Akrecja na gwiazdy neutronowe |
galaktyczne czarne dziury

1. Komentar z historyczny o zr odkach promieniowania rentgenowskiego
Poczatki idel obserwacji rentgenowskich to koniec lat 40'tych. Astronomia rentgenowska za dotychczasowe sukcesy
zostata wyrozniona przyznaniem w tym w 2002 roku Nagrody Nobla dla Riccarda Giacconiego za osiagnicciaw tej
dzidzinie. Giacconi miat decudujacy udziat w pierwszym eksperymencie, ktory przyniést detekcje kosmicznego zrodta
X oraz w przygotowaniu i ekspoloatacji satelitow dedykowanych obserwacjom rentgenowskim (Uhuru, Einstein,
Chandra).
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1948 — odkrycie promieniowania rentgenowskiego ze Stonca (rakietaVv i | e i N -
1962 — odkrycie pierwszego kosmicznego zrodta— Sco X-1 (rakieta 3 ®-memun, %y f .
Adobee) 4 b_r' . 5o ‘x\ i
1966 — optyczna identyfikacja Sco X-1 SN i
1967 — pierwsza X-ray nova it T o]
1967 — odkrycie pulsarow radiowych T e e ur i
1970 — poczatek migji satelity Uhuru ) i ; " ;

Juz ok. 1972 roku stato si¢ jasne, ze zrodtem promieniowania
rentgenowskiego jest akrecja na gwiazde neutronowa lub czarng dziure
materii pochodzacej z towarzysza. |stotna role odegraty tu obserwacje
optyczne (krzywe blasku, linie emisyjne) ktére pokazaty, ze emiga
pochodzi z uktadu poddjnego gwiazd i pozwolity nawyznaczenie
parametrow orbity. Pojawity sie tez kluczowe prace teoretyczne (Shakura
1972, Shakurai Sunyaev 1973), ktdre sformutowaty podstawe teorii
dyskow akrecyjnych, procesow promienistych zachodzacych w plazmiei
rol¢ pola magnetycznego.
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2. Podstawowe typy zr 0del

(a) HMXB (H |gh M ass X-ray Bi na_ries) —masywne uklady gwiazda [:ia;gu glownego gwiazda neutronowa
rentgenowskie. Towarzysz jest gwiazda masywna, z reguty typu
O, B lub Be. Proces powstawania stosunkowo dobrze znany,
zachodzi znaczna wymiana masy zanim gwiazda pierwotnie
masywniejsza (primary) wybuchnie jako supernowa. Sa to uktady
pOpUIaCJI I (mlOde) Przyklad Cyg X-1 sklad::k wtl:rrny\ skladnik pierwotny

(b) LM XB (Low Mass X-ray Binaries) — matlomasywne
uklady rentgenowslq e. Towarzysz jeSt matomasywna gWI azda gwiazda ciagu glownego g‘:lif;‘:l:utrun. lub czarna
Ciagu gléwnego, tak jak w uktadach kataklizmicznych, i wypetnia

powierzchni¢ Roche'a. Powstawanie bardzig ztozone, z faza
wspolng otoczki, szczegoty kontrowersyjne. Sa to uktady populagji
Il (stare). Przyktad: Nova Muscae.

skladnik wtorn skladnik pierwotn

Rola pola magnetycznego: jezeli gwiazda neutronowa ma znaczne _ ’ _ ' ’
pole magnetyczne, to dysk akrecyjny nie tworzy si¢ albo Zachowanie catkiem podobne do klasycznych Z
przynajmnigj nie dochodzi do gwiazdy centralngj (tak jak w polarach Sources wykazuja tzw. Atol sources (gwiazdy
zawiergjacych biatego karta), a akrecja nastepuje ewentualnie neutronowe o matym polu magnetycznym). Zanik
poprzez kolumng akrecyjna. Podklasy: dysku jest zwiazany jednak z odparowaniem

dysku, a nie magnetosfera.
c) Z sources (zr 6dla typu Z) o polu magnetycznymrzedu 10°G =¥ Diagram kolor-kolor:
W zrddtach tych dysk nie dochodzi catkiem do powierzchni gwiazdy [ s 1 cts/s, keV
apromien rozerwania dysku zalezy od tempa akrecji (wigkszy, gdy 08 - g e | miekki
mdot mnigjsze), co powoduje zakreslanie charakterystycznego i (4-6.40/93-4)
ksztattu na diagramie kolor-kolor, gdzie kolor to stosunek zliczen w 0.8 |- 1  twardy

dwoch przedziatach energetycznych. Moga naleze¢ do HMXB lub (9.7-16)/(6.4-9.7)
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2. Podstawowe typy zr odel c.d.

c) pulsary rentgenowskie o polu magnetycznycm rzedu 10 G. Ocena pola magnetycznego robionajest czesto w
oparciu o detekcje cyklotronowych linii emisyjnych w zakresie rentgenowskim. W obiektach tych zachodzi akrecja
kolumnowa, dysk akrecyjny nie wystepuje. Moga naleze¢ do HMXB lub LMXB. Co wigcej, czasami mamy do
czynieniaz tzw. propeller state, kiedy akrecja nie zachodzi , a materia jest wydmuchiwanaw catosci. Takie fazy
zachodza naprzemiennie z fazami akrecji, a zatem rozkrecania gwiazdy. Wnioski takie wysuwa si¢ w oparciu o
obserwacje zachowania okresu rotacji gwiazdy neutronowsj i poziomu emigi rentgenowskigj. Przyktad: Her X-1. Nie
ma wiasciwie dorych modeli teoretycznych widm tych obiektow.

d) pulsary milisekundowe — szczegélnie ciekawa klasa. e ———
Niektore sg nadal pulsarami rentgenowskimi, ale liczne sg juz tylko o
pulsarami radiowymi, czasami nawet bez towarzysza. Pierwszy taki R . |
obiekt o0 okresie 1.59 ms, bez towarzysza, odkryto w 1982 r., miat I’ It g
bardzo stabe pole magnetyczne, czyli byt juz bardzo stara gwiazda. ; — |
Skad wigc taka rotacja? Wyjasnienie: koncowe stadium ewolugji >
LMXB. Akrecjarozkreca gwiazde nautronowa, atowarzysz w
ostatnigj fazie zostaje kompletnie odparowany. Poniewaz pole 1
magnetyczne jest stabe, to gwiazda nie spowalniarotagji i zyje 1 booN
sobie potem jeszcze bardzo dtugo. Dlatego jeden z obiektow zostat ° 3"
ochrzczony Czarng Wdowa (" Black Widow pulsar", PSR 4 i
B1957+20). Czasami towarzysz zostaje, ale -

Her X-1

'_.-.h | ]l:l-l

Fe=mihnkiai
o

zamieniasi¢ W gwiazde neutronowa, akrecja ustgie. Do te klasy nalezy - i AN . !
pulsar PSR 1257+12, wokot ktorego Wolszczan odkryt planety, oraz -l ]

I I

pulsary wykorzystywane do testow OTW. —

W dalszej czesci skupimy sie na obiektach o stabym (zaniedoywalnyim) Widmo Her X-1. nachylenie = 0. 97,
"y _ . . obciecie E = 20~keV , linia zelaza

polu magnetycznym. Omowimy trzy aspekty: ewolucj¢ czasowa, widma (Coburn i in. 2002)

| nature obiektu centralnego, ktore to zagadnienia nawzajem sie ' '

zazebigja. 3



3. Ewolucja czasowa LM XB 1 HM XB

Zrodtadzielimy na:

Obie klasy charakteryzuja si¢ zmiennoscia, ale zrodia state
wida¢ zawsze, natomiast duza amplituda zmian zrodet
przejsciowych powoduje, ze trudno je zaobserwowac poza
pikiem jasnosci, umozliwigja to dopiero ostatnie satelity jak
Chandra, gdy wiemy, gdzie jest zrodto.

Zrodta przejsciowe z kolei dzielimy na

» 7r 0dla o or bicie ekscentryczng

+ X-ray novae

Te pierwsze wykazuja pojasnienia scisle okresowe (co nie
znaczy, ze o powtarzalng) krzywe blasku), te drugie wystepuja
nieregularnie, a okresy pomi¢dzy wybuchami oceniasi¢ na
kilka-kilkadziesiat lat. Te pierwsze to z reguty HMXB, tedrugie
to LMXB.

® stale (persistent) — "
® przejsciowe (transient) Y ﬁﬁ_H’l’

Klasa LMXB. W naszej galaktyce znamy ok. 50 zrodet 'statych'
(presistent), zawiergjacych gwiazde neutronowa, ajasnosci
zawiergja Sie¢ w granicach od kilka razy jasnos¢ Eddingtona do
ok. 10-3 jasnosci Eddingtona (to ostatnie odpowiada tempu
akrecji 10-11 Ms/rok). Znamy tez ok. 20 zrodet przejsciowych,
zawiergjacych czarne dziury i ok. 20 zrédet przejsciowych,
zawiergjacych gwiazdy neutronowe.

KlasaHMXB.
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3. Ewolucja czasowa c.d.

Nowe rentgenowskie.

Krozbtysk nowej to pojasnienie zrodta
rentgenowskiego o czynnik 10° — 107 w ciagu kilku
dni, a nastepnie stabnic¢cie w ciagu kilku miesiecy.

K sztatt rozbtysku nowe rentgenowskigj jest wigc na
0got inny niz rozbtyski w nowych kartowatych, a
skale czasowe nieco dtuzsze, tym niemnig szereg
argumentow wskazuje, ze mechanizm jest ten sam. W
zewngtrznych czesciach dysku akrecyjnego
wystepuje niestabilnosé jonizacyjna, ktora powoduje
modulacj¢ tempa akrecji w czesciach wewngtrznych.
ROznica, jak wskazuje model owanie, wynika z efektu
oswietlania dysku akrecyjnego przez silny strumien
promieniowania generowany przez akrecje w
obszarach centralnych. Tego elementu nie maw
takim stopniu w zmiennych kataklizmicznych,
poniewaz potencjat grawitacyjny w poblizu biatego
kartajest rzedy wielkosci stabszy. Prosta
argumentacja (i) oswietlanie podnos temperature
dysku, a zatem odsuwaw promieniu zakres
niestabilnosci wydtuzajac skale lepka na
zewnetrznym brzegu warstwy niestabilng (ii)
oswietlenie utrudnia przejscie dysku nadolna gataz i
oproznienie dysku jest prawie kompletne.
Oszacowania analityczne (King 1998) potwierdzaa,
ze zanik jasnosci w oswietlanym dysku jest
wyktadniczy, zgodnie z obserwacjami.
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Rentgenowskia krzywa blasku Nova Muscae 1991 wraz z
model em teor etycznym ewolucji oswietlanego dysku
(Ertani Alpar 2003). 5



Mikrokwazary.
Ta szczegdlna podklasa zrodet rentgenowskich nalezacych zawiergjacych czarne dziury wyrézniasie tym, ze posiada
stosunkowo silne dzety, w zakresie radiowym wykazujace predkosci nadswietlne. Stanowia one galaktyczny analog
radiowo gtosnych aktywnych jader galaktyk. Zrédta te moga nalezeé tak do zrédet statych, jak i zmiennych. Natura
towarzysz nie zawsze jest znana, na przyktad SS 433 ma za towarzysza odewoluowana gwiazde typu A 0 masie ok. 20
Ms, natomiast masa towarzysza GRS 1915+105 ocenianajest naok. 1.2 Ms (gwiazdatypu K). Znamy kilkanascie
mikrokwazarow.
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3. Ewolucja czasowa c.d.
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Rozb/ysk mikrokwazara J1550-564 ( gory). Obok,
obserwacja ekspangji dzetu w zaresie rentgenowskim
przez satelite Chandra (Corbel i in. 2002).



4.0dr 6znianie gwiazd neutronowych od
| ) czarnych dziur
(@) pomiar funkcji masy

Z teorii wiadomo, ze masa gwiazdy neutronowej nie moze by¢ wicksza od ok. 2 Ms, doktadna granica zalezy od
réwnania stanu oraz od predkosci i charakteru rotacji (sztywna czy rézniczkowa). Cisnienie nie moze powstrzymaé
kolapsu dlawickszej masy, poniewaz w OTW cisnienie tez kontrybuuje do energii, a zatem do masy grawitacyjnej.
Okreslenie wartosci masy sktadnika zwartego przesadza wiec sprawe. Z ruchu orbitalnego wyznaczamy
3
f(m) - —Msinb 7 - K3P
(M+M

gdzie K jest amplituda predkosci radialngl mierzona z obserwagji linii optycznych a P jest mierzonym (z modulacji)
okresem orbitalnym uktadu. Nawet przy nieznajomosci inklinacji i masy towarzysza daje to dolna granicg na mase
obiektu zwartego, a czgsto mozemy oceni¢ te parametr takze.

Przyktadowe wyznaczenia mas dla czarnych dziur (Orosz 2002, Ziétkowski 2002):

q
-

Fol o
I LA

obiekt f(M) BH = ; |

XTE J1118+480 6.1+/-0.3 6.5-7.2 S “H.m, VYT P
GS 1124-683(NovaMusce)  3.0+/-0.1 6.5-8.2 TEpu MM “_*'f'J
XTE J1550-564 6.9+/-07  84-108 P 1o 20 a0
SAX J1819.3-2525 3.2+/-0.1 6.8-7.4 A o)
GRS1915+105 95+-30  10.0-180 EEIL |
LMC X-3 23+-03  60-92 - Wk |
LMC X-1 0.14+/-0.05  4.0-10.0 R T
SS433 6.0-16.0 0 0 2 30
Cyg X-1 0.24+/-0.005 6.9 - 13.3 (16+/-5) Time (sco)

(b) detekcja okresu rotacji gwiazdy neutronowej lub detekcja ber stow - rozbtyskéw termojadrowych
zachodzacych na powierzchni gwiazdy neutronowej (analog wybuchu gwiazd nowych). Bersty trwaja kilka sekund
(patrz rys. Wyze, burst z Ser X-1, Seon & Min 2002), ajasnos¢ zrodta typowo rosnie do jasnosci Eddingtonai tam sie
czesto saturuje (ekspanga gwiazdy). Silne pole grawitacyjne nie pozwala na znaczacy wyrzut masy. Jest to wylacznie
metoda eliminacji hipotezy czarngj dziury.

| nne metody moggq majq charakter indykatywny, ale nie s¢ (chyba) niezawodne. 4



4.0dr éznianie gwiazd neutronowych od czarnych dziur c.d.

c) widma rentgenowskie uktadéw z gwiazdami neutronowymi sa naogét w pewnym sensie bardziej miekkie
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Przykfadowe widmo ukfadu z gwiazdg neutronowg, Ser X-1, Przykfadowa sekwencja widm w réznych stanach
Osterbroaeck i in. 2001) jasnosci dla mikrokwazara J1550+ 564, Done 2002

Wynikato z faktu, ze ponad potowa energii (energia rotacyjna) powinnawydziela¢ si¢ przy powierzchni gwiazdy, w
tzw. warstwie brzegowse), dajac w efekcie (i) silny dodatkowy sktadnik typu ciato czarne o temp. 1 - 2 keV z tego
obszaru (ii) silny strumien chtodacy znacznie goregtsza plazme. Praca o Ser X-1 podaje:

model widma- COMPTT + DISKBB + GAUSSIAN

parametry plazmy: To=0.15keV, T =252 keV, 1 =9.7

parametry dysku: Tin = 1.46 keV, Rin (cosi)¥2 = 6.8 km

parametry linii: EW =275 eV, o =0.98 keV
ale model owanie widm akreujacych gwiazd neutronowych jest nadal w duzej mierze kontrowersyjne. Jednak wcale
nie zawsze tak jest. Obiekty o jasnosci powyzej 1037 erg/s wykazuja wyrazny sktadnik pochodzacy od warstwy 8
brzegowse, ate o0 jasnosci mnigjszej z reguty nie.

dysk akrecyjny

warstwa brzegowa



4.0dr 6znianie gwiazd neutronowych od czarnych dziur c.d.

Problem wida¢ to na zbiorczym diagramie kolor-kolor. Sa (d) poziom emisji w quiescence rentgenowskie
obszary zarezerwowane wy,lqczni edla I§H_ lub wytaczniedla  ymamy systematyczna réznice o 2-3 rzedy wielkosci.
NS, ale jest tez obszar wspdlny, szczegdlnie znaczacy dla Niejest jasne, z czego wynika: albo wydajnos¢ akregji

atoli. maladliaBH, albo dla NS (co mnie sie wydaje bardziej
prawdopodobne) emisa pochodzi gtownie z chtodzenia
[ TTrTrTrTy T T T T T T T gwiazdy neutronowej grzanej w czasie fazy akregji |
15 5 przez reakcje pyknonuklearne w skorupie.
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= - o
2 1 4 W S
= | - g o
M ] TRy
s ok
: : e
g Ll | " R
0.5 T Do

Soft colour 8 | :.': --:_:

Flgure & Com bined colow Foo lou rdieg mm s for &l sowree ty pes: opencir [

clez for black holks, red, cyan and blue filled circlez for tolls, Z sources 10 1iH

and Cic -1, neutmonstar systems, rez pectively. P 4r)

Zaleznos¢ jasnosci w stanie spokojnym od okresu
orbitalnego (tempa akrecji) dla gwiazd

neutronowych (otwarte symbole) i czarnych dziur 9
(symbole wypefnione).

Zbiorczy diagram kolor-kolor z pracy Gierlinski i Done (2002)
dla gwiazd neutronowych i czarnych dziur.



4.0dr 6znianie gwiazd neutronowych od czarnych dziur c.d.

(e) metoda widma mocy - wydaje sig, ze (i) systematycznie wigksze masy czarnych dziur niz gwiazd
neutronowych (ii) obecnos¢ warstwy brzegowe i zwiazana z nia dodatkowa zmiennos¢ powoduja, ze skale czasowe sa
systematycznie krotsze w przypadku NS niz BH, awidmamocy sa (i) systematycznie przesuni¢te do wyzszych
czestosci (i) ogolnie szersze. (patrz rys. ponizeg)). Jednak bywaja zrodka/stany spektralne, dla ktorych teréznice nie sa
tak oczywiste (patrz Cyg X-1 oraz ten rozowy- 4U 1608-52).
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5. Stany spektralne galaktycznych czarnych dziur

Zasadnicze dwa elementy widmato dysk akrecyjny oraz sktadnik
potegowy, pochodzacy od goracej optycznie cienkig plazmy,
czasami sktadnik dyskowy jest znacznie skomptonizowany przez
umiarkowanie goraca plazme. Stany spektralne to zmiana proporgji
pomigdzy tymi sktadnikami. Sktadnik dyskowy jest z reguty
niewidoczny dla zrodet o matgj jasnosci (stan niski/twardy) ze
wzgledu na duza ekstynkcje do wszystkich zrédel poza ostatnio
odkrytym niezwykle bliskim zrédiem przejsciowym XTE
J1118+480.

J1118
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Cyg X-1 w réznych stanach widmowych,
Gierlinski i in. 1999,
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ROznice w proporcjach wiaza si¢ tez z
pewnymi dalszymi zmianami -
nachyleniem widma, a charaktrem
rozktadu predkosci elektronow. W stanie
niskim dominuja elektrony termiczne, o
temperaturze rzedu 100 keV, aw stanie
wysokim (migkkim) jest znaczna
proporcja elektrondw nietermicznych i
widmo rozciaga si¢ do wyzszych energii,
co pokazuje obserwacja Cyg X-1
(powyzej). 11



5. Stany spektralne galaktycznych czarnych dziur c.d.

Zajmiemy sie teraz nieco doktadnig stanami spektralnymi, gtdwnie w kontekscie czarnych dziur, cho¢ uktady z NS tez
stany spektralne posiadaja. Niektore Nowe Rentgenowskie (nie wszystkie) w trakcie wybuchu przechodza
spektakularnie przez wszystkie zasadnicze stany spektralne, jakie wyrozniasi¢ przy badaniu czarnych dziur. Taka
sekwencja
- stan spokoj ny - stan bardzo wysoki - stan wysoki - stan posredni - stan niski - stan
spokojny
obserwowana dla Nova M uscae utatwita odpowiednie uszeregowanie w miar¢ malenia tempa akrecji. Ponizsza tabelka
ujmuj e orientacyjnie wiasnosci widmowe poszczegdlnych standw, choé trudnosci sa (i) z okresleniem jasnosci
bolometryczngj (ii) obserwuje si¢ dos¢ istotny efekt histerezy - stan obiektu zalezy nie tylko od chwilowej jasnosci, de
do pewnego stopnia od historii (obiekt jasniejacy mawidmo nieco twardsze, a ciemnigacy nieco migksze dlateg same
jasnosci obserwowanej). To jest potencjalnie ciekawe, ale nie majasngj interpretagji. | dentycznos¢ VHSI1 1S ?

Very High High/Soft  Intermediate Low/Hard Quiescence

L/Ledd 0.5 0.1 0.05 0.03 le-6
Disk yes yes yes no no
Tin [keV] 1.1 1 0.3 0.1

Rin [ Rschwj 5 5 5 10- 50

Disk Compt.  yes weak yes yes

¢ led led <100

Qlarx 0.5 0.5 0.3

I 2-3 2.0 1.7

PL/Disk 0.2 0.01 0.3 04-10

12



6. Geometria procesu akrecji dla galaktycznych czarnych dziur

VERY HOT
PLASMA
WARM SKIN

COLD ACCRETION DISK

COLD ACCRETION DISK
OLD CLOUDS

WARM SKIN . .

. VERY HOT CLOUDS

BLACK ® ® @ o0 accremion pisk
O .
VERY HOT

WARM SKIN

COLD ACCRETION DISK

Taka, i par¢ innych geometrii rozwaza sie¢, aby umiescié¢
dysk akrecyjny oraz goraca optycznie cienka plazme i
ewentualny "ciepty komptonizujacy naskorek".
Scenariusze nalezy teraz przetestowaé oberwacyjnie:

- badanie linii emisyjnych/absorpcyjnych (Chandra) poza
linia zelaza niewiele daje, bo linie musza pochodzi¢ z
zewngetrznych czesci dysku (emisyjne) oraz z wiatru od
towarzysza (absorpcyjne)

- moznabada¢ ksztalt linii zelaza oraz sktadnika odbitego,
z uwzglednieniem efektow relatywistycznych

- moznafitowa¢ model rozerwanego dysku i okreslac
promien przejscia

100
|

— July 23

 June 21
Maw 18, g{ri=const

50

May 18, iu-n-'l a
+

Inner disk radius |Rg]

——— i — ==
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«— June 13

U::.d I]Ifd- {}:5 UT-E!- 1 ]i'..{ 1.4
Amplitude of reflection,
Promiesn rozerwania dysku i amplituda odbicia w kilku
stanach spektralnych w czasie wybuchu Nova Muscae

(Zycki i in. 1998).




6. Geometria procesu akrecji dla galaktycznych czarnych dziur
c.d.

Definitywnego rozstrzygni¢cia nie majeszcze, cho¢ coraz wigce poszlak wskazuje na scenariusz dysku, otoczonego
niezbyt silna korona, ktory odparowuje i dla matych wartosci tempa akrecji znika zupetnie blisko czarngj dziury, adla
duzych temp akrecji rozciaga si¢ az do orbity marginalnie stabilng.

14

Argumenty:
- QPO o =
- podobienstwo standw niskich/twardych dla czarnych dziur i f
gwiazd neutronowych -
- brak dostatecznego odbicia powyzgj 100 keV ",;_% .
A
f hot material o
low M &
transonic E
flow disk evaporation B g
Rms 47
S
&
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transonic
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B 14 a0 a0 100 200

chenoel snergy {le')
Fit rozerwanego dysku oraz kompletnie zonizowanego
dysku do obserwacji Cyg X-1 w stanie twardynvniskim
uwzgledniajqce) dane PCA | HEXTE (Barrioi in. 2002)



