Z)awiska akrecjl w astronomil

1. Protogwiazdy

Proces powstawania mtodegj gwiazdy w wyniku kolapsu obtoku
protogwiazdowego jest skomplikowanym zjawiskiem, arol¢ odgrywa

W nim grawitacja, cisnienie, rotacja, pole magnetyczne i nieprzezroczystosci. T :
Zdjecie obok, z teleskopu VLT przedstawia obszar gwiazdotworczy w NGC 3603. EEEa
Inacze formuja si¢ gwiazdy duze (M > kilkaM ), inaczgj gwiazdy mate. S
Dla duzych gwiazd proces jest gwattowny, znaczna cze¢s¢ masy obtoku tworzy
gwiazde, dysk akrecyjny zapewne posredniczy w pozbywaniu Si¢ momentu
pedu, ale tego etapu nie obserwujemy. Widzimy dopiero gotowa gwiazde.
Lepigj znamy formowanie sie matych gwiazd, obserwowanych np. w s e 4 ]
gwiazdotworczym obszarze Byka (Taurus). Gwiazda tworzy sie spokojnigj, w Starburst Region NGC 3603 (VLT ANTU + IS
znaczngj mierze w wyniku akrecji z dysku (HL Tau, DG Tau). Akregji o 8 o D
towarzyszy 'bipolar outflow' (wyptyw dwubiegunowy) i dzety. Proces trwa

ok. 10° lat i pod koniec otrzymujemy gwiazde typu T Tau. Od momentu
'yjawnieniasi¢' gwiazda rosnie jeszcze o ok. 5-10%, tempo akrecji w takim
dysku jest ~10" M Jrok, czasami z silnymi wybuchami (~10* M /rok) typu FU
Orionis, w skali roku, podobnymi do natury zmiennych kataklizmicznych.
Czasami wewnatrz obtoku molekul arno-pytowego tworzy sie od razu
stosunkowo ciasny uktad podwdjny gwiazd. Wtedy materia pozostata po etapie
poczatkowym tworzy ‘circumbinary’ (wokot-uktadowy) dysk, z ktérego

powoli materia akreuje. Rysunek przedstawia symulacje numeryczne (Lubow i
Artymowicz) dla obiektu GW Ori. Uktad podwajny jest wewnatrz dysku, okrag
okresla potozenie rezonansu Lindblada.
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2. Uklady podwagjne

Znaczna czes¢ gwiazd (ok. potowa) powstaje jako gwiazdy podwajne, o charakterystycznym czasie obiegu rzedu
kilku-kilkudziesieciu lat lub wigcg. Staranne badania przeprowadzone ostatnio dla gwiaz o masach zblizonych do
masy Stonca, w nagjblizszej okolicy, wskazuja, ze ~ 70 % gwiazd tworzy uktady podwaojne, srednia okresu obiegu to
180 lat, a potowa uktaddéw ma okres w przedziale od 100 dni do 30 000 lat, co odpowiada rozmiarowi orbity od
kilkudziesieciu promieni Stoncado 0.005 ps (1 ps = 3 x 10" cm, odlegtosé do Proximy Centauri). Znacznaich czesé
(ok. 1%) wchodzi w faz¢ wymiany masy na pewnym etapie ewolucji. To zdarza si¢ w dwoch wypadkach:
- w wyniku ewolucji gwiazd jedna z gwiazd zwig¢ksza swdj promien, badz nastepuje utrata momentu pedu z uktadu i
zaciesnienie orbity tak, ze jedna z gwiazd wypetniatzw. powierzchni¢ Roche'a
- jednaz gwiazd przechodzi faz¢ znacznej aktywnosci i odrzuca czgs¢ swoje otoczki w postaci wiatru
gwiazdowego, i cz¢s¢ tef materii przejmowana jest przez towarzysza
Najpierw rozwazymy blizel mechanizm procesu przeptywu masy, a nastepnie typy gwiazd i stadia ewolucyjne, na
jakich do tego dochodzi.

2.1 Przeplyw przez L1
a. Potencjal Roche'a
Problem redukuje si¢ do rozwazenia ruchu czastki prébne w polu grawitacyjnym dwoch gwiazd poruszajacych sie
wokot siebie po orbitach kotowych. Obie gwiazdy s; traktowane jako punktowe. Opisjest stosunkowo dobry, gdy

ruch jest synchroniczny. . a .
Czastka prébna na osi symetrii (rotujaca sztywno z uktadem) - bilans: ' . '
GM m M GM m | sSrdek ma |
2 - +mo?(x-a 2 - 2 1) delk masy
(a—X) M 1t M 2 X -+ . My
Predkosc katowa ¢ jest wyznaczona przez prawo Keplera | R M'z
M +M
o G(Ml;Mz) 2 | 12
a

Réwnanie (1) i (2) wyznaczaja potozenie wewnetrznego punktu Lagrange'a L ,, bedacego punktem rownowagi.
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2. Przeptyw przez L1 c.d.

Jesli w wyniku ewolucji gwiazda M, napuchnie tak, ze jef promien stanie si¢ rowny a-x i bedzie miat tendencje do
dalszego wzrostu, to nastapi przeptyw masy z gwiazdy M., do gwiazdy M. Doktadnigj charakter tego wyptywu
mozna bada¢ rysujac topologi¢ powierzchni ekwipotencjanych. Ruch trojwymiarowy czastki probnegy:

- - - 12~
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Tutg i jest wektorem jednostkowym prostopadtym do ptasczyzny orbity, a .
wektory r i r,okreslaja potozenia gwiazd. Rysunek obok przedstawia , a -
przekrdj w ptaszczyznie orbity. Struga materii nie ptynie wzdtuz osi symetrii,

poniewaz ptynie z zachowaniem momentu pedul.

Doktadnigj dalsze losy strugi mozna opisaé przyjmujac pewne standardowe uproszczenia:
(i) gwiazda wypetnigjaca powierzchni¢ Roche'ajest sfera o promieniu

1,3
72)
M. +M,

(ii) struge mozna opisa¢ trajektoria czastki swobodney. R 0.49¢%* M
Obecnie stosuje si¢ czasami doktadnigjszy wzér (Egleton 1983); — = ' ; 2. 0<Q<w

213 13 9=
ale nam wystarczy ten rachunkowo prostszy. Teraz mozemy rozwadye:  0-6d™ +In1+g™) M,

R
ZZ - 0.462 Paczynski (1967)

b. Warunek formowania si¢ dysku akrecyjnego
Wyplyw nastepuje z predkoscia naddzwigkowa, wigc przyblizenie czastki swobodne w polu grawitacyjnym jest
stuszne. Orbita skomplikowana, ale tatwo oceni¢ promien cyrkularyzacji r,, z relagji 3



2. Przeptyw przez L1 c.d.

moment pedu na jednostke masy wzgl Qdem gWI iazdy M_ = moment pedu na orbicie keplerowskiej wokol M1, czyI|
GM , R,
2

I otrzymujemy wzor m fr,)\
M1+M M 1,34 \\\ //
lar = aTll 0462W | | o H\““ﬂ——r"/

pokazujacy, ze promien cyrkularyzacji jest o czynnik 2-3 mnigjszy od promienia Roche'a. Warunek powstawania
dysku akrecyjnego jest nastepujacy
r.. > R, promien cyrkularyzacji wiekszy niz promien gwiazdy centralng

CIr
Warunek taki nie jest spetniony w przypadku gwiazdy ciagu gtéwnego, gdy okres orbitalny jest krotszy niz 100 dni.
Wtedy nastepuje bezposredni spadek materii na gwiazde. Prawdopodobnie wystepuje w Algolach. Natomiast jesli
warunek jest spetniony, to materia kumuluje si¢ w pierscieniu, a nastepnie moze dyfundowac w strong gwiazdy, jesli
bedzie mogta pozbywac si¢ cz¢sci momentu pedu. Tak powstanie dysk akrecyjny.

materia

c. Efekty ewolucyjne - skale czasowe
Przeptyw masy zmienia orbite, poniewaz zmienigja sie M i M.

Zatozymy przypadek ewolucji konserwatywnej
M,+M, = M = const zachowanie masy '.

przez sily przyplywowe
M M nadmiar m:]mentu pedu
WZ a,- avl zachowaniemomentu pedu
Wykorzystujac te wzory oraz poprzednie otrzymamy przepis hazmiang promienia powierzchni Roche'aw funkgji

tempa akregji

do orhity

(M a2+ M,a5a = J = congt a,-a

R 2 M. 5 M, 2) q- m q >5/6 powierzchnia si¢ kur czy

) — _ (_7

R, M, 6 M,

g <5/6 powierzchnia ekspanduje
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2. Uklady podwdgjne c.d.

Zatem g>5/6 odpowiada gwattownegj wymianie masy bez koniecznosci czekania na ewolucj¢ nuklearna (samoistna

ekspang¢ gwiazdy) badz utrate orbitalnego momentu pedu:
5 » Gwiazdapromienista- termicznaskala czasowa
q > 6  ——» Gwiazdakonwektywna - dynamiczna skala czasowa
Termiczna skala czasowa Stonca (K elvinasHelmholtza)

GM? ;
R.L, .
> . . M, sR L Mg : 18
Tempo akrecji w takimprocesse M = — = 3x10"—— [M grok| iczyli 2x107grs)
tKH Rs Ls M 1
Dynamiczna skala czasowa dla Stonca:
3 12
1 R
t, = - = ~ 14godz
T akrecii w taki ' . M, s Ry M, : 29
empo akrec]l w takim procesie M - - 6x10°= [M yrok] iczyli 4x10%g/s|

znacznie przekracza wartos¢ Eddingtona L R M,

2.2 Akrecja z wiatru gwiazdowego

Jesli uktad podwojny zawiera masywna gwiazde typu O lub B abo
odewoluowanego czerwonego olbrzymatypu M to z gwiazdy wige

silny wiatr gwiazdowy z predkoscia naddzwickowa. Tempo utraty masy -~

jest rzedu 10° - 10° Mgrok, ale tylko niewielka czesé, okoto 10-107,
ma mozliwos¢ osiadania natowarzysza. Fakt, czy ta materia utworzy dysk

akrecyjny, czy nie, zalezy silnie od predkosci wiatru: r . ~1/V8,

\
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gwiazda tracaca mase

fala uderzeniowa



2. Uklady podwdgjne c.d.

2.3 Ewolucja afazy akregji

Gwiazda masywna ewoluuje szybcigj. Jg promien rosnie. Natym stadium g>1.

Diugi epizod akrecji: olbrzym typu M + gwiazda ciagu gtéwnego, akrecja nastepuje z wiatru, tak wyglada czes¢
gwiazd symbiotycznych.

Krotszy epizod akrecji: mozliwosé wypetnienia powierzchni Roche'a. Skutki te] drugiej sytuaci zaleza od stadium,
na ktérym jest gwiazda - sktadnik pierwotny w momencie wypetnienia powierzchni Roche'a, co z kolei zalezy od
mas gwiazd i od poczatkowego okresu orbital nego:

Przypadek A: otoczkajest promienista, wicc ewolucjaw skali K-H, z silnym odejsciem od réwnowagi, az do
odwrocenia stosunku masy. Natym etapie jest sporo gwiazd zmiennych, np. beta Lyrae (widoczna zmiana orbity,
P/Pdot ~10° |at) . Powstaje uktad pdirozdzielony, ewoluujacy dalej w skali jadrowej, z primary na galezi
podolbrzymdw i matym Mdot. Takich uktadow jest duzo, po pewnym czasie moze dojs¢ do utworzenia uktadu
kontaktowego.
Przypadek B1: etap poczatkowy tez w skali K-H, ae dalsza faza nast¢puje nadal w termiczng skali czasowej ze
wzgledu na kontrakcje helowego jadrai ekspang¢ otoczki.
M>3M_ zpalenie helu i ustanie wymiany masy, dalszaewolucjaw skai jadrowej (gwiazdy Wolfa-Rayeta)
M<3M_ zatrzymanie kontrakcji jadra przez degeneracje, dalej spalanie tylko w otoczce i ewolucjaw skali jadrowej

(Algole), w koncu powstaje biaty karzet, ale na orbicie o duzym promieniu.
Przypadek B2 1 C: gwiazda z otoczka konwektywna, wymiana masy w dynamicznel skali czasowej, Mdot
>>MdotEdd. Wejscie w kontakt moze poprzedzi¢ faza gwiazdy symbiotycznej (np. Cl Cyg). Jezeli M /M <0.281

gwiazda jest olbrzymem w chwili wypetnienia powierzchni Roche'a to powstanie uktad kataklizmiczny, bardzo
wazny z punktu widzenia dalszych czesci wyktadu.



2. Ewolucja a fazy akrecji c.d.

Rysunek ponize pokazuje tworzenie si¢ uktadu pre-
kataklizmicznego, sktadajacego si¢ z biatego karta oraz
gwiazdy ciagu gtdwnego (czerwonego karta) o bardzo
ciasngj orbicie. Jezeli M >10-12 M_ to zamiast uktadu z
biatym kartem powstanie uktad z gwiazda neutronowa. Tak
powstaja uktady, ktore poznig stang Si¢ masywnymi
uktadami rentgenowskimi.
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Fig. 1. & plcrorial representation of the transformatien
of a long-period primerdial binary (A) through the onset of
mass transfer (B}, supercritical accretion onto the
unevelved secendary (C), immersion inte & csmmon envelopa
(D), angular momentum in an equatorial bele (E), and
finally emergence from the common envelope as a shore-
perlod, pre-cataclysmie white dwarf-red dwarf binary.

Faza wtorngl wymiany masy

Nastepna faza, czyli wejscie uktadu w powtor ny
kontakt, z zamiana rdl, jest wynikiem

(a) promieniowania grawitacyjnego

(b) magnetic braking (hamowanie manetyczne)
czyli utraty momentu pedu z uktadu

gwiazda ciagu glownego hialy karzel

skladnik wtorny skladnik pierwotny

gwiazda ciagu glownego gwiazda neutronowa
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skladnik wtorny skladnik pierwotny

Matomasywne uktady rentgenowskie NS+M S
powstaja najprawdopodobnigl w wyniku akrecji na
biatego kartai 'zaindukowanego' kolapsu, ze
wzgledu na granicg Chandrasekhara

Mo < 1.4 M

wynikajaca z cisnienia zdegenerowanych
elektronow.



3. Aktywne jadra galaktyk

W przypadku AGN (Active Galactic Nuclei) nie mamy drugiej gwiazdy - donora, zrodtem materii musi by¢ galaktyka
macierzysta. Dostawa materii musi by¢ w formie gwiazd lub gazu, a odbiorca jest centralna masywna czarna dziura

1. Spadanie gwiazd na centrum

Zasadniczo orbity gwiazd sa okresowe i regularne, araptowny spadek gwiazd na centrum nie zachodzi, 0 czym
Swiadczy istnienie galaktyk przez miliardy lat.

la. sporadyczna akrecja

Rzadkie przypadki moga si¢ zdarza¢, co okoto 104 lat w kazde galaktyce zawieragjacel czarna dziurg. |dearozwijana
przez Reesa, ciekawa dla bliskich nieaktywnych galaktyk. Gdy gwiazda typu Stonca przebiegni dostateczne blisko
czarngj dziury, aczarna dziuranie jest zbyt masywna, to gwiazda ulegnie rozerwaniu, okoto potowa materii ucieknie
do nieskonczonosci po orbicie eliptyczngj, a pozostata potowa wejdzie poczatkowo na orbite eliptyczna o znacznej
ekscentrycznosci, by poznig utworzy¢ dysk akrecyjny. Rysunek obok przedstawia spodziewana ewolucj¢ czasowa
tempa akrecji - zdarzenie bedzie trwato koto roku (Rees, Nature 333, 523).
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Kryterium narozerwanie gwiazdy przez dziatanie sit przyptywowych Pawiazdy = 53
Czarna dziura masywniejsza od 108 Ms bedzie potyka¢ gwiazdy w catosci, bez spodziewanego btysku.
Pierwsza detekcja (?) Komossai Baade dla NGC 5905, kilka innych kandydatéw. 3
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3. Aktywnejadra galaktyk cd.

1b. masowa akrecja w wyniku kannibalizmu?

Galaktyki, szczegolnie w okresie formowania sig, rosty czesto kosztem mnigjszych sasiadow (‘merger’). Nasza
Galaktykatez pochtonie kiedys Obtoki Magellana. Cos takiego moze spowodowaé, ze czgs¢ orbit gwiazd stgje sig
chaotyczna (w sensie deterministycznego chaosu) i moze 'dryfowac’ w strong centrum. Wzrost masy czarnegj dziury w
pewnym momencie wyhamowuje jednak ten trend, gdy masa czarng dziury zaczynaistotnie modyfikowa¢ potencjat
grawitacyjny w czesciach centralnych. Efekt stabo zbadany, ale interesujacym argumentem za czyms takim jest
zaskakujaca statos¢ stosunku masy czarngj dziury do masy zgrubienia centralnego galaktyki macierzyste) w
znakomite) wigkszosci galaktyk aktywnych i niesktywnych:  \ . < 0.0025 M
Wspotczynnik jest dos¢ niepewny, ale generalnie trend
zaskakujaco silny w zakresieod 10° M_do 10°M_. Wyjatkiem sa by¢ moze NLSL.

bulge

2. Spadanie gazu na centrum w bliskich galaktykach

Wydgje si¢, ze z tym wiasnie mamy do czynieniaw bliskich galaktykach,
ktore mozemy obserwowac ze stosunkowo duza rozdzielczoscia. Mechanizm
opadania nie jest dobrze poznany, choé¢ ostatnio sporo zrobiono w tym
zakresie od strony obserwacyjnej.

2a. NGC 1068 w podczerwieni i nadfiolecie

D ~ 18 Mps, galaktyka Seyfert 2. Na obrazach widoczna w podczerwieni |
nadfiolecie (obok; Neff i in. 1994, ApJ, 430, 547) jest silna aktywnos¢
gwiazdotworcza. To wszystko jednak jest w odlegtosci ~ 1kps od czarneg Fro. 3. Schematc o the UV morphology of NGC 1068 1 identiy impor-

P
tant features. The most prominent knots are labeled A—J, their (FUV — NUV)

dziury (dlamasy czarngj dziury 10° M to 10°Rs,__ ). colors are given in Table 2

2b. NGC 1068 w linii HCN (Tacconi i in. 1994, ApJ, 426, L79)

Sa to obserwacje radiowe na czestosci 88.6 GHz . Tu pomiar predkosci wskazuje (na nastepnej stronie), ze
kinematyka obtokow molekularnyh w odletosciach 100-400 ps jest pod wptywem poprzeczki gwiazdowe) (NGC

1068 jest galaktyka spiralng z poprzeczka). 1los¢ gazu ptynacego w strong centrum ocenia si¢ na kilkaMs/rok, rotacja
nie jest keplerowska (czyli nie wylacznie w polu grawitacyjnym czarngj dziury), ale moznajednak oszacowac masg
zawarta w 1" (70 ps) na~1.6 x 10° M._ 9




3. Aktywnejadra galaktyk cd.
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(Bluest) contour corresponding to a velocily of 925 km s~ ' and located at the bottom left {(southeast) region of the map. (b) Position-velocity (p-t) diagram taken
along the HOCN kinematic major axiz of NGC 1068 {PLA. = 135 or 315" (¢} Model pv diagram taken along the HCMN kinematic major ax
model are due to solid-body rotation ¢, = 100 km s

iz. The velocities in this
P atr = 17), bar streaming {vy,,, = S0km 3~ ), and turbulence [Av(FWHM) — 120km s~ "],

2c. maser wodny w NGC 1068 (Greenhil i in. 1996, ApJ, 472, L22)
Sq to obserwacje radiowe na czestosci 22.2 GHz. Obszar badany technika VLBI to 0.4 - 0.65 ps (patrz wyzej) W tym
obszarze (warunek emisji to H,O) temperatura T ~ 400 K, gestos¢ n ~ 10° - 10%

czastek/cm® oraz pewnailos¢ pytu. Predkosci nadal nie sa keplerowskie, prawdo-

podobny udziat cisnienia promieniowania.

2d. typowy maser wodny

Ten rodza] emigi wystepuje u okoto 7% galaktyk Seyfertatypu 2, nie wystepuje w
radiogal aktykach ani galaktykach Seyfertatypu 1.Poza NGC 1068 we wszystkich
wypadkach ruch jest keplerowski, co pozwala nawyznaczenie masy czarng dziun
Schematycznie dziatanie masera przedstawione jest obok (Watson i Wallin 1994).
Materiatworzy zatem wyrazny dysk, cho¢ dos¢ gruby geometryczniei z

turbulencja naddzwiekowa, co nie majeszcze wyjasnienia. Zatem w AGN tez g :dcmumg;of%%ﬁﬁmm -
akrecjazachodzi prawdopodobnie za posrednictwem dysku akrecyjnego, tak jak i amisim st e ke bl b
W znaczng czesci uktaddw podwaojnych (o innych argumentach poznig)). Stad tak s ' i

duze podobienstwo AGN i zrédet galaktycznych.

Cylindrical Radius (pc)

mpact parame
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3. Aktywnejadra galaktyk cd.

3. Ewolucja kwazar 6w.

Nie mamy narazie konkretnego pogladu nato, jak wyglada ewolucja centralng) czarng dziury i tempa akrecji na
niag w galaktykach, w przeciwienstwie do sytuacji w uktadach podwdjnych. Pewne aspekty maja szanse wyjasni¢ sie
poprzez badania statystyczne jasnych AGN, czyli kwazaréw. Cecha charakterystyczna kwazaréw sa szerokie linie
emisyjne (przede wszystkim w zakresie optycznym i nadfioletowym) odpowiadajace predkosciom rzgdu 10 000
km/s. Sa to linie wodoru, ale takze pierwiastkdw takich jak C, N, O, w iloscitypowe dla Stonca lub wyzszej, nawet
w kwazarach o bardzo duzych przesunigciach ku czerwieni, czyli mtodych. Zatem przynajmniej w bezposrednie)
okolicy czarng dziury musiata ngjpierw zachodzi¢ silna dziatalnosc gwiazdotworcza (poniewz pierwiastki te
powstaja wytacznie w gwiazdach), a dopiero potem widzimy fenomen kwazara. Nie jest jednak jasne, czy to
generalnie kwazar wywotuje szybko efekt silngj gwiazdotworczosci, czy silna gwiazdotworczosc prowadzi w
koncowe fazie do fenomnu kwazara. Probuje sie nato pytanie odpowiedzie¢, wyznaczajac obserwacyjnie zaréwno
zaleznos¢ gestosci liczbowe kwazardw od redshiftu jak i zaleznosé gestosci energii zwiazang) z dziatalnoscia

gwiazdotworcza od redshiftu. M, < —265
I
o
——— I-
-’ 1 » g'_ ]
% | F + ) 1
"': “; : - E i I¢ :
. T | vk b %% ]
2 -1 T gy : ' @ | ‘ ‘T ““ :
] gL s NS | =
. g ¢
I z"f’;‘_.; - [
o —— i [ el g R g s e oy et gl
5 4 | ‘o 1 2 3 4 5

—=t— et Redshift

Z powyzszych W);kreS()W trudno narazie powi edzieé, co byto wczesnig: silna gwiazdotworczosé (wykres lewy;
Lanzettai in. 2002, rézne przyblizeniai stare wyniki Madau'ai in. 1998 - linia czarna) czy kwazary (wykres prawy,
Hawkinsi Veron 1996). 11



3. Aktywnejadra galaktyk cd.

4. Problem jadra naszej Galaktyki - Drogi Mlecznej

Istnienie czarngj dziury o masie 2.6 x 10° M's potwierdzity ostatnie
badania dynamiki gwiazd w obszarze centralnym 0.01 - 0.1 ps przy
pomocy teleskopu Keck i techniki zwangj 'specle photometry'. Zdolnosé
rozdziel cza takich obserwacji to 0.05" (Ghez i in. 1998). Za kilka lat
jedna z gwiazd (S0-2) wykona petny obieg wokot centrum, co pozwoli

na znacznie doktadniejsze wyznaczenie masy.
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| Mamy wigc czarna dziurg, gwiazdy, pierscien

gazowy w odlegttosci ok. 1 ps, ale aktywnosc¢
wyglada stabiutko. Sredni poziom jasnosci
rentgenowskigj to 2.2x10* erg/s, zdarzaja sie
okazjonalne rozbtyski rentgenowskie o skali

1 czasowej narastania/zaniku kilkuset sekund, a
1 czasietrwania 10’ s, typowe dlaAGN, ale onetez
| sa stabiutkie (jasnos¢ w piku 1.0x10* erg/s) -

obserwacje z Chandry (Baganoff i in. 2001) Co si¢
zatem dzigje?

Mozliwosci:

- brak dostaw masy z jakiegos powodu

- akrecja jest zadziwigjaco mato wydajna, i dlatego
emigataka staba. 12



