1. Zjawisko akrecji - typowe wartosci parametr ow

Wyobrazmy sobie taki problem. Przeprowadzilismy obserwacj¢ pewneg gromady kulistel w zakresie
rentgenowskim. Z astronomii optycznej znamy odlegtos¢ do tef gromady, z obserwacji mamy pomiar
jasnosci obserwowane zrodia, wiec mozemy policzy¢ jasnosé¢ absolutna nowo odkrytego zréodia
rentgenowskiego. Powiedzmy, ze wynosi ona 5x10% erg/s. Powiedzmy dalgj, ze udato sie tez okresli¢
ksztatt widma rentgenowskiego naszego obiektu — jest to obiekt swiecacy jak cialo czarne o temperaturze
1.5 keV. Co to moze by¢?

Warto pewne wartosci oszacowac, zeby tatwo ocenia¢, czym jest dany obiekt. Zobaczymy zatem, jakie
moga by¢ typowe parametry obiektu, swiecacego dzigki akrecji najego powierzchnig.
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Limit jasnosci dla stacjonarng kuli gazowej, przy zalozeniu caltkowite jonizacji gazu (swobodne
elektrony). Jasnosé¢ Eddingtona zalezy od masy, a nie zalezy od promienia.
Uwaga: cztowiek swieci z jasnoscia Eddingtona 1
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Minimalna skala czasowa
Koherentne zmiany moga zachodzi¢ wtedy, gdy obszar pozostaje w zwiazku przyczynowym, t.j.
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awiec w skali mikrosekund dla gwiazdy neutrowe) czy 1000 s dla supermasywne czarnej dziury.

Wydajnos¢ akrecji

R 4
%% nie zalezy od masy obiektu

n=

Tempo akrecji Eddingtona
4= GM m, 1 14 M

poniewaz "M o L Leqs  tO Wprowadzamy M - Corn - M
Tempo akrecji odpowiadajace jasnosci Eddingtona zalezy od wydajnosci akreql awigc od tego czy
akrecja nastepuje np. na biatego karta czy na gwiazde neutronowa. Czasami wiec wprowadza si¢
definicj¢ tempa akrecji Eddingtona bez uwzglednienia wydajnosci (i.e. jakby zaktadajac wydanos¢ 1,
CO jest troche mylace).
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1. Typowe wartosci parametrow cd.
M aksymalna ener gia fotonow emitowanych przez akreujacy gaz
Zakladajac, ze cata energia spadajace radialnie czastki zostaje zamieniona na 1 foton, otrzymamy
ZWigzek

GMm R
E - P _ 470 Mev W
mex= R R

R
T o =6x107 2 K]

lub w formie temperatury, z relacji E=KT, R

Taki mechanizm zaktada, ze akreujaca plazma plazmajest optycznie cienka, uciekajace fotony nie
oddziatuja z materia, a widmo powstajacego promieniowania nie mawtedy ksztattu
charakterystycznego dla ciata czarnego. Tagornagranicanierealizuje si¢ w praktyce. W kazdym razie
nie zalezy ona od masy obiektu, a zalezy od zwartosci.

Minimalna temperatura fotonow emitowanych przez akreujacy gaz

Najwydajnigjsza forma swieceniajest swiecenie ciata doskonale czarnego ono 0siaga najnizsza
temperature przy zadanym strumieniu promieniowania. Jest to dobre przyblizenie dla osrodka optycznie
grubego, osiagajacego rownowage termiczng materii i promieniowania.

Lo TR
(albo 4 keV)

co mozna przeksztatci¢ do L ¥ Ry, M "

T, =-4x10’ K
bb= X (LEdd)(R)(M) [ K]

Teraz mozna odpowiedzie¢ na pytanie zadane na poczatku wyktadu odnosnie zrodta w gromadzie
kulistej. Jest nim albo gwiazda neutronowa, albo gwiazdowa czarna diura, poniewaz pasuja jasnosc i
temperatura. Dalsze rozroznienie czarng dziury od gwiazdy neutronowe) stanowi juz powazny problem,
0 Czym potem.

3
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Pole magnetyczne
Charakterystyczna wartos¢ pola magnetycznego o gestosci energii takig jak gestosc energii
promieniowania B? L

a=4rrRZC R 12 M
B=4 Schw(l—) S

. . . ., (
co po przeliczeniu mozna wygodnie wyrazié jako R Lg M
Zatem pole magnetyczne skaluje Si¢ nie z masa, a z pierwiastkiem.
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Ewolucyjna skala czasowa
Tempo wzrastania masy centralngl w wyniku stacjonarngj akregji

M
Tewol =
L
M o = 35 10° L —Ed lat]
co wygodnie wyrazi¢ jako oL

Tak ocenione tempo ewolucji nie zalezy od masy obiektu centralnego i jest takie samo dlagwiazdy jak i
dla supermasywne) czarng dziury w cenrum galaktyki. Jest on zaledwie kilkukrotnie krotszy od wieku
Wszechswiata (ok. 12-14 miliardow lat), jesli wydanos¢ akrecji jest rzedu 10%.

DYGRESIA: W praktyce nie wszystko jest takie proste. Na przyk/ad niektore akreujgce biafe karty
raczej zmnigjszajq, a nie 2wiekszajq, mase poniewaz w trakcie powtar zaj gcych sie wybuchdw
termojqdrowych (zjawisko gwiazdy nowej) odrzucajg wiecg masy niz zaakreujq pomiedzy wybuchami.

Otrzymane relacje pozwal gjg ha oszacowanie parametrow obiektu, gdy obserwacje pozwalga na 4
okreslenie przynajmnigj kilku z nich.
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Jasnosé

Najwickszy problem stanowi pomiar odlegtosci - generalnie jeden z najwic¢kszych problemow w
astronomii.

Przyklad. Diugo toczyta si¢ dyskusja o odlegtosciach i jasnosciach blyskéw gamma - rozblyskéw pojawigjacych sie
erratycznie na niebie w przypadkowych kierunkach, izotropowo, trwajacych od utamka sekundy do kilkuset sekund.
Rozktad przestrzenny oraz zaleznos¢ liczby rozbtyskéw od jasnosci obserwowane) sugerowata pochodzenie albo z
halo galaktycznego, z odlegtosci ok. 100 kps (1ps = 3x10" cm), albo z odlegtosci kosmologicznych, czyli ok. 10 Gps.
W pierwszym przypadku typowe jasnosci wynosityby 10* erg/s, aw tym drugim 10™* erg/s - réznica dzieseciu rzeddw
wielkosci! Dopiero kilka lat temu obserwacje wykonane przez teleskop Beppo-SAX doprowadzity do precyzyjnego
okreslenia pozycji kilku btyskdw gamma (np. GRB970508), nastepnie ich identyfikagcji ze zrédtami pomieniowaniaw
innych zakresach widmowych, w tym do odkrycia poswiat w zakresie optycznym, co pozwolito na okreslenie
odlegtosci w oparciu o widoczne linie absorpcyjne. Wyjasnito sig, ze kosmologiczna interpretacja jest poprawna.

Drugi problem to niepetne pokrycie widmowe, nie pozwal g ace zwkle na precyzyjne wyznaczenie
jasnosci bolometryczngj. Przyczyna ktopotu to ekstynkcja. Problem atmosfery ziemskig mozna omina¢
umieszczejac przyrzady pomiarowe na satelitach, ale ekstynkcji miedzygwiazdowsj juz ominaé si¢ nie
dal
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2. Wyznaczanie parametr Ow z obserwacji cd.

Promien
Promien (czy bardzigj generalnie, rozmiary obiektu) jest wielkoscia trodna do wyznaczenia
bezposrednio, poniewaz z reguty nie dysponujemy odpowiednia przestrzenna zdolnoscia rozdzielcza w

obserwacjach. PKS1127-145 ACIS'S Chandra. Dzet rozcigga sic na

Mid-Infrared, ISOCAM, SCUBA | CO2 . C
ISOCAM: obraz galaktyki of NGC1068 w IR 7.3~ °dieglos¢ 300 kps (fSemiginowska et al. 2002)

Obraz VLBI w linii masera wodnego 8.3 mm (from Le Floch et al. 2001)

galaktyki NGC 5793 i dzet w skali ps
(Hagiwara et al. 2001)
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Typowe osiagalne zdolnosci rozdzielcze przestr zenne odpowiadaj gce 1" tuku:

Obi ekt Masa/Ms  Odlegtos¢  1'[m] 1"[Rgp]

GBH 10 10 kpC 1015 3x1011 (Galactic Black Hole - galaktyczne czarne dziury)
Mleczna Droga 2.6x106 10 kpc 1015 106

MBH 107 50M pC 5x1018 109 (Massive Black Hole - masywna czarna dziura)
MBH 109 1 Gpc 1020 2x100
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Aug 1M1

Zatem z reguty promien/rozmiary wyznaczasi¢ Si¢
posrednio np. (i) z geometrii zacmien w gwiazdach
podwaojnych (ii) z temperatury i jasnosci (przy emigji
zblizong| ksztattem do ciata czarnego), (iii) z
minimalnej skali czasowse.

Ciekawa i obiecujaca metoda w przypadku odlegtych
kwazardw jest wyznaczanie rozmiaru obszaru
Swiecacego w oparciu o efekt mikrosoczewkowania

grawitacyjnego. Najlepszym przykladem jest kwazar Mapka kaustyczna dla
Krzyz Einsteina Q2237+0305 (z=1.659). Tworzy on 8555;*9% -
cztery zasadnicze obrazy ze wzgledu na efekt 3 1994) " -

soczewkowania grawitacyjnego przez galaktyke jako
catos¢, ale kazdy z tych obrazOw jeszcze migoce
skutkiem mikrosoczewkowania na poszczegolnyh
gwiazdach. Efekt migotania zalezy od gestosci gwiazd
w galktyce, co moznawymodelowaé (patrz mapka
obok) oraz wiasnie od rozmiaru obiektu §wiecacego.
Dotychczasowa ocena obszaru swiecacego: R < kilka
10" cm.
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Masa
Wyznaczanie masy obiektu w astronomii z reguty opiera
Sie¢ 0 pomiar ruchu satelity wokot tego obiektu. Pomiar
predkosci satelity | rozmiaru orbity (albo okresu) i
okreslenie nachylenia orbity pozwalg a nawyznaczenie
masy przy zatozeniu ruchu keplerowskiego, z reguty na
orbicie kotows. GM ,

R =V

W przypadku gwiazd i gwiazdowych czarnych dziur role
"satelity” pelni gwiazda-towarzysz, dawca masy.
Wyznacza si¢ predkos¢ (z efektu Doppleraw potozeniu
linii widmowych), oraz okres orbitalny, i ocenia
nachylenie orbity. W przypadku supermasywnych
czarnych dziur rolg "satelity” petnia pobliskie gwiazdy
albo obtoki gazu emitujace szerokie linie emisyjne. W
przypadku pierwszym mierzymy w praktyce zaleznosé¢
dyspergi predkosci gwiazd (poszerzenialinii widmowych)
w funkgcji odlegtosci od centrum grawitacyjnego |
zaktadamy przypadkowy rozktad orbit. W przypadku
drugim tez mierzymy dysperg¢ predkosci (z poszerzenia
linii emisyjnych), odlegtos¢ wyznaczamy z opdznien linii
widmowych wzgledem centralnego kontinuum, i rowniez
zaktadamy przypadkowy rozktad orbit.

107" M)

Wyznaczenie masy czarngj dziury
M=6x2x107 M, przezWandela et al.
1999 dla NGC 5548

Hell 4626
e
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Wydajnos¢ akregji
Ten parametr tez mozna catkiem sprytnie bezposrednio oszacowaé z obserwagji.

Przyklad 1 (Fabian 1979)
Zrodto o jasnosci L zmiania znaczaco jasnos¢ w skali czasowej T. Oznaczmy
chwilowo nieznany promien zrodia przez R, a gl¢bokos¢ optyczna przez taw.
Teraz ocenimy pewne parametry obtoku.
Czas przejscia fotonu przez Zrodfo moznatatwo oceni¢ w dwaéch skrajnych prz
-tau<<1 wtedy foton przeczodzi przez osrodek bez rozproszenia
-tau>>1 wtedy mozemy okresli¢ dryf w przyblizeniu dyfuzyjnym, jak w ruchach Browna:

| - sredniadroga swobodna

po n odbiciach droganl, ale systematyczne przesuni ecie n*? |

zatem srednia predkosé dryfu to n*?/(nl/c)=c/n"?
korzystajac z faktu, ze liczba rozproszen n potrzebna na pokonanie osrodka to ¥4l = R oraz z definigji
gicbokosci optyczng R= 7 | mamy, ze srednia predkos¢ jest rowna c/tau, aczas przejscia T=(R/c) T
Tworzymy wiec wzor uniwersalny taczac oba

T:§(T+1)
Gestos¢ chmury obliczamy ze wzoru
M
T = O1p R/mp p= Rp
91
Masa chmury jest zatem danajako M - §nr3p _ §"R2mpgi
T

Promierr mozna z kolel wyrazié¢ przez czas przejsciafotonu, wykorzystujac wzor powyze
| jJuz mozemy teraz policzy¢ wydajnosé procesu odpowiedzial nego za obserwowana zmiennosc zrodta o
jasnosci L i charakterystyczng skali czasowej T 0
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LT Slor  (+41)2
! Mc? A4nc'm, T 7
funkcja (1+ 1)2 ma minimum w tau=1 ( i wartos¢ minimalna 4).
A zatem w Kazdym przypadku
) LT SLo,
! Mc? rC'm,T

Na przyktad aktywne jadro galaktyki NGC 5548 o jasnosci rzedu 10 erg/s zmienia znaczaco jasnosé w
skali 10" s, co daje wydajnosé¢ akrecji 0.02. Sa jednak takie AGN, dlaktérych n >> 1. Jest to skutek
efektow relatywistycznych.

Przyklad 2 (Soltan 1982)
Global ne wyznaczenie wydajnosci akrecji dla kwazaréw metoda wymyslona przez Paczynskiego.
Masa, jaka akumul uje si¢ w centrum kwazara (jako czarna dziura) w czasie zycia T kwazara 0 jasnosci

L to
M fo

Nieznamy T, aIe mozna problem sprytnie obgj$¢. Zamiast pojedynczym kwazarem, zajmujemy si¢
catkowita energia wyprodukowana w 1 Gps®

- [[eL,tLdLat

gdzie 4 (L ,t) toliczbakwazarow o jasnosci L w chwili t, catkapot: od O do teraz; catkapo L: zakres
obserwowany 10
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Nie znamy z kolel prawa ewolucji, ae namocy zasady kosmologicznej liczba kwazarow o jasnosci L i
wieku t jest rowna liczbie kwazardw o jasnosci L i przesunigciu ku czerwieni z takim, ze Wszechswiat
miat wtedy wiek t, jesli ja mierzy¢ z uwzglednieniem ekspansji Wszechswiata (czyli wspotrzednych
wspotporuszajacych sie). Z kolei nie znamy wiasciwie liczby kwazarow w funkgji ich jasnosci abolutng,
ale zato mamy liczbe, czy zliczenia, n(S,z) kwazarow w funkcji ich jasnosci obserwowang S

L - 4-D?S

Po uzwglednieniu wszystkch relacji w modelu kosmologicznym Friedmana otrzymujemy
E - 4%] In(S,2S1+2dzdS

Dalg tez sa jeszcze drobne problemy techniczne zwiazane z faktem zliczaniaracze) w ustalonej barwie
niz jasnosci bolometryczngj. W sumie otrzymujemy

E - 85x10®° erg/Gps’

1

M = ~47x10% MJGps

Ocenigjac masy czarnych dziur lokanie, w oryginalngj pracy Andrzej Sottan otrzymat warunek:n > 0.1
Tametoda byta poznig stosowana wielokrotnie, a otzrymywane wartosci mieszcza si¢ w granicach 0.01

-0.3.

Tempo akregji

Bezposrednie wyznaczenie tempa akrecji, anie z jasnosci i wydajnosci, jest raczej trudne. Pewna
informacje czesto mamy w przypadku uktadow podwojnych, z ewolucyjng oceny tempawymiany masy
pomicdzy sktadnikami, czy w przypadku galaktyk eliptycznych mamy oceng gestosci materii otaczajace
czarng dziure (z jg emigji rentgenowskieg)), ale nie mamy gwarancji stacjonarnosci. 1
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Temperaturai maksymalna energia fotonow

Te parametry sa w naturalny sposob wyznaczane z obserwaci,
jesli tylko dysponujemy odpowiednim pokryciem widmowym.
Wigkszos¢ akreujacych obiektow ma skomplikowane widma, nie
odpowiadajace ani prostg emigi jak cialo czarne, ani tez proste
emigi jak przy akrecji optycznie cienkigj materii. Na przyktad
widmo aktywnego jadra galaktyki wyglada schematycznie jak na
rysunku. Problemy sa dwa: maksimum przypada z reguty tam,
gdzie wiasnie jest nieobserwowana czes¢ widma ze wzgledu na
ekstynkcje micdzygwiazdowa, awigc wiasnie trudno przypisaé
tgl czesci emigi precyzyjna temperature. Z kolel
wysokoenergetyczna czes¢ widmarozciaga si¢ dosc¢ daleko
(ponad 100 keV), ajasnosci nie sa wielkie, | to rowniez stwarza
problemy obserwacyjne.

Efekty ewolucyjne globalne

Ze wzledu na skale czasowa oczywiscie mozemy je bada¢
wylacznie statystycznie, poprzez badanie proporcji liczby
obiektow na danym etapie ewolucyjnym.

Efekty zmiennosci krétkoskalowey

Obiekty akreujace sa z reguty dosc silnie zmienne, dlatego
obserwowanie zmiennosci stanowi bardzo bogate Zzrodto
informacji o charakterze przeptywu, cho¢ tainformacjanie jest
tatwa do wykorzystania.
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