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2704 BATSE Gamma-Ray Bursts

Obserwacje BATSE/Swift
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Czasy trwania btyskdw gamma
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Profile
cZzasowe
btyskow:

e Czasy
trwania

e Zmiennosc
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Energetyka btyskdw gamma

GRB 990510
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Table 1
Short vs. Long GRBs

Short GRBs Long GRBs Section*
General
BATSE observed all sky rate 2z 170y 1 2z B yr E26
BATSE observed local rate density ~ 10 Gpe~? yrolt ~e (L5 Gpe~d yrt E2 6
Haost Galaxy types Early & Late Late E2 4
Host specific SFR <1 Mgy (L/L) ~ 10 Mgyt /(L{L.) §3.4
Median observed redshift 2= (.25 a5 §2 3
Supernovae association No Yes (at least some) E25
FProgenitor NSBH/NS-NS/T Massive star Eh
Prompt emission
Typical BATSE duration = (L85 =z 3 s £2.1.1
Best fit spectral model™ Power-law + exp cutoff Band function £2.1.3
ES o 1WA —10% erg 0% — 10 erg 214
> i 0% — 10%2 erg/s WP — 1072 erg/s f2.14

Average observed Hux ©

me 510710 Qe fom? fsfar ~ 107 GeV/em? fs /st

Local energy output rate a ~ 10 erg Gpe® yr~! o~ 15 erg Gpe” R
Total energy output © ~ 105 e e 109 erg
X-Ray afterglow
X-ray dark Some bursts None E2.21 & B4.5
Typical decay phase (~ ¢t~} Yes Yes E2.21 & B4.1
Shallow decay phase [~ ¢t~%2%) Mot observed vet Yes e |
X-ray Hares Yes Yes 221 & BT
Fireball model®
Loventz Factaor =30 2100 §3.2
Frampt emission energy source Internal processes® Internal processes® E3.4.1
Afterglow energy source External shock External shods E4.1
Synchrotron self-Compton b gt | ¥l §4.2
Early afterglow & prompt emission Well separated May overlap E4.3

Early afterglow (baryonic fow)
Gamma-tay efficiency
X-ray dark afterglows®

Average beaming

Optically faint Optically bright 4.3
~ 109 = 109 §4.5 Nakar

<107% em™? - §4.5
ﬂl S Em:m i~ (2007)

BA.6




Zrodio energii dla bltyskow

gamma

Wymagana energia: ~10° erg _ 5

(do wys$wiecenia, nie uniesiona E=G M
przez neutrina, fale grawitacyjne

albo skonsumowana przez 1-10 mas Stonca

Czarng dziure)! 3-10 km

Typowe modele btyskdw gamma PPN
postuluja grawitacyjna E=10 '_10 &g
energie potencjalna przy wydajnosci 1-10%

Jej] najwydajniejszym zrodiem jest
akrecja materii na gwiazde zwartag



Modele z czarng dziurg
| dyskiem:

Materia akreujaca
na czarng dziure
poprzez dysk dyssypuje
Grawitacyjna
energie potencjalng

Jesli te energie wykorzystamy

do przyspieszenia dzetu do

predkosci relatywistycznych,

mamy btysk gamma.

Hyperaccreting Black Holes

NS - NS
merger

Yl

w7

BH- NS
merger

0.01 M,

torus

BH-WD

merger /
1M,
tnrus

m * 4
- O —- ~ e - -
" W

collapsar =
rotating, collapsing
"failed"” supernova

NS/BH - He core merger
after common envelope

5. Woosley, Ringberg, 1997



Czas trwania | zmiennosc¢

Czas trwania = Okres rotacji
/ lepkos¢ dysku

(a =0.1-103)
Okres = 2 Tr3?/GY2M,, 2

= .3 ms przy powierzchni N

Dla matego dysku —
3-300ms



Czas trwania | zmiennosc¢

Zmiennosc¢ =
rozmiar/predkosc Swiatta

Gwiazda neutronowa lub
Czarna dziura (rozmiar dysku
lub powierzchnia gwiazdy). A

2 t10km/c, = .6 ms
c. = 10*°%m/s



Czarna dziura — gwiazda
neutronowa (merger)

|
czarna dziura | gwiazda

neutronowa (lub 2 gwiazdy
neutronowe) okrazaja sie

- @ wzajemnie

F,
F
I

Gwiazda neutronowa zostaje
Zniszczona przez sity
przyptywowe; jej] materia
akreuje na czarng dziure,
tworzac dysk




Model dysku akrecyjnego

 Zachowanie masy - “Rownanie ciagtosci”

* Rownanie zachowania pedu: 1) Predkosc¢
radialna, 2) rotacja

* Rownanie energii

Gammie & Popham 1998, Popham & Gammie 1998
GRBs: Popham, Woosley, & Fryer 1999;
Di Matteo, Perna, & Narayan 2002



Charakterystyczne wielkosci w
roznych modelach

TABLE 1
CHARACTERISTIC QUANTITIES FOR VARIOUS EVOLUTIONARY SCENARIOS

M, .* Radius M j Duration  Gravity

Model (M) (km) (Mg s~ (10" cm? s77) (s) Waves
NS+NS ........... 0.1 50 1 4 0.1 Yes
NS+BH........... 0.5 50 5 4 0.1 Yes
Collapsar ........... 2 50-250 0.1 5-10 10-20 No
BH+WD.......... 1 (1-5) x 10* 0.01-0.07 50-150 15-150 No
BH + He core...... 2 (1-10) x 10* 0.01-0.1 50-200 15-500 No

® Masses are for accretion through a disk. The total accretion rate, e.g., in the collapsar and He core models, is
greater because of mass infall along the poles. The assumed mass of the black hole is 3 M, in all cases, and the disk
viscosity is & = 0.1.



HST Optical

GELISOE+5714




Dygresja: skad sie biorg dzety?

Dzety powszechnoie wystepujga w
kosmosie: AGNs, QSOs, XRBs, YSOs,
GRBs...

Nie sa wymagane przez zadne prawo
przyrody (np. Zachowania energii).

Sa 3 proponowane mechanizmy
przyspieszania dzetéw w kwazarach:

— CiSnienie promieniowania

— Ekspansja termiczna

— Pole magnetyczne i rotacja
Dzet moze by¢ zdominowany przez

— Pole magnetyczne (strumien
Poyntinga) — na matych skalach

— Materie — na duzych skalach
Sposoby kolimacji dzetéw:

— Gruby dysk akrecyjny i/lub korona

— Gradient ciSnienia w otoczeniu

— Dzet zewnetrzny, zdominowany przez
materie

— Dzet Poyntinga, kolimuje go toroidalne
pole magnetyczne

Funnel Wall jet

Corona

Inner
Torus

Accretion Disk

Plunging Region

Evacuated Funnel

Fragile, 2008 (arXiv:0810.0526)



Przekazywanie enerqgi
pochodzace] z akrec

Mechanizm I: _
Mechanizm II:

Neutrina z goracego

dysku

anihilujg ponad jego

powierzchnig

Pole magnetyczne jest
wzmacniane przez rotacje
rozniczkowag w dysku.
Energia przekazywana
jes tuz linii sit pola

Dysk akrecyjny \



Transport enerqii

* Promieniowanie
(fotony, neutrina)

Photons take tortuous paths out of the Sun’s interior,
Meutrinos pass right an through in just two secaonds.



Dzet przyspieszany neutrinami

Pary e*,e

Anihilacja neutrin

Gestosc 10'°-10* g cm®
Dysk chtodzi sie poprzez ‘ Temperatura ponad kilka MeV



TABLE 3

INEUTRINO ANNIHILATION EFFICIENCY

M M L, L, Efficiency
(Mg s™ ) o a (Mg)  (10°'ergss™')  (10°! ergs s~ 1) (%)
001 ...... 0.1 0 3 0.015 39 x 1078 0.0003
001 ...... 0.03 0 3 0.089 29 x 1077 0.0003
001 ...... 0.01 0 3 0.650 90 x 1076 0.001
001 ...... 0.1 0.5 3 0.036 59 x 1077 0.002
001 ...... 0.01 0 0 0.049 64 x 107° 1073
005 ...... 0.1 0.5 3 1.65 1.8 x 1073 0.11
01........ 0.1 0 3 3.35 30 x 1073 0.09
01........ 0.03 0 3 6.96 1.7 x 1073 0.02
01........ 0.01 0 3 6.15 8.0 x 1074 0.01
01........ 0.1 0.5 3 8.03 0.039 0.5
01........ 0.1 0.95 3 46.4 2.0 4.2
01........ 0.1 0.95 6 26.2 0.79 3.0
10........ 0.1 0 3 86.3 0.56 0.6
10........ 0.1 0.5 3 142 3.5 2.5
100*...... 0.1 0 3 (781) (200) (26)
100*...... 0.1 0.5 3 (1280) (820) (64)

®* The assumption that the neutrinos are optically thin breaks down for accretion rates of 10
M, s~ ! and above. The neutrino annihilation luminosities and energies listed for these

high-accretion simulations are upper limits.



Magnetyczne
Dynamo

Woda (przyspieszana
grawitacyjnie)
Obraca magnesy

Ruch magnesow powoduje
przeptyw pradu
elektrycznego




Zrédio energii: Grawitacyjna
energia potencjalna

Hydroelektrownia

Energia spadajgce] wody porusza
turbiny

—

Hoover Dam - Arizona/Nevada



Schematyczny przekroj magnetosfery czarnej dziury

Skladowa poloidalna pola magnetycznego: linie; strzaitki to predkosc czastek.
W magnetosferze tworzg sie “dziury” (Spark Gaps)

Produkuja one
pary

elektron/
pozytron




Linie sit pola magnetycznego )
dziataja jak “przewody” | j{_:i o
elektryczne: tadunki poruszaja sie |

wzdtuz nich w kierunku stabego i
pola B | spowrotem. Tworzy sie
obwaod elektryczny: strumien
Poyntinga przekazuje energie
rotacyjng czarnej dziury w
kierunku stabego pola B.

Opis “baterii | |

grawitomagnetycznej” mozna

znalez¢ np w K. Thorne i in. Podobny proces

“Black Holes — the Membrane zaproponowali Goldreich |
Paradigm” (1986) Julian (1969) dla gwiazd

neutronowych - pulsary



TABLE 5
APPROXIMATE BLANDFORD-ZNAJEK LUMINOSITIES FOR VARIOUS

EVOLUTIONARY SCENARIOS

Duration B,s log Ly, log Eg,
Model® (s) (10'* G)  (ergs™ 1) (ergs)
NS+ NS ........... 0.1 10 51 50
NS+BH........... 0.1 10 51 50
Collapsar ........... 10 1 49 51
BH+ WD.......... 15-150 1 49 50
BH + He core...... 15-500 0.3 48 51

® Assuming a = 0.5 in all cases.



Warunki fizyczne w “silniku”

Temperatura kT> 1 MeV -> pary elektronowo-pozytronowe
Gestos$¢ > 10'° g/cm?’-> degeneracja elektronow

Chtodzenie neutrinowe:
Gtownie reakcje
p+te->n+v

n+e" ->p+v

Ustala sie rownowaga p/n

Jadra Helu -> fotodezintegracja e — \

Accretion disk

Absorpcja, rozpraszanie i ciSnienie neutrin: chtodzenie niewydajne, moze
dominowac adwekcja



Hiperakrecja na czarna dziure:
ukryty centralny “silnik”

-Rownowaga chemiczna
~Tempa zachodzenia

reakcji jgdrowych
\ -Degeneracja czastek
~Neutralnosc tadunku
elektrycznego
-Emisyjnosci neutrin
Popham et al. 1999; Di Matteo et al. 2002; -Nieprzezroczystosci |
Kohri et al. 2002, 2005; Chen & uwiezienie neutrin

Beloborodov 2007; Reynoso et al. 2006;
Janiuk et al. 2004; 2007, 2010

Accretion disk
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- v—cooled

Model dysku musi uwzgledniacC sprzezenie miedzy degeneracja a
chtodzeniem:

Chilodzenie - niskie T -> degeneracja > malta gestoS¢ pozytronow

- zmniejszone chiodzenie - wzrost T

Regulacja w kierunku umiarkowane| degeneracji
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Profile rownikowe gestosci i temperatury dla dysku
stacjonarnego i nierotujgcej czarnej dziury, tempo akrecji 1,
10112 M_ /s




NiestabilnosS¢ termiczna: wewnetrzne obszary
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Janiuk, et al., 2007, ApJ

‘Bardzo duze tempa akrecji: dezintegracja Helu, duze
ciSnienie neutrin, duza grubosc optyczna ze wzgledu na
ich absorpcje | rozpraszanie

—_

—




Rozwiazanie lokalne:
gatgz niestabilna

1.5 T T T T

log M [M,/s]

—-0.5

16 17 18 19
log Z[g/cm?]

Zmienne lokalne tempo akrecji mdot(r,t)
Oscylacje mozliwe w skali 10* — 10 czasu zycia
“silnika”




Rotacja czarnej dziury umozliwia wystepowanie
niestabilnosci dla umiarkowanych temp akrecji
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Szybka rotacja czarnej dziury:
1) Nizsze tempa akrecji dla ktorych dysk moze byc

niestabilny termicznie
2) Dluzsze czasy trwania btyskdw GRB (=> dygresja: btyski dtugie)

Prekursor dzetu,

Anihilacja v-v : .
dus ot male a Wczesny dzet, v-v
uze muot, md oraz rotacja BH
duze mdot, duze a Pozny dzet, zasilan
. przez rotacje B
mate mdot, duze a

Dynamiczna symulacja kolapsu na Janiuk, Moderski & Proga; 2008
czarng dziure o zmiennej masie | spinie



Krzywa blasku GRB
920627
» Szybka zmiennosc
* Dwukrotne 'plateau’
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: Probka danych GRB z satelity

SWIFT
* Niektore majg bardzo dtugie
czasy trwania



Transfer energii
rotacyjnej czarnej
dziury: za
posrednictwem linii sit
pola magnetycznego

Astrophysical Load

- Otwarte linie sit pola:
» Ekstrakcja energii poprzez

McDonald &Thorne (1982);

van Putten (1999); proces Blandforda — Znajka
Li & Paczynski (2000); Li (2000; 2002) . L .
Wang et al (2002) - Zamkniete linie sit pola:

* Na powierzchni dysku i na
horyzoncie dziury pojawia sie
sita elektromotoryczna

* Dodatkowy moment obrotowy
-> grzanie dysku

» Transfer energii do dysku



Topologia pola magnetycznego B, ~¢"
Moment sit jest dodatni jesli Q. > Q_
Normalizacja momentu sit: B #/81P . = ., ~O

10 l T T T l T T T l T T T l T T T I T T T I
":.! -
8 —
15 n=43
n=a
=
e g
L‘u -; __.-f‘i.=1.5
N 6 £ P
3 |
e’ s -
b
E
&
-
e
4 - 0.5 - v
o
7,
f.
o
~
2 o
| I 1 |
0 0.2 0.4 0.6 0.8
a




Niestabilny dysk
magnetycznie sprzezony z
rotujacg czarng dziurg

- Obszar magnetycznie sprzezony moze czeSciowo
pokrywac sie z obszarem niestabilnym termicznie, w
zaleznosci od wyktadnika potegowego w funkcji B(r)

- Niestabilnosc termiczna nie znika, ale jej zakres jest
Inny. Oszacowanie iloSciowe wymaga modelowania
ewolucji czasowe]j

- Dodatkowy moment sit w zwigzku ze sprzezeniem
magnetycznym moze skutkowac wystgpieniem
kolejnej niestabilnosci, nawet tam, gdzie dysk byt
termicznie stabilny (Lei et al. 2009)



10 ¢

M [My/s]

0.01

Niestabilnos¢ grawitacyjna: obrzeza

dysku
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I 1 l!!I.IIII

1

10 100
r/r,

Chen & Beloborodov (2007)



Dysk akrecyjny wokot czarnej
dziury

Struktura dysku
Ewentualne niestabilnosci
Eksplozja zasilana energig neutrin

Eksplozja zasilana energiag rotacii,
przekazywana przez pole magnetyczne
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Fender, Gallo & Russell, 2010, MNRAS

Dygresja: ...podwojne ukiady rentgenowskie z
czarng dziurg: brak potwierdzenia zaleznosci mocy
dzetu od spinu czarnej dziury



Co jest zrodtem mocy dzetu w akreujacych
czarnych dziurach?

- Akrecja
- Rotacja czarnej dziury

Btyski gamma moga pomaoc w odpowiedzi na to
pytanie poniewaz

e Sa przejsciowe
e 53 zmienne



Probka z
satelity
SWIFT

- Korelacja
Zmiennosci
Z jasnoscig
piku

Peak Luminosity (10™" erg/s)

—
=
=

=
=

P —@— Swift/BAT (15-350 ke\)

i LI

Rizzuto et al., 2007

1
0,01




Whnioski

- Niestabilnos¢ w dysku jest dobrym wyjasnieniem
zmienne|] dostawy energii z centralnego “silnika”
do dzetu

- Niestabilnosci wystepuja dla b. duzych temp
akrecj

- Dla szybko rotujacej czarnej dziury, niestabilnosc
termiczna rozwija sie tatwie] nawet dla
umiarkowanych temp akrecji

- Rotacja czarnej dziury wptywa na wtasciwosci
dysku za posrednictwem sprzezenia
magnetycznego

...Zarowno spin czarnej dziury jak | akrecja
sg wazne z punktu widzenia dzetow



Akrecja w Ogolnej Teoril
Wzglednosci
Wspotrzedne Boyer-Lindquista — Metryka Kerra:

ds?= -[1-2/(rp)]dt? - 4asin?0/(rp)dtde +
W/ (1-2/r+a?/r?) dr? + r2p do? +
2 sin?0[1+a?/r2+2a2sin?0/(r3u)]d¢?

gdzie p=1+acos?0/r?, z bezwymiarowym skalowaniem
G=M=c=1
a=Jc/GM? gdzie J jest momentem pedu czarnej dziury



Relatywistyczny model 2D

(pu¥)., = 0 zachowanie liczby czastek

— g-l/2(gl/2uu) '
= r3(r’pur), + wisin(usinbu®)
=0
g = |Det(g,,)| = r'sin’6p?
h,(T)., =0 zachowanie energii I pedu
hw=gw+yHu’ tensor projekc
Tw tensor napiec-energii



Porownanie: 1D alfa-

2D simulation
1D simulation
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To juz prawie wszystko...

Co jeszcze mozemy wymyslic?
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Niektdre alternatywne scenariusze powstawania
krotkich btyskow

Magnetary
Gwiazdy kwarkowe
Parowanie pierwotnych czarnych dziur



Magnetar: milisekundowa
gwiazda neutronowa.

Mogta powstac jako produkt
przejsciowy po zlaniu sie
NS+NS lub NS+WD

Swieci na koszt energii
rotacyjnej: ok. 5X10°* erg

Wymagane pola mgnetyczne
B>10'° G

Dla mniejszych pol, magnetar
mogtby byc tez zrédtem
poswiaty rentgenowskiej po
btysku

Magnetar moze byc

powtarzalny: btysk SHB znow
w tym samym miejscu!




Gwiazda kwarkowa: zjawisko
przejscia fazowego w
gwiezdzie, przemiana
hadrondéw w kwarki

Towarzyszy temu
promieniowanie gamma z
powierzchni gwiazdy

W gorgcej gwiezdzie takie

przejscie moze trwac 1 s, za$ [
w bardzie] masywnej ok. 80 s ===

Gwiazda hiperonowa: czesc¢
neutronow przeksztatca sie w
hiperony we wnetrzu gwiazdy
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Parowanie
pierwotne]
czarnej dziury
VS.
usredniony
profil btysku
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Btyski ultrakrotkie:

> Rozktad czasow przyjscia jednorodny

> Profile sg asymetryczne

> CzeSC ma 2 lub wiecej subpulsy

> Energetycznie duzo twardsze niz zwykie krokie btyski

> Nie ma znaczgcych opozniehn czasowych miedzy kanatami energetycznymi (> 2ms)
> Rozklad w przestrzeni lokalny (moze byc to efekt selekcji)

> Blyski SWIFTa poza Antycentrum (kilka btyskow)

Obszar Antycentrum:
> Obszar intensywnego formowania sie gwiazd
> Nucleosyntheza widoczna w przegladzie COMPTEL Al?¢
> Eksces promieniowania kosmicznego w zakresie TeV
> Rozproszona emisja w zakresie gamma



Dwa mechanizmy powstawania btyskow

‘Merdzer dwoch gwiazd neutronowych o ekstremalnie krétkiej skali czasowej
~ Typowe skale w symulacjach, NS-NS i NS-BH to
50-100 ms. Najkrotszy blysk VSB 5.3 ms
> Opozniony kolaps gwiazdy neutronowej z gorgcym namagnesowanym
torusem daje najkrotsza skale btysku (e.g. Shibata et al. 2006)

‘Parowanie pierwotnych czarnych dziur

> Masy BH w zakresie 10°— 10 g.

> Masa parujgca w czasie btysku (koncowe 0.1 s) to 6x 10° g; przez 1 rok to

4x 10 g. Obserwowana gestosc VSBs (0.3 yrt! pc?) daje wtedy

wktad do gestosci krytycznej, Omega ,,,~10°

> Profile blyskow nie sg identyczne: fluktuacje mogg byc duze, jesli proces
parowania przebiega z udziatem dzetéw kwarkowych i nie nastgpita termalizacja



Dziekuje za uwage!
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