Transfer promieniowania

1. Widmo stacjonarnego dysku keplerowskiego w przyblizeniu
ciata doskonale czar nego

Na poprzednim wyktadzie pokazalismy, ze strumien promieniowania z jednostki powierzchni takiego dysku nie
zalezy od natory lepkosci i wynosi
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Wewngetrzny warunek brzegowy to:
- dlabiatego kartalub gwiazdy ciagu giownego R =R,

- dlagwiazdy neutronowej R =max(R,3R_, ); R, zalezy od rownania stanu

- dlanierotujacej czarng dziury R =3R__

- dlarotujacej czarngj dziury 0.5 R, <R <3R__ (w zaleznosci od a przy korotacji)

Dlagwiazdy trzeba dodatkowo uwzgledni¢ warstwe brzegowa, ale tym nie bedziemy si¢ zajmowa.
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Warunek konsystencji opisu: M <« M Edd, dysk geometrycznie cienki i optycznie gruby.

4
Oznaczato zngjomos¢ tzw. temperatury efektywnegj w funkcji promienia dysku: oTer = Frag



Widmo dysku keplerowskiego w przyblizeniu ciala doskonale czar nego

Jesli powierzchnia dysku swieci jak ciato doskonale czarne, wtedy obowiazuje prawo Stefana-Boltzmana
T=T
eff

a natezenie promieniowaniaw funkcji czestosci opisane jest przez funkcje Plancka
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B (T)= Z
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W przypadku dysku akrecyjnego T=T(r), a strumien promieniowania, jaki dochodzi do

T
obserwatora bedacego w odlegtosci D i widzacego dysk pod katem i (inklinacja) jest rowny
COSi (R,
F v= F men Bv (T(r)2nrdr dysk akrecyjny

Jest to strumien obserwowany na czestosci v . Wzor nie uwzglednia skonczong grubosci dysku.
Z tego wzoru, tacznie z przepisem natemperature w funkcji promienia, otrzymujemy widmo dysku.
(a) Zaleznos¢ temperatury od promienia dysku
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Widmo dysku keplerowskiego w przyblizeniu ciala doskonale czar nego

Korzystgiac z naturalnych dla akrecji jednostek, otrzymujemy wartos¢ maksymalngj temperatury w dysku
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I mozemy to porownaé z najprostszym oszacowaniem T dla sferyczneg symetrii:
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Temperatura dyskowa jest nieco nizsza.
(b) widmo ciala doskonale czarnego o temperaturze T =T _
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Widmo dysku keplerowskiego w przyblizeniu ciala doskonale czar nego

(c) Kontrybucja od nizszych dalszych czesci dysku o nizszych temperaturach
Mamy wykona¢ catke,
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| otrzymujemy charakterystyczna zaleznos¢ widma dysku od czestoscl,
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Widmo dysku keplerowskiego w przyblizeniu ciala doskonale czar nego

(d) Wyznaczanie masy i tempa akrecji zwidma dysku

Jezeli tylko obserwujemy cze¢s$¢ potegowa, to nie mozemy z nig niezaleznie wyznaczy¢ masy | tempa akregji, jest
tez zaleznos¢ od kata obserwac)i. Aby wyznaczy¢ obie wielkosci z obserwagji, musimy miec:

- ocene inklinagji I

- normalizacje czesci diugofalowey

- polozenie maksimum

2. Widmo dysku — probaporownanlazobserwaqaml

(a) nowe kartowate _
Jest to podklasa zmiennych kataklizmicznych, t.j. uktadéw #
podwodnych sktadajacych sig z biatego kartai gwiazdy ciagu

gtéwnego (dawca). Promien biatego kartato ok. 10* km.

Maksimum emigji dysku przypada na zakres optyczny i UV.

Typowa temperatura maksymalna dysku: kilkadziesiat tysiecy

stopni K. W uktadach, ktore sa za¢mieniowe, mozna wyznaczaé

nie tylko widmo, ale profil temperatury bezposrednio z

obserwacji. Otrzymujemy dobra zgodnos¢ z otrzymanym

przepisem na Teff(r) w trakcie wybuchu, bo wtedy sytuacjajest

w dobrym przyblizeniu stacjonarna. Warstwa brzegowa przy

Effuctives Lemperaturs

biatym karle swieci w zakresie rentgenowskim, pochodzi od 0.0 Radﬂ;am |
%Fi)teyjcezsrt“teal? ngz(:grymitejchﬁmy Odtwor zenie profilu temperatury z przebiegu

zacmien w Z Cha (fromHorne & Marsh (1986)



2. Widmo dysku — proba por ownania z obser wacj ami

(b) galaktyczne uklady rentgenowskie

Galaktyczne uktady rentgenowskie to uktady z gwiazda
neutronowa lub czarna dziura jako obiektu akreujacego i
gwiazda ciagu gtdwnego jako dawca. Gwiazda neutronowa ma
typowwo promien 10 km, gwiazdowa czarna dziura ma promien
rzedu 30 km, a typowa temperatura maksymalna dysku to kilka
miliondw K, co przypada na zakres rentgenowski. To rodzi
problemy. W uktadach z gwiazda neutronowa mamy silng emige
z warstwy brzegowej w tym samym zakresie widmowym, co
emisja z dysku (zakres rentgenowski). W uktadach z czarna
dziura mamy problem z ekstynkcja miedzygwiazdowsa, oraz (w
opt/UV) z obecnoscia towarzysza.

Model widma dysku odtwarza stosunkowo dobrze obserwowane
widmo rentgenowskie obiektow w tzw. stanie migkkim
(przyktad obok, z pracy Kubotai Makishima 2004), to znaczy
gdy tempo akrecji jest dos¢ duze. Nie wida¢ jednak dobrze
diugofalowej czesci widma (absorpcja), jest tez koniecznosé
dodania dodatkowego sktadnika widmowego (widmo
potegowe), aby dobrze odtworzy¢ obserwacje.

Gdy tempo akrecji malgje, widmo zmienia charakter (sktadnik
potegowy zaczyna dominowac), a wktad od dysku malgjei dla
matych wartosci tempa akrecji znika, i model standardowy traci
zasosowanie, podobnie jak dla nowych kartowatych miedzy
wybuchami.

o {u}hﬂudlﬁ flhi.f:id.ﬂ:!

2l + o]
) E_"“'-'{'_:1_4'-'F:F+‘+‘++'{+++HH4’|‘H‘|'I'I+J‘+"ﬂﬁ#ﬁzf
4 . . e in

] I i Ab
Fowgy [la7]

Doktadne wyznaczanie parametrow z
obserwacji robi si¢ poprzez
‘dopasowywanie' (‘fitowanie’) modelu do
danych, ktore maja w zakresie X postac
zliczen w poszczegolnych kanatach
energetycznych instrumentu. Kanaty,
szczegOlnie w starszych instrumentach,
byly szerokiei wzaemnie nasiebie
nachodzity. Jakos¢ dopasowania okresla
Sie poprzez statystyke °.



2. Widmo dysku — proba por ownania z obser wacj ami

(c) aktywnejadra galaktyk

czyli reprezentatywne widma otrzymane z obserwagji
AGN o roznych przesunigciach ku czerwieni (przyktad 44.5
obok, kompozyt Laor et a. 1997). Model dysku
akrecyjnego dobrze pasuje do kompozytu Francis et al.
(1991) (obrazek nizg) sktadajacego si¢ z bardzo jasnych

Tu mamy wiasciwie najgorszy problem, poniewaz - TN ]
maks mum widma przypada akurat na zakres widmowy 45.5 - < b —
miedzy UV aX, gdzie ekstynkcjajest najsilnigisza. / e ]
Typowa temperatura maksymalna dysku to ok. 100000 K. 45 0 B b
Problem najtatwigj omina¢ kontruujac tzw. kompozyty, Thang ot ol R ‘H RQ -
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Z pewnosciag model dysku z grubsza pasuje do o%serwowanego widma

w zakresie optycznym i UV, i by¢ moze kontunuuje si¢ do pewnego
stopnia az do zakresu rentgenowskiego, cho¢ w zakresie mickkich X
widmo spada zawolno w stosunku do modelu (powinno zanikaé¢
wyktadniczo, a zanika potegowo).

Nasze dopasowania nie sa zatem zbyt precyzyjne, ale zasadniczo
widmo dysku pasuje dos¢ niezle do obserwacji w zakresie optycznym i
UV, gdzie aktywne jadra galaktyk emituja znaczaca cz¢s¢ energii (ok.
50 %). Widmo dysku nie wyjasnia pojawiagjacego Si¢ sktadnika
potegowego w zakresie rentgenowskim, podobnie jak to byto w
uktadach podwaojnych.

1 keV n




2. Widmo dysku — proba por ownania z obser wacj ami

Dla pojedynczych obiektow przerwa UV/X jest
wicksza. Ilustruje to schematyczne widmo
obserwowane galaktyki Fairall 9.
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Widmo obserwowane galaktyki Fairall 9 (linia ciggfa)
wraz z ekstrapolacj¢ (linia kropkowana) z pracy
Recondo-Gonzalez et al. (1997). Linia przerywana
pochodz z wczesniejszel pracy.

Widmo dysku moze wyjasni¢ znaczna czesé emigji, ale
nie catos¢. Tak jak w uktadach podwdjnych,

problem pogl¢bia sic wraz ze spadkiem tempa akrecji —
Im mnigjsze tempo akrecji, tym wigksza rola sktadnika
potegowego, a miejsza sktadnika, dobrze

model owanego przez emis¢ z dysku akrecyjnego.

Ten sktadnik potegowy rozciaga sie w wielu obiektach
galaktycznych i aktywnych jadrach galaktyk do ok. 100
keV, czasami dalgj, pomiar jest trudny ze wzgledu na

liczbeg fotonow w zakresie gamma.

Dysk akrecyjny nie moze siegac¢ tak daleko, i
generalnie optycznie gruba plazma nie moze osiagac
dostatecznie duzych temperatur (10° K), aby taka
emigja byta mozliwa. Oznaczato, ze optycznie
grubemu dyskowi akrecyjnemu towarzyszy goraca,
optycznie cienka plazma, i jest to cecha
charakterystyczna wielu (wszystkich) akreujacych
obiektow, przy czym wzgledna rola obu tych osrodkow
emigi zalezy od tempa akrecji: im wicksze, tym
bardzigl dominuje dysk.

L okalizacjate optycznie cienkig plazmy jest jednym z
wigkszych problemdéw w opisie akrecji.



3. Efekty ogolng teorii wzglednosci

N opisie widma dysku wokot czarng dziury pominglismy efekty OTW. Zarazem mamy pewne problemy z
Jopasowaniem ksztattu widma:

- sktadnik potegowy

- widmo jest zbyt ptaskie w zakresie optycznym

-widmo w mickkim zakresie rentgenowskim z reguty nie spada wyktadniczo, jak powinno.

_zy nato moze zaradzi¢ szczegotowe uwzglednienie efektow OTW?

Spodziewane efekty:

- zakrzywienie torow fotonow, w tym efekt samooswietlania geometrycznie cienkiego dysku, wzgledna kolimacja
‘otondw w ptaszczyznie rownikowsy, ostabigjaca zaleznos¢ F ~ cosii

- efekt Dopplera 'rozmywajacy struktury widmowe'

- wzrost temperatury maksymalnej dysku, gdy czarna dziurarotuje.

Czasami Si¢ je uwzglednia, ale z reguty nie, poniewaz efekty relatywistyczne sa wazne dla detali widmowych
linie emisyjne), ale nie za bardzo dla continuum. Do tego samego widma obserwowanego mozna na ogot
Jopasowa¢ tak samo rotujaca jak i nierotujaca czarna dziure, tylko otrzymuje si¢ w obu przypadkach inne
nvartosci namasg czarng dziury i tempo akreci.

Znacznie potrzebniejsze sa modele widma dysku nie zaktadajace, ze dysk swieci jak ciato doskonale czarne, de
zarazem takie modele sa znacznie trudnigsze do konstruowania. Sztuka budowy atmosfer dyskowych nadal jest
nvtasciwie stabo zaawansowana. Na czym polega trudnosc?



4. Transfer promieniowania przez materie — szkic teorii

Transfer promieniowania pozwala m.in. nawyznaczenie strumienia promieniowania opuszcza acego materi¢ w
funkcji czestosci oraz profilu temperatury w osrodku.

(a) transfer ogolnie i

Podstawowsa wielkoscia jest natezenie promieniowania. | (I, N, 1)

powierzchnia

Jest to strumien energii dE na jednostke powierzchni, na steradian, na
jednostke czestosci i najednostke czasu

dE = IvdA cosO dv dQ dt

di_nie zalezy od odlegtosci od zrédta fotondw, jesli nie ma strat
(pochtaniania lub rozpraszania)

Strumien promieniowaniato z kolei strumien energii dE na jednostke
powierzchni, najednostke czasu i najednostke czestosci, zatem jest dany
przez nat¢zenie promieniowania jako

F = J1 coseda
| wielkos¢ tajuz zalezy od odlegtosci od zrédta fotondw:

F ~ 1 a0 ~ | %
Zatem zajmowanie si¢ natezeniem to jakby zajmowanie si¢ 'pojedynczym
promieniem $wiatta. Jesli pole jest izotropowe, to | #0ade Fv =0.




4. Transfer promieniowania przez materie — szkic teorii

Jezeli ukierunkowanawiazka swiatta przechodzi przez materig, to

dl_ .
= — -+ —
das ~ &L
czton proporcjonalny do | . czion zrodtowy — emigja spontaniczna materii
ekstynkcja (absorpcjai rozpraszanie), a (fotonu o czestosci V) oraz przejscie z inng
takze stymulowana emisja, wigc zasadniczo znak wiazki w wyniku rozproszenia

nie jest okreslony.
Emiga ciata doskonale czarnego o temperaturze T to

| = B (T)

v v

Emigjatermiczna materii to taka emiga, ktora bytaby w rownowadze z promieniowaniem ciata doskonale
czarnego

dl
ds

v

— 0 = —« B +] j = « B
vory Y Y prawo Kirchoffa
bez rozpraszania ZWigzek emisyjnosci z absorpcja
Problemy w rozwiazywaniu rOwnaniatransferu biora si¢ z
- koniecznosci uwzgledniania kierunku nawet w przyblizeniu ptasko-réwnolegtym
- nieelastycznego rozpraszania fotonow (mieszanie czgstosci w wyniku efektu Comptona)
- koniecznosci dobrego opisu emigji i absorpcji, z uwzglednieniem procesdw atomowych, tzn. przejs¢ swobodno-
swobodnych (promieniowanie hamowania), przej$¢ swobodno-zwiazanych (jonizacjai rekombinacja) oraz
zwigzano-zwiazanych (linie widmowe). Dobry program powinien zawiera¢ tysiace linii widmowych.



4. Transfer promieniowania przez materie — szkic teorii

Sytuacja upraszczasie, jesli chcemy rozwazy¢ transfer promieniowania gi¢boko wewnatrz materii, na przyktad
we wnetrzu dysku akrecyjnego (lub gwiazdy)

(b) transfer w osrodku optycznie grubym

Wyrozniamy wtedy kierunek wertykalny, prostopadty do ptaszczyzny rownikowsy,

arownanie transferu przepisujemy w postaci:

' ol
| - L Ry dz 0 ds
v & x 02 ‘
- funkc_:ja czton nieizotropowy IL = COS 9
zrodtowa izotropowa
Wz0r na strumien promieniowania konstruujemy z podanego poprzednio przepisu: dz =45
F o= 2nf1 udu #

Zaktadamy teraz, ze emisjaopisywanawzorem naciatoczarne: | = B (T)
| podstawiagjac, oraz catkujac po kacie, otrzymujemy:

4 0B 5T 198
Fo=- : Oy, oT "
v 30(V ol oz i _ %

Teraz catkujemy po czgstosci, i wprowadzamy pojecie sredniej Rosselanda: X aB,

| otrzymujemy w ten sposob rownanie na profil temperatury w dysku: 0T dv
160T°oT

Fzg = - xo = plk_tkK )
3o, 02 R es “absor’  rozpraszanie elastyczne!

Tutg $rednia Rosselanda zawiera zaréwno absorpcje, jak i rozpraszanie. Istnigja proste analityczne, ale mato
doktadne wzory, lepigj uzywac wielkosci dostepnych w postaci tabli, w funkcji gestosci i temperatury.



