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Rozdziat 1

Wstep

Akrecja na czarng dziure jest podstawowym procesem astrofizycznym, stanowigcym zro-
dto energii aktywnych jader galaktyk, podwojnych uktadow rentgenowskich oraz prawdo-
podobnie rozblyskéw v, cho¢ w tym ostatnim przypadku proces jest duzo stabiej zrozu-
miany. Przedmiotem mojej rozprawy jest akrecja zachodzaca w pierwszych dwoch klasach
obiektéw. Obiekty takie sg od kilkudziesieciu lat przedmiotem intensywnych badan ob-
serwacyjnych i teoretycznych, ktére doprowadzity m.in. do rozpoznania zmiany natury
przeptywéw akrecyjnych przy jasno$ciach bolometrycznych rzedu 0.01-0.1 jasnosci Ed-
dingtona. W obiektach o wigkszych jasnosciach akrecja zachodzi poprzez optycznie gruby
dysk, ktéry produkuje dominujacy, termiczny sktadnik obserwowanego promieniowania,
o charakterystycznej temperaturze ~ 10° K w galaktykach aktywnych i ~ 10”7 K w ukla-
dach podwojnych. Obiekty o mniejszych jasnosciach zasilane sa prawdopodobnie przez
optycznie cienkie, goragce przeptywy, w ktorych temperatura elektronéw wynosi ~ 109 K
za$ promieniowanie zdominowane jest przez sktadnik w zakresie twardego promieniowania
rentgenowskiego. Istotna cechg tej klasy modeli jest dwutemperaturowa struktura prze-
plywu. Przewidywana teoretycznie temperatura protonoéw, bliska temperaturze wirialnej
(kT,, ~ GMm,/R), w poblizu centralnej czarnej dziury przekracza warto$¢ 102 K, przy
ktorej znaczna czesé protondéw ma energie termiczne powyzej progu na produkcje pionéw.
Cho¢ ta wlasciwo$¢ wynika bezposrednio z natury optycznie cienkich przeptywow, efekty
7z nig zwigzane sa na ogdét pomijane w modelach ich promieniowania.

Tematem tej rozprawy jest zbadanie wtasnosci promienistych optycznie cienkich prze-
plywow z uwzglednieniem wplywu produktow rozpadu piondéw. Zawarte w niej wyniki

byty opublikowane w trzech pracach:
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(1) Andrzej Niedzwiecki, Fu-Guo Xie, Agnieszka Stepnik, 2013, ,Gamma-ray emission
from proton-proton interactions in hot accretion flows”, Monthly Notices of the Royal
Astronomical Society, 432, 1576

(2) Andrzej Niedzwiecki, Fu-Guo Xie, Agnieszka Stepnik, 2014, ,X-ray spectra of hot
accretion flows”, Monthly Notices of the Royal Astronomical Society, 443, 1733

(3) Andrzej Niedzwiecki, Agnieszka Stepnik, Fu-Guo Xie, 2015, ,,On the Role and Origin
of Nonthermal Electrons in Hot Accretion Flows”, The Astrophysical Journal, 799, 217
W pracy (1) rozwiniety zostal precyzyjny model emisji promieniowania vy produkowanego
w wyniku rozpadu pionéw neutralnych, w ktéorym po raz pierwszy uwzgledniony zostat
proces absorpcji fotonéw v wewnatrz przeptywu. Druga czesé badan dotyczy wplywu pro-
duktéw rozpadu pionéw natadowanych na wtasciwosci promieniowania rentgenowskiego,
przy czym w trakcie pracy nad tym tematem okazato sie, ze dla zrozumienia naszych wyni-
kow konieczna jest poglebiona analiza efektow niezwigzanych z procesami hadronowymi.
Jest ona opisana w pracy (2), zas sama implementacja efektéw zwiazanych z rozpadami
pionéw naladowanych w pracy (3). Rozdzial 1 rozprawy zawiera ogélny przeglad badan
obiektéw z czarnymi dziurami, opisuje w nim réwniez zbiory danych wykorzystane w dal-
szej czesci rozprawy. W Rozdziale 2 przedstawiam uzywany w naszych pracach model
obliczeniowy. W Rozdziatach 3, 4 i 5 przedstawione sa wyniki, ktére byty opublikowane
odpowiednio w pracy (1), (2) i (3). W taki sposob, tzn. praca (1), (2) i (3), odwoluje
sie do nich tez w dalszej czesci rozprawy. W Dodatkach A i B omawiam procesy pro-
mieniste i hadronowe, ktorych implementacja byta czescig mojego wktadu do powyzszych
prac. Poréwnania z danymi obserwacyjnymi zostaly uaktualnione o obserwacje dokonane
po opublikowaniu prac. Krytyczne przejrzenie powyzszych prac po pewnym czasie od
ich opublikowania pokazato réowniez, ze opis wynikéw bytby prawdopodobnie bardziej
klarowny przy pominigciu niektorych, wydaje sie ze nadmiarowych, szczegdétow. Dlatego

prezentacja wynikéw zostata w niektorych przypadkach uproszczona.
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Oznaczenia

W calej rozprawie stosuje nastepujace oznaczenia:

a

r=R/R,

1 = M [ Mgaq

eobs

53

L
Ly

Ly 10xev, Lx

bezwymiarowy parametr spinu czarnej dziury, zdefiniowany ponizej we
wzorze (1.1)

gdzie R jest odlegloscig radialng w jednostkach fizycznych zas R, jest
promieniem grawitacyjnym zdefiniowanym ponizej we wzorze (1.2)

masowe tempo akrecji

gdzie Mgaq = Lpaa /c*, Lgaq jest jasnoscia Eddingtona zdefiniowana
ponizej we wzorze (1.3)

kat nachylenia kierunku obserwacji wzgledem osi rotacji czarnej dziury

parametr magnetyzacji, zdefiniowany jako stosunek cisnienia gazu
(elektronéw i protonéw) do ci$nienia magnetycznego

parametr bezposredniego grzania elektronéw, zdefiniowany jako czes¢
dyssypowanej energii bezposrednio dostarczana elektronom

parametr lepkosci

fotonowy indeks widmowy: strumient fotonéw oc E~1', gdzie E jest ener-
gig fotonu

wyktadnik nietermicznego rozktadu czastek
jasnos¢ bolometryczna
jasnos¢ v w zakresie 0.1-10 GeV

jasnos¢ w zakresie 2-10 keV

)\2710 = L2710keV/LEdd

6, = kT, /mc?

r-)/

Mo

gdzie T, jest temperaturg protonéow
czynnik Lorentza

masa Stonca
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1.1 Czarne dziury

Astrofizyczna czarna dziura jest w peini scharakteryzowana przez dwa parametry: mase,
M, oraz moment pedu, J. Rotacje czarnej dziury wygodnie jest opisywa¢ bezwymiarowym

parametrem spinu przyjmujacym wartosci w zakresie od 0 to 1,

J
= 1.1
°= Fr (L.1)
gdzie
GM
Ry == (1.2)

jest promieniem grawitacyjnym. Metryka pola grawitacyjnego wytwarzanego przez rotu-
jaca czarna dziure zostata sformutowana w roku 1963 przez Roya Kerra (Kerr, 1963),
jej opis w powszechnie uzywanym w astrofizyce uktadzie wspotrzednych zostal podany w
pracy Boyer & Lindquist (1967), za$ techniki obliczeniowe szczegblnie wygodne do analizy
proceséw fizycznych w poblizu czarnych dziur Kerra, oparte na transformacji do uktadu
lokalnie nierotujacych obserwatoréw, zostaly rozwiniete w pracy Bardeen et al. (1972).

Dos¢ dobrze ugruntowanym wynikiem obserwacji astronomicznych jest stwierdzenie
wystepowania we Wszech$wiecie dwoch populacji czarnych dziur: powstajacych w wy-
niku ewolucji gwiazd czarnych dziur o masach w zakresie od ~ 5 do ~ 30M,, oraz
supermasywnych czarnych dziur w centrach galaktych o masach w zakresie od ~ 10° do
~ 10'°M,. Moze réwniez istnieé¢ populacja czarnych dziur o posrednich wartosciach mas,
sg one np. rozwazane jako zrodta aktywnosci w tzw. ultrajasnych Zzrédtach rentgenowskich
(Kaaret et al., 2017), ktore sa obserwowane w pobliskich galaktykach w obszarach poza
ich jadrami, a ktorych jasnosci przekraczaja o dwa lub trzy rzedy wielkosci (zdefiniowana
ponizej) jasnoéé Eddingtona dla obiektu o masie 10M,. Zaden z tych przypadkéw nie zo-
stal jednak potwierdzony bezposrednio z powodu trudnosci z dynamicznymi pomiarami
masy. Pomiary dynamiczne w okolicach Centrum Galaktyki (Oka et al., 2016), wskazuja
rowniez na mozliwos¢ wystepowania tam czarnych dziur o posrednich wartosciach mas,
ktore mogltyby byé¢ tworzone w wyniku zderzania gwiazd w mtodych gromadach, jednak
zaden z tych przypadkéw nie jest uznany za potwierdzony. W ostatnich latach detektory
fal grawitacyjnych dostarczyty dowody na tworzenie czarnych dziur o masach zblizonych
do 100My, ale nieprzekraczajacych tej wartosci (Abbott et al., 2016, 2018).

Proces akrecji na czarne dziury moze produkowaé¢ duze jasno$ci poprzez zamiang

znacznej czeSci uwalnianej energii grawitacyjnej na promieniowanie. Jasno$cig charak-
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terystyczna dla tego procesu jest tzw. limit Eddingtona, przy ktorym dziatajaca na ze-
wnatrz sita zwigzana z ci$nieniem promieniowania jest rownowazona przez dziatajaca do
wewnatrz site przyciggania grawitacyjnego przez centralng mase M; dla w pelni zjonizo-

wanej plazmy wodorowej wynosi on

ArGM M
I 13 % 10% ——ergs ™, (1.3)
UT M@

Lggq =

gdzie m,, jest masg protonu zas ot przekrojem czynnym Thomsona.

1.2 Uklady podwédjne z czarnymi dziurami

Wszystkie znane czarne dziury pochodzenia gwiazdowego obserwowane sa w podwojnych
uktadach rentgenowskich. Identyfikacja zwartego sktadnika takiego uktadu jako czarnej
dziury opiera si¢ na poréwnaniu masy tego sktadnika z maksymalng masa gwiazdy neu-
tronowej, czyli ok. 3My (Rhoades & Ruffini, 1974; Kalogera & Baym, 1996)

Zmierzenie okresu orbitalnego (P,,,) oraz, za pomoca optycznych obserwacji spektro-
skopowych, amplitudy predkosci radialnej (K = vsini) towarzysza, pozwala na wyzna-

czenie funkcji masy, zdefiniowanej jako

Porn,
M) = —°2 K3 1.4
ktorej wartosé, na podstawie praw ruchu orbitalnego, jest rowna
(M) = My sin® i (1.5)
-~ (Mx + M)?’ '
a z tego wynika, ze

gdzie Mx oznacza mase obiektu zwartego, zas M mase towarzysza. Funkcja masy daje
zatem minimalna mase obiektu zwartego, zas warto$¢ f(M) > 3Mg, wskazuje, ze obiektem
tym jest czarna dziura.

W dziesieciu uktadach podwojnych wyznaczona w ten sposob masa obiektu zwartego
jest wigksza niz (3 — 8) M, co pozwala na bezposrednia identyfikacje obiektu. W pozo-
statych przypadkach oszacowanie masy wymaga dodatkowo wyznaczenia stosunku mas

Mx /M lub kata inklinacji, co daje wskazania kandydatow na czarne dziury w pietnastu
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dodatkowych uktadach. Przeglad takich wynikoéw zamieszczony jest np. w pracy Casares
& Jonker (2014).

Drugi parametr, a, jest trudniejszy do zmierzenia, gdyz efekty z nim zwigzane sa
silne tylko w poblizu czarnej dziury, w odlegloéci < 10R,. Stosowane w tym celu metody
uzywaja modelowania promieniowania termicznego optycznie grubego dysku, np. McClin-
tock et al. (2014), oraz modelowania relatywistycznie znieksztatconych profili linii Zelaza,
np. Reynolds (2014). Wyniki tych badan silnie zaleza jednak od zalozenia, ze brzeg we-
wnetrzny dysku pokrywa sie z orbita marginalnie stabilng, ktorej promien ma wartosé
zalezng od a. Zwtaszcza w tej drugiej metodzie popetnianych jest rowniez szereg btedow,
dyskutowanych np. w pracy Niedzwiecki et al. (2016).

Niedawno opublikowana zostata analiza wynikéw dwéch cykli obserwacji detektorow
grawitacyjnych (Abbott et al., 2018), w ktérych wykrytych zostato dziesie¢ przypadkow
zlania sie czarnych dziur tworzacych uktady podwdjne. Wynika z niej, ze sktadnikami
uktadow podwdjnych czarnych dziur nie sa prawdopodobnie czarne dziury o bardzo du-
zych wartosciach spinu, jezeli spiny te sg zgodne z orbitalnym momentem pedu uktadu —
wowezas wiekszoéé (90%) z nich ma a < 0.670%. Jezeli jednak spiny nie sa uzgodnione,
rozktad spinéw moze by¢ plaski.

Pierwszym odkrytym kandydatem na czarna dziure w uktadzie podwéjnym byt Cyg
X-1, ktéry na wezesnych etapach rozwoju astronomii rentgenowskiej odkryty zostalt jako
jasne zrodto rentgenowskie i dla ktorego obserwacje dynamiczne wskazywaly mase kilku
My, (Paczynski, 1974) zbyt duza jak na gwiazde neutronowa. Od tego czasu odkrytych zo-
stato ponad 20 gwiazdowych czarnych dziur. Pod wzgledem masy gwiazdy towarzyszacej,
uktady rentgenowskie klasyfikowane sa jako LMXB (low mass X-ray binaries), zasilane
przez wypeliajaca powierzchnie Roche’a gwiazde o masie ~ 1M, oraz HMXB (high
mass X-ray binaries), zasilane przez wiatr gwiazdy o masie & 10My. Pie¢ ukladow z
czarnymi dziurami zidentyfikowanych zostalo jako HMXB, wlaczajac w to Cyg X-1 oraz
trzy uktady w pobliskich galaktykach (LMC X-1, LMC X-3, M33 X-7). Te cztery obiekty
promieniuja stale z dosé¢ duzymi jasnosciami (tzn. stanowiacymi znaczacy utamek jasno-
$ci Eddingtona). Nieco stabiej zrozumiany jest niedawno odkryty piaty uktad, MWC 656,
jest to pierwszy uklad HMXB obserwowany w stanie ciszy (tzw. quiescence) z jasnoscia
< 107" Lggq (Munar-Adrover et al., 2014).

Pozostate czarne dziury obserwowane sg w uktadach LMXB, ktorych $wiecenie ma
charakter przejsciowy (tzw. transient), a wigkszos¢ czasu spedzaja one w stanie ciszy, w

ktorym nie sg obserwowane w zakresie rentgenowskim. Ich rozbtyski, napedzane niestabil-
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noscia lepka i termiczna, powtarzaja si¢ w skali czasowej od kilku miesiecy do kilkudzie-
sieciu lat i trwaja zwykle od kilku dni do kilku miesiecy. Istotnym wyjatkiem jest uktad
GRS 19154105, ktoérego rozbtysk rozpoczat sie w roku 1992 i wcigz trwa. W tym ukta-
dzie odlegtosé miedzy sktadnikami jest duzo wicksza niz w innych LMXB. Dzigki temu,
w rozlegtym dysku akrecyjnym zgromadzony zostat duzy zapas materii, pozwalajacy na
utrzymanie duzego tempa akrecji przez kilkadziesiat lat (np. Done et al., 2004). Tetarenko
et al. (2016) odnotowuje 132 rozbtyski réznych uktadéw, ktére zarejestrowane zostaly w

ciggu ok. 20 lat.

Dwa gléwne stany widmowe, tzw. twardy oraz miekki, zidentyfikowane zostaty poczat-
kowo w stale §wiecacym ukladzie Cyg X-1 (Tananbaum et al., 1972), zas wiecej standéw
rozpoznanych zostato dzigki badaniom uktadéw rozbtyskujacych, w ktorych ewolucja, to-
warzyszaca zmianom jasnosci o kilka rzedow wielkosci, charakteryzowana jest przez silne
zmiany witasnosci widmowych. Oprocz zmian widmowych, w klasyfikacji stanéw widmo-
wych wazna role odgrywaja wtasnosci szybkiej zmiennosci rentgenowskiej, badane inten-
sywnie szczegdlnie dzieki obserwacjom satelity RossiXTE (np. Remillard & McClintock,
2006). Réwniez dzety obserwowane w uktadach podwdjnych wykazuja wyrazna korelacje
ze stanami widmowymi (np. Fender et al., 2004). Wtasnosci tego typu nie beda rozwazane
w tej rozprawie, jednak nalezy odnotowac, ze w stanach twardych zwykle sa obserwowane
stale, umiarkowanie relatywistycznie dzety, ktére bywaja rozwazane jako zrédto promie-
niowania rentgenowskiego (np. Markoff et al., 2005).

Stan miekki obserwowany jest przy duzych jasno$ciach bolometrycznych, bliskich ja-
snosci Eddingtona, zas jego widmo energetyczne zdominowane jest przez sktadnik ter-
miczny z dysku, o temperaturze wewnetrznej rzedu ~ 1 keV. Obserwowany jest row-
niez rentgenowski sktadnik na wyzszych energiach, ktérego pochodzenie jest stabo zro-
zumiane. Stan twardy obserwowany jest przy nizszych jasnosciach bolometrycznych, <
(0.01—0.1) Lgaq. W uktadach rozbtyskujacych, stan twardy obserwowany jest na poczatku
i na koncu rozbtysku. Widmo energetyczne jest w nim zdominowane przez sktadnik w przy-
blizeniu potegowy, z fotonowym indeksem I' ~ 1.5 — 2, rozciggajacy sie do ~ 100 keV. W
zakresie wysokich energii, ~ 100 keV, posiada on obcigcie o charakterystycznym ksztat-
cie, doskonale zgadzajacym si¢ z widmem promieniowania produkowanego przez proces

komptonizacji' termicznej, polegajacej na zmianie widma energetycznego promieniowania

1Zrédta stownikowe ani encyklopedyczne nie odnotowuja wystepowania w jezyku polskim stowa komp-
tonizacja, 7zréodla internetowe wskazuja jednak, ze polscy astrofizycy uzywaja wlasnie taka forme od-
powiednika angielskiego terminu Comptonization w materialach dydaktycznych i popularyzatorskich, w
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spowodowanej kilkukrotnym rozpraszaniem przez elektrony o rozktadzie termicznym.
Szeroko akceptowana interpretacja powyzszych obserwacji, np. Esin et al. (1998); Done
et al. (2007), jest model, w ktérym chlodny, optycznie gruby dysk jest w stanie twardym
zastapiony w czesci wewnetrznej przez goracy, optycznie cienki przeptyw, w ktorym uwal-
niana jest wiekszo$¢ energii grawitacyjnej. Wzrostowi tempa akrecji towarzyszy zmniej-
szanie promienia przejscia miedzy tymi dwoma formami akrecji (czyli stopniowe odbudo-
wywanie optycznie grubego dysku w cze$ciach wewnetrznych) az do momentu osiagniecia
orbity marginalnie stabilnej, z czym mozna zwiaza¢ formalnie przejscie pomiedzy stanem

twardym a miekkim.

Ewolucja widmowa

Na Rysunku 1.1 zilustrowana jest obserwowana w rozbtyskujacych uktadach podwdéjnych
korelacja indeksu widmowego z jasnoscig, z odwrdceniem znaku korelacji na Ay 19 =~
0.002 (Wu & Gu, 2008), gdzie Ao_10 (= La_10kev/Lraa) odpowiada wewnetrznej (tzn.
uwzgledniajacej np. korekcje o efekty absorpcji) jasnosci sktadnika potegowego w zakresie
2-10 keV. Zbiory danych wykorzystane na tym rysunku zaczerpnetam z literatury (w
nawiasie zrodto danych):

(1) zielone kwadraty sa dla konca rozblysku uktadu XTE J1118+480 (Kalemci, 2002),
(2) czerwone trojkaty sa dla fazy zanikania duzego rozbtysku uktadu XTE J1550-564 w
2000 roku (Kalemci, 2002),

(3) blekitne kétka sg dla fazy zanikania mini-rozbtysku uktadu XTE J1550-564 w 2001
roku (Kalemci, 2002),

(4) niebieskie kotka sa dla fazy zanikania mini-rozbtysku uktadu XTE J1550-564 w 2002
roku (Belloni et al., 2002),

(5) fioletowe trojkaty sa dla fazy zaniku rozbtysku uktadu 4U 1543-47 z 2002 roku (Kalemci
et al., 2005),

(6) czarne krzyze pokazuja wyniki analiz w réznych fazach kilku rozblyskéw uktadu GX
339-4, przy czym trzy krzyze wypeklione odpowiadajg fazie wzrostu rozbtysku, zas dwa
puste krzyze fazie zaniku (Plant et al., 2015). Dla tego zbioru danych punkty nie po-

kazuja zakresu btedow; btedy na indeks widmowy sa mate, poréwnywalne z rozmiarem

tym oficjalnie publikowanych, np. Krzysztof Katarzynski Aktywne jadra galaktyk Urania, 3/1996, str. 69;
na marginesie mozna zauwazy¢, ze polska ortografia nie wprowadza ogdlnych zasad tworzenia terminéw
pochodzacych od nazwisk stawnych uczonych, zastosowane w tym przypadku spolszczenie nazwiska jest
analogiczne do tego w powszechnie stosowanym w literaturze terminie ,kulombowskie”
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Rysunek 1.1: Fotonowy indeks widmowy jako funkcja jasnosci w zakresie 2-10 keV w
jednostkach Lgqq dla czterech uktadow rozbtyskujacych, dane obserwacyjne omowione sa
w tekscie.

symbolu, natomiast warto$¢ Ao_19 = Lo 10kev/Lpaqa jest niepewna (nie ma precyzyjnie
wyznaczonych wartosci M ani odledtosci, d).

Trzy z tych uktadow maja precyzyjnie wyznaczong odlegltos¢ i mase czarnej dziury;
XTE J11184480: d = 1.7+ 0.1 kpc i 6.9M, < M < 8.2 M, (Khargharia et al., 2013),
XTE J1550-564: M = 9.1+ 0.6 My, i d = 4.38753) kpc (Orosz et al., 2011), 4U 1543-47:
M =944+2.0Mgid="75+1.0kpc (Park et al., 2004). Dla GX 339-4 przyjetam wartosci
M =8Mg id =8 kpc (Zdziarski et al., 2004).

Rozbtyskujace uktady podwdjne z czarnymi dziurami wykazuja histereze w zaleznosci
ksztattu widmowego od jasnosci, np. Zdziarski & Gierlinski (2004), co wskazuje na to,
ze temu samemu tempu akrecji moga odpowiadaé rézne konfiguracje przeptywu akrecyj-
nego. Cho¢ scenariusz ten jest nadal przedmiotem badan, bede przyjmowata zatozenie, ze
optycznie gruby dysk jest formowany przy wickszych m w fazie wzrastajacej rozbtysku, a
znika przy mniejszych m w fazie opadajacej. Na diagramach ilustrujacych ewolucje wid-
mowa, galaz zaniku zwykle taczy si¢ z galezia wzrostu dla Ay_19 =~ (2 — 3) x 107, np.
rysunek 2 w Miyakawa et al. (2008) — cho¢, jak wida¢ na Rysunku 1.1 w danych dla 4U




Rozdzial 1

1543-47, mozliwa jest tez inna ewolucja.

Zmiany promienia obciecia optycznie grubego dysku, 7., ze zmiang jasnosci sg przed-
miotem intensywnych badan i dyskusji. Na podstawie relatywistycznego rozmycia promie-
niowania odbitego od dysku, Plant et al. (2015) ustalit dla trzech punktéw odpowiadaja-
cych wzrostowi GX 339-4 na Rysunku 1.1 od Xy_19 ~ 4 x 1073 do X\a_19 ~ 0.013 promien
obciecia malejacy stopniowo od 7y, & 200 do ry, ~ 50, co potwierdza, ze w fazie wzrostu
optycznie gruby dysk pojawia sie poézno. Z kolei dla tej samej jasno$ci w fazie zaniku
(obserwacja z Ag_19 ~ 0.004 przedstawiona pustym krzyzem na Rysunku 1.1) wyznaczone
zostato ry, ~ 10. Podobna wartos$¢ ry, przy takich jasnosciach w fazie zaniku wyznaczana
jest przez modelowanie emisji termicznej dysku, np. Cabanac et al. (2009). Wydaje sie
wiec, ze wartos¢ I' ~ 1.9 w fazie zaniku, duzo wieksza niz I' ~ 1.5 dla tej samej \o_190 W
fazie wzrostu, jest zwiazana z obecnoscia optycznie grubego dysku o matym ry, ~ 10 w
tej pierwsze;.

Dla niskiej Ay_19 >~ 4 x 107* w fazie zaniku GX 339-4 (ta obserwacja réwniez zazna-
czona jest pustym krzyzem), Plant et al. (2015) znajduje r, > 100, podobnie Esin et al.
(2001) dla takiej Ag_19 podczas zaniku XTE J1118+480. Potaczenie galezi wzrostu i za-
niku (dla Ay_19 ~ 107%) jest zatem zwigzane prawdopodobnie z catkowitym zniknieciem
optycznie grubego dysku w obszarze wewnetrznym.

W trakcie silnego rozbtysku w 2000 roku, XTE J1550-564 osiggneto stan miekki, na-
tomiast w trakcie matych rozbltyskéw w latach 2001 i 2002 (niebieskie i biekitne kotka
na Rysunku 1.1) obiekt byt obserwowany tylko w stanie twardym (Belloni et al., 2002),
zatem tempo akrecji przy ktorym nastepuje formowanie optycznie grubego dysku nie zo-
stalo prawdopodobnie osiggniete. Zgadza sie to z tym, ze zanik tych mini-rozbtyskéw
charakteryzowany jest parametrami typowymi dla fazy wzrostu, jak wida¢ na Rysunku
1.1.

Celem mojej pracy jest badanie wtasnosci promienistych optycznie cienkich przepty-
woOw niezaburzonych obecnoscig dysku. Biorac pod uwage powyzsza dyskusje, spodziewam
sie, ze taki stan charakteryzuje zbiory danych (1), (3) i (4), dlatego bede ich uzywata do
poréwnania z modelem.

Najlepiej zbadany uktad podwéjny Cyg X-1 nigdy nie osiaga stanu ciszy, w ktorym
mogtby zanikaé jego optycznie gruby dysk, nie obserwuje si¢ w nim réwniez takiej kore-
lacji T-A\y_1p jak w ukladach rozbtyskujacych (np. rysunek 3a w Zdziarski et al., 2011).
Mozna réwniez odnotowaé, ze Plotkin et al. (2013) stwierdzili w stanie ciszy (quiescence),

zdefiniowanym w tamtej pracy jako odpowiadajacy jasnoéciom Ao_19 < 1072, plasky zalez-
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nos¢ Ay_19-1" ze srednig wartoscig I' ~ 2.1. Jak bedzie wyjasnione ponizej, takie jasnosci
wykraczaja poza zakres stosowalnosci naszego modelu, dlatego nie biore pod uwage tego

typu danych.

1.3 Aktywne jadra galaktyk

1.3.1 Ogoblna charakterystyka i gléwne typy

Terminem ,aktywne jadra galaktyk” (ponizej uzywam tez skrétu AGN, active galactic
nucleus) okreslane sa energetyczne zjawiska w jadrach galaktyk, ktérych nie mozna przy-
pisa¢ gwiazdom. Sugestia wyjasnienia tej aktywnosci przez proces akrecji materii na su-
permasywna czarna dziure pojawita sie wkrotce po odkryciu kwazaréw (Salpeter, 1964;
Zel’dovich & Novikov, 1965), za$ najwazniejszym podsumowaniem trwajacych przez ko-
lejne dwie dekady prac nad uszczegétowieniem takiego scenariusza wydaje si¢ by¢ praca
Rees (1984).

Zjawiska zwigzane z aktywnoscia AGN odkrywane byty niezaleznie w kilku rodzajach
obserwacji, z czym zwigzany jest tez podzial na kilka gtéwnych klas tej grupy obiektow:
Galaktyk: Seyferta. Za pierwsza prace odnotowujaca niespotykane w normalnych galak-
tykach wtasnosci centralnych czesci galaktyk aktywnych uzna¢ mozna opublikowane 75
lat temu odkrycie bardzo silnych linii emisyjnych w widmach kilku galaktyk spiralnych
o bardzo jasnych jadrach (Seyfert, 1943) [pewne wlasnosci wiazane obecnie z aktywno-
scia. AGN bytly odkryte juz wczesniej, np. 25 lat przed praca Seyferta zaobserwowany
zostal w zakresie optycznym dzet w galaktyce M87 (Curtis, 1918)?, jednak oczywiscie
nie byt on rozpoznany jako aspekt aktywnosci w jadrze galaktyki - ktoéra zostata ziden-
tyfikowana jako obiekt pozagalaktyczny dopiero kilka lat pdzniej (Hubble, 1922)]. Linie
te byty znacznie silniejsze oraz szersze od typowo obserwowanych w widmach galaktyk.
Poszerzenie linii zinterpretowane zostato jako wynik efektu Dopplera, przy czym nie moga
powodowaé¢ go ruchy termiczne materii, gdyz temperatura gazu potrzebna do uzyskania
tak szerokich linii bytaby tak wysoka, ze wigkszos¢ pierwiastkow zostataby catkowicie zjo-
nizowana i nie emitowatyby one linii. Uwaza sie zatem, ze obszar emisji sktada si¢ z duzej
ilosci obtokoéw gazu emitujacego promieniowanie, ktére poruszajg sie chaotycznie z duzymi
predkosciami powodujac dopplerowskie poszerzenie linii. Dalsze badania spektroskopowe

(Khachikyan & Weedman, 1971) pokazaly, ze obserwowane sa dwie grupy linii: szerokie

2doé¢ trudna do znalezienia notatka dotyczaca dzetu znajduje sie na stronie 31 w tej pracy
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(o szerokosciach dopplerowskich rzedu kilku tysiecy km/s) oraz waskie (o szerokosciach
rzedu kilkuset km /s, weiaz kilka razy wiekszych, niz poszerzenia obserwowane w galakty-
kach normalnych), zas galaktyki spiralne, w ktérych sa one obserwowane, mozna podzieli¢
na dwie grupy: charakteryzujace sie jednoczesnie liniami szerokimi i waskimi (galaktyki
Seyferta typu 1), oraz charakteryzujace sie tylko liniami waskimi (galaktyki Seyferta typu
2). Szereg zrozumianych obecnie szczegdtéw dotyczacych whasciwosci fizycznych obszaréw
emitujacych linie wykracza poza temat tej rozprawy. Wyjasniaja je tzw. modele fotojoni-
zacyjne, ktorych istotne elementy zostaly zaproponowane w pracy Netzer & Laor (1993).
Sposrod innych wlasnosci, istotnych dla rozpoznania zrodta aktywnosci takich galaktyk,
warto wymieni¢ (i) szybka zmiennosé, obserwowang w skali miesiaca w zakresie optycz-
nym, ktora (poprzez argument przyczynowosci) oznacza, ze zrodlo centralne, o jasnosci
poréwnywalnej z catkowita jasnoscig gwiazd w galaktyce, ma mate rozmiary, (ii) silne pro-
mieniowanie w ultrafiolecie, oraz (iii) silna emisje rentgenowska, omawiana w Rozdziale
1.3.3.

Radiogalaktyki. Inny rodzaj aktywnosci odkryty zostal dzieki obserwacjom radioastrono-
micznym w latach pie¢dziesiatych ubiegtego wieku (Baade & Minkowski, 1954a.b). Stwier-
dzono wowczas, ze niektore galaktyki eliptyczne sa silnymi zrodtami fal radiowych, przy
czym struktura tych zrédet jest ztozona, gdyz na ogoét posiadajag one rozlegte radioobtoki,
rozciggajace sie na odlegltosc¢ kilkuset kiloparsekéw, potaczone waskimi dzetami z jadrami
galaktyk, w ktérych réwniez obserwowane sg zwarte zrodta promieniowania radiowego.
Widma optyczne jader pierwszych odkrytych radiogalaktyk zawieraty waskie linie emi-
syjne i bardzo przypominaly widma jader galaktyk Seyferta typu 2 (co stanowilo pierwsza
wskazowke, ze w jadrach obu typéw galaktyk moga zachodzié¢ podobne procesy). Obecnie
znane s3 rowniez radiogalaktyki z szerokimi liniami emisyjnymi, a ze wzgledu na szerokosé
linii dzieli sie je na radiogalaktyki z szerokimi liniami (Broad Lines Radio Galazy, BLRG),
oraz z waskimi liniami (Narrow Lines Radio Galary, NLRG). Z kolei z punktu widzenia
morfologii radiowej, radiogalaktyki o duzych strukturach radiowych dzielone sa wedtug
klasyfikacji Bernarda Fanaroffa i Julii Riley (Fanaroff & Riley, 1974) na obiekty typu FR
Ii FR II. W obiektach typu I wiekszo$¢ emisji radiowej pochodzi z obszaréw centralnych,
natomiast w obiektach typu II z zewnetrznych czesci radioobtokdw.

Kuwazary. Poczatkowo (na poczatku lat sze$édziesiatych ubiegtego wieku) kwazary od-
kryte zostaly jako punktowe Zrédla optyczne, $wiecace rowniez intensywnie w zakresie
radiowym, ktorych widma sg silnie przesunigte ku czerwieni co, zgodnie z prawem Hub-

ble’a, oznacza duza odlegtosé (Schmidt, 1963) — dla pierwszego zidentyfikowanego w ten
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sposob kwazara, 3C 273, jest to ok. 750 megaparsekow. O ile pierwsze odkryte kwazary
mialy cechy upodabniajace je do radiogalaktyk (silna emisja radiowa, réwniez zaobserwo-
wane pdzniej dzety), okazato sie, ze istnieje rowniez populacja kwazarow radiowo-cichych
(liczniejsza od radiowo-glo$nych), ktore sg bardziej podobne do galaktyk Seyferta (w
szczegblnosci — o ile Swiecenie galaktyki macierzystej nie jest ukryte w blasku zrédta
punktowego — sa zwiazane z galaktykami spiralnymi). Dosé szybko uksztattowata sie opi-
nia, ze kwazary sa aktywnymi jadrami bardzo odlegtych galaktyk, dla ktérych gtéownag
roznicg w stosunku do obserwowanych lokalnie radiogalaktyk i galaktyk Seyferta jest ilo$é¢
promieniowania emitowanego przez jadro, np. Lynden-Bell (1969). Dla typowej galaktyki
Seyferta, catkowita energia emitowana przez jadro jest poréwnywalna z energia emito-
wang przez wszystkie gwiazdy w galaktyce, dla typowego kwazara energia z jadra jest o
czynnik ~ 100 wigksza niz z gwiazd.

Lacertydy. Obiekt BL Lacertae, ktory jest prototypem tej klasy obiektow, zostal odkryty
jako silnie zmienna gwiazda, charakteryzujaca si¢ silng emisja radiowa, brakiem linii wid-
mowych, wysokim stopniem polaryzacji swiatta, zas odkrycie swiecenia macierzystej ga-
laktyki eliptycznej pozwolito na zmierzenie odlegtosci ~ 280 Mpc (Schmitt, 1968; Oke &
Gunn, 1974; Altschuler & Wardle, 1975). W kolejnych latach odkryto wiecej obiektéw o
podobnych wtasciwosciach, zas ogolnie akceptowany scenariusz wyjasniajacy ich wtasciwo-
Sci zaktada, ze relatywistyczne dzety sa w nich wyrzucane w kierunku prawie réwnolegtym
do kierunku obserwacji, w wyniku czego promieniowanie ciggte produkowane w dzecie jest
wzmocnione efektem Dopplera i przestania promieniowanie produkowane w centrum.
LINERs. Obiekty tej klasy, czyli tzw. Low-Ionization Nuclear Emission-line Regions, nie
maja tak spektakularnych wtasnosci jak te wymienione powyzej, natomiast jako obiekty
o malej jasnosci sa bardziej zwigzane z tematem mojej pracy. Jadra galaktyk normalnych
czesto charakteryzuja sie wlasnosdciami, ktére mozna przypisa¢ zaréwno gwiazdom jak i
bardzo stabej aktywnosci jadra galaktycznego. W szczegélnosci widma optyczne obiek-
tow typu LINER zdominowane sa przez swiecenie gazu o niskim stopniu jonizacji, ktore
przypisa¢ mozna zaréwno bardzo mato aktywnemu jadru galaktyki jak i obtokom ma-
terii miedzygwiezdnej fotojonizowanym przez gwiazdy. W oryginalnej pracy definiujacej
te klase (Heckman, 1980) przytoczone sa argumenty sugerujace, ze obiekty takie stano-
wia populacje galaktyk aktywnych o najnizszej jasnosci. Spotykane w literaturze kryteria
podziatu miedzy galaktykami Seyferta a obiektami LINER sg bardzo techniczne, np. w
pracy Heckman (1980) podstawa podziatu sa natezenia wzbronionych linii emisyjnych

tlenu. Dalsze badania przyniosty wskazéwki sugerujace, ze obiekty LINER o najmniej-
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szych natezeniach linii emisyjnych nie sa zwiazane z aktywnoscia jadra, natomiast te o
parametrach bliskich umownej granicy Seyfert-LINER rzeczywiscie sa najmniej jasnymi
obiektami AGN (np. Heckman & Best, 2014).

Powyzej wymienitam tylko klasy galaktyk aktywnych najwazniejsze dla ogélnego scha-
rakteryzowania tego zjawiska, ale np. Padovani et al. (2017) podaje ok. czterdziestu
podklas zdefiniowanych na réznym poziomie szczegdétowosci. Ta bogata fenomenologa w
znacznym stopniu moze by¢ usystematyzowana w ramach tzw. modelu unifikacyjnego,
np. Antonucci (1993); Urry & Padovani (1995). Dwie podstawowe klasy AGN, to obiekty
radiowo-gltosne (ok. 10% obiektéw) oraz radiowo-ciche (ok. 90% obiektéw). Glowna réz-
nica miedzy nimi moze by¢ wyjasniona obecnoscia w tych pierwszych silnych struktur
dzetowych, w ktérych produkowane jest promieniowanie radiowe przez emisje synchro-
tronowa. Inne pozorne réznice miedzy réoznymi klasami AGN moga by¢ wyjasnione przez
efekty orientacji i obecnos¢ torusa pylowego zastaniajacego obszar centralny w obiektach
widzianych z boku, co wyjasnia réznice pomiedzy obiektami typu 1 (widzianymi z géry;
np. galaktyki Seyferta typu 1, radiogalaktyki BLRG) oraz typu 2 (widzianymi z boku; np.
galaktyki Seyferta typu 2, radiogalaktyki NLRG). Jeszcze bardziej istotne efekty orientacji
dotycza obiektow radiowo-gloénych, ktére — obserwowane z kierunkéw wzdtuz kierunku
dzetu — widzimy jako blazary (obejmujace kwazary radiowe o ptaskim widmie, FSRQ,
czyli flat spectrum radio quasars, oraz wspomniane wyzej lacertydy), natomiast przy wiek-
szych katach z kierunkiem dzetu jako radiogalaktyki. W tych pierwszych, obserwowane
promieniowanie zdominowane jest przez wzmocniong dopplerowsko emisje z dzetu. Choé¢
blazary nie sg istotne dla tematu mojej rozprawy, sa one bardzo intensywnie badang klasa
galaktyk aktywnych, zwtaszcza w kontekscie ich promieniowania wysokoenergetycznego.
Typowymi cechami blazaréw sa obserwowane w poblizu jadra ruchy z predkoscia pozor-
nie przekraczajaca predkos¢ Swiatta, oraz silna emisja w zakresie . Ich widmowy rozktad
energii posiada dwa charakterystyczne sktadniki obserwowane jako jedno wybrzuszenie
z maksimum w zakresie IR — UV, przypisywane emisji synchrotronowej, oraz drugie z
maksimum w zakresie rentgenowskim lub v, przypisywane odwrotnemu procesowi Comp-
tona. Dla ogdlnego tematu tej rozprawy interesujace jest wigzanie lacertyd oraz populacji
ich obiektéw macierzystych, czyli radiogalaktyk FR I, z zasilaniem przez nieefektywne
promieniscie przeptywy akrecyjne; zas§ FSRQ i FR II przypisywane sa jasnym dyskom
akrecyjnym (np. Ghisellini et al., 2011).

Wydaje sie zatem, ze za obserwowane réznice miedzy roznymi AGN odpowiedzialne sg

trzy podstawowe wtasnosci: (1) obecnosé lub brak silnych struktur dzetowych, przy czym
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przyczyny ich formowania sg niejasne, rozwazany jest na przykitad zwigzek ze spinem
czarnej dziury lub magnetyzacja przeptywu (np. Sikora & Begelman, 2013), (2) tempo
akrecji, ktére okresla tez forme akrecji i zwiazane z tym zmiany widma, oraz (3) kierunek
obserwacji.

Konczac wstepny zarys badan galaktyk aktywnych, warto odnotowaé¢ rozwijany obec-
nie projekt Event Horizon Telescope, ktérego celem jest zobrazowanie bezposredniego
otoczenia supermasywnych czarnych dziur w Centrum Galaktyki oraz w galaktyce M87
(Fish et al., 2016).

1.3.2 Masy i spiny

Jasno$¢ bolometryczna sferycznego obiektu nie moze przekroczy¢ Lyqq, wigec obserwowane
jasno$ci kwazaréw rzedu 10% erg /s wymagaja akrecji na czarng dziure o masie co najmniej
108 My, Jadra pobliskich galaktyk majg typowo mate jasnoéci, ktére pozwalajg na prowa-
dzenie obserwacji spektroskopowych obszaréw bliskich centralnej czarnej dziury. Dzieki
temu masy supermasywnych czarnych dziur moga by¢ mierzone poprzez dynamiczne mo-
delowanie obserwowanych w tych obszarach ruchow gwiazd lub gazu.

Mapowanie trajektorii gwiazd poruszajacych sie wokot centrum Drogi Mlecznej dostar-
cza dowod6w na istnienie w nim czarnej dziury o masie (4.4 £ 0.4) x 10°M,, np. Meyer
et al. (2012). Precyzyjne pomiary mas mozliwe sa rowniez w kilku galaktykach dzieki
obserwacjom radiowym emisji maserowej, z ktérych najbardziej spektakularny przypa-
dek dotyczy galaktyki NGC 4258, gdzie doktadnie keplerowski rozktad predkosci wokot
jadra potwierdza istnienie czarnej dziury o masie (4.00 4 0.09) x 107 M, (Miyoshi et al.,
1995; Humphreys et al., 2013). Kilkadziesiat mas czarnych dziur zostalo wyznaczonych
poprzez modelowanie dynamiczne ruchéw gwiazd oraz gazu obserwowanych w pobliskich
galaktykach dzieki katowej zdolnosci rozdzielczej Teleskopu Kosmicznego Hubble’a, np.
Kormendy & Ho (2013). Obserwacje takie wskazuja, ze prawdopodobnie w jadrze kazdej
galaktyki istnieje supermasywna czarna dziura. Kolejna bezposrednia metoda pomiaru

jest tzw. mapowanie rewerberacji®, dla ktérego Peterson et al. (2004) oszacowuja precyzje

3w jezyku polskim stowo rewerberacja uzywane jest w akustyce i oznacza stopniowe zanikanie dZzwieku
po ucichnieciu Zrédla (czyli zjawisko poglosu), podobne znaczenie w jezyku angielskim ma jednak stowo
reverberation; w literaturze astronomicznej okreslenie reverberation mapping uzywane jest standardowo
jako nazwa badania odpowiedzi obszaru emisji linii na zmiane zrédla centralnego i w takim znaczeniu
uzywam tez stowa rewerberacja w mojej rozprawie; masa czarnej dziury w tej metodzie obliczana jest
jako M ~ cAtv? /G, gdzie At oznacza opdznienie zmian linii, za$ v predko$é wyznaczona z poszerzenia
linii
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porownywalng z precyzja pomiaréow na podstawie ruchéw gwiazd i gazu obserwowanych
w galaktykach mato aktywnych.

Sposrod metod niebezposrednich, najczesciej stosowane sa oszacowania M na podsta-
wie empirycznych korelacji pomiedzy masami supermasywnych czarnych dziur a dyspersja
predkosci gwiazd w zgrubieniach centralnych ich galaktyk, oraz pomiedzy wartoscia M a
charakterystykami zmiennosci promieniowania rentgenowskiego. Doktadnos¢ tych metod
jest jednak raczej niejasna. Np. Ferrarese & Merritt (2000) szacuja niepewnos¢ pierwszej z
tych korelacji na przekraczajaca rzad wielkosci, choé¢ Tremaine et al. (2002) argumentuja,
ze rzeczywista szerokosc tej korelacji jest znacznie mniejsza, a rozrzut wynikéw wynika
m.in. z btedéw systematycznych w pomiarach. W przypadku zmiennosci rentgenowskiej,
jako wskaznik masy czarnej dziury uzywana jest wartos¢ czestotliwosci zalamania w wid-
mie mocy, odpowiadajaca skali czasowej, wyrazonej w dniach, oc M /105 M, (Markowitz
et al., 2003), czyli np. ~ 3 dni dla M = 10" M. Uzywane sa réwniez warianty tej metody
uwzgledniajace dodatkowe charakterystyki zmiennosci (np. Nikolajuk et al., 2004).

Spin supermasywnych czarnych dziur wyznaczany jest przez modelowanie relatywi-
stycznego rozmycia promieniowania reprocesowanego, ktore w kilku obiektach rzeczywi-
Scie ma ksztatt spektakularnie zgodny z oczekiwanym dla odbicia od dysku w poblizu
horyzontu zdarzen, np. Tanaka et al. (1995), jednak podobnie jak dla gwiazdowych czar-
nych dziur, wyniki dotyczace spinu silnie zaleza od zatozen modelu. Stosowana w uktadach
podwdjnych metoda doktadnego modelowania sktadnika termicznego z dysku jest rzadko
stosowana w przypadku AGN, w ktérych maksimum tego sktadnika odpowiada dtugo-
sciom fal w dalekim ultrafiolecie i na ogdt nie jest obserwowane. W literaturze mozna
jednak znalezé¢ réwniez wyniki takich analiz (np. Czerny et al., 2011).

Davis & Laor (2011) przez zastosowanie modelu emisji termicznej dysku do kilku-
dziesieciu kwazaréw stwierdzajg dos¢ duze skutecznosci promieniowania, rosnace z M,
ktore dla ~ 10°M,, wskazuja na wartoéé spinu bliska maksymalnej. Taka wlasno$é, tzn.
mata wartoéé¢ spinu dla M ~ 10°M i rosngca z M zgadza sie réwniez z niektorymi
scenariuszami ewolucji supermasywnych czarnych dziur, np. Fanidakis et al. (2011); Vo-
lonteri et al. (2013). Wyniki te maja ciekawe odniesienie do poréwnania naszego modelu

z obserwacjami i odwotuje sie do nich w dalszej czesci rozprawy.
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1.3.3 Emisja rentgenowska

Emisje rentgenowska galaktyk aktywnych odkryto w latach 60-tych, poczatkowo w kwaza-
rze 3C273 oraz radiogalaktyce Cen A (Bowyer et al., 1970). W przegladzie zrodel rentge-
nowskich przedstawionym w Giacconi et al. (1974) pojawia sie jedna galaktyka Seyferta,
NGC 4151, za$ dalsze badania w latach 70-tych pokazaly, ze silna (zawierajaca znaczng
czes$¢ jasnosci bolometrycznej) emisja rentgenowska jest typowa dla galaktyk aktywnych
i mogtaby by¢ uznana za ich wlasciwos$é definiujaca (Elvis et al., 1978). Pierwsze infor-
macje widmowe wskazywaty, ze w zakresie 2-20 keV promieniowanie ma widmo potegowe
z indeksem I' ~ 1.7 (np. Mushotzky et al., 1980). Obserwacje satelity Ginga pozwolity
na stwierdzenie, ze widma te zawieraja réwniez zwykle sktadniki widmowe powstajace
w wyniku odbicia promieniowania rentgenowskiego od chlodnej materii, w szczegdlno-
Sci silng linie Fe Ka, oraz pokazuja $lady absorpcji przez zjonizowang materie (Pounds
et al., 1990). Obserwacje detektora CGRO/OSSE w latach 90-tych pozwolity na odkrycie
obcie¢ wysokoenergetycznych widm, podobnych do tych obserwowanych w uktadach po-
dwdjnych i zgodnych z widmem komptonizacji termicznej (Gondek et al., 1996; Zdziarski
et al., 1996).

Ogodlny scenariusz akrecji sugeruje, ze w poblizu supermasywnych i gwiazdowych czar-
nych dziur powinny zachodzi¢ podobne procesy fizyczne, jednak galaktyki aktywne o ja-
snosciach zblizonych do Lgqq nie posiadaja wtasnosci bezposrednio odpowiadajacych sta-
nom miekkim uktadéw podwéjnych (Done, 2014). Natomiast galaktyki aktywne o matej
jasnosci, w tym normalne galaktyki Seyferta i typu LINER wydaja si¢ by¢ bezposrednim
odpowiednikiem stanéw twardych uktadéw podwdjnych. Nie posiadaja one charaktery-
stycznego sktadnika UV (tzw. blue bump), powszechnie obserwowanego przy wyzszych
jasnosciach (Malkan, 1983) i przypisywanego emisji termicznej optycznie grubego dysku.
Nie obserwuje si¢ w nich réwniez relatywistycznie poszerzonych linii widmowych wska-
zujacych na obecnos¢ optycznie grubego dysku rozciagajacego si¢ w poblizu horyzontu
zdarzen, np. Walton et al. (2013); Lobban et al. (2010); Reynolds et al. (2009). Wy-
daje sie wiec, ze dla galaktyk aktywnych o matej jasnosci zastosowanie ma scenariusz z

optycznie cienkim przeptywem w wewnetrznych czesciach obszaru akrecji.

Parametry wewnetrznej emisji rentgenowskiej

Po uérednieniu danych dla duzej ilosci AGN o matej jasnosci, Gu & Cao (2009) zna-
lezli antykorelacje I'-Ay_1¢ dla Ay_19 < 0.002 podobng do opisanej powyzej dla uktadéw
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podwojnych. Tego typu analizy opieraja si¢ jednak na uproszczeniach, ktére moga wpro-
wadzaé¢ trudne do oszacowania btedy systematyczne zwigzane z duzg zlozonoscia widm
rentgenowskich AGN, w ktorych przy wysokiej jakosci danych wida¢ zwykle kilka sktadni-
kow zwiazanych z absorpcja i reprocesowaniem. Dla zilustrowania probleméw, jakie moga
tu wystapi¢, na Rysunku 1.2 pokazatam punkt dla NGC 5252, w ktérym — pomimo dosé
dobrej jakosci danych — realne podejscie do analizy widmowej daje ogromng niepewnosé
na wartos$¢ indeksu widmowego. Przy uzyciu zbioru danych pokrywajacych waskie pasmo
energii i zastosowaniu do niego prostego modelu mozna oczekiwaé¢ duzych przektaman i
rzeczywiscie, np. w analizach uzytych przez Gu & Cao (2009) wystepuja ogromne réznice
w stosunku do przytoczonych ponizej wynikow dla tych samych obiektéw otrzymywanych
w doktadniejszych analizach (np. o Al' ~ —0.4 dla NGC 4258 i NGC 4151).

Porénywanie tego typu wynikéw z przewidywaniem precyzyjnego modelu wydaje sie
pozbawione sensu. Dlatego, w celu poréwnania modelu z jak najlepiej wyznaczonymi
parametrami emisji wewnetrznej, w dalszej czedci uzywam wyniki analiz (zrédta danych
podaje ponizej po symbolu X), w ktérych dostepne byly dane z instrumentéw o duzej
czutosci i dobrej widmowej zdolnosci rozdzielczej — jak Suzaku lub XMM — i jednocze$nie
dostepne byty dodatkowe dane, np. satelity Integral, pokrywajace szeroki zakres widma.

W moich analizach istotng role odgrywa precyzyjny pomiar M (konieczny do wyzna-
czenia Lpqq), dlatego ponizej podatam tez metody pomiaru. Za najbardziej wiarygodne
uwazam metody oparte na modelowaniu obserwowanych przez spektroskopie optyczna
lub podczerwong, lub przez emisje maserows, ruchow gwiazd lub gazu oraz mapowanie
rewerberacji i danych dla AGN z takimi pomiarami uzywam przede wszystkim w dalszej
czesci rozprawy.

Na Rysunku 1.2 pokazane sa parametry dla nastepujacych galaktyk (w kolejnosci
wzrastajacego M):
NGC 4395. M = 475 x 10°M, 7z modelowania dynamiki gazu (den Brok et al., 2015)
bardzo dobrze zgadza sie z M = 3.6 + 1.1 x 10°M,, z mapowania rewerberacji (Peterson
et al., 2005). X: Kawamuro et al. (2016). Jest to prawdopodobnie AGN z najmniejsza
masg supermasywnej czarnej dziury wyznaczong w precyzyjny sposob.
NGC 4945. M = 1.4 x 10°Mg, z emisji maserowej (Greenhill et al., 1997). X: Puccetti
et al. (2014).
NGC 6814 M = 2.6753 x 105M,, z mapowania rewerberacji (Pancoast et al., 2015). X:
twardsze widmo (mniejsze I') z Walton et al. (2013), bardziej migkkie z Lubinski et al.
(2016).
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Rysunek 1.2: Fotonowy indeks widmowy jako funkcja jasnosci w zakresie 2-10 keV w
jednostkach Lggq dla pobliskich galaktyk typu LINER, Seyferta oraz radiogalaktyk. Dane
obserwacyjne omowione sa w tekscie.

NGC 5273. M = (4.7 +1.6) x 10° M, z mapowania rewerberacji (Bentz et al., 2014). X:
Kawamuro et al. (2016).

NGC 5548. M = 3.273% x 10" Mg, z mapowania rewerberacji (Pancoast et al., 2015). X:
Brenneman et al. (2012).

NGC 4258. M = 3.6 x 10"M, z emisji maserowej (Miyoshi et al., 1995). X: Yamada et al.
(2009).

NGC 4151. M = 4.6(£0.6) x 10"M, z mapowania rewerberacji (Bentz et al., 2006). X:
uzywam danych dla dwoch stanow tej galaktyki o duzej i matej jasnosci z Lubinski et al.
(2010).

NGC 3031 (M81). M = 713 x 10"M, z modelowania dynamiki gazu (Devereux et al.,
2003). X: Young et al. (2018).

NGC 7218. M = 8%%% x 10" M, na podstawie dyspersji predkogci (Schnorr-Muller et al.,
2014). X: Lobban et al. (2010).

Cen A. M = 9.673% x 10" M, z modelowania dynamiki gazu (Gnerucci et al., 2011). X:
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Beckmann et al. (2011).

IC 4829a. M = 1.2 x 103M, ze zmiennosci rentgenowskiej (Nikolajuk et al., 2004), ma-
powanie rewerberacji w tym obiekcie daje mniejszg mase¢ ale prawdopodobnie btedna z
powodu bardzo stabej jakosci widma optycznego (Peterson et al., 2004). X: Brenneman
et al. (2014).

NGC 5252. M = 9.571%° x 10° M, z modelowania dynamiki gazu (Capetti et al., 2005).
X: Lubinski et al. (2016).

Cyg A. M = (2.5+0.7) x 10° M z modelowania dynamiki gazu (Tadhunter et al., 2003).
X: Lubinski et al. (2016).

M87. M = (6.6 + 0.4) x 10°M; z modelowania dynamiki gwiazd (np. Gebhardt et al.,
2011) jest systematycznie wieksza niz M = 3.5752 x 10° M, z modelowania dynamiki gazu
(np. Walsh et al., 2013) — na rysunku uzytam wieksza wartosé. X: Wong et al. (2017),
gdzie oprécz danych NuSTAR uzyte zostaty dane Chandra do oszacowania wktadu innych
zrodet w tej galaktyce.

Wyniki dla M87 i M81 oraz z drugiej strony dla NGC 4945 pokazane sg tylko w celach
ilustracyjnych, gdyz obserwowane w nich wartosci Ay_19 wykraczaja poza zakres modelu
(Rozdzial 2.2). Ciekawy jest w szczegblnosci wzrost I' ze wzrostem Ag_19 w NGC 4945,
podobny do tego obserwowanego w uktadach podwdjnych dla takich samych Ao_1p.

Pozostate obiekty wydaja siec w sposéb przypadkowy wypekia¢ ptaszczyzne I'-A\o_1g
w zakresie miedzy Ag_19 ~ 107° a ~ 1072, jednak wykres ten wymaga dodatkowych wy-
jasnien. Trzy obiekty obserwowane z twardymi widmami, I' < 1.6, czyli NGC 4395, NGC
5273 1 NGC 6814, maja najmniejsze wartosci M (< 5 x 10°M) sposrod wszystkich AGN
obserwowanych w tym zakresie A\s_19. Te trzy galaktyki charakteryzuja sie wigksza niz po-
zostate zmiennoscig w zakresie rentgenowskim i bywajg tez obserwowane z parametrami
zblizonymi do tych obserwowanych w obiektach o wickszych M, czyliz I' ~ 1.7 —1.8. Jest
to zilustrowane na Rysunku 1.2 przez pokazanie wynikéw drugiej obserwacji dla NGC
6814. Wigksza niz w pozostatych AGN zmiennos¢ tych z matymi M mozna wyttumaczy¢
mniejszym rozmiarem ich obszarow emisji promieniowania. Interesujace jest jednak to, ze
po przejrzeniu szeregu pozycji literatury nie znalaztam zadnych wynikow (poza wspomnia-
nymi powyzej opartymi na waskim pasmie widma i dlatego prawdopodobnie blednymi),
w ktorych obiekty z M > 107 M, posiadalyby nachylenie widma emisji wewnetrznej od-
biegajace od typowych wartosci ' ~ 1.7—1.8, wlaczajac w to rowniez np. starsze wyniki z
obserwacji BeppoSAX czy RXTE (np. Fiore et al., 2001; Reynolds et al., 2009; Fukazawa
et al., 2011; Rivers et al., 2013). Jedynym przypadkiem wynikéw mocno odbiegajacych

20



Rozdzial 1

od tych pokazanych na Rysunku 1.2 sg analizy obserwacji NuSTAR galaktyki Cyg A, w
ktérych Reynolds et al. (2015) znajduja I' miedzy ~ 1.5 a ~ 1.8 w zaleznosci od uzytego
modelu, przy czym analiza wydaje sie troche nieprecyzyjna (pomimo zaobserwowania nie-
zgodno$ci modelu z widmem potegowym na wysokich energiach, nie zostata zastosowana
wersja modelu z komptonizacja termiczna), dlatego w dalszej czesci nie rozwazam tego
wyniku. Podsumowujac powyzsze, w dalszej czesci bede przyjmowata, ze typowym na-
chyleniem widma emisji wewnetrznej AGN w rozwazanym przeze mnie zakresie jasno$ci
jest I' ~ 1.7 — 1.8, za$ tylko te o maltych wartosciach M bywajg obserwowane réwniez z
twardymi widmami z [' < 1.6.

Wymienione powyzej galaktyki sa wszystkimi, dla ktorych wyznaczone sa dos¢ precy-
zyjnie parametry emisji wewnetrznej oraz masy supermasywnej czarnej dziury, i ktorych
wartosci Ay_19 zawieraja si¢ w interesujacym mnie zakresie. W niedawnej pracy Lubinski
et al. (2016) wystepuja jeszcze dwie galaktyki Seyferta, NGC 2110 i GRS 17344292, ktére
nie maja precyzyjnie wyznaczonej M, dlatego nie pokazuje ich na rysunkach ilustrujacych
zaleznosé od \o_qp, ale niebezpos$rednie oszacowania M wskazuja w nich Ay_19 < 0.002 i
sa one uwzglednione w porownaniu przewidywan modelu ze zmierzonymi w nich parame-
trami komptonizacji na Rysunkach 4.5(c) i 5.4(a). Pozostale AGN sg albo duzo jasniejsze
od maksymalnej jasnosci badanej w naszym modelu (omawianej w Rozdziale 2.2) albo
maja bardzo duze bledy statystyczne wyznaczonych parametrow — wigksze niz te po-
kazane na Rysunku 1.2 dla NGC 5252. Grupa galaktyk, ktére rozwazam, zawiera dwie
radiogalaktyki, ktorych jadra wydaja sie mie¢ wtasnosci zblizone do tych charakteryzuja-
cych galaktyki Seyferta, przy czym jedna z nich, Cen A, jest radiogalaktyka typu FR I,
zas druga, Cyg A, jest silng radiogalaktyka typu FR II.

1.4 Gorace przeplywy akrecyjne

Pierwsze modele dyskéw akrecyjnych, rozwinigte na poczatku lat 70-tych (Shakura & Su-
nyaev, 1973; Novikov & Thorne, 1973) opisywaly geometrycznie cienki, optycznie gruby
dysk, ktory byt zbyt chlodny i nie mégt wyjasni¢ duzych ilosci twardego promieniowa-
nia rentgenowskiego, obserwowanych juz wowczas z uktadu Cyg X-1. Bylo to motywacja
do poszukiwania opisu innych form akrecji. Pierwszy taki model, opisany w pracy Sha-
piro et al. (1976) wprowadzit w zasadzie wszystkie istotne dla tej klasy modeli zatozenia.

Przede wszystkim, zatozona zostata dwutemperaturowa struktura plazmy, z temperatura

21



Rozdzial 1

protonéw wigksza od temperatury elektronéw. Pozwolito to na wyjasnienie geometrycznej
grubosci takich przeptywéw (podtrzymywanych przez ci$nienie protonéw) oraz zwiazanej
z tym cienkosci optycznej. Rozwiazania hydrodynamiczne otrzymane w tej pracy byty
niestabilne termicznie, jednak wkrotce okazalo sie, ze stabilno$¢ termiczna moze zostaé
osiggnieta po wprowadzeniu cztonu adwekcyjnego (Ichimaru 1977), czyli w przeptywach, w
ktérych dyssypowana energia jest bardziej zuzywana na ogrzewanie gazu (a nastepnie ad-
wekcyjnie unoszona w kierunku centrum) niz wypromieniowywana. Niezaleznie podobna
idea opisana zostata w pracy Rees et al. (1982) dla wyjasnienia niskich skutecznosci pro-
mienistych w jadrach niektorych galaktyk eliptycznych o silnych strukturach dzetowych.

Obecne zainteresowanie tg klasa modeli zapoczatkowane zostato w potowie lat 90-tych
(Narayan & Yi, 1994, 1995a; Abramowicz et al., 1996). Zaczeto wéwezas wprowadzaé do-
ktadniejszy opis proceséw fizycznych, pojawity sie rowniez popularne w literaturze skroty
(ADAF; advection-dominated accretion flow) oraz (RIAF, radiatively inefficient accretion
flow). Modele tej klasy staly sie najbardziej powszechnie akceptowanym wyjasnieniem
uktadéw z czarnymi dziurami o malej jasnosci, wlaczajac w to Centrum Drogi Mlecz-
nej, galaktyki aktywne o matej jasnosci oraz uktady podwdjne w stanach twardych oraz
ciszy; przeglady takich wynikéw np. w Yuan & Narayan (2014); Poutanen & Veledina
(2014). Yuan & Zdziarski (2004) zauwazyli jednak, ze modele takie przewiduja zbyt wy-
sokie temperatury elektronéw i odpowiadajace im energie obciecia wysokoenergetycznego
sg wicksze od typowo obserwowanych. Propozycje rozwigzania tej rozbieznosci przedsta-
wiam w Rozdziale 5.

Gléwnym problemem w modelowaniu i poréwnaniu tych modeli z obserwacjami jest
znaczna niepewno$¢ zwiazana z opisem efektéw magnetohydrodynamicznych (MHD). Do-
tyczy to:

(1) Parametru lepkosci, ktéry jednak powinien mie¢ duzg wartosé, o > 0.1 (Yuan &
Zdziarski, 2004), gdyz dla mniejszych wartosci model nie mogtby wyttumaczy¢ jasnosci
niektoérych obiektow; zwiazany z tym mechanizm omawiany jest w Rozdziale 1.5.

(2) Magnetyzacji. Niektore symulacje MHD (np. Hawley & Krolik 2001) wskazuja, ze
magnetyzacja powinna by¢ staba. 7 drugiej strony bardziej ogélnym wnioskiem z tych
symulacji jest $cisty zwigzek parametrow g i o, mianowicie afg ~ 0.5, lista referencji
do tego wyniku i dyskusja w Yuan & Narayan (2014). Zwiazek ten, razem z powyzszym
ograniczeniem na wartos¢ «, wydaje sie wskazywac na pola magnetyczne bliskie ekwipar-
tycji. Niektére symulacje wskazuja réwniez na mozliwo$é dominacji pola magnetycznego
(np. Oda et al. 2010).
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(3) Efektywnosci bezposredniego ogrzewania elektronéw. Wezesne prace, wymienione po-
wyzej, zaktadaly, ze prawie cala energia uwolniona podczas akrecji trafia do protonow,
za$ elektrony otrzymuja bezposrednio tylko 0.1% (=~ m./m,) tej energii. Pézniejsze prace
pokazaly jednak, ze mozliwe jest tez bardzo efektywne grzanie bezposrednie elektronéw w
procesach MHD, przeglad takich wynikow w Yuan & Narayan (2014). Obecnie rozwazane
sg wiec rowniez scenariusze, w ktérych elektrony oraz protony otrzymuja podobng ilosé
energii.

Kolejng niejasng wtasnoscia modelu jest obecnos¢ wypltywu, ktory technicznie wpro-
wadzany jest jako zaleznos¢ tempa akrecji, np. w rownaniu (1.9) ponizej, od r. Ich roz-
wazanie oraz stosowane w modelu parametry sa motywowane pomiarami polaryzacji w
Sgr A* ktéry jednak jest obiektem o whasnosciach mocno réznigcych sie od tych rozwa-
zanych w tej rozprawie. Obserwacyjne wskazania silnych wypltywéw w innych obiektach
(np. Schnorr-Muller et al., 2014) odnosza sie¢ do redukeji tempa akrecji wyznaczanego
w bardzo duzych odleglodciach, rzedu promienia Bondiego. Nie jest jasne czy tak silne
wyplywy powinny charakteryzowaé tez obszar wewnetrzny, w ktorym produkowane jest
promieniowanie rentgenowskie.

Rozdzial 4 tej rozprawy poswigcony jest badaniu zaleznosci wtasciwosci promieniowa-

nia rentgenowskiego od tych niepewnych wtasnosci modelu.

1.5 Model hydrodynamiczny

Dla kompletnosci rozprawy w tym rozdziale przedstawiam réwnania hydrodynamicznego
opisu przeptywu w najprostszej, newtonowskiej wersji. W takiej formie sg one podane np.
w pracy Narayan et al. (1998), réwniez w wiekszosci sa szczegbétowo dyskutowane w ksiazce
Frank et al. (2002). W naszym modelu przedstawionym w Rozdziale 2 uzywany jest w
petni ogdélnorelatywistyczny opis hydrodynamiki, jednak do$¢ skomplikowane poprawki
relatywistyczne pojawiajace sie w tych wzorach nie sg istotne dla zamieszczonej w tej
rozprawie dyskus;ji.

Skala wysokosci przeptywu, H, ustalona jest przez réwnanie rownowagi hydrostatycz-
nej,
Cs

gdzie ¢ = p/p jest predkoscia dzwicku, p = pk(T. + T},)/m,, jest calkowitym cisnieniem,

H

(1.7)

zawierajagcym wktad od elektronéw, pe, i protonéw, p, (w naszym modelu p zawiera réw-
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niez wktad od pola magnetycznego), p jest gestoscia, za$ keplerowska predkosé katowa

aM1Y?
Rownanie cigglosci ma postac
M = —47nRH pv, (1.9)

gdzie v jest predkoscig radialng a znak minus zwigzany jest z jej zwrotem do wewnatrz.

Zasada zachowania sktadowej radialnej pedu oraz momentu pedu (czyli réwnania Eulera):

dv
VAR

1dp
=02 Q50— 1.1

v(QR?* — j) = —aRp/p (1.11)

gdzie €2 jest predkoscig katowa przeptywu zas j jest wlasciwym momentem pedu na brzegu
wewnetrznym przeptywu (czyli momentem pedu unoszonym przez materie przekraczajaca
horyzont zdarzen). Globalne rozwiagzania transoniczne (czyli bez nieciagtosci w punkcie
|v| = ¢) otrzymywane sa przez dobranie odpowiedniej wartosci j.

Rownania bilansu energii elektronéw i protonow

de.  pe dp

pPu <dR - E@) = (SQdyss + )\pe - qprom7 (112)
dep,  pp dp
N . I D 1.1

gdzie e, 1 g, jest energig wewnetrzng elektronow i protonéw na jednostke masy, qayss jest

tempem dyssypacji lepkiej

ds?

2
Gayss = apcsH R? (ﬁ) : (1.14)

Ape tempem kulombowskiej wymiany energii miedzy elektronami a protonami (Stepney &
Guilbert, 1983), za$ ¢prom jest tempem chlodzenia promienistego (Dodatek A), wszystkie
tempa daja chtodzenie lub grzanie na jednostke objetosci.

Dla matych wartosci 7 (bedzie to sprecyzowane liczbowo ponizej), gayss jest duzo wiek-
sze zarowno od Ape jak i ¢prom. W tym zakresie parametréw, chlodzenie promieniste nie

wplywa na wtasnosci rozwigzania hydrodynamicznego. Zaréwno Ape jak i gprom rosng jed-

24



Rozdzial 1

nak szybciej z 1 niz gayss. Dla pewnego (krytycznego, oznaczanego jako 1., ) tempa akre-
cji zachodzi gayss ™~ Ape ™ Gprom. Dla 1 & M, rozwigzanie podlega silnej niestabilnodci.
Zmniejszenie T, zwieksza chlodzenie kulombowskie protonéw, A,e o (1}, —7%.). W wyniku
tego temperatura protonéw, a wiec i ci$nienie, zmniejsza sie, co prowadzi do zmniejszenia
H, jak wynika z réwnania (1.7), a zatem zwiekszenia gestosci, jak wynika z réwnania (1.9)
i do dalszego zwigkszenia \,. (o< p?). Prowadzi to prawdopodobnie do szybkiego kolapsu i
uformowania optycznie grubego dysku. W rozwigzaniach modelu otrzymuje sie ., oc a?,
stad wspomniane w Rozdziale 1.4 ograniczenie na wartosé¢ o (> 0.1).

Uwaga. W obliczeniach na ogét rozwaza sie typowy sktad materii kosmicznej (75%
wodoru, 25% helu), tak jest réwniez w naszym modelu przedstawionym w nastepnym
rozdziale. Jest to uwzglednione w przeliczeniach pomiedzy gestosciami masowymi i licz-
bowymi. W zwiazku z tym, w terminologii modelu zwykle méwi sie o jonach a nie proto-
nach. Poniewaz jednak gléwnym tematem tej rozprawy sa procesy hadronowe, a oprocz
oddziatywan proton-proton nie rozwazam innych proceséw hadronowych, ktérych mozna
oczekiwaé przy temperaturze < 10 MeV (np. Aharonian & Sunyaev, 1984; Gould, 1986),
np. rozpadéw jader, wychwytu protonow, produkcji deuteru, dla zachowania spojnosci
opisu w rozprawie odwotujac sie do sktadnika hadronowego uzywam terminu ,,protony”.
7, obserwacyjnego punktu widzenia, emisja v towarzyszaca tym dodatkowym procesom

jest nieistotna (np. Dermer, 1986b).

1.6 Procesy hadronowe

Wezesne badania akrecji na czarng dziure pokazaly, ze przepltywy o matej gestodci moga
rozwingé¢ dwutemperaturows strukture, z temperaturg protonéow wystarczajaca do pro-
dukcji znacznej ilogci promieniowania v przez produkcje 7 (Dahlbacka et al., 1974). Sha-
piro et al. (1976) zwrécili uwage, ze jasnos¢ v takich przeptywoéw powinna zalezeé¢ od spinu
czarnej dziury (rowniez Eilek & Kafatos, 1983; Colpi et al., 1986).

Choé¢ dwutemperaturowa struktura jest podstawowa wtasnoscia modeli typu ADAF,
a w literaturze modelom tego typu poswiecono bardzo wiele prac?, wptyw produktéw
rozpadu pionéw na wtasnosci promieniste takich przeptywoéw byt w nich na ogét pomijany.
Efekty takie byly rozwazane tylko w czterech pracach.

Mahadevan et al. (1997) zauwazyli, Ze emisja v z oddzialtywan proton-proton moze by¢

4w listopadzie 2018 roku system NASA/ADS podawal ok. 400 prac zawierajacych w tytule frazy
"ADAEF’, 'advection dominated accretion flow’ lub "hot accretion flow’
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uzyta jako test fundamentalnej natury takich przeptywow, jednak ich obliczenia opieraty
sie na modelu nierelatywistycznym (oraz pomijaly efekty absorpcji). Oka & Manmoto
(2003) zbadali emisje v w modelu relatywistycznym (podobnym do uzytego w tej rozpra-
wie) jednak pomineli efekty relatywistycznego transferu promieniowania w poblizu czarnej
dziury oraz absorpcje fotonéw v w oddziatywaniach z fotonami rentgenowskimi produko-
wanymi w przeplywie. W czasie publikacji tych prac wiedza o Zzrédtach promieniowania
~ opierala sie gléwnie na obserwacjach detektora CGRO/EGRET, jednak od tego czasu
nastapil ogromny postep dzigki obserwacjom Fermi/LAT, co bylo silng motywacja do
doktadniejszego zbadania tego tematu.

W pracach Mahadevan (1998, 1999) zbadany zostal efekt produkeji promieniowania
radiowego przez e* produkowane w rozpadach pionéw natadowanych. Efekt ten pozwala
na wyjasnienie pewnych szczegdétéw widma promieniowania radiowego obserwowanego w
zrodle Sgr A*. Natomiast wpltyw takich proceséw na wlasnosci promieniowania rentge-

nowskiego przeptywéw nie byt wezesniej badany.
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Model

W modelu rozwazana jest czarna dziura o masie M i momencie pedu J, otoczona geome-
trycznie grubym przeplywem akrecyjnym o tempie akrecji M. W wiekszosci praypadkéw
M nie zalezy od r, ale rozwazam réwniez modele z wypltywem, w ktérych lokalne tempo

akrecji jest okreslone przez
M = Mout(r/rout)w; (21)

z wartosciami roy = 2 x 10* oraz w = 0.3 (parametry takie znaleziono w pewnych
modelach Sgr A*, Yuan & Narayan, 2014).

Swobodnymi parametrami modelu sa: M, a, §, Og, a and 1 (oraz w, jezeli # 0).
W obliczeniach zaktadamy zwykle, ze o = 0.3; zalezno$¢ od tego parametru jest krétko

dyskutowana w Rozdziale 4.

Dla kazdego zestawu parametréw znalezione zostalo globalne rozwigzanie struktury
hydrodynamicznej przeptywu, poprzez rozwigzanie rownan opisujacych zasady zachowa-
nia masy, pedu radialnego i momentu pedu, réwnanie réwnowagi hydrostatycznej oraz
zasade zachowania energii elektronow oraz jonéw. W modelu rozwazamy w petni relaty-
wistyczne wersje tych réwnain w formie przedstawionej w pracy Manmoto (2000), z drob-
nymi poprawkami opisanymi w NiedZzwiecki et al. (2012). Kod hydrodynamiczny uzyty do
znalezienia tych rozwigzan zostal stworzony przez dr Fu Guo-Xie z Uniwersytetu w Szan-
ghaju. Zewnetrzny warunek brzegowy dla uzytych rozwiazan jest ustalony w odlegtosci
Tout = 2% 10* 1 polega na zwigzaniu parametréw przeptywu z wartosciami orbity keplerow-
skiej. Dla tak duzej odlegtosci doktadna wartos¢ uzytych tam wartosci nie ma znaczenia.
Wtasnosci rozwigzan hydrodynamicznych sg analogiczne do rozwigzan podobnych modeli

w literaturze, np. Manmoto (2000), wyniki modelu byty réwniez bezposrednio testowane
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przez poréwnanie z wynikami kodu Li et al. (2009).

Jak praktycznie we wszystkich modelach analitycznych, w naszym modelu zaktadamy;,
ze tensor naprezen lepkich jest o< p, przy czym cisnienie catkowite p zawiera wktad pola
magnetycznego, co jest wspierane wynikami symulacji MHD (np. Ohsuga et al., 2009).
Dyskutowane w literaturze modyfikacje, np. Czerny et al. (2009), zwiazane sa gtéwnie z
cisnieniem promieniowania, ktore sprawia, ze optycznie grube dyski stajg sie niestabilne
przy duzych jasnosciach. Nie ma to zastosowania w naszym modelu, w ktérym wktad
ci$nienia promieniowania jest zawsze pomijalny.

Wiynikiem rozwiazania hydrodynamicznego sa radialne profile gestosci, n, skali wyso-
kosci, H, pola predkosci, [v", v?] (zaktadamy ze v/ = 0), temperatury protonéw, T}, oraz
wstepna temperatura elektronow, T, przy czym ta wstepna T, podobnie jak w niemal
kazdym modelu tego typu, obliczona jest przy uzyciu lokalnego przyblizenia na tempo
chtodzenia komptonowskiego.

Przyktadowe parametry przeptywu z rozwiazan hydrodynamicznych pokazane sa na
Rysunku 2.1. Wida¢ na nim m.in. zalezno$¢ od spinu czarnej dziury. Wzrost a stabili-
zuje ruch kotowy w poblizu horyzontu czarnej dziury, co prowadzi do zwickszenia Qqyss,
Rysunek 2.1(a), a to z kolei daje réwniez wigksza T},, Rysunek 2.1(b); jest to przyczyna

zaleznosci efektywnodci proceséw hadronowych od a, omawianej w Rozdziatach 31 5.

2.1 Bilans energii elektronéw

[stotnym elementem modelu uzytego w moich badaniach jest zastosowanie metody Monte
Carlo, pozwalajacej na uwzglednienie globalnej (czyli bioracej pod uwage transfer fotondéw
miedzy réznymi ) natury procesu komptonizacji. Zaktadajac (zatozenie to jest dyskuto-
wane ponizej), ze zmiana T, nie wplywa na rozklady pozostatych parametréw, to jest
na n, v", v®, H i T}, dla kazdego takiego rozwiazania uzytam metode opisana w pracy
NiedZwiecki et al. (2012), w celu znalezienia rozktadu T, odpowiadajacego poprawnemu
opisowi komptonizacji. Metoda ta polega na kolejnych iteracjach miedzy rozwigzaniami
bilansu energii elektronéw oraz symulacji Monte Carlo procesu komptonizacji. Znajdowa-
nie takich rozwigzan stanowito znaczna czes¢ mojego wktadu do otrzymanych wynikéw,
dlatego ponizej opisuje te procedure doktadniej.

Rownanie bilansu energii dla elektronéw

0= Aie + Qkompr + 5Qdyss - Qprom - Qinta (22)
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Rysunek 2.1: Profile radialne (a) dyssypacyjnego tempa grzania Qayss, (b) temperatury
protonéow i (c) gestosci protonéw w rozwiagzaniach hydrodynamicznych dla M = 2 x
108Mg, = 0.1, Bg = 91§ = 1073. Czerwone przerywane linie sg dla a = 0.998, czarne
ciggte dla a = 0.95 i niebieskie kropkowane dla a = 0. Na panelu (a) Qqyss 0znacza tempo
na jednostke objetosci scatkowane w kierunku poprzecznym. Rysunek ilustruje zaleznos¢
parametrow istotnych dla proceséw hadronowych od a. Rotacja czarnej dziury stabilizuje
ruch kotowy w poblizu horyzontu zdarzen, co daje (przez réwnanie ciagtosci) wicksza
gesto$é a jednoczesnie stabilizacja rotacji daje wieksze tempo dyssypacji, a zatem wiekszg,
temperature protonow. Roznice te sg istotne tylko dla r < 10.

ma postaé analogiczna do réwnania (1.12), przy czym dwa czlony z lewej strony tamtego

roOwnania zdefiniowane sg tutaj jako tempo grzania kompresyjnego elektrondw:

Mp, dln p
ompr — ; 2.3
Cromp 2rRp dR (23)
oraz tempo adwekcji energii wewnetrznej elektrondw:
Mp,  dInT,
Qint = (24)

" 27Rp(T. —1) dR

gdzie I, jest indeksem adiabatycznym elektronéw, réwnanie (62) w Manmoto (2000), oraz
w obliczeniach uzywam wielkoéci scatkowanych w kierunku poprzecznym, wiec wszystkie
tempa chtodzenia/grzania sa zdefiniowane na jednostke powierzchni,

Wszystkie obliczenia wykonane sa przy zalozeniu, ze rozklad gestosci w przepty-
wie p(R,z) = p(R,0)exp(—2?/2H?), gdzie H jest skala wysoko$ci w odleglodci R za$
z = Rcosf. Taki rozktad gestosci jest uzywany w symulacji Monte Carlo procesu komp-
tonizacji oraz w catkowaniach w kierunku poprzecznym. Oprécz tego zaktadam, ze prze-

ptyw jest jednorodny w kierunku poprzecznym, w szczeg6lnosci temperatura elektronéw
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zalezy tylko od 7.

Dla zakresu parametrow rozwazanych w tej pracy, chtodzenie promieniste zdomino-
wane jest przez komptonizacje promieniowania synchrotronowego i ¢ prom =~ Qxompt, gdzie
Qrompt jest tempem chlodzenia komptonowskiego. W zaleznosci od znaku gradientu tem-
peratury, Qi moze by¢ ujemne lub dodatnie (reprezentujac uwolnienie lub magazynowa-
nie energii wewnetrznej) ale w rozwazanym zakresie 1 jego wartosé¢ absolutna jest zawsze
mniejsza zaréwno od Qprom jak i od przynajmniej jednego z cztonéw opisujacych mecha-
nizmy grzania (Aie, Qxompr, 0Qdyss), wWiec adwekcja energii nigdy nie dominuje w bilansie
energii elektronéw; warunek ten wyznacza najmniejsze wartosci m rozwazane w tej pracy.

Rysunki 2.2(ab) pokazuja rozktad radialny temp grzania i chtodzenia elektronéw istot-
nych dla ostatecznego rozwiazania, z profilem 7, zapewniajacym bilans energii elektronéw.
Rysunki te ilustruja jednoczesnie ogromny wplyw parametru 9, czyli efektywnosci bezpo-
sredniego grzania elektronéw. Dla § = 0.5, Rysunek 2.2(a), grzanie elektronéw jest w petni
zdominowane przez czynnik dyssypacyjny, z kolei dla § = 0.001, Rysunek 2.2(b), wktad
tego czynnika jest pomijalny i grzanie elektronéw jest ustalone przez transfer kulombowski
i kompresje. Z technicznego punktu widzenia, rozwigzania z ¢ = 0.5 sg tatwiejsze, gdyz
Qayss nie zalezy od T, i samouzgodniony rozktad temperatury jest osiggany typowo po
dwoch iteracjach, podczas gdy dla § = 0.001 — ze wzgledu na do$¢ silng zaleznosé A i
Qxompr 0d T, — wymaga to typowo 5 iteracji. Jednoczesnie widaé, ze (przy tym samym
tempie akrecji) § = 0.5 daje o prawie dwa rzedy wielkosci silniejsze grzanie catkowite, co
okazuje sie (w Rozdziatach 4 1 5) przyczyna niezgodnosci z obserwacjami.

Do obliczenia tempa chtodzenia komptonowskiego uzywatam kod Monte Carlo rozwi-
niety w pracy NiedZwiecki et al. (2012), ktéry pozwala na uwzglednienie efektéw trans-
feru OTW (m.in. istotne jest pochlanianie znacznej czesci fotondéw przez czarna dziure)
oraz globalnego charakteru procesu komptonizacji. Znaczenie tego drugiego zilustrowane
jest na Rysunku 2.2(c), gdzie obliczone tym kodem tempo Qxompt Poréwnane jest tem-
pami chtodzenia komptonowskiego dla tych samych parametréw modelu ale z lokalnymi
przyblizeniami na tempo chlodzenia komptonowskiego (Dermer et al., 1991) w geome-
trii sferycznej i ptasko-réwnolegtej (tzw. slab). Takie przyblizenia lokalne uzywane sa we
wszystkich innych modelach (réwniez w naszym do znalezienia poczatkowej Ty). Jak wi-
da¢, dowolna wersja przyblizenia lokalnego rézni sie od poprawnego tempa globalnego o
czynnik ~ (2 — 3) dla r < 30, co przeklada sie tez na roéznice T, pomiedzy poczatkowym
a samouzgodnionym rozwigzaniem o podobny czynnik. Dla r» & 30, pominiecie trans-

feru miekkich fotonéw z matych do duzych r w przyblizeniach lokalnych zaniza tempo
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Rysunek 2.2: Radialne profile istotnych temp grzania i chlodzenia elektronéw dla M =
10Mg, m = 0.1, Bg = 1,a = 0.95, oraz § = 0.5 (a) i 6 = 1072 (bc). Na (a) i (b) ciagte linie
pokazujg tempa chtodzenia promienistego: synchrotronowe, Qgynen, 1 jego komptonizacja,
Qrompt, zas pozostale tempa ogrzewania elektronéw: dyssypacyjnego, Qgyss, kulombow-
skiego, Aje, oraz kompresyjnego, Qyompr- (¢) Ciagta niebieska linia pokazuje (globalne)
komptonowskie tempo chtodzenia, to samo co na panelu (b). Pozostate linie pokazuja
tempa komptonowskie w tym samym modelu, ale obliczone w przyblizeniu lokalnym, z
wykorzystaniem wzoréw Dermer et al. (1991), dla geometrii sferycznej (2) oraz slab (3)
z tym samym profilem temperatury co niebieska linia, oraz dla geometrii slab z profilem
temperatury z poczatkowego rozwigzania (1). Wszystkie tempa @) i A sa scatkowane w
kierunku poprzecznym.

komptonowskie o kilka rzedéw wielkosci.
Rysunek 2.3 ilustruje dalsze wtasnosci rozwigzan istotne dla bilansu energii elektronow:
profile radialne skali wysokosci oraz grubosci optycznych wzdtuz kierunku poprzecznego

i radialnego.

2.2 Zakres jasnoSci

Opisana wyzej metoda pozwala na otrzymanie rozwiazan dla m miedzy iy, =~ (0.03—0.1)
a Mmax =~ (0.3 — 1). Szczegdlowe wartosci My, oraz M.y zaleza od wartosci pozostatych
parametréw (gtownie §), jednak typowo odpowiadajace im rozwiazania maja podobne
jasnosci bolometryczne: Liin ~ 5 X 107*Lgqq oraz Lyax ~ 5 X 1072 Lgqq. Istnienie tych
ograniczen wynika z nast¢pujacych wtasnosci. Tempo kulombowskiej wymiany energii
miedzy elektronami i protonami wzrasta wraz ze wzrostem 7; dla 1m > M.y, Ape (Opi-
sujace tempo chlodzenia protonéw) osiaga ok. 10% ich tempa grzania, czyli (1 — 0)Qayss-
Dla wickszych m, zatozenie braku wplywu zmian temperatury elektronéw na bilans ener-

getyczny protonow przestaje by¢ spelione. Dla tych wigkszych wartosci r, peten zestaw
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Rysunek 2.3: Profile radialne parametrow goracego przeptywu. We wszystkich przypad-
kach m = 0.1 oraz, z wyjatkiem czerwonych kropkowanych linii, a = 0.95. (a) Profile
skali wysokosci, ciggle linie pokazuja zaleznos¢ od (g oraz J, zgodnie z oznaczeniami na
rysunku.; linia kropkowana jest dla a = 0 i ilustruje (do$¢ staba) zaleznos$¢ rozwiaza-
nia hydrodynamicznego od a; linia kreskowana jest dla modelu z wyptywem. (b) Profile
Thomsonowskiej grubosci optycznej. Ciagte i przerywane linie pokazuja odpowiednio gru-
bosci optyczne w kierunku poprzecznym 7., oraz radialnym, 7,., dla fotonow uciekajacych
z punktu o promieniu r w plaszczyznie réwnikowej. Linie niebieskie sa dla g = 9 i
§ = 1073, linie czarne dla g = 11 ¢ = 0.5. Jak wida¢, dla g = 1 stosunek H/R jest duzo
mniejszy, za$ grubos¢ optyczna jest duzo wieksza, niz dla fg = 9; przyczyny dyskutowane
sa w Rozdziale 4. Réwniez dla fg = 1 mamy 7, > 7., wigc struktura przeptywu bardziej
przypomina geometri¢ slab. Parametry przedstawione na obu rysunkach nie zaleza od M.

rownan struktury musi by¢ rozwigzywany w kazdej iteracji z wynikami symulacji Monte
Carlo, co jest procedurg bardzo czasochtonng i trudna ze wzgledu na szybko rozwijajaca
sie w tym zakresie niestabilnos¢ zwiazana z chtodzeniem protonéw. W nieopublikowanych
badaniach, ktére przeprowadzilismy z dr Fu-Guo Xie (w 2014 roku), sprawdziliSmy, ze
kryterium przekroczenia 0.1 (1 — 0)Qayss rzeczywiscie poprawnie okresla granice, powyzej
ktorej nie mozna uzyskacé samouzgodnionego rozwigzania w petnym zakresie r. Prawdopo-
dobnym scenariuszem wynikajacym z silnego chtodzenia protonéw jest kolaps zewnetrznej
czedci przeptywu i uformowanie optycznie grubego, chtodnego dysku otaczajacego we-
wnetrzny, optycznie cienki przeptyw. Problemem z modelowaniem takiego przypadku jest
jednak duza wrazliwosé rozwigzania hydrodynamicznego na warunki brzegowe (jezeli sa
one definiowane w r < 1000) w miejscu przejscia miedzy chlodna a goraca faza akrecji,

ktore sa bardzo niepewne.
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Interesujace jest to, ze Ay_19 =~ 0.002, typowo odpowiadajace myax, doktadnie zga-
dza sie z jasnoscig odwrocenia korelacji Ao_19—I", obserwowanego w uktadach z czarnymi
dziurami (wida¢ to np. na Rysunku 1.1), ktére w zwiazku z tym moze by¢ zwiazane ze
zmianami w strukturze przeptywu wywotanymi chtodzeniem protonéw. Odwrocenie to
ma tez rozne alternatywne interpretacje w literaturze, np. Yang et al. (2015) przypisuja
je formowaniu chtodnych oblokéw w przeptywie.

Dla temp akrecji mniejszych od 1y, dodatni czynnik Qi staje sie wiekszy od Qprom
w szerokim zakresie r. Nasza procedura numeryczna, opierajaca sie na dominujacej roli
chtodzenia promienistego elektronéw, nie moze by¢ tutaj zastosowana. W tym zakresie
parametrow odpowiednia procedura powinna opieraé sie na rozwigzaniu rownania réznicz-
kowego (podczas gdy dla wiekszych i — przy matym wkiadzie cztonéw rézniczkowych —
wystarczaja rozwiazania algebraiczne), w ktérym jednak (przy uwzglednieniu globalnego
charakteru procesu komptonizacji) jeden z cztonéw nie ma opisu analitycznego i musi by¢

obliczany przy zastosowaniu metod Monte Carlo.

2.3 Rozklad energii protonéw

Mahadevan & Quataert (1997) zauwazyli, ze o ile elektrony moga osiaga¢ rozktad ter-
miczny w optycznie cienkich przeptywach, to oddziatywania kulombowskie nie sg wystar-
czajaco efektywne do termalizowania protonéw. Zatem rozktad energii protonéw w prze-
plywach ustalony jest przez mechanizmy przyspieszania i ogrzewania dyssypacyjnego,
ktore sg bardzo stabo zrozumiane. W rozblyskach stonecznych, ktore sa najlepiej zba-
danym przypadkiem ogrzewania i przyspieszania czastek w namagnetyzowanej plazmie,
znaczna czesS¢ energii jest dostarczana nietermicznym, wysokoenergetycznym czastkom
(np. Aschwanden, 2002), co silnie motywuje do rozwazenia nietermicznego sktadnika roz-
ktadu protonéw.

Biorac pod uwage powyzsza niepewnos¢, procesy hadronowe modelowatam stosujac
nastepujace podejscie — analogiczne do stosowanego wezesniej w pracach Mahadevan et al.
(1997) i Oka & Manmoto (2003) — w ktérym otrzymana w rozwiazaniu hydrodynamicznym
temperatura, oznaczona w tym rozdziale jako T}, traktowana jest jako miara $redniej
energii protonow, ktore jednak nie muszg mie¢ rozktadu termicznego. Zatem we wszystkich

zdefiniowanych ponizej modelach $rednia energia protonéw jest réwna:

Uh = nhGhmp02(6 + 159}1)/(4 + 59}1), (25)
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gdzie ny, jest gestoscia z rozwiazania hydrodynamicznego, 6, = kT, 1/mp,c* i uzyty zostal
uproszczony wzOr na gestos$é energii relatywistycznego gazu Maxwella — doktadny czynnik

podany jest w rownaniu (A.24).

Obliczenia przeprowadzitam uzywajac kilku modeli, zawierajacych rézne wktady ter-
micznej

nen(7) = ney*Bexp(—v/6,) /10K (1/0,)], (2.6)

1 potegowej

np(y) = npi(s — 1)y, (2.7)
populacji protonoéw, gdzie ny, i np sa lokalnymi gestosciami tych dwu populacii:
Model T. Wszystkie protony maja termiczny z rozklad Maxwella, réwnanie (2.6), z
Ngp = Ny 1 0, = Oy
Model N. Utamek 1) protonéw tworzy rozktad potegowy, réwnanie (2.7), o indeksie s
niezaleznym od odleglodci, czyli n, = ¢(r)ny, zas pozostate protony pozostaja chtodne z

czynnikiem Lorentza v ~ 1 (w obliczeniach zalozone jest v = 1). Zalezny od promienia

utamek v jest wyznaczony przez warunek

v Uy

s—2  npympc®

(2.8)

Model H,,. Protony majg rozklad hybrydowy, w ktérym sktadniki nietermiczny i ter-
miczny zawieraja odpowiednio i (1 —n) catkowitej energii wewnetrznej protonéw, zatem

Npl = YNy 1 Ny, = (1 —¥)ny, gdzie

Y1l (2.9)
s—2  nympc?’ ’
za$ temperatura protonéw, 0, wyznaczona jest przez warunek:
nnbpmpc®(6 + 150,) /(4 + 50,) = (1 — n)Uy,. (2.10)

Model H, 5. Protony maja rozktad hybrydowy, ale podziat energii migdzy sktadnik ter-
miczny i nietermiczny zalezy od r. Zakltadam tutaj, ze procesy przyspieszania dzialaja
skutecznie tylko w obszarze r < 15, gdzie érednie energie protonéw staja sie (poczat-
kowo stabo) relatywistyczne. W szczegélnosci zaktadam, ze dla r < 15 cze$¢ protondéw ma

rozklad termiczny z temperatura 6, = 0.04 (T = 4.3 x 10" K), za$ pozostale maja roz-
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ktad potegowy, réwnanie (2.7), z niezaleznym od r indeksem s i ny = ¥(r)n,. Wzgledna

normalizacja sktadnika termicznego i nietermicznego ustalona jest przez

Y
s—2

66 U

=
42 nympe

+ (1 —1) (2.11)
gdzie czynnik 6.6/4.2 odpowiada wartosci 6, = 0.04 we wzorze na gestos¢ energii. W
rozwigzaniach hydrodynamicznych dla r = 15 otrzymuje sie T}, ~ 4.3 x 10" K, wiec
parametry rozktadu protonéw zmieniajg sie w sposob ciagly, zas dla » > 15 nie ma
nietermicznych protonéw w tym modelu.

Model N, w ktorym cata energia dostarczana jest nietermicznemu sktadnikowi proto-
now, odpowiada maksymalnej efektywnosci proceséw hadronowych dla okreslonych para-
metréw przeptywu. Przy powyzszych zalozeniach, tempo produkeji e* lub fotonéw v w
rozpadach pionéw jest dla n < 0.5 typowo o czynnik 7 mniejsze niz w modelu N (dla du-
zych wartosci a réznica jest mniejsza). Wyniki modelu N mozna zatem tatwo przeskalowaé
na (bardziej realny) model H,, dlatego tego drugiego na ogét szczegdtowo nie omawiam.
Model H,y5 uzyty byt tylko w pracy (1) do sprawdzenia wptywu rozktadu radialnego emisji
7 na L. obserwowang przez odleglego obserwatora.

Uwaga. We wszystkich przypadkach przedstawionych w tej rozprawie, réwnania hydro-
dynamiczne rozwigzywane byty przy zatozeniu termicznego rozktadu protonéw. W pracy
Wojaczynski et al. (2015) pokazane zostalo, ze jezeli cala energia dostarczana protonom
zostaje zuzyta na ich relatywistyczne przyspieszanie (model N), z czym jest zwiazany spa-
dek indeksu adiabatycznego, to zmniejsza sie skala wysokosci, co prowadzi do zwiekszenia
gestosci (efekt analogiczny do dyskutowanego w Rozdziale 4 dla wzrostu magnetyzacji).
Moze to wprowadzi¢ umiarkowane roznice w jasnosciach w porownaniu z modelem opar-
tym na rozwigzaniu hydrodynamicznym zaktadajacym termiczny rozktad protonéw. W
tej samej pracy pokazane zostato jednak, ze taki przypadek (tzn. model N) jest wyklu-
czony, gdyz przewiduje jasnosci v przewyzszajace gorne ograniczenia dla kilku galaktyk
Seyferta. Moje oryginalne wyniki dla modelu N przytaczam tutaj jako w przyblizeniu
odpowiadajace maksymalnemu wktadowi proceséw hadronowych, ktory jednak nie jest
realizowany w rzeczywistych przeptywach. Réwniez wtasnie w takiej wersji modelu (tzn.
opartej na rozwigzaniach z cisnieniem protonéw policzonym dla rozktadu termicznego),

wyniki modelu N sa tatwo skalowalne na H,,.
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2.4 Produkcja i rozpad pionéw

* w wyniku rozpadu pionéw,

Produkcja pionéw, a nastepnie produkcja fotonéow v i e
obliczana jest w uktadzie spoczynkowym przepltywu wedlug formalizmu obliczeniowego
rozwinigtego w pracach Dermer (1986a,b); szczegbty podane sa w Dodatku B. Do prac
(1) i (3) rozwiniety zostal kod komputerowy implementujacy ten formalizm. W trakcie
realizacji pracy (3) zauwazyliSmy réwniez, ze w publicznie dostepnym kodzie galprop
(Moskalenko & Strong 1998) zaimplementowany jest ten sam formalizm i poroéwnali$my

wyniki obu kodéw. Zgadzaja sie one z dokladnoscig ok. 20%.

2.5 Transfer fotonéw v i absorpcja vy

Transfer fotonéw v w metryce Kerra obliczany jest na podstawie réwnania trajektorii z
pracy Bardeen et al. (1972) w formie opisanej w pracy NiedZzwiecki (2005); w symulacjach
uzyty zostat kod transferu rozwiniety w tej pracy. Fotony ~ generowane sa izotropowo w
uktadzie spoczynkowym plazmy, nastepnie wykonywana jest transformacja Lorentza do
uktadu lokalnie nierotujacych (LNR) obserwatoréw, gdzie tatwo wyznaczy¢é mozna state
ruchu fotonu i wykorzysta¢ je do obliczenia transferu.

W Rozdziale 3 rozwazam jasnos¢ v, ktéra bytaby obserwowana z pominieciem oddzia-
tywania z polem promieniowania przeptywu, jednak podstawowe wyniki dotycza jasnosci
uwzgledniajacej absorpcje yvy. Prawdopodobienstwo oddziatywania silnie zalezy od energii
i kierunku fotonéw (Dodatek A.3), wiec dokladne uwzglednienie tego efektu wymaga zna-
jomosci lokalnego rozktadu pola promieniowania w funkeji kierunku i energii. Wykonujac
symulacje Monte Carlo dla ostatecznego (samouzgodnionego) rozwiazania stablicowalismy
rozklad fotonéw propagujacych sie w centralnym obszarze przeptywu (do roy = 1000),
dnpn(R, 0, Frx, Qix)/dExdQpy (jest to wielko$¢ w jednostkach: ilo$é fotonéw cm ™2 eV !
st 1), gdzie R i 6 sa wspolrzednymi Boyer-Lindquista, Epy jest energig fotonu w uktadzie
LNR, dQpn jest elementem kata brytowego w uktadzie LNR. Tablicowanie pola promie-
niowania wymagato bardzo dobrej znajomosci kodu na transfer fotonéw, dlatego ta czesé
obliczen nie zostata wykonana przeze mnie.

Droga optyczna fotonu uwzgledniajaca efekt produkcji par, 7., obliczana jest w me-
tryce Kerra analogicznie jak droga optyczna na rozpraszanie Comptona (Niedzwiecki,
2005; Niedzwiecki & Zdziarski, 2006), z taka roznica, ze o ile rozpraszanie Comptona

najwygodniej jest opisywa¢ w uktadzie spoczynkowym plazmy, co wymaga dodatkowe;j
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Rysunek 2.4: Tlustracja procedury opisanej w Rozdziale 2.6. Czarne kreskowane linie poka-
zuja widma otrzymane w symulacjach Monte Carlo w modelach z M = 10 M. Czerwone
ciagte linie pokazuja dopasowane do nich widma modelu compps.

transformacji Lorentza, oddzialywania foton-foton wygodnie jest opisywaé¢ w uktadzie

LNR. Przyrost drogi optycznej wzdtuz trajektorii obliczany jest jako

d
dry, = / / / (1 —cosbin)oyy 3 EL;ldp?ZLN dEpndQpndiy, (2.12)

gdzie diix jest elementem diugosci w ukladzie LNR, o (Ein, BN, Oin) jest przekro-
jem czynnym na produkcje par (Gould & Schreder, 1967), E,pn jest energia fotonu v w
uktadzie LNR, 0y n jest katem pomiedzy kierunkami ruchu fotonéw w w uktadzie LNR.
Roéwnanie (2.12) zawiera doktadny opis transferu z uwzglednieniem wszystkich efektow

OTW. Pominigcie np. grawitacyjnego poczerwienienia energii fotonéw zaniza 7., o czyn-

nik rzedu kilka.

2.6 Poréwnanie z compps

Stosowane w analizie obserwacji rentgenowskich modele komptonizacji termicznej zakta-
daja prosta geometrie jednorodnego zrédla rentgenowskiego, opisywang na ogdt poje-
dynczymi wartosciami temperatury i grubosci optycznej (tzw. one-zone approximation).

Rozwiagzania hydrodynamiczne w naszym modelu charakteryzuja si¢ zmieniajacymi si¢
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wraz z r profilami H/R i grubosci optycznej (Rysunek 2.3), bilans energetyczny elektro-
now daje rowniez silna zalezno$¢ temperatury od r (Rysunek 4.1). W celu poréwnania
wynikéw analiz obserwacyjnych z przewidywaniami modelu, widma goracych przeptywow
obliczone w symulacjach Monte Carlo poréwnane zostaly z widmami zaimplementowanego
w pakiecie xspec modelu compps, ktory dobrze zgadza sie z symulacjami Monte Carlo dla
przypadkow jednorodnych zrodet o prostej geometrii, a jednoczesnie jest on dos$é¢ czesto
uzywany w analizach i w przypadku najlepiej zbadanych obiektéw w literaturze mozna
zwykle znalezé parametry tego modelu.

Model compps umozliwia uwzglednienie réznych geometrii jednorodnego zrédta, usta-
lanej za pomoca parametru geometry. Poréwnania dokonane zostaty przy uzyciu geome-
trii sferycznej (geometry = 4) oraz ptasko-réwnoleglej (tzw. slab, geometry = 1). Para-
metry modelu compps najlepiej dopasowanego do modelu goracego przepltywu oznaczam
jako TS, 7F5 oraz TLS. Ten ostatni, czyli temperatura charakteryzujaca emisje migkkich
fotonow, zostal dobrany tak, zeby maksimum widma Plancka zgadzalto sie czestotliwoscig
maksimum termicznego widma promieniowania synchrotronowego.

Cho¢ nie zawsze mozliwe jest idealne odtworzenie symulowanych widm modelem compps,
na ogoét przyblizenie jest wystarczajaco dobre do poréwnania z wynikami analiz zaczerp-
nietymi z literatury (Rysunek 2.4).

Widma z przeptywoéw z maty gruboscia optyczna w kierunku zewnetrznym 7, < 1 sa
najlepiej przyblizane przez model compps w geometrii sferycznej. W pozostatych przy-
padkach (czyli dla wiekszych 7,) obie wersje modelu compps daja podobnie poprawne
przyblizenia widm produkowanych w przepltywie, przy czym zwiazek pomiedzy ich grubo-
$ciami optycznymi 775 (sfera) ~ 2775(slab) dla 775 (slab) < 0.5 i 775 (sfera) ~ 1.5775(slab)

dla 7P5(slab) 2 1.
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Hadronowa emisja -y

W tym rozdziale przedstawiam wyniki dotyczace badania przewidywanej emisji v z go-
racych przeptywéw. Wszystkie obliczenia zostaly wykonane z wykorzystaniem modelu
opisanego w Rozdziale 2. Badam gléwnie jasnos¢ v w zkresie 0.1-10 GeV, dla ktérego
obserwacje Fermi/LAT mialyby wystarczajaca czulosé do detekeji pobliskich galaktyk,
gdyby oszacowania z wczesniejszych prac na ten temat byty poprawne.

Obliczenia przeprowadzone sa dla réznych rozktadéw protondéw, zdefiniowanych w Roz-
dziale 2.3. W przypadku rozktadéw zawierajacych sktadnik potegowy przyjmuje zatozenie,
ze wyktadnik rozktadu, s, nie zalezy od promienia, oraz ze rozciaga si¢ on do v > 30. Wow-
czas zalezno$é Lo 1_10qev 0d s jest staba dla 2.3 < s < 2.8, gdyz wzrost czedci protondéw
rozktadu potegowego ponad progiem, zwigzany ze wzrostem s, jest w przyblizeniu row-
nowazony spadkiem iloci protonéw w tym rozktadzie (czyli czynnika v zdefiniowanego w
Rozdziale 2.3). Obliczenia wykonane beda dla s = 2.6, ktéremu w przyblizeniu odpowiada
najwieksza warto$¢ Lg1_10gev. Dla innych wartosci s réznice sa niewielkie: czynnik < 2.

Dodatkowo, biorac pod uwage wyniki symulacji MHD, w ktérych wzmocnienie pola
magnetycznego przez niestabilnos¢ magnetorotacyjna czesto wysyca si¢ na raczej stabej
wartosci pola magnetycznego (np. Machida, Nakamura & Matsumoto 2004, Hirose et al.
2004, Hawley & Krolik 2001) w pracy (1), na ktérej oparty jest ten rozdzial, zatozyli-
Smy parametr magnetyzacji Og = 9. Pdzniejsze prace, oméwione w kolejnych rozdziatach,
pokazaly, ze silniejsze pole magnetyczne, z Og ~ 1, lepiej odtwarza wtasnosci promieniowa-
nia rentgenowskiego w rozwazanym zakresie L. Jednak ten petniejszy zakres parametrow
zbadany zostal w pracy Wojaczynski et al. (2015), dlatego tutaj pozostaje tylko przy
oryginalnych wynikach pracy (1) — w ktérej po raz pierwszy skonstruowany byl precy-

zyjny model emisji v — i nie rozszerzam ich do pelnego zakresu parametréw. Obliczenia te
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Rysunek 3.1: Profile radialne emisyjnosci promieniowania v, (), oraz komptonizacji,
Qxompt, dla a = 0.998 (czerwone przerywane), 0.95 (czarne ciggte) i 0 (niebieskie kropko-
wane) w modelu T z § = 1072 i g = 9. Emisyjno$¢ Q. oraz Qyompt jest scalkowana w
kierunku poprzecznym.
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Rysunek 3.2: Widmo promieniowania goracego przeptywu rejestrowane przez odlegtego
obserwatora dla M = 2 x 105M, § = 0.5, fg = 9, . = 0.1 oraz a = 0 (niebieska cia-
gta linia) i @ = 0.998 (czerwona przerywana). Sktadniki widmowe z lewej strony (zakres
radiowy do rentgenowskiego) sa produkowane przez emisje synchrotronowa i jej kompto-
nizacje termiczng, sktadniki w zakresie v powstaja w wyniku rozpadu 7° i odpowiadaja
modelowi N z s = 2.6.
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przeprowadzone zostaly réwniez tylko dla jednej wartosci m = 0.1, ale zmiany parametru
0 daly dos$¢ duzy zakres wartosci A\y_19, pozwalajacy na badanie zaleznosci absorpcji vy

od jasno$ci rentgenowskiej.

3.1 Wyniki

Stwierdzitam silng zaleznosé¢ emisji v od wtasciwie wszystkich zatozen przyjetych w obli-
czeniach, co praktycznie uniemozliwia sformutowanie jednoznacznych przewidywan co do
jasnosci w tym zakresie energii. Przyktadowe profile radialne oraz widma promieniowania
rentgenowskiego i v, rejestrowane przez odlegtego obserwatora, pokazane sg na Rysunkach
3.1 i 3.2. Przedstawione na Rysunku 3.1 @), 1 Quompt 53 zdefiniowane jako ilo$¢ energii
emitowanej w jednostce czasu z jednostki powierzchni przeptywu w wyniku odpowiednio
rozpadu 7° i komptonizacji. Dla § = 1072 uzytego na tym rysunku, ogrzewanie elektro-
noéw jest zdominowane przez kompresje, opisywana przez Quompr zdefiniowane w réwnaniu
(2.4), ktéra bardzo stabo zalezy od spinu (ten efekt jest opisany w pracy Niedzwiecki
et al. (2012)), dlatego profile Qxompt sa niemal identyczne dla wszystkich a. Dla odmiany,
w modelu T, zatozonym na tym rysunku, emisyjnos¢ promieniowania v bardzo mocno za-
lezy od a. Wida¢ jednak jednoczesnie, ze (), jest o wiele bardziej strome i skoncentrowane
w centrum niz Qyompt, zatem ten sktadnik jest znacznie mocniej ostabiany przez efekty
transferu, co jest pokazane ponizej. Z kolei dla 6 = 0.5 uzytego na Rysunku 3.2, sktad-
nik komptonizacyjny dos¢ mocno zalezy od a, podczas gdy w zatozonym tam modelu N
sktadnik v praktycznie nie zalezy od parametru spinu, co prowadzi do nieco zaskakujacego
wniosku, ze w tym przypadku L. /Lx jest wieksze dla mniejszego a.

Rysunek 3.3 przedstawia widma promieniowania v produkowanego w przeplywie dla
roznych rozktadow energii protonéw. Zgodnie z opisem w Dodatku B.1.1, dla termicznego
rozktadu protonéw fotonowe widma v majg symetryczny rozktad wokot ~ 70 MeV w skali
logarytmicznej. W jednostkach FFr maksimum przesuwa si¢ jednak na ~ 200 —300 MeV.
W przypadku wystepowania sktadowej potegowej rozktadu protonéw, widmo fotonowe ma
dla £ > 1 GeV taki sam wyktadnik jak rozktad energii protonow.

Rysunki 3.3 — 3.5 ilustruja wyniki systematycznych badan wptywu efektow OTW i
absorpcji vv. Jak wida¢ na Rysunku 3.3, modele, w ktorych emisja v pochodzi gtéwnie
z r < 10, czyli T i1 Hy15, maja dos¢ silng zaleznos¢ L., od a. Silny wktad z r > 10, taki

jak w modelu N, usuwa jednak te zaleznos¢. Widaé¢ réwniez, ze pochtanianie fotonow
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Rysunek 3.3: Niebieskie kreskowane linie pokazuja widma promieniowania v w uktadzie
spoczynkowym przeptywu, czarne ciagle linie pokazuja widma obserwowane z dala od
przeptywu po uwzglednieniu efektéw OTW (pochtanianie przez czarna dziure, zmiana
energii fotonu). Panele z lewej strony sa dla a = 0, panele z prawej dla a = 0.95. (a,b)
model T, (c,d) model H,5, (e,f) model N. We wszystkich modelach § = 1073, g = 9,
m=0.1, M =2 x 108M,

42



Rozdzial 3

10

-2 AN
10759 10

r

Rysunek 3.4: Droga optyczna na produkcje par dla fotonu v poruszajacego sie w ze-
wnetrznym kierunku radialnym w funkeji odlegtosci punktu emisji. Czarne ciagte linie sa
dla a = 0.95, § = 1072, Bz = 9 i energii fotonu £, = 100 MeV, 1 GeV and 10 GeV od
dotu do gory. Czerwona przerywana linia jest dla a = 0.95, 6 = 0.5, Bg = 91i £, = 10
GeV.
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Rysunek 3.5: Czerwone przerywane linie pokazuja radialny profil scatkowanej poprzecz-
nie emisyjnosci promieniowania v, @), niebieskie ciggte linie pokazujg lokalny wktad z
jednostki powierzchni przeptywu do jasnosci v obserwowanej przez odlegtego obserwa-
tora z pominieciem absorpcji v, za$ czarne kropkowane pokazuja analogiczne wktady
ale z uwzglednieniem absorpcji. (a) model T i (b) model N z s = 2.6; w obu modelach
a=0.956=10"3 g =9,1m =011 M = 2 x 10 M. Poréwnanie linii kreskowanych i
ciaglych pokazuje wpltyw efektéw transferu w polu grawitacyjnym (gtéwnie pochlaniania
fotonéw przez czarna dziure), poréwnanie linii ciggtych i kropkowanych pokazuje dodat-
kowy wptyw absorpcji wewnatrz przeptywu.
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przez czarng dziure — efekt pominiety np. w pracy Oka & Manmoto (2003) — redukuje
w modelu T obserwowane L. o czynnik rzedu ~ 10. Dla obszaréw emisji potozonych
najblizej horyzontu zdarzen, mniej niz 1% fotonéw ucieka do odlegtych obserwatorow
(nawet pomijajac efekt absorpcji vy) jak widaé z poréwnania ciagtych i przerywanych
linii na Rysunku 3.5.

Na Rysunku 3.4 pokazana jest droga optyczna, 7., scatkowana w radialnym kierunku
zewnetrznym w plaszczyznie réwnikowej od punktu emisji w odlegtosci r do rq, = 1000
— jest ona oczywiscie silng funkcja energii fotonu i odlegtosci punktu emisji. Szczegdtowa
zaleznos¢ 7., (1) od parametréw modelu zawiera w sobie zalezno$é¢ od widma i rozktadu ra-
dialnego emisji rentgenowskiej oraz od pola predkosci materii i metryki, ktére maja wptyw
na rozktad katowy produkowanego promieniowania, ale co do rzedu wielkosci prawdopodo-
bienistwo absorpcji jest proporcjonalne do Ay_1¢. Z przedstawionych rozktadéw 7., wynika,
ze w badanym zakresie jasnosci rentgenowskich nastepuje przejscie przeptywu od w petni
przezroczystego dla fotonoéw v o energiach 0.1-10 GeV do nieprzejrzystego, w miare jak
promien fotosfery (zdefiniowanej jako powierzchnia, na ktérej 7,, = 1) przesuwa si¢ od
horyzontu zdarzen do kilkudziesieciu Ry. Przeplywy z Aa_10 < 10~* powinny by¢ w pelni
przezroczyste dla fotonéw o £ < 1 GeV. Dla \y_1g > 1073, fotony takie mogg uciekaé
tylko z r > 10.

Rysunek 3.5 pokazuje radialne profile emisyjnosci v, oraz wktad z jednostki powierzchni
do jasnosci v obserwowanej z dala od przeptywu z uwzglednieniem i pominigciem absorp-
cji . Rysunek ten odpowiada matej jasnodci Ao_19 ~ 4 x 107°, przy ktérej wpltyw tego
drugiego efektu jest umiarkowany, jednak dla wigkszych Ao_1o emisja z r < 10 jest niemal
catkowicie zaabsorbowana.

Na Rysunku 3.6(a) pokazane sa zalezne od kata obserwacji widma modelu H,5, a wiec
zdominowanego przez emisje z matych r, uwzgledniajace tylko efekty transferu OTW. W
wyniku efektu Dopplera zwigzanego z ruchem orbitalnym, oraz charakterystycznego dla
metryki Kerra efektu uginania trajektorii w kierunku ptaszczyzny réwnikowej, widma
obserwowane pod wigkszym katem sa silniejsze. Na Rysunku 3.6(b) wida¢ jednak, ze
nawet dla najmniejszych A\y_1¢ rozwazanych w tej rozprawie, absorpcja v silnie redukuje

zaleznos¢ od kata, dlatego powyzej rozwazatam widma usrednione po kacie obserwacji.
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Rysunek 3.6: Widma promieniowania ~y zalezne od kata obserwacji, dla 0y, = 70° (czarne
ciggte) i Oqps = 30° (czerwone kreskowane) w modelu Hyi5 z a = 0.998, § = 1073, g = 9,
m=0.11M =2 x 108M,, pomijajace (a) i uwzgledniajace (b) efekt absorpcji yy. Na
panelu (a) widmo obserwowane pod wiekszym katem ma wieksza amplitude w wyniku
wzmocnienia przez efekt Dopplera i efekty transferu w metryce Kerra. Jak wida¢ na
panelu (b), absorpcja — redukujaca wklad z wewnetrznych cze$ci — usuwa anizotropie.
Efekty absorpcji zaleza od energii fotonu, zatem zmienia si¢ rowniez widmo, dla £ > 1
GeV indeks widmowy wzrasta o AI' >~ 0.2.

3.2 Jasno$¢ rentgenowska i v

Rozwiazania otrzymane w tym rozdziale pokrywaja zakres jasnosci rentgenowskiej od
Ao_10 =~ 4 x 1075 (we wszystkich rozwigzaniach z § = 107%) do A\y_19 =~ 4 x 107 (w
modelach z § = 0.5 1 a > 0.95). Rysunek 3.7 podsumowuje odpowiadajace im wyniki
dotyczace zwigzku pomiedzy przewidywanymi jasnosciami rentgenowskimi oraz ~y, przed-
stawiajac je w funkcji §, ktory jest gtéownym parametrem wprowadzajgcym niepewnosé
do przewidywan modelu. Biorac pod uwage niepewnos¢ co do rozktadu energii protonéw,
Rysunek 3.7(a) dla modelu T pokazuje najmniejsze, za$ Rysunek 3.7(b) dla modelu N
najwicksze jasnosci v, jakich mozna oczekiwac z goracych przeptywow.

Jak wida¢, w modelu T jasnos¢ v produkowana w przeptywie bardzo silnie zalezy od
spinu czarnej dziury, z réznica miedzy a = 0 1 a = 0.998 przekraczajaca rzad wielkosci,
jednak absorpcja vy redukuje te réznice do czynnika rzedu ~ 5 dla Ay_19 = 4 x 107° (dla
ktérego promienieni fotosfery dla £ = 1 GeV wynosi r =~ 3) i zupelnie znosi te roznice dla
Aa_10 ~ 4 x 1074, dla ktoérej promienien fotosfery dla £ = 1 GeV wynosi r ~ 10.

W modelu N znaczna czes¢ emisji v pochodzi z r > 10 co redukuje zaleznosé¢ od a, ale
jednoczesnie w rozwazanym zakresie A\y_1( oznacza, ze wigkszos$¢ emisji ¥ powstaje poza fo-

tosfera. Odwrécenie zaleznosci od a dla § = 0.5 wynika tutaj z wiekszej jasnosci rentgenow-
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Rysunek 3.7: Jasnos¢ przeptywu w zakresie 0.1-10 GeV dla modelu (a) T'i (b) Nz s = 2.6,
podzielona przez jasnos$é w zakresie 2-10 keV, w funkcji parametru § dla a = 0.998 (czer-
wone kétka), a = 0.95 (czarne trojkaty) oraz a = 0 (niebieskie kwadraty). Pozostale
parametry: M = 2 x 108Mg, m = 0.1, Bg = 9. Pelne symbole odpowiadaja jasnosci
Lo1-10cev Obserwowanej po uwzglednieniu absorpcji v, otwarte symbole odpowiadaja
jasnosci obliczonej z pominieciem efektu absorpcji wewnatrz przepltywu (ale z uwzgled-
nieniem transferu OTW).

skiej dla wiekszych a i takiej samej obserwowanej L, (co wida¢ tez na Rysunku 3.2). Prze-
widywane w tym przypadku (tzn. przy zatozeniach modelu N) Lo 1_10Gev/Lo—10kev ~ 0.1
moze by¢ testowane przy uzyciu danych detektora LAT.

Przedstawione powyzej wyniki byty otrzymane dla jednej wartosci tempa akrecji m =
0.1. Dla m < mMyay (zdefiniowanego w Rozdziale 2) gesto$¢ w przeplywie spelnia prosta
zaleznos¢ n o< m. Biorgc pod uwage, ze tempo produkcji piondéw zalezy od kwadratu
gestosci protonéw, mozna zatem zastosowaé proste skalowanie L., o m? odnoszace sie
do jasnosci pomijajacej absorpcje vy (czyli pokazanej otwartymi symbolami na Rysunku
3.7). Zalezno$¢ jasnosci rentgenowskiej od 7 nie jest jednak prosta, co jest dyskutowane
w nastepnych rozdziatach. Dlatego, przy uwzglednieniu wptywu absorpcji vy, wynikow
tych nie mozna zastosowaé do oszacowania Lg1_10cev/Lo—10kev z dokladnoscia lepsza
niz rzad wielkosci. Precyzyjne poréwnanie przewidywan modelu z obserwacjami, np. z
ograniczeniami goérnymi na L., w celu ograniczenia zakresu wartosci parametréw modelu,

wymaga wiec otrzymania rozwigzan dla kazdego zestawu parametrow.
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Widma rentgenowskie: wplyw

parametrow przeplywu

W tym rozdziale przedstawiam wyniki badania promieniowania produkowanego w wyniku
termicznej komptonizacji termicznego promieniowania synchrotronowego (w obliczeniach
uwzgledniony jest réwniez bremsstrahlung i jego komptonizacja, jednak dla rozwazanych
tutaj parametréow jego wplyw jest pomijalny i dlatego pomijam go w dalszym opisie).
Model ten (tzn. z termicznym promieniowaniem synchrotronowym jako Zrédtem miek-
kich fotonéw) jest w zasadzie taki sam, jaki badany byt w wielu poprzednich pracach
dotyczacych modelu ADAF, jednak zaleznos¢ tego modelu od podstawowych parame-
tréw nie byta wczesniej systematycznie zbadana przy uzyciu precyzyjnego modelu. We

wszystkich obliczeniach wykorzystany jest model opisany w Rozdziale 2.

4.1 Wyniki

Rysunek 4.1 przedstawia rozktady temperatury elektronow, ktére otrzymatam przez uzgod-
nienie bilansu energetycznego elektronéw z symulacjami (Monte Carlo) globalnego procesu
komptonizacji. Rysunek 4.2 przedstawia przyktadowe widma otrzymane w takich symu-
lacjach. W Tabelach 4.1 1 4.2 podaje jasnosci bolometryczne w jednostkach Lgqq dla cha-
rakterystycznych wartosci parametrow; sa tam rowniez wprowadzone oznaczenia modeli
stosowane w tekscie. Z podanych tam wartoéci L/Lgqq 1 m mozna wyznaczy¢ sprawnosé
promienista, L/ (M¢c?). Na Rysunku 4.3(a) pokazana jest ewolucja w plaszczyznie I'-Ag_1o

spowodowana zmiang m; indeks widmowy I' jest wyznaczony w zakresie 2-100 keV.
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Rysunek 4.1: Radialne profile T, w przeptywie dla modelu z chtodzeniem elektronéw
ustalonym przez komptonizacje termicznego promieniowania synchrotronowego. Panel (a)
ilustruje zalezno$é¢ od M, &, Bg: niebieskie kropkowane linie sa dla 6 = 1072, B = 9 i
M =2 x 10® Mg, (gérna; model al) oraz M = 10 M, (dolna, model s1), jak wida¢ model
z M = 2 x 108 Mg, przewiduje ok. 1.5 razy wicksza T.; czerwona ciggla linia jest dla
fg =116 = 1073 (model a6), przez poréwnanie z niebieska pokazuje ogromny wzrost
T.,, o ok. 500 keV dla r ~ 10 odpowiadajacy wzrostowi g od 1 do 9; czarna kreskowana
linia jest dla g = 116 = 1072 (model a6); fioletowa linia kropka-kreska jest dla modelu z
wyplywem (model 02), wzrost kT, do prawie 1 MeV w wewnetrznej czesci jest zwiazany z
redukcja grubosci optycznej w tym obszarze spowodowang wyptywem. Panel (b) ilustruje
zaleznos¢ T, i jej zmiane z m dla M = 10My i g = 1; czarne kreskowane linie sa dla
d = 0.5 zm = 0.03, 0.1 and 0.3, czerwone ciggle linie sg dla § = 1073 z 7 = 0.1 i 0.3;
w obu przypadkach wzrost m odpowiada spadkowi temperatury. Dla wszystkich modeli
a = 0.95.
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Rysunek 4.2: Przyktadowe widma goracych przeptywéw, obliczone kodem Monte Carlo
dla parametréow rozwigzan modelu z m = 0.1, a = 0.95. Panel (a) pokazuje wptyw [p i
§ w modelach z M = 2 x 103My: Bg = 91§ = 1072 (czarna ciggla), fg =116 = 1073
(czerwona przerywana), g = 9 1 6 = 0.5 (zielona kropka-kreska), g = 11 d = 0.5
(niebieska kropkowana). Panel (b) pokazuje wptyw M w modelach z Bg = 1, § = 1073:
M = 2 x 108 M, (czarna ciggla, jasno$¢ w tym przytpadku zmniejszona jest o czynnik
2 x 107 zwiazany z réznica mas) oraz M = 10 M, (czerwona kreskowana).

Ponizej przedstawiam tylko widma usrednione po kacie obserwacji. Promieniowanie
produkowane w poblizu (r < 4) szybko rotujacej czarnej dziury charakteryzuje sie duzym
stopniem anizotropii, jednak w moich obliczeniach mieszanie promieniowania z tego ob-
szaru z promieniowaniem produkowanym w wiekszych odlegtosciach redukuje anizotropie;
strumien promieniowania rentgenowskiego obserwowany dla cosf.,s = 0.1 jest typowo o
czynnik ~ 2 wiekszy niz dla cosf,,s = 0.9. Uwzglednienie tego efektu miatoby znaczenie
np. dla wyjasnienia amplitudy promieniowania reprocesowanego w odlegtej materii, ktore
W tej rozprawie nie jest rozwazane. Zalezno$é¢ od tego dodatkowego parametru wprowa-

dzitoby dalsza, niepotrzebng w tym przypadku, komplikacje.

Ponizej krotko podsumowuje zaleznos¢ od podstawowych parametrow.
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model M m | a (5 |ﬁB L/LEdd
[Mg] %]

al 2x10% 0.1 0 1073 9 0.04
a2 2x 10 0.1 0 05 9 0.24
a3 2x10° 0.1 095 1073 9 0.04
ad 2x10® 03 095 1073 9 0.12
ab 2x10° 0.1 095 05 9 0.8
ab 2x10® 0.1 095 1073 1 0.04
a7 2x10® 03 095 107° 1 0.28
a8 2x10® 0.01 095 05 1 0.14
a9 2x10% 0.1 095 05 1 14
al0 2x10® 03 095 05 1 4.7
all 2x10% 0.1 0.998 1073 9 0.04
al2 2x10% 0.1 0.998 0.1 9 0.12
al3 2x10° 0.1 0998 0.5 9 1
sl 10 0.1 095 107% 9 0.04
52 10 03 095 1073 9 0.09
s3 10 06 095 1073 9 0.28
s4 10 0.1 095 05 9 0.7
sH 10 0.1 095 05 1 14
s6 10 0.1 095 05 04316
s7 10 03 095 05 1 4.8
s8 10 0.1 095 107° 1 0.05
s9 10 03 095 107° 1 0.27
s10 10 0.45 095 1073 1 0.72
s11 10 06 095 1072 1 1.5
s12 10 0.1 095 1073 0.3 |0.04
s13 10 0.3 095 107 0.3 [0.35
sl4 10 05 095 1073 0.3 |1
vl 10 0.1 095 1072 1 0.16

Tablica 4.1: Parametry modelu oraz jasno$é¢ bolometryczna w jednostkach Lgqq w modelach ze
stalym . We wszystkich modelach o = 0.3, z wyjatkiem modelu v1, w ktérym o = 0.1.

Namagnesowanie plazmy

Rozwigzania z mniejsza g charakteryzuja sie duzo mniejszg temperaturg elektronéw,
np. na Rysunku 4.1(a) kT, dla g = 11 9 rdéznig sie o ~ 500 keV. Ma to oczywiscie
odzwierciedlenie w pozycji obciecia wysokoenergetycznego, jak wida¢ na Rysunku 4.2(a),
oraz w warto$ciach 775 (Rysunek 4.5). Podobny efekt odnotowany jest przez Esin et al.

(1998), ktorzy przypisuja go w catosci wzrostowi emisyjnosci promieniowania synchrotro-
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rnodel M mout | a | 5 | ﬁB L/LEdd
[Mo) %]

ol 2x10% 05 095 05 1 |07

02 2x10° 05 095 05 9 |05

03 2x 10 0.17 095 0.5 9 |0.29

o4 10 05 095 05 9 |05

05 10 05 09 05 1 |07

Tablica 4.2: Jak w Tabeli Table 4.2 ale dla modeli z 11 = 7out (7/Tout ) 3.

nowego, Qsyneh, dla silniejszego pola magnetycznego. Oczywista zaleznos¢ Qsynen 0d O
nie wystarcza jednak do wyjasnienia tak silnego wptywu na T,. Jak wida¢ na Rysunku
2.3(a), przeptywy z mniejsza wartoscia Sp maja mniejsza grubo$é geometryczna, ten sam
efekt jest widoczny na rysunku 4 w pracy Popham & Gammie (1998). Mechanizm fi-
zyczny tego efektu dyskutowany jest w pracach Popham & Gammie (1998); Quataert &
Narayan (1999). W przeplywach z mniejsza O (wicksze B) wigksza czesé dyssypowanej
energii musi zosta¢ zuzyta do zbudowania pola magnetycznego, zatem mniej energii jest
dostepne do ogrzewania gazu, ktoéry w zwiazku z tym wytwarza mniejsze cisnienie. Wktad
pola magnetycznego do catkowitego cisnienia charakteryzowany jest indeksem adiaba-
tycznym 4/3, mniejszym niz indeks adiabatyczny protonéw, ~ 5/3, a zatem przeplywy
z wiekszym (g sa mniej $cisliwe i maja wieksza skale wysokosci, H. To z kolei, poprzez
réwnanie ciagtosci, prowadzi do spadku iloczynu nH (Frank et al., 2002), gdzie n jest
gestoscig liczbowa. W efekcie przeptyw z mniejsza O ma wigksza grubos$é¢ optyczng —

wida¢ to na Rysunku 2.3(b) — co wptywa na tempo chlodzenia mocniej niz zmiany Qsyncn-

Efektywno$¢ grzania elektronow

Na Rysunku 4.2(a) wida¢ wzrost jasnosci oraz twardnienie widma (czyli spadek I') wyni-
kajacy ze wzrostu d. Dla duzych wartoéci a, wzrost 6 z 1073 do 0.5 zwieksza L o ponad
rzad wielkodci, za$ dla a = 0 kilkukrotnie. To z kolei oznacza, ze dla 6 = 0.5 ta sama
L jest produkowana przy 7 co najmniej kilkukrotnie mniejszym niz dla § = 1073, a za-
tem dla 0 = 0.5 grubosé optyczna przeptywu (o< 1) jest kilkukrotnie mniejsza, widaé to
tez ponizej na Rysunku 5.4(b). Mniejsza grubosé optyczna oznacza z kolei duzo mniejsze

tempo chtodzenia, a zatem duzo wigksza 7.
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Rysunek 4.3: Panel (a) pokazuje ewolucje widmowa w plaszezyznie ['-\y_19 wynikajaca ze
zmiany 7 w modelach z M = 2 x 10® M, (punkty potaczone linig ciagta) oraz M = 10 M
(linie przerywane), pozostate parametry podane sg na rysunku. We wszystkich modelach
a = 0.95. Otwarty zielony trojkat jest dla o = 0.1 (model v1). Panel (b) pokazuje wynik
zmiany ey, w modelu z wyptywem (zielone krzyze, model 03 i 02), wynik zmiany (g
(czarne kotka, models s4, s5, s6) oraz wynik zmiany ¢ od 1072 do 0.5 dla g = 9, 1 = 0.1,
M =2 x 108 M, i réznych wartosci spinu: a = 0 (czarne trojkaty), a = 0.95 (niebieskie
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gwiazdki) i a = 0.998 (czerwone kwadraty).
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Spin czarnej dziury

Spin wplywa na emisje rentgenowska gtéwnie poprzez tempo dyssypacji, Rysunek 2.1(a).
Dla silnego grzania bezposredniego z 6 = 0.5, L jest o czynnik ~ 5 wieksze dla szybko
rotujacej niz dla nierotujacej czarnej dziury. Stabilizacja ruchu kolowego daje rowniez
wieksza gestosé i temperature protonéw w obszarze r < 10, Rysunki 2.1(bc), co z kolei
daje grzanie kulombowskie wieksze o czynnik ~ 5 dla duzych a. Wplyw a na grzanie kom-
presyjne jest natomiast nieznaczacy, co oznacza, ze réznica miedzy modelami z réznymi

wartosciami a znika dla bardzo matych m.

Tempo akrecji

We wszystkich modelach wzrost tempa chtodzenia zwigzany ze wzrostem grubosci optycz-
nej wraz ze wzrostem m przewaza nad wzrostem tempa ogrzewania elektronow, zatem
temperatura elektronéw spada ze wzrostem 1, jak wida¢ na Rysunku 4.1(b).

Szybkos¢ wzrostu L z m zalezy od procesu, ktéry dominuje w ogrzewaniu elektronow.
W otrzymanych przeze mnie rozwigzaniach tempo kulombowskie o< m*5 (oprocz zmiany
z kwadratem gestosci dochodzi tu czynnik zwiazany ze spadkiem temperatury) rosnie
duzo szybciej niz tempo kompresyjne oc %5 (wzrost gestosci czesciowo kompensowany
spadkiem temperatury). Oznacza to, ze dla maltych § przy pewnym tempie akrecji naste-
puje przejscie od dominacji grzania kompresyjnego (dla matych ) do dominacji grzania
kulombowskiego. W zakresie dominacji grzania bezposredniego lub kulombowskiego, ewo-
lucja na wykresie ['-Ay_10 zwiazana ze zmianami 1 jest bardzo stroma, Rysunek 4.3(a),

za$ przy dominujacym grzaniu kompresyjnym nieco bardziej ptaska.

Wypltyw

Wyptyw silnie redukuje grubo$é¢ optyczna w obszarze centralnym, np. w modelach o2 i
o4 otrzymujemy poprzeczng grubo$¢ optyczna 7, ~ 0.05 dla » < 100. Ta mata wartosé¢
7, daje niewielkie tempo chtodzenia i powoduje silny wzrost temperatury, osiagajacej
kT, ~ 1 MeV dla matych r, widoczny na Rysunku 4.1(a).

Masa czarnej dziury

Rozwiazanie hydrodynamiczne nie zalezy od M, ale nietrywialna zaleznos¢ jasnosci ter-

micznego promieniowania synchrotronowego od M (Dodatek A.1.5), Lgynehth/Lpdd o
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M=% (Mahadevan, 1997), wprowadza zaleznoéé¢ od masy czarnej dziury. Efekt taki za-
uwazony byt réwniez w pracy Wardzinski & Zdziarski (2000). Zwiazane z tym mniejsze
tempo chtodzenia dla supermasywnych czarnych dziur daje wigksze 7., jak wida¢ na Ry-

sunku 4.1(a), oraz znacznie twardsze widma, Rysunek 4.2(b), niz dla M = 10 M.

Parametr lepkosci

Wartos$¢ parametru a wyznacza krytyczne tempo akrecji oc o w modelach ADAF (Na-
rayan & Yi, 1995b). W naszym modelu hydrodynamicznym mamy podobna do innych
tego typu modeli zaleznoéé gestoéci n o< a~!. Uzycie warto$ci mniejszej niz o = 0.3
oznaczaloby w naszym przypadku zmniejszenie M.y, a zatem nie moglibySmy osiggnaé
rozwigzan z Ay_19 =~ 0.002. Dlatego w wiekszosci rozwigzan uzywamy « = 0.3. Sprawdzi-
tam jednak, ze mniejsza wartos¢ a = 0.1 daje taka sama zalezno$¢ I'-Ao_1o jak a = 0.3,

przyktadowy punkt dla modelu v1 z o = 0.3 pokazany jest na Rysunku 4.3(a).

4.2 Porbéwnanie z obserwacjami

Wyniki mojego modelowania poréwnane sg ponizej z obserwacjami trzech rozbtyskuja-
cych uktadéw podwodjnych z czarnymi dziurami oraz kilku dobrze zbadanych galaktyk
aktywnych. Do poréwnan uzywam jasnosci w zakresie 2-10 keV, ktoéra jest bezposrednio
mierzong wielkoscia. Oszacowanie jasnosci bolometrycznej uzywanej czasem w tego typu
badaniach wymaga zwykle zatozenia czynnika skalujacego pomiedzy L a Ls_1ggey, CO
wprowadza dodatkowg niepewnos¢. O ile uktady podwojne wykazuja przyblizona zgod-
nos¢ z wersjag modelu rozwazang w tym rozdziale, to galaktyki aktywne typowo wykazuja

duze odstepstwa od tego modelu.

4.2.1 Uklady podwdjne
Korelacja I'-)\;_1

Na Rysunku 4.4 pokazane sa dane zbioréow (1), (3), (4) i (6) oméwionych w Rozdziale
1.2, ktore zgodnie z dyskusja tam zamieszczong nie powinny by¢ zaburzone obecnodcia
optycznie grubego dysku. Jak widzimy, obserwacje z A\y_19 < 1072 bardzo dobrze zgadzaja
sie z przewidywaniami modelu dla malej wartoéci 6 = 1073, nieco lepsza zgodnosé uzyskuje

si¢ dla silnego pola magnetycznego. Ewolucja w strone twardych widm przy bardzo matych
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Rysunek 4.4: Fotonowy indeks widmowy jako funkcja As_1, dane obserwacyjne (omdwione
w tekscie) dla trzech uktadéw rozbtyskujacych poréwnane sa z przewidywaniami modelu
dla M =10Mg i a = 0.95, pozostate parametry podane sa na rysunku.

jasnosciach, jak podczas rozbtysku XTE J1550-564 w 2002 roku, wymaga prawdopodobnie
bardzo stabego pola, g > 10, jednak nie przeprowadzitam obliczen dla takiego przypadku.
Modele z 6 = 0.5 produkuja zbyt migkkie widma i rozbieznosé¢ wzrasta dla malejacych

)\2710-

Temperatura elektronow

Energia obciecia wysokoenergetycznego obserwowanego w uktadach podwojnych dla L =2
0.01Lgqq wykazuje antykorelacje z jasnoscia. Antykorelacja taka jest jako$ciowo zgodna
z przewidywaniami naszego modelu, jak widzimy na Rysunku 4.5(a), jednak ten zakres
L odpowiadaltby w naszych obliczeniach m > M. Dla mniejszych L jednak obciecie
typowo nie jest dobrze ustalone z powodu zbyt stabej statystyki fotonéw (np. Miyakawa
et al., 2008). Analizy modelem compps dla GX 339-4 w Miyakawa et al. (2008) daja
KTPS ~ 90 keV dla L ~ 0.01Lgqq, parametry tego pomiaru pokazane sa na Rysun-
kach 4.5(a,b) — Rysunek 4.5(b) zaktada geometrie slab, za$ pomiar zaktadal geometrie
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Rysunek 4.5: Parametry modelu compps dopasowane do widm z moich rozwigzan modelu
(Rozdzial 2.6), TS i 75 poréwnane z wynikami analiz danych obserwacyjnych (opisa-
nych w tekscie). Na wszystkich panelach liniami ciaglymi potaczone sa punkty modeli,
ktore daja przyblizona zgodnosé z obserwacjami: czerwone gwiazdki sg dla g = 1 i
§ = 1073, zielone trojkaty sa dla g = 0.3 i § = 1073, Pozostale punkty ilustruja duza
niezgodnos¢ z obserwacjami, polegajaca na zawyzeniu temperatury o kilkaset keV, dla
innych parametréw (tzn. wiekszej 0, lub wiekszej G lub obecnosci silnego wyptywu): zie-
lone tréjkaty skierowane w dot sa dla fg = 0.43 1 6 = 0.5, blekitne trojkaty sa dla modelu
z wyplywem (o4 i 05), niebieskie kwadraty sa dla fg = 1 and § = 0.5, fioletowe kdtko jest
dla fg = 916 = 0.5, pomarariczowe kotka sa dla g = 91 J = 107>. Panele (a) i (b) sa
dla M = 10Mg, panel (c) dla M = 2 x 10*M,. We wszystkich modelach a = 0.95. (a):
TS w funkcji jasnoéci bolometrycznej w jednostkach Lgqaq, (b) i (¢): TFS w funkeji 75.
Parametry Cyg X-1 na panelu (b) zaczerpniete sa z pracy Gierlinski et al. (1997).

sferyczng, dlatego zmierzong warto$é 775 podzielitam przez 1.5 (Rozdziat 2.6). Moje roz-
wigzania z najwiekszym L dla 6 = 107® majg zblizong jasnoé¢ i jak widaé¢ na rysunkach
sg marginalnie zgodne z tym pomiarem dla matych (g.

Interesujacy pomiar K775 ~ 100 keV dla jasnosci L ~ 0.001Lgqq wykonany zostat
dla XTE J1118+480 (Frontera et al., 2003). Parametry tego pomiaru sa réwniez poka-
zane na Rysunkach 4.5(a,b). Formalnie zmierzone parametry wymagaja przeptywu silnie
zdominowanego przez pole magnetyczne, Og < 0.3. W pracy (2) zauwazamy jednak, ze
parametry tego fitu zaleza raczej od szczegdétow widma w zakresie miekkiego promie-
niowania rentgenowskiego, gdzie odstepstwa od widma potegowego przewidywane sa dla

matych grubosci optycznych, niz od pozycji obcigecia wysokoenergetycznego. Po uwzgled-
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Rysunek 4.6: Fotonowy indeks widmowy jako funkcja As_ 1, dane obserwacyjne (oméwione
w tekscie) kilku galaktyk aktywnych poréwnane z wszystkimi omawianymi w tym rozdziale
wynikami dla M = 2x 108 M, (w szczegdlnosei wszystkie modele z Rysunku 4.3 oraz Tabel
4.11 4.2), trzy zielone kotka sa dla modelu z dominacja pola magnetycznego: fg = 0.3 i
§ = 1073, Linia ciggta pokazuje trend znaleziony w Gu & Cao (2009).

nieniu tego efektu, obserwacja moze by¢ tez zgodna z modelem dla fg ~ 1 (ale wciaz
wymagajacym d = 1073). Dyskusja ta jednak jest raczej spekulatywna, jej potwierdze-
nie wymagatoby bezposredniego zastosowania w analizie tej obserwacji, dlatego jej nie
przytaczam.

Wszystkie wersje modelu z § = 0.5 przewiduja dla L < 0.01Lggq temperature k75 2
200 keV, znacznie wieksza od tych obserwowanych.

4.2.2 Aktywne jadra galaktyk
X1

Na Rysunku 4.6 przewidywania modelu dla M = 2 x 10* M, (punkty na tym rysunku
przedstawiaja wszystkie rozwigzania omawiane w tym rozdziale) poréwnane sa z omo-

wionymi w Rozdziale 1.3.3 wynikami obserwacji tych galaktyk aktywnych, dla ktérych
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dostepne sa precyzyjne pomiary M, a wynikajace z nich wartosci A\y_1p sa w zakresie
rozwiazan modelu. Pokazana jest rowniez relacja I' = —0.09 log A\o_19 + 1.42 otrzymana w
pracy Gu & Cao (2009) dla galaktyk aktywnych o matych jasnosciach. Pomimo zastrzezen
opisanych w Rozdziale 1.3.3, relacja ta dos¢ dobrze zgadza si¢ z typowymi parametrami
AGN o M > 10" M.

Jak widzimy, rozwazany w tym rozdziale model przewiduje widma systematycznie
twardsze od typowo obserwowanych w galaktykach aktywnych, przy czym rozbieznosci
wzrastaja z rosnaca Ag_19. Dwa punkty w poblizu Cen A sa dla modeli (a8 and 03)
o bardzo malej grubosci optycznej, 775 ~ 0.01 i kTFS ~ 1 MeV, ktére nie zgadzaja
sie z parametrami komptonizacji zmierzonymi w tym obiekcie, pokazanymi na Rysunku
4.5(¢c). Zgodnosé z modelem widaé tylko dla trzech obiektéw zaznaczonych na czerwono.
Zgodnie z dyskusjag w Rozdziale 1.3.3, te trzy AGN majg mate masy czarnych dziur,
< 5 x 10°M,, i obserwuje sie w nich duzg zmienno$¢ promieniowania rentgenowskiego;
na rysunku pokazatam parametry najtwardszych widm obserwowanych z tych obiektow,
jednak sg one rowniez czasem obserwowane z parametrami podobnymi dla tych w AGN
o wiekszych wartosciach M. Z kolei AGN z M 2 107 M, nigdy nie sg obserwowane w
obszarze wypelnionym przez punkty modelu. Bardzo prawdopodobne rozwiazanie tego

problemu i mozliwg interpretacje zaleznosci od M omawiam w nastepnym rozdziale.

Temperatura elektronéw

Na Rysunku 4.5(c) parametry termicznej komptonizacji przewidywane przez nasz model
poréwnane sa ze zmierzonymi w AGN: Cyg A, 1C 4329a, GRS 1734-292, NGC 2110
(Lubinski et al., 2016), parametry stanu o duzej i malej jasnosci, okreslone jako dim i
bright, dla NGC 4151 (Lubiniski et al., 2010), NGC 5548 (Magdziarz et al., 1998), Cen A
(Beckmann et al., 2011). Ponownie wida¢, ze wiekszo$¢ wersji modelu przewiduje o wiele
za wysoka temperature. Model z Bg = 0.3, § = 1072 i 7 = 0.1 jest pozornie zgodny, ale

jak wida¢ na Rysunku 4.6 odpowiadajace mu punkty sa mocno rozbiezne z danymi.
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Rozdziat 5

Widma rentgenowskie: zrodto

fotonéw miekkich

Wyniki poprzedniego rozdziatu wskazuja, ze w goracych przeptywach wokot superma-
sywnych czarnych dziur termiczne promieniowanie synchrotronowe nie dostarcza wystar-
czajaco silnego strumienia miekkich fotonow. W tym rozdziale rozwazam model, ktory
dodatkowo bierze pod uwage obecnosé¢ nietermicznych elektronéw i ich emisje synchro-
tronowa, ktéra moze znaczaco wzmocni¢ efektywnosé chtodzenia komptonowskiego (War-
dzinski & Zdziarski, 2001; Veledina et al., 2011). Argumenty za obecnoscia nietermicznych
elektronéow w goracych przeptywach dyskutowane sa np. w Poutanen & Veledina (2014).

Wszystkie obliczenia przeprowadzitam wykorzystujac model opisany w Rozdziale 2.
Jedyna réznica z Rozdziatem 4 dotyczy uwzglednienia nietermicznego sktadnika synchro-
tronowego. Jako podstawowe zZrédto nietermicznych elektronéw rozwazam rozpady pionow
natadowanych, szczegdlty obliczeniowe podane sa w Dodatkach A i B. Dla kazdego roz-

* ma maksimum na

ktadu protonéw, widmo wstrzykiwanych w wyniku rozpadu pionéow e
~ 35 MeV. Dla wszystkich parametréw rozwazanych w moich obliczeniach, skala cza-
sowa chtodzenia synchrotronowego jest krétsza niz skala czasowa akrecji, zatem, zgodnie
7z réwnaniem (B.14), elektrony osiggaja rozktad ustalony N(v) oc v72 dla czynnikéw Lo-
rentza v S 70 (gdzie v ~ 70 charakteryzuje typowa energie ich wstrzykiwania). Rozktad
elektronéw na wyzszych energiach zalezy od rozktadu energii protonéw, jednak nie ma to

istotnego znaczenia dla przedstawionych tu wynikow.

Skala czasowa ustalenia réwnowagi par (z kreacja e* przez rozpad pionéw réwnowa-

zong przez anihilacje par) jest podobna do skali czasowej akrecji, zatem powinna zostaé¢ w
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Rysunek 5.1: (a) Mierzone w uktadzie spoczynkowym przeptywu widmo catkowitego (ter-
micznego i nietermicznego) promieniowania synchrotronowego dla modelu HT z a = 0.95,
B = 1,8 = 1073 i 7 = 0.5; czerwona kropkowana linia jest dla M = 2 x 108 M,
czarna ciggla jest dla M = 10 Mg, (pomnozona przez 2 x 107). Linie kreskowane pokazuja
wktad termicznego promieniowania synchrotronowego. (b) Obserwowane przez odlegtego
obserwatora widma promieniowania synchrotronowego i jego termicznej komptonizacji.
Czerwone ciggle widma sa dla modelu HT za = 0.95, fg = 1, § = 1073, M = 2 x 10® M;
czarne kreskowane linie sg dla modelu S z tymi samymi parametrami. W obu modelach
widmo gorne jest dla m = 0.5 a dolne dla 7 = 0.1. (¢) Czarna ciagla linia pokazuje
obserwowane widmo promieniowania synchrotronowego i jego komptonizacji dla modelu
HN za=0.95 B =16 =103 M = 10M, i 7 = 0.5. Czerwona kreskowana linia po-
kazuje wktad promieniowania synchrotronowego; w modelu HN, czyli przy nietermicznym
rozkladzie protonéw, e* tworzone w procesach hadronowych majg wysokoenergetyczny
ogon dla v > 100 i produkowane przez nie promieniowanie synchrotronowe rozciaga sie
do zakresu promieniowania 7.
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* 7 rozpadu pionéw jest

przyblizeniu osiggni¢ta rownowaga par. Réwnowagowa gestosé e
co najmniej o dwa rzedy wielkosci mniejsza niz gestosé elektronow jonizacyjnych, wiec nie
majg one wptywu na grubos¢ optyczna.

Nietermiczne czastki moga by¢ réwniez tworzone bezposrednio, np. w wyniku reko-
neksji pola magnetycznego. Biore pod uwage ten efekt rozwazajac zaréwno nietermiczng
sktadowg protonéw, jak i nietermiczne elektrony niezwigzane z rozpadami 7%. W tym
ostatnim przypadku ilo$¢ nietermicznych elektronéw jest parametrem swobodnym (ina-
czej niz w modelach z produkcja hadronowa).

W modelach z bezposrednim przyspieszaniem elektronéw zaktadam, ze czesé n catko-
witej energii dostarczonej elektronom zostaje zuzyta na relatywistyczne przyspieszanie,
czyli moc wstrzykiwana w energii tych elektronow wynosi 70Q) giss-

Ponizej rozwazam kilka wersji modelu, dlatego w tym rozdziale wprowadzam dodat-
kowa nomenklature: Modele, w ktérych uwzglednione sg procesy hadronowe oznaczam
pierwsza literg H, zas$ druga litera informuje o rozktadzie energii protonéw zgodnie z
konwencja wprowadzong w Rozdziale 2.3, a wiec HT oznacza rozktad termiczny, HN —
rozktad nietermiczny, HH 5 — rozktad hybrydowy z réwna zawartoscig energii w sktadniku
termicznym i potegowym. Sktadnik potegowy zawsze ma wyktadnik s, = 2.6. Modele z
bezposrednim przyspieszaniem elektronéw oznaczam jako DA direct acceleration. Model
uwzgledniajacy tylko termiczne promieniowanie synchrotronowe, a wigc w wersji rozwa-

zanej w Rozdziale 4, nazywam modelem S.

5.1 Elektrony z rozpadu pionéw

Rysunki 5.1 oraz 5.2 pokazuja wtasciwosci promieniowania synchrotronowego emitowa-
nego przez e pochodzace z rozpadu pionéw natadowanych, jego wplyw na promienio-
wanie produkowane w wyniku komptonizacji oraz zaleznos¢ od kluczowych parametrow.
Rysunek 5.1a poréwnuje rozktad widmowy tego promieniowania dla M = 10Mg oraz
M = 2 x 10® M. Dla tych wartoéci M pole magnetyczne w wewnetrznych czeéciach prze-
ptywu wynosi odpowiednio B ~ (10® — 10%) G oraz B ~ (10? — 10*) G. We wszystkich
modelach hadronowych dominujacy wktad do produkcji promieniowania synchrotrono-
wego daja elektrony z czynnikiem Lorentza 9 ~ 100, zatem ich promieniowanie synchro-
tronowe ma maksimum w zakresie czgstotliwosci viay (= ved, gdzie v. = eB/2mmec)
rOWNYM Vyax ~ (1012-10) Hz dla M = 2 x 10® Mg, oraz vp., ~ (10'7-10') Hz dla
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M =10Mg.

We wszystkich modelach czynnik Lorentza elektronéw promieniujacych na czestotliwo-
$ci samoabsorcji (Dodatek A.1.3), v, wynosi v ~ 10 zatem, uwzgledniajac ze N(y) oc v 2
(Dodatek B.1.2), niewielka czesé¢ energii wypromieniowywana jest ponizej vy 1 wigkszos§é
tej emisji moze shuzy¢ jako zrodto fotonéw do komptonizacji.

Dla M = 2 x 108 M, Rysunek 5.1(b) poréwnuje widma promieniowania synchrotro-
nowego i jego termicznej komptonizacji, obserwowane przez odlegtego obserwatora, dla
tych samych parametréw w modelach HT oraz S. Wida¢ na nim, ze silniejszy strumien
miegkkich fotonéw w modelu uwzgledniajacym procesy hadronowe sprawia (zmniejszajac
temperature elektronéw przez zwiekszenie tempa chlodzenia), ze widmo ma mniejsza ener-
gie obciecia wysokoenergetycznego oraz wiekszy indeks widmowy. Na marginesie mozna
zwroci¢é uwage, ze obnizenie temperatury elektronéw w modelu hadronowym skutkuje
tez wzrostem jasnosci 2-10 keV, Ly 1. Poza oczywistym wzrostem migkkiego strumie-
nia rentgenowskiego kosztem twardego, zwigzanego ze wzrostem I, spadek temperatury
elektronow prowadzi do wzrostu kulombowskiego transferu energii do elektronéw.

Rysunek 5.2(a) pokazuje rozktad radialny emisyjnosci scatkowanych w kierunku po-
przecznym dla termicznego, Qins, oraz nietermicznego, QQuns, promieniowania synchro-
tronowego. Rysunki 5.2bc pokazuja stosunek catkowitych emisyjnosci nietermicznego i
termicznego promieniowania synchrotronowego, Quins.tot 1 Qth.s.tot, Obliczonych przez scal-
kowanie odpowiednio Quns 1 Qins PO catej objetosci przeptywu. Wartosci tych iloczynéow
> 1 charakteryzuja te przypadki, w ktérych nastepuje znaczny spadek T, spowodowany
zwigkszonym chtodzeniem na dodatkowych fotonach promieniowania nietermicznego.

Ponizej podsumowuje zaleznos¢ od M, m, a, § oraz rozktadu energii protondw.

Ogrzewanie elektronéw. Dla duzych wartosci d, e* z rozpadu 7% maja mato znaczacy
efekt, dlatego w tym przypadku istotny efekt nietermicznego promieniowania synchro-
tronowego moze wystepowac tylko przy dziataniu mechanizmot bezposredniego przyspie-
szania elektronéw. Przypadek taki rozwazam w Rozdziale 5.2. Dla malych wartosci 9,
moc wstrzykiwanych przez rozpady 7+ elektronéw osigga ~ 10% calkowitej jasnoéci prze-
plywu, co jest wystarczajace do istotnego wptyniecia na parametry produkowanego pro-
mieniowania. Wszystkie wyniki dyskutowane dalej w tym rozdziale dotycza przypadku
matej wartosci 9.

* 7 rozpadu pionéw ma

Masa czarnej dziury. W modelach z M = 10 My, obecnos¢ e
nieistotny wplyw na warto$¢ temperatury elektronéow. Emisyjnos¢ termicznego promie-

niowania synchrotronowego zmienia si¢ z M jak Qs oc MY? (Mahadevan 1997). Emi-
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Rysunek 5.2: (a) Profile radialne emisji synchrotronowej dla a = 0.95, g = 1, 6 = 1073
i m = 0.5; wszystkie () sa scatkowane w kierunku poprzecznym. Niebieska kropkowana
i zielona przerywana linia pokazuje emisyjnos¢ termicznego promieniowania synchrotro-
nowego, Qus, w modelu HT z odpowiednio M = 10Mg (pomnozona przez 2 x 107) i
M = 2 x 10®M. Czerwona ciggla i fioletowa kropkowo-kreskowana linia pokazuje emi-
syjnos¢ nietermicznego promieniowania synchrotronowego, Quin.s, 0dpowiednio w modelu
HN i HT, z M = 2 x 10®* M, (profile tego promieniowania w modelach z M = 10 M,
pomnozone przez czynnik 2 X 107, bytyby dokladnie takie same). Panele (b) i (c¢) poka-
zuja stosunek Qunstor do Qins.ior jako funkcje Ao_19. Panel (b) jest dla M = 2 x 108 M;
czerwone kwadraty sa dla modelu HT z a = 0.98, § = 1072, g = 1 (1h = 0.1,0.3,0.5);
niebieskie gwiazdki sa dla modelu DA n=0.1, 6 = 0.5, g = 1, a = 0.95 (2 = 0.03,0.1).
Panel (c) jest dla M = 10 My; czerwone kota sa dla modelu HN za = 0,6 = 1073, B = 1
(= 0.1,0.5). Niebieski trojkat jest dla modelu DA zn=0.1,6 =0.5, fg =1, a = 0.95
(= 0.1). (d) Stosunek Qpnns.ior W modelu HN (czerwone kwadraty) i HT (czarne kota)
do Qinstor jako funkcja parametru spinu czarnej dziury dla M = 2 x 108Mg, g = 1,
§=1073, m = 0.3.
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* 7 rozpadu pionéw zalezy

syjnos¢ nietermicznego promieniowania synchrotronowego e
liniowo od M (pomijajac nieistotne réznice zwiazane z czestotliwodcia samoabsorpcji, Do-
datek A.1.5). Oznacza to, ze dla supermasywnych czarnych dziur stosunek Qg uen/@stn
jest wiekszy, typowo o ~ 2-3 rzedy wielkosci, niz dla M = 10 M, jak pokazuja Rysunki
5.1(a) 1 5.2(abc). Warto jednoczesnie zwrdci¢ uwage na efekt zwiazany z zaleznoscia Viax
od M: dla M = 10 Mg, fotony nietermicznego promieniowania synchrotronowego emito-
wane sa gléwnie w zakresie twardego promieniowania rentgenowskiego i chtodzenie na nich
jest nieefektywne. Dlatego, cho¢ w modelach hadronowych ilo$¢ energii w promieniowaniu
synchrotronowym jest w przyblizeniu niezalezna od M — zmienia si¢ jego czestotliwosé i
modele dla gwiazdowych czarnych przewiduja wieksza temperature elektronow i twardsze

widma rentgenowskie niz modele dla AGN.

Tempo akrecji. Jak wida¢ na Rysunku 5.2b, stosunek Qs nth tot/@s th.tot Szybko wzrasta
ze wzrostem jasnosci, co jest skutkiem (1) spadku T, ze wzrostem rm (wzrost 7) powodu-
jacego spadek Qs tn tot, 0raz (2) Wzrostu Qs ntn tot X m?. Dlatego réznica miedzy modelami
hadronowymi a modelem S wzrasta ze wzrostem L, co rzeczywiscie wida¢ na Rysunku
5.1(b). Na tym rysunku widaé¢ réwniez, ze widmo rentgenowskie twardnieje ze wzrostem L
w obu wersjach modelu. Oczywiscie wzrostowi tempa akrecji towarzyszy wzrost 7 (o< 1),
co skutkuje spadkiem T,. Tempo kulombowskiego transferu energii L o m?® (zaleznogé
jest silniejsza niz o< 1h? z powodu spadku T,). Twardnienie jest jednak duzo szybsze w mo-

delach S, gdzie strumien miekkich fotonéw maleje, niz w hadronowych, w ktorych rognie

(tylko nieznacznie wolniej niz L) ze wzrostem 7.

Spin czarnej dziury ¢ rozktad energii protonow. Tempo produkeji pionoéw zalezy od
ilosci protonow powyzej progu i dla termicznego rozktadu protonéw zalezy on silnie od
ich temperatury, T},. Z kolei, T}, wzrasta ze wzrostem a (odpowiada za to omawiana w
Rozdziale 2 stabilizacja ruchu kotowego w poblizu horyzontu zdarzeni). Wynikajaca z tego
zaleznos¢ mocy emitowanej przez elektrony z rozpadu pionéw od a w modelu TH jest
pokazana na Rysunku 5.2(d); jak widzimy, Qs nth tot/@s th tot 10201 si¢ o trzy rzedy wielkosci
pomiedzy przypadkami nierotujacej i maksymalnie rotujacej czarnej dziury. Zaleznos¢ od a
jest jednak znaczaco obnizona w modelu HN, co jest rowniez pokazane na Rysunku 5.2(d),
gdyz dla potegowego rozktadu ilosé¢ protonéow ponad progiem na produkcje pionéow zalezy
tylko liniowo od $redniej energii protonéw. Dla a & 0.9 wtasnosci modelu hadronowego nie
zalezg od rozkltadu protondéw, nawet w modelu HT wiekszos¢ protonéw jest tutaj ponad

progiem, wigc obecno$¢ protondow nietermicznych niewiele zmienia.
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5.2 Elektrony bezposrednio przyspieszane

Model DA rozwazam z 6 = 0.5. Dla tak duzego parametru ¢ efekty hadronowe nieznacznie
wplywaja na temperature elektronéw. Mechanizm jest analogiczny do omawianego w Roz-
dziale 3: ze wzgledu na mniejsze m przy okreslonym L, gesto$¢ przeptywu jest zbyt mata
i dlatego tempo produkcji pionéw, a wiec i moc wstrzykiwanych e*, sg zaniedbywalne.

W modelu DA wplyw efektu samoabsorpcji zalezy od szczegdtow przyspieszania elek-
tronéw. Jezeli indeks przyspieszonych elektronéw, ni,;(y) o< v~%, jest s > 2, to wiekszosé
nietermicznej energii zostaje stermalizowana przez samoabsorpcje (np. Malzac & Belmont,
2009) i tylko niewielka cze$¢ (np. ~ 10 — 20% dla s = 2.6) pozostaje dostepna jako Zré-
dto migkkich fotonéw do komptonizacji. W celu poréwnania modelu DA z hadronowym
niezaburzonego przez takie efekty, zatozytam, ze elektrony sa wstrzykiwane monoenerge-
tycznie z czynnikiem Lorentza vy = 100 dla M = 2 x 108 Mg i 9 = 20 dla M = 10 M,
a nastepnie schladzaja si¢ osiagajac rozklad N(v) o< v~2, dla ktérego samoabsorpcja jest
nieistotna podobnie jak w modelu hadronowym.

W modelu DA ze stata wartosciag n otrzymatam zaleznos¢ I'-\y_19 inna niz w innych
modelach (tzn. indeks widmowy tutaj rosnie ze wzrostem As_19). Wynika to z tego, ze
dla duzej wartosci 6 grubos¢ optyczna bardzo szybko roénie z jasnoscia, bo 7 o< 1 o, co
prowadzi do miekniecia widma ze wzrotem jasnosci. W innych modelach (zwtaszcza ha-
dronowych z mata §) wzrost 7 z 1 jest znacznie wolniejszy i wzrostowi jasnosci towarzyszy
twardnienie widma.

Dla M = 10Mg, obecno$¢ elektronéow nietermicznych w modelu DA z nn = 0.1 ma
niewielki wptyw na temperature elektronéw termicznych, podobnie jak w modelach ha-

dronowych.

5.3 Poréwnanie z galaktykami aktywnymi

Dla lepszego zilustrowania réznic wynikajacych z uwglednienia nietermicznego promie-
niowania synchrotronowego, na Rysunku 5.3(a) przedstawitam poréwnanie z modelem z
poprzedniego rozdziatu, to samo co na Rysunku 4.6. Na Rysunku 5.3(b) wida¢, ze model
hadronowy moze odtworzy¢ typowo obserwowane parametry AGN dla duzych a. Dla ma-
tych lub $rednich a, konieczna jest obecnos$¢ protondéw nietermicznych, Rysunek 5.3(c).
Na Rysunku 5.3(c) wida¢ réwniez, ze model DA réwniez zgadza si¢ z takimi obserwacjami

dla n ~ 0.1, jednak przy statej n przewiduje on nietypowa w tym zakresie \s_1o zaleznosé
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Rysunek 5.3: Fotonowy indeks widmowy jako funkcja jasno$ci w zakresie 2-10 keV ska-
lowanej wartoscia jasnosci Eddingtona. Na wszystkich panelach czarne punkty pokazuja
wyniki obserwacji pobliskich galaktyk aktywnych, dla ktorych masa supermasywnej czar-
nej dziury jest zmierzona metodami bezposrednimi; czerwonym kolorem na panelu (a) za-
znaczytam galaktyki, dla ktérych masa czarnej dziury jest najmniejsza, ~ 106 M. Ciemna
niebieska linia pokazuje fit z Gu & Cao (2009). (a) Niebieskie punkty pokazuja przewi-
dywania modelu S, jak na Rysunku 4.6. (b) Model hadronowy dla termicznego rozktadu
protonéw (HT) z § = 1073, @ = 1; niebieskie kola sa dla a = 0.998 (1 = 0.1, 0.3 i 0.5);
czerwone kwadraty dla a = 0.98 (rh = 0.1, 0.3 1 0.5); zielone gwiazdy dla a = 0.5 (1 = 0.3
i 0.8). (c) Zielone kwadraty sa dla modelu HHo5 z § = 1072, fg =1, a = 0.5 (rh = 0.3 i
0.8); fioletowe trojkaty sa dla modelu DA z a = 0.95, fg =1, 6 = 0.5, n = 0.1 (rh = 0.03
i0.1).

I' od Ay_19. Podobne wnioski wynikajg z poréwnania przewidywanych i obserwowanych
parametrow komptonizacji na Rysunku 5.4; dane dla AGN na tym rysunku sg takie same
jak w Rozdziale 4.

Co ciekawe, Cyg A na wszystkich poréwnaniach rézni si¢ zaréwno od przewidywan
modelu jak i od innych obiektow. Zwtaszcza jego zgodnos$é z punktami dla silnego grzania
elektronéw (czerwone kwadraty) na Rysunku 5.4(b) sugeruje, ze rzeczywiscie warunki w
tym obiekcie mocno odbiegaja od innych, co moze sygnalizowa¢ inne warunki fizyczne
w wysokoenergetycznych zrédtach silnych radiogalaktyk typu FR II. W ramach naszego
modelu wyjasénienie jego emisji wymagaloby prawdopobnie duzego 0 i jednocze$nie duzej
wartosci 7. Obliczenia dla takich parametréw nie zostaly przeprowadzone.

Galaktyki aktywne z M < 107M,, sa obserwowane w obszarze ['-\y_jo, ktéry — po
uwzglednieniu proceséw hadronowych — jest niedostepny dla obiektéw z matg wartoscia o

i duza wartoscia a. Moze to by¢ zgodne z sugestiami, ze a zalezy od M (Rozdziat 1.3.2).
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Rysunek 5.4: (a) TF® jako funkcja 775, (b) 775 jako funkcja \g_19; parametry dla galaktyk
aktywnych opisne sa w tekscie. Na obu panelach: niebieskie kotka sa dla modelu HT z
a = 0.998, § = 1073, Bz = 1; fioletowe trdjkaty sa dla modelu HT z a = 0.95, B3z = 9,
§ = 1073; czerwone kwadraty sa dla modelu DA z a = 0.95, § = 0.5, rn = 0.1 oraz n = 0.02
i0.1.

5.4 Dyskusja

Uwzglednienie nietermicznego promieniowania synchrotronowego pozwala na uzgodnienie
przewidywan modelu z wynikami obserwacji rentgenowskich galaktyk aktywnych, przy
czym - po uwzglednieniu wszystkich ograniczen obserwacyjnych - prawdopodobnym zré-
dtem nietermicznych elektronéw sg rozpady pionéw natadowanych. Scenariusz, w ktorym
relatywistyczne protony sa odpowiedzialne za produkcje nietermicznych elektronéw byt
dyskutowany w kilku pracach w latach 80-tych (Kazanas & Ellison, 1986; Zdziarski, 1986;
Sikora et al., 1987) po zauwazeniu, ze proces Fermiego przyspiesza mniej skutecznie elek-
trony niz protony, a zatem elektrony tworzone w rozpadach pionéw powinny zawierac
wigcej energii niz te bezposrednio przyspieszane. Cechy widmowe tworzone bezposrednio
przez et z rozpadu pionéw sg niecobserwowalne. Linia anihilacyjne jest zbyt staba, np.
dla modelu pokazanego na Rysunku 5.1(c) jasno$é¢ fotonéw anihilacyjnych wynosi zaled-
wie ~ 10% erg/s, a wiec ponad dwa rzedy wielkosci ponizej widma komptonizacyjnego
na ~ 500 keV. Rowniez ogony wysokoenergetyczne zwigzane z emisja synchrotronowsg

hadronowych e*, rozciggajace sie w niektérych przypadkach do zakresu +, jak np. na
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Rysunku 5.1(c), sa obecnie nieobserwowalne, gdyz nie dziata zaden detektor prowadzacy
obserwacje w zakresie MeV. Sposréd planowanych, np. AMEGO! ma na 10 MeV o ponad
rzad wielkosci wieksza powierzchnie czynng od poprzedniego detektora, ktory dziatat w
tym zakresie energii (czyli od detektora CGRO/COMPTEL) i mogly prawdopodobnie

mierzy¢ tego typu cechy widmowe w uktadach podwojnych.

Thttps://asd.gsfc.nasa.gov/amego/technical
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Podsumowanie 1 wnioski

Zbadatam wtasnosci promieniste optycznie cienkich, dwutemperaturowych przeptywow
akrecyjnych, uzywajac precyzyjnego modelu uwzgledniajacego ogolnorelatywistyczny opis
procesow hydrodynamicznych i promienistych, oraz jego rozwigzan uwzgledniajacych glo-
balny charakter procesu komptonizacji, ktéra w rozwazanym w rozprawie zakresie para-
metrow jest gtownym procesem chlodzenia elektronéw. Kilka efektow zostato zbadanych
PO raz pierwszy.

Zbadatam proces produkcji promieniowania v w wyniku oddziatywan proton-proton
w przeptywie. Proces ten byt rozwazany wczesniej w nielicznych pracach, przy czym prace
te, w szczegblnosci Oka & Manmoto (2003), sugerowaty poziom emisji -y, ktéry mogtby by¢
tatwo mierzony w pobliskich galaktykach Seyferta i typu LINER. Stwierdzaty one réwniez
silng zaleznos¢ tej emisji od spinu czarnej dziury. Uzywany w moich obliczeniach model
hydrodynamiczny jest taki sam jak model z pracy Oka & Manmoto (2003) i wtasnosci pro-
mieniowania v produkowanego wewnatrz przeptywu sa takie same. Uwzglednitam jednak
pominiete w tamtej pracy efekty transferu w metryce Kerra, ktére redukuja obserwowanag
jasnosc vy o rzad wielkosci, oraz absorpcje vy w przeptywie, ktorej efekt jest jeszcze wiekszy
(tzn. powoduje dalszg redukeje L., o ponad rzad wielkosci) dla duzych jasnosci rentgenow-
skich. W przypadku termicznego rozktadu protondéw, zaleznos¢ od spinu czarnej dziury
jest w moich obliczeniach podobna do tej odnotowanej we wczesniejszych pracach, jednak
mozliwos¢ uzycia tego efektu do szacowania spindéw supermasywnych czarnych dziur jest
silnie ostabiona przez dodatkowa zalezno$¢ poziomu emisji v od magnetyzacji przeptywu,
efektywnosci ogrzewania elektronéw oraz obecnosci nietermicznego sktadnika protonow.

Dla jasnoéci bolometrycznych rzedu ~ 104 Lgqq, odpowiadajacej najjasniejszym obiek-

tom typu LINER, przeptywy sa niemal catkowicie przezroczyste dla promieniowania v o
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energiach < 10 GeV, a wiec w zakresie rejestrowanym przez detektor Fermi/LAT. Dla
jasnosci rzedu ~ 1072 Lgqq, odpowiadajacych najjasniejszym pobliskim galaktykom Sey-
ferta, promieniowanie produkowane wewnatrz centralnych ~ 10R, — a wigc tam, gdzie
istotne sa efekty metryki czasoprzestrzeni — jest catkowicie absorbowane i mozliwa do
obserwacji emisja v wymaga efektywnej produkcji pionéw poza tym obszarem, co z kolei
wymaga udziatu procesdéw nietermicznego przyspieszania.

Rozwiniety przeze mnie model zostal zastosowany w pracy Wojaczynski et al. (2015) do
poréwnania z wynikami analiz danych detektora LAT dla pobliskich galaktyk aktywnych,
co pozwolito na ograniczenie nietermicznej sktadowej protonéw na maksymalnie ok. 10%
w kilku galaktykach, w obiekcie NGC 7213 mozliwe byto réwniez wykluczenie jednoczesnie
szybkiej rotacji czarnej dziury i stabej magnetyzacji przeptywu.

Zbadatam wtasciwosci promieniowania produkowanego w wyniku termicznej komp-
tonizacji promieniowania synchrotronowego i jego zaleznos¢ od parametrow przeptywu,
uzywajac modelu uwzgledniajacego globalny charakter procesu komptonizacji. Stwierdzi-
tam silng zaleznos¢ od parametréw magnetyzacji, grzania elektronow i nieco stabsza od
spinu czarnej dziury. Dla stabego grzania bezposredniego elektronéw i silnej magnetyza-
cji, model z komptonizacja termicznego promieniowania synchrotronowego bardzo dobrze
odtwarza korelacje I'-A\y_1p w uktadach podwojnych i przewiduje temperatury elektro-
néw bliskie obserwowanym, ~ 100 keV. Jest to jedyny zakres parametrow, w ktérym ta
wersja modelu zgadza si¢ z obserwacjami. W szczegdlnosci dla duzych wartosci o lub (g,
przewidywane temperatury elektronéw, ~ 200 — 600 keV, sa znacznie wigksze od obser-
wowanych. Jeszcze wigksza rozbieznos¢ z obserwacjami wywotywana jest przez obecnosé
silnych wyptywéw w obszarze wewnetrznym.

Dla aktywnych jader galaktyk poréwnanie modelu z obserwowanym zwigzkiem mie-
dzy I' a Ay_19, oraz z pomiarami temperatury elektronéw, wskazuja, ze jest potrzebne
zrodto fotondéw miekkich silniejsze niz termiczna emisja synchrotronowa. Pokazalam, ze
(znacznie silniejsze od termicznego) nietermiczne promieniowanie synchrotronowe moze
by¢ procesem zapewniajacym zgodnos¢ modelu z obserwacjami, jezeli energia dostarczana
elektronom nietermicznym wynosi ok. 10% energii dostarczanej elektronom termicznym.

Rozwazytam rozne zrodia elektronéw nietermicznych. Jezeli bezposrednie ogrzewa-
nie termicznych elektronéw jest stabe, to wystarczajaca moc wstrzykiwania elektronéw
nietermicznych pochodzi z rozpadu pionéw natadowanych. Jezeli termiczne elektrony sa
silnie ogrzewane, to nietermiczne musza by¢ produkowane w procesach bezposredniego

przyspieszania. Taka wersja modelu (tzn. z silnym ogrzewaniem elektronéw w procesach
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MHD) charakteryzuje sie jednak zbyt mata gruboscia optyczna przeptywoéw (z wyjatkiem
poréwnania z obserwacjami Cyg A), przy czym wniosek ten opiera sie na precyzji wyzna-
czenia obciecia wysokoenergetycznego w widmach AGN, ktora obecnie mozna uznaé za
wystarczajaco dobra dla zaledwie kilku galaktyk Seyferta, z ktérych wszystkie obserwo-
wane sg z jasnosciami na granicy stosowalnosci uzytego w tej pracy modelu.

Wersja modelu z elektronami produkowanymi gtéwnie w procesach hadronowych moze
rowniez, poprzez zaleznos¢ tempa produkeji tych elektronow od spinu czarnej dziury, w
interesujacy sposob wyjasni¢ to, ze twarde widma rentgenowskie, o indeksie I' < 1.6,
obserwowane sa wylacznie z galaktyk o matych (< 10”"M) masach centralnych czarnych
dziur. W przegladzie dos¢ obszernego zbioru wynikéw obserwacji dla galaktyk takich jak
NGC 4258, NGC 7213, Cyg A, NGC 4151, a wiec zawierajacych czarne dziury o wiekszych
masach, nie znalaztam zadnej obserwacji wskazujacej na tak twarde widmo. Wyjasnienie
takie jest stuszne przy zalozeniu, ze wystepuje zwiazek (tzn. pozytywna korelacja) miedzy
spinem a masa czarnej dziury, jaki jest stwierdzany w niektorych wersjach modelu ewolucji
czarnych dziur (Rozdziat 1.3.2).

W przeptywach wokét czarnych dziur o masach gwiazdowych wpltyw nietermicznego
promieniowania synchrotronowego na proces komptonizacji termicznej jest nieznaczny,
gdyz promieniowanie to jest emitowane w zakresie rentgenowskim i . Zatem réwniez w
tej wersji modelu zostaje zachowana zgodnos¢ z obserwacjami odnotowana dla modelu
uwzgledniajacego tylko termiczny sktadnik elektronéow.

We wczesniejszych pracach dotyczacych zrédet promieniowania rentgenowskiego w
uktadach akrecyjnych rozwazane byty hybrydowe rozktady energii elektronéw (np. War-
dzinski & Zdziarski, 2001; Malzac & Belmont, 2009; Veledina et al., 2011) i zauwazano w
nich, ze nietermiczne promieniowanie synchrotronowe moze by¢ bardziej efektywnym Zro-
dlem fotonéw niz termiczne. Modele te czasem stosowaly bardziej doktadny opis proceséw
mikrofizycznych od uzywanego w mojej rozprawie (zwlaszcza w modelu z bezposrednim
przyspieszaniem elektronéw), np. uwzglednialy proces ogrzewania przez samoabsorpcje
promieniowania synchrotronowego. Natomiast geometria w tych modelach byta bardzo
uproszczona (na ogét jednorodne sferyczne zrédlo) i zaden nie uwzglednial wlasnosci wy-
nikajacych z rozwigzan hydrodynamicznych. Réwniez zadna z tych prac nie uwzgledniata
elektronéw tworzonych w rozpadach 7% i nie zwrécono wezesniej uwagi, ze moga one do-
starczy¢ doktadnie taka ilos¢ promieniowania jaka jest potrzebna do uzgodnienia modelu

z danymi obserwacyjnymi dla AGN.
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Za najwazniejsze wyniki tej rozprawy uwazam:

(1) Opracowanie modelu, ktéry poprawnie oblicza hadronowa emisje v przeptywéw akre-
cyjnych, z uwzglednieniem wszystkich efektéw ostabiajacych obserwowang jasnosé . Jest
to o tyle istotne, ze poprzednie prace sugerowaly o wiele wicksze jasnosci (nawet po-
dobne do jasnoséci w zakresie rentgenowskim) i brak detekcji w tym zakresie mégtby byé
uznany za sprzecznos$¢ podstawowego zatozenia modelu (o wysokich energiach protonéw)
z obserwacjami.

(2) Systematyczne zbadanie wplywu podstawowych parametréw modelu na wlasnosci pro-
mieniowania synchrotronowego i pokazanie, ze tylko niektore zakresy ich wartosci zapew-
niaja zgodnos¢ z obserwacjami. Wykluczone jest np. bardzo silne ogrzewanie elektronéw
w procesach MHD, z efektywno$cia podobna do ogrzewania protonoéw, oraz wystepowanie
w obszarze centralnym bardzo silnych wyplywéw (o takim profilu radialnym, jaki sza-
cowany jest na podstawie pomiaréw w znacznie wiekszych skalach odleglosci). Rowniez
staba magnetyzacja przeptywu jest na ogdt niezgodna z danymi obserwacyjnymi.

(3) Pokazanie, ze promieniowanie synchrotronowe elektronéw produkowanych w procesach
hadronowych pozwala na uzgodnienie modelu goracego przeptywu z danymi obserwacyj-
nymi dla aktywnych jader galaktyk. Jest to szczegodlnie atrakcyjny wynik, w ktérym zgod-
nos¢ z obserwacjami jest osiagana poprzez poprawne uwzglednienie wszystkich proceséw,

ktore powinny zachodzi¢ w okreslonych warunkach fizycznych.
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Procesy promieniste

A.1 Promieniowanie synchrotronowe

Promieniowanie synchrotronowe jest promieniowaniem elektromagnetycznym emitowa-
nym przez czastki natadowane poruszajace si¢ z relatywistycznymi predkosciami w polu
magnetycznym, zmianiajacym kierunek ich ruchu. W przeptywach akrecyjnych jest to
dominujacy proces promienisty przy niewielkich grubosciach optycznych, przy wiekszych
moze by¢ dominujacym zZrodtem fotonow ulegajacych komptonizacji. Przytoczone ponizej
podstawowe wtasnosci tego promieniowania dla potegowego oraz dla termicznego rozktadu
elektron6w zamieszczone sa np. w klasycznej pozycji Rybicki & Lightman (1986). Emisja
synchrotronowa plazmy o hybrydowym rozktadzie energii badana byta np. w pracach Ozel
et al. (2000); Wardzinski & Zdziarski (2001); Yuan et al. (2003) oraz Mahadevan (1999),

przy czym w tej ostatniej pracy rozwazane byty elektrony pochodzace z rozpadu piondw.

A.1.1 Promieniowanie cyklotronowe

Promieniowanie czastki natadowanej poruszajacej sie z nierelatywistyczna predkoscia w
polu magnetycznym nosi nazwe promieniowania cyklotronowego. Dla czastki o masie m,
predkosci v = fc i tadunku ¢ oraz pola magnetycznego B, proces ten charakteryzowany

jest przez promien orbity kotowej (promieft Larmora)

mo
= Al
"L qB’ (A1)
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oraz czestotliwosé cyklotronowa

qB
= . A2
= 2mme (4.2)
Tempo utraty energii (wzér Larmora)
2(]45232
P=——, A3
3c3m? (4.:3)

A.1.2 Promieniowanie synchrotronowe pojedynczej czastki

Przy ruchu z predkosciami relatywistycznymi nastepuje jakosciowa zmiana charakteru
emisji: jej widmo staje sie ciaggle. Promien orbity kotowej oraz czestotliwos¢ wirowania sg

wowcezas okreslone wzorami:

ymu qB 7y
— = == A4
B qB ; VB 27T7mc ~y ) ( )
za$ tempo utraty energii:
2¢' 3242 B2
b= am (A.5)

Charakterystyczna czestotliwosé, dla ktérej moc emisji osigga maksimum (tzw. czestotli-
wosé krytyczna):

Ve = 27214, (A.6)
jest o czynnik 7® wieksza od czestotliwo$ci wirowania vg. Jest to zwigzane z tym, zZe
vg opisuje ruch po calej orbicie kotowej, zas v, opisuje promieniowanie, ktére w wyniku
relatywistycznej aberracji $wiatta (powodujacej silne skolimowanie w kierunku ruchu, we-
wnatrz stozka o kacie rozwarcia ~ 1/v) jest obserwowane z niewielkiej czesci orbity.

Jak wskazuje obecno$é czynnika m =2

we wzorze (A.5), emisja synchrotronowa jest
znacznie bardziej efektywna dla czastek o mniejszej masie. W przeprowadzonych przeze
mnie obliczeniach istotne znaczenie ma jedynie promieniowanie synchrotronowe elektro-
néw (oraz pozytonéw); emisja synchrotronowa protonéw jest pomijalna. Dla elektronéw

POWYZSze Wzory przyjmujg postac:

v, = 2.8 Bg MHz, (A.7)
oraz
4
K= §0T05272UB, (A.8)
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gdzie
B2
T om

jest gestoscig energii pola magnetycznego, za$ Bg oznacza indukcje pola magnetycznego

Us (A.9)

wyrazong w gaussach.
Emisyjnos¢ synchrotronowa elektronu o czynniku Lorentza ~, usredniona po wszyst-

kich kierunkach elektronu wzgledem pola magnetycznego oraz kierunkach emis;ji:

2
Y ) Sy = dmy/3eln, oy (A.10)

G(Va ’7) - SOF(_ 3c

C

gdzie .
Pla) = [ Kol (A.11)

A.1.3 Emisja optycznie cienka oraz samoabsorpcja promienio-

wania synchrotronowego

W zakresie promieniowania optycznie cienkiego, moc promieniowania synchrotronowego
emitowanego z jednostki objetosci plazmy elektronéw o rozktadzie N () mozna obliczy¢

splatajac emisyjnosé, (v, ), z tym rozktadem:

Ymax

oynel — N(y)e(v,v)dy, (A.12)

14

Ymin

7 procesem emisji synchrotronowej zwigzany jest proces absorpcji fotonéw przez elek-
trony poruszajace sie w polu magnetycznym. Powoduje on modyfikacje widma synchrotro-
nowego w zakresie niskich energii. Wspotezynnik absorpcji dla tego zjawiska (np. Ghisellini
& Svensson, 1991):

—1 i 2 5 d ne(7)
= — 124, (v,y)— | —L— | dn. A13
a Qmelﬂl/v(v ) e [7(72—1)5 2} (A.13)
gdzie j, (v, ) jest wspolczynnikiem emisji
. e,y
Ju(v,v) = ) (A.14)

4

Jezeli grubos¢ optyczna wzdtuz drogi optycznej, 7, = o, R > 1, to natezenie promienio-
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wania przyjmuje warto$¢ I, = S, gdzie S, jest funkcjg zZrodlows

Sll - J_Va
ay

(A.15)

7, jest caltka ze splotu wspotezynnika emisji z funkcjg rozktadu elektronéw, zas strumien

energii emitowany z jednostkowej powierzchni
F,=mS,. (A.16)

Wspdtezynnik absorpcji, «,,, bardzo silnie zalezy od czestotliwosci. Czestotliwosé, dla
ktérej 7, = 1, bedzie ponizej oznaczana 14 (ponizej vy promieniowanie ulega silnej samo-

absorpcji, powyzej emisja jest optycznie cienka).

A.1.4 Promieniowanie synchrotronowe elektronéw o rozktladzie

termicznym

Splot z rozktadem Maxwella w réwnaniu (A.12) daje calke nieposiadajaca rozwiazania
analitycznego. Jest ona jednak z dobrym przyblizeniem opisywana przez funkcje znale-
zione w pracy Mahadevan et al. (1996), prowadzace do nastepujacej formuty na emisyjnosé

termicznego promieniowania synchrotronowego:

Ny Ame?
€pth = ————vM(z)), A7
B BeKoy(1/6,) (@) (A.17)
gdzie
2 0, = kT /m.c® (A.18)
Ty = —— . = MeC”, .
M 3I/L(927 ¢
oraz

4.0505 0.40 0.5316

1/3
o + =7 + 1—/2> exp(—1.8896x1\//[ ). (A.19)
Ty Ty L

Dla elektronéw o rozktadzie termicznym, wspélezynnik absorpeji (prawo Kirchoffa):

Jv
a, = =, A.20
B, ( )

gdzie B, jest funkcja Plancka. Zatem dla czestotliwosci v < 1y mamy [, = B,, tzn.

strumien energii o< v? (rozklad Rayleigha-Jeansa).
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Rysunek A.1: Linia niebieska pokazuje obserwowane widmo promieniowania synchrotro-
nowego produkowanego w plazmie z hybrydowym rozktadem energii elektronéw o parame-
trach typowych dla przeptywow akrecyjnych wokot czarnych dziur pochodzenia gwiazdo-
wego: M = 10My, n = 10%cm=3, kT, = 100 keV, r = 10, B ~ 3 x 10° G (odpowiadajace
g =11T, =3x 10" K w rozwigzaniu dla tego r). Ponadto p = 3.2 (a stad I = 2.1),
n = 0.05, Ymax = 103. Linia czarna pokazuje obserwowane widmo promieniowania syn-
chrotronowego produkowanego tylko przez termiczny sktadnik populacji elektronéw. Linia
czerwona pokazuje obserwowane widmo promieniowania synchrotronowego jakie bytoby
obserwowane, gdyby w plazmie wystepowat tylko nietermiczny sktadnik populacji elek-
tronéw. Linia zielona oraz pomaranczowa pokazuja widmo promieniowania emitowanego,
czyli pomijajg efekt samoabsorpcji.

A.1.5 Promieniowanie synchrotronowe elektronéw o rozktadach

potegowym oraz hybrydowym

Dle elektronéw o rozktadzie potegowym, N(7) oc v7P, emisyjnosé €, o< v~ P~1/2 oraz
wspotezynnik absorpcji oy, o< v~ ®+49/2 zatem widmo w zakresie promieniowania optycznie

cienkiego ma rozktad potegowy o fotonowym indeksie widmowym I' = (p+1)/2, siegajacy

2.5
)

do czestotliwodei ~ 3 x 10542 B. W zakresie optycznie grubym, strumien energii o< v
wigc widmo jest nieco bardziej strome niz samoabsorbowana cze$¢ widma emitowanego

przez elektrony o rozktadzie termicznym.

Rysunki A.1-A.4 pokazujg widma promieniowania synchrotronowego dla parametréow
typowych dla przeptywow akrecyjnych wokot czarnych dziur. Zostaly one policzone dla
jednorodnego zrédta sferycznego o promieniu R. Dla v > vy obserwowana jasnos¢ zro-
dta wynosi zatem L, = (4/3)m R3¢ gdzie ¢! jest dane wzorem (A.12), za$ dla

v <uw, L, =47 R*F,, gdzie F, dane jest wzorem (A.16). Widma policzone sa dla hybry-
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Rysunek A.2: Linie czerwone pokazuja widmo promieniowania synchrotronowego obserwo-
wanego z plazmy o hybrydowym rozktadzie energii elektronow, dla sktadnika termicznego
kT, = 50, 100, 200 keV (od dotu do gory), pozostate parametry jak na Rysunku A.1.
Linie czarne pokazuja wktad promieniowania synchrotronowego termicznego.

10405
10%%
o F
> 1038?
D, F
P 10%F
> [
1036?
10
| | m |
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Rysunek A.3: Jak na Rysunku A.2 ale dla M = 10"M, a co za tym idzie mniejsze

B ~ 3000 G oraz mniejsza gestosé n = 10%m 3.
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Rysunek A.4: Jak na rysunku A.3, kT, = 50 keV ale p = 2.2, 2.7, 3.2, 3.7 od gbry do dotu
(’7max = 103)'

dowego rozktadu elektronow, zawierajacego sktadnik termiczny o temperaturze 7, oraz
sktadnik nietermiczny o indeksie p. Parametryzacja tego rozktadu hybrydowego opisana
jest ponizej w Dodatku A.1.6, w szczegdlnosci wzgledny wktad jego dwoch sktadnikéw

parametryzowany jest przez n; wyniki w tym rozdziale odpowiadajg wartosci n = 0.05.

Rysunek A.1 odpowiada parametrom typowym dla rozwigzan hydrodynamicznych
w odlegtosci r = 5 od czarnej dziury o masie M = 10My, dla m = 0.11 g = 1
ne = 10%em ™2, T}, = 3 x 10" K, B ~ 3 x 10° gausa. Dodatkowo zalozone jest kT, = 100
keV, za$ dla skladnika nietermicznego ymax = 10% i p = 3.2. Rysunki A.2 i A.3 pokazuja
zaleznos¢ widm dla analogicznego rozktadu hybrydowego od temperatury elektronéw od-
powiednio dla M = 10M, i 10"M. Jak wida¢ na obu rysunkach, jasnoé¢ sktadnika
termicznego, Ly, wykazuje bardzo silng zalezno$¢ od temperatury, ze wzrostem Ly, o po-
nad rzad wielkosci przy wzroscie T, o czynnik 2. Jednoczesnie porownanie obu rysunkéw
pokazuje kluczows dla wynikow tej rozprawy zalezno$¢ od masy czarnej dziury. Jasnosé
termicznej emisji synchrotronowej rognie z M w przyblizeniu jak Ly, oc M2, Jasnodci
wszystkich innych proceséw promieniowania rosna liniowo z M. Dotyczy to rowniez syn-

chrotronowego promieniowania nietermicznego, pomijajac zaleznosci vy od M, ktéra w
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sposob istotny wptywa na jasno$é¢ tego sktadnika tylko dla stromych rozktadow elektro-
néw z p 2 3 (zaden wynik w gltéwnej czesci rozprawy nie dotyczy tak stromego rozktadu;
zalezno$¢ od p pokazana jest na Rysunku A.4). Dlatego wzgledny wktad termicznej emisji
synchrotronowej jest duzo stabszy w modelach goracych przeptywow dla AGN niz dla
uktadow podwojnych, co jest gtéwna przyczyng zaleznosci od M opisanej w Rozdziatach
415.

A.1.6 Hybrydowy rozkltad energii

W modelach Zrédet wysokoenergetycznych czesto rozwazany jest hybrydowy rozktad ener-
gii elektronow, ktory posiada dwa sktadniki: termiczny, opisywany relatywistycznym roz-

kladem Maxwella-Boltzmanna:

nen(y) = Newy*Bexp(—7/0e) /[0 Ko (1 /)], (A.21)

gdzie 0, = kT /m.c?, zmodyfikowana funkcja Bessela drugiego rzedu K»(1/6,) pochodzi z
warunku normalizacji rozktadu, oraz nietermiczny, opisywany zwykle rozktadem potego-
wym:

npi(7) = Noi(p — Dy 7" (A.22)

W tym dodatku, oraz w Rozdziale 5, zastosowana zostata uproszczona parametryzacja
takiego rozktadu (ktéra jest tez czesto stosowana w literaturze), w ramach ktorej zaktada
sie, ze gestosé energii sktadnika nietermicznego (potegowego) stanowi utamek 7 gestosci
energii sktadnika termicznego.

Gestos¢ energii elektronéw termicznych

ey = a(0e) Nywmec?6e, (A.23)
gdzie
1 [3K5(1/6,) + K.(1/6,)
a(f,) = 0 1K, (1/0,) 1 (A.24)

zmienia sie od 3/2 dla elektronéw nierelatywistycznych do 3 dla mocno relatywistycznych,
K,, oznaczaja zmodyfikowane funkcje Bessela n-tego rzedu. Gestosé energii elektronéw o

rozktadzie potegowym
2P — 1
p—2

(A.25)

Up) ~ plMMeC
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(dla p > 2). Zatem gesto$¢ liczbowa elektronéw nietermicznych, okreslona warunkiem

Upl = MUy, WYNOSi
—2
Ny = i —na(6.)0.Nin. (A.26)

A.2 Odwrotny efekt Comptona

Astrofizyczne znaczenie odwrotnego efektu Comptona zostalo rozpoznane w latach 40-
tych XX wieku (Feenberg & Primakoff, 1948). W zastosowaniu do proceséw promieni-
stych w kwazarach byl on rozwazany np. w pracach Ginzburg & Syrovatski (1965); Rees
& Sciama (1966), za$ jako jeden z podstawowych mechanizméw produkeji promieniowania
rentgenowskiego w obiektach zwartych rozwazany jest od poczatku lat 70-tych (np. [lario-
nov & Syunyaev, 1972). Przytoczone ponizej podstawowe wlasnosci tego promieniowania
opisane sa np. w ksiazce Rybicki & Lightman (1986).

Rozpraszanie fotonu o energii F < meqc? na swobodnym elektronie w spoczynku opi-

sywane jest klasycznym modelem Thomsona, z rézniczkowym przekrojem czynnym:

do 5 (14 cos?d
— = _— A.27
ds Thomson 0 ( 2 ) ( )
oraz catkowitym przekrojem czynnym:
8 o
oT = ST, (A.28)

gdzie ro = €2/ (4megmec?) = 2.8 x 10712 cm. W przyblizeniu klasycznym energia rozpro-

szonego fotonu nie zmienia si¢, czyli £/ = FE.

W ogoélnym przypadku, po uwzglednieniu kinematyki rozpraszania, energia rozproszo-

nego fotonu
E L

14 L (1 —cosf)’

mc?

(A.29)

Efekty kwantowomechaniczne wplywaja réwniez na przekrdj czynny, opisywany w

og6lnym przypadku formuta Kleina-Nishiny:

d_Q = E E2 + —_— — Sin2 0 (A30)

do  13E?(E E
£ E ‘
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Catkowity przekrdj czynny

14+ 3z

RS (A.31)

3 {1—1—1: {2x(1+x)

7=y 3 14 2%

1
1 —ln(1+2x)}+§ln(1+2x)—

gdzie x = hv/mc?.

Przekroj Kleina-Nishiny przewiduje spadek prawdopodobienstwa oddziatywania wraz
ze wzrostem energii fotonu, oraz wieksze prawdopodobienstwo dla matych katéw rozpro-

szenia.

Jezeli elektron porusza sie i jego energia kinetyczna jest wieksza od energii fotonu,
w wyniku rozproszenia moze nastapi¢ wzrost energii fotonu. Jezeli w oddziatywaniu z
elektronem o czynniku Lorentza v, w jego uktadzie spoczynkowym, rozproszenie odbywa
sie w zakresie Thomsona, czyli jezeli vE < mc?, to energia fotonu wzrasta o czynnik 2,
czyli po rozproszeniu E' ~ v?E. Moc wypromieniowywana przez elektron o czynniku
(jezeli zaniedbywalna jest utrata energii w uktadzie elektronu):

dE,, 4
Pkompt = Td = gUTC’YQﬁQUprOmv (A32)

gdzie Uprom jest gestoscia energii promiowania. Poréwnanie z wzorem (A.5), ktéry mozna
zapisac¢ jako:

4
Py = §UTC’7252UB7 (A.33)

pokazuje, ze . -
= - B (A.34)

B kompt Uprom

Zatem o dominacji jednego z tych dwu proceséw promienistych decyduje stosunek gestosci

energii pola magnetycznego oraz gestosci energii promiowania.

A.2.1 Komptonizacja termiczna

Fotony o matych energiach oddziatujac komptonowsko z bardziej energetycznymi elektro-
nami o rozktadzie termicznym doznajag sredniego wzglednego przyrostu energii na jedno

rozproszenie: N
AE (A.35)

E MeC2

82



Rozdzial A

-2 1 2 3
10 10 1 Ekev] 10 10 10

Rysunek A.5: Rysunek ilustruje formowanie widma potegowego w procesie komptonizacji
termicznej. Widmo pokazane kolorem niebieskim policzone zostato kodem Monte Carlo dla
zrodia sferycznego z 7 = 0.9 i kT, = 100 keV. Czerwone linie pokazuja wktad kolejnych
rzed6w rozpraszania, od 1-go (najciensza) do 4-go (najgrubsza). Czarna linia pokazuje
widmo fotonéw miekkich, produkowanych z widmem Plancka o temperaturze kTgg = 30
eV.

dla nierelatywistycznych temperatur, oraz

Ak < ART )2 (A.36)

E MeC?

dla relatywistycznych temperatur. Jezeli 7 > 1, to $rednia ilo$¢ rozproszen podczas dyfu-
zyjnej ucieczki fotonu wynosi 72, a dla 7 < 1 jest to 7. Parametr Comptona, zdefiniowany
jako éredni catkowity przyrost energii fotonu

AE AFE

2
~ — A.
Z 5 max(7,7°), (A.37)

Y

pozwala na sformutowanie warunku istotnej zmiany widma w wyniku komptonizacji jako

y =1

Komptonizacja przez elektrony o rozktadzie termicznym, dla nierelatywistycznych
temperatur (KT, < mec?), opisywana jest réwnaniem Kompaneetsa, np. réwnanie (7.59)
w Rybicki & Lightman (1986), ktére jest przyblizeniem Fokkera-Plancka dla réwnania
Boltzmanna (obowiazujacym dla matych przyrostéw energii przy jednym rozproszeniu).

Dla y =& 1 jego rozwiazaniem jest widmo potegowe rozciggajace sie do energii ~ kT, z
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Rysunek A.6: Tempo chtodzenia komptonowskiego jako funkcja grubosci optycznej dla
zrodla sferyceznego o temperaturze k7T, = 100 keV, miekkie fotony dostarczane przez
promieniowanie ciata doskonale czarnego o jasnosci 10%° erg/s i temperaturze kT = 30
eV, jak na Rysunku A.5.

indeksem widmowym (Sunyaev & Titarchuk, 1980; Rybicki & Lightman, 1986)

1 9 4
F=——+,/o42 A.
VTt (A.38)

gdzie znak 4" odpowiada zwiekszaniu energii fotonéw (upscattering), zas znak -7 zmniej-
szaniu (upscattering). W przypadku y — oo znaczna czes$é fotondéw osiaga energie ~ kT,
i tworzy widmo Wiena, za$ powyzsze I' daje wowczas jego niskoenergetyczna czesc.

W ogdélnym przypadku, w tym zwtaszcza dla relatywistycznych temperatur, modelowa-
nie widma wymaga metod numerycznych, z ktorych najdoktadniejsze wyniki daja metody
Monte Carlo (Pozdniakov et al., 1977; Gorecki & Wilczewski, 1984). Rysunki A.5, A.6 i
A.7 pokazuja charakterystyki komptonizacji termicznej obliczone kodem Monte Carlo w
prostym przypadku jednorodnego sferycznego Zrédia. Ich celem jest m.in. zilustrowanie
zaleznosci tempa chtodzenia komptonowskiego od temperatury elektronéw, dlatego migk-
kie fotony dostarczane sa jako promieniowanie ciata doskonale czarnego o temperaturze
30 eV i jasnosci 10%° erg/s — takie parametry dobrze przyblizaja termiczne promieniowa-
nie synchrotronowe w uktadach podwdéjnych. Takie promieniowanie synchrotronowe nie

zostato tutaj uzyte, co pozwolito na uniknigcie dodatkowej zaleznosci jasnosci migkkich
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Rysunek A.7: Tempo chtodzenia komptonowskiego, jak na Rysunku A.6, ale w funkcji
temperatury elektronéw przy statej grubosci optycznej 7 = 1.

fotonéw od temperatury elektronéw, ktéra dla termicznego promieniowania synchrotro-
nowego jest bardzo silna.

Na Rysunku A.5 pokazane jest formowanie widma w procesie komptonizacji termicz-
nej, gdzie widmo potegowe powstaje w wyniku natozenia widm kolejnych rzedéw rozpro-
szen. Rysunki A.6 i A.7 pokazuja tempo chtodzenia komptonowskiego w funkcji grubosci
optycznej i temperatury elektronow. Obie zaleznosci sg bardzo silne, ze zmianami wartosci
tych parametréw o czynnik ~ 2 typowo wywotujacymi zmiany Qyompt 0 rzad wielkosci.
Zaleznosci te lezg u podstaw efektéw omawianych w Rozdziatach 4 1 5, gdzie np. grubosci
optyczne modeli z malymi i duzymi ¢ réznig o czynnik kilka — zatem odpowiadaja im
ogromne zmiany tempa chtodzenia. Qyompt zmienia si¢ liniowo jasnoscig migkkich foto-
now (tzw. seed), zatem jasnosé¢ zrodla tych fotonéw musi wzrastaé o rzedy wielkosci, zeby
znaczaco zmniejszy¢ temperature elektronow — jak rzeczywiscie ma to miejsce w przy-
padku efektéw omawianych w Rozdziale 5, np. Rysunek 5.2(b) pokazuje, ze sa to 3—4

rzedy wiekosci.

A.3 Absorpcja 7.

Propagacja fotonéw v w wypekiajacym otoczenie polu promieniowania jest zaburzana

przez efekt produkeji par, v+~ — et + e7. Przekrdj czynny na proces produkeji (Gould
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Rysunek A.8: Tempo produkeji par R(w) jako funkcja iloczynu energii oddziatujacych
fotonow.

& Schreder, 1967)

[(3 ~#n (%) 252 62)} , (A.39)

_ 3op(1 — %)

o(8) =

gdzie f = v/ci v jest predkoscia e™ i e~ w ukladzie Srodka masy, za$ usrednione po kacie
oddzialywania tempo produkcji przez fotony o energiach E; i Fy

Cc

Hmax
R(e1,a) = / (1= wo(er, s p)dp (A.40)
-1

gdzie o jest przekrojem czynnym, wzor (A.39), w ktérym

=il A

11 = Ei/mec?, 19 = Ey/mec?, p jest kosinusem kata miedzy kierunkami fotonéw, zas

wynikajaca z kinematyki reakcji gérna granica catkowania pi.x = max(—1,1 — 2/z123).
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Rysunek A.9: Prawdopodobienstwo oddziatywania fotonu o energii 1 GeV z fotonem o
energii 1 keV w funkcji kata miedzy kierunkami tych fotonow.

Jak wida¢ R(x1,x9) jest funkcja jednej zmiennej, w = xqx9, rozktad tej funkcji pokazany
jest na Rysunku A.5 (przy catkowaniu zatozylam, ze kazda warto$¢ u jest rownie prawdo-
podobna). Jak widaé¢ dla okreslonej energii fotonu v prawdopodobienstwo oddziatywania
silnie zalezy od energii fotonéw tworzacych pole promieniowania, w ktérym propaguje
sie ten foton 7. Fotony o energiach 100 MeV i 10 GeV oddziatuja gléwnie z fotonami o
energiach odpowiednio £ ~ 10 keV i ~ 100 eV.

Prawdopodobienstwo oddziatywania zalezy rowniez silnie od kata miedzy kierunkami
fotonow (Rysunek A.9) i jest najwieksze dla fotonéw poruszajacych sie w przeciwnych

kierunkach, czyli dla p ~ —1.
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Dodatek B
Procesy hadronowe

Pierwsza praca, w ktérej w ogélnym kontekscie astrofizycznym rozwazana byta produkcja
promieniowania przez produkty oddziatywan proton-proton jest Ginzburg & Syrovatski
(1965). Na mozliwo$¢ emisji promieniowania y produkowanego w procesach hadronowych
podczas akrecji na czarng dziure zwrocono uwage wezesnie w pracach nad teorig akrecji
relatywistycznej (Dahlbacka et al., 1974). Proces ten rozwazany byt w klasycznej pracy
Shapiro et al. (1976) o dwu-temperaturowych dyskach akrecyjnych, gdzie zauwazono za-
leznos¢ jasnosci v od spinu czarnej dziury. Wptyw produktow oddziatywan hadronowych
na widma emisji przeptywéw akrecyjnych rozwazany byt w kilku pracach w potowie lat
80-tych, np. Eilek & Kafatos (1983), Colpi et al. (1986), Zdziarski (1986), oraz, w ramach

obecnie stosowanego modelu ADAF, w kilku pracach oméwiony w Rozdziale 1.6.

Produkcja promieniowania v w oddzialywaniach protonéw odbywa sie poprzez pro-
dukcje pionu neutralnego,

p+p—p+p+n,

ktéry nastepnie rozpada sie (za posrednictwem oddzialywan elektromagnetycznych) na

dwa fotony ~
70— 2. (B.1)

Jest to dominujacy, z prawdopodobienstwem ok. 99%, kanal rozpadu; inne kanalty to np.
0 — et e

Produkcja elektronéw i pozytronow jest procesem trzystopniowym. Oddziatujace pro-
tony tworza natadowany pion,

p+p—1 +X, (B.2)
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p+p—7m1 + X, (B.3)

gdzie X oznacza pozostate produkty rozpadu, przy czym wersje powyzszych reakcji o

najmniejszej masie spoczynkowej produktéw to odpowiednio
ptp—ptnta, (B.4)

oraz

p+p—p+p+a +7a, (B.5)

zatem energia progowa na produkcje 7~ jest wicksza niz na produkcje 7, co jest odzwier-
ciedlone np. w tempach produkcji pionéw pokazanych na Rysunku B.1. Pion natadowany
rozpada sie (przy udziale oddzialywan stabych) na natadowany mion oraz neutrino mio-
nowe,

=t + o, (B.6)

T = p 4 D, (B.7)

Jest to mocno dominujacy kanal rozpadu; konkurencyjne, np. 77 — e® + v,, zachodzg
z prawdopodobienstwem ok. 107%. Naladowane miony rozpadaja sie na elektrony oraz
neutrina:

pt—et +v.+ 1, (B.8)

P e+ e+, (B.9)

B.1 Model produkcji pionéw

Produkcja pionéw w nieelastycznych oddziatywaniach proton-proton opisywana jest przy
uzyciu dwoch modeli: modelu izobarycznego (model I; Stecker, 1970, 1971), oraz tzw. mo-
delu skalujacego (model S; Stephens & Badhwar, 1981). Ich poréwnanie z wynikami po-
miaréw akceleratorowych w pracy Dermer (1986a) wskazuje na lepsza doktadnosé modelu
izobarycznego ponizej kilku GeV oraz modelu skalujacego dla wyzszych energii. Zapro-
ponowany w tej samej pracy formalizm obliczeniowy, wykorzystujacy model I ponizej 3
GeV, model S powyzej 7 GeV i liniowg interpolacje miedzy nimi w posrednim przedziale
energii, zastosowany zostal w naszym kodzie stworzonym do prac (1) i (3) oraz w ko-

dzie galprop (Moskalenko & Strong, 1998). Formalizm ten poréwnany jest w pracy Mori
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Rysunek B.1: Inkluzywne tempa produkcji pionéw natadowanych dodatnio (krzywa
czarna), ujemnie (krzywa czerwona) oraz neutralnych (krzywa niebieska) w termicznej
plazmie protonéw o temperaturze 6, = kT, /m,c*.

(1997) z wynikami nowszych kodéw wykorzystywanych w fizyce czastek; zgodnos¢ wyni-
kow jest wystarczajaca dla modelowania procesow astrofizycznych. W pracy Kelner et al.
(2006) podana zostala doktadniejsza parametryzacja inkluzywnych przekrojéw czynnych
dla energii protonéow powyzej ok. 100 GeV — ten zakres energii nie jest rozwazany w
obliczeniach przedstawionych w tej rozprawie.

Liczba pionéw tworzonych w jednostce objetosci i jednostce czasu przez dwie popu-
lacje protonéw o gestosciach ny i ny, rozktadach energii fi(y) i fa(y) oraz izotropowym

rozktadzie predkosci, jest rowna

[e'e] [e'e) 1
R.(E;) = ¢ / dv, / ds / d cosf
1 1 ~1

% o (Exi s 9, c08) filn) o) /(B — )2 — (Fi x )2 (B.10)

gdzie (3, (5 sa wektorami predkosci (w jednostkach ), zas cosf = 5 - B5/|51|0s]. Ostatni
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Rysunek B.2: Widmo promieniowania vy produkowanego w wyniku rozpadu pionéw

w jednostce objetosci termicznej plazmy protonéw o temperaturze ¢, = 0.3, 0.1 i 0.05
(od gory do dotu), dla gestoéci n, = 1 proton/cm?. Dla termicznego rozkladu protonéw

widmo fotonowe ma symetryczny rozktad (na wykresie logarytmicznym) wokét ok. 70
MeV =~ moc?/2.

czton wyrazenia podcatkowego zapewnia relatywistyczng niezmienniczo$¢ wyrazenia na
prawdopodobiefistwo oddziatywania (Lifszyc & Landau, 2009). Dla dw6ch oddziatujacych

protonéw mozna zapisaé go jako

VB = 52 = (G x )2 = v B2 (B.11)

gdzie p; i py sa czteropedami protonow, K i Fs ich energiami, vy jest ich predkoscig

wzgledna.
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Rysunek B.3: Widmo promieniowania v produkowanego w wyniku rozpadu pionéw m°

w jednorodnym zZrodle sferycznym o parametrach charakterystycznych dla przeptywow
wokot czarnej dziury o masie M = 107M,, spinie a = 0.95, tempie akrecji . = 0.1
oraz magnetyzacji fg = 1 (czerwone) i 9 (czarne). Widma ciagle odpowiadaja odlegtosci
r = 2, widma przerywane r = 10. Szczegbélowe parametry: czerwona cigglta 0, = 0.16,
n, = 1.5 x 10" em™?; czerwona przerywana 6, = 0.03, n, = 10 cm™3; czarna ciagla

6, = 0.3, n, = 3 x 10! cm™3; czarna ciagta 6, = 0.06, n, = 2 x 10? cm ™.

B.1.1 Fotony 7

Widmo fotonéw v zwiazane jest z widmem energetycznym pionéw wzorem

sE)=2 [ a5, Er) (B.12)

/2 2 A4
E‘rrmin E7r - mTrC

gdzie m,c®> = 0.135 GeV jest energig spoczynkows pionu, F,ni, jest minimalng energia

pionu, ktérego rozpad moze produkowac fotony « o energii £,

2 4
m:c

4E, "

Y

Ewmin - E’y +

(B.13)

Przyktadowe widma fotonéw + produkowanych w termicznej plazmie protonéw, obli-

czone przez dwukrotne scatkowanie wzoru (B.10) po rozktadzie Maxwella, przedstawione
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Rysunek B.4: Rozktad energetyczny pozytonéw (ciagle krzywe czarne) oraz elektronow
(czerwone krzywe przerywane) produkowanych w wyniku rozpadu pionéw 7+ oraz 7~ w
jednostce objetosci termicznej plazmy protonéw o temperaturze 6, = 0.3, 0.1 1 0.05 (od

gory do dotu), dla gestosci n, = 1 proton/cm?.

sa na Rysunkach B.2 oraz B.3. Widma na Rysunku B.3 odpowiadaja parametrom z roz-
wigzania hydrodynamicznego, podanym w podpisie tego rysunku, dla dwoch charaktery-

stycznych odlegtosci, r = 21 10. Objetod¢ obszaru emisji zostata obliczona jako (4/3)m R3.

B.1.2 Produkcja elektronéw i pozytonow

Formalizm obliczeniowy stosowany do obliczenia widma energetycznego pozytonéw i elek-
tronéw w wyniku rozpadu pionéw natadowanych rozwiniety jest w dodatku B pracy Der-
mer (1986b). Nie przytaczam go ze wzgledu na ztozona forme wzoréw. Choé proces jest
trzystopniowy, ze wzgledu na mala réznice mas 7+ i u* i zwigzana z tym niewielkg réznice
predkosci pomiedzy ich uktadami spoczynkowymi
m?ri + mii
Yyt = ~ 1.04,

2Mptmy
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Rysunek B.5: Widmo promieniowania synchrotronowego produkowanego w jednorodnym
zrodle sferycznym o parametrach charakterystycznych dla przeptywoéw wokot czarnej
dziury o masie M = 10"M,, spinie a = 0.95, tempie akrecji . = 0.1 oraz magnety-
zacji Og = 9 w odlegtoéci » = 2 i1 10. Krzywe czarne przedstawiaja widmo produkowane
przez elektrony o hybrydowym rozkladzie energii, w ktérym sktadnik nietermiczny po-
chodzi z rozpadu pionéw 7% tworzonych w termicznej plazmie protonéw (czyli w modelu
HT zdefiniowanym w Rozdziale 5). Czerwone krzywe przerywane pokazuja widma emisji
synchrotronowej termicznych elektrondw.

w obliczeniach standardowo przyjmuje si¢ upraszczajace zalozenie, ze tempo produkcji
mionéw i ich rozklad energetyczny R(E,+) ~ R(E,+), gdzie R(E,=+) jest obliczone wedtug
rownania (B.10). Widmo e*, S,, oblicza sie poprzez scatkowanie R(E,+) z uwzglednieniem
prawdopodobienstwa rozpadu mionu na elektron o okreslonej energii. Przyktadowe widma
elektronow dla rozktadu termicznego protonéow pokazane sg na Rysunku B.4. Osiggaja one
maksimum na ~ m,=c?/4 ~ 35 MeV w wyniku tego, ze naladowany pion rozpada sie w

sumie na cztery czastki.

e* produkowane w wyniku rozpadu pionéw traca energie emitujac promieniowanie syn-
chrotronowe. Alternatywnym mechanizmem utraty energii jest odwrotny efekt Comptona,
sprawdzitam jednak, ze — dla rozwazanych w moich obliczeniach parametréw — kryterium

podane w réwnaniu (A.34) daje zawsze dominacje chtodzenia synchrotronowego. W stanie
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ustalonym e* osiagaja rozktad,
1
N() = =5 C0). (B.14)
przy ktorym tempo wstrzykiwania elektronéw:
C(y) = / Se(v') d', (B.15)
g

jest réwnowazone przez tempo chtodzenia v = P,/(m.c?), gdzie P, wyrazone jest wzorem
(A.33), czyli 4 o< 2. Dla v < 70, a wigc ponizej czynnika Lorentza charakteryzujacego
wstrzykiwanie elektronéw, iloczyn 4N () jest staly (bo C(v) zawiera woéwczas wszystkie
wstrzykiwane elektrony), a zatem w stanie ustalonym N () oc y~2.

Na Rysunku B.5 przedstawiam przyktadowe widma promieniowania synchrotronowego
termicznego (czerwona linia) oraz emitowanego przez e* produkowane w rozpadach pio-
néw (czarna linia) dla parametréw odpowiadajacym dwém charakterystycznym odlegto-
Sciom, r = 2 i1 10, w naszym modelu goracego przeptywu wokél supermasywnej czarnej

dziury.
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