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Abstrakt

Vytvofili jsme paralelizovany pocitacovy kdd, ktery numericky integruje
obecné relativistické trajektorie velkého mnoZstvi hmotnych ¢éstic pohy-
bujicich se v extrémnich gravitacnich polich neutronovych hvézd a navic
negeodeticky ovlivilovanych tlakem zafeni. Numerickd simulace umozZiuje
modelovat zmény hustoty, optickych vlastnosti i dalSich parametrt tenkych
akrecnich diski, které jsou ovliviiovany zménami luminozity centralniho
hvézdného objektu. Pro popis vlivu tlaku zafeni byly pouzit matematicky
formalismus obecné relativistické varianty Poynting-Robertsonova efektu.
Ziskané vysledky by mély pfispét k presnéjsimu pochopeni akrecnich pro-
cest v blizkosti relativisticky kompaktnich objektl, jako jsou neutronové
hvézdy a Cerné diry a proto i k pfesnéjsimu modelovani a interpretaci vyza-
fovani AGN (Active Galactic Nuclei), mikrokvazara a LMXBs (Low Mass
X-ray binaries).

1 Uvod

V tésnych bindrnich hvézdnych systémech obsahujicich ¢ernou diru nebo ne-
utronovou hvézdu a standardnéjsiho bindrniho partnera, kterym muze byt hvézda
hlavni posloupnosti, ¢erveny obr nebo i bily trpaslik, dochdzi k akreci hmoty na
relativisticky kompaktni slozku. Akreovana hmota ztraci potencidlni a kinetickou
energii, kterd je vyzafovdna ve formé rentgenového zafeni. Obecné se predpo-
klada, Ze proces akrece vytvari kolem cernych dér nebo kompaktnich hvézd (ne-
utronovych hvézd, kvarkovych hvézd, bilych trpaslikil) tenké disky nebo kapali-
nové toroiddlni struktury, které jsou zdrojem silného rentgenového zéreni. Binarni
systémy s neutronovou hvézdou se oznacCujici jako LXMBs (Low Mass X-ray
Binaries). Diky pritomnosti silnych gravitacnich poli, orbitdlniho pohybu zafici
hmoty a silné emise zareni jsou rentgenové bindrni systémy prirozenymi relativis-
tickymi laboratofemi umoZziujicimi vyzkum prostiedi silné gravitace.

Ve spektrech Fourierovy analyzy Casové variability intenzity zdfeni rentgeno-
vych bindrnich systém jsou pfitomny vyrazné modulacni piky, takzvané kvazi-
periodické oscilace (QPOs). Binarni systémy s cernymi dérami vykazuji vysoko-
frekvencni (HF) QPO v fadech stovek hertzl, pro leh¢i neutronové hvézdy jsou
pozorovany modulacni frekvence presahujicii 1 kilohertz. Toto inverzni $kdlovani
modulacnich frekvenci vii¢i odhadovanym hmotnostem zdroja gravitaéniho pole,
které kvalitativné velmi dobfe odpovidd chovani keplerovskych orbitdlnich rych-
losti v tésné blizkosti nejnizsi mozné kruhové orbity vymezujici predpokladany
vnitfni okraj tenkych akrecnich diskt, je velmi silnym argumentem pro ztotoz-
néni frekvenci HF QPO s frekvencemi orbitdlniho pohybu. Déle jsou prekvapujici
velmi Castd pozorovani dvojic soucasné detekovanych vysokofrekvencnich pika
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(twin peaks QPOs) s poméry frekvenci velmi blizko pomériim malych celych Cisel
(nejcastéji 3:2), kterd mohou naznacovat ptitomnost blize neurenych rezonanc-
nich mechanism [9]].

Existuji dvé zdkladni tfidy teoretickych modell snaZicich se objasnit vznik
QPOs na zdkladé orbitdlniho pohybu zéfici akreované hmoty. Prvni z nich vy-
svétluje vznik QPO pikd pomoci kinematické modulace zareni horkych skvrn
(hot spots) na excentrickych orbitdch v akre¢nim disku. Hodnoty i poméry frek-
venci spojenych s orbitdlnim pohybem v silné gravitaci jsou velmi urCeny vlast-
nostmi a parametry prostorocasové geometrie, primdrné hmotnosti centrdlniho
hvézdného objektu a mirou jeho rotace — spinem. Druhd tfida modeld vysvétluje
vznik QPO pikli pomoci oscilaci a deformaci celych akrecnich diski nebo or-
bitujicich kapalinovych torii. Frekvence a poméry frekvenci riznych oscilacnich
modi velmi citlivé reaguji na nastaveni parametrii geometrie prostorocasu. Mo-
difikace obecné relativistického popisu Casoprostorové geometrie proto mohou
velmi vyrazné zménit tvar fourierovskych spekter vytvorenych orbitdlnimi mo-
dely QPOs [} 2, [16].

V soucasnosti neexistuje v§eobecné prijimany a nekontroverzni model vzniku
QPOs, ktery by popsal vSechny aspekty observacnich dat. Presto dil¢i uspéchy
existujicich orbitalnich modeld opraviiuji k nad€ji, Ze i pres nutnost zahrnout kom-
plexni vliv mnoha faktorli je moZno zkonstruovat iplny a korektni orbitdlni mo-
del vzniku QPO, ktery umoZni interpretovat fourierovskd spektra rentgenové va-
riability akreujicich bindrnich systémt jako piimy otisk geometrie prostorocasu.
Takovy model by poskytl astrofyzice novy nastroj pro testovani obecné teorie re-
lativity v reZimu silného pole a navic i umoznil méfit hmotnosti a spiny cernych
dér a neutronovych hvézd [17]. Je ale nutno podotknout, Ze orbitdlni pohyb i sa-
motnd struktura horkych skvrn, diski ¢i torii jsou v komplikovaném a bouflivém
prostiedi okoli ¢ernych dér a neutronovych hvézd ovlivilovany mnoha dalSimi
a mnohdy obtiZzné kvantifikovatelnymi vlivy, kterymi mohou byt naptiklad inter-
akce s extrémné silnymi elektromagnetickymi poli neutronovych hvézd, vizkézni
sily v discich, tlak zéafeni ¢i slapové plisobeni bindrnich priivodci. V této praci
jsme se vénovali analyze vlivu tlaku zéfeni na pohyb castic v tenkych akrecnich
discich.

Cilem této prace je vytvoreni pocitacové simulace chovani tenkého akrec-
niho disku v extrémnim gravitacnim poli neutronové hvézdy s vyuZitim obecné
relativistickych pohybovych rovnic hmotnych ¢&éstic zahrnujicich vliv Poyting-
Robetsonova efektu [S)]. Hlavnim vysledkem simulace je video zobrazujici cho-
vani tenkého akrecniho disku pfi termonukledrnim X-ray burstu, tedy prudkém
zvySeni luminozity neutronové hvézdy zptisobeném padem akreujiciho materidlu
na jeji povrch. Materidl akrecniho disku je aproximovéan nekoherentnim prachem,
v simulaci tedy zanedbavame vzajemné srazKy Castic a rozptyl fotonti v materidlu
disku. Casovi $kéla priibéhu zmén luminosity astrofyzikalng realistického modelu
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termonuklearniho X-ray burstu, je podstatné vétsi nez Casova skdla na které Cas-
tice ovlivnéné tlakem zéfeni setrvavaji v disku. Nutnou komponentou simulace je
proto i stabilni akre¢ni tok Castic pritékajicich do disku.

Prvni ¢4st prace je vénovana struénému prehledu teorie a historického pozadi
fyziky pouZité v popisu simulace. Kapitola se vénuje klasickému i relativistic-
kému popisu Poyntingova, resp. Poynting-Robertsonova efektu. V dalsi ¢4sti jsou
podény zdkladni informace o neutronovych hvézdach, binarnich systémech, pro-
cesech spojenych s tvorbou akrecnich diskd i o termonukledrnich X-ray burstech.

V dalsi ¢asti je diskutovana konstrukce pocitacové simulace, nastaveni vstup-
nich parametrl i ziskané vysledky. Cilem simulace bylo zjistit, jak zafeni cent-
ralniho objektu ovliviiuje chovani a strukturu tenkého akre¢niho disku. Poc¢atecni
podminky byly zvoleny takové, aby co nejvice odpovidaly skutecnému binarnimu
systému typu LMXB (Low-Mass X-ray Binary), u kterého dochézi k termonukle-
arnim X-ray burstlim, a pro ktery zndme hmotnost obou sloZek i jejich separaci.

V nésledujici kapitole je popisovdna softwarovd implementace modelu
tenkého akrecniho disku ovliviiovaného tlakem zédfeni v simula¢nim kédu
PR_Trajectories. Kod je napsan v jazyce C++ s vyuzitim technik paralelniho a
objektového programovani. Kapitola podrobnéji diskutuje samotny zdrojovy text
simulacniho software, pouZité numerické metody a jednotlivé implementované
funkce vcetné popisu technik paralelizace a optimalizace. Ddle je v kapitole ob-
saZen i popis nejdileZzitejSich vystupti kodu, mezi které patii video zachycujici
vyvoj akre¢niho disku v pritbéhu X-ray burstu, profil akre¢niho toku a s Casem se
ménici distribuce hmoty v disku.

Konecné zavér price je vénovan stru¢nému shrnuti a diskuzi ziskanych vy-
sledkl i moZnému pokracovani vyzkumu.

2 Historické pozadi

2.1 Poynting-Robertsoniv efekt

Poynting-Robertsontliv efekt popisuje zménu hybnosti malého télesa v gravitac-
nim poli vlivem tlaku zafeni emitovaného centrdlnim zdrojem gravitacniho pole —
hvézdnym objektem. Tlak zafeni mtize plsobit jako odporova sila proti sméru
pohybu télesa. Dostatecné malé télesa vSak diky tlaku zafeni mohou uniknout
z gravitacniho pole hvézdy. Pokud vsak je téleso vétsi, ztrata hybnosti zplsobi, Ze
se jeho orbita k hvézdée pribliZuje a pohyb télesa skonci v takové vzdalenosti od
hvézdy, na které dojde k vyrovnéni gravitacni atrakce a tlaku zafeni, rovnovazném
statickém polomeéru [3].

Velikost ¢astic, pro které je tento jev relevantni, signifikantné zalezi na vlast-
nostech centrdlniho objektu—na jeho hmotnosti a intenzité vyzarovani, a také na
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hustoté Castic. Pro Castice obihajici Slunce ve stejné vzdalenosti jako Zemé jsou
to Castice prachu o velikosti 1 gm do 1 mm, vétsi ¢stice se pravdépodobnéji srazi
s jinymi a vliv zdfeni m4 na jejich pohyb zanedbatelny vliv [15].

Poynting-Robertsoniv efekt 1ze analyzovat jak v soustavé spojené s pohy-
bujici se Castict, tak i ve vztazném systému centralniho objektu (obrazek [I). Ve
vztazné soustavé spojené s pohybujici se Edstici (obrazek [Th) miZzeme pozorovat
aberaci prichdzejictho zéareni, kde aberacni thel je velmi maly, pokud se Castice
pohybuje rychlosti malou oproti rychlosti svétla, avSak 1 pfi menSich rychlostech
tato odchylka zptsobuje, Ze tlak zafeni pisobi proti pohybu Castice a ta ztrici
hybnost.

Ve vztazné soustavé spojené s pozorovatelem na centrdlnim objektu (obra-
zek [Ib) pusobi tlak zdfeni kolmo na rychlost ¢dstice a nezplsobuje zménu hyb-
nosti. AvSak téleso absorbuje pfijaté zareni a poté jej emituje zpét. Zatimco v sou-
stavé pohybujici se ¢4stice je zafeni izotropni, v soustavé centralniho objektu nei-
zotropni vyzatrovani piisobi proti sméru pohybu Castice.

V roce 1903 jako prvni popsal tento jev J. H. Poynting pomoci klasické me-
chaniky a Newtonovy teorie gravitace. Pozdéji, v roce 1937, na jeho prici na-
vazal H. P. Robertson — vytvoril nové pohybové rovnice zaloZené na newtonovské
gravitaci a specidlné relativistické dynamice. Obecné relativistické rovnice byly
formulovany v roce 2009 [5]]. Pro obecnéjsi ptipad,radiacni pole s nenulovym
specifickym momentem hybnosti, byly obecné relativistické pohybové rovnice
publikovéany v roce 2011 [6]. Pravé tyto rovnice jsme pouZili pro vytvoreni si-
mulace.

2.1.1 Poyntinguv efekt

John Henry Poynting (1852-1914) se zabyval vlivem zafeni na pohyb téles ve
Slune¢ni soustavé. Ve své praci [13]] zkoumal disledky absorpce a re-emise za-
feni prachovymi Casticemi obihajicimi kolem Slunce. NejduleZit€jSim zavérem
byl vliv odporové sily zpisobujiciho postupnou ztratu hybnosti télesa. Poynting
tuto silu pfipisoval pisobeni mezi ¢dsticemi a éterem, ackoli nejspiSe sim nebyl
zcela presvédcen o jeho existenci. V praci nékolikrat zminuje, Ze éter je jen jedna
z moznosti interakce zareni a prostiedi [13]].

Sila zptisobujici zménu rychlosti Castice je podle Poyntinga iumérna %%, kde
R je konstanta odpovidajici vlastnostem zéreni, v je orbitalni rychlost a ¢ rych-
lost svétla (v piivodnim &lanku (Serven 1903) je F' = 3% korekce byla vydana
v prosinci téhoZ roku). Tento vztah byl ddle modifikovan J. Larmorem do tvaru
F= %, ktery vychdzel z klasické teorie elektromagnetismu [15].

Podle Poyntingovy teorie takto ztraci hybnost vSechna télesa, kterd vyzaruji
elektromagnetické zarfeni (tedy maji teplotu vyssi nez 0 K). Téleso pohybujici se
prazdnym vesmirem by se proto neustdle ochlazovalo a tak ztracelo rychlost. Po-
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Obrazek 1: Poynting-Robertsontiv efekt, (a) ve vztazné soustavé
pozorovatele souputujictho s castici, (b) ve vztazné soustavé spo-
jené s centrdlnim  objektu. (Michael Schmid, CC BY-SA2S5,
https://commons.wikimedia.org/w/index.php?curid=384986)

Vv s

kud pric¢itime zménu hybnosti interakci s éterem, ddvala by tato mySlenka smysl,
je vsak v rozporu se zdkladnimi postuléty teorie relativity. Larmor pfedpokléadal,
Ze tato sila ovliviiuje pouze radidlni slozZku hybnosti, coZ ale nevysvétluje ztratu
momentu hybnosti [15].

2.1.2 Robertsonovo rozsireni

Relativistickou teorii Poyntingova jevu zpracoval Howard P.Robertson (1903—
1961) v roce 1937. Zkoumal pohyb malé sférické castice v radiaénim poli, kterad
absorbuje a opét emituje veSkeré zafeni, které na ni dopadd. Nejprve sestavil po-
hybové rovnice v soustavé spojené s Cdstica a poté je pretransformoval do sou-
stavy spojené s centrdlnim objektem. Robertson nalezl nejen relativistické rov-
nice, ale také jejich klasickou podobu (I)) vhodnou pro pouZiti napt. pro komety
nebo prach ve Sluneéni soustavé. Refenim klasickych pohybovych rovnic jsou
Besselovy funkce [15]:

d*>uv  a du L

o ade o op |
a2 T mae YT M

kde v = % (r je radidlni soufadnice télesa v soustavé se stredem ve Slunci), 6 je
azimutdlni soufadnice, a polomér ¢astice, / moment hybnosti télesa a y repre-
zentuje silu plisobici na téleso —jednd se o kombinaci plisobeni gravitace a tlaku
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zafeni, p ~ C;—]f (G je gravitacni konstanta, M hmotnost Slunce a ¢ rychlost svétla
ve vakuu) [[15].

3 Poynting-Robertsonuv efekt v rezimu silné gravi-
tace

3.1 Pohybové rovnice

Pro popis procesi v extrémné silnych gravitacnim polich v okoli cernych a neutro-
novych hvézd newtonovskd mechanika zcela selhavé a je nezbytné pouZit pod-
statné komplexnéj$i aparat obecné teorie relativity, kterd je vétSinou soucasné fy-
zikdlni komunity konsensudlné pfijimédna jako nejiplné;jsi nekvantova teorie gra-
vitacniho pole. Prvni obecné relativistické pohybové rovnice pro ¢astice ovliviio-
vané Poynting-Robertsonovym efektem byly publikovany v roce 2008 [3] a pro
radiacni pole s nenulovym specifickym momentem hybnosti b byly zobecnény
v roce 2011 [6]]. Rovnice jsou formulovany na pozadi axidlné symetrického gravi-
tatniho pole popsaného Kerrovou metrikou. Element prostorocasového intervalu
Kerrovy metriky parametrizovany specifickym momentem hybnosti (spinem) a
lze s pouzitim geometrickych jednotek (¢ = G = M = 1) zapsat v Boyer-
Lindquistovych soufadnicich ve tvaru

2 4 5
ds? = — (1 - %) de? — g sin® 0 dt dip + 5 dr+ o

2ra?sin’ @

+2d92+(r2+a2+ >

) sin? 0 dy?,
kde ¥ = 7?2 + a®cos?0 a A = r? — 2r + o? [11}, 10]. Kerrova metrika odpo-
vida findlnimu stddiu gravitacniho kolapsu masivni rotujici hvézdy do cerné diry,
muzZe vSak také velmi dobfe aproximovat prostorocas v okoli rotujici neutronové
hvézdy [[17]. Rovnice pohybu castic ovliviiovanych tlakem zéfeni jsou formulo-
vany v lokdlnim vztazném systému ZAMO pozorovateleﬂ a nabyvaji tvaru [6]

dv_ _sina a(n)” + 2v cos a&(n)%}
»

o=
A(1+ bN?) o ) ) 3)
' N2\ /Go99Gse| sin B| [cos(a — B) — v][1 — veos(a — B)],

1ZAMO (Zero Angular Momentum Observers) pozorovatelé jsou azimutdlné volné strhdvani
rotaci prostoroCasu, ale zachovavaji si konstantni radidlni soufadnici. Jejich dhlova frekvence je
tedy rovna tihlové frekvenci strhavani soufadnych systémi (Lense-Thringové frekvenci) a je nutné
odli$né od Keplerovské. Pfirozené se proto nejednd o inercidlni pozorovatele [3].
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Tabulka 1: Metrické koeficienty a kinematické veli¢iny vyjddfené v ekvatoridlni
roviné Kerrovy metriky pro ZAMO pozorovatele [6]]

Hodnota pro ZAMO pozorovatele

N — (_gtt)—1/2 \/ rA

r3 4+ a?r + 2a2M

Velicina

N Goo r3 4+ a?r + 2a2M
N¢ — gtd) —2aM
r
gTT' ﬁ
A

3+ a’r + 2a®>M

p)
,
a(n)" M [(r* + a*)* — 4a®* M
r2V/A (13 + a?r + 2a% M)
B(n)’; —aM (3r* + a?)
r2 (r3 4+ a’r + 2a>M)
Ko (n)s ~VAF? + a2M)
r2(r3 4+ a?r + 2a>M)
V(s), V
S 2aM 1%+ a® F 2av/ Mr

N \/Z(aj:r\/%)
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da Y COS (v

@ )
A(L+bN) L —veos(a—B)] .,
+ ” N7 Jgargoalsin Bl sin(a — ),

dr ~yrsina

a(n)" + 2v cos a@(n)z; + I/2k(l,~e)(n)f]

= 5
- — (5)

do v
At \/9s
Kli¢ové veliCiny a substituce vystupujici v rovnicich shrnuje tabulka Jedn4 se
o soustavu Ctyf diferencidlnich rovnic, které je nutno feSit vzhledem k rychlosti
v(U, n) Castice, sméru rychlosti «, radidlni soufadnici ¢astice 7 a azimutdlni sou-
fadnici ¢. Radidlni a azimutdlni ZAMO komponenty rychlosti v(U, n) lze pfiro-
zené ziskat projekci na osy lokdlniho vztaZzného systému, kterou je moZzno zapsat
s pouZzitim sméru rychlosti « ve formé

(veosa —vy)). (0)

v (U,n) El/fef‘i‘yéqu:VSiIlaef‘i‘VCOSOéG(Z). (7)

Vliv radiacniho pole na pohyb je v rovnicich parametrizovan luminozitou cent-
ralniho objektu A udavanou v jednotkdch Eddingtonovy limity L g.4, specifickym
momentem hybnosti radia¢niho pole b (viz obrdzek 2) a parametrem /3 uddva-
jicim smér toku fotontl o energii £ [6]. Parametry radiacniho pole jsou svazany

relaci
bE

V9ssE(n)
V rovnicich déle vystupuje vlastni Cas ¢4stice 7, Ctyirychlost ZAMO pozorovatele

n a Lorentztv faktor v(U,n) = m Ctyfrychlost U testovaci Céstice
—||lv(Umn

pohybujici se v ekvatoridlni roving je svdzana s rychlosti v(U,n) a Ctyfrychlosti
ZAMO pozorovatele n relaci

®)

cos B =

U=~U,n)[n+vUn). 9)

3.2 Rovnovaziny staticky polomér

2N s

JiZ Robertson v roce 1937 zjistil, Ze kolem zaficiho objektu neexistuje stabilni
kruhova orbita. Castice ovliviiovand Poynting-Robertsonovym efektem se musi

2Uvédime v tabulce korektni hodnotu v(s), zatimco v odpovidajici tabulce na stran& 5 v [6] je

v(s) = &%
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Obrazek 2: Vliv radia¢niho pole s nenulovym specifickym momentem hybnosti
ilustrovany trajektoriemi dvou Castic (Cervené) s pocatecni polohou vyznacenou
cernym bodem a opanymi azimutdlnimi sméry rychlosti (¢ = 0,5, A = 0, 3,
b = 0). Zatimco jedna Céstice velmi rychle spadne na staticky polomér, druha se

ustali na vzdalen&jsi kvazistabilni orbité. Sipky odpovidaji sméru hybnosti fotont
v lokdlnich systémech ZAMO pozorovateli [6].

2N 2

nutné priblizovat k zéaficimu objektu, nebo naopak uniknout z jeho gravitacniho
vlivu [[15]]. PribliZeni k zaficimu objektu je nicméné limitovano hodnotou radidlni
soufadnice, na které dojde k vyrovnani gravitacni atrakce a tlaku zafeni. Takova
hodnota rovnovazny staticky polomér ry a pfirozené¢ vymezuje polohu vnitiniho
okraje akre¢niho disku. Akreovand hmota se pfi zanedbani dalSich vlivi hromadi
na tomto poloméru.

Radialni soufadnice stabilntho poloméru r( je zavisla na parametrech radi-
acniho pole, luminozité¢ A zaficiho objektu a specifickém momentu hybnosti fo-
tonli b. Rychlost v = 0 Castice, kterd dosdhla stabilniho poloméru, vymizi a je dale
v azimutdlnim sméru pouze undSena rotaci prostorocasu s Lense-Thiringovou tih-
lovou frekvenci. Poloha statického poloméru ry je ddna implicitni funkci [6]]

1 (1)
—— =sgn(bo) 0 0 .
MN b2 2M 2

[—m@—wﬂ

Pti dosaZeni Eddingtonovy limity (A = 1) je rp = oo, pfi velmi malé luminozité

(10)

|wo
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1 02 1 2M

b2
Mr ( )) [1 ) ( r
s implicitné urcujici polohu rovnovadzného statického poloméru r( pro riizné

hodnoty luminozity A. Konstruovdno pro spin a
hybnosti radiacniho pole b = 1

2M
1 r

Obrazek 3: Graf funkee f(r) = sgn(f) (
A

0.5 a specificky moment

A < 1 se pfiblizuje horizontu udélosti (obrdzek [3) [6]. Ve Schwarzschildové

geometrii (e = 0) a pro nulovy specificky moment hybnosti b = 0 1ze rovnici (10)
snadno fesit analyticky ve tvaru [J5]

2M

A2

To =
Ll ves

(11)

Obecné feseni rovnice (I0) vSak neni zcela trividlni. Pfi extrémnich podminkéch,
extrémnimu spinu a centrdlniho télesa blizkému jedna nebo velkém specifickém
momentu hybnosti fotonli b, miiZe existovat vice kofent a tedy vice rovnovaznych

statickych poloméri.
4 Akreujici binarni systémy s neutronovou hvézdou

4.1 Neutronové hvézdy

Neutronové hvézdy jsou velmi husté hvézdy tvofené prevazné neutrony. Mohou
vzniknout gravitacnim kolapsem jako findlni stddium evoluce dostatecné hmotné

14
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Obrézek 4: Vpravo—snimek Krabi mlhoviny pofizeny Hubbleovym dalekohle-
dem (NASA, ESA, J.Hester and A.Loll (Arizona State University)), vlevo—
neutronova hvézda v centru Krabi mlhoviny (NASA/CXC/ASU/J. Hester et al.)

hvézdy, nebo také z bilého trpaslika v akreujicim bindrnim systému. Vznik ta-
kovéhoto extrémniho objektu doprovézi silnd exploze, pifisluSny observacni fe-
nomén se nazyva supernova. Pokud ma zbytek po explozi supernovy, tvofeny
Zelezem, hmotnost vétsi nez M = 3 — 5Mg (Tolmanova-Oppenheimerova-
Volkoffova mez), pak se gravitacnim kolapsem nutné zhrouti do ¢erné diry. Pokud
je vSak hmotnost Zelezného zbytku mensi, nicméné pfesdhne Chandrasekharovu
mez M = 1.44 Mg, vysledkem jeho gravitacniho zhrouceni je neutronové hvézda.
V takovém pripadé totiZ gravitace prekond kvantovy tlak degenerovaného elek-
tronového plynu, ,,vtlaci* elektrony z atomového obalu do jadra, kde jejich inter-
akci s protony vznikaji neutrony. Pfi tomto procesu je uvoliiovano velké mnoZzstvi
energie. Poté vSak kvantovy tlak vysledného neutronového degenerovaného plynu
dalsi gravitacni kolaps neutronové hvézdy zastavi [4].

Typické hmotnosti neutronovych hvézd se pohybuji od M = 1,44 Mg do
M = 2,1Mg, a jejich primér nabyva hodnot v rozmezi 10-20 km. Pfi vybuchu
supernovy si vznikly kompatni objekt zachovdvd moment hybnosti i magneticky
moment ptivodni hvézdy, a proto mladé neutronové hvézdy rotuji s frekvencemi
v f4du kHz a maji velmi silnd dipélovd magneticka pole (az 10° T). V okoli mag-
netickych pdli vznikaji horké zarici skvrny a rotujici objekt vysild majakovym
efektem k vhodné umisténému pozorovateli pravidelné zablesky. Diky tomu mu-
Zeme nékteré neutronové hvézdy pozorovat jako pulsary, zdroje uzce fokusova-
nych zéableski s velmi stabilni frekvenci [4].

Neutronové hvézdy mohou vzniknout jako findlni stddium evoluce hvézdy
o hmotnosti vétSi neZ osmindsobek hmotnosti Slunce (M = 8 Mg). Hvézda ta-
kové velikosti termonukledrné spali veskery vodik, a poté se v jejim jadru zacnou
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termonuklearné preménovat dalsi prvky. Tento proces konci az staddiem Zelezného
jadra hvézdy, kdy se jiz dalsi termonukledrni reakce nemohou zazehnout. Poté, co
vymizi tlak zafeni, obaly se gravitacné hrouti a explozivné zaZehuji termonukle-
arni reakce kreujici prvky s vysokym protonovym ¢islem. Proces je doprovdzen
mohutnou explozi nazyvanou supernovou typu II. Zbytkem po explozi je pravé
relativisticky kompaktni neutronovd hvézda. Materidl odvrzeny po vybuchu su-
pernovy typu II ziistava v okoli hvézdy a vytvaii mlhovinu, ve které po ¢ase mo-
hou vznikat nové hvézdy. Vybuchy supernov jsou jedinym zptisobem, kterym v
pfirodé mohou vznikat prvky t€Z8i nez Zelezo a proto nové hvézdy a piipadné
1 jejich planetdrni systémy, vznikajici v okoli supernov, budou bohatsi pravé na
téz81 prvky. Zndmym a observacné atraktivnim zbytkem po vybuchu supernovy
je mlhovina v souhvézdi Kraba (obrdzek [)), v jejimz centru lze pozorovat rychle
rotujici neutronovou hvézdu jako pulsar. OdliSnym zpiisobem vzniku neutronové
hvézdy je jeji vytvoreni z méné hmotné hvézdy,bilého trpaslika, na kterém se
akreci postupné shromdzdi takové mnozstvi materidlu, Ze celkovd hmotnost pre-
kro¢i Chandrasekharovu mez. Déje se tak v akreujicich binarnich systémech, kde
materidl z binarniho partnera pretéka na bilého trpaslika. Pokud se na povrchu
bilého trpaslika hromadi materidl, vétSinou vodik, mize dojit k zaZehnuti ter-
monukledrni reakce a ndsledné explozi supernovy explozi, tentokrit supernovy
typu la [4].

4.2 Binarni systémy

v v oz

Nase Slunce je dosti vyjimecné, nema totiz Zddného souputnika. Oproti tomu vét-
Sina hvézd, které pozorujeme, jsou soucdsti binarniho systému dvou hvézd ob-
vykle odlisnych hmotnosti. JelikoZ se kazdy z hvézdnych partnerti vyviji riznou
rychlosti, ¢asto hmota z jedné slozky pfetékd na druhou a proto je evoluce slozek
bindrniho systému komplikovanéj$i nez u izolovanych hvézd.

Zvlastnim typem bindrnich systému jsou tzv. X-ray burstery, u nichZ pozoru-
jeme obcasné ndhlé zvyseni luminozity v rentgenovém spektru o nékolik fadu.
Jedna se zpravidla o systémy s kompaktnim objektem,neutronovou hvézdou nebo
¢ernou dirou, ve kterych dochdzi k akre¢nim procesiim. Podle pomérti hmotnosti
sloZek systému rozliSujeme dva zdkladni typy:

o LMXB (Low-Mass X-ray Binaries), u kterych ma sekundarni slozka, ob-
vykle Cerveny trpaslik nebo hvézda hlavni posloupnosti, hmotnost mensi
nebo podobnou, jako kompaktni objekt. Sekundarni slozka vypliuje Ro-
chetiv lalok a jeji hmota pretékd na kompaktni objekt. Tento typ dvojhvézdy
zaf{ zejména v rentgenovém spektru a hlavnim zdrojem jejitho zéareni je
akre¢ni disk vytvarejici se okolo neutronové hvézdy.
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e HMXB (High-Mass X-ray Binaries), u kterych je sekundarni slozka pod-
statné hmotnéjsi neZ kompaktni objekt. Velkd sekundérni slozka je velmi
jasnd ve viditelném spektru, zatimco kompaktni objekt z4fi v rentgenovém
oboru. Rentgenové vyzarovani je zpisobeno zachycovanim ¢éstic hvézd-
ného vétru z velké hvézdy na kompaktnim objektu [4] 8.

4.3 Akrecni disk

Obrézek 5: Ekvipotencidly gravitacné-centrifugdlniho potencidlu v bindrnim sys-
tému konstruované v korotujici vztazné soustaveé bindrniho systému. Na obrduku
je tuéné€ vyznacena dilezita ekvipotencidla prochdzejici Lagrangeovym bodem L
a ohranicujici Rocheovy laloky obou slozek [8]].

Akrecni disk je tvofen hmotou, kterd pomalu spirdluje na centrdlni hvézdny
objekt. Materidl vstupujici do gravitacniho pole s nenulovym momentem hyb-
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nosti nedopada na povrch hvézdy radidlné, nicméné vlivem viskozity v disku mo-
ment hybnosti postupné ztraci a jeho orbita se tak pfiblizuje k povrchu centrdlniho
hvézdného objektu.

Akrecni procesy jsou teoreticky nejefektivnéj$im zdrojem energie ve vesmiru
(s vyjimkou anihilace hmoty a antihmoty) [11]. Energie ziskand akreci hmoty
o hmotnosti m na centrdlni objekt o hmotnosti M a poloméru R je urCena vzta-
hem E,.. = G%m, kde G je gravitacni konstanta. Pro neutronovou hvézdu pfi-
blizné¢ hmotnosti Slunce (M ~ M) a poloméru R ~ 10km tak ziskdme asi
102 erg - g~'. Uinnost akrece je tak o dva Fady vys$3i neZ u dé&inost termonuk-
ledrni fize. UvaZujeme-li fiizi vodiku na helium, E,si0n = 10 erg - g=1. V sys-
tému dvojhvézdy dochézi ke vzniku akre¢niho disku, zvétsi-li sekundarni slozka
hvézda sviij objem natolik, Ze vyplni sviij cely Rochetv lalok, objem obepnuty
ekvipotencidlou prochdzejici Lagrangeovym bodem L, (viz obrézek [5). Hmota
ze sekundarni slozky proudi Lagrangeovym bodem smérem ke primdrni, a diky
tomu, Ze orbitdlni pohyb Lagrangeova bodu ji udili nenulovy moment hybnosti,
vytvéii diskovou strukturu orbitujici kolem primarni slozky [8]].

4.4 X-ray burstery

Rozvoj druZicové rentgenové astronomie otevird nové, dynamicky se rozvijejici
observacni okno [9]. Jednémi z nejjasnéjsich pozorovanych rentgenovych zdroji
jsou takzvané X-ray burstery, objekty, jejichZ luminosita v rentgenové oblasti
¢as od Casu vyrazné vzroste. Pfedpokladanymi ptivodci rentgenovych burstt jsou
akre¢ni disky v rentgenovych dvojhvézdach. RozliSujeme 2 typy [8]:

e Typ I-rentgenové zareni pravdépodobné vznika pfi prudké termonukledrni
reakci na povrchu neutronové hvézdy. Hovofime proto o termonukledrnim
burstu. Bursty se opakuji se po nékolika hodinidch, maximalné dnech

e Typ II-rentgenové zafeni vznika pfi intenzivni akreci materidlu. Zname
prozatim pomérné malo zdrojt burstt II. typu, ale u vSech znamych se diive
projevil i burst typu I. Proto lze divodné predpokladat, Ze se jednd také
o neutronové hvézdy.

To, Ze k burstliim miZe dochdzet jen u neutronovych hvézd, naznacuje také pomér
luminosity systému pfi burstu a bez néj. K termonukledrni reakci musi dochédzet
na povrchu objektu, na kterém se tvori vrstvy sloZené z rtiznych prvka, pficemz
t€Zz$i prvky klesaji blize k povrchu (obrazek @) Cerné diry nemaji povrch, a pii
podobné reakci na povrchu bilého trpaslika by doslo ke shoteni celé hvézdy [8]].
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Obrazek 6: Vrstvy tvofené riznymi prvky na povrchu neutronové hvézdy
(W.H.G.Lewin & P.C.Joss, Accretion-Driven Stellar X-ray Sources,
eds. W.H.G.Lewin & E.P.J.van den Heuvel (1983), Cambridge University
Press.)

4.5 Eddingtonova limita

Eddingtonova limita je tak vysokd hodnota luminozity centrdlniho objektu, pfi
které jiz nemuze dojit k rovnovaze gravitaéni sily a tlaku zafeni. Pfi jejim prekro-
¢eni se proto nemuzZe vytvaret akrecni disk. Hodnota limitni luminozity je zavisla
na tom, na jaké Castice zareni ptisobi, avSak ve vétsiné piipadl uvaZujeme, Ze se
jednd o plné ionizovany vodik, tedy pouze protony. Hodnota Eddingtonovy lu-
minozity pro proton (o hmotnosti m, a G¢inném priifezu rovhému Thompsonovu
Géinnému prifezu o) je [

£Mw:§£ﬂ@@£:L3xm%(%?>mys (12)

Ot ®

Luminozitu centrdlniho objektu £ pak lze zapsat jako

A c
GM:(@W) (13
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5 Pocitacova simulace

Cilem simulace bylo zjistit, jaky vliv na akreCni disk pfitomnost Poynting-
Robertsonova efektu pfi konstantni luminozité centralni hvézdy i pfi jejim nahlém
zvySeni pfi termonukledrnimu burstu. Pro simulace byly pouZity parametry i pro-
fil burstu existujictho bindrniho systému SAX J1808.4-3658. Zdroj SAX J1808.4-
3658 je milisekundovy pulsar tvofeny neutronovou hvézdou a hnédym trpasli-
kem objeveny v roce 1998. Zda se byt idedlni kandiddtem pro model akre¢niho
disku ovliviiovaného tlakem zafeni, bylo u néj totiZ pozorovano nékolik X-ray
burstd, jeho vykonové spektrum rychlé variability vykazuje kvaziperiodické os-
cilace (QPOs) a zndme hmotnost obou slozZek i jejich vzdélenost (separaci) [12].

Tabulka 2: Parametry zdroje SAX J1808.4-3658 [12]

Separace Hmotnost Hmotnost Orbitalni Vzdalenost

[x10% m] neutronové  sekundarni  perioda od Zemé
hvézdy [My] slozky [My]  [min] [kpc]

6,3 1,4 0,04 120,8 2,5

Akrec¢ni disk v okoli centrdlniho kompatniho objektu je aproximovan neinter-
agujicimi Cdsticemi s trajektoriemi popsanymi pohybovymi rovnicemi (3)—(6). V
pouzité aproximaci tedy zanedbdvame srdzky Céstic i rozptyl zafeni v materidlu
disku. Casovy priibéh luminozita odpovida termonukledrnimu burstu. Na za¢4tku
simulace ma luminozita konstatni hodnotu A = 0.1 L4y, v pocatku burstu do-
jde k prudkému zvyseni luminozity az k A = 1 Lgygq a poté k exponencidlnimu
dohasindni zpét na A = 0.1 Lgge. Casovy profil luminozity je modelovan dle
skutecnych observacnich dat a je ilustrovan obrazkem |/} Software pracoval s pro-
filem burstu, ktery zaCne v Case t44+ = 1,608671s a maxima dosdhne v Case
tmaz = 2,774046s. SkuteCnd observacni data byla fitovana kiivkou, kterou lze
zapsat predpisem [7]]

t < Tstart A= 071

t— ts ar
tmaz <t > Tstart A= 07 9#

tmaz - tstart (14)
t>t A=0,9exp( b lmaa )
maz =5 ORI 00 337587

20



thurst8. q d F

L BN= 1

W
<
w1
el
Il
=
a

74

277

40

mfalanga 14—Dag—2!

Obrazek 7: Profil termonukledrniho burstu pozorovany u SAX J1808.4-3658, ob-
servaéni data (Cervené) a v simulaci pouZity fitovany profil (bile) [7].

5.1 Model akrecniho disku

5.1.1 Konstantni pocet ¢astic v disku

Prvni naSe simulace byly zaloZeny na modelu akre¢niho disku tvoreného kon-
stantnim poc¢tem Castic ndhodné prostorové distribuovanych v ekvatoridlni rovinég.
Pomoci generatoru ndhodnych ¢isel byl vytvoren disk (obrazek [8)) s jednim mili-
onem castic, které mély pocatecni radidlni soufadnici r v intervalu daném volbou
vnéjsiho a vnitiniho okraje disku 7 € (6,60) M v zadaném rozpéti, a poca-
teCni rychlost v odpovidajici kruhovému geodetickému orbitalnimu pohybu bez
pritomnosti radia¢niho pole [6]

2 2 M 2
Vi:a F2avMr—+r (15)

VE@Er/E)

kde a je spin centrdlniho objektu, M jeho hmotnost, 7 je radidlni soufadnice ¢4s-
ticea A = r? +a® — 2Mr.
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Obrézek 8: Akre¢ni disk tvofeny 1000000 castic ndhodné rozloZenymi v inter-
valur € (6,60) M.

Ukd4zalo se, Ze vlivem Poynting-Robertsonova efektu vSechny ¢éstice z takové
disku klesnou na staticky polomér jizZ v prvni sekundé simulace. Takové chovani
je disledkem neexistence stabilnich kruhovych orbit [6, [15] pro ¢astice . V dalsi
sérii simulaci jsme se proto rozhodli simulovat i akre¢ni tok ¢4stic do disku.

5.1.2 Konstantni akreéni tok ¢astic do disku

Model disku s akre¢nim tokem predpokldadd proménny pocet ¢astic v simulaci.
V kazdém integratnim kroku simulace byl na vnéjsi okraj disku ptidan urcity
pocet castic s ndhodnou azimutdlni soufadnici a rychlosti odpovidajici kruhové
geodetické orbité pfi nulové luminozité centralniho objektu. Céstice pak postupné
klesaji na staticky polomér, ptipadné vlivem silného radia¢niho pole odlétaji ze
systému. Simulace ¢éstice, které klesaji az na povrch hvézdy odstranuje a stejné
tak odstraniuje i ¢astice unikajici z gravitatniho pole centralniho zaficiho objektu.
Vzhledem k tomu, Ze luminozita centrdlniho objektu béhem burstu dosahuje Ed-
dingtonovy limity, rovnovazny staticky polomér se vzdaluje do nekone¢na a do-
chézi tak k destrukci akre¢niho disku. Trajektorie ¢éstic v simulaci konéf na rov-
novazném statického poloméru, a proto miZzeme na vystupech simulace velmi
zietelné sledovat jeho ménici se polohu pfi riznych hodnotach luminozity.
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Obrazek 9: Hustota ¢astic v disku pfi konstantni luminozité (A = 0.1, a = 0.0,
b=2.0)

5.2 Vysledek simulace

Diky ptisobeni tlaku zafeni se v akre¢nim disku vytvareji maxima hustoty ¢dstic
v riiznych polomé&rech (obrazek [9). Zjistili jsme, Ze jejich poloha je signifikantng
zavisla na pocatecnich parametrech ¢astic. Maxima jsou odrazem zmén velikosti
radidlni slozky rychlosti ¢éstice (obrazek [10). RozloZeni maxim je patrny z grafu
rozloZeni hustoty Castic v disku (obrazek [TT)).
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Obrazek 10: Trajektorie jedné Castice (vlevo) a radidlni slozka Ctyirychlosti v za-
vislosti na r (vpravo) (P. Bakala, K. Goluchovd, osobni komunikace)
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Obrazek 11: Hustota ¢astic v akreénim disku (A = 0.1, a = 0.0, b = 2.0)
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6 Softwarova implementace

Simulac¢ni k6d PR_Trajectories je napsan v programovacim jazyce C++ s pou-
zitim technik objektového a paralelniho programovani. Vystupem jsou obrizky
zachycujici akrecni disk v urcitych casovych intervalech a textové soubory obsa-
hujici informace o stavu systému. Obréazky disku a Casovy vyvoj rozloZeni hustoty
Castic v disku jsou ndsledné spojeny ve video.

6.1 Vstupni parametry

Vstupni parametry simulace (viz tabulka [2)) jsou definovany v samostatném hla-
vickovém souboru define.h. Diky tomu lze jednoduSe ménit parametry simulace
nahrazenim jediného souboru.

Tabulka 3: Vstupni parametry simulace a pouzité konstanty

NS_M Hmotnost centrdlniho objektu [M)]

R_MAX Vnéjsi okraj disku

SPIN Spin centralniho objektu [M]

DELTA_TIME Integracni krok

TOTAL_TIME Celkovy ¢as simulace [s]

TIME_SAMPLE Perioda vystupu

MOM Specificky moment hybnosti radia¢niho pole b
ALPHA_ZERO Parametr udavajici pocatecni smér rychlosti ¢astic «
N_ADDED Pocet Castic pridanych v kazdém integracnim kroku
GRAVIT_CONST  Gravitaéni konstanta (G = 6,672 x 10~ "m? - kg™' - s72)
SOLAR_MASS Hmotnost Slunce (1,9891000000000002 x 10%° kg)

SPEED_OF_LIGHT Rychlost svétla (2,998 x 103 m - s71)

6.2 Popis algoritmu

Cely vypocet zajist'uje funkce trajectory, jejiz vyvojovy diagram je na ob-
razku [12] Je to jedind funkce, kterd je voldna ve funkci main, mé jediny para-
metr n_step, ktery zastupuje pocet Casovych kroku. JelikoZ vstupnim ddajem je
cas v sekundach, musi se prevést na Cas v relativistickych jednotkach dle relace

03

R —
M- M, -G

tls], (16)
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kde c je rychlost svétla a G gravitacni konstanta. Pocet integracnich kroki je pak

- TOTAL_TIME
M-M,-G-DELTA_TIME’

(7)

n_step =

Pro urychleni simulace bylo vyuZito axidlni symetrie akre¢niho disku, kdy je
mozno v pripadé konstantni luminosity s vyhodou vyuZit pfedem integrovanou
trajektorii jedné Céstice.

6.3 Pouzité datové typy, paralelizace a optimalizace vypoctu

Simulace je pocitana v long double precission. Pro vykon software je klicovou
casti implementace uloZeni parametrt jednotlivych Castic, jelikoZ se jejich pocet
méni v kazdém casovém kroku. Pro popis jedné Castice byla vytvorena struktura

s vz

parameters obsahujici v§echny popis stavu jedné Céstice (tabulkafd). Pro optimali-
zace vykonu kédu jsou zdsadni podminky, za kterych je dand ¢astice vymazavana
z datové struktury. Jsou mazéany ty Castice, jejichz radidlni soufadnice je mensi
nez 3 M, a o kterych proto piedpokladame, Ze se nutné nachédzeji pod povrchem
neutronové hvézdy. Dédle kod maze Castice, které jiz vice neovliviiuje gravitacni
pole centrdlniho objektu. Podminkou pro identifikaci takové ¢éstice je témér nu-
lova asovad zména azimutdlni sloZky jeji soufadnice. Parametry vSech Céastic byly

Tabulka 4: Proménné ulozené ve struktute parameters

Precision = Nazev proménné Vyznam

long double parameters.r Radidlni soufadnice

long double parameters.phi Azimutélni soufadnice

long double parameters.alpha Smér rychlosti

long double parameters.nu Rychlost

long double parameters.Ur Radidlni slozka 4-rychlosti
long double parameters.Uphi Azimutélni slozka 4-rychlosti

long double parameters.time_added Casov;’/ krok, ve kterém byla Castice

priddna

long double parameters.phi0 Pocatecni thlova soufadnice Castice

uloZeny jako dynamicky datovy kontejner vektor struktury parameters, jehoz ve-
likost 1ze jednoduse ménit. Podobné jako u array lze k jeho prvkim pristupovat
pomoci ukazateli, jako by byla pamét’ alokovana spojité. Datovy kontejner vSak
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Obrazek 12: Vyvojovy diagram funkce trajectory

vnitiné alokuje pamét’ dynamicky. Aby se pifi kazdé zméné velikosti nemusela re-
alokovat celd pamét’ vektoru, je vytvorena ,rezerva“, se kterou kontejner pracuje.
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Je tak dosaZeno lepsiho vykonu pii zméné velikosti, av§ak znamena to, Ze velikost
vektoru je vZdy o n€co vetsi neZ mnoZstvi dat v ném uloZenych [[18]].

Pro paralelizaci vypoctu byla pouzita direktiva knihovny OpenMP, tedy me-
toda symetrického multiprocesingu. Simulace byla spousSténa na pracovni stanici
se dvéma procesory Intel Xeon celkem s 24 jadry. Vypocet presto trval vice nez
dva dny (v kazdém kroku se priddvala jen jedna Castice). VyuZiti procesori je po
paralelizaci kolem 80 % (obrazek[13).

Metodu paralelizace nelze pouZzit v téch pfipadech, kdy jsou data pocitana
v jednom vypocetnim vldkné zdvisld na datech pravé zpracovavanych vldknem
odliSnym. Nelze tak paralelizovat celou simulacni ¢asovou smycku, protoZe inte-
grace trajektorii je zavisla na predchozim kroku. Paralelizovany proto jsou pouze
smycky pocitajici evoluci trajektorii jednotlivych Céstic. Nabizejici se moZnost
zrychlit vypocet ukladanim parametrt ze vSech ¢asovych krokl by netimérné zvy-
Sila ndroky na operacni pamét’. I presto kéd velmi efektivné vyuZivd dostupnd
vypocetni vldkna, jak je dokumentovano obrdzkem|13].

B Sprivce dloh systému Windows [E=EECR ==

Soubor  Moznosti Zobrazit Napovéda
Aplikace | Procesy | Shizby | Vikon [ske | Usivatele

WyLStprocesoru - Historie vyuSiti pracesor

Historie vyusti Fyzické paméti

Fyzitks pamét (ME) Systém

Celkem 16307 Popisovate 27888
Y mepamet 4035 Podprocesy 672
K dispozici 13929 Procesy 60
volnd 9990 Dobaprovozu 200649
Potvrdit (GE) zf31

Strar ano E———————————————y
Nestrnkoving 339 [ Sledovani prostredki,

Pracesy: 80 Vyusiti pracesoru: 71 % Fyzicks pamét: 14%

Obrazek 13: Vyuziti vypocetnich vldken pracovni stanice pfi béhu programu
PR_Trajectories

6.4 Vystupni data

Klicovym vystupem kédu jsou Cernobilé obrdzky akreéniho disku, které jsou
nasledné spojeny do videa. Obrazky zobrazuji pouze rozloZeni C¢astic v oblasti
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zajmu, tedy téch, jejichZ poloha je uvnitt obrazku (80 x 40 M). Kéd poldrni sou-
radnice Castic transformuje na kartézské a poté podle rozliSeni vystupniho obrazku
(coZ je jeden z ménitelnych parametrti simulace) diskretizuje. Stupen Sedi pixelu
odpovida hustoté Castic v daném misté, odstin je normalizovdn na celoCiselnou
hodnotu mezi 0 a 50. Vystupni obrazek (obrazek @) je ve forméatu PGM (Portable

Obrazek 14: Video, které je vystupem programu PR_Trajectories

Graymap). Jednd se o jednoduchy graficky format, ktery obsahuje kratkou hla-
vicku, ve které je uveden typ obrdzku, jeho rozliSeni a barevna hloubka a poté
pouze sérii ¢iselnych hodnot reprezentujicich jednotlivé pixely. Vypocet tak neni
zpomalovén grafickymi operacemi. Obrazky jsou po ukonceni béhu simulace spo-
jeny do vysledného videa

Dalsimi vystupy kédu jsou textové soubory nesouci informace o stavu disku.
Jsou vytvéareny soubory density.txt, obsahujici mapu aktudlni distribuce hustoty
Castic v disku, dale soubor burst_profile.txt obsahujici hodnoty luminozity v jed-
notlivych Casovych krocich. Soubor sim_parameters.txt obsahuje nékteré tech-
nické udaje o béhu kédu , jako je napfiklad presny pocet Castic, které se v jed-
notlivych integracnich krocich pocitaji, kolik ¢astic spadlo pod povrch hvézdy a
kolik jich uniklo z gravita¢niho pole.

7 Zavér
7.1 Diskuze dosazenych vysledki

Vysledky v praci popisovanych numerickych simulaci ukazuji signifikantni vliv
obecné relativistického Poynting-Robertsonova efektu na strukturu a chovéni ten-
kych akrecnich diski orbitujicich v extrémné silnych gravitacnich polich neutro-
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Media File (video/quicktime)
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novych hvézd. Nejzietelnéjsim disledkem vlivu luminozity centrdlniho hvézd-
ného objektu je nehomogenni distribuce hmoty v akre¢nim disku. Hustota ¢as-
tic v disku vykazuje velmi vyrazna vicenidsobnd maxima v nékolika mezikruZich
(obrazek[9)). Radidlni poloha a $ifka téchto mezikruZi je citlivd na pocéate¢n{ para-
metry simulace, zejména na inicidlni radidlni soufadnice a rychlosti ¢astic, které
vstupuji akre¢nim tokem do disku.

Akre¢ni disk dosdhne pii konstantni luminozité a konstantnim akreénim toku
po urcitém case staciondarniho stavu s nehomogenni, av§ak v Case se ddle nemé-
nici distribuci hmoty. Pokud ovSem intenzita zafeni centrdlniho objektu prudce
variuje vlivem termonuklearniho burstu na povrchu neutronové hvézdy, dochazi
k vyraznym zméndm ve struktufe a chovani disku a zarovei se vnitini okraj disku
velmi rychle vzdaluje od povrchu hvézdy. Pti dosaZeni Eddingtonovy limity lu-
minozity se disk pfirozené zcela rozpadd. Pri sniZzovani luminozity, dohasinani
burstu, se maxima hustoty opét objevuji. Zajimavym a neoCekdvanym efektem
je, Zze se maxima béhem dohasinani formuji u vnitfniho okraje disku a spolu se
sldbnouci luminozitou hvézdy se pak presouvaji ddle od jejiho povrchu. Divodné
predpokldddme, Ze orbitdlni rychlosti ¢astic odpovidajici maximdm hustoty bu-
dou generovat ostré piky pfi Fourieurové analyze Casové variability vyzafovani
disku ovliviiovaného Poynting-Robertsonovym efektem. Tyto predpoklddané piky
by mohly souviset s piky kvaziperiodickych oscilaci (QPOs), které jsou pozoro-
vany v zareni akreujicich systémi s neutronovymi hvézdami a ¢ernymi dérami,
pripadné i v zafeni aktivnich galaktickych jader.

7.2 Plany budouciho vyzkumu

Simulacni kéd PR_Trajectories prozatim odpovidd velmi idealizovanému modelu
tenkého akrecniho disku ovliviiovaného Poynting-Robertsonovym efektem. Si-
mulace zanedbava vzajemnou interakci Cdstic, rozptyl fotond a viskozitu akre-
ovaného materidlu. Pro dosazeni realisti¢téjStho modelovéni vlivu tlaku zafeni
na akrecni struktury bude nutné tyto efekty do simulaéniho kdédu jisté imple-
mentovat. AvSak pravdépodobné neproblematictéjSim bodem existujici simulace
je modelovani akre¢niho toku. Soucasnd implementace priddva nové Castice na
pevné zvoleném vnéjSim okraji disku, jehoZ poloha se vSak béhem burstu bude
nutné posouvat dile od povrchu hvézdy. Asi astrofyzikdlné nejrealistictéjsi vol-
bou proto bude v budouci verzi kédu modelovat akre¢ni tok hmoty pfichézejici
piimo z Lagrangeova bodu L, (obrdzek [3)) bindrniho systému. Ve vztazném sys-
tému spojeném s neutronovou hvézdou o hmotnosti M, bude bod L; orbitovat
s thlovou rychlosti w? = G% (G je gravitacni konstanta, M, je hmotnost
druhé slozky binarniho systému a a je separace sloZek). Vzdalenost Lagrange-

ova bodu Ry, lze urcit z podminky vyrovnani gravitanich a centrifugdlnich sil
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My Mo _ My+Ms _ Ms R . oo, X
(8] Bl @R P = @ Ry, .+ - PoCateCni podminky pro Castice akre¢

niho roku budou tak nastaveny pfimo geometrii binarniho systému. Céstice pfi-
chazejici do akre¢niho disku proto budou mit pocatecni souradnice dané aktu-
alni polohou Lagrangeova bodu a jejich azimutdlné orientovand pocatecni rych-
lost bude nutné [8] 1y = wR,. Tato principidlné pfimocard modifikace kédu
vSak nardZi na moZnosti pouzitych numerickych metod pro feSeni systému dife-
rencidlnich pohybovych rovnic. Pro zvoleny bindrni systém SAX J1808.4-3658 je
Ry, = 245458 M, nachazi se tedy o nékolik fadi v M déle od hvézdy nez predpo-
kladany okraj disku. V takovém prfipadé pouzitd numericka integrace trajektorii s
konstantnim krokem klade pfili§ velké ndroky na velikost operacni paméti. Proto
bude nezbytné v budouci verzi kédu implementovat efektivni relativisticky inte-
grétor trajektorii s adaptivnim krokem, pravdépodobné zaloZeny na kédu LSDplus
[1]. Dalsim planovanym pokra¢ovanim vyzkumu bude pfimé modelovani zafeni z
disku ovliviiovaného Poynting-Robertsonovym efektem a to 1 véetné Fourierovy
analyzy Casové variability. K modelovani propagace zareni disku v silné gravitaci
budeme pouzivat metody obecné relativistického ray-tracingu, opét zaloZzené na
softwarovém baliku LSDplus.
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