednit priibéhy téchto veli¢in ve dvou dimenzich r, 6.

10! . - .
phase 0.25

|

100 ¢ |
phase 0.50

1071

10~%

| T e

Energy [keV]

count s™! kevV™!

Obrazek 3.2: Spektrum rentgenové emise ve tfech ruznych fazich obéhu sloZek
dvojhvézdy, proloZené modelovym spektrem. Prevzato z [5].
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Obrazek 3.3: Optickd hloubka jednotlivych mist vii¢i rentgenovému zafeni vychazejicimu
z neutronové hvézdy pro frekvenci odpovidajici energii fotonu 830 eV. Soufadnice na
osach jsou v jednotkach D — vzdélenosti neutronové hvézdy od primarni slozky. Pfevzato
z [6].
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Obrazek 3.4: Prabéh radidlni rychlosti hvézdného vétru v zdvislosti na vzdalenosti od
primarni slozky pro jednotlivé thly vii¢i spojnici obou slozek na zakladé NLTE modelt
Krticky et al. spolu se simulovanym vychozim priibéhem radialni rychlosti bez pfitomnosti
rentgenového zdreni. Pievzato z [6].
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Nas model

4.1 Predpoklady

Pro zjednoduseni zavddime v nasem modelu n€kolik predpokladi ohledné zkoumaného
systému Vela X-1.

Zaprvé predpokladame, Ze systém je stacionarni. Obézna doba dvou slozek je v fadu
dni, zatimco hvézdny vitr se dostane do mezihvézdného prostoru v fadu hodin, takze
drobny posun sekundarni slozky v ¢ase miZeme zanedbat.

Dale predpokldadame, Ze systém je ve vSech ohledech osové symetricky viici spojnici
mezi sloZkami. Diky tomu miizeme pocitat veli¢iny v polarnich souradnicich a s jednim
uhlem natoceni systému vii¢i nam.

4.2 Data

Nasim tkolem je vymodelovat spektrdlni profily vybranych rezonan¢nich ¢ar vznikajicich
ve hvézdném vétru primarni slozky Vela X-1. Jako zdklad ndm poslouZila data od Krticky
et al. ziskand pomoci modelu METUJE [6]. Tato data obsahuji hodnoty r[cm], v,[m-s~!],
plkg-m~3], T[K] a obsazeni energetickych hladin 16 nejvice zastoupenych prvki ve vy-
branych bodech (kterych jsou dohromady zhruba dva tisice) a jsou rozdélena do soubortl
pro jednotlivé hodnoty 8 = 0°,5°,10°,15°,20°,25°,30°,35°,40°,50°,60°,70°,80° a 90°.
Pro kazdy thel jsme obdrzeli zvlast soubor se zdkladnimi veli¢inami, ktery jsme pojme-
novali theta0, thetaS atd., a zvlast’ soubor s obsazenim energetickych hladin. V dtsledku
slozitého pribéhu veli€in pfi nizkych thlech jsme se rozhodli pouzit pouze hodnoty od
0 = 20° (datovych bodu tedy zbylo zhruba tisic).

Ve skriptu nejprve definujeme polarni soufadnice — vzdélenost od stfedu primarni
slozky r a thel 8 vici ose dvojhvézdy. Kromé nich také budeme potfebovat tihel 6g vici
spojnici se Zemi.

def radius(x,y,z): return numpy.sqrt (x**2+y**2+z**2)

def theta(x,y,z): return 180/numpy.pi*numpy.arccos( \

(%x/numpy .sin(alfarad) + z/numpy.cos(alfarad)) / (2*radius(x,y,z)))
def thetaE(x,y,z): return 180/numpy.pi*numpy.arccos(z/radius(x,y,z))

_24_
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(alfarad — thel natoCeni & v radidnech)

Protoze modelovat miZeme pouze profily té€ch Car, které ve spektrech maji vyrazny
profil typu P Cyg, coZ jsou v naSem piipadé rezonancni dublety C IV, N V a Si 1V, pre-
kopirovali jsme hodnoty obsazeni zdkladni a prvnich dvou excitovanych hladin téchto
tif iontd do novych soubort, které jsme pojmenovali vZdy podle iontu, dhlu 6 a hladiny
,CIV20base.csv®, ,,CIV20excl.csv*, ,,CIV20exc2.csv* apod. U iontu Si IV bylo v soubo-
rech uvedeno obsazeni excitované hladiny, jako by se jednalo o jednu hladinu, bez ohledu
na jeji redlné rozSté€peni na dvé — v tomto pripad€ jsme na zdkladé zname ndsobnosti hla-
din gy =4 a go = 2 [E1] a toho, Ze jsou na takika stejné energii, odhadli, Ze % z téchto
iontl jsou na prvni a % na druhé excitované hladiné.

K nacteni dat ze vSech souborl jsme pouZili strukturu dictionary, z niZ jsme na-
sledné prevedli data do proménnych typu numpy array:

dic={}

r_grid= numpy.array([])
theta_grid= numpy.array([])
vr_grid= numpy.array([])
rho_grid= numpy.array([])
T_grid= numpy.array([])
Cbase_grid= numpy.array([])
Cexcl_grid= numpy.array([])
Cexc2_grid= numpy.array([])
Sibase_grid= numpy.array([])
Siexc_grid= numpy.array([])
Nbase_grid= numpy.array([])
Nexcl_grid= numpy.array([])
Nexc2_grid= numpy.array([])

deg= (20,25,30,35,40,50,60,70,80,90)

for i in deg:

dic["r"+str(i)] = numpy.loadtxt("data/theta"+str(i))[:,1]1*1le-12

dic["Npoints"+str(i)]= len(numpy.loadtxt("data/theta"+str(i))[:,0])

dic["theta"+str(i)]= i*numpy.ones(dic["Npoints"+str(i)])

dic["vr"+str(i)] = numpy.loadtxt('data/theta"+str(i))[:,2]

dic["rho"+str(i)] = numpy.loadtxt("data/theta"+str(i))[:,3]%1000

dic["T"+str(i)] = numpy.loadtxt("data/theta"+str(i))[:,4]

dic["CIVbase"+str(i)]= numpy.loadtxt("data/CIV"+str(i)+"base.csv",\
delimiter=";") [:,3]

dic["CIVexcl"+str(i)]= numpy.loadtxt("data/CIV"+str(i)+"excl.csv",\
delimiter=";") [:,3]

dic["CIVexc2"+str(i)]= numpy.loadtxt("data/CIV"+str(i)+"exc2.csv",\
delimiter=";") [:,3]

dic["SiIVbase"+str(i)]= numpy.loadtxt("data/SiIV"+str(i)+"base.csv",\
delimiter=";") [:,3]

dic["SiIVexc"+str(i)]= numpy.loadtxt("data/SiIV"+str(i)+"exc.csv",\
delimiter=";") [:,3]
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dic["NVbase"+str(i)]= numpy.loadtxt("data/NV"+str(i)+"base.csv",\
delimiter=";") [:,3]

dic["NVexcl"+str(i)]= numpy.loadtxt("data/NV"+str(i)+"excl.csv",\
delimiter=";") [:,3]

dic["NVexc2"+str(i)]= numpy.loadtxt("data/NV"+str(i)+"exc2.csv",\
delimiter=";") [:,3]

r_grid= numpy.concatenate((r_grid, dic["r"+str(i)]), axis=0)

theta_grid= numpy.concatenate((theta_grid, dic["theta"+str(i)]), \
axis=0)

vr_grid= numpy.concatenate((vr_grid, dic["vr"+str(i)]), axis=0)

rho_grid= numpy.concatenate((rho_grid, dic["rho"+str(i)]), axis=0)

T_grid= numpy.concatenate((T_grid, dic["T"+str(i)]), axis=0)

Cbase_grid= numpy.concatenate((Cbase_grid, dic["CIVbase"+str(i)]l), \

axis=0)

Cexcl_grid= numpy.concatenate((Cexcl_grid, dic["CIVexcl"+str(i)]), \
axis=0)

Cexc2_grid= numpy.concatenate((Cexc2_grid, dic["CIVexc2"+str(i)]), \
axis=0)

Sibase_grid= numpy.concatenate((Sibase_grid, \
dic["SiIVbase"+str(i)]), axis=0)

Siexc_grid= numpy.concatenate((Siexc_grid, dic["SiIVexc"+str(i)]), \
axis=0)

Nbase_grid= numpy.concatenate((Nbase_grid, dic["NVbase"+str(i)l), \
axis=0)

Nexcl_grid= numpy.concatenate((Nexcl_grid, dic["NVexcl"+str(i)l), \
axis=0)

Nexc2_grid= numpy.concatenate((Nexc2_grid, dic["NVexc2"+str(i)]), \
axis=0)

(r nasobime 1012 kviili nasledujicimu kroku v odstavci 4.3)
ProtoZe data mame pouze pro thly 6 do 90°, pribéh veli¢in dodefinujeme predpokla-
dem, Ze se dile neméni. Pro thly 8 > 90° tedy uvaZzujeme 6 = 90°.

if theta(x,y,z) > 90:
th= 90

else:
th= theta(x,y,z)

4.3 Interpolace dat

Abychom aproximovali obecny priibéh vSech prislusnych veli¢in, provedeme Delaunay-
ovu triangulaci zndmych bodt v polarnich souradnicich 8. Modul scipy obsahuje tuto
funkci v podmodulu scipy.spatial. Aby tato funkce propojila body spravné, musely
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viak dosazované hodnoty r byt zadany v 10!° m, aby byly fadové srovnatelné s hodno-
tami 6.

triang= scipy.spatial.Delaunay(numpy.stack((r_grid,theta_grid), \
axis=1))
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Obrazek 4.1: Triangulace datovych bodu v roviné r0

Vzniklé trojihelniky nasledné vzdy proloZime rovinou (v polarnich soufadnicich r0), kte-
rou uddvaji vrcholy daného trojihelniku.

Rovnice roviny dané trojihelnikem ABC v libovolném prostoru &w{, platnd zv1ast
pro kazdy z vrcholii ma tvar

ki-Ea+ky- @A +ks-Ca+ks =0,
ki-Eg+ky-wp+ks-Cp+ks=0, 4.1)
ky-&c+ky-oc+ks3-Cc+ks=0.

Pokud odecteme prvni rovnici od zbyvajicich dvou, dostaneme

3 3
- Klk(éB N, +sz(wB —Oa), 4.2)
o= ta= (G =8 = 2 (o — o)
3 3

=K1 (§c —&a) + Kz (0c — @a) .
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Miéme tedy soustavu 2 rovnic o 2 nezndmych K| a K3, jejimZ reSenim dostaneme

(Gc—8a) = (&8 —Ca) o=

(Ec—Ea)— (Ep—Ea) - 2= 4.3)
_%—Cr SB—Ga K

W —Wp O — MDA a

K =

K

V naSem piipade nevyjadfujeme rovinu v kartézskych, ale v poldrnich soutradnicich, tzn.
E—r,o— 0, — X. Hodnota dané veli¢iny X v libovolném bodé o kartézskych sou-
fadnicich x, y, z a sférickych soufadnicich r, 6, ¢, ktery se nachdzi v daném polarnim trojd-
helniku o vrcholech ABC, potom je ddna rovnici roviny

X(r,9,¢)) :XA—i—Kl-(I’—I’A)—i—Kz-(@—QA)

=XpA+K;- (\/m—rA>+

1 X 2
K> - ( , ) 9
T (arccos 2r \sino * cosa A)

kde « je uhel, ktery osa dvojhvézdy svird se smérem k Zemi.
Konstanty

, 4.4)

 (Xc—Xa)— (Xg —Xa)- g=5°

1= —
(rc—ra) = (rB—ra)- =gt

_ Xg—Xa rB—ra
O —0a O —0a
Pokud 6p = 6y, je tfeba zaménit oznaceni bodi B a C, abychom se vyhnuli délen{
nulou.

KdyZ zndme polédrni soufadnice bodu, pouZijeme funkci find_simplex k nalezeni
vrchold trojihelniku, v némz se nachazi.

K> K;.

simplex= triang.find_simplex([radius(x,y,z)*1e-10, th])

Pokud se bod nachdzi mimo interpolovanou oblast (reprezentovano simplexem ¢islo -
1), hodnotu vSech veli¢in bereme 0. Stejné tak vynulujeme tfi trojihelniky, jejichZ vrcholy
jsou kazdy v jiném 0 (jejich indexy jsou 2, 4 a 304).

if simplex in (-1,2,4,304):
return 0O

S vyjimkou téchto pripadt pak zjistime hodnotu X pouZitim rovnice 4.4.

def X(x,y,z):
if theta(x,y,z)> 90:
th= 90
else:
th= theta(x,y,z)
simplex= triang.find_simplex([radius(x,y,z)*1e-10, th])



Kapitola 4. Nds model 29

if simplex in (-1,2,4,304):
return 0

else:
rA, rB, rC= r_grid[triang.simplices[simplex]]*1e10
thA, thB, thC= theta_grid[triang.simplices[simplex]]
XA, XB, XC= vr_grid[triang.simplices[simplex]]

if thA==thB:

# zaména bodi B a C
fn= thB
thB= thC
thC= fn
fn= rB
rB= rC
rC= fn
fn= XB
XB= XC
XC= fn

Ki= ((XC-XA) - (XB-XA)*(thC-thA)/(thB-thA))\

/ ((rC-rA) - (rB-rA)*(thC-thA)/(thB-thA))

K2= (XB-XA)/(thB-thA) - (rB-rA)/(thB-thA)*K1
result= XA + Kix(radius(x,y,z)-rA) + K2*(th-thA)
return result

Timto zptisobem definujeme v, (vr), p (rho), T (T) a relativni obsazeni hladin (nlcrel,
nuclrel,nuc2rel,nlnrel, nunirel, nun2rel,nlsirel, nusirel). Excitované hladiny
Si doplnime jako

def nusilrel(x,y,z): return nusirel(x,y,z)*(1/3)
def nusi2rel(x,y,z): return nusirel(x,y,z)*(2/3)

4.4 Spektralni profil v pohybujicim se vétru

V daném misté vzdy predpokldddme, Ze absorpCni i emisni profil odpovidaji Gaussovée

2
funkci zptsobené Dopplerovym jevem ®(v,vy) = c - exp [— (Lw> }, kde

Tviep V(y Viep VO

Viep = 1/ ZI‘TT je stfedni velikost primétu rychlosti tepelného pohybu danych iontd s hmot-

nosti m do libovolného daného sméru a v je vychozi vinova délka daného prechodu.

Vlivem Dopplerovského posuvu dochazi k tomu, ze vo — vy - (1 + £ - cos GE) Vv pri-
padé emise a Vo — Vg - (1 + %) v pfipadé absorpce. Obecny vzorec profilu v zavislosti na
v, v daném misté pfi absorpci potom je

2 vry12
[m ¢ mc* [Vv—vo-(1+7)
® ~ c _ ) c 4.
abs (V,X,,2) 27kT vy CXPp ( 2kT { Vo } ) (%)
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H

Tabulka 4.1: Abundance prvki vyjadiené logaritmicky jako ey = log (rl’;;—vek> +12

prvek | abundance
C 8,43 £ 0,05
N |7,83+0,05
Si | 7,51 +£0,03

a pri emisi

2 vy 2
[ m ¢ me? [v—vp-(1+*%-cosBg)
Cpem(vv)C?yJZ) ~ 27TkT : V_O 'eXp <_2kT ' |: VO : . (46)

Ve skriptu musime zohlednit také pripad mimo interpolovanou oblast, kdy vSechny
veli¢iny véetné T uddvdme jako nulové. Nastavenim ®(v) = 0 v takovém piipadé pak
docilime toho, Zze y =0an =0.

def profileEm(freq,freq0,x,y,z):
if T(x,y,z)== 0: return O
else: return np.sqrt(m/(2*np.pi*kB*T(x,y,z)))*c/freq0 *\
np.exp(-mxcx*2x (freq-freq0* (1 + vr(x,y,z) \/
cxcosThetaE(x,y,z)))**2 /
(2xkB*T(x,y,z) *freq0**2))

def profileAbs(freq,freq0,x,y,z):
if T(x,y,z)== 0: return O
else: return np.sqrt(m/(2*np.pi*kB*T(x,y,z)))*c/freq0 *\
np.exp(-mxcx*2x (freq-freq0* (1 + vr(x,y,z)/c))**2/ \
(2xkB*T(x,y,z) *freq0**2))

4.5 Koncentrace iontu na dané hladiné

Ke zjisténi opacity a emisivity je nutné védét, jaka je prostorova koncentrace iontli na
konkrétnich energetické hladiné. Tu miZeme vyjadrit jako

NMpladina  prvek
‘@ — nH
Nprvek Ny

4.7)

Nhladina =

. . n
V souborech jsou uvedeny hodnoty Zhladina — Zprvek
Nprvek ny

Vela X-1 ma podobné sloZeni jako Slunce. Abundanci prvkil ve slunecni fotosféfe jsme

prevzali od Asplunda et al. [4]. Koncentraci vodiku nakonec aproximujeme na zdkladé

hustoty podle zjednodusujiciho predpokladu, ze ny ~ W’l)—H

priblizné ur¢ime za predpokladu, Ze
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4.6 Parametry spektralnich car

K modelovani profilu jsme vybrali rezonan¢ni dublety C IV 1548,202 A +1550,774 A,
NV 1238,821 A +1242,804 A a Si IV 1393,76 A + 1402,77 A.

Tabulka 4.2: Vinové délky, Einsteinovy koeficienty a degenerace energetickych stavi pro
vybrané pfechody

jont | Ao [A] | Ay [s7 ']
CIV | 1548202 | 2,65 -10®
1550,774 | 2,64 -108
NV | 1238,821 | 3,40 -108
1242.804 | 3,37 -108
SiIV | 1393,76 | 8,80 -108
1402,77 | 8,63 -108

NSRS SR Yl ST Y e
(SR NI N N

4.7 Rovnice prenosu zareni

Konecné kdyZ mame zjistény vSechny vySe zminéné udaje, mizeme z nich vyjadfit ne-
zbytné veliCiny, které potfebujeme pro vypocet spektra. Témi jsou opacita } a emisivita
n, které vystupuji v rovnici pfenosu zafeni. Vyjadfit se daji jako

X(vaxayaz) :nl(x,y,Z)'(I)(V)'Blu, (48)

77("#@)’; Z) = nu(x,y,z) ’ (I)(V) 'Aub (49)

kde ny/, je koncentrace iontli na dolni/horni hlading piislusného piechodu, d(v) je spek-
tralni profil prechodu, By, je Einsteiniiv koeficient absorpce pro dany piechod a Ay je
Einsteiniv koeficient spontdnni emise.

Toto plati pro jednu spektrdlni ¢aru. V nasem piipadé ale modelujeme vZdy dublet,
skladajici se ze dvou blizkych car, jejichZ profily se z¢asti prekryvaji. Vysledna opacita a
emisivita je potom vzdy souctem opacity a emisivity pro oba prechody.

X(VMC,)’;Z) :XI(V>X7YaZ)+Xz(V,x>Y>Z) (4 10)
= ny(x,y,2) - @1 (V) - Buu1 +m(x,y,2) - ®2(V) - B’ '

U(V7x;y72) = nl(Vaxy)’,Z) +n2(Vaxa)’7Z)
- I’lu2<x,y,Z) 'q)l(v) 'Al.lll + ny1 (xay7z> : CI)2<V) 'Aulz'

(Zde je dulezité uvédomit si, Ze energetické hladiny jsou ¢islované vzestupné podle ener-
gie, zatimco Cary dubletu jsou Cislované vzestupné ne podle frekvence, ale podle vinové
délky. To znamen4, Ze v 1. prfechodu figuruje 2. excitovana hladina a ve 2. prechodu figu-
ruje 1. excitovand hladina.)

4.11)
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def opac(freq,x,y,z):
return hxfreq/4/np.pi *( profileAbs(freq,c/lam01,x,y,z)\
*(nlcrel(x,y,z)*10**(XtoH-12)*rho(x,y,z)/mH*Blul -\
nuc2rel(x,y,z)*10%x(XtoH-12)*rho(x,y,z) /mH*Bull) + \
profileAbs(freq,c/1am02,x,y,z)*(nlcrel(x,y,z) *10*%* (XtoH-12)\
*rho(x,y,z) /mH*Blu2 -\
nuclrel(x,y,z)*10%x(XtoH-12)*rho(x,y,z)/mH*Bul2))

def emis(freq,x,y,z):
return hxfreq/4/np.pi * (profileEm(freq,c/lam01,x,y,z)\
*nuc2rel (x,y,z) *10** (XtoH-12) *rho(x,y,z) /mH*Aull +\
profileEm(freq,c/lam02,x,y,z) *\
nuclrel(x,y,z)*10*x(XtoH-12)*rho(x,y,z) /mH*Aul2)

V nasem piipad¢ pocitime soustavu paprskii rovnobéznych s osou z. Tvar rovnice

prenosu zafeni tedy je
dly

d_:nv—lv'lv- (4.12)
Z

Cilem vypoltu je zjistit prabéh I, (z) pro vybrané hodnoty v ve vybranych bodech
(x,), které tvoii pravodhlou mi{%. Definujeme tedy krychli o hrané velikosti d = 3-10!'m,
kterd pokryje celou interpolovanou oblast. Kolmy pruifez této krychle rozdélime na N x N
¢tverctli o ploSe AS = (]%)2, v jejichz stfedech jsou jednotlivé paprsky. Ty bud’ vychaze;ji
z povrchu hvézdy, nebo jdou mimo hvézdu a zacinaji na z = —%’. Pro kazdy paprsek a kaz-
dou vinovou délku pak vyfesSime rovnici prenosu zaireni pomoci funkce odeint z balicku
scipy.integrate. Tato funkce integruje obycejné diferencidlni rovnice Runge-Kuttovou
metodou 4. ¢i 5. fadu.

Nejprve vytvofime array pro hodnoty frekvence a vinové délky a array pro hodnoty
vysledného toku zafeni smérem k ndm

fPoints= np.linspace(fend, fstart, Nlam+1)
lamPoints= np.zeros(len(fPoints))
Flam= np.zeros(len(fPoints))

PocateCni intenzitu Iy zvolime nulovou pro paprsky jdouci mimo hvézdu. Pro pa-
prsky vychazejici z povrchu hvézdy predpokladame, Ze je dana Planckovou funkci Iy =
By (V, Tyuf) = pii dané povrchové teploté Ty, = 27000 K.

for x in np.linspace(-d/2*(1-1/N), d/2*x(1-1/N), N):
print(x)
for y in np.linspace(-d/2*(1-1/N), d/2*(1-1/N), N):
k=0
1f xkk2+y**2<=Rstar*x*2:
z0= np.sqrt(Rstarx*2-x**x2-y**2)
I10= 2xh*c/lam01%*3 /(np.exp(h*c/(lamO1*kB*Tsurf)) -1)
else:
I0= 0
z0= -d/2
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for freq in fPoints:
zmax= d/2
zgrid= np.linspace(z0, zmax, Nz+1)
def fun(I,z):
return emis(freq,x,y,z) - opac(freq,x,y,z)*I # dI/dz
I= scipy.integrate.odeint(fun, IO, zgrid)
finalllamA= I[Nz]xfreq**2/c *le-10
lamPoints[k]= c/freq
Flam[k]+= finalIlamA *(d/N)**2 /distinm**2
k+=1

Na zavér pak vysledné spektrum uloZime do textového souboru, piipadné jesté zobra-
zime jako graf pomoci modulu matplotlib.

import matplotlib.pyplot as plt
plt.plot(lamPoints, finalIllam)
plt.show()
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Vysledky a diskuze

Vysledna spektra, kterd nas program vypocital, bohuzel ani zdaleka neodpovidaji pozoro-
véani. V kazdém z nich je extrémné velkd emise v okoli Ay pro jednu ¢i obé ¢ary dubletu.
Kromé toho v nich zcela chybi absorpce, viz obrazek 5.1. V programu se tedy ziejmé
nachdzi hrubd chyba. Oblasti, kde tato chyba muize byt, je vice.
chézejici z povrchu hvézdy by mély vytvaret Siroky absorpéni profil. Cely problém miize
byt zplisoben numerickou chybou v pribéhu funkce odeint, kterd pocitd hodnotu opa-
city a emisivity ve vybranych bodech paprsku a na jejich zdkladé urCuje prubeh intenzity.
Zd4 se, ze vypocet v urcitych mistech prekracuje maximalni moZnou relativni presnost
formatu £loat64, kterd &ini 273 ~ 10716, Brét v potaz tuto limitaci by vyzadovalo od
zakladi upravit algoritmus.

Problémem je moZna také volba Iy. Je-1i rovna Planckové funkci, potom by pro hod-

noty v oblasti dalekého UV zéfeni méla spektralni hustota toku zéafeni byt zhruba 10~ 13
Jom2.s AT Pozorovany tok v kontinuu je ale kolem 5- 10712 erg-cm =2 -s~! AT
=510 ). m2.s7! -Afl, coZ je vice nez o ¥4d méné.
Dalsi problém se miiZe nachdzet v tom, Ze jsme pro absorpcni a emisni profil v da-
ném misté pocitali pouze s Dopplerovym rozsifenim v diisledku tepelného pohybu Castic,
VVVVV dla neZ redlné profily Car. To muize jesté vice zhorSovat
omezenou presnost vypoctu, pokud hodnoty blizké nule v kiidlech profilu jsou vyhodno-
ceny jako nulové. Mnohem lepsi aproximaci rozsifeni Car je Voigtv profil, ktery je ale

vvvvvv

—34—



Kapitola 5. Vysledky a diskuze
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Obrizek 5.1: Nahote: Vypolteny spektralni profil dubletu C IV 1548,202 A a 1550,774 A
pro o = 20°. Uprostied: Detail vypocteného spektra. Dole: Pozorovany profil typu P Cyg
ve spektru Vela X-1 porizeném druzici IUE. Prevzato z [E2]
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Zaver

Cilem nasi prace bylo vytvofit v Pythonu program pro vypocet spektrdlniho profilu car,
které vznikaji v anizotropnim hvézdném vétru. Studijnim pifipadem pro nés byla soustava
dvojhvézdy Vela X-1. Podkladem pro nds model byla data od Kubéta et al. ziskana pomoci
modelu METUJE, simulujiciho hvézdnou atmosféru a hvézdny vitr jako jedno kontinudlni
prostredi.

Nas algoritmus nacitd data z textovych souborti pomoci funkce loadtxt z modulu
numpy. Nasledné tato data interpolujeme rovinami v polarnich soufadnicich pomoci trian-
gulacni funkce Delaunay z modulu scipy. Timto zptisobem definujeme obecny pribéh
vy, P, T a obsazeni tfi nejnizSich hladin C, N a Si. Absorpcni a emisni profil v libovol-
ném daném misté poéitime jako Gaussovu funkci danou Dopplerovym jevem v dlsledku
tepelného pohybu ¢astic. Vrchol funkce je na frekvenci, kterd je posunutd vici vychozi
frekvenci pfechodu v, v disledku Dopplerova posuvu pro radialni rychlost v, v piipadé
absorpce a pro primét radidlni rychlosti do sméru k nam v, - cos(6g) v piipadé emise. Na
zdkladé zndmych hodnot Einsteinovych koeficient pro zkoumané prechody a za predpo-
kladu, Ze abundance jednotlivych prvki je podobnd jako na Slunci, pak poc¢itime opacitu
a emisivitu. Tyto dvé veliCiny nakonec dosazujeme do rovnice pfenosu zareni, kterou po-
¢itame pomoci funkce odeint pro sadu paprskli rovnobéznych s osou z, z nichZ kazdému
pfifazujeme Ctvercovou plochu v roviné xy.

Program bohuZel dava zcela chybné vysledky, coZ je pravdépodobné zplsobeno tim,
Ze formét float64 umoziuje pouze omezenou relativni presnost hodnot. N4S vypocet
nebral v potaz toto omezeni a pro Uspésné pouziti tak bude zfejmé nutné upravit hlavni
cast vypoctu na zakladé osvédcenych metod pro vypocet rovnice prenosu zareni.
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Zde je kompletni algoritmus, ktery jsme pouZili.

import numpy as np

import scipy.spatial

import scipy.integrate

import matplotlib.pyplot as plt

€=299792458
h=6.626e-34
kB= 1.38e-23
mH= 1.66e-27

d= 3ell # rozmér krychle, kterou politame (v m)
alfadeg= # SEM ZADEJDE INKLINACI VE STUPNICH
alfarad= alfadeg*np.pi/180

Rstar= 2.0865240e10

Tsurf= 27000

distinpc= 2605

distinm= distinpc * 3.26 *c *365.25%24*3600

1am0C1= 1548.202e-10

1am0C2= 1550.774e-10

lamON1= 1238.821e-10

lamON2= 1242.804e-10

1am0Sil= 1393.76e-10

1am0Si2= 1402.77e-10

lam01= #lamOC1 / lamON1 / lam0Sil
lam02= #1amO0C2 / 1lamON2 / lam0Si2
Matom= # 12.0096 /14.006 / 28.084
lamstart= # rozpéti politanych vlnovych délek
lamend= #

fstart= c¢/lamend

fend= c¢/lamstart

gl=2

gul=2

gu2=4

m= Matom*mH
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AulCl= 2.65e8
AulC2= 2.64e8
AulN1= 3.40e8
AulN2= 3.37e8
AulSil= 8.80e8
AulSi2= 8.63e8
Auli= # AulC1 / AulN1 / AulSi1
Aul2= # AulC2 / AulN2 / AulSi2

Bull= Aull*1lamO1*x3 /(2*h*c)
Bul2= Aul2*1am02**3 /(2*h*c)
Blul= Bullx gu2/gl
Blu2= Bul2x gul/gl

CtoH= 8.43
NtoH= 7.83
SitoH= 7.51
XtoH= # CtoH / NtoH / SitoH

dic={}

r_grid= np.array([])
theta_grid= np.array([])
vr_grid= np.array([])
rho_grid= np.array([])
T_grid= np.array([])
Cbase_grid= np.array([])
Cexcl_grid= np.array([])
Cexc2_grid= np.array([])
Sibase_grid= np.array([])
Siexc_grid= np.array([])
Nbase_grid= np.array([])
Nexcl_grid= np.array([])
Nexc2_grid= np.array([])

deg= (20,25,30,35,40,50,60,70,80,90)

for i in deg:
dic["r"+str(i)] = np.loadtxt("data/theta"+str(i))[:,1]*1le-12
dic["Npoints"+str(i)]= len(np.loadtxt("data/theta"+str(i))[:,0])
dic["theta"+str(i)]= i*np.ones(dic["Npoints"+str(i)])
dic["vr"+str(i)] = np.loadtxt("data/theta"+str(i))[:,2]
dic["rho"+str(i)] = np.loadtxt("data/theta"+str(i))[:,3]*1000
dic["T"+str(i)] = np.loadtxt("data/theta"+str(i))[:,4]
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dic["CIVbase"+str(i)]= np.loadtxt("data/CIV"+str(i)+ \
"pbase.csv", delimiter=";") [:,3]
dic["CIVexci"+str(i)]= np.loadtxt("data/CIV"+str(i)+ \
"excl.csv", delimiter=";") [:,3]
dic["CIVexc2"+str(i)]= np.loadtxt("data/CIV"+str(i)+ \
"exc2.csv", delimiter=";") [:,3]
dic["SiIVbase'"+str(i)]= np.loadtxt("data/SiIV"+str(i)+ \
"base.csv", delimiter=";") [:,3]
dic["SiIVexc"+str(i)]= np.loadtxt("data/SiIV"+str(i)+ \
"exc.csv", delimiter=";") [:,3]
dic["NVbase"+str(i)]= np.loadtxt("data/NV"+str(i)+ \
"base.csv", delimiter=";") [:,3]
dic["NVexcl"+str(i)]= np.loadtxt("data/NV"+str(i)+ \
"excl.csv", delimiter=";") [:,3]
dic["NVexc2"+str(i)]= np.loadtxt("data/NV"+str(i)+ \
"exc2.csv", delimiter=";") [:,3]

r_grid= np.concatenate((r_grid, dic["r"+str(i)]), axis=0)

theta_grid= np.concatenate((theta_grid, dic["theta"+str(i)]), \
axis=0)

vr_grid= np.concatenate((vr_grid, dic["vr"+str(i)]), axis=0)

rho_grid= np.concatenate((rho_grid, dic["rho"+str(i)]), axis=0)

T_grid= np.concatenate((T_grid, dic["T"+str(i)]), axis=0)

Cbase_grid= np.concatenate((Cbase_grid, dic["CIVbase'"+str(i)]), \

axis=0)

Cexcl_grid= np.concatenate((Cexcl_grid, dic["CIVexcl"+str(i)]1), \
axis=0)

Cexc2_grid= np.concatenate((Cexc2_grid, dic["CIVexc2"+str(i)l), \
axis=0)

Sibase_grid= np.concatenate((Sibase_grid, \
dic["SiIVbase"+str(i)]), axis=0)

Siexc_grid= np.concatenate((Siexc_grid, dic["SiIVexc"+str(i)]), \
axis=0)

Nbase_grid= np.concatenate((Nbase_grid, dic["NVbase"+str(i)l), \
axis=0)

Nexcl_grid= np.concatenate((Nexcl_grid, dic["NVexc1l"+str(i)]), \
axis=0)

Nexc2_grid= np.concatenate((Nexc2_grid, dic["NVexc2"+str(i)l), \
axis=0)

triang= scipy.spatial.Delaunay(np.stack((r_grid,theta_grid), axis=1))
def radius(x,y,z): return np.sqrt(x*k*2+y**2+z*x2)

def cosThetaE(x,y,z): return z/radius(x,y,z)
def thetaE(x,y,z): return 180/np.pi*np.arccos(z/radius(x,y,z))
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def theta(x,y,z): return 180/np.pi*np.arccos((x/np.sin(alfarad)\
+ z/np.cos(alfarad)) / (2*radius(x,y,z)))

def vr(x,y,z):
if theta(x,y,z)> 90:
th= 90
else:
th= theta(x,y,z)
simplex= triang.find_simplex([radius(x,y,z)*1e-10, th]l)
if simplex in (-1,2,4,304):
return 0O
else:
rA, rB, rC= r_grid[triang.simplices[simplex]]*1e10
thA, thB, thC= theta_grid[triang.simplices[simplex]]
XA, XB, XC= vr_grid[triang.simplices[simplex]]
if thA==thB:
fn= thB
thB= thC
thC= fn
fn= rB
rB= rC
rC= fn
fn= XB
XB= XC
XC= fn
Ki= ((XC-XA) - (XB-XA)*(thC-thA)/(thB-thA))\
/ ((rC-rA) - (rB-rA)*(thC-thA)/(thB-thA))
K2= (XB-XA)/(thB-thA) - (rB-rA)/(thB-thA)*K1
result= XA + Kix(radius(x,y,z)-rA) + K2*(th-thA)
return result

def rho(x,y,z):
if theta(x,y,z)> 90:
th= 90
else:
th= theta(x,y,z)
simplex= triang.find_simplex([radius(x,y,z)*1e-10, th])
if simplex in (-1,2,4,304):
return 0
else:
rA, rB, rC= r_grid[triang.simplices[simplex]]*1e10
thA, thB, thC= theta_grid[triang.simplices[simplex]]
XA, XB, XC= rho_grid[triang.simplices[simplex]]
if thA==thB:
fn= thB
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thB= thC

thC= fn

fn= rB

rB= rC

rC= fn

fn= XB

XB= XC

XC= fn
Ki= ((XC-XA) - (XB-XA)*(thC-thA)/(thB-thA)) \
/ ((xC-rA) - (rB-rA)*(thC-thA)/(thB-thA))
K2= (XB-XA)/(thB-thA) - (rB-rA)/(thB-thA)*K1
result= XA + Kix(radius(x,y,z)-rA) + K2*(th-thA)
return result

def T(x,y,z):
if theta(x,y,z)> 90:
th= 90
else:
th= theta(x,y,z)
simplex= triang.find_simplex([radius(x,y,z)*1e-10, th])
if simplex in (-1,2,4,304):
return 0O
else:
rA, rB, rC= r_grid[triang.simplices[simplex]]*1el0
thA, thB, thC= theta_grid[triang.simplices[simplex]]
XA, XB, XC= T_grid[triang.simplices[simplex]]
if thA==thB:
fn= thB
thB= thC
thC= fn
fn= rB
rB= rC
rC= fn
fn= XB
XB= XC
XC= fn
K1= ((XC-XA) - (XB-XA)*(thC-thA)/(thB-thA)) \
/ ((xrC-rA) - (rB-rA)*(thC-thA)/(thB-thA))
K2= (XB-XA)/(thB-thA) - (rB-rA)/(thB-thA)*K1
result= XA + Kix(radius(x,y,z)-rA) + K2*(th-thA)
return result

def nlcrel(x,y,z):
if theta(x,y,z)> 90:
th= 90
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else:
th= theta(x,y,z)
simplex= triang.find_simplex([radius(x,y,z)*1e-10, th])
if simplex in (-1,2,4,304):
return O
else:
rA, rB, rC= r_grid[triang.simplices[simplex]]*1e10
thA, thB, thC= theta_grid[triang.simplices[simplex]]
XA, XB, XC= Cbase_grid[triang.simplices[simplex]]
if thA==thB:
fn= thB
thB= thC
thC= fn
fn= rB
rB= rC
rC= fn
fn= XB
XB= XC
XC= fn
Ki= ((XC-XA) - (XB-XA)*(thC-thA)/(thB-thA)) \
/ ((xC-rA) - (rB-rA)*(thC-thA)/(thB-thA))
K2= (XB-XA)/(thB-thA) - (rB-rA)/(thB-thA)*K1
result= XA + Kix(radius(x,y,z)-rA) + K2*(th-thA)
return result

def nuclrel(x,y,z):
if theta(x,y,z)> 90:
th= 90
else:
th= theta(x,y,z)
simplex= triang.find_simplex([radius(x,y,z)*1e-10, th])
if simplex in (-1,2,4,304):
return 0O
else:
rA, rB, rC= r_grid[triang.simplices[simplex]]*1el0
thA, thB, thC= theta_grid[triang.simplices[simplex]]
XA, XB, XC= Cexcl_grid[triang.simplices[simplex]]
if thA==thB:
fn= thB
thB= thC
thC= fn
fn= rB
rB= rC
rC= fn
fn= XB
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XB= XC

XC= fn
Ki= ((XC-XA) - (XB-XA)*(thC-thA)/(thB-thA)) \
/ ((xC-rA) - (rB-rA)*(thC-thA)/(thB-thA))
K2= (XB-XA)/(thB-thA) - (rB-rA)/(thB-thA)*K1
result= XA + Kilx(radius(x,y,z)-rA) + K2*(th-thA)
return result

def nuc2rel(x,y,z):
if theta(x,y,z)> 90:
th= 90
else:
th= theta(x,y,z)
simplex= triang.find_simplex([radius(x,y,z)*1e-10, th])
if simplex in (-1,2,4,304):
return O
else:
rA, rB, rC= r_grid[triang.simplices[simplex]]*1e10
thA, thB, thC= theta_grid[triang.simplices[simplex]]
XA, XB, XC= Cexc2_grid[triang.simplices[simplex]]
if thA==thB:
fn= thB
thB= thC
thC= fn
fn= rB
rB= rC
rC= fn
fn= XB
XB= XC
XC= fn
Ki= ((XC-XA) - (XB-XA)*(thC-thA)/(thB-thA)) \
/ ((rC-rA) - (rB-rA)*(thC-thA)/(thB-thA))
K2= (XB-XA)/(thB-thA) - (rB-rA)/(thB-thA)*K1
result= XA + Kix(radius(x,y,z)-rA) + K2*(th-thA)
return result

def nlnrel(x,y,z):
if theta(x,y,z)> 90:
th= 90
else:
th= theta(x,y,z)
simplex= triang.find_simplex([radius(x,y,z)*1e-10, th])
if simplex in (-1,2,4,304):
return 0O
else:



Priloha

rA, rB, rC= r_grid[triang.simplices[simplex]]*1el0
thA, thB, thC= theta_grid[triang.simplices[simplex]]
XA, XB, XC= Nbase_grid[triang.simplices[simplex]]
if thA==thB:

fn= thB

thB= thC

thC= fn

fn= rB

rB= rC

rC= fn

fn= XB

XB= XC

XC= £fn
Ki= ((XC-XA) - (XB-XA)*(thC-thA)/(thB-thA)) \
/ ((rC-rA) - (rB-rA)*(thC-thA)/(thB-thA))
K2= (XB-XA)/(thB-thA) - (rB-rA)/(thB-thA)*K1
result= XA + Kix(radius(x,y,z)-rA) + K2*(th-thA)
return result

def nunlrel(x,y,z):
if theta(x,y,z)> 90:

th= 90

else:

th= theta(x,y,z)

simplex= triang.find_simplex([radius(x,y,z)*1e-10, th])
if simplex in (-1,2,4,304):

return O

else:

rA, rB, rC= r_grid[triang.simplices[simplex]]*1e10
thA, thB, thC= theta_grid[triang.simplices[simplex]]
XA, XB, XC= Nexcl_grid[triang.simplices[simplex]]
if thA==thB:

fn= thB

thB= thC

thC= fn

fn= rB

rB= rC

rC= fn

fn= XB

XB= XC

XC= fn
K1= ((XC-XA) - (XB-XA)*(thC-thA)/(thB-thA)) \
/ ((xC-rA) - (rB-rA)*(thC-thA)/(thB-thA))
K2= (XB-XA)/(thB-thA) - (rB-rA)/(thB-thA)*K1
result= XA + Kilx(radius(x,y,z)-rA) + K2*(th-thA)
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return result

def nun2rel(x,y,z):
if theta(x,y,z)> 90:
th= 90
else:
th= theta(x,y,z)
simplex= triang.find_simplex([radius(x,y,z)*1e-10, th])
if simplex in (-1,2,4,304):
return 0O
else:
rA, rB, rC= r_grid[triang.simplices[simplex]]*1el0
thA, thB, thC= theta_grid[triang.simplices[simplex]]
XA, XB, XC= Nexc2_grid[triang.simplices[simplex]]
if thA==thB:
fn= thB
thB= thC
thC= fn
fn= rB
rB= rC
rC= fn
fn= XB
XB= XC
XC= fn
Ki= ((XC-XA) - (XB-XA)*(thC-thA)/(thB-thA)) \
/ ((rC-rA) - (rB-rA)*(thC-thA)/(thB-thA))
K2= (XB-XA)/(thB-thA) - (rB-rA)/(thB-thA)*K1
result= XA + Kix(radius(x,y,z)-rA) + K2*(th-thA)
return result

def nlsirel(x,y,z):
if theta(x,y,z)> 90:
th= 90
else:
th= theta(x,y,z)
simplex= triang.find_simplex([radius(x,y,z)*1e-10, th]l)
if simplex in (-1,2,4,304):
return O
else:
rA, rB, rC= r_grid[triang.simplices[simplex]]*1el0
thA, thB, thC= theta_grid[triang.simplices[simplex]]
XA, XB, XC= Sibase_grid[triang.simplices[simplex]]
if thA==thB:
fn= thB
thB= thC
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thC= fn

fn= rB

rB= rC

rC= fn

fn= XB

XB= XC

XC= fn
Ki= ((XC-XA) - (XB-XA)*(thC-thA)/(thB-thA)) \
/ ((xC-rA) - (rB-rA)*(thC-thA)/(thB-thA))
K2= (XB-XA)/(thB-thA) - (rB-rA)/(thB-thA)*K1
result= XA + Kilx(radius(x,y,z)-rA) + K2*(th-thA)
return result

def nusirel(x,y,z):
if theta(x,y,z)> 90:
th= 90
else:
th= theta(x,y,z)
simplex= triang.find_simplex([radius(x,y,z)*1e-10, th])
if simplex in (-1,2,4,304):
return 0O
else:
rA, rB, rC= r_grid[triang.simplices[simplex]]*1el0
thA, thB, thC= theta_grid[triang.simplices[simplex]]
XA, XB, XC= Siexc_grid[triang.simplices[simplex]]
if thA==thB:
fn= thB
thB= thC
thC= fn
fn= rB
rB= rC
rC= fn
fn= XB
XB= XC
XC= fn
Ki= ((XC-XA) - (XB-XA)*(thC-thA)/(thB-thA)) \
/ ((rC-rA) - (rB-rA)*(thC-thA)/(thB-thA))
K2= (XB-XA)/(thB-thA) - (rB-rA)/(thB-thA)*K1
result= XA + Kix(radius(x,y,z)-rA) + K2*(th-thA)
return result

def nusilrel(x,y,z): return nusirel(x,y,z)*(1/3)
def nusi2rel(x,y,z): return nusirel(x,y,z)*(2/3)
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def profileEm(freq,freq0,x,y,z):
if T(x,y,z)== 0: return O
else: return np.sqrt(m/(2*np.pi*kB*T(x,y,z)))*c/freq0 *\
np.exp(-mxcx*2x (freq-freq0* (1 + vr(x,y,z)/c *\
cosThetaE(x,y,z)))**2 /(2%kB*T(x,y,z)*freq0**2))

def profileAbs(freq,freq0,x,y,z):
if T(x,y,z)== 0: return O
else: return np.sqrt(m/(2*np.pi*kB*T(x,y,z)))*c/freq0 *\
np.exp(-mxcx*2% (freq-freq0* (1 + vr(x,y,z)/c))**2/\
(2xkB*T(x,y,z) *freq0**2))

def opac(freq,x,y,z): # opacita
return hxfreq/(4*np.pi) *( profileAbs(freq,c/lam01,x,y,z)*\
(nlcrel(x,y,z)*10**(XtoH-12)*rho(x,y,z) /mH*Blul -\
nuc2rel (x,y,z)*10%x(XtoH-12) *rho(x,y,z) /mH*Bull) + \
profileAbs(freq,c/1lam02,x,y,z)*(nlcrel(x,y,z)*10** (XtoH-12) *\
rho(x,y,z)/mH*Blu2 - nuclrel(x,y,z)*\
10** (XtoH-12) *rho(x,y,z) /mH*Bul2))

def emis(freq,x,y,z): # emisivita
return hxfreq/(4*np.pi) * (profileEm(freq,c/lam01,x,y,z)*\
nuc2rel(x,y,z)*10*x(XtoH-12)*rho(x,y,z) /mH*Aull + \
profileEm(freq,c/lam02,x,y,z)*nuclrel (x,y,z)*10** (XtoH-12) *\
rho(x,y,z) /mH*Aul2)

Nlam= #poclet spektralni bodl
Nz= #poclet bodl na paprsku
N= #polet paprski vedle sebe v x a y
fPoints= np.linspace(fend, fstart, Nlam+1l)
lamPoints= c/fPoints
Flam= np.zeros(len(fPoints))
InuCube= np.zeros((Nz+1,len(fPoints)))
for x in np.linspace(-d/2*(1-1/N), d/2*x(1-1/N), N):
print(x)
for y in np.linspace(-d/2*(1-1/N), d/2*(1-1/N), N):
k=0
1f xk*2+y**2<=Rstar*x*2:
z0= np.sqrt (Rstarx*2-x**x2-y**2)
I0= 2*h*c/lam01**3 /(np.exp(h*c/(lam01*kB*Tsurf)) -1)
else:
I0= 0
z0= -d/2



Priloha

49

for freq in fPoints:

zgrid= np.linspace(z0, d/2, Nz+1)
def fun(I,z):

return emis(freq,x,y,z) - opac(freq,x,y,z)*I
I= scipy.integrate.odeint(fun, IO, zgrid)
finalllamA= I[Nz]x*freq**2/c *le-10
Flam[k]+= finalIlamA *(d/N)**2 /distinm**2
k+=1

plt.xlabel("vlnova délka [A]1")
plt.ylabel("F [J/m~2/s/R1")
plt.plot(lamPoints*1e10,Flam)

plt.show()
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