AKrecja sferyczna

Rozwazymy tym razem juz sama dynamike akrecji materii na obiekt centralny. W ogolnym przypadku nie mamy do
czynienia z zadna symetria problemu; np. gdy struga uderza bezposrednio w powierzchnig gwiazdy. Warto jednak na
poczatek rozwazy¢ przypadek pozornie nagjprostszy, czyli wiasnie problem akrecji sferyczne, szczegolnie zejest to
problem mocno ostatnio dyskutowany w kontekscie czarng dziury w centrum nasze] Galaktyki i czarnych dziur w
innych pobliskich galaktykach eliptycznych, o czym bedzie na koncu wyktadu. Co wigcej, okaze si¢ zreszta, ze opis
ten stosuje si¢ catkiem niezle w takch sutyacjach jak

+ akrecja kolumnowa na biate karty i gwiazdy neutronowe

+ akrecjaw dysku ponizgj orbity marginalnie stabilng

+ akrecja"adwektywna' (ADAF - advection dominated accretion flow)

1. Opis hydrodynamiczny - zatozenia

Materia akreujacajest z reguty doss¢ rzadkai zjonizowana, stanowi mieszaning roznych jonow i e ektrondw.
Wymiana energii pomiedzy nimi nastepuje w wyniku zderzen (oddziatywan kulombowskich). Zbyt mata liczba
zderzen nie pozwala na oaiagni¢cie rownowagi hydrodynamiczngj i trzeba wtedy stosowac opis mikroskopowy. Na
szczescie na 06t nie matej koniecznosci. 1losciowo warunek stosowalnosci opisu hydrodynamicznego wyrazasie
nastepuj aco:

srednia droga swobodna charakterystyczna odlegtos¢, najakigl zmieniaja Si¢ warunki

A L
W typowej sytuacii: <
~ M T - temperatura[K]; N - gestosé liczbowa[cm3]; In A micdzy 10 a 20
N InA
Kiedy opis hydrodynamiczny zatamuje si¢? \\. / /
Prosty przyktad. Na obiekt o masie M i promieniu R spada rzadki gaz. Tempo ~ v oy )
akrecji wynosi dot M. Wtedy mamy zwiazki 5 Cal

e
M = 4mr?pv; Vo~ Ve = w/GTM; p = Nmy /Zjn N R 1



1. Opis hydrodynamiczny - zalozenia c.d.

Korzystajac z wielkosci wporwadzonych nawyktadzie 1 wielkosci te mozna wyrazi¢ wprowadzajac

GM m
m = X = = KT — P
|?Schw
M

r
Edd

czyli zaktadgjac, ze plazma matemperature wirialng. Jesli te wielkosci podstwi¢ do definicji srednigj drogi swobodnej
to otrzymamy relacje ,
A 10° (w ogdiniejszym przypadku dodatkowy czynnik T )

r 32 T, .
Widag, Je d‘g matych x i/lub matych wartosci tempa akrecji wielkos¢ tajest > 1, czyli opis hydrggl?/nami czny
nominanie zatamuje si¢! Jednak w przypadku obecnosci cho¢by niewielkiego pola magnetycznego wzor na srednia
droge swobodna ulega zmianie, a jg wartosc redukuje si¢ o rzedy wielkosci. Na przyktad w poblizu powierzchni
magnetycznego biatego karta A 4 10-8

Dlatego jest sens rozwaza¢ akreéﬁq sferyczna w przyblizeniu hydrodynamicznym, ale o problemie warto pamictac.

2. Rownania hydrodynamiczne
W sweg 0golng postaci réwnania stosowane w astrofizyce nie sg niczym innym jak réwnaniami dobrze znanymi z
kursu fizyki: -

° rownanieciaglosci: 2Py (,y) = o0
ot
® réwnaniaEulera(r. ruchu):  ov__ “o 0 Vet
ot

@ rownanie energu

@ zwiazKi termodynam@z(n‘e ) mqe;gl)ag@r?[degkgicg giyﬂ)qyyngrng Sl'sﬂzl&'ll en _p(@@lenlowanlaoraz przewodnictwo
cieplneitp, w miarepbtizeby: rad
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P(p.,T),e(p,T),F _4.9,e€tc.



2. Rownania hydrodynamiczne cd.

Czasami wystaczy stosowac przyblizenie gazu doskonatego, ewentualnie z matymi modyfikacjami, np. P = um.

gdzie w obszarze czgsciowe jonizac)i sredni cigzar czasteczkowy niejest stata! A czasami (w biatych kartach czy
gwiazdach neutronowych) trzeba uwzglednia¢ degeneracj¢ gazu. W procesach akrecyjnych bezposrednio to nie
wystepuje, akreujacawarstwa jest z reguty "oddegenerowana’, ale zato wystepuje wkiad od cisnienia promieniowania.

3. Rozwigzania stacjonar ne, adiabatyczne, izoter miczne, politr opowe

Ze wzgledu na duzy stopien komplikacji rownan, czesto na poczatek rozwaza sie rozmaite przyblizenia:

@ stagjonarnosc: & _

@ adiabatycznosé: @nergianie jest wyswiecana 1 wzdtuz linii pradu. Dla gazu doskonatego
de+Pd (;) = const

P = ﬁ; € = 3 KT = constDla

gazu doskonatego nierelatywistycznego w przypadku ofdllym oznacz&td Mp wzdtuz linii pradu. Dla

gazu relatywistycznego Pp™Y = const

@ politropowos¢: to przyjecieyetat]3 w calym osrodku, co oznacza statos¢ entropii

@ izotermiczno$é: T = const, co jest szd2egdl nym pomgpadkiem poprzedniego, jako

nierel atywistycznego jednoatmowowego mamy CO Oznaczarelacje

y=1

4. Bondi (1952) - stacjonar na akrecja sferyczna

Problem, ktéry teraz rozwazymy, nie jest prostym ¢wiczeniem
matematycznym, ale jednym z dwaoch zasadniczych wariantow akrecji. W
swym podstawowym sformutowaniu odpowiada on na nastgpujace pytanie:
Mamy pojedyncza gwiazde o masie M i promieniu R, zanurzona w osrodku
migdzygwiazdowym , ktory z dala od naszej gwiazdy ma gestosé p |
temperature T_ .. Jakie jest tempo akregji z tego osrodka na gwiazde?

out*



4. Bondi (1952) - stacjonar na akrecja sferyczna c.d.

Na pierwszy rzut oka mogtoby sie wydawac, ze caty osrodek bedzie chciat raptownie sptynaé, pociagnicty grawitacja

gwiazdy. Tak jednak niejest, ustala si¢ dobrze okreslony stan stacjonarny. Przesledzimy teraz, jak to dziata.

Zatozymy dla uproszczenia rozwiazanie politropowe, P = K p?

czyli nie potrzebujemy rownania energii. Mamy sferyczna symetrig, czyli rownanie ciagtosci w wergji stacjonarng
lada nastepujaco: 1 d

Wygia cpuja ?E( va) -0

Mnozac przez r2 i catkujac po promieniu otrzymujemy: r’pv = const

Zwyczajowa definicjate statg to

M = const = 4rtr?p(—vV)
czyli tempo akregji jest dodatnie, predkos¢ jest ujemna.
Rownania ruchu ograniczaja si¢ do jednegj sktadowej radialnej v% + 1 ‘gj_P + G_'\z/l =0
rpar r

Mamy zatem dwa réwnania + zaleznos¢ P(p) 1 to pozwala nam z nich otrzymac v(r) i p(r). Rownanie drugietez si¢
daje scatkowaé, ale charakter rozwiazaniatatwiej zrozumie¢ pr zed wykonaniem catkowania obu réwnan. Najpierw
korzystamy z definicji predkosci dawieku: 2 — 9P

. : . dP _ dPdp "7 ,dp
anastepnie korzystajac z relagji o dpdr o I

przeksztatcamy rownanieruchudo _dv 1dp , GM

V—+———C.+—=0
dar pdr ° (2 _GM .. 2Cr
Teraz mozemy je potaczy¢ z rownaniem ciagtosci przed jego scatkowaniem tak, dv? _ r’ GCM
aby znalez¢ wyrazenie algebraiczne na pochodna kwadratu predkosci dr 1 1 Ci |
27

Taposta¢ rownania pokazuje istote problemu. Mianownik w tym réwnaniu staje sie rowny zeru, gdy tylko predkos¢
akregji stgje sie rowna predkosci dzwieku w danym punkcie: 2 — Ci
Jest to tak zwany punkt osobliwy réwnania.



4. Bondi (1952) - stacjonar na akrecja sferyczna c.d.

Czy musimy si¢ na niego natknac¢? Asymptotycznie, zaczynajac od nieskonczonosci, mamy v prawie zero, r duze,
zatem dv2/dr < 0, predkos¢ rosnie do srodka. Dalef moga Sie zdarzy¢ dwa "nieszczescia'
@ jezeli gwiazda ma maty promien, to licznik w pewnym momencie osignie zero i predkos¢ spadania zacznie maleg,
tak jakby materia "hamowata’
@ gaz Si¢ tak tak rozpedzi, ze niemal osiagnie predkos¢ dzwicku, ale wtedy predkosé zacznie rosnac do
nieskonczonosci.
Wygladato niepokojaco i mozna si¢ domysli¢, ze jedynym rozsadnym wyjsciem dla spadajacego gazu jest spetnienie
warunku

Licznik = 0  wtedygdy  Mianownik = 0
| wtedy dasi¢ przejsc przez punkt osobliwy, z ciagta pochodna. Punkt przejsciar, (wiasciwie jest to sferal) przez
predkosé¢ dzwigku nazywamy promieniem Bondiego, aw punkcie tym mamy nastepujace warunki

v = Ci s = GzM
2¢c.(ry) |
Mamy zatem charakterystyczne zakresy w przeptywie akrecyjnym
r>ry - vV <G akrecja poddzwickowa
r<ry - vV >cC, akrecja naddzwi¢kowa

Oczywiscie ¢, jest funkcja gestosci, azatem i promienia, ale w pierwszym przyblizeniu mozna oceni¢ promien
Bondiego podstawigjac

kT
rS ~ (.;ZM Ci(OO) _ out
2¢5 (o) pmy
albo rownowaznie
r 2
P~ 4C—(oo) c— predkosc swiatla
RSchw c2

Jesli osrodek micdzygwiazdowy maT ~ 104K to s ~ 10°Rey, | ajesli goretsza T ~ 107 K to odpowiednio

rg ~ 10° Ry, aZatem zawsze dla czarng dziury obszar zbierania masy jest bardzo rozlegty. 5



4. Bondi (1952) - stacjonar na akrecja sferyczna c.d.

Wartos¢ promienia Bondiego nie jest czyms zaskakujacym. Mozna na to popatrze¢ nastepujaco:
Energiatermiczna czastki osrodka: T t
ou

. . : : . _ . GMm
Energia grawitacyjnate czastki w polu gwiazdy centralng: - P
GMm
Warunek ucieczki KT, > GMm, Warunek akregji: KT, < r P
czyli przypadek granicznyto , — GMmP
kTout

I otrzymujemy ten sam wzor z doktadnoscia do czynnika liczbowego.

Teraz wyznaczymy doktadnigj wartos¢ promienia Bondiego i tempa akrecji Bondiego z uwzgl ¢dnieniem wiasciwego
czynnika liczbowego. Dyskutowane rownanie ruchu mozna tatwo zcatkowac, wychodac od jego formy
nieprzeksztatcong

2
dv 1dP GM . . y V_+ﬁ 3’_1_% = const
L P = Ko" gad mamy 2 " y-1° :
, ) . 2 2
i podstawigjac ¢ 2 zamiast K otrzymujemy rownanie Bernoulliego Y-, _ % _GM _ .«
2 y-1 r
Mamy tez nadal zwiazek p(v) z rownania ciagtosci. Skorzystanie tego oraz z warunkow brzegowych wyznacza nam
teraz stafq Bernoulliego (o) GM (5—3y)
> promieri Bondiego s = >
y—1 5 3y 4CS(oo)
tempo akrecji Bondiego M = 1G2M?2 Pout ( 2 )2(y=1)
cz(oo) 5—3y

Widag, ze (i) mamy warunek y < 5/3, (ii) . zaleznos¢ od M jest kwadratowa. Liczbowo, dlatypowego osrodka

migdzygwiazdowego orazy =1.4mamy m ~ 1.1x10-5-Y. mao wazne dla obiektéw o masie gwiazdowej
natomiast istotne dla supermasywnych czarnych dziur. Mg 6




5. Topologia rozwiazan ogolnych
Z punktu widzenia matematycznego wybrane przez nas rozwiazanie nie jest jedynym rozwiazaniem tego uktadu
rownan. Ogdlnie topologia rozwiazan przedstawia Si¢ nastepujaco:

akrecja transoniczna Sa dwa rozwiazania odpowiadajace gtadkiemu

| wiatr gwiazdowy przejsciu przez predksé dzwieku i zmianie przeptywu
z poddzwigkowego na naddzwickowy. To wiasnie
akrecja (Bondi 1952) oraz wiatr (Parker 1958 - wiatr
stoneczny).
W przypadku akrecji naczarna dziurg jest jasne, ze
jedynym fizycznie uzasadnionym rozwiazaniem jest
akrecjatransoniczna. Czarna dziuranie matwarde
powierzchni i materianie magdzie "usias¢”, a
rozwiazania z dolngj galezi zblizaja si¢ do
rownowagi hydrostatycznej. Natomiast moze ono by¢
1 s odpowiednie dla gwiazdy.

Jesli dyskutuje sie bardziel ogdlny przypadek niz opisana akrecja sferyczna, np. Akrecje z momentem pedu |
dziataniem sit lepkich, to wiasciwie mamy rowniez do czynienia z rozwiazywaniem jednego osobliwego rownania
rozniczkowego (pozostate sa regularne), ktore symbolicznie mozna zapisac jako

C:j—\r/ = % N — nominator D — denominator V=vl/c, liczbaMacha

vics

\ \E:"H R\
PN \ %

"/ ,

,f*”’?:_._"‘*f‘\““\ [\ \ siodfo, wezet,
ddeax)) f@) ) oghisko, spirala




6. Akrecja na gwiazde - warunek brzegowy zerowej predkosci

Rozwazajac akrecje¢ na powierzchnie gwiazdy, np. gwiazdy neutronowe biatego karta czy gwiazdy ciagu gtéwnego,
musimy troche zmodyfikowaé wewngtrzny warunek brzegowy. Tuz przy powierzchni gwiazdy predkosc musi spadac
do zera. Jedna z mozliwosci to akrecja zawsze poddzwigkowa, jak krzywa dolna na poprzednim rysunku v/c(r).

Jednak ciekawszym i czescig spotykanym przypadkiem jest inny wariant

akrecjapoddzwickowa —» punkt dzwickowy - » akrecja naddzwickowa —» falauderzeniowa —»akrecja

podawickowa
akrecja transoniczna | stnienie stacjonarngj fali uderzeniowej w sposob nieciagty

pozwala przejs¢ z jedng galezi rozwigzanianadruga. Ta

nieciagtosé nie jest zupetnie dowolna, poniewaz w

przeptywajacym przez stacjonarng fale uderzeniowa gazie nadal

obowiazuja pewne prawa zachowania

@ rownanie ciagtosci (zachowanie masy)

@ zachowanie strumienia pedu

@ zachowanie energii (jesli fala uderzeniowa jest adiabatyczna)

Nieciagtg (w zerowym przyblizeniu) zmianie podlegaja

natomiast z osobna predkos¢, gestos¢ oraz cisnienie (i

32?.1?;3@% e wderse r:iuwa trs temperatura). Fala uderzeniowaw swoj€g istocie to zamiana

energii kinetyczng uporzadkowanego ruchu w

vcs

nieuporzadkowany ruch termiczny. Ten termodynamiczny proces jest nieodwracalny w tym witasnie sensie, ze opis

dziatadla przejsciaod akrecji naddzwiekowe do poddzwigekowej, a nie odwrotnie.

Rownanie ciagtosci:
pv = cond przy przejsciu przez front fali

Rownanie Eulera mozna zapisa¢ nastgpujaco:

d pdr g mnazymy je teraz przez p:



6. Akrecja na gwiazde - warunek brzegowy zerowej predkosci cd.

dv dP
p Va + W +p F g = 0
| catkujemy teraz po szerokosci fali uderzeniowej A pamigtgjac o tym, ze pv = const , a hastepnie przechodzimy z A do

zera, co powoduje zniknigcie ostatniego cztonu i otrzymujemy
P+pVv? = const

Podobnie trzeba popracowaé nad rownaniem energii i wtedy w przypadku jednoatomowego gazu doskonatego
otrzymamy %v§+ gp—j = const

Tetrzy zwiazki to warunki Rankine'a - Hugonota, okreslgjace zmiang p, v i P w fali uderzeniowe. Warunki po
przejsciu fali okreslasie podstawiajac p, v, = p, V, itp. Szczegdlnie prosto wygladaja te warunki w przyblizeniu
silng fali uderzeniowsy. Jezeli przed frontem przeptyw byt wyraznie naddzwickowy, to wtedy przed frontem mozna
zaniedba¢ cisnienie i rOwnania maja wtedy postac:

PV = PV,

p Vo = pVo+P, & B ow & B wv

Le_ 1.,5P g g

21 22 2p,
Podstaiajac dwa pierwsze rownania do trzeciego i wprowadzajac wielkos¢ x = v,/v,, otrzymujemyréwnanie
kwadratowe 1.2 _ 5, , , o 4  slnafalauderzeniowa

22 _oawadchrozwigzaniach: X =, niemafali uderzeniowej

A\\/ zatem w silngj fali uderzeniowegj sa spetnione warunki
1 _ 4 22—y
\ P1

Migjsce (i.e. odlegtos¢ od powierzchni gwiazdy), w ktorym tworzy si¢ taka fala uderzeniowa zalezy od warunkow
panujacych przy powierzchni i w opadajace) materii - z grubsza okresla ja termiczna skala czasowa chtodzenia gazu w

potaczeniu z predkoscia osiadania. \Wydaj nos¢ akrecji na gwiazde jest zawsze duza. 10



/. Zastosowania praktyczne

(a) akrecja kolumnowa na bialego karta lub gwiazde neutronowa

Formalnie jest to przeptyw silnie niesferyczny, ale praktycznie stosuja Si¢ do niego wszystkie wprowadzone efekty.
Z akrecja tego typu mamy doczynienia, gdy gwiazda centralna obdarzonajest natyle silnym polem magnetycznym
(B > 107 G dlabhiatego kartai B > 1012 G dla gwiazdy neutronows)), ze dysk akrecyjny nie moze sie utworzy¢ (lub
dla stabszych pdl istnige w znaczne odlegtosci od gwiazdy centralngj), a materiaw poblizu gwiazy porusza si¢

wzdtuz linii sit pola magnetycznego. Pole magnetyczne ma charakter dipolowy i zmusza materi¢ do akrecji na
bieguny gwiazdy. !
Cool supersonic accretion

Magnetic field-lines flow

\ Magnetic field line || | ' f
a4 L

- | .

\ - |
1 SHOCK f

I| ANV AL, i y)
D -

|
%:I%L
| Hot subsonic sewling |

*,
Companion star White dwart saft Korays L\\ |I Flow | j_f'

ami 1y -
Figure 43, SUhE!?'IH-UU ‘-'iE_'W of an AM Herculis system. The rotation of the White dwarf
Stl‘ﬂng]}' magnenc I[E 107 Gy white dwarf is locked to that of the hj]’la]'}" (P< ;hn[mphgm

4 h). No agcretmn disc forms, matter impinging directly on
and following field-lines down to the white dwarf surface.

Accretion stream

] Hard X-rays
| r II_'\-!"

IIJ
L

|'

the magnetosphere Figure 46. Acrction column geometry for a magnetized white dwarf

W poblizu powierzchni gwiazdy schematycznie moznato przedstawi¢ jak na prawym rysunku.Model e akreci

kolumnowej stosowane do opisu takich gwiazd sa nieco bardzie) zaawansowane, przede wszystkim przewuduja emisie

promieniowania z akreujacej plazmy, co pozwala na poréwnywanie przewidywan teoretycznych z obserwacjami. | tu

modele napotykaja problemy. Na przyktad doktadna analiza obserwacji sugeruje, ze kolumna akrecyjnanie ma
struktury ciagtej, ale sktada si¢ z "rurek magnetycznych" pokrywajacych niewielka cze¢s¢ powierzchni catgj czapy
polarngj. Podobnie jest w przypadku pulsarow rentgenowskich.

11



/. Zastosowania praktyczne cd.

(b) Problem jadra nasze) Galaktyki - Drogi Mleczng
Masa czarnej dziury w centrum naszej Galaktyki wynosi 2.6 x 10° M. Ostatnie obserwacje rentgenowskie przy pomocy
satelity Chandra pozwolity na okreslenia wiasnosci okalgjacego ja osrodka. Czarna dziurawydaje si¢ by¢ zanurzonaw
bablu goraceg plazmy o promieniu kilku pc i centrum nieco przesunictym. Babel ten zostat wytworzony w czasie
wybuchu supernowsj, jaki nastaplit jakis czas temu. Wykonano (Baganoff i in. 2001) pomiar emigji rentgenowskieg w
odlegtosci ok. 1.6 pc od centrum (aby méc zaniedba¢ emisj¢ z akrecji) i ustalono, ze gestos¢ osrodkawynosi 26
czastek/cm3, atemperatura 1.3 keV.
Stad mozna policzy¢ tempo akrecji Bondiego, np. zaktadajac y = 1.4 abo zaniedbujac wspotczynniki. Wynik:

’ (wg. Baganoffa).

M~ 107° M/rok  jagnic rentgenowska centralnego zrodta jest zasadniczo na poziomie 2 x 10% erg/s,
stad policzonawydajnosé¢ akregji L 10-5
n = — ~
M c?

Takawydajnos¢ akrecji wydaje sie niepokojaco niska; w przypadku gwiazd, atakze srednio w przypadku kwazarow
mielismy raczej 0.1. Typowo prace wyrazaja wicc glebokie zaniepokojenie, i postuluja, ze
@ akrecjazachodzi okresowo, niestacjonarnie (intermittent)
@ akrecji towarzyszy silny wyptyw, w formie np. dzetu
@ materiamamoment pedu, wigc opis Bondiego si¢ nie stosuje (ale to wiasciwie wigze si¢ z poprzednimi punktami)
@ mamy systematyczny ruch goracego gazu wzgledem czarng dziury, co obnizatempo akrecji (redukcja z czynnikiem
v3)
Tak naprawde nie jest catkiem jasne, czy powinnismy si¢ martwic, czy nie.

(przyblizenie adiabatyczne to wiasnie oznacza,
czyli wtedy n =0).
Oceny $wiecenia mozna dokona¢ "po fakcie", tzn. biorac parametry przeptywu z modelu adiabatycznego mozna
zalozy¢ mechanizmy swiecenia (np. optycznie cienki bremstrahlung - promieniowanie hamowania/emiga
synchrotronowa/komptonizacja). Jakos tego jednak ostatnio chyba nikt nie sprawdzat.

12



/. Zastosowania praktyczne cd.

(c) M87
Podobny proble wystepuje takze dla congimnigj kilku galaktyk eliptycznych, dla ktorych istnigje ocena
parametrow osrodka otaczajacego czarna dziure. Wszystkie one sa "underluminous' czyli ich jasnos¢ jest
mnigjsza, niz wynika z akrecji Bondiego przy zatozeniu efektywnosci 0.1.
Przyktad - dane dla M 87 - galaktyki eliptycznej w centrum gromady Virgo.
Masa czarngj dziury - 3 x 10° M wyznaczona z ruchu keplerowskiego dysku gazowego (gaz o
temperaturze ok. 10* K) znajdujacego sie¢ w odlegtosci 20 ps od jadra (obserwacje HST).
Obserwacje teleskopem Chandra (Di Matteo i in. 2002):
z pomiarow w pierscieniu 0.2 - 1 kps wyznaczono
gestosé i temperature osrodka:

n=0.17 czastki/cm® KT = 0.8 keV
skad mozna policzy¢ tempo akrecji Bondiego

24" oo~

o
M ~ 10 % M _J/rok

a znajac jasnos¢ rentgenowska 7 x 10%% erg/s o

mozna policzy¢ wydanos¢ akregji

M c?
| znowu jest taka mata..
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