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Streszczenie

Obecnie znanych jest kilkanascie Zrédet promieniowania gamma zidentifikowanych z
uktadami podwojnymi gwiazd. Wsréd tych uktadéw gwiazdowych pieé zostalo zaob-
serwowanych w zakresie energii promieniowania gamma powyzej kilkudziesigciu GeV.
Uktady te sa obecnie intensywnie badane w szerokim zakresie promieniowania elek-
tromagnetycznego. Jednak wyniki nie umozliwiajg jeszcze uzyskania spojnego obrazu
umozliwiajacego zrozumienie zachodzacych w nich proceséw. Dlatego mechanizmy pro-
dukcji wysokoenergetycznego promieniowania gamma i przyspieszania czastek w wa-
runkach panujacych w uktadach gwiazdowych nie sg jeszcze dobrze poznane. Celem tej
pracy jest opracowanie kilku modeli, ktore bytyby w stanie opisaé¢ procesy w tego typu
zrodtach, prowadzace do emisji w zakresie wysokich energii widma elektromagnetycz-

nego.

We wstepie do pracy opisujemy wyniki obserwacji promieniowania gamma z ukta-
dow gwiazdowych wykonane w ostatniej dekadzie i przedstawiamy niektore propono-
wane rozwigzania modelowe. Modele te, opisujace wybrany uktad podwdjny, przedsta-
wig mozliwe scenariusze dla konkretnych warunkéw panujacych w omawianych ukta-
dach. Warunki moga réznic¢ si¢ znacznie w réoznych typach uktadéw gwiazdowych. Prze-
widuje sie, ze promieniowanie moze by¢ produkowane w czterech typach uktadéw po-
dwdjnych: uktadach podwojnych w ktorych obiektem zwartym jest rotujaca gwiazda
neutronowa, mikrokwazarach, zasilanych przez akrecje na czarng dziure lub gwiazde
neutronows, uktadach zawierajacych akreujacego biatego karta, typu novae, oraz ukta-
dach podwdjnych dwoch masywnych gwiazd w ktorych dochodzi do kolizji gestych i
szybkich wiatrow gwiazdowych. W pracy pokazemy na konkretnych przyktadach, w
jaki sposob i w jakim zakresie emisja promieniowania w takich uktadach podwojnych

moze zachodzié.

Pierwszym rozwazanym przypadkiem jest akrecja materii na kataklizmiczne Biate
Karty (IPWDs). Wydaje sie ona zapewnia¢ atrakcyjne warunki dla przyspieszania
czastek do wysokich energii w silnie namagnetyzowanym, turbulentnym obszarze w
wewnetrznym dysku akrecyjnym. Rozwazamy proces przyspieszania elektronéw i ha-

dronéw w takim obszarze i badamy ich procesy radiacyjne w zakresie wysokich energii.



Stwierdzamy, ze przyspieszone elektrony traca energie gtownie w procesie synchrotro-
nowym, produkujac nietermiczng emisje w zakresie promieniowania rentgenowskiego.
7, drugiej strony, przyspieszone hadrony sa unoszone na powierzchni¢ Biatego Karta
(WD) i oddzialuja z gesta materia w procesach hadronowych. W wyniku tych oddzia-
tywan pojawia sie wysokoenergetyczne promieniowanie gamma z rozpadu neutralnych
pionéw i od wtornych leptonow z rozpadu natadowanych pionéow. Pokazujemy, ze pro-
mieniowanie z zakresu GeV-TeV moze uciec z pobliza bialego karta. Wtérne leptony
produkuja gtéwnie promieniowanie synchrotronowe w postaci twardego promieniowa-
nia rentgenowskiego i miekkiego promieniowania gamma. Jako przyktad przewidujemy
emisje promieniowania rentgenowskiego i gamma z IPWD V1223 Sgr. Zaleznie od wy-
ktadnika widmowego wstrzykiwanych czastek, ta wysokoenergetyczna emisja moze by¢
zaobserwowana przez teleskop Fermi-LAT w zakresie GeV i/lub przez planowane ob-

serwatorium Cherenkov Telescope Array (CTA) w zakresie TeV.

Doskonatym przyktadem uktadu podwdjnego ze zderzajacymi sie szybkimi wia-
trami jest najbardziej masywny uklad podwojny, Eta Carinae, ktory zostat w ostat-
nich latach zidentyfikowany jako Zrodlo promieniowania gamma. Widmo zmierzone
przez detektory AGILE i Fermi-LAT jest zaskakujace. Mozna w nim stwierdzi¢ istnie-
nie dwoch sktadnikow i ich wyrazna zaleznos¢ od orbitalnej fazy uktadu. Rozwazamy
rézne scenariusze przyspieszania czastek (elektronéw i hadronéw) i produkeji wyso-
koenergetycznego promieniowania w modelu zderzenia wiatrow gwiazdowych. Celem
jest wyjasnienie obserwacji w zakresie promieniowania gamma oraz przewidzenie za-
chowania zrodta w zakresie energii TeV. Wyliczone na podstawie opisanych ponizej
modeli widma promieniowania gamma sg poréwnywane z dostepnymi obserwacjami
uktadu Eta Carinae. Natomiast widma neutrin produkowanych w modelach hadrono-
wych skonfrontowane sa z ttem neutrin atmosferycznych w typowym teleskopie neutri-
nowym o powierzchni 1 km?. Pokazujemy, ze cechy widmowe moga zostaé¢ wyjasnione
przy zatozeniu modelu zderzenia wiatrow gwiazd towarzyszacych, w ktérym przyspie-
szanie czastek zachodzi na podwdjnej fali uderzeniowej (w wiatrach obu gwiazd) o
roznych wtasnosciach. Fale uderzeniowe, powodowane przez wiatr Eta Carinae i wiatr
jej towarzyszacej gwiazdy, moga przyspieszacé czastki do roznych energii zaleznie od spe-
cyficznych warunkow okredlonych przez parametry gwiazd. Brak wyraznej zmiennosci
promieniowania gamma o energiach rzedu GeV, w zaleznosci od fazy obrotu uktadu,
moze rowniez zosta¢ wyttumaczony tym modelem. Przewidujemy, ze cechy emisji pro-
mieniowana gamma o energiach powyzej 100 GeV pokaza wyrazng zmiennosé (lub jej
brak) w zaleznosci od scenariusza przyspieszania i oddzialywania czastek w uktadzie
podwojnym. Dla modeléw hadronowych przewidujemy spodziewany zakres strumienia
neutrin pochodzacych z uktadu podwdjnego Eta Carinae, ktéry moze by¢ testowany

obserwacyjnie przez duzej skali teleskopy neutrinowe (np. typu IceCube, czy KM3NeT),
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potwierdzajac (lub wykluczajac) konkretne modele hadronowe.

Przewidujemy, ze emisja promieniowania gamma moze takze zachodzi¢ efektywnie
w przypadku uktadéw podwdjnych zanurzonych w materii gromad otwartych. TeV-owa
emisja promieniowania gamma byta ostatnio zaobserwowana z kierunku kilku otwar-
tych gromad zawierajacych masywne gwiazdy. Rozwazamy wysokoenergetyczne pro-
cesy zachodzgce wewnatrz masywnych uktadéw podwdjnych i ich gestego otoczenia
przyjmujac, ze jadra atoméw z wiatréw gwiazdowych masywnych gwiazd sg przyspie-
szane w obszarze kolizji wiatréw gwiazdowych. Obliczamy tempo wstrzyknie¢ protondw
i neutronow z fragmentacji tych jader w zderzeniach z promieniowaniem gwiazd i ma-
terig wiatrow od masywnych towarzyszy w uktadach podwéjnych. Protony i neutrony
moga oddziatywa¢ wewnatrz wiatru gwiazdowego i wewnatrz gromad otwartych, pro-
dukujac piony, ktére rozpadaja si¢ na fotony gamma i neutrina. Rozwazamy mozliwos¢
obserwacji takiej emisji gamma przez obecne i przyszte teleskopy Cherenkowskie dla
przypadku dwoch uktadéw podwojnych: Eta Carinae, wewnatrz kompleksu obtokéw
Carina, i WR 20a, wewnatrz gromady otwartej Westerlund 2. Wyliczamy takze stru-
mienie neutrin produkowanych przez protony wokoét uktadow podwdjnych i wewnatrz
gromad otwartych. Emisja neutrin oczekiwana w tym modelu jest poréwnana z gor-
nymi ograniczeniami na strumienie neutrin z dyskretnych zrédet opublikowanymi przez

wspotprace ANTARES, a takze z czultoscig teleskopu IceCube.

W kolejnych rozdziatach pracy sa szczegdétowo przedstawione powyzej opisane moz-
liwe scenariusze produkcji wysokoenergetycznego promieniowania w uktadach podwoj-
nych. Okreslone zostaja takze przewidywane strumienie fotonéw gamma i neutrin, w
celu mozliwosci potwierdzenia lub wykluczenia tych modeli przez obecnie uzyskane i

przyszte wyniki obserwacyjne.



Rozdziatl 1

Uktady podwodjne gwiazd w

zakresie wysokich energii

Okoto potowa wszystkich gwiazd wystepuje w réznego rodzaju uktadach podwdjnych.
Skomplikowane procesy zachodzace pomiedzy roznego typu gwiazdami w uktadach
podwojnych zawierajacych tzw. gwiazdy zwarte charakteryzuja sie zjawiskami wyso-
kich energii, ktore moga by¢ obserwowane w zakresie promieniowania rentgenowskiego
i gamma. Tymi obiektami zwartymi, towarzyszacymi gwiezdzie w ukltadzie podwdj-
nym, moga by¢ biale karty, gwiazdy neutronowe, czy czarne dziury. Ze wzgledu na
nature uktadow podwodjnych, emisja promieniowania moze by¢ szybko zmienna w cza-
sie, zalezac np. od orbitalnego okresu obrotu. Biorac pod uwage rézne mozliwosci na-
chylenia ptaszyczny obrotu uktadu, zmiennos¢ moze zachodzi¢ w postaci izolowanych
rozbtyskow, pseudo-periodycznej lub w pelni periodycznej emisji. Mozliwos¢ badania
cyklicznosci emisji daje w tym przypadku bardzo duzg przewage nad innymi zréodtami

galaktycznymi.

Rentgenowskie uktady podwodjne charakteryzuja sie czesto termiczng emisja, pro-
dukowang z przetwarzania energii grawitacyjnej z akrecji materii na obiekt zwarty
(gwiazde neutronowa lub czarna dziure) na emisje rentgenowska wypromieniowa przez
goracy akreujaca plazme. Jednakze wraz z odkryciem uktadow gwiazdowych, w ktorych
obiekty zwarte posiadaja relatywistyczne strugi (zwanych mikrokwazarami), podsta-
wowe zatozenia na temat rentgenowskich uktadéw podwdjnych zostaty znacznie zmie-
nione. Synchrotronowa emisja obserwowana z mikrokwazaréw wskazuje na istnienie w
ich otoczeniu elektronéw do energii rzedu ~ 10 GeV. Jezeli proces przyspieszania elek-
tronow postepuje z wystarczajaco wysokim tempem, takie widmo synchrotronowe moze
rozcigga¢ sie az do zakresu twardego promieniowania rentgenowskiego. Dodatkowo,
geste tto niskoenergetycznych fotonow produkowane w strudze, a takze pochodzace

z dysku akrecyjnego i gwiazdy towarzyszacej, tworzy dobre warunki dla efektywne;j



produkcji promieniowania gamma o szerokim zakresie energii w wyniku odwrotnego
rozpraszania Comptona. Dlatego uktady podwojne gwiazd z obiektem zwartym byty
wskazywane jako potencjalne miejsca przyspieszania czastek i takze jako silne zrodta

promieniowania wysokich energii.

Mowiac o zakresie energii promieniowania gamma, mamy na mysli zakres 14 rze-
déw wielkodci. Ten zakres energii zaczyna sie od okolo E = m.c? ~ 0.5 x 10° eV do
~ 10%° eV. Dolna granica odpowiada energii fotonéw w czasie anihilacji spoczywaja-
cych par elektron-pozytron. Gorna granica odpowiada najwyzszym energiom czastek
obserwowanych w promieniowaniu kosmicznym. Ten olbrzymi zakres energii kosmicz-
nego promieniowania elektromagnetycznego jest dostepny réznie pod katem mozliwo-
Sci obserwacyjnych ze wzgledu na rézne metody detekcji promieniowania i czutosci

kosmicznych i naziemnych detektorow.

Od czasu odkrycia galaktycznych zrodet z relatywistycznymi strugami, nazwanych
mikrokwazarami, ogélne postrzeganie roli nietermicznych proceséw w rentgenowskich
uktadach podwojnych bardzo sie zmienito. Obecnie powszechnie uwaza sie, ze procesy
nietermiczne odgrywaja wazna role w tych zrdédtach napedzanych procesem akrecji
materii na obiekt zwarty. W przyblizeniu okoto 20 procent sposréd znanych ukta-
déw rentgenowskich wykazuje cechy emisji synchrotronowej. Obserwacje z ostatnich
lat ujawnity obecnos$é¢ strug w zakresie radiowym w kilku klasach uktadow podwdj-
nych. Dowodem synchrotronowego pochodzenia promieniowania z tych zrédet jest wy-
soka jasnos$¢ i polaryzacja obserwowanej emisji sygnatu radiowego. Nietermiczna moc
synchrotronowych strug (w formie przyspieszonych elektronéw i energii kinetycznej re-
latywistycznego wyplywu) podczas wysokich stanéw aktywnosci w zakresie radiowym
moze by¢ poréwnywalna lub nawet przekroczy¢ termiczng jasno$¢ promieniowania rent-
genowskiego z dysku akrecyjnego wokot centralnego obiektu zwartego, ktérym moze by¢
np. czarna dziura o masie rzedu kilku-kilkunastu mas Stonca. Jezeli przyspieszanie elek-
tronow postepuje w szybkim tempie, widmo promieniowania synchrotronowego strugi
moze rozciggaé sie do twardego promieniowania rentgenowskiego lub nawet mickkiego
promieniowania gamma. Tto fotonéw niskich energii o duzej gestosci moze by¢ produ-
kowane przez dysk akrecyjny otaczajacy obiekt zwarty, przez gwiazde towarzyszaca i
takze przez samg struge. Tworzy ono dogodne warunki dla efektywnej produkcji pro-
mieniowania gamma w procesie odwrotnego rozpraszania Comptona. Takze elektrony
przyspieszane na fali uderzeniowej powstatej w wyniku kolizji strugi z naddzwickowym
wiatrem gwiazdy towarzyszacej moga doprowadzi¢ do (pseudo) stabilnej produkcji pro-
mieniowania gamma w wyniku rozpraszania Comptona, w przypadku gdy optyczne fo-
tony bytyby obficie dostarczane przez gwiazde towarzyszaca. Fala uderzeniowa powinna

takze przyspiesza¢ protony, ale produkcja promieniowania gamma w wyniku oddzia-



tywania protonéw z materig moze by¢ efektywna tylko w obszarach o duzej gestosci
gazu. W tym przypadku, scenariusz bombardowania atmosfery gwiazdy towarzyszacej
przez relatywistyczny strumien czastek przyspieszonych przez obiekt zwarty lub od-
dzialywanie poruszajacego si¢ obtoku gazu ze strumieniem relatywistycznych czastek
moze zapewnié¢ obfita produkcje wysokoenergetycznego promieniowania gamma o ha-
dronowym pochodzeniu. Na koniec, poza promieniowaniem gamma, produkowanym w
strugach o matej skali (ponizej ~parseka), mozna sie takze spodziewaé trwatej emisji z
rozcigglych synchrotronowych obszaréow uformowanych w wyniku kolizji strugi z mate-
rig miedzygwiazdowa, lub w wyniku oddziatywania protonéw oddziatujacych z gestymi

oblokami molekularnymi [21].

1.1 Zarys historyczny obserwacji wysokich energii

z ukltadéw gwiazdowych

Pierwsze wzmianki o odkryciu promieniowania gamma z uktadéw podwdjnych gwiazd
pochodza z lat 1970-tych. Obserwacje prowadzone z satelity COS B wskazaly na ist-
nienie zrodta promieniowania gamma w zakresie powyzej 100 MeV o symbolu 2CG
135+01. Poszukiwania obiektu odpowiedzialnego za te emisje ujawnity istnienie w tym
kierunku uktadu podwéjnego gwiazd [86]. Ten uktad podwéjny zawiera gwiazde typu
Be (LS I +61°303) i obiekt zwarty o niezidentyfikowanej naturze. Pewna identyfikacja
zrodta gamma z tym uktadem gwiazdowym nie mogta zosta¢ dokonana ze wzgledu na
zbyt matg rozdzielczo$¢ katowa teleskopu gamma na poktadzie COS B przy energiach
GeV-owych. Pdozniejsze obserwacje tego Zrodta za pomoca teleskopu EGRET na pokta-
dzie satelity Compton Gamma-Ray Observatory w latach 1990-tych [90] potwierdzity
istnienie zroédta promieniowanioa gamma ale nie umozliwily jego pewnej identyfikacji.
Byly pewne wskazania na zmienno$¢ tego zrédia [165], ale ograniczona czuto$¢ nie
pozwalata na szczegdtowe zbadanie zachowania zrédta w czasie. Wyniki obserwacji te-
leskopem EGRET wskazywaly takze na istnienie kilku innych Zrodet promieniowania
gamma w kierunku kilku uktadéw podwdjnych takich jak Cyg X-3 [119], LS 5039 [131]
i Cen X-3 [172]. Jednym z ciekawszych byto doniesienie o istnieniu zrédla gamma w
danych EGRET na poziomie 50 w kierunku uktadu podwéjnego Centaurus X-3 [172].
Niestety ten pozytywny wynik dotyczyt tylko ograniczonej ilosci danych z teleskopu
EGRET i nie zostal potwierdzony w innych obserwacjach. Poszukiwania zrodet pro-
mieniowania kosmicznego za pomoca aparatur wielkopekowych (zakres energii powyzej
10* eV) donosity o istnieniu stabego nadmiaru czastek z kierunku zagadkowego uktadu
podwdjnego z obiektem zwartym o nazwie Cygnus X-3 [152]. Doniesienia grupy z Kiel w

Niemczech, potwierdzone przez grupe z Havarach Park, spowodowaty niezwykle szybki



wzrost zainteresowania zjawiskami wysokich energii w uktadach podwojnych gwiazd
typu Cyg X-3. Ze wzgledu na przewidywana bardzo duza jasno$¢ zrodta w zakresie
wysokich energii, spodziewano si¢, ze Cyg X-3 moze by¢ prawdopodobnie zmiennym

ale istotnym Zrédtem promieniowania kosmicznego [178, 67].

Obserwacje promieniowania gamma w zakresie energii TeV z uktadéow podwdjnych
dokonaly szybkiego postepu w potowie lat 2000-nych, kiedy to wspéiprace MAGIC,
HESS i VERITAS wykryty promieniowanie z pierwszych uktadéw podwdjnych przy
pomocy teleskopéw Cherenkowskich (ang.: Imaging Array of Cherenkov Telescopes -
IACTS). Liczba znanych Zrédet fotonéw gamma, o energiach powyzej 100 MeV w 2004
roku, powigkszyta si¢ do ponad stu dzigki obserwacjom prowadzonym przez teleskop
EGRET. Obiecujace wyniki teleskopu EGRET zainicjowalty konstrukcje wspotczesnych
obserwatoriow satelitarnych takich jak AGILE (od 2007) roku i Fermi-LAT (od 2008
roku), ktérych parametry znacznie przewyzszaly mozliwosci poprzednich teleskopéw.
Obserwacje AGILE i Fermi-LAT umozliwity odkrycie ponad 2000 Zrédet promieniowa-

nia gamma w zakresie energii powyzej 100 MeV [126].

Obecnie znamy pie¢ uktadéw podwojnych produkujacych promieniowanie gamma
w zakresie energii TeV: PSR B1259-63, LS 5039, LS I +61°303, HESS J0632+057 i
1FGL J1018.6-5856. Podstawowe parametry tych uktadéw podwojnych zostaty opi-
sane w Tabeli 1.1. Uktady te posiadaja znacznie rézniace si¢ okresy orbitalne i wy-
dtuzone orbity (e > 0). We wszystkich, towarzyszem obiektu zwartego jest masywna
gwiazda typu O lub B. Wszystkie zawieraja obiekty zwarte typu mato-masywnej czar-
nej dziury albo gwiazdy neutronowej. Natura obiektu zwartego jest pewna tylko w przy-
padku uktadu PSR B1259-63. Trzy z tych uktadéw (LS I +61°303, HESS J06324-057 i
1FGL J1018.6-5856) nie byly znane przed detekcja promieniowania gamma. Dwa pozo-
state zostaty odkryte weczesniej podczas obserwacji w innych zakresach energii. Wszyst-
kie te obiekty leza w zakresie ~ 1° wokol plaszczyzny Galaktyki [76]. PSR B1259-63
w zakresie TeV zostalo wykryte w 2004 roku przez wspéiprace H.E.S.S. [25] nato-
miast bylo przewidywane jako Zrédto promieniowania gamma od konca lat 1990-tych
[164, 99]. LS 5039 zostal zidentyfikowany jako rentgenowski uklad podwdjny o duzej
masie w 1997 roku [121] w danych katalogu 7Zrédet satelity rentgenowskiego ROSAT.
W 2000 roku Paredes i inni [131] wskazali, ze jest w zakresie ~ 0.5° od zrédta EGRET
(3EG 1824-1314). Ostatecznie emisja w zakresie TeV zostala wykryta w 2005 roku
przez wspétprace H.E.S.S. [24]. LS I +61°303 byt uktadem podwdjnym wykrytym w
promieniowaniu gamma o energii TeV przez wspotprace MAGIC [29]. Pomiary wyraz-
nie wskazywaly na zmiennos¢ emisji z tego zrodla, ktéra pdzniej zostata powigzana z
okresem orbitalnym uktadu gwiazdowego [31]. HESS J0632+057 byl znaleziony przy-

padkowo podczas badania ptaszezyzny Galaktyki [28]. Potozenie zrédta promieniowania
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Tablica 1.1: Parametry znanych uktadéw podwodjnych emitujacych promieniowanie gamma w zakresie energii TeV-owych. Tabela

pochodzi z [76].

PSR B1259-63 LS 5039 LS T+61°303 HESS J06324-057

1FGL J1018.6-5856

P, (dni) 1236.72432(2)  3.90603(8)  26.496(3) 315(5) 16.58(2)
e 0.8698872(9)  0.35(3) 0.54(3) 0.83(8) -

w (°) 138.6659(1)*  212(5) 41(6) 129(17) -

i (°) 19-31 13-64 10-60 47-80 -

d (kpc) 2.3(4) 2.9(8) 2.0(2) 1.6(2) 5.4

typ widmowy  09.5Ve 06.5V((f)) BOVe B0OVpe O6V((f))
M, (M) 31 23 12 16 31

R, (Rp) 9.2 9.3 10 8 10.1

T, (K) 33500 39000 22500 30000 38900
dperiastron (AU)  0.94 0.09 0.19 0.40 (0.41)
dapastron (AU)  13.4 0.19 0.64 4.35 (0.41)
Pperiastron 0 0 0.23 0.967 -

Dsup. conj. 0.995 0.080 0.036 0.063 -

Pint. conj. 0.048 0.769 0.267 0.961 -

* periastron orbity pulsara (masywnej gwiazdy dla pozostatych uktadow)



gamma w zakresie energii TeV zgadza si¢ z potozeniem zmiennego zrédia radiowego
MWC 148. Okres obrotu uktadu podwdjnego zostat ustalony pdzniej na podstawie ob-
serwacji w zakresie promieniowania rentgenowskiego i powigzany ze zmienno$cia emisji
promieniowania gamma w zakresie TeV przez wspolprace H.E.S.S., MAGIC i VERI-
TAS [60]. 1IFGL J1018.6-5856 byt znaleziony podczas poszukiwania zmiennych Zrédet
promieniowania gamma w danych Fermi-LAT [70]. Dalsze badania potwierdzily, ze
emisja promieniowania gamma w zakresie GeV jest powigzana ze Zrodtem rentgenow-
skim [19]. Emisja w zakresie TeV zostala niezaleznie odkryta z tego samego kierunku

przez wspo6tprace H.E.S.S. [15].
Obiekty wspomniane powyzej naleza do jednego typu uktadéw emitujacych pro-

mieniowanie gamma zwanych masywnymi uktadami podwojnymi z obiektem zwartym.
Dzigki wynikom z obserwatoriéw AGILE i Fermi-LAT wiemy obecnie, ze innego typu
uktady gwiazdowe takze moga by¢ odpowiedzialne za pojawienie sie procesow wysokich
energii prowadzacych do emisji promieniowania gamma. Powyzsze i te nowe uktady po-
dwdjne sa szerzej oméwione w dalszej czedci tego rozdziatu. Analiza procesow wysokich
energii, przypuszczalnie prowadzacych do emisji promieniowania gamma z dwoch ty-
pow uktadéw podwdjnych, tj. uktadéw kataklizmicznie zmiennych i uktadéw dwodch
masywnych gwiazd, stanowi zasadniczy temat badan przedstawionych w mojej rozpra-

wie.

1.2 Uklady podwdjne zawierajagce pulsar

Doniesienia o GeV-owej emisji w zakresie promieniowania gamma przez teleskop EGRET
z kilku rentgenowskich uktadéw podwdjnych: LS 5039, Cyg X-3, LS I +61°303 i Cen X-3
przez dtugi czas nie byty potwierdzone przez inne obserwacje i dlatego nie byto pew-
nosci co do pochodzenia tego sygnatu [50]. Niestety, pierwsze teleskopy Cherenkowskie
nie potwierdzaly emisji w zakresie energii TeV i nie wykazywaly istnienia oczekiwa-
nej modulacji sygnatu z okresem obrotu uktadu podwojnego. Przetom nastapit dzieki
teleskopom Cherenkowskim nowej generacji o znacznie wyzszej czutodci, ktére byty w
stanie zmierzy¢ sygnal w zakresie TeV z trzech masywnych uktadéow podwdjnych: LS
2883 /PSR B1259-63, LS 5039 i LS I +61°303. Znaczny postep w poznaniu cech emisji
w zakresie energii GeV nastapil wraz z obserwacjami LS 2883 /PSR B1259-63 wyko-
nanymi przez teleskop Fermi-LAT. Emisja w zakresie GeV wykazuje niespodziewany
silny wzrost w okresie okoto miesigca po przejsciu uktadu przez periastron. Ta emi-
sja w zakresie GeV wydaje si¢ nie by¢ bezposrednio powiazana z emisja w zakresie
TeV, ktorej maksimum przypada w poblizu przejscia uktadu prze periastron (patrz

Rys. 1.1). Natomiast LS 5039 i LS T +61°303 pokazaly wyrazna modulacje sygnatu
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Rysunek 1.1: Widmo uktadu podwdjnego LS 2883 /PSR B1259-63 w szerokim zakresie
energii od zakresu radiowego do TeV gamma (u géry). Krzywa zmian jasnosci emisji
promieniownaia z LS 2883 /PSR B1259-63 w réznych zakresach energii (od géry zakres
TeV, GeV, promieniowania rentgenowskiego i radiowego) w okolicy przejscia gwiazdy
neutronowej przez periastron ukladu. Rysunek pochodzi z [11].
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w zakresie GeV i TeV wraz z ich okresami obrotéw. Te sygnaly natomiast wykazuja
wyrazne cechy antykorelacji w tych dwdch zakresach energii (patrz Rys. 1.2 i Rys. 1.3).
Natomiast emisja rentgenowska wydaje si¢ by¢ skorelowana z emisja w zakresie energii
TeV. Szeroko-pasmowe widmowe rozktady energii z tych dwoch uktadéw gwiazdowych
wykazujg wyrazne maksima w zakresie energii kilku MeV i silng zmiennos¢ w zakre-
sie TeV. Sktadniki widma w zakresie GeV i TeV wydaja si¢ tworzy¢ dwa niezalezne
sktadniki ze wzgledu na wystepowanie niedoboru emisji w przedziale energii ~10-100
GeV. Maksimum emisji krzywej zmian jasnosci w zakresie energii TeV pojawia sie, gdy
obiekt zwarty jest przed masywna gwiazda. Maksimum emisji radiowej nie pokrywa sie

z maksimum emisji rentgenowskiej w uktadzie LS I +61°303.

Obecnie wiadomo, ze obserwowana emisja promieniowania rentgenowskiego z TeV-
owych uktadéw podwojnych jest nietypowo staba w poroéwnaniu do emisji promienio-
wania gamma. Promieniowanie radiowe ze wspomnianych wczesniej uktadow sugeruje,
ze ukltady te zawieraja pulsary radiowe. Wedtug najbardziej popularnego scenariusza,
oddzialywanie wiatru pulsara z silnym wiatrem masywnej gwiazdy jest odpowiedzialne
za formowanie sie fali uderzeniowej wewnatrz uktadu. Czastki moga by¢ przyspieszane
na tej fali uderzeniowej do energii przynajmniej TeV. W najbardziej popularnym sce-
nariuszu modelu leptonowego, promieniowanie gamma w tego typu zrodtach jest pro-
dukowane przez elektrony w wyniku odwrotnego rozpraszania Comptona na termicz-
nym promieniowaniu z powierzchni masywnej gwiazdy towarzyszacej [110]. Glebokosci
optyczne wewnatrz masywnych uktadkow podwojnych sg wyraznie powyzej jednosci
dla elektronéw z energiami powyzej kilkudziesieciu GeV. W zwiazku z tym promienio-
wanie gamma powinno by¢ produkowane z wysoka wydajnoscia [140, 120]. Jednakze w
tych przypadkach duzg role odgrywa absorpcja fotonéw gamma, poniewaz gtebokosci
optyczne wyliczone w tych zroédtach maja bardzo duze wartosci. Dlatego mozna sie
spodziewa¢, ze widma promieniowania gamma dla tego typu uktadéw podwodjnych sa
tworzone w kaskadach inicjowanych przez leptony [42]. Model kaskady leptonowej prze-
widuje anty-korelacje emisji promieniowania w zakresie energii GeV i TeV, co zostato
potwierdzone obserwacjami LS 5039 (Rys. 1.2) i LS T +61°303 (Rys. 1.3). Jednakze pod-
stawowe warunki dla kaskady w uktadzie podwdjnym nie sg dobrze znane i inne procesy,
np. straty energii leptonéw na promieniowanie synchrotronowe, moga odgrywac istotna
role. Jezeli w obszarze rozwoju kaskady pole magnetyczne przekracza wartos¢ ~ 1 G,
znaczna czesé energii jest tracona przez leptony na promieniowaniu synchrotronowym.
W takim przypadku kaskady zaczynaja by¢ nieefektywne, szczegdlnie w zakresie ener-
gii TeV-owych, gdzie przekréj czynny na odwrotne rozpraszanie Comptona znacznie

spada w zakresie Kleina-Nishiny [42].

Pole magnetyczne masywnej gwiazdy moze takze wplyna¢ na rozwoj kaskady we-
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Rysunek 1.2: Obserwacje uktadu LS 5039. Widmo energetyczne w szerokim zakresie
energii obserwowane z LS 5039 [75] (gérny, lewy rysunek), krzywa zmian emisji rentge-
nowskiej wraz z faza uktadu podwdjnego [100] (gérny, prawy rysunek); krzywa zmian
emisji GeV gamma wraz z faza uktadu oraz (ponizej) stosunek strumienia fotonéw w
dwoch zakresach energii 1-100 GeV do 0.1-1 GeV [5] (dolny, lewy rysunek); krzywa
zmian emisji TeV gamma wraz z faza uktadu [24] (dolny, prawy rysunek).

wnatrz uktadu gwiazdowego poprzez zmiane kierunkéw pierwotnych i wtornych lepto-

now. Trzy rézne scenariusze rozwoju kaskady moga by¢ wtedy rozpatrywane:

1. Kaskada rozwijajaca sie liniowo w kierunku emisji pierwotnego fotonu gamma
[64].

2. Calkowicie lokalnie izotropizowana kaskada, w ktérej wtorne elektrony sg izotro-

pizowane przez lokalne pole magnetyczne w miejscu ich powstania [46, 48, 26].

3. Kaskada kierowana przez strukture pola magnetycznego. W niej leptony $ledza

lokalnie linie pola magetycznego o okreslonej strukturze [158].

Kazdy z powyzszych przypadkow przywiduje inny katowy rozktad fotonéw gamma
uciekajacych z uktadu gwiazdowego i inne krzywe jasnosci wraz z orbitalnym okresem.
Ponadto warto zauwazy¢, ze rozne scenariusze kaskad moga dominowaé¢ w roéznych
czesciach uktadu podwéjnego [50]. Z tego powodu oczekuje sie, ze kaskady w uktadach

podwdjnych moga mie¢ bardzo skomplikowang strukture.
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Rysunek 1.3: Obserwacje uktadu LS T +61°303. Widmo energetyczne w szerokim za-
kresie energii obserwowane z LS T +61°303 [76] (gérny, lewy rysunek); Krzywa zmian
emisji w zakresie radiowym i rentgenowskim w zaleznosci od fazy uktadu LS I +61°303
[89] (gérny, prawy rysunek); krzywa zmian jasnosci w zakresie energii GeV [88] (dolny,
lewy rysunek) i w zakresie energii TeV [16] (dolny, prawy rysunek). Przejécie przez
periastron w uktadzie LS I +61°303 nastepuje w fazie 0,23.

Innym waznym czynnikiem okreslajacym ucieczke promieniowania gamma z ukta-
dow podwodjnych moze by¢ unoszenie plazmy leptonowej przez wiatr masywnej gwiazdy.
Zmiana cisnienia wiatru gwiazdowego powodowaé bedzie zmiane potozenia fali ude-
rzeniowej, a co za tym idzie, zmiane warunkow przyspieszania czastek pierwotnych i
warunkow rozwoju kaskad. Zmiany gestosci wiatru masywnej gwiazdy od powolnego i
gestego wiatru rownikowego do szybkiego, ale rzadkiego wiatru w okolicach okotobiegu-
nowych moga powodowacé znaczne zmiany krzywej emisji gamma z uktadu w zaleznosci

od fazy uktadu gwiazdowego.

W przypadku modeli hadronowych produkcji promieniowania gamma, uwaza sie,
ze w tego typu zrédtach jest on mniej prawdopodobny ze wzgledu na stosunkowo dtugie
skale czasowe strat energii relatywistycznych hadronow w kolizjach z materig wiatru
w odniesieniu do charakterystycznego czasu wyplywu plazmy z ukladu podwdjnego
wzdtuz struktury fali uderzeniowej. Jednakze takie modele réwniez byty rozwazane i
odpowiedz na pytanie o istotno$¢ tego procesu pojawi si¢ wraz z mozliwosciami obser-

wacji teleskopami neutrinowymi [148, 149, 98, 68, 50].
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1.3 Mikrokwazary

W mikrokwazarach dysk akrecyjny dookota obiektu zwartego, takiego jak gwiazda neu-
tronowa lub czarna dziura, tworzy materia spadajaca z towarzyszacej gwiazdy. Czes¢
tej materii moze zosta¢ wyrzucona w postaci strugi poruszajacej si¢ z relatywistyczna
predkoscia. Strugi sa prawdopodobnie przyspieszane i kolimowane w zakresie matego
kata brytowego w wyniku proceséw magneto-hydro-dynamicznych w wewnetrznych cze-
Sciach dysku akrecyjnego. Jednym z pierwszych poznanych obiektéw tego typu jest
uktad podwdjny Cyg X-3 zawierajacy bardzo jasng gwiazde typu WR i prawdopodob-
nie czarng dziure. Pierwsze doniesienia o odkryciu emisji gamma z tego uktadu pojawity
sie na podstawie danych z satelity SAS 2. Emisja gamma w zakresie energii GeV zostata
ostatnio zaobserwowana przez teleskopy AGILE i Fermi-LAT [163, 6]. Emisja promie-
niowania gamma jest przejsciowa i pojawia si¢ blisko niskiego stanu radiowego Zrodta,
zaraz przed gtownym rozbtyskiem radiowym obserwowanym z tego uktadu. Emisja po-
kazuje wyrazng modulacje wraz z obrotem uktadu podwdjnego, z maksimum blisko
lokalizacji obiektu zwartego za gwiazda towarzyszaca (Rys. 1.4). Przy czym emisja w
zakresie gamma i rentgenowskim jest wyraznie w anty-korelacji. Jak do tej pory emisja

TeV-owego promieniowania z Cyg X-3 nie zostata wykryta [50].

Innym znanym mikrokwazarem jest Cyg X-1, w przypadku ktorego przejsciowa,
wysoko energetyczna emisja gamma rowniez zostata wykryta [30, 150]. Emisja pro-
mieniowania gamma w zakresie TeV z Cyg X-1 nastgpita blisko jednego z rozbtyskow
twardego promieniowania rentgenowskiego podczas trzydniowej aktywnosci tego zro-
dia [109]. Emisja trwata okoto godziny, kiedy obiekt zwarty byl za masywna gwiazda
towarzyszaca. Na podstawie danych z AGILE okresy emisji promieniowania gamma w
zakresie GeV sa dosy¢ rzadkie [73] i niestety nie byly wykryte przez Fermi-LAT w tym

samym czasie.

Oczekuje sie, ze wysoko energetyczna emisja promieniownia gamma z mikrokwaza-
row jest powiazana z obecnoscia masywnej gwiazdy blisko relatywistycznej strugi. W
takim przypadku mozliwych jest kilka scenariuszy produkcji promieniowania wysokich
energii. Blisko podstawy strugi, gdzie pole magnetyczne jest silne, hadrony mogg by¢
przyspieszane do energii umozliwiajacych produkcje GeV-TeV fotonéw gamma w wy-
niku rozpadu pionéw. Przyspieszanie elektronéw w tym obszarze powinno by¢ wysycone
przy relatywnie niskich energiach (rzedu GeV) ze wzgledu na dominujace straty syn-
chrotronowe. Uniemozliwiaja one produkcje TeV-owych fotonéw gamma. Natomiast
przyspieszone hadrony nie powinny traci¢ zbyt duzo energii i osiaga¢ energie rzedu
PeV. Nukleony z takimi energiami moga oddziatywaé¢ z fotonami rentgenowskimi w

wewnetrznych czedciach dysku akrecyjnego produkujac promieniowanie gamma i neu-
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Rysunek 1.4: Obserwacje Cyg X-3. Modulacja emisji w zakresie promieniowania gamma
i w zakresie promieniowania rentgenowskiego jest pokazana na gérnych rysunkach (z
pracy [6]). Szeroko-pasmowy widmowy rozklad energii z tego zrédla jest pokazany na
dolnym rysunku (z pracy [181]).

trina [107]. W posrednich odlegtosciach od dysku jego pole promieniowania jest nadal
wystarczajace do efektywnej dezintegracji jader. Natomiast produkcja pionéw w koli-
zjach hadronéw z fotonami nie zachodzi juz efektywnie [45]. W tym przypadku neutrony
uwolnione z jader moga produkowaé promieniowanie gamma i neutrina w zderzeniach
z materig dysku. W dalszych odlegtosciach od dysku dominuje pole promieniowania
masywnej gwiazdy. Hadrony moga oddzialtywaé z materig atmosfery gwiazdy, produ-
kujac piony, ktore rozpadaja sie na fotony gamma i neutrina [107]. W takich duzych
odlegtosciach od dysku akrecyjnego synchrotronowe straty energii elektronow staja sie
wzglednie male. Elektrony moga uzyska¢ energie TeV-owe i efektywnie produkowaé
promieniowanie gamma w wyniku odwrotnego rozpraszania Comptona na promienio-
waniu termicznym z towarzyszacej gwiazdy [180]. Wysokoenergetyczne fotony gamma,
produkowane w strugach mikrokwazarow, moga ulegaé silnej absorbcji w gestym polu
promieniowania masywnej gwiazdy. Dlatego widma fotonow gamma sg formowane w
procesach kaskadowych poprzez odwrotne rozpraszanie Comptona i produkcje par et

zachodzace w nieizotropowym polu promieniowania masywnej gwiazdy.

Emisja promieniowania gamma z mato-masywnych uktadéw podwojnych nie zo-
stala jak do tej pory wykryta mimo rozlegtych obserwacji, np. w przypadku: GRS
19154105 [17, 151] lub SS433 [91, 151]. W przypadku mikrokwazaréw w uktadach

podwojnych zawierajacych mato-masywna gwiazde towarzyszaca, wydajna produkcja
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fotonéw gamma moze nie zachodzi¢ ze wzgledu na brak dostatecznie silnego tta foto-
now niskich energii. W przypadku dostatecznie zwartych uktadéw gwiazdowych, zawie-
rajacych akreujacy obiekt zwarty, emisja rentgenowska z wewnetrznych czesci dysku
akrecyjnego moze ogrzewac¢ czes¢ powierzchni gwiazdy, jak to obserwuje sie w ukta-
dach takich jak Her X-1, czy Sco X-1. Wtedy, elektrony przyspieszane w strudze moga
znalez¢ dostatecznie geste pole promieniowania z ogrzanej towarzyszacej gwiazdy w

celu efektywnej produkcji fotonéw gamma w procesie rozpraszania Comptona (patrz
np. [51]).

1.4 Uklady podwéjne masywnych gwiazd

W uktadach podwdjnych zawierajacych dwie masywne gwiazdy typu O lub WR, naj-
wieksza role w procesie produkcji wysokoenergetycznego promieniowania odgrywaja
ich bardzo silne wiatry. Wiatry te zderzaja sie, tworzac strukture podwdjnej fali ude-
rzeniowej. W zwiazku z okreslonym typem gwiazd (O i WR), tempo straty masy tych
gwiazd jest bardzo duze, a ich wiatry szybkie i geste. Posiadaja one rowniez bardzo
silne pola magnetyczne. Wszystkie te czynniki sprawiaja, ze w obszarze powstawania
fali uderzeniowych tworzg sie bardzo dogodne warunki do przyspieszania czastek (elek-
tron6w i hadronéw) do energii pozwalajacych im wytworzy¢ GeV-TeV promieniowanie
gamma. Modelowanie proceséw radiacyjnych i mechanizméw przyspieszania czastek w
tego typu zrédtach daje dogodne warunki zbadania proceséw przyspieszania czgstek na
fali uderzeniowej i/lub procesu rekoneksji pola magnetycznego, ze wzgledu na dobrze
okreglone warunki wewnatrz uktadu podwojnego (gesto$¢ materii, nisko-energetyczne

pole promieniowania).

Obecnie tylko jeden masywny uktad podwojny gwiazd, Eta Carinae, zostat wykryty
przez teleskop Fermi-LAT w zakresie energii od 0.1 GeV do ~ 100 GeV [163, 7, 80]. Emi-
sja fotonow gamma z tego zrodta charakteryzuje sie dwu sktadnikowym widmem, ktére
moze by¢ przyblizone widmami potegowymi o réznych wykltadnikach (patrz Rys. 1.5).
Zostato pokazane, ze wysokoenergetyczna czes¢ emisji musi by¢ powigzana z tym zro-
dtem [81]. Mozliwe jest takze, ze czes¢ emisji w zakresie TeV pochodzacej z kierunku
gromady otwartej Westerlund 2 pochodzi z masywnego uktadu podwojnego WR 20a
[27]. Jednak nie jest jeszcze do konca jasne, czy zmierzona emisja pochodzi rzeczywiscie
z Westerlund 2, czy z pobliskiej mgtawicy wokét pulsara (ang. Pulsar Wind Nebulae -
PWN) [12].

Doktadny model produkeji wysokoenergetycznego promieniowania w takich ukta-
dach podwojnych jest opisany w dalszej czesci pracy. W ogdlnosci proces przyspieszania

elektronéw i hadronow moze by¢ wysycony przez straty radiacyjne lub przez ucieczke z

18



-
o
T
/
/
/
/
7
/
/

,_.
9

E?F [erg cm~2571]
//
E2F [erg cm=2571]

1 1 1 10-12 Il Il
1 10 100 T 10 100
Energy [GeV] Energy [GeV]

1072

Rysunek 1.5: Widmowy rozktad energii emisji gamma z uktadu Eta Carinae. Widmo
rozniczkowe przemnozone przez kwadrat energii usrednione po calym zakresie faz
uktadu (na lewo). Widma zmierzone w 500 dni wokét przejscia uktadu przez peria-
stron (niebieskie) i okolicach apastron (czerwone) (patrz [145]).

uktadu podwdjnego. W przypadku elektronéw role odgrywaja proces synchrotronowy
i odwrotne rozpraszanie Comptona na promieniowaniu gwiazdowym. 7 drugiej strony,
przyspieszanie hadronéw moze by¢ wysycone przez ich straty energii w kolizjach z ma-
teria wiatru lub réwniez przez ucieczke z uktadu wzdluz fali uderzeniowej [175, 53].
Warto zauwazy¢, ze energie przy ktorych nastepuje wysycenie przyspieszenia elektro-
néw i hadronéw moga sie znacznie rézni¢. Dla elektronéw jest to maksymalnie rzad
wielkosci TeV w przypadku strat synchrotronowych, natomiast hadrony uciekajace z
uktadu moga mie¢ energie rzedu PeV. Moze to prowadzi¢ do duzej réznorodnosci sce-
nariuszy przyspieszania czastek w zaleznosci od fazy ukladu. Alternatywnie, widmo
wysokich energii moze by¢ formowane w wyniku absorpcji fotonow gamma na tle fo-
tonowym o energiach rzedu ~100 eV [146]. Ponadto, zmiennosé¢ emisji zalezna od fazy
uktadu gwiazdowego wskazuje, ze nie pochodzi ono z obtoku otaczajacego uktad po-
dwéjny o rozmiarach ~ 0,25 pc [127].

Obecnie rozwaza sie kilka masywnych uktadéw podwodjnych jako mozliwych kan-
dydatéw na zrodia promieniowania gamma, tj. WR 140, WR 146, WR 147, WR 20a i
Eta Carinae. Dla WR 146 i WR 147 wspotpraca MAGIC okredlita goérne ograniczenia
na emisje TeV [33]. Uklady gwiazdowe WR 20a i Eta Carinae i mozliwe mechanizmy
produkeji promieniowania w nich zachodzace sg opisane w szczegdtach w Rozdz. 31 4

tej pracy.
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Rysunek 1.6: Obserwacje Nowej w uktadzie podwojnym V407 Cyg. Krzywe zmian
jasnosci emisji w zakresie gamma, optycznym i rentgenowskim (po lewej). Widmo pro-
mieniowania gamma obserwowane w czasie wybuchu tej Nowej opisane przez model
leptonowy (linia przerywana) i hadronowy (linia ciagta) (po prawej). Zrédto [10].

1.5 Biale Karly w uktadach podwdéjnych

Akreujace namagnetyzowane Biate Karty (ang. White Dwarfs - WDs) moga zapewniaé
korzystne warunki dla przyspieszania czastek w wewnetrznych, turbulentnych czeéciach
dysku akrecyjnego lub w czasie wybuchdéw jadrowych zachodzacych w warstwie materii
na powierzchni Biatych Kartow. Wybuchy jadrowe zachodza od czasu do czasu, gdy na-
gromadzona materia na powierzchni Biatego Karta jest dostatecznie duza. Wyrzucona

materia tworzy fale uderzeniowa, ktoéra takze moze przyspieszaé czastki [50].

Odkrycie przez teleskop Fermi-LAT promieniowania gamma z uktadu podwdjnego
V407 Cyg [10] bylo skorelowane z pojawieniem si¢ Nowej, zaobserwowanej przez ja-
ponskich astronoméw w marcu 2010 roku [125]. Zdarzenie zostato powiazane z nowym
zrodtem promieniowania gamma, a emisja byta obserwowana przez pierwsze dwa tygo-
dnie od optycznego rozbtysku (Rys. 1.6). Widmo promieniowania gamma w zakresie
energii GeV z tego uktadu byto interpretowane w ramach modelu emisji promieniowa-
nia gamma przez elektrony lub hadrony [10]. W modelu leptonowym [159, 112] emisja
w zakresie GeV pochodzi od elektronéw rozpraszajacych promieniowanie z sgsiedniej
gwiazdy lub z otoczki materii rozszerzajacej sie Nowej. W modelu hadronowym emi-
sja GeV-owa powstaje w wyniku oddzialywania hadronéw z materig rozszerzajacej sie
otoczki. W modelu hybrydowym, emisja GeV powstaje w procesie rozpraszania Comp-
tona fotonéw niskich energii przez elektrony, a emisja w zakresie TeV jest produkowana
przez hadrony, ktére moga by¢ przyspieszone do znacznie wyzszych energii ze wzgledu

na relatywnie male straty w czasie procesu przyspieszania [159].
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W innego typu modelu, promieniowanie gamma z uktadéw podwdjnych zawieraja-
cych akreujacego Biatego Karta zachodzi w turbulentnym obszarze przejsSciowym po-
miedzy rotujaca magnetosferg biatego karta i akreujacg materig. Takiego typu model
byl oryginalnie rozwazany dla ukladu AE Aquari [117]. Uktad ten byt wskazywany
jako zrédio fotonéw o energiach TeV we wezesnych obserwacjach [94, 61]. Emisja ta
nie zostala jednak potwierdzona przez wspoétczesne obserwacje [32]. Podobny model
[52] jest rozwazany w mojej pracy doktorskiej. Zostal on oméwiony w szczegbtach na

przyktadzie uktadu kataklizmicznie zmiennego V1223 Sgr.

21



Rozdziat 2

Promieniowanie X 1 gamma z
ukladow kataklizmicznie

zmiennych: V1223 Sgr

Uktady kataklizmicznie zmienne (ang. Cataclismic Variables - CVs) to zwarte uktady
podwojne gwiazd zawierajace bialego karta i normalng gwiazde na ciggu gtownym.
Ze wzgledu na male rozmiary i znaczace masy, rzedu masy Stonca, sa one w stanie
przechwytywa¢ materi¢ z towarzyszacej gwiazdy. Proces przechwytywania zjonizowa-
nej materii z gwiazdy sasiada (tzw. akrecji) moze zachodzi¢ w réznych modach zaleznie
od wartosci powierzchniowego pola magnetycznego WD, ilosci przeptywajacej materii
i momentu pedu materii. Parametry te okreslaja typy akreujacych uktadéw z biatym
kartem, tj. z bezposrednia akrecja na bieguny magnetyczne (uklady gwiazdowe typu
polarnego - ang. ,polars”), z akrecja na bieguny magnetyczne za posrednictwem dysku
akrecyjnego (uklady gwiazdowe typu posrednio-polarnego - ang. ,intermediate polars”
- IPWDs, ten typ uktadu przedstawiony jest na Rys. 2.1) i z dyskiem akrecyjnym roz-
ciagajacym sie bezposrednio do powierzchni WD (uktady, w ktérych WD ma stabe
pole magnetyczne). Dokladniejszy opis wlasnosci uktadéw CV mozna znalezé np. w
[133, 84]. W naszej pracy interesuja nas procesy wysokich energii w uktadach katakli-
zmicznych typu posrednio-polarnego zwanych intermediate polars. Zostaty one ostatnio
zaobserwowane przez teleskopy satelity INTEGRAL w zakresie twardego promienio-
wania rentgenowskiego z widmami typowo nietermicznymi (np. [38, 147]). Emisja pro-
mieniowania rentgenowskiego o nietermicznych cechach moze by¢ wyttumaczona albo
przez proces promieniowania hamowania (ang. bremsstrahlung) w kolumnie akrecyj-
nej nad powierzchnia WD w obszarze bieguna magnetycznego albo w wyniku emis;ji

nietermicznej z wewnetrznej czesci dysku akrecyjnego.
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Rysunek 2.1: Schematyczny rysunek przedstawiajacy uktad podwdjny typu posrednio-
polarnego (IPWD). Materia gwiazdy towarzyszacej przeptywa przez dysk akrecyjny
wokot biatego barta. Dysk akrecyjny jest obciety w wewnetrznej czesci przez rotujace
pole magnetyczne obiektu zwartego. Nastepnie materia spada wzdtuz lini pola magne-
tycznego. Rysunek pochodzi z [122].

Oczekujemy, ze procesy fizyczne w intermediate polar CVs sa podobne do tych
obserwowanych w innych uktadach podwojnych zawierajacych akreujaca gwiazde neu-
tronowa, ktére sa zrodtami promieniowania X. Z tego wzgledu, CV réwniez sa po-
dejrzewane jako obszary, w ktérych procesy wysokich energii odgrywaja istotna role.
Niestety, zaden z tych obiektow nie byt do tej pory zaobserowany w zakresie promienio-
wania gamma przez teleskop EGRET [154]. Jednakze, doniesienia o sporadycznej emi-
sji TeV-owego promieniowania gamma byty publikowane przez dwa niezalezne zespoty
badawcze obserwujace kataklizmiczny uklad AE Aqr, ktéry przypuszczalnie akreuje
materie w modelu szybko obracajacego sie dipola magnetycznego w gestej otoczce pla-
zmy (tzw. model ,propeller”, patrz [115, 116, 61, 66]). Ostatnie obserwacje tego zrédla
przeprowadzone przez teleskopy Whipple i MAGIC nie wykazuja jednak zadnej stabil-
nej lub pulsacyjnej emisji w zakresie TeV [104, 157]. Réwniez inne CV, np. obiekt typu
polarnego AM Her, byt wskazywany jako Zzrédto TeV-owego promieniowania gamma
przez [58]. Podsumowujac, pomimo, ze nie ma oczywistych dowodéw produkcji pro-
mieniowania gamma w tego typu zrodtach, panujace w nich fizyczne warunki sugeruja
obecno$¢ wysokoenergetycznych procesow i zachecaja do przysztych obserwacji poprzez

satelity i obserwatoria naziemne.

Doniesienia o obserwacji TeV-owego promieniowania gamma z AE Aqr i AM Her

zastymulowaty badanie réznych scenariuszy produkcji promieniowania gamma w CV.
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Sa one gtéwnie modyfikacjami modeli zaproponowanych dla procesow wysokoenerge-
tycznych w akreujacych gwiazdach neutronowych. Doktadniejszy opis starszych modeli
mozna znalezé¢ w [154]. Ostatnio pojawily sie nowe propozycje modelowe dotyczace
mozliwej emisji TeV-owego promieniowania gamma z AE Aqr (patrz [101, 117, 93]). W
mojej pracy jestem zainteresowany procesami zachodzacymi w uktadach typu ,inter-
mediate polars” CV. W przypadku IPWD proces akrecji zachodzi poprzez uformowanie
dysku akrecyjnego, ktory silnie oddziatuje w swojej wewnetrznej czesci z rotujaca ma-
gnetosferg WD. Poczawszy od wewnetrznego promienia dysku, materia spada na ob-
szar biegunéw magnetycznych WD. IPWD tworza szczegdlnie interesujaca klase CV,
poniewaz tylko w ich przypadku obserwuje si¢ twarde promieniowanie rentgenowskie z
nietermicznymi cechami. Wtasciwie obszary, w ktorych czastki moga by¢ przyspieszane
w IPWD, moga by¢ podobne w naturze do rozwazanych w akreujacych gwiazdach neu-
tronowych. Ostatnio model, w ktérym czastki (elektrony, hadrony) sa przyspieszane w
turbulentnym, silnie zmagnetyzowanym obszarze przej$cia pomiedzy rotujaca magne-
tosfera i dyskiem akrecyjnym byt opisany w [49] (wczesniejsza wersja w [166]). Czastki
przyspieszane w takim scenariuszu moga by¢ odpowiedzialne za produkcje promienio-
wania gamma w poblizu akreujacej gwiazdy neutronowej wewnatrz uktadéw podwoj-
nych gwiazd o matej masie emitujacych promieniowanie rentgenowskie (tzw. Low Mass
X-ray Binary - LMXB). Ponizej pokazujemy, ze dla warunkéow oczekiwanych w IPWD,
czastki mogg osiagnac energie umozliwiajace produkcje twardego promieniowania rent-
genowskiego i promieniowania gamma z zakresu energii GeV-TeV. Jako przyktad, ob-
liczamy spodziewane nietermiczne promieniowanie z jednego z najjasniejszych IPWD,
tzn. V1223 Sgr [52].

2.1 Akrecja na Bialego Karta w ukladzie podwdj-

nym gwiazd

Biate karty, bedace w fazie akrecji, charakteryzuja sie momentami magnetycznymi dwa
do trzech rzedow wielko$ci wiekszymi niz typowe klasyczne gwiazdy neutronowe ze
wzgledu na znaczaco wigkszy promien. W zwiazku z tym pole magnetyczne wptywa na
proces akrecji zjonizowanej materii w odlegtosciach znacznie wiekszych od powierzchni
WD niz w przypadku gwiazd neutronowych. W rezultacie, dostepny rezerwuar energii
grawitacyjnej spadajacej materii na WD, ktéry mégltby by¢ zamieniony na promienio-
wanie, jest znacznie mniejszy w przypadku WD. Szybkos¢ akrecji materii na powierzch-
nie WD (Mee = 10'7M;7 g s71) mozemy oszacowaé z obserwowanej termicznej emisji
promieniowania rentgenowskiego, Lx, produkowanego przez materie spadajacg na po-

wierzchnie WD. M i Lx moga by¢ powiazane z promieniem i masa WD (przyjmujemy
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Rwp ~ 5 x 10® cm i Mwp = 0.9M) poprzez,
LX = GMWDM/RWD ~ 2.4 x 1034M17 erg S_l. (21)

Ze wzgledu na silne pole magnetyczne obracajacego sie WD, ci$nienie akreujacej ma-
terii jest zrownowazone przez cisnienie rotujacej magnetosfery w pewnej odlegtosci od
powierzchni WD. Najpierw rozwazamy przypadek pseudo-sferycznej akrecji materii na
WD. Odlegtosé, przy ktoérej pole magnetyczne zaczyna determinowaé dynamike materii
(tak zwany promien Alfvena), moze by¢ oszacowana przez poréwnanie gestosci energii

pola magnetycznego z gestoscia energii kinetycznej materii (patrz [79]),
B2, /8% = g2, (22)

gdzie By, jest wartoscia pola magnetycznego w wewnetrznej magnetosferze WD, p =

Moo/ (47 R Jvr) jest gestoscia akreujacej materii, vf = (2GMwp/Ra,0)"*

jest pred-
koscig swobodnego spadku akreujacej materii, Ra , jest promieniem Alfvena w przy-
padku akrecji sferyczno-symetrycznej, a G jest stala grawitacji. Plazma w obszarze
przejsciowym, dla ktorej spelniona jest powyzsza réwnosé, jest bardzo turbulentna
i silnie namagnetyzowana. Oczekuje si¢, ze w takich warunkach moze dochodzi¢ do
przyspieszania czastek do wysokich energii. Szacujemy polozenie tego obszaru przej-
Sciowego w stosunku do odlegtosci od WD poprzez rozwiazanie Réwn. 2.2 przyjmujac,
ze pole magnetyczne w wewnetrznej magnetosferze WD jest typu dipolowego, tzn.

Ba = Bwp(Rwp/Ra)®. Wtedy
Rao =35 x10°BY M cm, (2.3)

gdzie pole magnetyczne na powierzchni WD jest okreslone przez Bwp = 10°Bg G. Jed-
nakze, w przypadku dysku akrecyjnego, potozenie promienia Alfvena jest duzo trudniej-
sze do oszacowania, poniewaz zalezy on od szczegdtow procesu akrecji poprzez dysk. W
ogolnodci, rzeczywisty promien Alfvena, Ra, moze by¢ powiazany z Ra , poprzez zasto-
sowanie pewnego czynnika skalujacego, x, ktéry w przyblizeniu szacuje si¢ w zakresie
~ 0.1 — 1 (patrz [103]),

RA = XRA,o- (24)

Bazujac na znanej wartosci Ry, mozemy oszacowaé¢ wartos¢ pola magnetycznego w

obszarze przejéciowym na,

Ba =29 x 10y MY B G. (2.5)
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Akrecja materii na WD moze zachodzié, zaktadajac, ze predkos$é rotacji magnetosfery
w odleglosci Ra jest mniejsza niz Keplerowska predkos¢ akreujacej materii. Predkosé¢
rotacji jest, vy = 27 R/ P, a predkoéé Keplerowska vy, = (GMyp/R)Y?, gdzie R jest
odlegtoscig od srodka WD. Odlegtos¢, przy ktorej v.or = vy, jest nazywana promieniem

korotacji. Wynosi ona,
Reo ~ 3.1 x 10°P}*  em, (2.6)

gdzie P = 10%P, s jest okresem obrotu WD. Kiedy Rx > R, proces akrecji zachodzi
w tzw. fazie ,propeller”. W przeciwnym przypadku, Rx < R.,, gdy okres obrotu WD

spelnia warunek,
P > 120\32BY M s, (2.7)

proces akrecji zachodzi do powierzchni WD. W tej pracy jesteSmy gltownie zaintereso-
wani fazg akrecji az do powierzchni WD, poniewaz w tym przypadku mozemy uzyskaé
informacje o tempie akrecji materii na WD z obserwowanej jasno$ci promieniowania

rentgenowskiego produkowanego tuz przy powierzchni WD.

Oczekuje sie, ze w przypadku procesu akrecji poprzez formowanie dysku akrecyj-
nego, materia moze dociera¢ blizej powierzchni WD niz jest to oszacowane na podstawie
Réwn. 2.4, w ktorym przyjmuje sie gestos¢ materii w wewnetrznym dysku dana przez
Réwn. 2.2. Wynika to z faktu, ze materia stopniono gromadzona wewnatrz dysku moze
wywiera¢ wigksze ci$nienie na magnetosfere WD. Taki przypadek moze by¢ opisany
przez zastosowanie wartosci parametru y < 1. Mozemy oszacowa¢ gestos¢ materii przy
wewnetrznym promieniu dysku jako funkcje parametru y, poprzez uzycie réwnania

rownowagi,
B3 /87 = pvi/2. (2.8)

Poprzez odwrocenie Rown. 2.8, mozemy oszacowaé gestos¢ materii przy wewnetrznym

promieniu dysku na,
pa12x 1083 5B TMYT emR (2.9)

Zauwazmy silng zaleznos¢ gestosci materii w obszarze przejsciowym od czynnika ska-
lowania, x. W niektorych przypadkach gestos¢ materii przy wewnetrznym promieniu
dysku moze by¢ kilka rzedéw wielkosci wigksza niz w przypadku sferycznej akrecji.
W rozwazanym przypadku granicznym, dla ktorego y ~ 0.1, gesto$¢ materii jest wy-

starczajaco duza, aby zapewni¢ efektywne oddziatywanie relatywistycznych hadronéw z
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materia w obszarze wewnetrznego dysku akrecyjnego. W naszej pracy rozwazamy przy-
padek, gdy x ~ 1, poniewaz przyktadowe zrédlo rozwazane powyzej (V1223 Sgr) jest
scharakteryzowane poprzez taki parametr penetracji. Jednakze, przypadek z xy ~ 0.1

nie wymaga istotnych modyfikacji w rozwazanym tutaj scenariuszu.

2.2 Produkcja promieniowania w obszarze przejscio-

wym

Proponujemy, ze proces akrecji na biatego karta zapewnia dobre warunki do przyspie-
szania czastek i wynikajacej z niego produkcji wysokoenergetycznego nietermicznego
promieniowania. Zrédla, w ktorych proces akrecji zachodzi az do powierzchni WD
sg tutaj rozwazane bardziej szczegotowo ze wzgledu na tatwiejsze do okreslenia wa-
runki fizyczne w obszarze przejéciowym pomiedzy dyskiem akrecyjnym a obracajaca
sie magnetosfera. W rzeczywistosci zrédta akreujace w sposdb opisany w modelu ,,pro-
peller” (np. AE Aqr) moga takze by¢ scharakteryzowane przez podobne procesy radia-
cyjne, jak dyskutuje ponizej. Jednakze, w przypadku modelu ,propeller”, jest duzo
trudniej zdefiniowa¢ warunki w obszarze przyspieszania i emisji promieniowania, po-
niewaz tempo akrecji nie moze by¢ ocenione na podstawie obserwowanej termicznej

emisji rentgenowskiej (akrecja w tym przypadku nie zachodzi do powierzchni WD).

2.2.1 Przyspieszanie czgstek

W warunkach oczekiwanych dla obszaru przej$ciowego pomiedzy wewnetrzna magne-
tosfera i strumieniem akreujacej plazmy (silne pole magnetyczne i turbulentny przeptyw
materii), czastki powinny by¢ wydajnie przyspieszane. Tempo przyspieszania czastek
do energi F (i czynnika Lorentza «y) jest czesto sparametryzowane przez ich promien
Larmora w polu magnetycznym tego osrodka i przez tak zwany parametr przyspiesza-

nia,
Pre = EcE/r, ~ 4.2 x 10 3EMY BT erg 7Y, (2.10)

gdzie ¢ jest predkoscia $wiatla, r, = E'/eBa jest promieniem Larmora, By jest warto-
Scia pola magnetycznego w obszarze przyspieszania (patrz Rown. 2.4), e jest tadunkiem
elektronu i ¢ jest parametrem przyspieszania. Parametr przyspieszania zawiera wszyst-
kie nieznane szczegdty procesu przyspieszania. Oceniamy wartos¢ € w obszarze przej-

Sciowym poprzez jego unormowanie do predkosci komoérek turbulentnych w osrodku,
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jak to zostalo wykazane w przypadku modelu Fermiego przyspieszania czastek [82],
¢~ Blug/c)? = 3.8 x 10793y M BT (2.11)

gdzie # < 1 jest czynnikiem, ktory opisuje efektywnosé przyspieszania. Wtedy, zysk

energii czastek moze by¢ wyrazony przez,
Prow ~ 1.66X_4Mf7/7B6_9/7 erg s L. (2.12)

W zasadzie zarowno elektrony jak i hadrony moga by¢ przyspieszane w takim turbulet-
nym obszarze przej$ciowym. Natomiast maksymalne energie tych czastek i ich efekty
radiacyjne moga si¢ znacznie réozni¢ ze wzgledu na rézne mechanizmy okreslajace ich

straty energii.

2.2.2 Emisja od relatywistycznych elektronéw

Podczas procesu przyspieszania, elektrony takze doswiadczaja strat energii ze wzgledu
na proces promieniowania synchrotoronowego i rozpraszanie fotonéw niskich energii
(np. od gwiazdy towarzyszacej, dysku akrecyjnego i powierzchni WD) w wyniku od-
wrotnego rozpraszania Comptona (ang. Inverse Compton Scattering - ICS). Te straty
energii determinuja maksymalne energie przyspieszonych elektronéw. Inne ograniczenie
wynika z nastepujacego warunku, promien Larmora przyspieszanych czastek musi by¢
mniejszy od charakterystycznej skali odlegtosci obszaru przyspieszania, tzn. 11, < Ra,
jest znacznie mniej restrykcyjny. Dopuszcza on przyspieszanie elektronéow w zasadzie
az do energii Fy, ~ 5 x 103X_2Mf7/736_1/7 erg. Mozna takze prosto pokazaé, bazujac na
wzorze podanym ponizej, ze ucieczka elektronéw z obszaru przyspieszania (adwekcja
wraz z przeptywem akrecyjnym) jest wolniejsza niz wydajno$é proceséw radiacyjnych

elektrondow.

Energia grawitacyjna akreujacej materii, generowana w dysku akrecyjnym, moze

by¢ oszacowana z,

_ GMwpM
=

erg

Lo ~ 3.4 x 108 1B Y M7 —. (2.13)

W przypadku prostego modelu dysku akrecyjnego [156], jasno$¢ dysku moze byé po-

wigzana z jego wewnetrznym promieniem i temperaturg przy wewnetrznym promieniu

poprzez Lp = 4wmR3ospT). Wowczas, temperatura dysku przy jego promieniu we-
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wnetrznym moze by¢ oszacowana przez odwrdcenie powyzszego réwnania,

Lo 1/4 X_3/4M11$/28
Ty=|—2— ~25x 104 2——X K. 2.14
<4ﬂRiUSB> Bé2/28 ( )

Elektrony traca energiec w procesie odwrotnego rozpraszania Comptona w zakresie
Thomsona (T) i Kleina-Nishiny (KN). Bazujac na ocenionej powyzej temperaturze we-
wnetrznego dysku, szacujemy gestosé energii fotonéw w obszarze przyspieszania (obszar
przejsciowy przy wewnetrznym promieniu dysku) na,
4ogpT _
pr=—00 3% 100y MY B T erg em™?, (2.15)
c

gdzie ogp jest stalg Stefana-Boltzmana, a Tj, jest temperatura przy wewnetrznym

promieniu dysku oszacowang z Rown. 2.14.

Szacujemy takze gesto$¢ energii pola magnetycznego w obszarze przejsciowym (Ra

dane przez Réwn. 2.4) na,
pp = B2 /81 ~ 3.3 x 10° M2 "B "7 erg cm 3. (2.16)

Gestosé energii pola magnetycznego wyraznie dominuje nad gestoscig energii promie-
niowania w obszarze przejsciowym, poza pewnymi przypadkami granicznymi, w ktorych
parametr x jest bliski 0.1. My nie rozwazamy takich skrajnych parametréw, koncen-

trujac sie tutaj na przypadkach, w ktérych x jest wyraznie powyzej 0.1.

Straty energii elektronéw spowodowane kazdym z rozwazanych proceséw (synchro-

tronowym i IC w zakresie T') moga by¢ policzone z,
Poss = (4/3)coppy? = 2.7 x 107 pgy? erg s, (2.17)

gdzie o1 jest Thomsonowskim przekrojem czynnym. Maksymalne energie przyspieszo-
nych elektronow sa okreslone przez réwnowage pomiedzy zyskiem energii z procesu
przyspieszania (Réwn. 2.10) i stratami energii spowodowanymi procesem synchrotro-

nowym (Réwn. 2.17),
X 1,35 x 10132y By M M (2.18)

Bazujac na powyzszej formule, mozemy oszacowaé¢ maksymalne energie fotonéw syn-

chrotronowych produkowanych przez te elekrony w obszarze przejSciowym na,

Emax ~ Me(Ba/Ber) (/™) ~ 160¢  MeV, (2.19)
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gdzie Be, = 2mrm?2c®/(eh) ~ 4.4 x 101 G jest krytycznym polem magnetycznym, gdzie h
jest stata Plancka. Sa one rzedu epay ~ 66X_1M127/7Bﬁ_ 7 keV dla wartosci ¢ okreslonej

w Rown. 2.11.

Na podstawie powyzszych rozwazan wnioskujemy, ze elektrony przyspieszone w
obszarze przejSciowym traca energie gtownie na emisje promieniowania synchrotrono-
wego, ktérego widmo moze rozciggaé sie az do twardego promieniowania rentgenow-
skiego. Straty energii w wyniku ICS elektronéw w obszarze przejsSciowym moga by¢

pominiete dla parametru x bedacego w poblizu jednosci.

2.2.3 Emisja od relatywistycznych protonéw

Tempo strat energii przez relatywistyczne hadrony w oddziatywaniach z materia, w

wyniku ktorych produkowane sg piony moze byé¢ oszacowana z,

By = oopepEmyy, ~ 8 x 1075585 /"My ?, (2.20)

gdzie przekroj czynny na zderzenia proton-proton (p—p — ) jest réwny op,, = 3x 1072
em?, K = 0,5 jest wspolczynnikiem nieelastycznosci, p jest gestoécia materii (patrz
Réwn. 2.9), a 7, jest czynnikiem Lorentza protonu. Charakterystyczny czas straty

energii moze by¢ wyrazony przez,
: 6/7 3 ;—10/7
Top = My Yo/ Pop &~ 200° By M7 s, (2.21)

Ten czas oddzialywania dla protonéw w obszarze przejSciowym moze byé¢ wyraznie
dhuzszy niz czas przyspieszania, szczegblnie dla xy ~ 1. Z tego wzgledu, przed efektyw-
nym oddziatywaniem relatywistycznych protonow z materiag w obszarze przyspieszania,
moga by¢ one unoszone na powierzchnie WD z akreujacg materig. Charakterystyczny

czas swobodnego spadku z odlegtosci rownej promieniowi Alfvena jest,
7t = RaJue ~ 1332BY M s, (2.22)

W takim przypadku, proces przyspieszania protonéw jest ograniczony przez proces ad-
wekcji z obszaru przespieszania. Przyjmujemy, ze maksymalne energie przyspieszonych
protonéw sa okreslone przez ich adwekcje poza obszar przejsciowy, w przypadku gdy x
jest bliski 1. W przeciwnym razie, oddziatywania hadronowe moga gtéwnie zachodzié¢ w
obszarze przejéciowym i wtérne leptony z rozpadu natadowanych pionéw doswiadczaja

znacznie stabszego pola magnetycznego niz te na powierzchni WD.

Poprzez poréwnanie charakterystycznego czasu przyspieszania hadronéw, T, =
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mpvp/PaCC (patrz Réwn. 2.12), z charakterystycznym czasem ucieczki hadronéw, 7y

(Rown. 2.22), szacujemy maksymalne czynniki Lorentza przyspieszonych protonéw,
v & 1.4 x 10482 M. (2.23)

Protony z takimi czynnikami Lorentza produkuja neutralne piony, ktore rozpadaja sie
na dwa fotony gamma. Charakterystyczne energie tych protonéw moga by¢ oszacowane

Z,

E, ~ (K/2u)myy, ~ 1656x 2By " MLT  GeV. (2.24)

gdzie p (pu =~ 2.571log(2v,) — 6.45 dla ~, > 1, patrz [130]) jest krotnoscia pionéw pro-
dukowanych przez protony z czynnikiem Lorentza oszacowanym z Réwn. 2.23. Fotony
gamma, z oddziatywan hadronowych, sa w zakresie energii dostepnych dla teleskopu
Fermi-LAT i teleskopéw Cherenkowskich.

Natomiast, naladowane piony, powstate w oddziatywaniach hadronéw, rozpadaja

sie na leptony o czynnikach Lorentza rzedu,

et & (K /4p) (mp/me)p. (2.25)

Leptony z takimi energiami produkuja fotony synchrotronowe w polu magnetycznym
na powierzchni WD z charakterystycznymi energiami,

£~ meo(Bwp/Be ) (12°)? & 3832 ° By MY MeV. (2.26)

max

Widma synchrotronowe, produkowane przez wtérne leptony z rozpadu natadowanych
pionéw, liczymy przyjmujac typowa warto$¢ powierzchniowego pola magnetycznego
WD. Te widma synchrotronowe moga rozcigga¢ sie nawet do zakresu energii Fermi-
LAT. Jednakze, w przypadku wydajnych kolizji hadronowych juz w obszarze przejécio-
wym, gdzie pole magnetyczne jest o 2-3 rzedy wielkosci mniejsze, energie fotonéow syn-
chrotronowych, proporcjonalne do wartosci pola magnetycznego, sa takze o 2-3 rzedy
wielko$ci nizsze, tzn. te fotony bedg produkowane z energiami w zakresie twardego

promieniowania rentgenowskiego.

2.2.4 Ucieczka fotoné6w gamma z okolic WD

W naszym scenariuszu promieniowanie gamma jest produkowane relatywnie blisko po-
wierzchni WD w kolumnie akrecyjnej, gdzie gesto$¢ materii jest duza i pole promienio-

wania od caltej powierzchni WD i kolumny akrecyjnej jest silne. Rozwazamy warunki
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ucieczki fotonéw gamma z takiego pola promieniowania. Obserwacje biatych kartow
w zakresie nadfioletowym pozwalajg oszacowac¢ charakterystyczne temperatury ich po-
wierzchni w zakresie Twp = (15 — 25) x 10® K. Takze dodatkowy skladnik emisyjny z
obszaru czapy polarnej na powierzchni WD jest czasem obserwowany z typowsa tempe-
raturg dochodzaca do ~ 3x10* K. Jest on emitowany z goracego, niewielkiego obszaru o
rozmiarze okoto 2 —10% powierzchni WD (patrz [113]). Szacujemy glebokosci optyczne

dla fotonéw gamma w polu promieniowania od catej powierzchni WD z,

TP & Rwp /Ay & Rwpnwpyy—et ~ 0.027), (2.27)

gdzie nwp jest gestoscig termicznych fotonéw blisko powierzchni WD z charaktery-
styczna temperatura Twp = 2 x 10Ty K, A, jest srednia droga swobodna na proces
absorpcji 7y — ¥, a 0.,_.+ jest maksymalnym przekrojem czynnym na ten proces.
Glebokosci optyczne dla promieniowania gamma w polu promieniowania czapy polarnej
sa podobnego rzedu w przypadku czapy o promieniu Re,p, =~ 0.3Rwp (gérna granica)
i temperaturze powierzchniowej T.,, = 3 X 10* (patrz [113]). Bazujac na powyzszych
szacunkach, wnioskujemy, ze promieniowanie gamma produkowane blisko powierzchni

WD, ucieka bez znaczacej absorpcji poprzez termiczne pole promieniowania.

2.2.5 Bilans energetyczny modelu

Maksymalna moc dostepna do przyspieszania czastek jest ograniczona przez energie ge-
nerowang w obszarze przejsciowym w wyniku oddziatywania materii dysku z rotujacym
polem magnetycznym dipola magnetycznego. Ta energia moze by¢ dostarczana przez
dwa mechanizmy. W przypadku kwazi-sferycznej akrecji z wiatru gwiazdowego, mate-
ria musi by¢ przyspieszona do predkosci rotujacej magnetosfery w odlegtosci Rp lub
do predkosci Keplerowskiej. Rotujacy WD zwalnia, przekazujac te energie do obszaru
turbulentnego. W przypadku akrecji poprzez wewnetrzny punkt Lagrange’a w uktadzie
gwiazdowym, materia ma duzy moment pedu. Musi on byé¢ czesciowo stracony w ob-
szarze przejsciowym w celu umozliwienia kontynuacji procesu akrecji na powierzchnie
WD. Moment pedu akreujacej materii jest wéwczas czesciowo przekazywany do obszaru
przejsciowego i do WD. W rezultacie, WD moze zyskiwa¢ moment pedu i dzieki temu

jego ruch obrotowy jest przyspieszany.

W przypadku procesu akrecji zachodzgcego przez dysk akrecyjny, materia przy-
bywa do obszaru przejsciowego z predkoscia Keplerowska. Ten obszar jest blizej do
powierzchni WD niz oszacowany powyzej w przypadku kwazi-sferycznej akrecji (patrz
Roéwn. 2.3) o czynnik x ~ 0.1 — 1. Materia, aby méc akreowaé¢ na powierzchnie WD,

musi by¢ zwolniona do predkosci obrotowej magnetosfery WD, tj. z Uyep do vror. WOW-
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czas maksymalna dostepna moc przekazana do obszaru przejsciowego jest rzedu,

1.
L= iMaCC‘Ui — 2 ). (2.28)
W przypadku fazy akrecji materii na powierzchnie WD ta moc moze by¢ powigzana z

parametrami okreslajacymi proces akrecji,
L~17x 108 "By MY erg 57! (2.29)

zaktadajac, ze vk > v, W odlegtosci promienia Alfvena. Przyjmujemy, ze czesé, 9,
tej dostepnej energii jest przekazywana relatywistycznym elektronom i protonom, tj.
odpowiednio 6, i 6,. Stosunek d./d, nie moze by¢ obecnie wiarygodnie okreslony przez
teorie przyspieszania czastek. Moze by¢ natomiast testowany obserwacyjnie w wyniku

obserwacji zrodetl np. proponowanych w tym rozdziale.

2.3 Promieniowanie rentgenowskie i gamma z V1223

Sgr

Powyzej rozpatrywany model zastosujemy do uktadu kataklizmicznego V1223 Sgr. Na-
lezy on do klasy tak zwanych posrednio polarnych Biatych Kartéw, na ktore akrecja
zachodzi poprzez uformowanie sie dysku akrecyjnego. Dysk jest zniszczony w swo-
ich wewnetrznych czesciach przez rotujaca magnetosfere WD (Rys. 2.1). Warunki w
tych zrodtach pozwalaja materii z dysku akrecyjnego osiagna¢ powierzchnie gwiazdy
przeciwstawiajac sie cidnieniu rotujacej magnetosfery WD. Taka sytuacja zdarza sie w
przypadku WD z posrednimi powierzchniowymi polami magnetycznymi, rotujacymi z
posrednimi okresami (w odniesieniu do catej populacji klasy Bialych Kartow). V1223
Sgr akreuje z relatywnie duzym tempem akrecji, oszacowanym na M ~ 107 g st uzy-
skanym z obserwowanej jasnosci rentgenowskiej L, = 2 x 10** erg s7! (np. [38, 147]), i
przyjmujac promiein WD 4.17 x 10® cm i jego mase 1.17My, (patrz [57]). Odlegtoéé¢ do
tego zrédia jest oszacowana na 510 pc. Bialy Karzet ma okres obrotu 745,5 s i okraza
towarzysza z okresem obiegu rownym 3,366 godz. Powierzchniowe pole magnetyczne

WD jest oszacowane w zakresie (0.5 — 8) x 10° G, zaleznie od modelu (patrz [57]).

W celu okreslenia warunkéw akrecji w V1223 Sgr, szacujemy parametr x, okresla-
jacy efektywnos¢ penetracji wewnetrznej magnetosfery WD, stosujac parametry mo-
delu akrecji dla V1223 Sgr pochodzace z pracy [57] (patrz model A w tej pracy). Beuer-
mann et al. [57] rozwazali dwa rézne modele, ale tylko ich model A daje parametry, dla

ktorych emisja gamma z kataklizmicznych uktadéw podwdjnych jest mozliwa. Model B
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Rysunek 2.2: Widma promieniowania rentgenowskiego i gamma oczekiwane z posred-
nio polarnego uktadu kataklizmicznie zmiennego V1223 Sgr. Widma te sa produkowane
przez pierwotne elektrony w procesie synchrotronowym (krzywa kropkowana), wtérne
leptony z rozpadu natadowanych pionéw takze w procesie synchrotronowym (kresko-
wana) i bezposrednio z rozpadu neutralnych pionéw (ciggta). Piony sa produkowane
przez protony w zderzeniach hadronowych z materig blisko powierzchni WD. Odpo-
wiednie rysunki pokazuja wykresy dla widma rézniczkowego pierwotnych czastek o wy-
ktadniku widma réwnym « = 1,5 (na gérze po lewej), 2,0 (na gérze po prawej) i 2,5 (na
dole). Wspétezynnik konwersji energii z obszaru przyspieszania do relatywistycznych
pierwotnych elektronéw i protonéw jest réwny o, = o, = 0,05. Parametry opisujace
WD w V1223 Sgr i scenariusz przyspieszania sa opisane w gléwnym tekscie. Cienka
kreskowana i kropkowana linia zaznaczajg czuto$é odpowiednio teleskopu Fermi-LAT
[83] i przysztego Obserwatorium CTA [18]. Gérne ograniczenie z obserwacji teleskopu
EGRET na emisje gamma z V1223 Sgr jest takze zamieszczone [154].
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przyjmuje obciecie dysku akrecyjnego przy wickszych odlegtosciach od powierzchni WD
ze wzgledu na zastosowane znacznie silniejszego powierzchniowego pola magnetycznego
WD (model A: Byp =5 x 10> G w poréwnaniu do modelu B: 107 G, patrz [57]). Dla
tak silnych powierzchniowych p6l WD dostepna energia do przyspieszania czastek w
obszarze przejsciowym jest zdecydowanie nizsza (patrz Rown. 2.29). Z tego wzgledu,
detekcja emisji promieniowania gamma z V1223 Sgr moze zadecydowaé o wyborze jed-
nego z zaproponowanych modeli. Dla modelu A szacujemy wartosé¢ y =~ 0.4 bazujac
na poréwnaniu otrzymanego promienia wewnetrznego dysku akrecyjnego (patrz [57])
z oszacowaniem uzyskanym za pomoca Roéwn. 2.4. Pozostale parametry scenariusza
akrecji zostaja ustalone na: M;; = 3, Bg = 0.5, aby model byt spéjny z niskoener-
getycznymi obserwacjami tego ukltadu podwéjnego (patrz [57]). Dle tych parametrow
maksymalne energie przyspieszanych hadronéw wynosza ~ 400 TeV, a elektronow ~ 2

GeV, przyjmujac = 1.

Przyjmujemy, ze elektrony i protony sa przyspieszane w turbulentnym obszarze
przejsciowym z widmem potegowym charakteryzujacym sie eksponencjalnym odcie-
ciem (dN/dEdt < E~%exp(—E/FEnq..)). Czastki te osiagaja stan réwnowagi okreslony
przez ich straty energii. Maksymalne energie elektronéw sa oszacowane z Rown. 2.18. W
zasadzie, widmo elektronéw moze by¢ silnie wypikowane przy najwyzszych mozliwych
energiach ze wzgledu na silne straty synchrotronowe podczas procesu przyspieszania
(patrz np. [139]). Ten mozliwy efekt nie jest brany pod uwage w naszych obliczeniach.
Jak dyskutowano powyzej, elektrony traca energie w wyniku réznych proceséow radia-
cyjnych. Najbardziej istotny jest proces synchrotronowy (dominuje przy najwyzszych
energiach) i ICS promieniowania termicznego z powierzchni WD. Pomijamy produk-
cje promieniowania gamma od elektronéw w obszarze przyspieszania podczas Comp-
tonowskiego rozpraszania promieniowania z powierzchni WD lub dysku akrecyjnego,
poniewaz ich gestosci energii moga by¢ zaniedbane w odniesieniu do gestosci energii
pola magnetycznego. Widma fotonéw synchrotronowych produkowanych przez elek-
trony z powyzej opisanym widmem wstrzykniecia sa policzone wykorzystujac formuty
przedstawione w [59] i zaktadajac catkowite schtodzenie elektronéw w polu magnetycz-
nym. W przypadku relatywistycznych protonéw, ich maksymalne energie sa oszaco-
wane z Réwn. 2.23. Protony, przyspieszone w obszarze turbulentnym, sa unoszone na
powierzchnie WD wraz z akreujacg materig i produkuja piony w zderzeniach z materig.
Widma promieniowania gamma (z rozpadu 7°) i widma wtérnych leptonéw (z rozpadu
%) sg liczone w przyblizony sposéb, wykorzystujac krotnoéé produkeji pionéw w od-
dziatywaniach hadronowych, okreslona przez Réwn. 2.24, i przyjmujac, ze $rednio foton
unosi polowe energii neutralnego pionu, a lepton unosi 1/4 energii natadowanego pionu.
Przyjmujemy, ze protony podlegaja catkowitemu schtodzeniu w wyniku oddziatywania

z materiag na powierzchni WD. Przyktadowe wyniki obliczen widm promieniowania
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rentgenowskiego z procesu synchrotronowego elektronéw pierwotnych, promieniowania
z procesu synchrotronowego leptonéw wtoérnych i promieniowania gamma z rozpadu
neutralnych pionéw dla réznych wyktadnikow widmowych przyspieszanych czastek sa
przedstawione na Rys. 2.2. Zauwazmy, ze obliczone widma synchrotronowe od pier-
wotnych elektronoéw nie moga by¢ bezposrednio obserwowane z V1223 Sgr w zakresie
twardego promieniowania rentgenowskiego, poniewaz sg one wyraznie ponizej emisji
produkowanej w kolumnie akrecyjnej w termicznym procesie hamowania. Jednakze,
synchrotronowa emisja od wtornych leptonéw rozcigga sie az do zakresu miekkiego
promieniowania gamma i jest na poziomie czutosci detektora Fermi-LAT (np. [83]) dla
ptaskich widm przyspieszonych protonéw. Widma promieniowania gamma z zakresu
GeV-TeV z rozpadu neutralnych pionow zostaly policzone dla energii powyzej 300
MeV, tj. w zakresie energii optymalnej czutosci teleskopu Fermi-LAT. Ta emisja moze
by¢ zaobserwowana przez Fermi-LAT i/lub teleskopy Cherenkowskie zaleznie od wy-
ktadnika widmowego pierwotnych protonow i wydajnosci ich przyspieszania. Obliczenia
przedstawione na Rys. 2.2 wskazuja, ze zmodernizowane wersje obserwatoriow H.E.S.S
i MAGIC (H.E.S.S. IT i MAGIC 1II) maja szanse wykry¢ emisje gamma o energiach
TeV od niektérych CV typu IPWD.

2.4 Dyskusja i Wnioski

Policzyliémy nietermiczna emisje produkowana przez relatywistyczne elektrony i pro-
tony, ktore sa przyspieszane w turbulentnym obszarze przej$ciowym pomiedzy rotujaca
magnetosferag WD i akreujgcg materig. Nietermiczna emisja w zakresie promieniowania
rentgenowskiego, produkowana przez pierwotne elektrony wewnatrz obszaru przejscio-
wego, jest wyraznie ponizej twardej emisji rentgenowskiej obserwowanej z rozwazanego
posrednio polarnego kataklizmicznie zmiennego zrodta V1223 Sgr. Dlatego twierdzimy,
ze obserwowana emisja w zakresie twardego promieniowania rentgenowskiego musi mie¢
inng nature, np. jest ona spowodowana oddziatywaniem elektronéw z materia w pro-
cesie bremsstrahlungu w obszarze bieguna magnetycznego na powierzchni WD. Nato-
miast przewidywana w naszym modelu emisja synchrotronowa od wtoérnych leptonow
(produkty rozpadu natadowanych pionéw z kolizji hadronowych blisko powierzchni
WD), rozciagajaca sie az do zakresu promieniowania gamma, powinna wyraznie domi-
nowa¢ nad emisja z procesu bremsstrahlungu przy energiach powyzej ~100 keV. Ten
widmowy sktadnik przewidywany przez nasz model jest obiecujacym celem dla przy-
sztych teleskopow pracujacych w zakresie twardego promieniowania rentgenowskiego i

miekkiego promieniowania gamma.

Rozwazany przez nas model przewiduje takze emisje promieniowania gamma z roz-
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padu neutralnych pionéw produkowanych w zderzeniach hadronowych w przypadku
zrodta V1223 Sgr, ktory jest jednym z najsilniejszych emitujacych w zakresie pro-
mieniowania X posréd uktadéw Kataklizmicznie Zmiennych typu ,intermediate po-
lars” (patrz Rys. 2.2). Zaleznie od wyktadnika widmowego hadronéw przyspieszonych
w obszarze turbulentnym dysku akrecyjnego, wspotczynnika wydajnosci przyspiesza-
nia () i mocy przekazanej na przyspieszanie elektronéw i hadronéw (d./0,) emisja w
zakresie promieniowania gamma moze by¢ wykryta przez teleskop Fermi-LAT i/lub
przyszte obserwatorium CTA. Obecnie, tylko teleskop Fermi-LAT ma wystarczajaca
czutosé, zeby zaobserwowaé emisje gamma na przewidywanym poziomie z IPCV w naj-
bardziej optymistycznych przypadkach. Takie obserwacje umozliwig konstrukcje swo-
bodnych parametréw modelu, tj. parametréw okreslajacych mechanizm przyspieszania
czastek w turbulentnej, namagnesowanej plazmie. W optymalnym przypadku, V1223
Sgr (i podobne zrédta) ma szanse by¢ wykryty w czasochtonnych obserwacjach w po-
blizu progu energetycznego (tj. ~100 GeV) poprzez teleskopy Cherenkowskie nastepnej
generacji takie jak: H.E.S.S. IT i MAGIC II. W przypadku stromego widma przyspie-
szonych hadronéw (wyktadnik bliski -2.5), teleskop Fermi-LAT powinien by¢ w stanie
wykry¢ sygnal z V1223 Sgr zaktadajac, ze wspotczynnik konwersji energii z obszaru
przejsciowego do relatywistycznych hadronéw jest rzedu 10%. Jak dotad, zadne ze 7ré-
del kataklizmicznie zmiennych nie zostato znalezione w katalogu Fermi-LAT [8]. Kilka
zrodet typu IPWD o cechach podobnych do V1223 Sgr jest obserwowanych na obydwu
potkulach (patrz Tabele w [38, 147]). Moga one by¢ potencjalnymi zrodtami w zakresie

promieniowania gamma.

Duzg ilo$¢ kataklizmicznych biatych kartéw odkryto wewnatrz gromad kulistych
(patrz np. [87, 138]), ktore zostaly zidentifikowane ze znanymi zrodtami Fermi-LAT w
zakresie GeV [9]. Obecnie uwaza sie, ze za te emisje gamma z gromad kulistych jest
odpowiedzialna populacja milisekundowych pulsaréow. Nie jest jednak wykluczone, ze
czes$¢ tej emisji moze takze pochodzi¢ z innych Zrédet, np. takich jak IPWDs rozwaza-

nych w tym rozdziale. Ta mozliwos¢ powinna zosta¢ doktadnie zbadana w przysztosci.

RozwazaliSmy model przyspieszania czastek i produkcje wysokoenergetycznego pro-
mieniowania w magnetosferze akreujacego biatego karta analizujac tylko faze akrecji
az na powierzchnie WD. Spodziewamy sie, ze procesy hadronowe, odpowiedzialne za
produkcje promieniowania gamma w zakresie GeV-TeV, mogg takze zachodzi¢ w przy-
padku biatych kartow w fazie ,propeller” (ktéra prawdopodobnie jest charakterystyczna
dla dobrze znanego Zrédta kataklizmicznie zmiennego AE Aqr, patrz np. [117]). Jed-
nakze, ta faza akrecji nie moze zosta¢ potwierdzona przez obserwacje w zakresie pro-
mieniowania rentgenowskiego. Tempo akrecji materii w takich uktadach nie moze by¢

wiarygodnie oszacowane, poniewaz materia nie spada do samej powierzchni bialego
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karta. Tak wiec proces przyspieszania czastek i ich procesy radiacyjne sg trudne do §le-
dzenia iloéciowo w zrodtach typu AE Aqr ze wzgledu na znacznie stabsze konstrukcje

parameterow modelu.

Nalezy zauwazy¢, ze produkeji promieniowania gamma towarzysza takze neutrina.
Jednakze przewidywane strumienie neutrin, na poziomie strumieni fotonéw gamma z
rozpadu neutralnych pionéw, sg oczekiwane na wyraznie nizszym poziomie niz czutoscé

detektora IceCube bedacego obecnie najwiekszym detektorem neutrin o energiach TeV.
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Rozdziat 3

Wysokoenergetyczne
promieniowanie z masywnego

uktadu podwéjnego Eta Carinae

Eta Carinae jest najmasywniejszym, znanym uktadem podwojnym. Zawiera on gwiazde
o masie oszacowanej pomiedzy 80 - 120 Mg [72, 92] az do 200 Mg, [97]. Podstawowe
parametry tej gwiazdy nie sg jeszcze dobrze okreslone. Jej jasno$é jest réwna 4.5 x 109
Lo, a temperatura powierzchni 2 x 10* K. Oceny promienia Eta Carinae réznia sie
o czynnik rzedu kilku i sg okre$lone w przedziale 40 - 180 Ry [92]. Glowna gwiazda
w tym ukltadzie podwéjnym tworzy bardzo silny wiatr gwiazdowy poruszajacy sig z
predkoscig koticows rzedu 500 - 700 km s~!. Tempo utraty masy jest oszacowane w
zakresie od 2.5 x 107 Mg rok™! [135] az do 1073 Mg rok™! [92]. Ponadto, tempo
straty masy wydaje si¢ zmienia¢ gwaltownie [111]. Okres obrotu uktadu Eta Carinae
wynosi 2022.7+1.3 dnia [71]. Orbity gwiazd charakteryzuja si¢ duza ekscentrycznoscia,
e ~ 0.9 [124], z gtéwna polosia wynoszaca a = 16.64 AU [92]. Parametry gwiazdy
towarzyszacej sg jeszcze bardziej niepewne. Jest to masywna gwiazda typu WR lub
O z jasnoscia 9 x 10° Ly, i temperatura powierzchniowa ~ 4 x 10* K [171, 114]. Dla
powyzszych parametréw promien gwiazdy towarzyszacej jest oszacowany na ~ 1.4 X
102 em. Tempo straty masy przez gwiazde towarzyszaca jest rzedu ~ 107° Mg rok*
a predko$¢ wiatru gwiazdowego wynosi ~ 3000 km s™! [135]. Przejscie uktadu gwiazd
przez periastron nastepuje w czasie Ty = JD2452819.8 [71]. Ten uktad podwéjny jest
zanurzony w masywnym obloku materii (~ 12 Mg, [160]), ktéry najprawdopodobnie;j
powstal podszas ogromnego wybuchu zaobserwowanego w tym uktadzie w roku 1843.

Obecny promieii tego obtoku jest oszacowany na 3.4 x 10" cm [161].

Ze wzgledu na skrajne parametry charakteryzujace ten uktad podwojny gwiazd, byt
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on obiektem zainteresowania astronoméw zajmujacych sie procesami emisji w zakresie
wysokich energii. W ostatnich latach zostata zaobserwowana emisja promieniowania
gamma z Eta Carinae przez teleskop AGILE [167]. Strumien promieniowania gamma
byt stabilny przez okres ponad roku w okresie przejécia uktadu przez periastron z wyjat-
kiem pojedynczego rozbtysku trwajacego okoto dwoch dni. Analiza danych zebranych
przez Fermi-LAT potwierdza ogélne cechy emisji obserwane przez AGILE [7, 175]. Ob-
serwacje Fermi-LAT, pokrywajace takze okres przejscia przez periastron, sugeruja spo-
kojng nature Zrodta. Widmo promieniowania gamma, rozciggajace sie do ~100 GeV,
charakteryzuje sie¢ dwoma oddzielnymi sktadnikami. Nisko-energetyczna czes¢é widma
jest dobrze opisana przez widmo potegowe (o wykladniku 1.6 + 0.2) i odciecie przy
energii 1.6 GeV. Natomiast wysoko-energetyczna cze$¢ widma jest dobrze opisywana
przez widmo potegowe o wyktadniku ~ 1.9 ale bez wyraZnego obciecia od strony wy-
sokich energii sugerujac, ze Eta Carinae mogloby by¢ takze zrédtem promieniowania
gamma o energiach TeV. Nietermiczna natura zrodta jest potwierdzona poprzez obser-
wacje twardego promieniowania rentgenowskiego wykonane przez teleskopy Beppo-Sax
[173] i INTEGRAL [105] i SUZAKU [155]. Twarde promieniowanie rentgenowskie two-
rzy dodatkowy ptaski sktadnik w widmie powyzej migkkiego, termicznego sktadnika
rentgenowskiego, ktory dominuje ponizej 1.5 keV. Widmo promieniowania rentgenow-
skiego z Eta Carinae w zakresie energii 22 - 100 keV jest bardzo twarde (wyktadnik
widma rézniczkowego jest rowny 1 + 0.4, [105]). Nowsze obserwacje wykonane przez sa-
telite INTEGRAL pokazuja, ze twardy sktadnik promieniowania rentgenowskiego jest
dobrze opisany widmem potegowym z wyktadnikiem 1.8 bez zadnej silnej zmiennosci

W czasie przejscia przez periastron.

Ogolnie, nietermiczne, wysokoenergetyczne promieniowanie z masywnych ukta-
dow podwdjnych gwiazd jest interpretowane jako promieniowanie od czastek przy-
spieszanych na fali uderzeniowej powstatej w wyniku kolizji wiatrow gwiazdowych
[78, 55, 44, 144, 136, 175]). Zaréwno leptony i hadrony moga mie¢ wktad w emisje pro-
mieniowania gamma wewnatrz takiego uktadu podwdjnego. Relatywistyczne czastki
moga rowniez by¢ przyspieszane na duzej skali fali uderzeniowej powstalej podczas
eksplozji Eta Carinae w roku 1843 [127]. Przypuszcza si¢ jednak, ze przyspieszone ha-
drony nie sg w stanie napotkaé wystarczajaco duzo materii dla efektywnej produkcji
promieniowania gamma w oddziatywaniach hadronowych. Z drugiej strony, przyspie-
szone elektrony mogtyby efektywnie produkowaé promieniowanie gamma o energiach
rzedu GeV w wyniku odwrotnego rozpraszania Comptona promieniowania podczerwo-
nego pochodzacego z wnetrza cieplej materii w mgtawicy otaczajacej uktad podwojny

gwiazd.

W tym rozdziale rozwazam rézne scenariusze produkeji wysokoenergetycznego nie-
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termicznego promieniowania w modelu kolidujacych wiatréw gwiazdowych w uktadzie
podwoéjnym gwiazd, ktory prowadzi do powstania fali uderzeniowej w wiatrach. Model
ten jest zastosowany do masywnego zwartego uktadu podwdjnego, jakim jest Eta Cari-
nae. Rozwazam przyspieszanie czastek na dwoch falach uderzeniowych o réznych wta-
snosciach, powstatych w wietrze z gwiazdy Eta Carinae i w wietrze od strony gwiazdy

towarzyszacej [53].

3.1 Model kolidujacych wiatrow gwiazdowych

Rozwazany jest popularny scenariusz produkeji wysokoenergetycznego promieniowania
wewnatrz uktadu podwdjnego zawierajacego dwie masywne gwiazdy produkujace silne
wiatry gwiazdowe (patrz Rys. 3.1). Masywne gwiazdy produkujg bardzo silne wiatry
gwiazdowe, ktore zderzaja sie wewnatrz uktadu podwojnego i tworza fale uderzeniows o
podwojnej strukturze. Poltozenie fali uderzeniowej wewnatrz uktadu podwojnego, Ry,
moze byé¢ oszacowane dla znanej warto$ci wspotezynnika n = Mwmpvwmp / (MECUEC),
ktory okresla stosunek cisnien wiatrow ze strony kazdej z gwiazd. Dla uktadu Eta Ca-
rinae dominuje ci$nienie wiatru od strony gwiazdy Eta Carinae. Wartosé¢ n jest osza-
cowana na ~ 0.2 [135] dla nastepujacych parametréw Eta Carinae: vgc ~500-700 km
s71 i Mpc ~ 2.5 x 107* M, rok ™!, i gwiazdy towarzyszacej: Meomp ~ 1075 Mg rok™!, a
predko$¢ wiatru veomp ~ 3000 km s™!. To oznacza, ze fala uderzeniowa otacza gwiazde
towarzyszaca, ale jest blizej powierzchni gwiazdy Eta Carinae niz powierzchni gwiazdy
towarzyszacej, jesli wezmie si¢ pod uwage promienie tych gwiazd. W naszym mode-
lowaniu uzywamy powyzszych parametréow uktadu gwiazdowego. Promienie gwiazd sa
rowne Rpc = 1.2 x 10" cm 1 Reomp = 1.4 x 102 em. Odleglosé fali uderzeniowej od

comp __

gwiazdy towarzyszacej mozna okresli¢ z zaleznosci Ry = D,/n/(14,/1), a od Eta Ca-
rinae z R = D/(1+ /1), gdzie D jest to odlegto$é miedzy gwiazdami. Dla momentu
przej$cia przez periastron D = (1 —e)a ~ 1.7 AU, wtedy R & 6 Reomp ~ 8.4 x 102
em i RE®™ ~ 1.4Rp, ~ 1.7 x 10'? cm. Podczas przejscia przez apastron fala uderze-
niowa jest ulokowana okoto rzad wielkosci dalej od obu gwiazd ze wzgledu na wysoka
ekscentrycznos¢ orbity. Jednakze stosunek mocy ich wiatréw, ktéry zostaje ogarniety
przez strukture fali uderzeniowej, jest poréwnywalny. Opisane powyzej wartosci sza-
cunkowe sg otrzymane na podstawie uproszczonego scenariusza. Moga réznic¢ sie one
od prawdziwych wartosci, tak jak to obserwuje si¢ w bliskich uktadach podwéjnych. Po
pierwsze, wiatry gwiazdowe przyspieszaja od powierzchni gwiazdy. Sa wolniejsze przy
powierzchni i osiggajg predkosé koncowa w pewnej odlegtosci od gwiazdy. Moze to mie¢
wplyw na lokalizacje fali uderzeniowej wewnatrz uktadu podwdjnego. Po drugie, pro-

mien gwiazdy towarzyszacej nie jest doktadnie znany. To znaczy, ze w rzeczywistosci
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Rysunek 3.1: Schematyczne przedstawienie supermasywnego uktadu podwojnego Eta
Carinae. Elektrony (e) oraz protony (p) moga by¢ przyspieszane na obu falach ude-
rzeniowych do réznych maksymalnych energii ze wzgledu na rézne warunki w falach
uderzeniowych od strony gwiazdy Eta Carinae i gwiazdy towarzyszacej. Szczegdly roz-
wazanych scenariuszy sg opisane ponizej w tekscie.

odlegtosé¢ obszaru fal uderzeniowych (tj. obszaru przyspieszania czastek) od powierzchni
gwiazd moze sie nieco rézni¢ od wartosci podanych powyzej. Po trzecie, podczas przej-
Scia przez periastron wiatry mogg si¢ nie réwnowazy¢ ze wzgledu na niejednorodnosé
plazmy w wiatrach. Ze wzgledu na tg niestabilno$¢ wiatréw, fala uderzeniowa moze
posiada¢ skomplikowang strukture lub nawet moze ona zapas¢ si¢ na jedna z gwiazd
[132]. Z tych wzgledéw powyzsze wartosci szacunkowe powinny by¢ brane z ostrozno-
Scig. Mozna je stosowac jako wartosci przyktadowe, ale nie jest do konca pewne, czy
odpowiadaja one rzeczywistej lokalizacji fali uderzeniowej w uktadzie podwéjnym Eta

Carinae.

Uwaza sig, ze fale uderzeniowe produkowane w zderzeniu wiatrow gwiazdowych sa
w stanie przyspiesza¢ czastki do energii relatywistycznych. Jednakze warunki w fali
uderzeniowej po obu stronach struktury moga si¢ znacznie rézni¢. Cisnienie wiatréw
musi sie rownowazy¢ na fali uderzeniowej, wiec czes¢ mocy dostarczana do fali ude-
rzeniowej musi by¢ porownywalna z obu stron. Jednakze pozostate parametry fizyczne
takie jak pole magnetyczne, gestosé¢ wiatru lub jego predko$é moga sie znacznie roz-

ni¢. Z tego wzgledu nalezy oczekiwac, ze widma leptonéw i hadronéw przyspieszanych
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na fali uderzeniowej z dwoch jej stron mogag mieé¢ rézne whasciwosci ze wzgledu na
roznice w efektywnosci procesu przyspieszania. Rozne wartosci pol magnetycznych i
strat energii czastek moga powodowaé przyspieszanie czastek do réznych maksymal-
nych energii. Gestos¢ pola promieniowania gwiazd w obydwu falach uderzeniowych
powinna by¢ podobna ze wzgledu na relatywnie matg grubosé struktury podwdéjnej fali
uderzeniowej. Ponadto, obie fale uderzeniowe moga przyspiesza¢ leptony i hadrony do
innych energii maksymalnych. Dlatego, czastki przyspieszane na réznych falach ude-
rzeniowych moga produkowaé¢ promieniowanie w innym zakresie energii i straty energii
na rozne procesy radiacyjne moga dominowaé¢. Mozna oczekiwaé, ze zaleznie od fali
uderzeniowej (od strony Eta Carinae lub gwiazdy towarzyszacej), czatki moga stracié
energie niedaleko fali uderzeniowej (wewnetrz uktadu podwdjnego) lub uciec do du-
zej skali obtoku otaczajacego uktad gwiazdowy. W zwigzku z tym, mozna oczekiwaé
produkeji wysokoenergetycznego promieniowania o bardzo roznych wlasciwosciach w
takim stosunkowo prostym scenariuszu oddziatujacych dwoch wiatréw gwiazdowych

wewnatrz uktadu podwdjnego gwiazd.

3.2 Przyspieszanie czastek

W ogélnym przypadku, tempo przyspieszania czatek na fali uderzeniowej moze by¢

sparametryzowana w nastepujacy sposob,
Ppe = EcEJR, =~ 0.16_5sB GeV 57, (3.1)

gdzie £ = 107°¢_5 jest parametrem przyspieszenia, E jest energia czastki (w GeV), Ry,
jest promieniem Larmora czastki w polu magnetycznym B (wyrazonym w Gaussach)
i ¢ jest predkoscig Swiatta. Mozemy oszacowaé charakterystyczny czas przyspieszania
czastek z,

Taee = B/ Pue ~ 10E/(€_5B) s (3.2)

Proces przyspieszania moze by¢ ograniczony przez adwekcje czastek wzdtuz powierzchni
fali uderzeniowej wraz z predkoscig wiatru gwiazdowego lub w wyniku strat energii w
roznych procesach radiacyjnych. Charakterystyczny czas na proces adwekcji wzdtuz

fali uderzeniowej szacujemy na,
Tadv = 3Ren /Uy = 3 X 10°Ry3/v3 s, (3.3)

gdzie Ry, = 10 R15 em to odlegtosé fali uderzeniowej od érodka gwiazdy i vy, = 10803

cm st jest predkoécig wiatru gwiazdowego. Radiacyjne straty energii czastek moga
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takze okresli¢ ich maksymalne energie. Ponizej zostanie oszacowany charakterystyczny
czas strat energii dla elektronéw i hadronéw oraz ich maksymalne energie w fali ude-

rzeniowe]j od strony gwiazdy Eta Carinae i gwiazdy towarzyszacej.

3.2.1 Przyspieszanie elektronéow

Najwazniejszymi procesami okreslajacymi straty energii elektronéw sg straty synchro-
tronowe oraz straty na proces odwrotnego rozpraszania Comptona (IC) na promienio-
waniu niskich energii. Czas wytracania energii w procesach synchrotronowym i IC (w
zakresie Thomsona) moze zostaé prosto oszacowany, Ten/ic = Ee/ Psyn /e, gdzie E, jest
energig elektronu, a Psyn/IC jest szybkoscig strat energii elektronéw w tych procesach.

Charakterystyczne czasy chlodzenia elektronéw na te dwa procesy sg okreslone przez,

E.m? 3.7 x 10°
Tsyn = ~ S,
™= 4/3copUpE2  B2E,

(3.4)

). (@),
—5 + | =5 S, (3.5)
Rgh comp Rgh EC

gdzie o7 jest Thomsonowskim przekrojem czynnym, Ugp i U,.q sa gestosciami energii

Em? 170
4/3copUa B2~ E,

Tic)T =

pola megnetycznego i pola promieniowania niskich energii, m, jest masa spoczynkowa
elektronu, Ry, jest odlegtoscia fali uderzeniowej od srodka gwiazdy wyrazona w wielo-
krotnosci promienia okreslonej gwiazdy, T' = 10T} K jest temperatura powierzchniows
okreslonej gwiazdy. Gestos¢ energii pola promieniowania gwiazd w okreslonej odleglosci
od powierzchni gwiazd jest okreslony przez U,.q = 40sgT*/(cR%,), gdzie osp jest stala
Stefana-Boltzmana. Indeksy 'EC’ i ’comp’ oznaczaja odpowiednio parametry gwiazdy
Eta Carinae i jej towarzysza. Czas wytracania energii w zakresie Kleina-Nishiny (KN)
mozna 7z grubsza oszacowal uzywajac w powyzszej formule charakterystyczng energie
elektronow odpowiadajaca przejéciu pomiedzy rozpraszaniem Comptona w zakresie
Thomsona i zakresie Kleina-Nishiny, EI/XN = m2/(3kgT) ~ 97/Ty GeV. Wtedy, czas

wytracania energii elektronéow w zakresie KN w polu promieniowania obydwu gwiazd

). @),
=5 + | =5 S. (3.6)
Rgh comp Rgh EC

jest w przyblizeniu okreslony przez,

2
KN 3E.m?

T =
1 4eorUsaq( CT/KN)

~ 0.27E,
2
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Charakterystyczny czas tracenia energii elektronéw w wyniku procesu hamowania jest

prawie niezalezny od energii elektronow. Mozna go oszacowac z,
Tor & Xo/c~ 4.3 x 10*Riv3/M_4 s, (3.7)

gdzie X, = 3.9x10%/p,, cm jest tzw. jednostka radiacyjng elektronu w wodorze (droga,
na ktérej energia elektronu spada e-krotnie), p, = M /(47 R% vy) ~ 3x 10" M_, Ri2vy
cm™? jest koncentracja materii w wietrze gwiazdowym, a tempo straty masy gwiazdy
jest okredlone w jednostkach M = 10~4M_, Mg yr~ L.

Charakterystyczne czasy chtodzenia elektronéw w wyniku strat energii w proce-
sach synchrotronowym i odwrotnym rozpraszaniu Comptona sg wyraznie krotsze niz
czas adwekcji elektronéw wzdhuz fali uderzeniowej i ich chtodzenia w wyniku procesu
hamowania przy zastosowanych parametrach gwiazd w uktadzie podwojnym. 7Z tego
wzgledu, maksymalne energie przyspieszonych elektronéw powinny by¢ okreslone przez
zbalansowanie zysku energii z procesu przyspieszania ze stratami energii w procesach
synchrotronowym i IC. Wydajnosé¢ tych dwoch procesow zalezy od gestosci energii
pola magnetycznego i pola promieniowania w obszarze przyspieszania. Straty synchro-
tronowe dominuja nad stratami na IC w zakresie Thomsona gdy pole magnetyczne
spelnia nastepujacy warunek, Bgy, > 40[(T}/R2))comp + (Ti#/R%)Ec])? G. W czedci fali
uderzeniowej, ktéra jest najblizej gwiazdy podczas przejscia przez periastron, ta war-
tos¢ graniczna jest okreslona na By, > 160 G. Zaleznie od okreslonych parametrow
gwiazd towarzyszacych, oczekujemy réznych scenariuszy promieniowania z uktadow

podwojnych:

1. straty energii w procesie synchrotronowym zawsze dominuja nad procesem IC,

2. straty energii w procesie synchrotronowym dominujg tylko przy najwyzszych

energiach (podczas gdy rozpraszanie IC zachodzi w zakresie Kleina-Nishiny),

3. straty w procesie IC dominuja w calym zakresie energii przyspieszanych elektro-

noéow.

Zaznaczamy, ze wyzej wymienione procesy radiacyjne moga zachodzi¢ z rézng inten-

sywnoscig po obu stronach fali uderzeniowe;j.

Poréwnujac straty energii w procesach synchrotronowych z zyskiem energii dostar-
czanej w wyniku przyspieszania elektronow, szacujemy maksymalng energie elektronow

przyspieszanych na fali uderzeniowej,
E™ 2 190(¢_5/B)Y?  GeV. (3.8)
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7 drugiej strony, poprzez zbalansowanie czasu przyspieszania z czasem wytracania ener-
gii w wyniku procesu IC (w zakresie Thomsona), szacujemy maksymalne energie elek-
tronéw,

-1/2
= m (s Ba) 2 (TR + (TES) | G (39)

comp
W celu poprawnego okreslenia znaczenia wysokoenergetycznych proceséw w uktadzie
podwojnym Eta Carinae, nalezy okresli¢ podstawowe parametry, ktore opisuja roz-
wazany scenariusz. Jako przyktad ustalamy wartos¢ powierzchniowego pola magne-
tycznego gwiazdy towarzyszacej na 2 x 10° G oraz gwiazdy Eta Carinae na 200 G.
Wtedy, pole magnetyczne na fali uderzeniowej od gwiazdy towarzyszacej jest okreslone
na B3™ ~ 60 G, a na fali uderzeniowej od strony gwiazdy Eta Carinae na B5“ ~ 100
G, przy zalozeniu, ze struktura pola magnetycznego wokot masywnych gwiazd jest
dobrze opisana strukturg dyskutowang ponizej. Szacujemy takze wartosci parametru
przyspieszania ¢ dla obydwu fal uderzeniowych poprzez, & ~ (vy/c)?. Poniewaz pred-
kosci wiatrow od dwoch gwiazd roznig sie znacznie, otrzymalidémy znacznie rézniace
sie wartosci parametru przyspieszania czastek w falach uderzeniowych po obu stronach
struktury fal, épc ~ 5 X 1075 1 Eomp ~ 1072 Biorac pod uwage duze réznice pomie-
dzy tymi wspotczynnikami przyspieszania oraz warto$ciami pola magnetycznego na fali
uderzeniowej, maksymalne energie elektronéw przyspieszanych na dwoch falach ude-
rzeniowych (od strony Eta Carinae i gwiazdy towarzyszacej) réznia sie znacznie (patrz

konstrukcje na Rys. 3.2).

Powyzsze oceny przyspieszania elektronow zostaty wykonane dla konkretnej struk-
tury pola magnetycznego wokét masywnych towarzyszy uktadu gwiazdowego. Ponizej
dyskutujemy bardziej doktadnie konkretny model struktury tego pola magnetycznego
i jego konsekwencje. Wartos¢ pola magnetycznego w wietrze gwiazdowym roznie za-
lezy od odlegtosci od centrum gwiazdy. W matym obszarze blisko powierzchni gwiazdy
pole magnetyczne ma strukture dipolowa, B(R) oc R™3 [170]. Jednakze w wigkszosci
przypadkow ten obszar jest bardzo maly i moze zosta¢ pominiety. W dalszych odle-
glosciach, pole magnetyczne ma strukture radialng. Z tego wzgledu jego warto$é¢ spada
jak B(R) oc R72. Ta zalezno$¢ dominuje w zakresie odlegtodci charakterystycznych dla
odlegtosci periastron i apastron gwiazd w uktadzie podwéjnym Eta Carinae. Powyzsza
zaleznos¢ pola magnetycznego od odlegtosci od gwiazdy ma interesujace konsekwencje.
Maksymalne energie elektronéw, okreslone przez zbalansowanie wydajnosci przyspie-
szania i strat synchrotronowych, powinny wzrasta¢ wraz z odlegtoscig fali uderzeniowe;j
od powierzchni gwiazdy zaktadajac, ze wydajnos¢ przyspieszania jest niezalezna od
wartosci pola magnetycznego (réwnanie 3.8). Zauwazmy jednak, ze w pewnej odlegto-

sci od gwiazd, straty adiabatyczne moga dominowaé¢ nad stratami synchrotronowymi.
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Rysunek 3.2: Charakterystyczne skale czasowe dla elektronéw na proces przyspieszania
w fali uderzeniowej od strony gwiazdy towarzyszacej (linia kropka-kreska) i od strony
gwiazdy Eta Carinae (linia ciaglta), czas synchrotronowego schtadzania elektronéw na
fali uderzeniowej od strony gwiazdy towarzyszacej (kropkowana), charakterystyczny
czas schtadzania w procesie IC w zakresie Thomsona (kropka-kropka-kreska) i w zakre-
sie Kleina-Nishiny (kreskowana). Przeciecie charakterystycznych czaséw przyspieszania
i schtadzania IC w rezimie Thomsona daje maksymalne energie elektronéw przyspiesza-
nych na fali uderzeniowej od strony gwiazdy Eta Carinae. Przecigcie charakterystycz-
nych czaséw przyspieszania i schtadzania synchrotronowego daje maksymalne energie
elektronéw na fali uderzeniowej od strony gwiazdy towarzyszacej. Nastepujace para-
metry definiujace scenariusz przyspieszania zostaty uzyte, B3"" = 60 G, BEC = 100
G, geomp = 10741 ¢BC = 5 x 1076,

Z drugiej strony energie elektronow, okreslone przez straty energii w procesie 1C w
zakresie Thomsona, powinny pozosta¢ niezalezne od odlegtosci od gwiazdy (réwnanie
3.9). Wnioskujemy, ze w przypadku gdy mechanizm przyspieszania jest wysycony stra-
tami energii w procesie synchrotronowym, widma elektronéw powinny rozciggac sie do
wyzszych energii dla czesci fali uderzeniowej bardziej odleglych od gwiazdy lub gdy
uktad gwiazdowy przechodzi przez apastron, kiedy to cata struktura fali uderzenio-
wej jest w dalszej odleglosci od gwiazd. Jednak maksymalne energie czastek powinny
pozostaé¢ niezalezne od lokalizacji fali uderzeniowej, jezeli przyspieszanie elektrondw
jest wysycone przez straty energii w procesie rozpraszania Comptonowskiego w zakre-
sie Thomsona. Te wnioski sg prawidlowe w przypadku, gdy wydajnos$¢ przyspieszania
elektronéw nie zalezy od odlegtosci miedzy gwiazdami i czas adwekcji elektronéw jest

zawsze dtuzszy niz charakterystyczny czas strat energii na procesy radiacyjne.
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3.2.2 Przyspieszanie hadronéw

Natomiast przyspieszane hadrony tracg energie gtéwnie w zderzeniach z materig wiatru
gwiazdowego. Charakterystyczny czas ich strat energii na produkcje pionéow w zderze-

niach proton-proton moze by¢ oszacowany z,
Top = (Tppkepy) ™t~ 6.3 x 10*R%,03/M_y s, (3.10)

gdzie op, ~ 3 x 1072 cm? jest przekrojem czynnym na produkcje p—p — 7, k = 0.5
jest wspotezynnikiem nieelestycznosci w tym zderzeniu i py, jest gestoscia wiatru gwiaz-
dowego w rejonie fali uderzeniowej zdefiniowana powyzej. Ten charakterystyczny czas
strat energii dla fali uderzeniowej od strony Eta Carinae jest oszacowany na ~ 4 x 10% s,
a od strony gwiazdy towarzyszacej na ~ 3.4 x 10° s w przypadku gdy fala uderzeniowa
znajduje si¢ najblizej do gwiazd i w momencie przejscia gwiazd przez periastron. Cha-
rakterystyczna skala czasowa strat energii hadronéw, i ich ucieczki (adwekeji) z obszaru
przyspieszania, nie zalezy od ich energii. Poprzez poréwnanie tych czasow (Tpp = Tady)s
okreslamy warunek, w ktorym przyspieszone hadrony moga oddziatywac¢ blisko fali

uderzeniowej w uktadzie podwojnym. Nastepujacy warunek musi by¢ spetniony,
M_y > 0.2Ry302. (3.11)

Ten warunek jest z pewnoscig spetniony przy przejsciu przez periastron uktadu podwoj-
nego w rejonie fali uderzeniowej od strony gwiazdy Eta Carinae, ale nie jest spetniony
w obszarze fali uderzeniowej od strony gwiazdy towarzyszacej. Z tego wzgledu spo-
dziewamy sie, ze hadrony przyspieszane na fali uderzeniowej od strony gwiazdy Eta
Carinae oddziatuja efektywnie juz w obrebie uktadu podwdjnego, ale te przyspieszane
od strony gwiazdy towarzyszacej uciekaja z uktadu podwdjnego do otaczajacego ob-
toku i oddziatujg z materig rozszerzajacego sie¢ wiatru i materiag wyrzucona podczas
przesztych okreséow wybuchowej aktywnosci uktadu podwdjnego Eta Carinae, np. w
latach 1843 czy 1890.

Maksymalne energie przyspieszanych hadronéw moga by¢ oszacowane poprzez po-
rownanie zysku energii, od mechanizmu przyspieszania w fali uderzeniowej, ze strata
energii na oddziatywanie z materig lub poprzez poréwnanie charakterystycznych cza-
sOW przyspieszania z czasem adwekcji hadronéw z uktadu gwiazdowego. Poréwnanie

Tace Z Tpp POZWala oszacowa¢ maksymalne energie hadronéw na,
E, =~ 6.3¢_sBR%us/M_, TeV. (3.12)

Jezeli warunek okreslony réwnaniem 3.11 nie jest spelniony, wtedy maksymalne energie
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hadronéw sa okreslone przez ucieczke wzdhuz fali uderzeniowej. Mozna je oszacowac z,
Ep ~ 305_5BR13/U3 TeV. (313)

Spodziewamy sie, ze hadrony sg przyspieszane na fali uderzeniowej nie tylko podczas
przejécia przez periastron, ale takze w innych fazach uktadu podwdjnego. Czas ad-
wekcji hadronéw skaluje si¢ proporcjonalnie do odlegtosci pomiedzy gwiazdami, ale
czas kolizji hadronéw jest tylko proporcjonalny do kwadratu odlegtosci (ze wzgledu na
zalezno$¢ gestosci wiatru z odlegloscia od gwiazdy). Hadrony powinny by¢ przyspie-
szane na fali uderzeniowej od strony gwiazdy Eta Carinae do maksymalnych energii,
ktore sg niezalezne od fazy uktadu podwojnego. Jednakze ich czestosé kolizji z ma-
terig wiatru gwiazdowego spada przy wiekszych odlegtosciach pomiedzy gwiazdami w
ukltadzie podwéjnym. Z drugiej strony, hadrony przyspieszane na fali uderzeniowej od
strony gwiazdy towarzyszacej i w okresach odlegtych od przejscia przez periastron (lub
na czesciach fali uderzeniowej lezacych dalej od gwiazdy) powinny by¢ przyspieszane
do nizszych maksymalnych energii. Jest to gltéwnie konsekwencja radialnej struktury
pola magnetycznego wokél gwiazd w uktadzie podwéjnym (B(r) oc R72). Ostatecz-
nie, hadrony wstrzykniete do obtoku Eta Carinae beda mialty skomplikowane widmo.
Bardziej doktadne okreslenie tego widma jest trudne ze wzgledu na nieznane zaleznosci
wydajnoéci przyspieszania hadronéw na réznych czesciach fali uderzeniowej i w réznych
fazach uktadu podwojnego. Z tego wzgledu obliczamy spodziewane efekty radiacyjne

od hadronéw w odleglosciach bliskich do gwiazd uktadu gwiazdowego.

3.3 Scenariusze produkcji promieniowania gamma

Skomplikowana struktura podwdjnej fali uderzeniowej w rejonie zderzenia wiatréw
gwiazdowych, mozliwo$¢ przyspieszania elektronéw i hadronéw, i ich réznych typow
procesow radiacyjnych, odpowiedzialnych za wysycenie procesu przyspieszania czastek,
zapewnia bogaty zakres scenariuszy, w ktorych czagstki moga produkowaé wysokoener-
getyczne promieniowanie w masywnych uktadach podwéjnych. Rozwazamy tutaj pro-
dukcje wysokoenergetycznego promieniowania w niektérych mozliwych scenariuszach
w kontekscie masywnych uktadéw podwdjnych o wydtuzonej orbicie. Beda one testo-
wane przez dostepne wyniki obserwacji w zakresie wysokich energii uktadu podwojnego
gwiazd Eta Carinae. Scenariusze te przewiduja pewne charakterystyczne cechy, ktore
pozwola je rozrézni¢ na podstawie przysztych systematycznych obserwacji rentgenow-
skich oraz w zakresie promieniowania gamma o energiach GeV-TeV i mozliwe, ze takze

w wyniku obserwacji neutrin.
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Przede wszystkim dochodzimy do wniosku, ze emisja twardego promieniowania
rentgenowskiego, zaobserwowana przez Beppo-SAX, INTEGRAL i SUZAKU, nie moze
by¢ produkowana przez elektrony w procesie synchrotronowym. Maksymalne energie
fotonéw synchrotronowych produkowanych przez elektrony, ktérych przyspieszanie jest

wysycone przez synchrotronowe straty energii, moze by¢ oszacowane z,
£~ Me(B/Bu)y? ~ 13¢5 keV, (3.14)

gdzie v, jest czynnikiem Lorentza elektronéw okreslonym przez Rownanie 3.8, a B, =
4.4 x 10" G jest tzw. krytycznym polem magnetycznym. Ze wzgledu na to, ze maksy-
malna energia obserwowanej twardej emisji rentgenowskiej jest réwna przynajmniej
e ~ 0.1 MeV, wydajno$¢ przyspieszania musi spelia¢ warunek & 5 > 76 (patrz
Réwn. 3.14). Ten warunek nie moze by¢ spelniony na fali uderzeniowej ani od strony
gwiazdy towarzyszacej ani od strony gwiazdy Eta Carinae. Jezeli przyspieszanie pier-
wotnych elektronéw jest wysycone przez straty synchrotronowe, powinnismy zaobser-
wowad silny sktadnik synchrotronowy w widmie Eta Carinae z uktadu podwdjnego o
maksimum przy energiach ~ 1 keV. Ten wniosek jest sprzeczny z obserwacjami Eta
Carinae, poniewaz zaobserwowana emisja miekkiego promieniowania rentgenowskiego
ma nature termiczng i ma wyraznie charakter rozciggty. Dlatego emisja twardego pro-
mieniowania rentgenowskiego nie moze by¢ wyprodukowana przez elektrony w procesie

synchrotronowym, ktore sg przyspieszane bezposrednio przez fale uderzeniows.

Ponizej rozwazamy dwa najbardziej prawdopodobne scenariusze emisji wysokoener-
getycznego promieniowania z uktadu podwéjnego Eta Carinae, tzn. produkcja catego
widma promieniowania gamma tylko przez elektrony (model A) i produkcja widma
promieniowania gamma w modelu ztozonym, cze$¢ widma przez elektrony i czesé przez
hadrony (model B).

3.3.1 Model A: elektrony

Nietermiczne, szerokopasmowe widmo zmierzone z uktadu podwojnego Eta Carinae ma
maksimum w zakresie energii promieniowania gamma. Dlatego oczekujemy, ze straty
energii przyspieszanych elektronow w procesie synchrotronowym sa mniejsze niz ich
straty energii w wyniku procesu IC. Jak wspomnieliémy powyzej, obie fale uderzeniowe
obecne w uktadzie podwéjnym charakteryzuja sie innymi warto$ciami efektywnosci
przyspieszania (Eeomp ~ 1074 1 €ge ~ 5 x 1079) i innymi wartodciami pola magnetycz-
nego. UstaliliSmy warto$ci pola magnetycznego na powierzchni gwiazdy towarzyszacej
na Beomp = 2% 10° G i na powierzchni gwiazdy Eta Carinae na Brc = 200 G, i przyjeli-

sSmy gtéwnie radialng strukture pola magnetycznego w wietrze gwiazdowym wewnatrz
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uktadu podwéjnego (B(r) oc 772). Przy tych zalozeniach, oszacowalismy warto$¢ pola
magnetycznego na fali uderzeniowej od gwiazdy towarzyszacej na B ~ 60 G i od
gwiazdy Eta Carinae na B ~ 100 G podczas przejscia przez periastron. Poréwnujemy
charakterystyczne czasy na przyspieszanie elektronéw i na ich straty energii dla para-
metréw przedstawionych powyzej (patrz Rys. 3.2). Rozwazane jest przyspieszanie elek-
tronéw na czesci fali uderzeniowej, ktéra jest najblizej gwiazdy towarzyszacej podczas
przejscia przez periastron. Szacujemy, ze elektrony moga by¢ przyspieszane na fali ude-
rzeniowej gwiazdy towarzyszacej do maksymalnej energii £ ~ 80 GeV. Te energie sa
okreslone przez ich straty synchrotronowe (Rys. 3.2). Wysycenie przyspieszania elektro-
now poprzez synchrotronowe straty energii ma miejsce przy energiach blisko przejscia
pomiedzy dominujacymi stratami synchrotronowymi i stratami w wyniku procesu IC w
zakresie KN. Z tego wzgledu, niezaleznie od wysycenia przyspieszania elektronéow przez
proces synchrotronowy, te elektrony traca efektywnie energie takze w wyniku rozpra-
szania IC w zakresie KN (patrz Rys. 3.2). Proces przyspieszania elektronéw na czesci
fali uderzeniowej w dalszych odleglosciach od gwiazd powinien byé¢ takze wysycony
przez synchrotronowe straty energii, poniewaz ich charakterystyczny czas przyspiesza-
nia zalezy od odlegtosci od gwiazd w podobny sposéb jak ich charakterystyczne czasy
straty energii w zakresie KN (tzn. T, o Tic/kn R?, patrz Réwnania 3.2 i 3.6).
Jednakze, maksymalne energie elektronéw przyspieszanych na czesci fali uderzeniowej
w dalszych odlegtosciach od gwiazd powinny wzrasta¢ proporcjonalnie do odlegtosci R

od gwiazdy (patrz Rown. 3.8).

Maksymalne energie elektronéw na fali uderzeniowej od strony gwiazdy Eta Carinae
sg okreslone przez poréwnanie zysku energii z procesu przyspieszania i strat energii w
procesie IC w zakresie T. Dla parametréw wspomnianych powyzej, sa one oszacowane
na B ~ 7 GeV (patrz Réwn. 3.9). Te maksymalne energie powinny sie nie zmieniaé
w czesciach fali uderzeniowej dalszych od gwiazd lub w innych fazach, poniewaz sg
one niezalezne od odleglosci od gwiazd (patrz Rown. 3.9). Elektrony przyspieszane
na fali uderzeniowej od strony gwiazdy Eta Carinae traca energie gtownie w wyniku
rozpraszania IC promieniowania gwiazdowego w zakresie Thomsona. Gestosci energii
promieniowania na fali uderzeniowej od gwiazdy Eta Carinae i gwiazdy towarzyszacej
sa poréwnywalne. Z tego wzgledu promieniowanie gamma produkowane w procesie 1C

powinno mie¢ catkiem izotropowy rozktad.

Podsumowujac, oczekujemy obecnosci dwoch sktadnikow w widmie elektronow,
ktére sa przyspieszane przez rozne fale uderzeniowe powstate w wyniku kolizji wiatréw
gwiazdowych od obydwu gwiazd. Te elektrony moga si¢ wydajnie schtadza¢ w polu
promieniowania gwiazd. Dwa sktadniki w widmie elektronéw sa identifikowane w na-

szym Modelu A z dwusktadnikowym widmem promieniowania gamma obserwowanym
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z uktadu podwdjnego Eta Carinae.

3.3.2 Model B: elektrony i hadrony

W drugim modelu przyjmujemy, ze promieniowanie gamma o energiach ponizej GeV
jest produkowane przez elektrony tak, jak w przypadku modelu A. Jednakze drugi,
wyzej energetyczny sktadnik w widmie promieniowania gamma, powinien by¢ produ-
kowany przez hadrony (patrz [106]). Przyspieszanie hadronéw na fali uderzeniowej od
strony gwiazdy Eta Carinae jest wysycone przez ich straty energii na produkcje piondw.
Ich maksymalne energie sa szacowane z Rown. 3.12 na E** ~ 250 TeV. Te hadrony
schtadzaja si¢ blisko obszaru przyspieszania w ukltadzie podwojnym, produkujac wy-
sokoenergetyczne promieniowanie gamma i neutrina. 7 drugiej strony, przyspieszanie
hadronéw na fali uderzeniowej od strony gwiazdy towarzyszacej jest ograniczone przez
ich konwekcje wzdhuz fali uderzeniowej. W zwiazku z tym, maksymalne energie hadro-
néow w czesci fali uderzeniowej, ktora jest najblizej gwiazdy podczas przejscia przez
periastron, sa szacowane na E** a5 PeV (patrz Réwn. 3.13). Te hadrony uciekaja do
obtoku otaczajacego uktad podwojny Eta Carinae i ostatecznie oddzialuja z materig
wewnatrz obtoku, produkujac wysokoenergetyczne promieniowanie gamma i neutrina.
Ogodlnie, hadrony przyspieszane na dwéch falach uderzeniowych moga dawaé¢ wkiad
do obserwowanej twardej emisji promieniowania gamma. Jednakze wzgledny stosunek
ich wktadu jest trudny do oszacowania, poniewaz zalezy on od szczegdlow procesu
przyspieszania, ktore nie sa dobrze znane. Z drugiej strony, hadrony przyspieszane na
fali uderzeniowej od strony gwiazdy towarzyszacej gromadza si¢ wewnatrz obtoku. Od-
dziatuja one z materig rozszerzajacych sie wiatrow i materia zgromadzona podczas

poprzednich okreséw wysokiej aktywnosci uktadu Eta Carinae.

Zauwazmy, ze wydajnosci przyspieszania czastek na obydwu falach uderzeniowych
moga sie takze znaczaco rézni¢, podobnie jak wydajnosci przyspieszania réznych cza-
stek, tj. elektronéw i hadronéw. Z tego wzgledu rézne kombinacje tych procesow moga
produkowaé nietermiczng emisje promieniowania z tych uktadéw podwodjnych o znacz-

nie réznigcych sie cechach widmowych.

3.4 Absorpcja promieniowania gamma

Fotony gamma o energiach rzedu TeV, produkowane wewnatrz uktadu podwdjnego
gwiazd, powinny by¢ absorbowane w dos¢ skomplikowany sposéb w polu promieniowa-
nia masywnych gwiazd (np. [41]). Efekty absorpcji powinny by¢ wzigte pod uwage w

przypadku produkcji promieniowania gamma wewnatrz ~10 promieni gwiazdowych od
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Rysunek 3.3: Glebokosci optyczne dla fotonéw gamma w polu promieniowania gwiazdy
Eta Carinae (po lewo, na gérze) i jej gwiazdy towarzyszacej (po prawo, na gorze) w za-
leznosci od energii wstrzyknietych fotonéw gamma. Okreslone krzywe pokazuja gtebo-
kosci optyczne gdy kat propagacji fotonu gamma (mierzony od kierunku zdefiniowanego
przez miejsce wstrzykniecia i sSrodek okreslonej gwiazdy) wynosi a = 0° (krzywa kropka-
kropka-kreska, kierunek na zewnatrz od okreslonej gwiazdy), 30° (kropka-kreska), 60°
(kropkowana), 90° (kreskowana), 120° (ciagta). Fotony gamma sg wstrzykiwane w odle-
glodci 1.4Rpc od powierzchni Eta Carinae i w odlegtosci 6 Reomp 0d powierzchni gwiazdy
towarzyszacej. Zaleznos¢ gtebokosci optycznych od odlegtosci od gwiazdy Eta Carinae
jest pokazana dla kata wstrzykniecia a = 60° i odlegtosci 1.4Rg¢ (kropkowana), 2Rpc
(ciagta), 3Rgc (kreskowana), 5Rpc (kropka-kreska) i 10Rgpc (kropka-kropka-kreska)
(rysunek na dole).

obydwu gwiazd. Dlatego policzylismy gtebokosci optyczne dla fotondéw gamma wstrzy-
kiwanych blisko obszaru fali uderzeniowej w polu promieniowania obydwu gwiazd w
zaleznosci od ich parametréw propagacji (np. kierunek propagacji w odniesieniu do kie-
runku na gwiazde) i dla réznych odleglosci wstrzykniecia liczonych od érodka gwiazd.
W tym celu zaadoptowaliémy kod do liczenia glebokosci optycznych fotondéw gamma
W nieizotropowym polu promieniowania gwiazdy opracowany dla przypadku masyw-
nych uktadéw emitujacych promieniowanie gamma o energiach TeV (np. patrz [46]). W
naszych obliczeniach glebokosci optycznych dla fotonéw gamma przyjeliSmy parame-
try obu gwiazd podane we wstepie do rozdziatu. Glebokosci optyczne sa pokazane na
Rys. 3.3. Katy propagacji fotonoéw w stosunku do gwiazdy Eta Carinae i gwiazdy towa-

rzyszacej sa liczone w kierunku na zewnatrz od okreslonej gwiazdy. Wida¢ wyraznie,
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ze nawet w najbardziej sprzyjajacym przypadku, zdefiniowanym przez kat o = 90°,
fotony gamma z energiami powyzej kilkudziesieciu GeV powinny by¢ wydajnie ab-
sorbowane (gtebokosci optyczne powyzej jednosci). Te efekty absorpcji powinny by¢
wziete pod uwage przy okreslaniu widma promieniowania gamma produkowanego bli-
sko przejécia przez periastron gwiazd z obserwacjami uktadu podwéjnego Eta Carinae.
Jednakze, blizej przejscia przez apastron, wiekszo$¢ struktury fali uderzeniowej lezy
w odlegtosci wiekszej niz ~ 10 promieni gwiazdowych. Przy tak duzych odlegtosciach
glebokosci optyczne spadaja ponizej jednosci (patrz Rys. 3.3 podajacy zaleznos¢ gtebo-
kosci optycznych od odleglosci od gwiazdy). Z tego wzgledu oczekujemy, ze absorpcja
fotonow gamma produkowanych blisko fali uderzeniowej bedzie skutkowala wyrazng
modulacja sygnatu w zakresie promieniowana gamma z uktadu podwdjnego Eta Cari-

nae juz przy energiach wyraznie ponizej TeV.

3.5 Poréwnanie z obserwacjami Eta Carinae

W tym rozdziale omawiamy w szczegotach emisje promieniowania nietermicznego ocze-
kiwang w ramach przedstawionych powyzej modeli A i B przyjmujac rézne lokalizacje
obszaréw przyspieszania w stosunku do gwiazd uktadu gwiazdowego, tj. dla réznych
czesci fali uderzeniowej i réznych fazach uktadu podwdjnego. Obliczone widma promie-
miowania, od twardego rentgenowskiego do zakresu gamma, sa porownane z obserwa-

cjami uktadu podwojnego Eta Carinae.

3.5.1 Model A

W tym modelu przyjeliémy, ze emisja promieniowania gamma w zakresie energii GeV
jest produkowana przez elektrony przyspieszane na fali uderzeniowej od strony gwiazdy
Eta Carinae, a emisja twardego promieniowania gamma (powyzej 10 GeV) jest pro-
dukowana przez elektrony na fali uderzeniowej od strony gwiazdy towarzyszacej. Jako
przyktad przyjmujemy, ze elektrony sa przyspieszane z widmem potegowym okreslo-
nym przez wykladnik widmowy cin; = 2, az do maksymalnych energii oszacowanych w
Rozdz. 3.2.1. Widma fotondéw gamma z odwrotnego rozpraszania Comptona sg liczone

numerycznie w ogélnym przypadku wykorzystujac formule 2.48 w [59].

Dla elektronow przyspieszanych na fali uderzeniowej od strony gwiazdy Eta Cari-
nae, gtéwnym mechanizmem strat energii jest rozpraszanie IC w zakresie Thomsona.
Ten proces jest wystarczajaco wydajny juz w poblizu obszaru przyspieszania, poniewaz
charakterystyczny czas na chtodzenie elektronéw w procesie 1C jest wyraznie krotszy

niz ich charakterystyczny czas adwekcji z obszaru przyspieszania (patrz Réwn. 3.3 i
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3.5). W rezultacie widmo réwnowagi elektronéow osiaga wyktadnik widmowy ceq = 3
(dla widma wstrzykniecia réwny 2), a widmo promieniowania gamma produkowanego
przez te elektrony powinno mie¢ wyktadnik widmowy bliski takze 2. Jednakze, przy
niskich energiach elektronéw, charakterystyczny czas schtadzania elektronéw w proce-
sie IC zaczyna by¢ poréwnywalny z charakterystycznym czasem chtodzenia w procesie
promieniowania hamowania (patrz Réwn. 3.5 i 3.7). Chlodzenie elektronéw w tych
dwdbch procesach jest poréwnywalne dla elektronéw z energiami rzedu kilkudziesieciu
MeV. Z tego wzgledu, widmo fotondéw pochodzace z procesu IC powinno by¢ bardziej
plaskie przy energiach odpowiadajacych miekkiemu promieniowaniu gamma i twar-
demu promieniowaniu rentgenowskiemu. Precyzyjne okreslenie miejsca zatamania w
widmie IC, odpowiadajace temu przejsciu, jest trudne do oszacowania ze wzgledu na
niepewna gestos¢ materii w obszarze fali uderzeniowej (rézni sie ona o czynnik ~100,
patrz [134]). Dla niskoenergetycznych elektronéw, dla ktérych dominuja straty energii

w wyniku procesu hamowania, widmo rownowagi powinno by¢ blisko widma wstrzyk-

brem
eq

sie wyplaszczy¢ i osiagna¢ wyktadnik bliski ~1,5. Poréwnujemy widmo IC w zakresie

niecia o = Qinj. Z tego wzgledu, widmo IC produkowane przez te elektrony powinno
energii od twardego promieniowania rentgenowskiego do zakresu gamma od elektronow
przyspieszanych na fali uderzeneniowej od strony gwiazdy Eta Carinae z obserwacjami
tego uktadu podwdjnego (patrz linia ciagla na gornym wykresie Rys. 3.4). W procesie
hamowania fotony gamma sa produkowane z energiami poréwnywalnymi do energii ich
pierwotnych elektronéw. Moc tej emisji jest tylko mala czescig catkowitej mocy przy-
spieszanych elektronow. Z tego wzgledu, ich wktad do widma obserwowanego z Eta

Carinae jest obserwowany na zdecydowanie nizszym poziomie.

Natomiast elektrony przyspieszone na fali uderzeniowej od strony gwiazdy towa-
rzyszacej moga osiagnac energie rzedu ~ 100 GeV. Te energie moga by¢ nawet wyzsze
zaktadajac, ze ich przyspieszanie zachodzi w czesci fali uderzeniowej w duzych odlegto-
Sciach od gwiazd (Rozdz. 3.2.1). Elektrony takze traca energie w procesie rozpraszania
Comptona, ktéry w tym przypadku zachodzi w zakresach T i KN (synchrotronowe
straty energii sa pomijalne, patrz Rys. 3.2 dla wyjasnienia pochodzenia maksymal-
nych energii przyspieszanych elektronéw). Pokazujemy, ze ta emisja IC moze by¢ od-
powiedzialna za twarde widmo promieniowania gamma rozciagajace sie powyzej 10
GeV, ktore jest obserwowane z kierunku uktadu podwoéjnego Eta Carinae. Gdy widmo
wstrzykiwanych elektronéw ma wykladnik réwny o, = 2, wtedy widmo promieniowa-
nia gamma z IC jest takze produkowane z wyktadnikiem o, = 2, zaréwno w zakresie
T i KN, przyjmujac efektywne chlodzenie elektronéw w obu zakresach (patrz np. [59]).
Jednakze, jak pokazaliémy powyzej, promieniowanie gamma, produkowane w obsza-
rze fali uderzeniowej znajdujacej sie relatywnie blisko do gwiazd, jest takze wydajnie

absorbowane w polu promieniowania gwiazdy. W naszych obliczenia numerycznych
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Rysunek 3.4: Widmo promieniowania rentgenowskiego i gamma oczekiwane w modelu
A i modelu B podczas przejscia przez periastron gwiazd w uktadzie podwdjnym Eta
Carinae poréwnane z obserwacjami w zakresie wysokich energii. Pomiary w zakresie
twardego promieniowania rentgenowskiego, wykonane przez satelite INTEGRAL [106],
sg oznaczone kwadratami, a te w zakresie promieniowania gamma, wykonane przez
detektor Fermi-LAT [175, 7], sa oznaczone trojkatami. Wyniki obliczen sa pokazane
dla modelu A (gbérny panel): fotony gamma od elektronéw przyspieszanych na fali
uderzeniowej od strony gwiazdy Eta Carina (linia ciagta) i od elektronéw przyspiesza-
nych od strony gwiazdy towarzyszacej, bez zadnej absorpcji (cienka kreskowana linia),
z absorpcja dla fotonéw gamma propagujacych sie pod katem réwnym 50° (do kie-
runku na gwiazde) w odleglosci od gwiazdy D = 1.4Rgc (kreskowana), i pod tym
samym katem ale dla czesci fali uderzeniowej w odlegtosci od gwiazdy D = 10Rgc
(kropka-kreska). Dla Modelu B (dolny panel): fotony gamma produkowane przez elek-
trony przyspieszane na fali uderzeniowej od strony gwiazdy Eta Carinae, rozpraszajace
promieniowanie gwiazdowe w zakresie Thomsona (ciagla), fotony gamma z rozpadu
neutralnych pionéw produkowanych przez hadrony przyspieszane na fali uderzenio-
wej od strony gwiazdy Eta Carinae, nieabsorbowane widmo (cienka kreskowana linia
rozciagajaca sie do nizszych energii), widmo absorbowane w promieniowaniu gwiaz-
dowym w odlegtosciach od gwiazdy, D = 1.4Rgc (gruba kreskowana) i D = 10Rgc
(gruba kropka-kreska). Wtérne leptony z rozpadu natadowanych pionéw (produkowa-
nych w kolizjach hadronéw) traca energie na promieniowanie synchrotronowe (kropka-
kropka-kreska). Widmo promieniowania gamma produkowane przez hadrony, ktére sa
przyspieszane na fali uderzeniowej od strony gwiazdy towarzyszacej i produkuja piony
w oddzialywaniach wewnatrz obtoku Eta Carinae, jest pokazane cienka kreskowana
krzywa rozciagajaca sie do wyzszych energii.
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bierzemy pod uwage efekty absorpcji tych fotonéw gamma, uwzgledniajac gltebokosci
optyczne dla promieniowania gamma w polu promieniowania obu gwiazd (Eta Carinae i
jej towarzysza). Zastosowana jest prosta absorpcja typu wykltadniczego o exp[—7(E,)].
Poniewaz kat nachylenia uktadu podwoéjnego Eta Carinae jest oszacowany na [ ~ 40°,
pokazujemy przyktad widma promieniowania gamma z efektami absorpcji w polu pro-
mieniowania gwiazdy Eta Carinae dla kata o = 90° — 3 = 50° (patrz krzywa kresko-
wana i kropka-kreska na dolnym wykresie Rys. 3.4). Natomiast widmo promieniowania
gamma bez absorpcji (produkowane w odleglosciach >10Rgc od gwiazdy Eta Carinae)
jest przedstawione za pomoca krzywej kropkowanej. Na podstawie tych obliczen wnio-
skujemy, ze rozwazany model przewiduje wyrazna modulacje sygnatu promieniowania
gamma przy energiach powyzej ~100 GeV wraz z okresem uktadu podwoéjnego. Widmo
promieniowania gamma produkowane przez elektrony podczas przejscia uktadu przez
periastron, tj. najblizej gwiazdy Eta Carinae, powinno si¢ obcina¢ wedtug naszych

obliczen tuz ponizej ~ 100 GeV.

3.5.2 Model B

W tym modelu szerokie maksimum w widmie promieniowania gamma w zakresie ener-
gii GeV jest takze produkowane przez elektrony przyspieszane na fali uderzeniowej od
strony gwiazdy Eta Carinae (tak jak w modelu A). Natomiast twarda emisja promienio-
wania gamma (powyzej 10 GeV) moze by¢ produkowana przez hadrony, ktére réwniez
sa przyspieszane na fali uderzeniowej od strony gwiazdy Eta Carinae (patrz takze [175]).
Przy przejsciu przez periastron, hadrony przyspieszane na fali uderzeniowej moga osia-
gnal energie ~ 250 TeV, dla wartosci pola magnetycznego na fali uderzeniowej od
strony gwiazdy Eta Carinae (patrz Réwn. 3.12). Te maksymalne energie sa niezalezne
od odleglosci od gwiazd w przypadku radialnej struktury pola magnetycznego. Srednia
iloé¢ kolizji jaka doznaje relatywistyczny hadron w oddziatywaniu z materia wiatru Eta
Carinae, blisko miejsca przyspieszania w uktadzie podwdjnym, moze by¢ oszacowana

Z7
NEY 2 Toay /Top = 4.8M_y/(V2R13). (3.15)

gdzie 7,, jest dane przez Réwn. 3.10 a T,qy przez Réwn. 3.3. Dla fali uderzeniowej
znajdujacej sie blisko gwiazdy Eta Carinae w momencie przejécia przez periastron,
ilos¢ kolizji jest szacowana na ~15, a w odlegtosci 10Rgc na ~1.5. Z tego wzgledu
wnioskujemy, ze te hadrony sg wydajnie schtadzane juz w poblizu fali uderzeniowe;j
wewnatrz uktadu podwdjnego w duzym zakresie jego faz orbitalnych. W konsekwencji,

widma promieniowania gamma z rozpadu neutralnych pionéw produkowanych przez
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hadrony przyspieszane na fali uderzeniowej Eta Carinae nie powinny silnie zaleze¢ od
fazy uktadu podwdjnego. Wyliczamy widma promieniowania gamma i widma wtor-
nych leptonéw z rozpadu piondow obojetnych i natadowanych, powstatych w kolizjach
hadronéw z materia, przyjmujac potegowe widmo hadronéw z wyktadnikiem widmo-
wym «a;, = 2. Na Rys. 3.4, widmo promieniowania gamma z rozpadu 7 jest poréwnane

z obserwacjami promieniowania gamma z uktadu podwdjnego Eta Carinae.

Widmo promieniowania gamma z rozpadu pionéw wyraznie rozciaga si¢ poprzez
zakres energii TeV. Jednakze, tak jak w poprzednim modelu, TeV-owe fotony gamma,
produkowane wewnatrz 10 promieni gwiazdowych, powinny by¢ wydajnie absorbowane
w termicznym promieniowaniu gwiazdy Eta Carinae (Rozdz. 3.4). W naszych oblicze-
niach bierzemy pod uwage te efekty absorpcji i pokazujemy na Rys. 3.4 nie-absorbowane
widmo promieniowania gamma (cienka kreskowana krzywa) oraz widmo z uwzglednie-
niem absorpcji dla parametréw uktadu podwojnego jak w przypadku modelu A. Mak-
symalne energie przyspieszanych hadronéw nie powinny zaleze¢ od odlegtosci od gwiazd
dla radialnej struktury pola magnetycznego zaktadajac, ze wspotczynnik przyspiesza-
nia nie zalezy od odlegtosci (patrz Réwn. 3.12). Z tego wzgledu, w poblizu apastron,
emisja promieniowania gamma, rozciggajaca sie az do energii kilku TeV, jest mozliwa.
Whioskujemy, ze teleskopy Cherenkowskie powinny zarejestrowa¢ wyrazna modulacje
sygnatu promieniowania gamma przy energiach powyzej ~100 GeV zgodnie z okresem
orbitalnym uktadu podwojnego ze wzgledu na rézne warunki absorpcji fotonéw gamma

wewnatrz uktadu Eta Carinae.

Wtérne leptony, z rozpadu natadowanych pionéw, wyprodukowanych w zderzeniach
hadronéw, wydajnie tracg energie w procesie synchrotronowym, osiggajac widmo réw-
nowagi z wykladnikiem widmowym a{{ = 3. Produkuja one promieniowanie synchro-

ot
syn

tronowe z wyktadnikiem widmowym af = 2. Wyktadnik widmowy twardej emisji
promieniowania rentgenowskiego z uktadu podwojnego Eta Carinae nie jest jednak
doktadnie znany [173, 105, 106, 155]. Jednakze, jego wartos¢ jest bliska tej wartosci.
Ta emisja synchrotronowa od wtérnych leptonéw powinna rozciagaé sie poprzez za-
kres twardego promieniowania rentgenowskiego. Widmo wtérnych leptonow, z rozpadu

natadowanych pionéw produkowanych w zderzeniach hadronéw, rozciagga si¢ do,
A B (8p) ~ 1 TeV, (3.16)

gdzie p jest krotnoscia produkeji pionéw przez protony podana w [130]. Elektrony z
tymi energiami (E, = me7.) sa zdolne do produkeji promieniowania synchrotronowego

na fali uderzeniowej od strony gwiazdy Eta Carinae z energiami az do,

Esyn ~ Me(B/By)y: ~5 MeV, (3.17)
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tj. w zgodzie z obserwacjami twardej emisji promieniowania rentgenowskiego z uktadu
podwdjnego Eta Carinae (patrz Rys. 3.4). Poziom tej emisji powinien by¢ takze po-
rownywalny do poziomu emisji twardego sktadnika promieniowania gamma z Eta Ca-
rinae. W rzeczywistosci takie widma sa obserwowane (patrz [7, 175]). Z tego wzgledu,
wtorne leptony moga dawaé¢ wktad (lub nawet by¢ odpowiedzialne) za emisje twar-
dego promieniowania rentgenowskiego z uktadu podwodjnego Eta Carinae. Oczekuje
sie, ze wykltadnik widmowy sktadnika IC w zakresie energii twardego promieniowania
rentgenowskiego, wyprodukowanego przez pierwotne elektrony przyspieszone na fali
uderzeniowej od strony gwiazdy Eta Carinae, jest wyraznie bardziej ptaski niz 2 (patrz
Model A). Z tego wzgledu doktadne pomiary w tym zakresie energii powinny wskazy-
wac na nature tego nizej energetycznego sktadnika w widmie Eta Carinae, tzn. czy jest
on produkowany przez pierwotne elektrony w procesie IC, czy przez wtorne leptony w

procesie synchrotronowym.

W zasadzie, czes¢ widma w zakresie promieniowania gamma powyzej 10 GeV mo-
gtaby by¢ takze produkowana przez hadrony przyspieszane na fali uderzeniowej od
strony gwiazdy towarzyszacej. Jednakze te hadrony uciekaja do obtoku otaczajacego
Eta Carinae bez znaczacych strat energii w poblizu obszaru przyspieszania. Promienie
Larmora hadronéw uciekajacych do obtoku sa zawsze duzo mniejsze niz charaktery-
styczne odlegtosci w uktadzie (ktére sa rzedu odlegtodci gwiazd w ukladzie podwdj-
nym), przyjmujac pole magnetyczne wokét masywnej gwiazdy z toroidalng struktura
w odlegtosciach powyzej ~ 10Rgc [170]. Hadrony sa uwiezione w wietrze gwiazdowym
poruszajacym sie na zewnatrz od uktadu podwédjnego. Lokalizujemy dwa rejony we-
wnatrz obtoku, w ktérych hadrony moga oddziatywacé z materia, tzn. rejon wewnetrzny,
gdzie gestos¢ materii jest okreslona bezposrednio przez wiatry gwiazdowe oraz rejon ze-
wnetrzny, gdzie gesto$é materii spada ponizej sredniej gestosci w obtoku wokot uktadu
Eta Carinae powstatego podczas wybuchu okoto 170 lat temu. Przyjmujemy, ze w dal-
szych odlegtosciach od uktadu podwdjnego, wiatry z gwiazdy Eta Carinae i z gwiazdy
towarzyszacej moga si¢ miesza¢ w wyniku rotacji uktadu podwdjnego. Charaktery-

styczna ilos¢ zderzen relatywistycznego hadronu moze by¢ wtedy oszacowana z,

Negt = /Rneb Mdr + TuebPnebTppC- (3.18)
Rpin Vw

gdzie Ry, jest promieniem uktadu podwodjnego przyjetym jako ~ 10 cm, Rup =

3 x 10'7 cm, py(r) jest gestodcig wiatru od uktadu podwdjnego (patrz powyzej), vy,

jest predkoscig wiatru gwiazdowego, pue, jest $rednia gestoscia obtoku ~ 10* em™3,

a Toeb ~ 5 x 10° s jest wiekiem obloku wokét Eta Carinae. Dla podanych parame-

trow, N moze osiggnaé¢ wartoéé kilku, tzn. hadrony moga sie efektywnie schlodzié

wewnatrz obloku. W zasadzie, hadrony wstrzykniete od strony gwiazdy towarzysza-

59



cej w jej rozszerzajacy sie wiatr gwiazdowy mogg traci¢ energie w wyniku rozprezania
adiabatycznego. W celu sprawdzenia, czy ten proces moze istotnie zmieni¢ energie
wstrzyknietych hadronéw, szacujemy odlegtos¢, Roy, od uktadu podwdjnego, do kto-
rej hadrony oddziatujg przynajmniej raz z materia wiatru. W tym celu nastepujace

réwnanie powinno by¢ rozwigzane | }i"iit W
w

dr = 1. Dla przyktadowych parame-
tréw zastosowanych w naszych obliczeniach szacujemy, ze hadrony powinny gltownie
oddzialywacé relatywnie blisko uktadu podwdjnego, gdzie gestosé wiatru jest nadal wy-
soka. Z tego wzgledu, adiabatyczne straty energii hadronéw w wyniku rozszerzania sie
wiatru moga by¢ pominiete. Powyzsze oszacowania wskazuja, ze hadrony wstrzykniete
do obtoku otaczajacego uktad podwojny Eta Carinae powinny oddziatywaé efektywnie,
produkujac fotony gamma i neutrina. Ten wniosek jest w sprzecznosci z oczekiwaniami
w pracy Ohma i inni [127], ktory przewidzial niewydajne oddzialywanie hadronéw w
wielkoskalowym obtoku z relatywnie niska srednia gestoscia. Jednakze my rozwazamy
wewnetrzny, gestszy oblok o promieniu o kilka razy mniejszym niz zastosowany w tam-
tym przypadku. Ta wewnetrzna czesé obtoku jest zdominowana przez gesta materie z

wiatru gwiazdy Eta Carinae produkowanego w chwili obecnej.

Maksymalne energie hadronéw uciekajacych z uktadu podwdjnego moga osiggaé
nawet wartosci rzedu ~5 PeV (patrz Réwn. 3.13) w obszarze fali uderzeniowej znaj-
dujacej sie najblizej gwiazdy towarzyszacej w momencie przejscia przez periastron. Te
maksymalne energie spadaja wraz z odlegtodcig fali uderzeniowej od gwiazdy towarzy-
szacej, dla radialnej zaleznosci pola magnetycznego, osiagajac wartos¢ ~250 TeV dla
odlegtosci 20 Rgc. Jako przyktad liczymy widmo promieniowania gamma oczekiwane od
hadronéw wewnatrz obtoku, wstrzykniete z widmem potegowym scharakteryzowanym
przez wykladnik réwny 2 i rozciagajacym sie az do 5 PeV (Rys. 3.4). Jezeli hadrony sa
przyspieszane wydajnie na fali uderzeniowej od strony gwiazdy towarzyszacej, to mo-
zemy sie takze spodziewac emisji promieniowania gamma rozciagajacej sie az do energii
rzedu setek TeV. Ten sktadnik emisji powinien by¢ stabilny, tzn. niezalezny od fazy
uktadu podwdjnego, poniewaz efekty absorpcji w gwiazdowym polu promieniowania

wewnatrz obloku Eta Carinae sa nieistotne.

Calkowita moc w relatywistycznych hadronach, ktore sa odpowiedzialne za obser-
wowang jasno$¢ w zakresie energii gamma moze by¢ oszacowany z Ph, = BLECTpp,
gdzie L‘EC jest jasnoscig w zakresie gamma z uktadu podwdjnego Eta Carinae powyzej
~10 GeV, 7, jest charakterystycznym czasem schtadzania hadronéw na oddziatywanie
z materia danym przez Roéwn. 3.10. Czynnik 3 uwzglednia fakt, ze tylko okoto jedna
trzecia energii z produkowanych pionéw idzie na fotony gamma. Dla LE¢ ~ 2 x 10** erg
s7! okreslonej dla odleglosci do Eta Carinae réwnej 2 kpce [7] i ggsto$ci materii charak-

3

terystycznej na granicy uktadu podwojnego py (Rpim = 10Mem) ~ 10° em ™3, szacujemy
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catkowitg energie zawarta w relatywistycznych hadronach wewnatrz wewnetrznego ob-
toku na PP, ~10* erg. Poniewaz straty energii hadronéw sa bardzo wydajne w tym
modelu, hadrony osiggaja stan rownowagi w wewnetrznej czesci obtoku. Wtedy moc
wypromieniowana w zakresie gamma jest porownywalna do mocy uzyskanej przez re-
latywistyczne hadrony z mechanizmu przyspieszania, L, =~ LEC. Stwierdzamy, ze w
celu zapewnienia obserwowanego poziomu emisji w zakresie energii gamma powyzej
10 GeV, obserwowanej z uktadu podwojnego Eta Carinae, hadrony powinny przejaé
tylko ~107% mocy wiatru od gwiazdy Eta Carinae. Moc tego wiatru jest oszacowana
na Ly = Mv2 /2~ 2 x 10%7 erg s~

Hadrony moga by¢ takze przyspieszane na duzej skali fali uderzeniowej powstale;
podczas poprzednich eksplozji gwiazdy Eta Carinae (np. [127]). Ten proces wstrzyk-
niecia moze zapewni¢ dodatkowe zrodto wysokoenergetycznych hadronow wewnatrz

obtoku. Nie jest ono jednak rozwazane w tej pracy.

3.6 Neutrina z Eta Carinae

Hadrony przyspieszone na obydwu falach uderzeniowych powinny takze produkowaé
neutrina w zderzeniach z gesta materig wiatru Eta Carinae i materig w obtoku dookota
Eta Carinae dostarczong w czasie poprzednich wybuchéw. W modelu B proponujemy,
ze hadrony przyspieszane na fali uderzeniowej od strony gwiazdy Eta Carinae mogg od-
dzialtywaé¢ wydajnie z materig wiatru gwiazdowego, produkujac fotony gamma poprzez
rozpad pionéw z oddzialtywan hadronowych w trakcie szerokiego zakresu faz ukladu
podwojnego. Maksymalne energie przyspieszanych hadronéw sg oszacowane na ~ 250
TeV. Powinny one stabo zaleze¢ od odlegtosci fali uderzeniowej do gwiazdy Eta Cari-
nae. Obliczamy widmo neutrin mionowych od tych hadronéw, stosujac model tamania
skalowania, ktory jest odpowiedni dla hadronéw z powyzej oszacowanymi energiami
[177]. Przyjmuje sie, ze hadrony maja widmo potegowe z wyktadnikiem widmowym
rownym 2. Takie ptaskie widmo jest umotywowane bardzo ptaska, twarda emisja w
zakresie energii powyzej 10 GeV. Obliczone widma neutrin dla parametréw modelu
rozpatrywanych w poprzednim rozdziale sa porownane z atmosferycznym tlem neu-
trin, produkowanym w atmosferze Ziemi przez czastki promieniowania kosmicznego,
oraz z czulodcia detektora neutrin o powierzchni 1 km? typu IceCube (patrz Rys. 3.5).
Niestety poziom emisji neutrin jest poréwnywalny z poziomem tta neutrin atmosfe-
rycznych. Z tego wzgledu te neutrina beda trudne do zmierzenia nawet za pomoca

detektora neutrin o powierzchni 1 km?.

Hadrony przyspieszone na fali uderzeniowej od strony gwiazdy towarzyszacej moga

takze produkowaé¢ neutrina w zderzeniach z materig obtoku Eta Carinae. Pokazujemy,
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Rysunek 3.5: Widmo neutrin mionowych produkowanych przez hadrony, ktére sa przy-
spieszane na fali uderzeniowej od strony gwiazdy towarzyszacej az do energii 5 PeV (li-
nia ciagta) i od strony gwiazdy Eta Carinae do energii 250 TeV (kreskowana). Hadrony
od strony gwiazdy Eta Carinae oddzialuja z materia gestego wiatru blisko rejonu fali
uderzeniowej wewnatrz uktadu podwojnego. Hadrony od strony gwiazdy towarzyszacej
uciekaja z rejonu fali uderzeniowej do obtoku i oddziatuja z materig rozszerzajacego sie
wiatru gwiazdowego i materia wewnatrz obloku wyrzucong w przesztosci. Widmo po-
tegowe hadronéw ma wyktadnik widmowy réwny 2. Widma neutrin sa normalizowane
do twardego widma promieniowania gamma obserwowanego z uktadu podwojnego Eta
Carinae przyjmujac jego hadronowe pochodzenie poprzez produkcje pionéw. Poziom
tta neutrin atmosferycznych (pionowy i poziomy sktadnik) wewnatrz 1° wokét Zrodta
jest zaznaczony krzywa kropka-kreska [108].

ze ten scenariusz moze by¢ testowany poprzez przyszte obserwacje neutrin z uktadu
podwojnego Eta Carinae. Przyjmujac, ze promieniowanie gamma, ktore jest rowniez
produkowane przez te same hadrony, jest odpowiedzialne za obserwowang emisje pro-
mieniowania gamma powyzej 10 GeV z uktadu podwéjnego Eta Carinae, liczymy ocze-
kiwane widmo neutrin mionowych od hadronéw przyspieszanych na fali uderzeniowej
od strony gwiazdy towarzyszacej. Neutrina powinny by¢ produkowane przez hadrony
przyspieszane na fali uderzeniowej podczas pelnej orbity uktadu podwojnego. Ich mak-
symalne energie moga zawieraé sie w zakresie pomiedzy 5 PeV (periastron) i 250 TeV
(w odlegltosci od fali uderzeniowej rownej D = 20Rgq¢) w zaleznosci od fazy uktadu
gwiazdowego. 7Z tego wzgledu caltkowity strumien neutrin od hadronéw przyspiesza-
nych na fali uderzeniowej od strony gwiazdy towarzyszacej i oddziatujacych z materia

obtoku Eta Carinae powinien si¢ zawiera¢ pomedzy widmami okreslonymi przez kre-
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skowang i ciggla krzywa na Rys. 3.5. Istnieje szansa, ze te neutrina zostana wykryte
przez detektor o powierzchni 1 km?, poniewaz przewidywane widmo jest powyzej tta
neutrin atmosferycznych i powyzej czutosci detektora neutrin o powierzchni 1 km? w
zakresie energii pomiedzy kilka i kilkadziesiagt TeV. Brak detekcji sygnatu od neutrin
mionowych w tym zakresie energii (lub detekcja na nizszym poziomie) pozwoli uzy-
ska¢ bardzo wazng informacje na temat wydajno$ci przyspieszania hadronéw na fali

uderzeniowej od strony gwiazdy towarzyszacej.

3.7 Podsumowanie 1 wnioski

W tym rozdziale badaliSmy konsekwencje przyspieszania czastek (elektronéw, hadro-
néw) na skomplikowanej strukturze fal uderzeniowych powstalej wewnatrz uktadu po-
dwéjnego dwoch masywnych gwiazd na skutek zderzenia ich wiatrow gwiazdowych.
W odréznieniu od poprzednich prac, rozwazamy przyspieszanie czastek na dwoch fa-
lach uderzeniowych powstatych w wietrze od strony gwiazdy Eta Carinae i od strony
gwiazdy towarzyszacej. Te dwie fale uderzeniowe majg rézne wtasciwosci wynikajace
z réznic w wartosci powierzchniowego pola magnetycznego (Brc = 200 G i Beomp =
2 x 10> G) i wydajnosci przyspieszania szacowanej w zaleznosci od predkosci wia-
trow gwiazdowych (§gc = 5 X 107% and Eeomp = 107*). Mozliwo$é¢ przyspieszania
czastek na obydwu falach uderzeniowych, elektronéw, hadronéw lub obydwu rodza-
jow, moze zaowocowaé réznorodnymi scenariuszami emisji promieniowania w zakresie
fotonéw gamma, czy takze neutrin. Jako przyktad rozwazamy bardziej szczegdétowo
dwa ogolne scenariusze dla okreslonych warto$ci powierzchniowego pola magnetycz-
nego gwiazd i wydajnosci przypieszania czastek na falach uderzeniowych powstatych

od strony gwiazdy Eta Carinae i gwiazdy towarzyszacej.

W pierwszym modelu (model A), cata wysokoenergetyczna emisja pochodzi od
elektronéw przyspieszanych na tych dwoch falach uderzeniowych. W drugim modelu
(model B), miekka emisja promieniowania gamma pochodzi od elektronéw, a wyzej
energetyczny sktadnik promieniowania gamma jest produkowany przez hadrony. Oby-
dwa modele mogg rownie dobrze opisywaé cechy widmowe promieniowania gamma z
Eta Carinae (tzn. dwu sktadnikowe widmo czy brak silnej zmiennosci w zakresie ener-
gii gamma powyzej 10 GeV). Jednakze model leptonowy przewiduje wyrazna zmien-
nos¢ emisji powyzej ~100 GeV wraz z okresem uktadu podwéjnego. Ta zmiennosé jest
powodowana przez silng absorpcje produkowanego promieniowania gamma w polach
promieniowania od obydwu gwiazd. Z drugiej strony emisja promieniowania gamma w
zakresie az do TeV, produkowana przez hadrony w ramach modelu B, moze albo wyka-

zywaé zmiennos¢ w przypadku przyspieszania na fali uderzeniowej od strony gwiazdy
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Eta Carinae (promieniowanie gamma z wnetrza ukladu podwéjnego) lub byé stata,
jezeli hadrony sg przyspieszane na fali uderzeniowej od strony gwiazdy towarzysza-
cej (promieniowanie gamma produkowane w duzych rozmiarach obtoku otaczajacym
uktad podwojny). Nowsze obserwacje Eta Carinae wykonane przez wspétprace HESS
[14] wskazuja, ze emisja fotonéw gamma o energiach TeV raczej nie jest produkowana
przez hadrony przyspieszane i oddziatujace w czesciach fali uderzeniowej w znacznych
odleglosciach od gwiazd. Otrzymane gérne ograniczenia konstruujg obszar przyspie-
szania i oddzialywania hadronéw wewnatrz ~10 Rgc od gwiazdy co umozliwia silng

absorpcje fotonow o energiach TeV.

RozwazalisSmy tylko cze$¢ mozliwych scenariuszy promieniowania, ktére moga by¢
oczekiwane w modelu zderzenia wiatréow gwiazdowych. Dla innych wartosci powierzch-
niowego pola magnetycznego gwiazdy towarzyszacej, lokalizacji fal uderzeniowych lub
wydajnosci przypieszania, przyspieszanie elektronéow i hadronéw mogtoby by¢ wysy-
cone przy innych energiach. Z tego wzgledu duza réznorodno$é¢ cech widmowych jest
oczekiwana w zaleznosci od parametréow ukladéw podwdjnych. Cechy widmowe ob-
serwowane z Eta Carinae mogtyby by¢ takze rozwazane przyjmujac inne parametry
gwiazd w uktadzie Eta Carinae, ktére obecnie nie sg dobrze znane. 7 tego wzgledu ze-
staw parametréw zastosowanych w naszych modelowaniach widm emisji z Eta Carinae

moze nie by¢ jednoznaczny.

Nasz model leptonowy (model A) nie przewiduje znaczacej emisji promieniowa-
nia gamma powyzej kilku TeV przy jakiejkolwiek fazie uktadu podwdjnego. Natomiast
model hadronowy (model B) przewiduje emisje promieniowania gamma przy energiach
dochodzacych do ~10-100 TeV. Co wiecej, widmo fotonéw gamma produkowane przez
hadrony wstrzykiwane do obtoku wokét uktadu Eta Carinae powinno by¢ niezalezne
od fazy uktadu podwdjnego. Najbardziej oczywiste potwierdzenie hadronowego pocho-
dzenia emisji promieniowania gamma moze pojawi¢ sie w wyniku obserwacji sygnatu
neutrinowego z kierunku Eta Carinae. Dlatego policzylismy takze widma neutrin ocze-
kiwane w modelu B i poréwnaliémy je z czuloécig teleskopu o powierzchni 1 km?.
Pokazalismy, ze widma neutrin produkowanych przez hadrony wewnatrz obtoku moga
by¢ powyzej tla neutrin atmosferycznych i takze znajdowaé sie w zakresie czutosci te-
leskopu o powierzchni 1 km?. Jednakze, dokladna czestosé zdarzen neutrinowych w
takim teleskopie jest trudna do przewidzenia, poniewaz energie wstrzykiwanych hadro-
néow (i produkowanych neutrin) zaleza od fazy uktadu podwdjnego. Zaleznosé tempa
wstrzykiwania czastek od fazy ukltadu podwojnego nie moze by¢ obecnie wiarygodnie
przewidziana. Jedynie przyszte dokltadne pomiary strumienia promieniowania gamma
z Eta Carinae w funkcji fazy uktadu podwodjnego moga nam pozwoli¢ na natozenie

realistycznych ograniczen na czesto$¢ wstrzykiwania hadronéw przy roéznych fazach,
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a wiec pozwolg takze na doktadniejsze oszacowanie spodziewanej czestosci zdarzen w

wielkoskalowych teleskopach neutrin.
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Rozdzial 4

Promieniowanie gamma i
neutrinowe z masywnych ukladéw
podwdéjnych w gromadach

otwartych

Przypuszcza sie, ze procesy wysokich energii powinny zachodzi¢ w gromadach otwar-
tych gwiazd ze wzgledu na obecno$¢ duzej koncentracji materii i takze mtodych obiek-
tow zwartych, takich jak: izolowane masywne gwiazdy, zwarte masywne uktady gwiaz-
dowe, pulsary, mgtawice wokét pulsaréw oraz pozostatosci po supernowych. Do tej
pory emisja promieniowania gamma w zakresie energii TeV zostala wykryta z kie-
runku 3 gromad otwartych (tzn. Cyg OB 2 - [23], Westerlund 2 - [27] i Westerlund
1 - [13]). Takze emisja promieniowania gamma w zakresie ponizej ~100 GeV zostata
ostatnio zaobserwowana z kierunku supermasywnego uktadu podwdjnego Eta Cari-
nae wewnatrz masywnego kompleksu materii gwiazdowej Carina [167, 3, 175]. Czesé
tej emisji gamma w zakresie energii GeV wykazuje zmiennosé wraz z okresem obrotu
uktadu podwojnego Eta Carinae [81, 146]. Z tego wzgledu, musi by¢ ona produkowana
w bezposrednim otoczeniu lub wewnatrz tego uktadu podwdjnego. Ukltad Eta Carinae
nie zostal jak dotad wykryty w zakresie promieniowania gamma o energiach TeV [14].
W przypadku innego masywnego uktadu gwiazdowego, Cyg X-3, teleskopy AGILE i
Fermi-LAT odkryly emisje promieniowania gamma w zakresie energii GeV [163, 4, 63].
Ta emisja jest sporadyczna. Wykazuje ona korelacje z pojawianiem si¢ niskiego stanu
radiowego tego zrodta, tuz przed silnymi rozbtyskami emisji w zakresie radiowym.
Emisji gamma nie zaobserwowano natomiast do tej pory z innego, masywnego uktadu
gwiazdowego, WR 20a, w gromadzie otwartej Westerlund 2. Dwa nowe zrédta gamma

odkryte przez teleskop Fermi-LAT w kierunku Westerlund 2 zostaly zidentyfikowane z
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pulsarami emitujace w zakresie gamma [4, 153].

Do tej pory rozwazano kilka scenariuszy, ktére przewiduja emisje nietermicznego
promieniowania wysokich energii z gromad otwartych. W zwykle akceptowanym mo-
delu przyjmuje sie, ze silne wiatry gwiazdowe produkowane przez masywne gwiazdy w
gromadach otwartych sa w stanie przyspiesza¢ czastki na falach uderzeniowych ufor-
mowanych podczas kolizji wiatrow z gesta materia gromad otwartych (np. [174, 65,
85, 169, 47]). W innym modelu, promieniowanie gamma i neutrina moga by¢ produ-
kowane przez czgstki przyspieszane na falach uderzeniowych uformowanych wewnatrz
masywnych uktadéw podwéjnych (np. [78, 179, 55, 44, 144, 136, 53]). Masywne gwiazdy
wewnatrz gromad otwartych koncza swoje zycie w stosunkowo krotkim czasie jako po-
zostatosci po supernowych (SNRs) i mglawice wokot pulsaréw (PWNe). Oddzialtywanie
fal uderzeniowych SNRs z gestymi obtokami materii wewnatrz gromad otwartych moze
by¢ odpowiedzialne za przyspieszanie czastek do relatywistycznych energii [22]. Czesé
emisji w zakresie promieniowania gamma z kierunku gromad otwartych moze pocho-
dzi¢ z PWNe lub jako wynik oddziatlywania czastek, przyspieszanych wewnatrz PWNe,
z gesta materia gromad otwartych [43, 39, 12, 128, 34]. W obecnej chwili nie jest do
konca jasne, ktory ze scenariuszy wspomnianych powyzej zapewnia zasadniczy wktad
do wysokoenergetycznej emisji promieniowania gamma obserwowanej z kilku gromad
otwartych. Jest mozliwe, ze w okre$lonych gromadach otwartych kilka wspomnianych
mechanizméw moze by¢ istotnych, poniewaz rézne typy obiektéw (wiatry masywnych
gwiazd, SNRs, PWNe) moga wstrzykiwaé¢ relatywistyczne czastki z poréwnywalnymi

energiami, tzn. rzedu 10°° erg.

W tym rozdziale analizujemy w szczegétach bardziej skomplikowany model, ktory
przewiduje efektywne przyspieszanie czastek do wysokich energii, a takze emisje wy-
sokoenergetycznego promieniowania. Promieniowanie to jest generowane w procesach
oddzialywania hadronéw wewnatrz i w okolicy masywnych uktadéw podwdjnych oto-
czonych przez gesta materie. Przyjmujemy, ze jadra sa przyspieszane w obszarze zde-
rzajacych sie wiatréw wewnatrz ukltadow podwéjnych (np. patrz [45]). Te jadra moga
drastycznie traci¢ nukleony (neutrony i protony) w oddzialywaniu z polem promie-
niowania masywnych gwiazd (proces foto-dezintegracji), a takze w kolizjach z materia
wiatréw gwiazdowych. Naladowane protony dyfunduja wewnatrz gromady otwartej,
produkujac promieniowanie gamma i neutrina w kolizjach z materig wiatréw gwiazdo-
wych i gestym o$rodkiem gromad otwartych. Z drugiej strony, neutrony poruszaja sie
balistycznie przez obszar wiatru gwiazdowego i rozpadaja sie na protony w pewnej odle-
glosci od uktadu podwodjnego ze wzgledu na ograniczony czas zycia. Te neutrony moga
rozpada¢ sie w roznych érodowiskach otaczajacych masywny uklad gwiazdowy jak,

obszar rozszerzajacego sie wiatru gwiazdowego lub poza zewnetrzng fala uderzeniows
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powstata w wyniku kolizji wiatru z materig gromady, w obszarze gromady otwartej,
a takze poza gromada otwarta. Protony z rozpadu tych neutronéw sa uwiezione przez
lokalne pola magnetyczne, produkujac wysokoenergetyczne promieniowanie gamma i
neutrina w oddziatywaniach z materia [54]. W tym rozdziale przedstawiamy przykla-
dowe obliczenia strumieni promieniowania gamma i neutrin produkowane w gromadach
otaczajacych supermasyne uktady podwéjne Eta Carinae i WR 20a w ramach naszki-
cowanego powyzej modelu. Ta wysokoenergetyczna emisja jest nastepnie poréwnana z
dostepnymi obserwacjami tych gromad w zakresie gamma oraz z czuto$ciami teleskopu

neutrin IceCube i przysztego Cherenkov Telescope Array (CTA).

4.1 Model masywnego ukladu podwéjnego wewnatrz

gromady otwarte]j

Rozwazamy masywny uktad podwéjny, w ktorym jedna lub dwie gwiazdy nalezg do
typu Wolfa-Rayeta (WR). Gwiazdy typu WR produkuja szybkie i geste wiatry ze
wzgledu na ogromne tempo straty masy, ktére moze by¢ rzedu Myg = 107°M; Mg
yr~!. Wiatry propaguja sie z charakterystycznymi predkosciami rzedu v, = 10%v5 km
s71. W przypadku wiatréw sferycznie-symetrycznych, gestosé wiatru spada wraz z od-

legtoscia od gwiazdy zgodnie z,
Ny (r) &~ 3.2 x 101 M_s JvsR%r*  em™3, (4.1)

gdzie Rwr = 10'2Ry, cm jest promieniem gwiazdy, a r = R/Rwr jest odlegloécia od
gwiazdy w jednostkach promieni gwiazdowych. Zauwazmy, ze w odlegtosci rzedu par-
seka i dla typowych parametréw wiatrow gwiazd masywnych, gestosé¢ takiego wiatru
zaczyna by¢ bardzo niska, rzedu ~ 0.03 em™>. Z tego wzgledu zewnetrzne czeéci ob-
szaréw wypelnionych wiatrem gwiazdowym sa zdominowane przez bardzo rozrzedzony

wiatr gwiazdowy poruszajacy sie z duza predkodcia.

Masywne ukltady podwodjne sa czesto zanurzone w relatywnie gestych gromadach
otwartych (ang. Open Clusters - OCs) ze wzgledu na ich relatywnie krotki czas zycia i
preferencyjne pojawianie sie w gestych skupiskach materii. Typowe gestosci materii w
OCs sa rzedu nye = 10n,9 cm™3, a ich temperatura jest rzedu 7o, = 10*T; K. W znacz-
nej odlegtosci od uktadu podwdjnego, cisnienie wiatru gwiazdowego jest zrownowazone
przez cisnienie termicznego gazu w OC. Szacujemy rozmiary takiego obszaru wypet-
nionego wiatrem gwiazdowym w przypadku statej predkosci wiatru, przez poréwnanie
gestosci energii kinetycznej wiatru z gestoscig energii osrodka otaczajgcego uktad po-

dwojny w OC. To pozwala nam na oszacowaé promien obszaru zdominowanego przez
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wiatr gwiazdowy,
Reay =~ 1.1 x 10 [M_5v3/(n10Ty)]Y?  cm. (4.2)

Zauwazmy, ze wiatr gwiazdowy na poczatku przyspiesza od powierzchni gwiazdy osig-
gajac asymptotycznie graniczna predkosé (patrz [176]). Po poczatkowej fazie przy-
spieszania spowodowanej ciSnieniem wewnetrznym gazu, wiatr zwalnia ze wzgledu
na przycigganie grawitacyjne masywnej gwiazdy centralnej. Dlatego, predkosé¢ wia-
tru spada z odleglodcia od gwiazdy zgodnie z, v2(R) = v2 — 2GMwr(1/Rwr — 1/R) ~
10%602 — 2.7 x 10'°(Myo/Ry2)(1 — 1/r) cm?/s?, gdzie Mwr = 10MyMjo jest masa
gwiazdy, a G jest stalg grawitacyjng. Dla parametréw gwiazd rozwazanych w tej pracy,
efekt zwalniania moze by¢ jednak w zupetnosci pominiety. Rozmiary obszaru zdomino-
wanego przez wiatry wokot uktadow podwdjnych gwiazd typu WR w gromadach otwar-
tych sa zazwyczaj rzedu kilku parsekow, dla gestosci otaczajacej materii rzedu ~ 10
cm ™ i ich temperatury T, ~ 10* K. W rzeczywistoéci, scenariusz rozwazany powy-
zej jest pewnym uproszczeniem sytuacji, poniewaz w ogolnosci oddziatywanie wiatrow
gwiazdowych z materig gromad otwartych moze skutkowaé¢ pojawieniem sie fali uderze-
niowej o skomplikowanej podwojnej strukturze. Dodatkowo obszar zdominowany przez
wiatr gwiazdowy nie musi by¢ symetryczny ze wzgledu na anizotropie otaczajacego
gwiazde osrodka. Spodziewamy sie, ze powyzej oszacowany promien obszaru wiatru
jest dobrym przyblizeniem dla sferycznych osrodkéw, poniewaz ilo$é masy przechwy-
conej przez rozszerzajacy sie wiatr gwiazdowy (o promieniu rzedu niewielu parsekéw)
jest duzo mniejsza od caltkowitej masy gromady otwartej (o promieniem kilkunastu
parsekéw). Z tego wzgledu osrodek gromady otwartej, w ktérym uktad podwdjny jest
zanurzony, nie jest znaczaco zaburzony przez obecno$¢ masywnego uktadu gwiazdo-

wego.

W tym rozdziale rozwazamy konsekwencje przyspieszania jader wewnatrz uktadu
podwdjnego znajdujacego sie w gromadzie otwartej. Jadra (z wiatréw gwiazdowych, tj.
powierzchni gwiazd uktadu) moga by¢ przyspieszone w obszarze kolizji wiatréw [78].
W tych obszarach kolizji, procesy anihilacji (rekoneksji) pola magnetycznego i proces
dyfuzyjnego przyspieszania na fali uderzeniowej moga odgrywac¢ wazna role. Szczegdty
procesu przyspieszania, propagacji hadronow i ich kolejnych oddziatywan w uktadzie
podwojnym oraz jego otoczeniu sg rozwazane w nastepnym rozdziale. Pokazujemy, ze
jadra moga efektywnie rozszczepiaé sie w gestym promieniowaniu gwiazd i takze w
materii wiatréw od masywnych gwiazd. W wyniku tych proceséw rozszczepienia jader
wstrzykiwane sa neutrony w otoczenie uktadu gwiazdowego. Neutrony rozpadaja sie w
typowych odleglosciach od uktadu podwojnego okreslonych przez ich czynnik Lorentza.

Odczepione od jader protony tracg energie w oddzialywaniach z gestym wiatrem rela-

69



surrounding medium

\ dense wind /

N wind cavity %

O rare wind .7

Rysunek 4.1: Schematyczna prezentacja masywnego uktadu podwéjnego wewnatrz gro-
mady otwartej gwiazd [54]. Masywny uktad gwiazdowy tworzy w osrodku gromady
otwartej obszar zdominowany przez jego wiatry. Ma on promien R, i jest wypelniony
wiatrem o duzej gestosci blisko uktadu podwojnego i bardzo rzadkim wiatrem w du-
zych odlegtosciach od uktadu. Wiatr rozszerza sie z predkoscia v,. Relatywistyczne
jadra sa przyspieszane w obszarze zderzajacych sie wiatréw masywnych gwiazd we-
wnatrz uktadu gwiazdowego. Te jadra rozpadaja sie w kolizjach z silnym promieniowa-
niem gwiazd i materig wiatru, wstrzykujac relatywistyczne protony i neutrony. Protony
(P) sa uwiezione w rozszerzajacym sie wietrze i doswiadczaja duzych strat energii ze
wzgledu na rozprezanie adiabatyczne wiatru. Moga one tez straci¢ czes¢ swojej energii
w kolizjach z materig wiatru. Wysokoenergetyczne promieniowanie gamma i neutrina
sa produkowane w zderzeniach hadronowych. Neutrony (N), z fragmentacji jader, pro-
paguja sie wzdtuz linii prostych i rozpadaja w pewnej odlegtosci od uktadu podwdjnego.
Protony, z rozpadajacych si¢ neutronoéw, sa uwiezione przez lokalne pole magnetyczne.
Moga one wydajnie oddzialtywaé¢ z otaczajaca materia, produkujac promieniowanie
gamma i neutrina. Poniewaz straty adiabatyczne protonéw z rozpadajacych sie neu-
tronoéw sa relatywnie mate, produkowane przez nie promieniowanie gamma i neutrina
majg wieksze energie niz te produkowane przez protony z bezposredniej fragmentacji
pierwotnych jader.
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tywnie blisko uktadu podwojnego. Protony z rozpadu neutronéw sa takze narazone na
straty energii w procesie adiabatycznym w rozszerzajacym sie wietrze gwiazd. Rozwa-
zamy wysokoenergetyczne procesy inicjowane przez te hadrony, w wyniku ktérych po-
jawiaja sie fotony gamma i neutrina powstale w kolizjach hadronowych. Schematyczne
przedstawienie proceséw zachodzacych w okolicach uktadu podwdjnego jest pokazane
na Rys. 4.1.

Hadrony moga by¢ przyspieszane w powyzej omawianym scenariuszu takze na fali
uderzeniowej uformowanej w kolizji wiatru gwiazdowego z materig gromady otwarte;j.
Przypuszczamy, ze ten proces przyspieszania jest mniej wydajny niz proces przyspie-
szania zachodzacy wewnatrz uktadu podwojnego. Maksymalne energie przyspieszanych
czastek powinny sie skalowa¢ z iloczynem natezenia pola magnetycznego w obszarze
przyspieszania i charakterystycznych wymiarow fali uderzeniowej. Oczekuje si¢, ze war-
tos¢ tego iloczynu jest wyraznie mniejsza w obszarze fali uderzeniowej produkowanej
przez wiatr w o$rodku gromady otwartej niz na fali uderzeniowej wewnatrz masyw-
nego uktadu gwiazdowego, ze wgledu na strukture pola magnetycznego ktorej radialna
sktadowa dominuje wewnatrz uktadu podwdjnego, a takze w pewnej odlegtoéci poza

uktadem gwiazdowym.

4.2 Przyspieszanie jader w ukladzie podwéjnym

Masywne gwiazdy produkuja szybkie i geste wiatry, ktére moga znaczaco zmniejszy¢
poczatkowa mase gwiazdy w czasie jej ewolucji. W rzeczywistosci, intensywne tempo
utraty masy rzedu kilku 107% — 1074 M, yr~! jest charakterystyczne dla gwiazd typu
Wolfa-Rayeta (WR) i gwiazd typu O. Podczas przebywania na ciagu gtéwnym, ze-
wnetrzne czesci gwiazdy sa tracone i pozostaja tylko wewnetrzne czesci, ztozone z
jader ciezkich. Z tego wzgledu wiatry masywnych gwiazd wczesnych typow zawieraja

gtownie jadra ciezsze od wodoru, takie jak hel i tlen.

Masywne gwiazdy czesto tworza masywne uklady podwojne, w ktérych silne wia-
try gwiazdowe zderzaja si¢ zapewniajac korzystne warunki do przyspieszania jader do
duzych energii. Ponizej rozwazamy ogolnie proces przyspieszania jader na falach ude-
rzeniowych lub obszarach rekoneksji pola magnetycznego powstatych w wyniku kolizji
wiatrow gwiazdowych. Propagacja i oddziatywanie relatywistycznych jader z gwiazdo-
wym polem promieniowania skutkuje ich foto-rozszczepieniem na neutrony, protony
i mniej masywne jadra wtérne. Przeprowadzilismy symulacje numeryczne propagacji
jader w polu promieniowania masywnej gwiazdy w celu okreslenia tempa wstrzykiwa-
nia réznych typow jader. Gestos¢ fotonéw gwiazdowych w poblizu masywnej gwiazdy,

npn ~ 2 x 10175 fotonéw/cm™2 (gdzie T = 10°T5 K jest temperatura powierzchniowa
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masywnej gwiazdy) jest kilka rzedéw wielkosci wieksza niz gesto$¢ materii w wietrze
gwiazdowym (patrz Rown. 4.1). Z tego wzgledu spodziewamy sie, ze jadra z odpo-
wiednio duzymi energiami oddzialuja najpierw w kolizjach z fotonami gwiazdowymi, a
nastepnie ewentualnie z materig wiatru gwiazdowego. Ponizej pokazujemy, ze pierwot-
nie przys$pieszone jadra podlegaja znacznej fragmentacji w kolizjach z materia wiatru
gwiazdowego. Efektywnosé tego drugiego procesu jest niezalezna od energii jader. W
zwigzku z tym jadra o nizszych energiach takze mogg doswiadczaé silnej fragmentacji
w kolizjach z gesta materia wiatru gwiazdowego w przypadku gwiazd z wyjatkowo sil-
nymi wiatrami, takimi jak rozwazane w tej pracy (np. od gwiazd typu WR i O, ktérych
tempo straty masy jest nawet powyzej ~ 107° Mg yr~'). Neutrony uwolnione z jader
w kolizjach z materiag maja widmo podobne do widma pierwontych jader. Neutrony
z niskimi energiami moga wiec rozpadac¢ si¢ w wietrze gwiazdowym relatywnie blisko
uktadu podwdéjnego, gdzie gestosé materii jest nadal wysoka. Z drugiej strony neutrony
z wysokimi energiami moga osiagnac geste rejony na zewnatrz obszaru zdominowanego
przez wiatr masywnego uktadu podwdjnego, tj. juz wewnatrz obszaru gromady otwar-
tej. W tej pracy liczymy widma promieniowania gamma i neutrin produkowane przez
protony odczepione od jader i takze przez protony z rozpadajacych sie neutronéw w
pewnej odlegtosci od uktadu podwdjnego. Te neutrony rozpadajg sie wewnatrz ob-
szaru zdominowanego przez wiatr gwiazdowy i takze wewnatrz gestej materii gromady

otwartej, w ktorej uktad podwdjny jest zanurzony.

Okre$lamy maksymalne energie hadrondéw przyspieszanych na fali uderzeniowe;j
zderzajacych sie wiatréw (patrz [53, 45]). Zaleza one od ich charakterystycznego czasu
przyspieszania i czasu ucieczki z obszaru przyspieszania lub charakterystycznego czasu
strat energii w wyniku zderzen z materig wiatru gwiazdowego. Charakterystyczny czas

przyspieszania jader jest dany przez,
Tacc = Eh/Pacc ~ 002’}/h/(X—SB3) S, (43)

gdzie Ej, iy, sq energia i czynnikiem Lorentza hadronéw, P = xcFy /Ry, jest tempem
przyspieszania, Y = 107°x_5 jest wspotczynnikiem przyspieszania, Ry, = Acy,/ZeBq,
jest promieniem Larmora hadronéw w polu magnetycznym w obszarze fali uderzenio-
wej Bgn, ¢ jest predkoscia swiatta, e jest tadunkiem elementarnym, a A i Z jest liczba
masowa 1 tadunkiem jader. Przyjmujemy, ze A/Z = 2. By, jest powiazane z powierzch-
niowym polem magnetycznym masywnej gwiazdy. Przyjmujemy dipolowa strukture
pola magnetycznego wewnatrz wiatru blisko powierzchni gwiazdy, tj. do ~ 1.2R,, a
radialng strukture w dalszych odlegtosciach [78]. W odlegtosci odpowiadajacej koli-
zji wiatrow gwiazdowych w uktadzie gwiazdowym, rownej Ry, = 2R,, By, spada do
wartosci ~ 0.25B,, gdzie B, = 103B; G.
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Charakterystyczny czas adwekcji hadronéw z obszaru przyspieszania jest szacowany

Tadv =~ Rsh/vw ~ 1O4R12/U3 S, (44)

gdzie Ry, = 1012 R 51y, cm jest odleglodcia obszaru kolizji od gwiazdy, a ry, = R,/ Rwr.
Charakterystyczny czas dyfuzji hadronéw (przyjmujac przyblizenie Bohma) w obsza-
rze przyspieszania jest okreslony przez 1q; = R% /2Dp =~ 1.5 x 10*R%,B3/vs s, gdzie
v = 10574 jest czynnikiem Lorentza hadronéw i By, = 10°Bs G, a Dy jest wspotczynni-
kiem dyfuzji Bohma. Ten czas dyfuzji jest wiekszy niz oszacowany powyzej charaktery-
styczny czas adwekcji nawet dla najbardziej energetycznych hadronéw rozwazanych w
tym scenariuszu. Dlatego maksymalne energie jader moga by¢ ograniczone przez pro-
ces ich adwekcji z obszaru przyspieszania. Maksymalna energia hadronéw przyspiesza-
nych w obszarze zderzajacych sie wiatrow gwiazdowych jest otrzymana z poréwnania
ich zyskéw energii (Rown. 4.3) z ich czasem przebywania w obszarze przyspieszania
(Réwn. 4.4). Wynosi ona,

M~ 5 x 10°Byvs Riargn GeV, (4.5)

,ymax

gdzie przyjeliSmy, ze wspotczynnik przyspieszania jest zalezny od predkosci plazmy w
obszarze fali uderzeniowej. Jest on oszacowany z y = (vy,/c)? ~ 107%03.
7 drugiej strony, hadrony traca takze energie w zderzeniach z materig wiatru gwiaz-

dowego. Charakterystyczny czas strat energii w wyniku zderzen hadron-hadron moze

by¢ oszacowany z,
Thh = (eny (1)kopy) ™! & 3.5 X 103R2,r%v3/M_5 s, (4.6)

gdzie o,, = 3 x 1072 cm? jest przekrojem czynnym na zderzenia proton-proton, a

k = 0.5 jest wspotczynnikiem nieelastycznosci.

Wtedy, maksymalne czynniki Lorentza hadronéw ograniczone przez straty energii

w wyniku kolizji z materig wynosza,
i~ 3.5 x 10° R2,r% i Bs/ M _s. (4.7)

PoliczyliSsmy maksymalne energie hadronéow wynikajace z tych dwoch proceséow dla
trzech przyktadowych masywnych gwiazd wewnatrz uktadéw podwojnych. Wyniki sg
przedstawione w Tab. 4.2. W przypadku parametrow gwiazdy typu WR, obserwowa-
nej w uktadzie podwéjnym Cyg X-3, maksymalne energie przyspieszanych hadronéw

sg ograniczone przez proces adwekcji. W przypadku uktadu podwdjnego zawieraja-
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Nazwa Bwr Rwr Uy Raw  Twr Mwr  Mwr Ly, Thp yady vl
jednostka G cm km/s  Rwr K My  Mg/yr erg s !

Cyg X-3  3x10° 101 3x10° 2 14x10° 5 3x10°6 10 ~0.3  9x10°  3.8x 10°
WR 20a 103 1.4 x 102 103 2 4 x 104 30 3 x 107 1037 ~2.4 1.4 x 108 109

Eta Car 200 1.2 x 103 700 1.4 4 x 104 80 2.5 x 1074 4% 103 ~4.1 1.2 x 108 2.7 x 10°

Tablica 4.1: Parametry masywnych gwiazd w uktadzie podwéjnym (powierzchniowe pole magnetyczne gwiazdy, promien gwiazdy, pred-
kosé wiatru, odleglos¢ fali uderzeniowej, temperatura gwiazdy, masa gwiazdy, tempo utraty masy, moc wiatru), maksymalne czynniki
Lorentza przyspieszanych jader i gtebokosci optyczne dla oddzialtywania relatywistycznych protonéw z materia wiatru gwiazdowego.



cego gwiazdy WR 20a, maksymalne energie hadronéow sg poréwnywalne w przypadku
procesu adwekcji i strat energii w wyniku zderzen. Ale w przypadku Eta Carinae,
maksymalne energie hadronéw sa ograniczone przez straty energii w wyniku zderzen
z materig. We wszystkich rozwazanych przypadkach hadrony mogg osiggnaé energie
rzedu ~10% GeV.

W obliczeniach widm promieniowania gamma i neutrin (prezentowanych ponizej)
przyjmujemy, ze jadra sa wstrzykiwane z widmem potegowym o stalym wyktadniku
rownym 2. Widmo rozciaga sie do nizszej wartosci sposrod tych danych przez Rown. 4.5
14.7. Przyjmujemy, ze moc przejeta przez te hadronach stanowi czes¢, n, mocy wiatréw
gwiazdowych masywnych gwiazd uktadu gwiazdowego, L, = nL, (patrz Tab. 4.2 dla
konkretnych uktadéw podwdjnych). W Tabeli 4.2 podajemy takze pozostale podsta-
wowe parametry tych trzech uktadéw podwojnych, ktorych whasnosci radiacyjne beda
badane w nastepnych rozdziatach. Ich orbitalne okresy obrotu sg réwne 4,8 godz. dla
Cyg X-3 [40], 3,675 dni dla WR 20a [142] i 2027,7 dni dla Eta Carinae [71].

4.3 Dezintegracja hadronéw wewnatrz uktadu po-

dwdjnego

Proces rozszczepienia relatywistycznych jader byt szeroko badany w przesztosci w kon-
tekécie pochodzenia i propagacji promieni kosmicznych o skrajnych energiach (np.
[162, 168, 141]). Przypuszcza sie, ze jest on takze istotny w zwartych zrédlach, w
ktorych gestosci niskoenergetycznego pola promieniowania sa znaczne, np. w pozo-
statosciach po supernowych (np. [137]), ukladach podwdjnych gwiazd (np. [95]), czy
gestych gromadach gwiazdowych (np. [35, 36]) lub centrum Galaktyki (np. [102]). W
trakcie fragmentacji jader, produkowane sa takze fotony gamma w zakresie energii MeV
w wyniku wzbudzenia wtoérnych jader. Fotony te, emitowane przez relatywistyczne ja-
dra, moga mie¢ w ukladzie obserwatora energie w zakresie GeV-TeV (proces taki byt
rozwazany w szczegdtach w pracy [37]). Ten proces produkeji promieniowania gamma
jest niewydajny, poniewaz jedynie malta czes¢ poczatkowej energii hadronow jest prze-
kazywana fotonom gamma. Jednakze, moze on odgrywac¢ znaczaca role w przypadku
zrodet zdominowanych przez silne pola niskoenergetycznego promieniowania, w ktorych
gestosci materii sa wzglednie niskie. W tym rozdziale, rozwazamy produkcje promie-
niowania gamma i neutrin przez wtorne produkty rozszczepienia jader w ich oddziaty-
waniu z gestg materig otaczajaca zrodto relatywistycznych jader. Pomijamy mozliwa
bezposrednig produkcje fotonéw gamma w oddziatywaniach hadronéw z promieniowa-

niem gwiazdowym (poprzez rozpad pionéw, p + vy — 7), poniewaz jak pokazalismy
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powyzej, jadra te nie s przyspieszane do wystarczajaco wysokich energii, zeby osig-
gnaé prog energetyczny na powyzszy proces w polu promieniowania wewnatrz uktadu

podwdjnego.

Rozwazamy prosty przypadek wstrzykiwania jader z punktowego zrédta niedaleko
od powierzchni gwiazdy, w celu pokazania, ze proces fragmentacji jader w polu pro-
mieniowania masywnych gwiazd moze by¢ istotny. Wyliczamy gtebokosci optyczne dla
fragmentacji jader wstrzykiwanych w réznych odlegto$ciach poczatkowych w zalezno-
Sci od ich energii i w zaleznosci od liczb masowych odpowiadajacych jadrom helu i
tlenu (patrz Rys. 4.2). W obliczeniach wykorzystujemy analityczne przyblizenie dla
przekroju czynnego na proces foto-rozszczepienia jader przedstawiony w pracy [96].
Rozwazamy propagacje jader w poblizu trzech masywnych gwiazd z réznymi parame-
trami: gwiazda typu WR, obserwowana w uktadzie podwéjnym Cyg X-3, gwiazda typu
WR w uktadzie podwojnym WR 20a i supermasywna gwiazda w uktadzie podwojnym
Eta Carinae (patrz Rys. 4.2). Zauwazmy, ze tylko jadra z czynnikami Lorentza powyzej
wartosci minimalnej, v, moga by¢ efektywnie rozszczepiane. Ten krytyczny czynnik
Lorentza moze zosta¢ oszacowany z Ymin = E3"/3ksT ~ 4 x10*/T;, gdzie E* = 2 MeV
jest minimalna energia fotonu (w ukladzie spoczywajacego jadra), ktory jest zdolny do
efektywnego foto-rozszczepienia jadra, T = 10°T5 K jest temperatura powierzchniows
gwiazdy, a kg jest stala Boltzmanna. Na tym rysunku okreslamy takze liczbe nukleonow
odczepionych od pierwotnych jader w procesie foto-dezintegracji. Analiza wynikow za-
prezentowanych na Rys. 4.2, w kontekscie maksymalnych energii jader spodziewanych
w naszym modelu (patrz Tabela 4.2), pozwala wywnioskowaé, ze w przypadku uktadu
podwojnego WR 20a proces foto-dezintegracji jader moze by¢ pominiety. W przypadku
gwiazdy WR z parametrami obserwowanymi w uktadzie podwéjnym Cyg X-3 i Eta
Carinae, znaczna liczba jader z energiami w zakresie ~ 10076 straci nukleony w zde-

rzeniach z promlemowamem gw1azdowym.

7 drugiej strony, jadra moga takze ulega¢ efektywnemu foto-rozszczepieniu w zde-
rzeniach z materia wiatru gwiazdowego. Okreslamy glebokosci optyczne dla relatywi-
stycznych hadronéow w zderzeniach z materig wiatru z,

Re g on M5, 1 1
pptwC 12
Thp = ———dR =~ 2.9 x 10 —_—— =), 4.8
b Rps Vw U% (RBS Rc) ( )
gdzie Rps (w cm) jest rozmiarem uktadu podwdjnego gwiazd, w ktérym hadrony sa
wstrzykiwane do wiatru. Przyjmuje sie, ze promien ten jest réwny promieniowi fali ude-
rzeniowej powstatej w uktadzie gwiazdowym w wyniku kolizji wiatréw gwiazdowych.
Wymniki obliczen gtebokosci optycznych dla protonéw w oddziatywaniach z materig wia-

tru sa przedstawione w Tabeli 4.2 dla trzech przyktadowych parametréw masywnych
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Rysunek 4.2: Gorny panel: Glebokosci optyczne dla nukleonéw w funkcji ich energii
(na nukleon), dla dwoch katow wstrzykiwania a = 45° (krzywe pogrubione) (zmie-
rzone od kierunku na gwiazde) dla helu i tlenu i dla trzech rozwazanych masywnych
gwiazd: WR w uktadzie podwéjnym Cyg X-3 (kropkowana), w ukladzie podwdjnym
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odczepionych od relatywistycznych jader (w funkcji ich energii na nukleon) z réznymi
poczatkowymi liczbami masowymi, He (rysunek po lewej), O (po prawej) w wyniku
foto-rozszczepienia tych jader w polu promieniowania gwiazdy dla przyktadu trzech
rozwazanych masywnych gwiazd: typu WR, obserwowana w Cyg X-3 (krzywa kropko-
wana), WR 20a (kropka-kreska) i Eta Carinae (linia ciagla). Jadra sa wstrzykiwane

izotropowo w odlegtodci fali uderzeniowej od gwiazdy (patrz Tabela 4.2).
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gwiazd. Zauwazmy, ze gtebokosci optyczne dla jader z okreslonymi liczbami masowymi
A w zderzaniach z jadrami z liczba masowa A, skaluja sie jak, 74,4, x (A145)?, gdzie
3 jest pomiedzy 2/3 do 1 (wartosci uzyskane w oparciu o obliczenia z uzyciem modelu
DPMJET przedstawione w pracy [118]). Dla przypadku jadra helu (4; = Ay = 4),
glebokosci optyczne beda o czynnik ~ 14 wigksze (8 = 0.94), a dla jader tlenu wieksze
o czynnik ~ 43 (8 = 0.68, patrz [118]). Dlatego, w przypadku rozwazanych uktadow

podwojnych, relatywistyczne jadra powinny ulec catkowitemu rozszczepieniu.

Duze wartosci gtebokosci optycznych dla zderzen protonéw z materig wiatru gwiaz-
dowego wskazuja, ze powinny one wydajnie traci¢ energie w wyniku produkcji wysoko-
energetycznego promieniowania gamma i neutrin juz w bliskim otoczeniu masywnego
uktadu podwodjnego. Z drugiej strony, neutrony uwolnione z tych jader, powinny po-
ruszaé si¢ prostoliniowo i rozpada¢ sie w duzych odlegtosciach od uktadu podwdjnego
wewnatrz obszaru zdominowanego przez wiatr gwiazdowy lub, w przypadku najbar-
dziej energetycznych neutronéw, bezposrednio w obszarze gromady otwartej. Protony, z
rozpadu tych neutronéw, moga takze produkowac¢ wysokoenergetyczne promieniowanie
w duzych odlegtos$ciach od uktadu podwojnego, tj. w obszarze, gdzie pole promieniowa-
nia i gesto$¢ materii jest relatywnie niska w poréwnaniu do gestosci wiatru wewnatrz

uktadu podwojnego.

4.4 Hadrony uciekajgce z ukladu podwdjnego

Relatywistyczne jadra przyspieszane w uktadzie gwiazdowym inicjuja ciag procesow
wewnatrz uktadu podwdjnego i otaczajacej go gromady otwartej. PokazaliSmy powy-
zej, ze jadra te moga doswiadczy¢ nawet catkowitego rozszczepienia na poszczegdlne
nukleony, jezeli sa wstrzykniete do wnetrza uktadu podwdjnego zawierajacego bardzo
jasng gwiazde charakteryzujaca sie gestym wiatrem gwiazdowym (gwiazda typu WR).
Niestabilne neutrony, z foto-rozszczepien tych jader, rozpadaja sie w pewnej odlegtosci
od uktadu podwdjnego. Zaleznie od ich energii, moga sie rozpada¢ wewnatrz obszaru
wiatru gwiazdowego lub na zewnatrz koncowej fali uderzeniowej w wietrze na granicy
z otaczajacg gromada otwarta. Protony, z rozpadajacych sie neutrondéw wewnatrz wia-
tru gwiazdowego, doswiadczaja adiabatycznych strat energii podczas szybkiej ekspansji
wiatru. Te protony sa takze czesciowo unoszone z wiatrem do gromady otwartej. Nato-
miast neutrony z wystarczajaco duzymi energiami mogga takze rozpadac sie na zewnatrz
obszaru wiatru gwiazdowego lub w obrebie gromady otwartej. Protony z ich rozpadu
dyfundujg stopniowo przez gromade otwartg doswiadczajac od czasu do czasu koli-
zji z rozproszona materia. Z drugiej strony, pierwotne jadra, przyspieszone wewnatrz

uktadu podwdjnego, a takze protony z ich fragmentacji, sa uwiezione przez pole ma-
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gnetyczne w gestym wietrze gwiazdowym. Te hadrony moga natomiast oddziatywac
z materig wiatru. W wyniku tych oddzialywan, dodatkowa populacja neutronéow jest
produkowana w poblizu uktadu gwiazdowego, w miejscach gdzie materia wiatru gwiaz-
dowego jest nadal relatywnie gesta. Te neutrony znowu moga rozpadaé sie wewnatrz
lub na zewnatrz obszaru wiatru gwiazdowego. Prosty scenariusz, postulujacy przyspie-
szanie hadronéw wewnatrz masywnego uktadu podwojnego zanurzonego w gromadzie
otwartej, zapewnia calg réznorodno$¢ warunkéw dla produkeji wysokoenergetycznego
promieniowania w réznych czesciach gromady otwartej charakteryzujacych sie réznymi
wtasnosciami, np. oérodek wiatru gwiazdowego i osrodek gromady otwartej. JesteSmy
zainteresowani emisja promieniowania gamma i neutrin produkowanych w takim sce-
nariuszu w kontekscie ostatnich obserwacji emisji promieniowania gamma w zakresie
TeV z gromad otwartych takich jak Westerlund 2 czy kompleks obtokéw materii wokot

Eta Carinae.

Na poczatku okreslamy, czy natadowane hadrony (przyspieszone wewnatrz uktadu
podwdjnego oraz produkty ich fragmentacji) moga by¢ uwiezione w wietrze gwiazdo-
wym. Poréwnujemy promienn Larmora naladowanych hadronéw z okreslong energia z
charakterystycznymi rozmiarami obszaru propagacji okreslonymi przez odlegtosé¢ loka-
lizacji hadronu od uktadu podwdjnego, R. Promien Larmora hadronéw z czynnikiem
Lorentza v, jest dany przez Ry, = cp/eB ~ 3x10%y,/Bg cm, gdzie B = 1Bg G jest po-
lem magnetycznym w wietrze w odlegtosci R od uktadu podwdjnego, e jest tadunkiem
elementarnym elektronu, p pedem czastki, a ¢ predkoscig $wiatta. Pole magnetyczne w
wietrze gwiazdowym powinno mie¢ skomplikowang strukture w funkcji odlegtosci od
gwiazdy (dipolowa, radialna, a w jeszcze dalszych odlegtosciach toroidalna). Ta struk-
tura staje sie nawet bardziej skomplikowana w przypadku gwiazd wewnatrz zwartego
uktadu podwodjnego, gdzie obie gwiazdy poruszaja sie z duzymi predkosciami. Przyj-
mujemy, ze pole magnetyczne jest radialne w odleglto$ciach ponizej ~ 10Rwr, tj. w
tym obszarze B = 10°B3(Rwgr/R)? G, gdzie B = 103Bs G jest powierzchniowym po-
lem magnetycznym gwiazdy typu WR. W wiekszych odlegtosciach pole magnetyczne
staje sie toroidalne. Dla odlegtosci wiekszych niz ~ 10Rwg, pole magnetyczne moze
by¢ oszacowane z B(R) ~ 100Bs3(Rwr/R) G. Stosujac to proste skalowanie, warunek
na uwiezienie protonéw, Ry < R, jest spetniony dla ich czynnikéw Lorentza spetniaja-
cych warunek 7, < 3 x 10°. Protony z energiami spelniajacymi ten warunek sg uwie-
zione w wietrze gwiazdowym. Nalezy sie spodziewaé, ze doswiadczajg one duzych strat
energii na process adiabatycznego rozprezania podczas stopniowej ekspansji wiatru od
gwiazdy. Z drugiej strony, hadrony z wigkszymi energiami mogltyby takze opusci¢ ob-
szar wiatru gwiazdowego bez znacznych strat energii. Propaguja sie one wtedy wzdtuz
prawie prostych linii bez znacznych kolizji z materia gwiazdy. Jednakze, hadrony z tak

duzymi energiami nie sg oczekiwane w obszarze kolizji wewnatrz uktadéw podwdjnych
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rozwazanych w naszej pracy (patrz Tabela 4.2).

Hadrony uwiezione w wietrze gwiazdowym traca energie w procesie adiabatycz-
nym. Mozemy okresli¢ warto$¢ czynnika Lorentza hadronéw, w okreslonej odleglosci
od uktadu podwojnego, biorac pod uwage jednoczesnie ich straty energii na rozprezanie

adiabatyczne, a takze wynikajace z kolizji z materia,

M(R) = m(Rps)Resk™ /R, (4.9)

gdzie T, jest dane przez Rown. 4.8, a k ~ 0.5 jest wspolczynnikiem nieelastycznodci
w zderzeniach proton-proton. W zaleznosci od parametrow rozwazanego scenariusza,
albo straty adiabatyczne albo straty zderzeniowe okreslaja czynniki Lorentza hadronéw
w okreslonej odlegtosci wiatru od uktadu podwojnego. Czynniki Lorentza hadronéw w
pewnej odlegtosci od uktadu podwojnego, w przypadku tylko zderzeniowych i takze
zderzeniowych i adiabatycznych strat energii, dla trzech przyktadowych gwiazd we-
wnatrz uktadu podwéjnego, n Car, WR 20a i gwiazdy WR w Cyg X-3, sa pokazane na
Rys. 4.3. Czynniki Lorentza czastek z uwzglednieniem strat adiabatycznych i bez nich
roznig sie znacznie. Wnioskujemy, ze adiabatyczne straty energii odgrywaja istotna role

w procesie produkcji wysokoenergetycznego promieniowania w gromadach otwartych.

4.5 Promieniowanie gamma od protonéw w obsza-

rze wiatru gwiazdowego

W tym rozdziale liczymy widma promieniowania gamma i neutrin produkowane we-
wnatrz obszaru wiatru gwiazdowego. Jak wykazano powyzej, pierwotne jadra sa cal-
kowicie rozszczepione na poszczegdlne nukleony (protony i neutrony) w kolizjach z
materig i promieniowaniem juz wewnatrz uktadu podwojnego. PrzyjeliSmy, ze jadra te
byty przyspieszone z widmem potegowym. Protony z rozszczepiania jader sa uwiezione
przez pole magnetyczne wewnatrz wiatru gwiazdowego. Sa one unoszone w wietrze,
oddalajac sie od uktadu z predkoscig wiatru gwiazdowego. Protony produkuja wysoko-
energetyczne promieniowanie w zderzeniach z materia wiatru gwiazdowego w trakcie
przebywania w obszarze wiatru. Promieniowanie gamma jest produkowane izotropowo,
poniewaz mechanizm produkcji (zderzenia proton-proton) nie zalezy od pola promie-
niowania masywnej gwiazdy. Z drugiej strony neutrony, odczepione od jader, poruszaja
si¢ prostoliniowo przez obszar wiatru gwiazdowego. Rozpadaja sie one w réznych od-
legtosciach od uktadu podwojnego w zaleznosci od ich czynnikéw Lorentza. Wtérne
protony, z rozpadajacych sie neutronéw, sg takze uwiezione w wietrze gwiazdowym.

Wszystkie te wtorne protony doswiadczaja strat energii w wyniku kolizji z materia wia-
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Rysunek 4.3: Zmiana czynnika Lorentza natadowanych hadronéw w funkcji odlegtosci
od ukladu podwdjnego spowodowana przez tylko zderzeniowe straty energii (cienkie
krzywe) i z uwzglednieniem obu, zderzeniowych i adiabatycznych, straty energii (grube
krzywe) dla r6znych parametréw wiatru produkowanego przez masywne gwiazdy: kla-
syczne gwiazdy typu WR (kropka-kreska), gwiazde typu n Carinae (ciagla) i gwiazde
WR w ukladzie podwéjnym WR 20a (kreskowana). Kropkowana linia pokazuje adia-
batyczne straty energii hadronéw bez ich zderzeniowych strat energii.

tru oraz w procesie adiabatycznym. W celu okreslenia widm promieniowania gamma,
uciekajacego z obszaru unoszenia wiatru do obserwatora, musimy takze rozwazy¢ moz-
liwg absorpcje tych fotonéw gamma w polu promieniowania masywnej gwiazdy. Z tego
wzgledu liczymy glebokosci optyczne dla fotonéw promieniowania gamma. Te efekty
absorpcji musza by¢ wziete pod uwage w obliczeniach widm promieniowania gamma

produkowanego przez hadrony znajdujace sie w poblizu uktadu podwojnego gwiazd.

4.5.1 Absorpcja promieniowania gamma blisko masywnej gwiazdy

Znaczna cze$¢ fotonéw gamma produkowanych w zderzeniach hadronowych (jak opi-
sano powyzej) pochodzi z pobliza masywnej gwiazdy. Dlatego oczekuje sie, ze moga
one by¢ efektywnie absorbowane w promieniowaniu gwiazdowym. Szczegdly procesu
absorpcji sa okreslone przez geometrie uktadu podwojnego (miejsce produkeji fotondow
gamma w odniesieniu do lokalizacji gwiazdy) i parametry masywnej gwiazdy. Uwzgled-

niamy absorpcje tych fotonoéw poprzez policzenie srednich czynnikéw redukeji dla pro-
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Rysunek 4.4: Srednie wspétczynniki redukeji promieniowania gamma, P (patrz
Réwn. 4.10), w wyniku jego absorbcji w promieniowaniu termicznym masywnej
gwiazdy (y+7 — e*), w funkcji energii fotonu gamma. Wyniki sa pokazane dla masyw-
nej gwiazdy w WR 20a (gérny rysunek) i Eta Carinae (dolny rysunek). Wspdtezynniki
redukcji sa policzone przyjmujac izotropowe wstrzykiwanie fotonéw gamma w pewnej
odlegtosci od masywnej gwiazdy wyrazonej w promieniach tej gwiazdy réwnych: r = 3
(kreskowana), 10 (ciagta), 30 (kropkowana), 100 (kropka-kreska), 300 (kropka-kropka-
kreska) i 10® (cienka kreskowana).
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mieniowania gamma, tj. przez okreslenie prawdopodobienstwa ich ucieczki u$rednio-
nego po calym zakresie mozliwych katéw propagacji w odniesieniu do kierunku na
gwiazde. Wspotezynniki redukeji promieniowania gamma wstrzykiwanego izotropowo

w odleglosci R od masywnej gwiazdy okreslamy z,
1
P=05 / e~ (B gy, (4.10)
-1

gdzie 7, (R, 1) jest gtebokoscia optyczng dla fotonu gamma wstrzyknietego w odlegto-
sci R i pod katem 6 w odniesieniu do kierunku zdefiniowanego przez miejsce wstrzyk-
niecia i srodek gwiazdy (patrz np. [41, 62, 74, 182]), u = cos@. Policzone glebokosci
optyczne dla konkretnej gwiazdy moga by¢ tatwo przeskalowane dla gwiazd z innymi
parametrami, stosujac prosta regute dana przez Réwn. 2 w [51]. Proces absorpcji doty-
czy gtéwnie fotonéw gamma o energiach powyzej, EX" = 2m2c* /3kgT ~ 20/T5 GeV.
Liczymy gtebokosci optyczne dla fotonow gamma w funkcji ich energii i odleglosci
od masywnej gwiazdy, wykorzystujac metody numeryczne oméwione w [41]. Jak wspo-
mnielismy powyzej, doktadne wartosci gtebokosci optycznych zaleza od kata propagacji
fotonéw gamma w odniesieniu do kierunku na gwiazde. Dlatego wspotczynniki reduk-
¢ji strumieni fotondow gamma zostaly usrednione po katach wstrzykniecia, przyjmujac
izotropowa produkcje fotonéw gamma w zrédle punktowym w pewnej odlegtosci od
gwiazdy. Wyniki przyktadowych obliczen sa przedstawione na Rys. 4.4 dla masywnych
gwiazd z WR 20a i Eta Carinae. Obliczenia wskazuja, ze fotony gamma o energiach
powyzej kilkudziesieciu GeV zaczynajg by¢ wydajnie absorbowane nawet jesli sg pro-

dukowane w relatywnie duzych odlegtosciach od uktadu podwojnego.

4.5.2 Wklad od protonéw bezposrednio odczepionych od jg-

der

Rozwazamy produkcje promieniowania produkowanego przez protony z jader przyspie-
szanych wewnatrz ukladu podwdjnego. Te protony sa unoszone na zewnatrz uktadu
podwojnego z predkoscig wiatru gwiazdowego. Ilos¢ hadronéw, ktore oddziatuja pod-
czas procesu adwekcji z wiatrem gwiazdowym, w zakresie odlegtosci od uktadu po-
dwodjnego pomiedzy Rps (rozwazanym jako miejsce wstrzykniecia) i R, jest okreslona
przez czynnik [1 — exp(—7,,)], gdzie 7, = A(1/Rps — 1/R) (patrz Réwn. 4.8), a
A = Mcoy,/(4m02) ~ 2.9 x 10'2M_5/v3 cm. Widmo hadronéw, ktére oddziatuja w
odlegtosci R od uktadu podwdjnego, jest

_dNu(m,R) o A

Ny = NnJ

i = N e (4-11)
Th
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gdzie Ny = dN (1) /dyndt jest tempem wstrzykiwania hadronéw z czynnikami Lorentza
7 z uktadu podwojnego, J = dy(Rgs)/dym(R) = R/(RpsK ™) jest Jakobianem trans-

formacji energii hadronu (patrz Réwn. 4.9).

W celu policzenia widm fotonéw gamma i neutrin, produkowanych przez pro-
tony, musimy wycatkowa¢ powyzsze tempo wstrzykiwania protonéw w odleglosci R
(Réwn. 4.11) po catych rozmiarach obszaru rozszerzajacego sie wiatru i po widmie

protonéw (danym przez Rown. 4.11),

/ / oy ) (4.12)
dE7 l,dt Ris JYmin dE7 y

Widma fotonéw gamma i neutrin sa policzone stosujac model tamania skalowania dla
oddziatywan hadronowych opracowany przez [177]. Opisuje on dobrze proces produkeji
fotonéw i neutrin w oddzialywaniach hadronéow w rozwazanym tutaj zakresie energii.
Rozktad protonéw wewnatrz wiatru, Ny, jest dany przez Réwn. 4.11. Widma sg po-
liczone dla zakresu energii hadronéw vymin = 10 1 Vmax, gdzie ich maksymalna energia
jest podana w Tabeli 4.2. £, i £, s odpowiednio energiami fotonéw gamma i neutrin.
Przyktadowe widma fotonéw gamma, policzone dla dwéch uktadéw podwédjnych (WR
20a i Eta Carinae), sa pokazane na Rys. 4.5. Na rysunku tym pokazujemy widma foto-
now gamma z uwzglednieniem procesu ich absorpcji w polu promieniowania masywnej
gwiazdy (grube krzywe) i bez tych efektéw (cienkie krzywe). Jak oczekiwano, absorpcja
fotonéw gamma jest bardzo silna, poniewaz te fotony sg produkowane relatywnie blisko

masywnej gwiazdy.

4.5.3 Wklad od protonéw z rozpadajacych sie neutronow

Neutrony, odczepione od jader wewnatrz ukladu podwdjnego, propaguja sie wzdtuz
linii prostych i stopniowo rozpadajg na protony w gestym osrodku otaczajgcym uktad
podwojny. Zaleznie od czynnikéw Lorentza neutronoéw, wtoérne protony pojawiaja sie
wewnatrz wiatru lub na zewnatrz obszaru wiatru, tj. wewnatrz gromady otwartej. W
tym podrozdziale okreslamy widma protonoéw z rozpadajacych sie neutronéw wewnatrz
obszaru wiatru. Te widma sg uzyte do obliczenia widm fotondéw gamma i neutrin pro-

dukowanych wewnatrz obszaru wiatru gwiazdowego.

Glebokosé optyczna dla neutronéw, ktére poruszaja sie wzdhuz linii prostych po-
przez obszar wiatru, na oddzialywanie z materig wiatru jest réwna 7,, = |, gggv Oppnwd R,
gdzie ny, jest okreslone przez Rown. 4.1, a R.,, jest okreslone przez Réwn. 4.2. Ta gtebo-
kosé¢ optyczna jest o czynnik ¢/v,, mniejsza niz gleboko$¢ optyczna dla protonéw dana

w Tabeli 4.2. Z tego wzgledu, neutrony poruszajace sie wzdtuz linii prostych przez przez
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4.5: Widma fotonéw gamma produkowane przez protony z bezposrednich
rozszczepien jader, ktore oddziatuja z materig wewnatrz obszaru wiatru gwiazdowego
(krzywe kreskowane) i z protonéw wtérnych, pojawiajacych sie w wietrze gwiazdowym
w wyniku rozpadu neutronéw (krzywe ciaglte). Rozwazane sa dwa przyktadowe uktady
podwdjne: WR 20a (gérny rysunek) i Eta Carinae (dolny rysunek). Grube krzywe po-
kazuja widma fotonéw gamma z uwzglednionymi efektami absorpcji w polu promienio-
wania masywnej gwiazdy, a cienkie krzywe pokazuja widma bez jakichkowiek efektow
absorpcji fotonéw gamma. Widma te byly policzone przyjmujac, ze widma pierwot-
nych jader zostaly unormowane do mocy wiatru gwiazdowego (patrz Tabela 4.2) z

wspotezynnikiem normalizacji n = 1072,
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obszar wiatru praktycznie nie oddziatuja z materig dla rozwazanego zakresu parame-
trow charakteryzujacych ukltad podwéjny. Tempo rozpadu neutronéw w odlegtosci R’
od uktadu podwéjnego (réwne tempu powstawania protonéw z ich rozpadu) jest dane
przez,

de (fyp7 R/) Nn —R'/(cYn™)

_ 413
dydRdt oyt ’ (4.13)

gdzie N, = dN /dyadt jest tempem wstrzykiwania neutronéw z uktadu podwdjnego
(réwne tempu przyspieszania jader), 7, = 900 s jest czasem rozpadu neutronéw, a
czynniki Lorentza wtérnych protonéw (v,) sa przyjete jako rowne czynnikom Lorentza
neutronéw (7). Protony, z rozpadajacych sie neutronéw, sa uwiezione w polu ma-
gnetycznym wiatru gwiazdowego. Z tego wzgledu, doswiadczaja one adiabatycznych i
zderzeniowych strat energii, podobnie jak poprzednio rozwazane protony z rozszczepien
pierwotnych jader. Tempo kolizji protonéw w odlegtosci R > R’ od ukladu podwdjnego

jest dane wyrazeniem podobnym do danego przez Réwn. 4.11,

dNy (7, R, R) dN, A JeA/R -1/R)

= 4.14
dypdR'ARAt — dy,dR'dt R? (4.14)

gdzie J = dy,(R')/dv(R) = R/(RE™), a 1pp =~ 2.9 x 102(M_5/v3)(1/R' — 1/R) =
A(1/R —1/R).

Widma fotonéw gamma i neutrin produkowane w wyniku oddziatywan hadrono-
wych tych wtérnych protondéw w obszarze wiatru gwiazdowego, moga by¢ policzone po-
przez wycatkowanie powyzszego wyrazenia po widmie protonéw uciekajacych z uktadu
podwdjnego, ich miejscu powstania w obtoku mierzonego od uktadu podwodjnego, R’, i
ich odlegtosci oddzialtywania R,

dN, , Re Re Fmax
dE. i /RBS in /R IR L,,, D
dNy AN, (1p(R))
dyp,dRdAR'dt ar,, ’

(4.15)

gdzie dN,/dRdAR'dvy,dt jest dane przez Rown. 4.14, a widma fotonéw gamma i neutrin

sg policzone zgodnie z opisem pod Réwn. 4.12.

Policzyliémy numerycznie widma fotonéw gamma, produkowanych przez protony z
neutronow rozpadajacych si¢ wewnatrz obszaru wiatru, dla parametrow dwéch rozwa-
zanych uktadéw podwéjnych (patrz grube krzywe Rys. 4.5). Te widma sa na wyraznie
nizszym poziomie niz widma fotonéw gamma produkowane przez protony bezposred-

nio odczepione z jader. Wynika to z faktu, ze protony (z rozpadajacych sie neutronéw)
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pojawiaja sie gtéwnie w relatywnie duzych odlegtosciach od uktadu podwdjnego, gdzie
gestos¢ wiatru gwiazdowego jest juz niska. Z drugiej strony, widma fotonéw gamma
z rozpadu neutronéw wykazuja takze znacznie mniejsze efekty absorpcji w promie-
niowaniu gwiazdowym ze wzgledu na produkcje w duzych odlegtosciach od masywnej

gwiazdy:.

4.5.4 Konfrontacja z obserwacjami uktadéw podwdjnych

Widma fotonéw gamma, produkowane w obszarze wiatru przez dwie rozwazane powy-
zej populacje protonéw, sg poréwnane z dostepnymi obserwacjami dwoch rozwazanych
uktadow podwojnych w zakresie energii GeV-TeV i z czutoscia planowanego obser-
watorium CTA. Jak wspomniano we wstepie tego rozdziatu, TeV-owe zrédto promie-
niowania gamma jest obserwowane z kierunku gromady otwartej Westerlund 2, ktora
zawiera masywny uktad podwdjny WR 20a [27, 12]. Widmo promieniowania gamma ze
zrodia obserwowanego w kierunku tej gromady otwartej ma wykltadnik widmowy 2,58
w zakresie energii ~1-10 TeV. Natura tego Zrodta nie jest obecnie znana. Przypuszcza
sie, ze ta emisja moze by¢ powiazana z ukladem podwojnym WR 20a, mgtawica pul-
sarowg wokot PSR J1022-5746, lub z gestymi, molekularnymi obtokami materii obec-
nymi w gromadzie otwartej. Poréwnujemy widmo promieniowania gamma oczekiwane
w naszym modelu z obszaru wiatru wokét uktadu podwojnego WR 20a z wynikami
obserwacji wspomnianymi powyzej. Wyniki poréwnania sa przedstawione na Rys. 4.6.
Aby przewidywania modelowe byly zgodne z obserwacjami gromady w zakresie energii
TeV, wydajnos¢ konwersji energii z wiatru gwiazdowego do relatywistycznych jader
powinna by¢ okolo ~ 5 x 1073, Nasze obliczenia wskazujg, ze promieniowanie gamma,
produkowane w obszarze wiatru, moze by¢ gtéwnie odpowiedzialne za cze$¢ emisji przy
najwyzszych zaobserwowanych energiach, tj. w poblizu ~ 10 TeV. Jak pokazalismy po-
wyzej, nizej energetyczna czes¢ widma promieniowania gamma z Westerlund 2 moze
by¢ natomiast produkowana przez protony, ktore uciekajg z obszaru wiatru w geste
obszary gromady otwartej. Moze ona takze pochodzi¢ z innych typéw Zrodet obecnych
w Westerlund 2 (np. wktad od innych masywnych uktadéw podwéjnych lub mgtawic

pulsarowych).

Poréwnalismy takze wyniki naszych obliczen z wynikami obserwacji w zakresie wy-
sokich energii w kierunku uktadu podwodjnego Eta Carinae i otaczajacego go gestego
kompleksu oblokéw materii Carina. Zrédlo promieniowania gamma w tym kierunku
zostato niedawno zaobserwowane w zakresie energii GeV przez teleskopy AGILE [167]
i Fermi-LAT [3]. Widmo promieniowania gamma z tego Zrddta pokazuje dwa wyrazne
sktadniki, pierwszy, jest stromy i rozcigga sie do kilku GeV i drugi, jest ptaski i roz-
ciaga si¢ od kilku GeV do ~ 100 GeV [175]. Sktadnik bardziej energetyczny wykazuje
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Rysunek 4.6: Widma fotonéw gamma produkowane przez protony z rozszczepien jader
(krzywa kreskowana), i przez protony z rozpadajacych sie neutronéw ktére takze po-
chodzg z rozszczepien jader (ciagta krzywa). Protony oddziatuja z materia wewnatrz
obszaru wiatru gwiazdowego okreslong dla przypadku dwoch uktadéow podwdjnych WR
20a (gorny rysunek) i Eta Carinae (dolny rysunek). Efekty absorpcji fotonéw gamma
w promieniowaniu gwiazdowym sa uwzglednione. Widmo fotonéw gamma zaobserwo-
wane przez teleskopy HESS z kierunku uktadu podwojnego WR 20a jest przedstawione
linia kropka-kreska [12]. W przypadku uktadu podwdjnego Eta Carinae, widmo obser-
wowane przez teleskop Fermi-LAT jest zaznaczone trojkatami [3], a gorne ograniczenia
na strumien emisji w zakresie energii TeV gamma (z obserwatorium HESS [14]) sa po-
kazane cienka linia kropka-kreska. Widma fotonéw gamma sg policzone dla widm pier-
wotnych jader po ich unormowaniu do mocy wiatru gwiazdowego (patrz Tabela 4.2).
W przypadku WR 20a wspoélezynnik normalizacji wynosi = 5 x 1073, aby pozostaé
w zgodzie z gbrnymi ocenami strumienia fotonéw gamma w zakresie TeV, obserwowa-
nego przez obserwatorium HESS z gromady otwartej Westerlund 2 (patrz cienka linia
kropka-kreska). W przypadku Eta Carinae wspotczynnik normalizacji wynosi n = 1072,
aby by¢ w zgodzie z obserwacjami w zakresie nizszych energii wykonanych za pomoca
teleskopu Fermi-LAT. Lamana cienka kropkowana linia pokazuje poziom czutosci ob-
serwatorium CTA [56].
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zmiennosé¢ zsynchronizowana z okresem obrotu uktadu podwdjnego [81, 146]. Spodzie-
wamy sie, ze ten sktadnik jest produkowany wewnatrz uktadu podwdjnego. Z drugiej
strony, sktadnik w zakresie nizszych energii wydaje si¢ by¢ do$¢ stabilny. Porownujemy
widmo promieniowania gamma oczekiwane w ramach naszego modelu z obszaru wiatru
wokot uktadu podwdjnego z obserwacjami wspomnianymi powyzej (Rys. 4.6). Widmo
to jest unormowane do wynikéw obserwacji w zakresie kilku GeV. Poniewaz emisja
promieniowania gamma z obszaru wiatru jest silnie absorbowana w gwiazdowym polu
promieniowania niskich energii, widmo fotonéw gamma w naszym modelu w zakresie
energii TeV-owych jest strome (wykladnik widmowy bliski -4, patrz Rys. 4.6). Ta emisja
jest wyraznie ponizej obecnego gérnego ograniczenia na poziom emisji w zakresie ener-
gii TeV przedstawionego przez wspotprace HESS [14]. Ze wzgledu na przewidywane
bardzo strome widmo tego sktadnika emisyjnego, jest ono wyraznie ponizej czutosci

planowanego obserwatorium CTA (patrz Rys. 4.6).

4.6 Emisja fotonéw gamma od protonéw w obsza-

rze gromady otwarte]j

W tym rozdziale liczymy widma fotonéw gamma (i neutrin) produkowane przez pro-
tony, ktore pochodza z rozpadu neutrondéw wewnatrz obszaru wiatru, ale sa unoszone z
wiatrem do otaczajacej uktad podwojny gromady otwartej. Liczymy takze emisje pro-
mieniowania gamma od relatywistycznych protonow, ktore pochodza z rozpadu neu-
trondow o najwyzszych energiach, rozpadajacych si¢ na zewnatrz obszaru wiatru, tj.
w obszarze gromady otwartej. Przyjmujemy nastepujace podstawowe parametry gro-
mady otwartej: gestos¢é materii 10 cm ™3, pole magnetyczne 10~* G, promien gromady
20 pc. Pokazujemy ponizej, przy jakim warunku te parametry determinuja ucieczke
protonéw z gromady otwartej i w konsekwencji takze tempo produkcji fotonow gamma
oraz ksztatt ich widma energetycznego powstatlego w zderzeniach relatywistycznych

protonéw z materig gromady otwartej.

4.6.1 Emisja od protonéw transportowanych poza obszar wia-

tru

Cze$¢ protondéw, ktoére sg unoszone wraz z wiatrem gwiazdowym, moze dotrzeé¢ do
granicy obszaru zdominowanego przez wiatr gwiazdowy. Moga one by¢ wstrzykniete w
relatywnie gesta materie gromady otwartej otaczajaca uktad podwéjny. Jednakze, tylko

protony z rozpadajacych sie neutronéw mogg mie¢ nadal dostatecznie wysokie ener-
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gie, pozwalajace im produkowaé fotony gamma i neutrina o energiach z zakresu TeV.
Protony, bezposrednio odczepione od jader, pojawiaja si¢ blisko uktadu podwdjnego
i z tego wzgledu doswiadczaja olbrzymich strat energii w wyniku rozprezania adia-
batycznego wiatru gwiazdowego. Widmo protonéw wstrzyknietych w obszar gromady
otwartej z obszaru wiatru (promien obszaru zdominowanego przez wiatr gwiazdowy

wynosi Reay) moze byé okreslone z,

dNp(7p) / Reav  dN, /
— = ———JdR 4.16
dypdt Rps  dYpdR'dt ’ (4.16)

gdzie dN,/dy,dR'dt jest dane przez Rown. 4.13, a Jakobian wynosi J = d,(R')/dvp( Reay )-

Obliczamy widma protonéw unoszonych do gromady otwartej z obszaru wiatrow
gwiazdowych dla dwéch rozwazanych uktadéw podwéjnych (WR 20a i Eta Carinae).
Wyniki obliczen przedstawiamy dla dwoch réznych wartosci gestosci materii wewnatrz
gromady otwartej (ze wzgledu na mala znajomosé ich rzeczywistej wartosci). Od tych
gestosci zalezy zewnetrzny promien obszaru zdominowanego przez wiatr gwiazdowy.
Wyniki obliczenn numerycznych sa przedstawione na Rys. 4.7 (patrz krzywe kresko-
wane). Jak nalezalo oczekiwaé, dla gestszej materii wewnatrz gromady otwartej (odpo-
wiadajacej mniejszemu promieniowi obszaru zdominowanego przez wiatr gwiazdowy),
widma majg wigksze natezenia, a maksimum w rozktadzie energetycznym widm jest
przesuniete do nizszych energii. Te efekty sa spowodowane mniejszymi adiabatycznymi

stratami energii w przypadku obszaréw wiatréw o mniejszych rozmiarach.

W celu policzenia widm fotonéw gamma i neutrin produkowanych przez protony
w gromadzie otwartej, musimy okresli¢ ich czas uwiezienia wewnatrz gromady otwar-
tej 1 poréwna¢ go z charakterystycznym czasem strat energii przez protony na od-
dzialywania hadronowe z materig gromady. Przyjmujemy, ze protony dyfundujg w
turbulentynym osrodku gromady otwartej z tempem okreslonym przez wspétczynnik
dyfuzji Bohma, Dy = Rpc/3 ~ 3 x 10%~4/B_, cm?s™!, gdzie pole magnetyczne we-
wnatrz gromady otwartej jest Bo. = 1074B_; G. Wéwezas, éredni czas dyfuzji proto-
now wewnatrz gromady otwartej, o charakterystycznym promieniu R,. = 20Ry pc,
jest oszacowany z, Tqir = R2./2Dp ~ 7 x 102 R5,B_4/vs s. Z drugiej strony, charak-
terystyczny czas strat energii protonéw, w wyniku kolizji z materia, jest dany przez,
Top = (COppNoc) ™! A 10 /nyg s, gdzie gestosé otaczajace] materii jest no. = 10ny9 cm ™.
Proces oddziatywania tych protonéw wewnatrz gromady otwartej zalezy od czasu zy-
cia masywnego uktadu podwdjnego i charakterystycznego czasu dyfuzji protonéw z

gromady otwartej. Porownujac czas dyfuzji protonéw z ich kolizyjnym czasem strat
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Rysunek 4.7: Rozniczkowe widmo protonéw przemnozone przez ich energie w kwadra-
cie (widmowy rozklad energii - SED) z rozpadu neutronéw wewnatrz obszaru wiatru
gwiazdowego wokét uktadu podwoédjnego gwiazd, ktore wraz z wiatrem sg transpor-
towane do obszaru gromady otwartej (linia kreskowana). SED protonéw z rozpadu
neutronéw na zewnatrz obszaru wiatru, ale wewnatrz gromady otwartej (krzywa krop-
kowana). Caltkowite widma protonéw wewnatrz gromady otwartej sa pokazane krzywa
ciggta. Neutrony sa odczepiane od jader w zderzeniach z materig wiatru gwiazdowego
w przypadku WR 20a (rysunek gérny) i Eta Carinae (rysunek dolny). Gesto$¢ mate-
rii w gromadzie otwartej okresla zewnetrzny promien obszaru zdominowanego przez
wiatr gwiazdowy (patrz Réwn. 4.2) dla gestosci materii w gromadzie réwnej ny. = 10
cm™? (grube krzywe) i no,. = 100 cm™ (cienkie). Moc w relatywistycznych jadrach
wstrzyknietych do uktadu gwiazdowego stanowi 1% mocy wiatru gwiazdowego (patrz
Tabela 4.2).

91



energii, szacujemy krytyczna energie relatywistycznych protonow,
Yo <P =7 x 10" R3, B_4n10, (4.17)

ponizej ktérej oddziatujg one wydajnie wewnatrz gromady otwartej, tj. tracq znaczaca
cze$¢ swojej energii na produkcje promieniowania. Przyjmujemy, ze protony z takimi
energiami osiggaja stan stabilnej rownowagi, w ktérym tempo wstrzykiwania protonow
jest réwne tempu oddziatywania protonéw. Obliczamy widma fotonéw gamma i neutrin
produkowanych przez protony z widmami pokazanymi na Rys. 4.7, ale w zakresie energii

spetniajacych warunek dany przez Réwn. 4.17.

Wiatry od masywnych gwiazd w uktadzie podwojnym nie powinny znacznie zmienié¢
rozktadu materii w gromadzie otwartej, poniewaz masa usunieta przez wiatr gwiazdowy
z otoczenia uktadu gwiazdowego wynosi, My = 4R3n0./3 ~= 90(M_sv3n10/T4)"? M.
Jest to jedynie mata cze$¢ catkowitej masy gromady otwartej, zwykle znajdujacej sie
w zakresie 103 Mg, do kilku 10* M.

Liczymy widma fotonéw gamma i neutrin, produkowane przez protony transpor-
towane z wiatru gwiazdowego do obszaru gromady otwartej, poprzez wycatkowanie

nastepujacej formuty,

dN.,,, W dN, dN.,,
s :/ p(r}/p) Y (fyh)dfyp (418)
o

dE,,dt ~ )y dypdt  dE.,

gdzie dN,,(7p)/dypdt jest dane przez Réwn. 4.16, a dN,, () /dE., ., jest widmem neutrin

produkowanych przez monoenergetyczne protony w kolizji z materig gromady otwarte;j.

4.6.2 Emisja od protonéw z rozpadu neutronéw poza obsza-

rem wiatru

Najbardziej energetyczne neutrony, odczepione od jader wewnatrz uktadu podwdjnego,
moga sie rozpasé bezposrednio na zewnatrz obszaru zdominowanego przez wiatr gwiaz-
dowy, poniewaz ich charakterystyczna droga propagacji L, = y,T,¢ zaczyna by¢ po-
roOwnywalna z promieniem obszaru zdominowanego przez wiatr gwiazdowy. Widmo

protonéw z rozpadu tych neutronow jest dane przez,

de,Cl(’Vp) _ dNn,cl(’Yn)
dypdt dryndt

—Rcav

= Nne(WnTnC) s (419)

gdzie N, = dN(7y,)/dymdt jest widmem neutronéw odczepionych od jader, Rea, jest

promieniem obszaru zdominowanego przez wiatr (patrz Réwn. 4.2). Widmo neutronéw
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ma doktadnie taki sam ksztalt jak widmo przyspieszonych jader, tj. jest typu pote-
gowego z wyktadnikiem widmowym réownym 2. Przyjmujemy, ze czynniki Lorentza
neutronéw sg réowne czynnikom Lorentza pierwotnych jader. Widma protonéw, z neu-
tronéw rozpadajacych sie wewnatrz gromady otwartej (tj. na zewnatrz obszaru wiatru),
sa pokazane dla obu rozwazanych uktadéw podwdjnych na Rys. 4.7 (krzywe kropko-
wane). Relatywny wktad protonéw z rozpadu tych neutronéw do catkowitego widma
czastek, w odniesieniu do protonéw unoszonych z wiatru, zalezy od parametréw definiu-
jacych scenariusz przyspieszania, wiatru gwiazdy towarzyszgcej oraz parametréow gro-
mady otwartej. Najwiekszy wktad jest spodziewany w przypadku uktadéw podwdjnych
zawierajacych masywne gwiazdy z silnymi powierzchniowymi polami magnetycznymi
(duze czynniki Lorentza jader) i relatywnie stabymi wiatrami gwiazdowymi (mniejszy
promien obszaru zdominowanego przez wiatr). Z tego wzgledu, wiecej neutronéw po-
winno sie rozpadaé¢ bezposrednio wewnatrz gromady otwartej (na zewnatrz obszaru
wiatru) w przypadku gwiazd typu WR, niz w przypadku najmasywniejszych gwiazd
typu Eta Carinae, ktore charakteryzujag sie bardzo duzym tempem straty masy, ale
stabszym powierzchniowym polem magnetycznym. Widma fotonéw gamma i neutrin,

produkowane przez te protony, sa policzone przez wycatkowanie Réwn. 4.18.

4.6.3 Konfrontacja z obserwacjami gromad otwartych

Policzyliémy widma fotondéw gamma produkowane przez protony w zderzeniach hadro-
nowych z materig gromady otwartej. Wyniki obliczen porownamy teraz z dostepnymi
obserwacjami dwoch gromad otwartych zawierajacych uktad podwojny gwiazd WR 20a
i Eta Carinae. Obliczenia widm fotonéw gamma sa przeprowadzone dla tych samych
parametrow modelu przyspieszania jader, jak rozwazano poprzednio w przypadku pro-
dukcji fotonéw gamma w obszarze wiatrow gwiazdowych tych dwéch uktadow podwdj-
nych. Wyniki sa przedstawione dla dwdch réznych wartosci parametru, R3,B_snio,
okreslajacego warunki propagacji i oddziatywania protonéw wewnatrz gromady otwar-
tej.

W przypadku gromady otwartej zawierajacej uktad podwéjny WR 20a (Wester-
lund 2), widmo fotonéw gamma jest zgodne z obserwacjami tej gromady otwartej przez
wspoélprace HESS [12] przyjmujac, ze parametr R3,B_4nio < 1.5 (patrz Rys. 4.8). Za-
uwazmy, ze fotony gamma produkowane w obszarze gromady otwartej daja gtéwnie
wktad do widma obserwowanego w zakresie energii okoto ~ 1 TeV. Emisja promie-
niowania gamma z obszaru wiatru gwiazdowego byla natomiast oczekiwana w innym
zakresie energii, tj. zdecydowanie ponizej TeV. Poziom emisji gamma oczekiwany w
ramach naszego modelu z gromady otwartej Westerlund 2 jest w zakresie czutodci przy-

sztego obserwatorium CTA zaktadajac, ze parametr okreslajacy poziom emisji gamma
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Rysunek 4.8: Widma fotonéw gamma produkowane przez protony (z rozpadajacych
sie neutron6w) w gestej materii gromad otwartych wokét gwiazd WR, 20a i Eta Ca-
rinae. Ucieczka protonéw z gromady otwartej nastepuje w wyniku procesu dyfuzji.
Przyjmujemy model dyfuzji Bohma i warto$¢ parametru opisujacego efektywnosé strat
energii przez protony réwna R2,B_snio = 1.5 (ciagta krzywa) i 0.15 (kreskowana) dla
uktadu WR 20a, i odpowiednio 0.2 (ciaglta) i 0.04 (kreskowana) dla uktadu Eta Carinae.
Widmo fotonéw gamma zaobserwowane przez wspotprace HESS z kierunku gromady
otwartej wokot WR 20a jest zaznaczone cienkg linia kropka-kreska. Gérne ograniczenie
na widmo fotonéw gamma z kierunku gromady wokot Eta Carinae jest takze zaznaczone
linig kropka-kreska. Czutosé planowanego CTA jest zaznaczona cienka kreskowang li-
nig. Wydajnoséé przyspieszania jader jest réwna n = 5 x 1072 dla WR 20a i 1072 dla
Eta Carinae.
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jest R3,B_sn19 > 0.15.

Poréwnalismy takze przewidywania naszego modelu z obserwacjami kompleksu ob-
tokéw molekularnych Carina, zawierajacego uktad podwojny Eta Carinae. Wspoétpraca
HESS okredlita gorna granice na strumien fotondéw gamma z rozcigglego zrodta z kie-
runku tej gromady [14]. Jest on o czynnik okoto pie¢ razy wyzszy niz gérna granica na
emisje gamma ze zrodta punktowego z kierunku Eta Carinae. PoroéwnaliSémy policzone
widma gamma z goérnymi ograniczeniami na emisje w zakresie TeV przedstawionymi
przez wspotprace HESS (Rys. 4.8). Nasze obliczenia emisji gamma sa zgodne z tymi
gérnymi ograniczeniami zakladajac, ze warto$¢ parametru R, B_4ni < 0.2. Promie-
niowanie gamma produkowane w ramach naszego modelu powinno mie¢ istotny wktad
tylko w zakresie energii ponizej TeV. Wnioskujemy, ze poziom emisji gamma, produko-
wany przez relatywistyczne protony w kompleksie molekularnym Carina, powinnien by¢
w zasiegu czutoéci obserwatorium CTA zaktadajac, ze gromada otwarta jest scharak-
teryzowana parametrem R2,B_snio > 0.04. Jednakze, wktad do widma gamma z tego
zrodta jest przewidywany tylko przy relatywnie niskich energiach w dolnym zakresie
czutosci CTA, tj. przy ~100 GeV.

4.7 Neutrina z otoczenia ukltadu podwédjnego

Detekcja neutrin, produkowanych w oddziatywaniach pomiedzy relatywistycznymi pro-
tonami i materia wiatru gwiazdowego i/lub gromady otwartej, moze zapewniaé¢ do-
datkowe konstrukcje na wysokoenergetyczne procesy w rozwazanym powyzej modelu
zjawisk wysokich energii w gromadach otwartych. Z tego wzgledu liczymy takze widma
neutrin z oddzialywania hadronéw z materig w obszarze wiatru gwiazdowego oraz w
obszarze gromady otwartej dla otrzymanych powyzej widm relatywistycznych protonow

w tych réznych obszarach wokét masywnego uktadu gwiazd.

Widma neutrin z obszaru wiatru i gromady otwartej sa pokazane na Rys. 4.9 dla
uktadu podwdjnego WR 20a (linia ciagta) i uktadu Eta Carinae (kreskowana). Sa one
otrzymane dla tych samych parametréow modelu, ktore byty uzyte do policzenia przy-
ktadowych widm promieniowania gamma dyskutowanych powyzej, tj. dla wydajnosci
konwersji energii, jak to opisano na Rys. 4.6 i odlegtosci do tych uktadéw podwdjnych
rownych ~ 2 kpc. Policzone widma neutrin sg poréwnane z tltem neutrin atmosfe-
rycznych (ANB) i gérna granica na strumien neutrin z dyskretnych zrédet zmierzona
przez wspolprace ANTARES [20] i takze z piecioletnia czultoscia obserwatorium Ice-
Top + IceCube [1]. Widma neutrin, spodziewane z tych dwéch uktadéw podwdjnych
wewnatrz gromad otwartych, sa na poziomie tta neutrin atmosferycznych. Jednakze

sg one o okoto rzad wielkosci ponizej obecnego gérnego ograniczenia na strumien neu-

95



trin z dyskretnych zrédet przedstawionego przez wspoétprace ANTARES. Wyglada na
to, ze jadra przyspieszane wewnatrz uktadu gwiazdowego nie osiggaja dostatecznie
wysokich energii aby produkowaé¢ strumienie neutrin, ktére mogtyby by¢ potencjalnie
wykryte przez IceCube. Liczymy takze spodziewany strumien neutrin produkowanych
przez relatywistyczne protony wewnatrz gromady otwartej stosujac normalizacje otrzy-
mang z poréwnania widm promieniowania gamma z obserwacjami tych dwoch gromad
otwartych (patrz Rys. 4.8). Strumienie neutrin produkowane bezposrednio w groma-
dzie otwartej sa oczekiwane na poziomie o wiele nizszym niz poprzednio okreslone stru-
mienie neutrin z obszaru wiatrow wokot tych uktadéw podwojnych. Wnioskujemy, ze
rozwazane dwa uktady podwdjne nie powinny produkowaé obserwowalnych strumieni

neutrin z kierunkow gromad otwartych Westerlund 2 i kompleksu Carina.

4.8 Whnioski

Obszary formowania gwiazd zawieraja sporo niezwyktych obiektéw, takich jak ma-
sywne uktady podwdjne i pozostalosci ich ewolucji tj. pozostatosci po supernowych,
PWNe, rentgenowskie uktady podwdjne. Te obiekty moga by¢ odpowiedzialne za przy-
spieszanie hadronéw do energii TeV-PeV. W rzeczywistosci, emisja promieniowania
gamma w zakresie GeV-TeV zostata juz wykryta z kierunku kilku gromad otwartych. W
tym rozdziale koncentrujemy si¢ na procesach spowodowanych obecnoscia masywnych
uktadéw podwéjnych w gestych obszarach materii (gromady otwarte). Sformutowali-
smy model oddzialywania wiatrow z uktadu podwojnego z materia gromady otwartej.
Postuluje sie, ze jadra (od helu do tlenu) moga by¢ efektywnie przyspieszane wewnatrz
uktadu podwojnego. Te jadra sg rozszczepiane w gestym promieniowaniu gwiazdowym i
materii wiatru gwiazdowego, wstrzykujac relatywistyczne protony i neutrony. Los tych
wtornych czastek jest szczegdtowo Sledzony w obszarze wiatru gwiazdowego i otaczaja-
cej gestej gromady otwartej. Wyliczamy spodziewang emisje promieniowania gamma, i
neutrin produkowanych w oddziatywaniach tych czastek z materig wiatru gwiazdowego

i otaczajacej gromady otwartej.

Wyniki obliczen sa przedstawione dla przypadku dwéch dobrze znanych masyw-
nych uktadéw podwdjnych (WR 20a i Eta Carinae), ktére byly ostatnio zaobserwo-
wane w zakresie promieniowania gamma o energiach GeV lub TeV. Nasze obliczenia
pokazuja, ze najwiekszy strumien promieniowania gamma jest produkowany przez pro-
tony blisko uktadu podwdjnego, gdzie gestos¢ wiatru gwiazdowego jest najwieksza.
Jednakze, absorpcja promieniowania gamma w gwiazdowym polu promieniowania ma
istotny wplyw na widmo promieniowania gamma, produkowanego przez protony od-

czepione bezposrednio z jader. Z tego wzgledu, widma fotonéw gamma, produkowane
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Rysunek 4.9: Widma energetyczne neutrin (SED) produkowane przez hadrony w oma-
wianych powyzej scenariuszach z obszaru wiatru gwiazdowego (rysunek gérny) i z ob-
szaru gromady otwartej (rysunek dolny). Minimalne energie protonéw uciekajacych z
gromady, ktore nie ulegaja kolizjom z materig gromady sg réwne 10° GeV, co odpo-
wiada R3,B_4nip = 1.5, dla WR 20a (linia ciagla) i 1.5 x 10* GeV, co odpowiada
R%,B_4n1o = 0.2 dla Eta Carinae (kreskowana). Widma neutrin sa produkowane przez
protony, ktore sa produktami rozpadu neutronéw odczepionych od jader w ich zderze-
niach z wiatrem gwiazdowym. Tto atmosferyczne (ANB) wewnatrz 1° wokét zrodia
jest zaznaczone cienka kreskowana krzywa [2], piecioletnia czuto$é obserwatorium Ice-
Top + IceCube jest pokazana cienka kropkowana linig [1], a gérna granica na strumien
neutrin ze zrodet punktowych podana przez obserwatorium neutrinowe ANTARES jest
zaznaczona linia kropka-kreska [20]. Widma protonéw sa znormalizowane w podobny
sposob jak dyskutowano powyzej w przypadku widm promieniowania gamma.

97



w tych obszarach, sa wyraznie bardziej strome niz widma protonéw wstrzykiwanych
(ktorych wyktadniki sa réwne widmu przyspieszonych jader). Z drugiej strony, widma
fotonow gamma z oddzialywan protonéw, bedacych produktami rozpadu neutronéw
odczepionych od jader, sg gtdéwnie produkowane w duzych odlegtosciach od uktadu po-
dwdjnego, poniewaz neutrony poruszajg sie po liniach prostych poprzez obszar wiatru
gwiazdowego i rozpadaja w relatywnie duzych odlegtosciach. Oddziatujg one z materia
wiatru o wyraznie mniejszej gestosci niz szacowana w poblizu uktadu gwiazdowego,
ale nie doswiadczaja silnej absorbcji w gwiazdowym polu promieniowania. Ogdlnie,
te widma fotonéw gamma majg wyraznie nizszy poziom niz widma produkowane w

poprzednim procesie.

Zmaczna ilo$¢ protonéw, ktore pojawily sie w obszarze wiatru w wyniku rozpadu
neutronow, jest unoszona z wiatrem gwiazdowym do obszaru gromady otwartej. Po-
liczylismy widma tych protondéw, biorac pod uwage ich adiabatyczne i zderzeniowe
straty energii. Protony, bezposrednio odczepione od jader, nie moga by¢ uniesione do
gromady otwartej z duzymi energiami ze wgledu na olbrzymie adiabatyczne straty
energii. Z tego wzgledu, promieniowanie przez nie produkowane jest zaniedbywalne.
Relatywistyczne protony pojawiajg sie takze w wyniku bezposredniego rozpadu ener-
getycznych neutronéw w gromadzie otwartej, tj. na zewnatrz obszaru zdominowanego
przez wiatr gwiazdowy. Liczymy promieniowanie produkowane przez te protony w ob-
szarze gromady otwartej. Los relatywistycznych protonéw w gromadzie otwartej zalezy
od podstawowych parametrow gromady. Protony te dyfunduja na zewnatrz gromady i
takze oddziatuja z materig. Pokazujemy, ze w przypadku modelu dyfuzji Bohma, wa-
runki ucieczki/oddziatywania protonéw zaleza od kombinacji podstawowych parame-
tréw opisujacych model, R%,B_4nyg, zawierajacych promieii obszaru zdominowanego
przez wiatr gwiazdowy, pole magnetyczne w gromadzie otwartej i jej gesto$¢ mate-
rii. Pokazujemy, ze dla prawdopodobnych parametréw gromady otwartej, protony z
najwyzszymi oczekiwanymi energiami sa w stanie uciec z gromady praktycznie bez
oddzialywania z materig. Tylko nizej energetyczne protony sa uwiezione w gromadzie
otwartej i tracg energie na produkcje fotonéw gamma i neutrin. Zauwazmy, ze protony
uciekajace z gromad powinny posiadaé¢ charakterystyczne czynniki Lorentza w zakresie
~ 1049 7 tego wzgledu, spodziewamy sie, ze gromady otwarte, zawierajace masywne
uktady podwdjne, moga stac sie interesujacym zrodtem relatywistycznych protonow w
Galaktyce.

SkonfrontowaliSmy emisje promieniowania gamma, oczekiwang w ramach tego mo-
delu, z obserwacjami gromad otwartych zawierajacych uktady podwéjne WR 20a (We-
sterlund 2) i Eta Carinae (kompleks Carina). Wnioskujemy, ze protony wewnatrz okre-

slonej gromady otwartej moga mie¢ wktad do obserwowanego widma promieniowania
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gamma w zakresie energii TeV (glownie przy jego nizej energetycznej czesci) obser-
wowanej z Westerlund 2. Przewidywana emisja promieniowania gamma jest zgodna z
gbérng granicag na strumien fotonow o energiach TeV z kompleksu Carina. Okreslamy
takze minimalne ograniczenia na parametry tych dwoch gromad, dla ktorych przewidy-

wane strumienie fotonéw gamma bytyby w zakresie czutosci planownego obserwatorium

CTA.

Wryliczamy takze widma neutrin oczekiwane w tym modelu dla rozwazanych dwoch
uktadow podwojnych. Niestety te strumienie neutrin sa okoto dwa rzedy wielkosci po-
nizej obecnej goérnej granicy na strumien neutrin ze zrodet dyskretnych okreslonej przez
wspolprace ANTARES [20]. Przewidywane strumienie neutrin beda takze trudne do
zaobserwowania przez obserwatorium IceCube, poniewaz sa na poziomie tta neutrin
obserwowanych z atmosfery Ziemi. Strumienie neutrin sa takze wyraznie ponizej tta

atmosferycznego, gdy produkowane sg wewnatrz samej gromady otwartej.

Wtasciwie wiele masywnych uktadéw podwojnych moze byé¢ obecnych w tym sa-
mym czasie w okreslonej gromadzie otwartej. Z tego wzgledu, wieksze strumienie fo-
tonéw gamma moga by¢ spodziewane z tych gromad otwartych niz wyliczone tutaj
strumienie od pojedynczych, izolowanych uktadéw podwdjnych. Jednakze, srodowisko
gromady otwartej z wieloma masywnymi uktadami podwojnymi moze by¢ bardzo skom-
plikowane ze wzgledu na prawdopodobne oddziatywania pomiedzy réznymi wiatrami. 7Z
tego wzgledu, proste przeskalowanie strumieni fotonéw gamma przez liczbe masywnych
uktadow podwojnych w okreslonej gromadzie otwartej moze by¢ niewtasciwe. Bardziej
skomplikowany model dla procesow wysokich energii w gromadach otwartych zawiera-

jacych masywne ukltady gwiazdowe powinien by¢ rozwazony w takim przypadku.
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Rozdziat 5

Whnioski

Wiadomo juz, ze uktady podwojne gwiazd zapewniaja sprzyjajace warunki do przy-
spieszania czastek do wysokich energii oraz w wyniku ich oddziatywania w Zrodle lub
jego okolicy do produkcji wysokoenergetycznego promieniowania gamma. Znanych i
potwierdzonych jest juz kilkanascie zrodet zidentyfikowanych ze znanymi uktadami po-
dwojnymi gwiazd. Uktady podwojne gwiazd mozna podzieli¢ na cztery typy: uktady
zawierajace pulsar, mikrokwazary zawierajace czarna dziure lub gwiazde neutronows,
uktady zawierajace biatego karta, w ktorych dochodzi do wybuchéw jadrowych w ma-
terii na powierzchni biatych kartéw (tzw. Novae) oraz uklady z dwoma masywnymi
gwiazdami o szybkich i gestych wiatrach, tworzace fale uderzeniowe w obszarze kolizji.
W mojej pracy rozwazane sa dwa ostatnie typy uktadéw gwiazdowych. W przypadku
drugiego typu uktadu, uwzgledniamy takze procesy wysokich energii zachodzace w ge-

stym osrodku otoczajacym uktad, tj. otaczajacej go gromadzie otwartej.

Na wstepie rozwazamy kataklizmicznie zmienny uktad podwojny typu posrednio
polarnego zawierajacy biatego karta, taki jak np. V1223 Sgr. Zaproponowali$émy model
przyspieszania czastek dla zrodta, w ktorym proces akrecji zachodzi az do powierzchni
biatego karta, poniewaz w takim przypadku (uktadéw posrednio polarnych) mozna
znacznie tatwiej okresli¢ warunki fizyczne pomiedzy dyskiem akrecyjnym i magnetos-
fera. Nietermiczna emisja rentgenowska z tego uktadu jest znacznie ponizej obserwowa-
nego twardego promieniowania rentgenowskiego, co wskazuje na inng jego nature. Jest
ona spowodowana hamowaniem elektronéw na materii w obszarze bieguna magnetycz-
nego. Jednakze, przewidywana przez nas emisja synchrotronowa od wtérnych leptonéw
(pochodzenia hadronowego - rozpad natadowanych pionéw powstalych w zderzeniach
protonéw) powinna wyraznie dominowa¢ nad emisja z termicznego hamowania przy
energiach powyzej ~ 100 keV. Ten dodatkowy sktadnik widma jest obiecujacym ce-
lem dla teleskopow pracujacych w zakresie pomiedzy twardym promieniowaniem rent-

genowskim i migkkim promieniowaniem gamma. Rozwazany model przewiduje takze
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emisje promieniowania gamma z rozpadu neutralnych pionéw. Zaleznie od spelnienia
warunkow okreslonych parametrami modelu, emisja ta moze zosta¢ wykryta w optymi-
stycznym przypadku przez teleskop Fermi-LAT lub przyszte obserwatorium CTA lub
tez na granicy progu detekcji (~ 100 GeV) przez teleskopy Cherenkowskie nastepnej
generacji. Sprawia to, ze zrédta typu IPWD (o cechach podobnych do V1223 Sgr),
speliajacych parametry modelu, moga by¢ potencjalnymi zrédtami promieniowania
gamma. Nie jest takze wykluczone, ze czes¢ obecnie obserwowanej emisji [9] z gromad
kulistych takze pochodzi z licznie tam wystepujacych zrédet typu CV [87, 138]. Do
tej pory, zadne ze zrodel kataklizmicznie zmiennych (w tym V1223 Sgr) nie zostato
wykryte przez Fermi-LAT [8]. Oczekiwane w modelu hadronowym widma neutrin sa

znacznie ponizej poziomu czutosci dostepnych obecnie detektorow.

Zaktadamy, ze w masywnym uktadzie podwojnym Eta Carinae przyspieszanie cza-
stek odbywa sie na strukturze fal uderzeniowych powstatej w wyniku zderzania sie wia-
tréw gwiazdowych. Rozwazyliémy przyspieszanie na dwoch falach uderzeniowych, od
strony gwiazdy Eta Carinae i od strony gwiazdy towarzyszacej, poniewaz wtasciwosci
tych obszaréw, takie jak pole magnetyczne, szybko$é¢ wiatru, znacznie sie roznig. Omo-
wilidmy szczegétowo dwa przyktadowe scenariusze przyspieszania czastek i produkcji
promieniowania. W pierwszym modelu, cala wysokoenergetyczna emisja jest pocho-
dzenia leptonowego. W drugim modelu, niskoenergetyczny sktadnik promieniowania
gamma pochodzi od elektronéw, a wysokoenergetyczny sktadnik od hadronéw. Model
czysto leptonowy, nie przewiduje znaczacej emisji promieniowania gamma powyzej ~
TeV przy jakiejkolwiek fazie uktadu gwiazdowego i zaktada wyrazna zmiennosé emisji
powyzej ~ 100 GeV, spowodowang silng absorpcja promieniowania w polach promie-
niowania obu gwiazd. Model hadronowy przewiduje emisje promieniowania gamma do
~ 10 — 100 TeV, a widmo powinno by¢ niezalezne od fazy uktadu (promieniowanie
jest produkowane w obtoku otaczajacym uktad) lub powinno wykazywaé zmienno$¢ w
przypadku przyspieszania na fali uderzeniowej od strony gwiazdy Eta Carinae (pro-
mieniowanie z wnetrza ukladu). Obydwa modele zostaly skonfrontowane z wynikami
obserwacji w zakresie twardego promieniowania rentgenowskiego (pomiary wykonane
przez satelite INTEGRAL [106]) oraz w zakresie promieniowania gamma (otrzymane
przez detektor Fermi-LAT [175, 7]), patrz Rys. 3.4. Policzyli$émy takze widma neutrin
przewidywane w modelu hadronowym. Sa one oczekiwane na poziomie powyzej tta
neutrin atmosferycznych i w zakresie czutosci teleskopu neutrinowego o powierzchni 1
km?. Obserwacje neutrin z kierunku uktadu Eta Carinae umozliwig testowanie modeli

leptonowych i hadronowych dla tego zrodta.

Emisja promieniowania gamma zostata zaobserwowana z kierunku kilku gromad

otwartych gwiazd. W pracy dyskutujemy model oddziatywania masywnego uktadu po-
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dwodjnego gwiazd z materia rozproszong w gromadzie otwartej. Nasz model zakltada, ze
ciezkie jadra (od helu do tlenu), z wiatréw masywnych gwiazd, moga by¢ efektywnie
przyspieszane wewnatrz uktadu podwdjnego i rozszczepiane na promieniowaniu gwiaz-
dowym, wstrzykujac relatywistyczne protony i neutrony w jego otoczenie. PoliczyliSmy
oczekiwang emisje w zakresie promieniowania gamma i neutrin z oddzialtywania ha-
dronéw z materig otaczajaca dla przyktadu dwoch masywnych uktadéow podwdjnych:
WR 20a i Eta Carinae. Emisja tego wysokoenergetycznego promieniowania policzona
jest w ramach rozwazanego modelu w odniesieniu do dwéch masywnych gromad otwar-
tych, odpowiednio Westerlund 2 i kompleks Carina, zawierajacych te masywne uktady
gwiazdowe. Pokazujemy, ze relatywistyczne protony moga dawaé¢ wktad do obserwowa-
nego widma promieniowania gamma w zakresie energii TeV w gromadzie Westerlund
2 [12]. Przewidywana emisja promieniowania gamma jest takze zgodna z gérna gra-
nicg na strumien fotonéw o energiach TeV z kompleksu Carina otaczajacego uktad
gwiazdowy Eta Carinae [14]. Poréwnalismy przewidywania emisji gamma oczekiwane
w ramach tego modelu z oczekiwang czuloscig planowanego obserwatorium CTA. Ocze-
kiwane strumienie neutrin produkowane w gromadzie otwartej sa wyraznie ponizej tta
neutrinowego z atmosfery, co utrudnia ich detekcje. Poniewaz w okreslonej groma-
dzie otwartej moze wystepowaé wiele masywnych uktadow podwdjnych, przewidywane
strumienie promieniowania gamma i neutrin mogtyby by¢ wyraznie silniejsze niz prze-
widywane w tej pracy. W celu odpowiedniego okreslenia emisji z wielu obiektéw w
gromadzie otwartej powinien by¢ zastosowany bardziej skomplikowany model uwzgled-

niajacy takze oddziatywanie pomiedzy réznymi wiatrami.

Podziekowania

Bardzo dziekuje mojemu opiekunowi naukowemu i promotorowi, Panu Profesorowi dr
hab. Wtodzimierzowi Bednarkowi, za zyczliwo$¢ w przekazywaniu mi wiedzy i bardzo

duza pomoc wlozona w napisanie tej pracy.
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