Klasyczna akrecja dyskowa

1. Stacjonarny dysk keplerowski —dyskug a jakosciowa

Zaktadamy akrecje materii z duzym momentem pedu, | _, jak np. w uktadach podwojnych z

przeptywewm przez L1. Materia osiada na swojgj pierwszel orbicie keplerowskigj (kotowe)) wokot
ciata centralnego. Promien cyrkularyzacji wynosi
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Badamy teraz sytuacje ponizej, dlar <<r

Przypusé¢my, ze akrecja jest bardzo powolna, czyli czastki pozostaja praktycznie na orbitach kotowych,
ale powoli dryfuja na coraz ciasnigjsza orbite ze wzgledu na utrate momenu pedu w wyniku dziatania
sit lepkich. Zatem moment pedu czastek, w ramach teorii newtonowskigj, wynos

| (r)=I (r)=VGMr

Powiedzmy sobie teraz, ze tempo, w jakim towarzysz dostarcza mase, jest niezmienne w czasie i rowne
Mdot. Co mozemy z tego wydedukowac?



1. Stacjonarny dysk keplerowski —dyskug a jakosciowa

la. Ocenajasnosci catkowite) zrodta
Poprzednio, przy analizie spadku radialnego (wyktad 1) mielismy
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Energiawydzielonaw dysku jest dwarazy mnigjszaniz energiawydzielona przy spadku radialnym na
obiekt o tym samym promieniu. Ale w przypadku gwiazdy, a nie czarng dziury, dojscie dysku do
powierzchni gwiazdy nie wyczerpuje zapasu energii do odzyskania. Jesli gwiazda nie rotuje, to energia
Kinetyczna zostanie )
wydzielonaw wyniku tarcia,
co da dodatkowo z same)
|K warstwy brzegowej (boundary

layer):
1 RSchw
BT 4 R
Warstwa brzegowa to dodatkowa jasnos¢, w dodatku rowna
jasnosci dysku zcatkowanej po powierzchni. Razem sumuja warstwa
si¢ do wydajnosci akrecji sferycznej na gwiazdg. brzegowa

Warstwa brzegowa nie wystepuje przy akrecji na czarng dziure. 2



1. Stacjonarny dysk keplerowski —dyskug a jakosciowa

1b. Szacowanie rozktadu jasnosci w dysku akrecyjnym
Rozwazamy dwie bliskie orbity kotowe:
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Jezeli w ciagu 1 sek przechodzi Mdot kg masy, to tempo wydzielania energii w tym pasie dysku jest

Taenergiajest wyswiecona przez powierzchnig tego wiasnie pasa: S = 2nr2ar

Dlatego strumien promieniowania z jednostki powierzchni dysku akrecyjnego, unoszacy nadmiar

energii wynosi Orientacyjnie - sy m

For)y = = =
s 8rr’

Emig¢ z dysku akrecyjnego okreslatempo akrecji oraz ksztatt potencjatu grawitacyjnego, nie sa
potrzebne zadne informacje dotyczace natury sit lepkich lub struktury dysku. Ten wniosek jest stuszny
dos¢ ogdlnie dla dysku stacjonarnego keplerowskiego, natomiast prezentowany wzor nie jest catkiem
poprawny ze wzgl¢du na zaniedbanie wewnetrznego warunku brzegowego, o czym za chwilg. 3



2. Dysk keplerowski —rownanie cigglosci

Teraz zajmiemy sie §cistymi réwnaniami dla dysku keplerowskiego. To ostatnie wymaga, aby dysk byt
geometrycznie cienki (inaczgj ruch nie jest keplerowski).
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Dysk ma pewna struktire w-kierunku wertykalnym (o z), czyli pevien rozktad gestosci, temperatury i
cisnienia, natomiast jest 0sowo symetryczny. Zbadamy teraz konsekwencje réwnania ci agtosci, nie
zaktadajac jeszcze stgjonarnosci.

Rownanie ciagtosci w formie ogolng:

— + Vipv) = 0 . . - y
ot awe wspotrzednych cylindrycznych, po uwzgl¢dnieniu symetrii
o 1o o _
ot ror' PV o7V = 0

zeli dysk jest geometrycznie cienki, anas nie interesuj a szczegoty, to warto dysk przecatkowac w
Kierunku wertykalnym, co umozliwi wprowadzenie pojecia gestosci powier zchniowe

T = [qelr,z)dz



2. Dysk keplerowski —rownanie ciaggtosci c.d.

Catkujac rownanie ciagtosci po grubosci dysku otrzymujemy:

0 (s 1o (e ro_0 _
pr ["7pdz + I‘al’f‘“’RerdZ + f—“’apvzdz -0
2% 4 =0 je zeli nie mawypltywu z dysku

w kierunku wertykalnym (wiatr)
Wprowadzamy teraz inna, ogolnie pozyteczna wielkosc¢: - tempo akrecji:
Mt,rn = - ji:ZerVr dz

Zatem w pzypadku catkiem ogolnym (pominigcie utraty masy) mamy:

4195 _ oM _ 0
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Jezeli chcemy rozwazy¢ Pr Zypadek stacjonarny, to oczywiscie wymagamy, zeby pochodne
po czasie byly rowne zero, aw szczegdlnosci:

staqonarn0sc:
0
= -0
ot

Oczywiscie tego moglismy sie spodziewac, ale wyprowadzenie rownania ciagtosci byto dobrym
¢wiczeniem przed wyprowadzeniem réwnania na transport momentu pedu, ktdrego postaci nieco 5
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3. Dysk keplerowski —transport momentu pedu

Teraz rozwazymy rownanie ruchu w kierunku ¢. Maja one ogblna posta¢c wektorowa w przypadku, gdy
mamy nie tylko cisnienie, ale takze sity lepkie

-
-

pﬂﬂ)vvv = -VT+f rownania Naviera-Stokesa T —tensor(tarcie,cisnienie)

ot
Sktadowaw kierunku ¢ maposta¢ ogoélna (we wspotrzednych cylindrycznych):
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Dysk keplerowskito , _ oraz symetria 0siowa, co znakomicie upraszcza rownanie, nawet bez

jezeli dominuje predkose w k\i/eruaku ¢ ; tr¢ jest sktadowa tensorasit lepkich, jedyna wazna .
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3. Dysk keplerowski stacjonarny —transport momentu pedu c.d.

Ustalenie war unku brzegowego:

zamiast ogolnie dwaéch dowolnych statych, mozemy okresli¢ interesujace nas rozwigzanie korzystajac z
dyskugji na poprzednim wykladzie.

W przypadku akrecji naczarna dziure mamy naturalny warunek brzegowy naorbicie marginalnie
stabilng:

Iin = IK (rms)

® =0 poniewaz tam rozpoczynasi¢ spadek swobodny i sity lepkie nie dziatgja..

W przypadku akrecji nazwykta gwiazde musimy odwotac si¢ do postaci tensora T

01
t = nlh—

o or s 1y lepkie nie dziataja, gdy rotacjajest sztywna, Q = const
Jak mowilismy, dos¢ blisko powierzhni gwiazdy jest migjsce, gdzied Q /dr = 0, jesli gwiazdanie
rotuje, zatem ponownie mamy warunek ® = 0.

Zatem najzupetnigj ogdlnie, diadysku kepler owskiego stacj onar nego, transport
momentu pedu opisujemy réwnaniem

| —moment pedu na orbicie marginalnie stabilnej lub przy
powierzchni gwiazdy

|inn:,/G|\/|r = G?M@ dla nierotujacg czarne dziury w przyblizeniu newtonowskim
Iinn_\/GMngiaz iy dlazwyklg gwiazdy



4. Dysk keplerowski —rownanie ener gii

Rownanie energii uzupetnia rownanie ciagtosci i rownania ruchu. Poprzednio wypisywalismy je w
postaci zawiergacej energic knetyczna i potencjalna, ale mozna je przeksztatci¢ uzywajac rownan
ruchu. Ngjbardzig zwarta posta¢ uzyskuje Sie, wprowadzajac entropice:

S .
,)Taa—t + pTVVS = -VF _4-VQ+n

Nad tym réwnaniem trzeba teraz popracowa¢ uwzglednigjac nastepujace fakty:

(i) w przypadku (iljysku keplerowskiego wazny jest tylko jeden element tensorai ma postaé
Q
I = —tr qbr W
(i1) rozwazymy dysk stacjonarny, w przyblizeniu newtonowskim
(iii) zaniedbamy adwekcje (radialny strumien ciepta)
(iv) zaniedbamy radialny strumien promieniowania

(v) zaniedbamy przewodnictwo dF, do
to zostanie nam tylko =00 Yy
: ) F
Réwnanie to mozna przecatkowa¢ po grubosci dysku: [~ ddfad dz = - [~ trd)r%dz
—= dz = r
2F 4 =—r%f°_°wtr¢dz ato z kolei pomno zy¢ przez 2n r i wykorzysta¢ definicje ®
do
4 Frad =_W@

Tojest w petni POPIrawny wz4r na strumien pPromieniowania z powierzchni dysku
stacjonarnego keplerowskiego. R6zni sie o czynnik od tego z poczatku wyktadu, ale nadal '] e zal eiy
od pOst acl st | eP K1ch! To bedzie bardzo wazne na nastepnym wyktadzie (liczenie widma dysﬁl).



5. Warunek brzegowy dla czarng dziury w roznych przyblizeniach

Czynnik | /I w poprzednim wzorze moznawygodnie wyrazi¢ poprzezx =r/R_

(i) przyblizenie newtonowskie

| 3
1—|'—nn= 1- \E wielko §¢ oczywiscie zeruje sie dlax=3, naorbicie marginalnie stabilng,
K
tam strumien promieniowania z dysku jest rowny zero, a ponizej wzor si¢ nie stosuje.
(i) przybl izenie pseudnewtonowskie

1- ﬂ_ 1- i x-1)

« w sumie podobne, zw taszcza dla duzego x

(iii) metryka Schwarzschilda (niero \/_cha czarnadziura)
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(iv) metryka Kerra (rotujaca czarna dziura)
W tym wypadku jest jeszcze duzo gorze, bo dochodzi problem wyznaczenia potozenia orbity marginalnie

stabilng w funkcji parameteru a. Ostateczny wzér na strumien promieniowania z dysku manadal strukture

L(r,a) — 1 dlar - o

L(r .8=0 9




6. Rownania budowy stacjonarnego kepler owskiego dysku

Ten problem nas interesuje wtedy, gdy chcemy obliczy¢ cos wigce niz widmo promieniowania dysku
swiecacego jak ciato czarne, czyli na przyktad gdy chcemy sprawdzi¢ efekty geometryczne (grubosé
dysku), oceni¢ skale czasowe (stabilnos¢, ewolucja), gdy chcemy sprawdzi¢, czy aby nasz dysk jest
dostatecznie geometrycznie cienki i keplerowski lub gdy chcemy policzy ¢ widmo dysku lepig).
Parametry globalne dysku: '
Rownania struktury wertykalng) beda nam okresla¢ takie wielkosci jak gestosc, temperatura, cisnienie,
predkosc radialna materii w dysku jako funkcje nie tylko promieniar, ale tak ze odlegtosci z od
plaszczyzny rownikowse):
(i) rownanie ruchu w kierunku 'z’

1dP GMz

pdz r3

rownanie rownowagi hydrostatyczne

(i) réwnanie energii
dI:rad t do

0= W'

Nic dalg nie zdziatamy, jesli nie okreslimy cztondw wystepujacych w tym rownaniu. Czion sit lepkich —
geniane zatozenie stojace u podstwa tzw. standardowej teorii dyskow akrecyjnych. Pochodzi z prac
Shakura (1972) i Shakura & Sunyaev (1973)

t, = aPyy P.. = Pgas+Prad

F tot tensor s 1 lepkich proporcjonalny do cisnienia

Wspodtczynnik o jest tu parametrem modelu, ale najnowsze wyniki teoretyczne i obserwacyjne (o tym cos
bedzie poznig)) wskazuja, ze o jest rzedu 0.2 w obiektach galaktycznych i raczej 0.02 w AGN. 10



6. ROwnania budowy stacjonarnego keplerowskiego dysku c.d.

Przy takim zatozeniu mozna prawa strone rownani juz wyrazi¢ poprzez interesujacanasi
wyznaczalne wielkosci, i mamy drugie podstawowe rownanie:

Fraa2 3 P rownaniegeneracji energii
dZ - 2 X 'QK g J g
Musimy jeszcze doprecyzowaé lewa strone rownania, czyli okresli¢, jak energia dysypowanaw giebi
dysku przez sity lepkie bedzie bedzie transportowana przez promieniowanie na zewnatrz.
O tym jeszcze bedzie, ale juz teraz dla kompletu stwierdzimy, ze ogolnie,

Frad = -kvT
co w przypadku dysku, gdy zaniedbamy strumien promieniowaniaw kierunku radialnym, daje nam
160 T3 dT N -
Fog(2=- 3, dz rownanietransportu promienistego

Te trzy rownania rdzniczkowe wystarczaja, zeby okresli¢ strukture wertykalna dysku, czyli policzy¢
Frad(z), P(2) i T(z), ale musza by¢ uzupetnione dodatkowymi zwiazkami algebraicznymi i warunkami
brzegowymi.
ZWiqzKi algebraiczne:
(i) rbwnanie stanu (cisnienie = cisnienie gazu + cisnienie promienowania)
p_ k T 1 T4 k — stata Boltzmana, n - $redni cigzar czasteczkowy
umy 3 mH — masa atomu wodoru, a=4 o/c, o - stata Stefana-Boltzmana
warto sci — patrz Zombeck “Handbook ...”
(i) wspotczynnik nieprzezroczystosci
k(p,T) = x_+ x__

Sq proste wzory analityczne(Zombeck), doktadnie sze wartosci dostepne w formie stablicowane).

11



6. Rownania budowy stacjonar nego kepler owskiego dysku c.d.

Dzigki zwiagzkom algebraiczym mamy wigc trzy rOwnania natrzy zmienne:

% _ GMSZ” réwnanie réwnowagi hydrostatycznej
r
3kpF . (2) _ -
‘2]_; _ 1’) - ff‘lfjg réwnanietransportu promienistego
dFrad(Z) 3 3 _ .. .
iz =§(xP.QK réwnaniegeneracji energii

Musimy sformutowa¢ jeszcze warunki brzegowe, aby mozna byto rozpocza¢ catkowanie. W zadaniach
matematycznych zwykle sa one okreslone diawszystkich wielkosci w jednym punkcie z . Niestety, tak

si¢ nie dadla struktury dysku akreyjnego (badz struktury gwiazdy — ten sam problem!).
Przy powierzchni dysku, dlaz = H(r) (narazie nie znanego) mamy

3GM M . [3Mgphw
I:rad(H) - I:radr - 8nl’3 (1- r )
p(H) =0
1/4
TH) - rad)/ Frad(r)=aT4 jezeli zaczynamy od temperatury efektywne)
Frad(o) =0

Rownania rozwigzujemy od gory (zgadujac wartos¢ H w danym r), a nastepnie sprawdzamy, czy

utrafilismy w czwarty warunek. Jesli nie, to zmieniamy H, i w ten sposob, iteracyjnie, H zostaje 12
WYyZzZnaczone.



