Ewolucja czasowa dyskow
akrecy|nych, stacjonarnos¢, stabilnos¢

1. Przyklad rozwigzania stacjonarnego — dysk zdominowany przezP__

Do wielu celow wystarczy zngjomosé struktury dysku wertykal nie usredniongj, zamiast szczegotowej struktury
wertykalng. Jesli na dodatek mamy analityczny przepis na nieprzezroczystosci, oraz prosty przepis nacisnienie (albo
dominacja cisnienia promieniowania nad cisnieniem gazu, albo odwrotnie, i tylko jeden z tych sktadnikow cisnienia
jest wazny) , to rozwigzania nawartosci usrednione, cisnienia, gestosci i temperatury, badz dobrze reprezentujace
usredniong strukture, jak gestos¢ powierzchniowai grubos¢ dysku,

P, p, XZ=p>x<H, H, T

bedace tylko funkcjami promieniar, daja si¢ wyrazi¢ prostymi wzorami.

Rozwazymy konkretny przyktad. Zatozenia

« dysk keplerowski, optycznie gruby, mechanizm lepkosci oP

+ dominacjacisnienia promieniowaniaP =P

¢ zZnacznajonizacja materii, czyli dominacja rozpraszania na swobodnych elektronach, k = «
Potem sprawdzimy zakres stusznosci wzordw. Réwnania okreslajace strukture wertykalng daja

LH = GI\I_\/)LH rownowaga hydrostatyczna

P
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1. Przyklad rozwigzania stacjonarnego —dysk zdominowany przez P _ c.d.

Przeksztalcajac te wzory otrzymujemy:
grubosé dysku
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Problem ten nie wystepuje w przypadku uwzglednieniatakze
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2. Analiza stabilnosci dysku zdominowanego przez cisnienie promieniowania

Dobre rozwiazanie stacjonarne powinno by¢ zarazem stabilne, czyli mate zaburzenia wokot potozenia rownowagi
powinno powodowaé powrot do rownowagi. Czy tak jest tutg)?

(a) skale czasowe

Ruch orbitalny w dysku akrecyjnym odbywa sie w skali dynamiczne], ktérajest okreslonaw geometrycznie
cienkim dysku akrecyjnym przez czgstosc¢ keplerowska
3/2
ty = 1 liczoowo: 1075 [ =2 M [s]
(2 K RSchw M S
W tgl same skali czasowej nastepuja oscylacje dynamiczne dysku w kierunku wertykalnym, zwiazane z odej$ciem
dysku od réwnowagi hydrostatyczne.
Zmiana gestosci powierzchniowe dysku wiaze si¢ z ruchem radialnym, a zatem charakterystyczna skala czasowa
zmiany gestosci powierzchniowsej, czyli skala lepka, jest rowna

R R 1 ( R )2 1 ( R )2
tV = — = oC e o —| — td

Vi acH xQ,\ H o« \ H
Zmiana temperatury, gestosci i grubosci dysku nastepuje w skali ter micznej, okreslajacej grzaniei chtodzenie
dysku

E PH 1

- o —— o« —1,

F xPHQ, X

Zatem dla geometrycznie cienkiego dysku ngjkrotsza jest skala dynamiczna, dtuzsza jest skalatermiczna, ale jeszcze

znacznie diuzszajest z kolel skalalepka:

ty, =

t, > t, >t

Zbadamy teraz stabilnos¢ termiczna dysku. Oznaczato, ze mozemy zatozy¢ rownowage hydrostatyczna, atakze stata
gestosé powierzchnowa

3(t) = p(t)H(t) = const 3



2. Analiza stabilnosci dysku zdominowanego przez cisnienie promieniowania

(b) rownania dla dysku nie w rownowadze ter miczne c.d.
Nadal zaktadamy réwnowage hydrostatyczna, ale nie rownos¢ grzaniai chtodzenia. Wielkosci P, p, H i T sa teraz
funkcjami czasu.

LH _ & '\43 H rownowaga hydrostatyczna ; P = %aT4 dominacja cisnienia gazu
P
Q" = ga PQH generacja energii
_ 4oT" o y
Q = wyswiecanie energii
3kpH
Zaktadajac teraz, ze 2 = pH = const, mozemy wszystko wyrazié¢ w funkcji zmiennej T:
. 8 . dnQ"
Q" o T czyli el . dnQ” _ dinQ”
B _ dinQ~ dinT dinT
T! czyl = 4
Q = A dnT
A Zatem zaburzenie narasta, poniewaz wzrost grzanianie jest
= at=a" dostatecznie zréwnowazony przez wzrost chtodzenia, gdy T jest
=2 gataz wieksza niz odpowiadatoby to sytuacji rownowagowe.
= niestabilna - Narysunku zamiast Q" moza umiesci¢ wielkosc do nie
proporcjonalna, czyli tempo akrecji (lub temperature efektywna).
4 - R Zasadniczo stabilnos¢ nalezy bada¢ wypisujac petne rownaniaw
Q< Q Q™>Q postaci zaleznej od czasu, a nastepnie linearyzujac wokot rozwiazania

stacjonarnego. Jednak doktadne badanie potwierdza prosty przepis
rysunkowy: rozwiazanie jest niestabilne, jesli nachylenie krzywej
gataZ stabilna réownowagowej nawykresie Mdot — 2 jest ujiemne. Gataz dolna
5 stabilna —dominacja cisnienia gazu.

log= 4




2. Analiza stabilnosci dysku zdominowanego przez cisnienie promieniowania

(c) zaburzenia w skali lepkig dla dysku w réwnowadze ter miczng
Historycznie pierwsza praca natemat niestabilnosci klasycznych dyskow w obszarze dominacji cisnienia

c.d.

promieniowania dotyczyta tego wiasnie problemu (Lightman & Eardley 1973). W tym wypadku zaktadamy, ze dysk

jest w rownowadze termiczngj, tzn. Q" = Q-, oraz oczywiscie w rownowadze hydrostatycznej. Zaburzamy teraz gestosé
powierzchniowa. O stabilnosci zndéw decyduje charakter zaleznosci Mdot —

2

Argument jakosciowy: poniewaz dladyskow & Pw zakresie dominagcji przez cisnienie promieniowania

S e =

M

zatem zwig¢kszenie gestosci powierzchniowe) powoduje spadek tempa wyptywu z danego pierscieniai dalsza
akumulacje materii, czyli dalszy wzrost X . Zatem zndw o stabilnosci decyduje znak pochodne

A ’
dnM
dn>

log M

gataz
niestabilna

gataz stabilna

.

log=

Obszar niestabiinosci lepkig 1 termiczng pokrywaja sig, obie
niestabilnosci dziatgja wspolnie. Niestabilnosc termicznajest w
pewnym sensie wiodaca, poniewaz dziataw krotszej skali czasows,
bardzigj gwattownie, ale w dtuzszej skali uzupetniga si¢ wzgemnie, a
w ewolucji dysku wystepuja naprzemiennie okresy ewolucji szybkig
(przy X =const) i ewolucji wolnigjszg (wzdtuz krzywej rownowagi
termicznej). Warunkiem jest istnienie dwoch galezi stabilnych: gornej
| dolng.

log M

Dodatnie —rozwigzanie stabilne
ujemne —rozwigzanie niestabilne

gataz
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M $rednie 1
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3. Gorna gataz rozwigzan dyskowych —adwekcja w dysku optycznie grubym
Nie zawsze stusznym jest przyblizenie, ze energia dysypujaca sic na danym promieniu jest natymze promieniu
wyswiecana. Materia przeptywajac transportuje tez energic wewnetrzna. W przypadku, gdy chtodnigjsza materia
wplywa do obszaru gorgtszego i musi pobra¢ energie, aby sie do otoczenia dostosowaé, mamy do czynienia z
chtodzeniem, a gdy jest odwrotnie, mamy do czynienia z grzaniem. Taki przeptyw energii wewngtrzng to

adwek Cj d. W réwnaniu energii jest to czton rzedu
F

_ 2 av  (HY 2 1

Paa VeV i (R) 1-JR_JR

W przypadku skorzystania z opisu struktury dysku poprzez model wertykalnie usredniony, czton ten mozna zapisa¢
Widag, ze gdy tempo akrecji jest bardzo duze, czton ten zaczyna by¢ istotny w catym dysku, nie tylko w poblizu orbity
marginalnie stabilnej. Prawo rotacji dysku tez wtedy zaczyna przejawiaé odstepstwa od rotacji keplerowskieg,

poniewaz zarazem gradient cisnienia zaczyna by¢ wazny.

Gdy efekt adwekcji zaczyna dominowa¢ nad

- E -
chtodzeniem, dlajasnosci znacznie powyzej jasnosci D -
Eddingtona, energiajest tylko w niewielkim stopniu _ cisnienie
emitowana |okal nie.Ngjistotniejsze efekty: promieniow.
m jasnos¢ saturuje si¢ pomimo zwigkszania tempa akrecji
m efektywnosc akrecji spada
m dysk zdominowany przez cisnienie promieniowania o
stajesiqstabilny cisnienie
gazu
To ostatnie ma migjsce dlatego, ze przy andizie Q" i log>
Q w funkcji T mamy teraz dodatkowy cztonw Q;,
ktorego zaleznos¢ od T jest silnigjszaniz w Q° Z powodow oczywistych wykres ten jest czgsto
nazywany krzywa S.

Q T 6



4. Niestabilnosé jonizacyjna i kompletnha krzywa stabilnosci

Gdy dominuje cosnienie gazu, tez nie zawsze dysk jest
stabilny. Problem tkwi w skomplikowanej zaleznosci
nieprzezroczystosci od temperatury. W obszarze
czesciowse jonizacji wodoru i helu nieprzezroczystosé —i
tempo chtodzenia— zmienia si¢ z temperatura bardzo
gwattownie. Ta niestabilnos¢ zndw jest widoczna jako

zmiana znaku pochodngj nawykresie Mdot - 2 . Wystepuje -2 |

ona dla stosunkowo matych wartosci tempa akrecji.
Rysunek obok przedstawia kompletna krzywa dla gal aktyki
NGC 4151, dlapromieniaR = 10 R, . Ten wykresjuz nie 2

ma postaci S, dlatego raczej nalezy go okresli¢ mianem
krzywej stabilnosci.

5. Zaleznosé radialna kr zywej stabilnosci

log M 3D
AN logZ

log3 logZ

pas niestabilnosci

5]

)
N
SN =N

Sporzadzona krzywa stabilnosci, czyli
wykres Mdot - X zalezy w sposob
istotny od promienia, na ktorym zostata
policzona. Orientacyjnie mozna
powiedzie¢, ze im wigkszy promien,
tym krzywa przesuwa sie w gore, a
charakterystyczne punkty przegiecia
pojawiaja Si¢ dla coraz wickszych
wartosci tempa akreci.



5. Zaleznosé radialna krzywe stabilnosci cd.

Dlatego, jesli przyja¢ pewne zewnetrzne tempo akrecji i popatrzec, czy dysk jest stabilny czy nie, to okaze sig, ze
bardzo czegsto bedziemy mieli do czynienia z radialnie utozonymi pasami niestabilnosci. Na przyktad, dysk wokot
galaktyczng czarng dziury o tempie akrecji 0.5 wartosci Eddingtona bedzie niestabilny w wewngetrznych czesciach
ze wzgledu na dominacje cisnienia promieniowania, ale daleko bedzie tez pas niestabilnosci zwiazany z czesciowa
jonizacja.

. — — ﬁ
-]
hiestabilnos¢ Prad hiestabilnos¢ jonizacyjna

Poniewaz ewolucyjna skala czasowa to skalalepkaw danym migjscu dysku, a skala czasowa rosnie szybko z
odlegtoscia, to skale czasowe odpowiadajace tym niestabilnosciom beda dramatycznie rozne. Dla niestabilnosci Prad
bedzie to kilkaset — kilka tysiecy sekund, dla niestabilnosci jonizacyjnej beda to lata. Skale czasowe wydtuzaja si¢ tez
proporcjonanie do masy czarng dziury i dla AGN te same skale czasowe to odpowiednio latai miliony lat.

Nietabilnosci beda si¢ sprzegac w tym sensie, ze zachowanie dysku w zewnetrznych czesciach, a przede wszystkim
tempo akrecji w funkcji czasu bedzie stanowito zewnetrzny watrunek brzegowy dla wewnetrznych obszaréw dysku.
Obszary niestabilnosci moga (i raczej to robia) zachodzi¢ na siebiei zasadniczo oba efekty trzeba by badac lacznie.

NIESTABILNOSC GRAWITACYJNA: W zewnetrznych czesciach dysku w przypadku aktywnych jader galaktyk
moze tez dziata¢ niestabilnos¢ grawitacyjna. Kryterium jest bardzo podobne do kryterium narozerwanie gwiazdy przez
czarna dziurg. Niestabilnosc grawitacyjnarozwinie si¢, jesli GM

P> 3

gdzie p jest gestoscia srednia dysku w odlegtosci r od czarngj dziury, aM jest masa czarnej dziury.




6. Ewolucja czasowa dysku akrecyjnego

Ewolucja czasowa wystepuje wtedy, gdy:
® mamy do czynienia ze zmiennym doptywem masy w okolice czarngj dziury, np. w poczatkowej fazie akrecji

orzed ustaleniem si¢ stanu rstacjonarnego
® stan stacjonarny nie ustala si¢ ze wzgledu naistnigjace niestabilnosci i sytuacjajest funkcja czasu

Rozwazymy znéw sytuacje dysku w réwnowadze hydrostatycznej, rotujacego keplerowsko, ale podlegaacego ewolucji w
skali termicznej i lepkigj. Nawyktadzie (5) wyprowadzone byty wzory

A Raa_f _ % — o Tedwawzory mazna przeksztatci¢, otrzymujac réwnanie na ewolucje czasowa gestosci
. powierzchniowe)

di, G ox _ 1 0 1 06G
M = — ot 4mrROR| d /dROR

dr or
Rowanie mozna prosto rozwiazaé tylko w bardzo szczegdlnym , niefizycznym przypadku, Jezeli zamiast parametryzaci
Shakury-Sunyaeva X uzy¢ parametryzacji przez wspolczynnik lepkosci kinematyczng v, pomigdzy ktorymi istnigje
zaleznos¢ o P

V= T 0. anaskpnie zatozy¢, ze # condt, to rébwnanie naewolucje Xapisujesie
nastepujaco -R - F; p
Z schematyczna
02 _ 30 [ R”Zi(vz R1/2)] A ewolucja
ot ROR OR {\ czasowa od
| dgje si¢ rozwiaza¢ analitycznie, gdy poczatkowy rozktad materii ma rozkladu
charakter nieskonczenie cienkiego pierscienia. To znaczy, gdy poczatkowo poczatkowego
S(R,t=0) = ﬁé(R— R,) delta Diraca 5
TT
to dalsza ewolucja jest opisana wzorem
o 1+ %
3(X,7) = i Mexp(— —) | . (2X/7T)
TR, T
gddze x = R/R;; T = 12vtR}’ o =
Wynik wygladajak typowe rozwiazanie r Ownania dyfuzji. 1 2 X 0



/. Ewolucjadysku alpha P z dominacja cisnienia prom. w skali lepkig
Nie ma globalhego rozwiazania analitycznego. Co wigcej, w zakresie swojg niestabilnosci dysk naprzemiennie
ewoluuje w termiczng] albo w lepkigj skali czasowg) i trzeba zasadniczo rozwiazywac ewolucje w obu skalach. Jesli
jednak nas intersuje potwierdzenie wprowadzonego wczesnigj kryterium stabilnosci dysku na zaburzeniaw skali lepkiej,
to mozemy zatozy¢, ze dysk jest w rownowadze termicznej (oraz oczywiscie hydrostatyczne)) i rozwazy¢ mate
zaburzenia dysku zdominowanego przez cisnienie promieniowania wzgl¢dem stanu stacjonarnego.

G=41 R°«PH Odtwarzamy teraz zaleznos¢ od gestosci powierzchniowsej. Z rownan na poczatku wyktadu

mamy _ 1

P o 1 nie zalezy H o 5
1 o0 1 0 1 0 1
G o« — = (=
> ot AmrROR| dl,/dROR >

Teraz zaleznos¢ od ¥ w nawiasie jest odwrotna, niz bytaw przedstawionym poprzednio rozwiazaniu dyfuzyjnym. To
natychmiast rzutuje nawynik badania stabilnosci. Jezeli rozwiazanie X jest stanem stacjonarnym, to Xt) rozktadamy

na czes¢ stacjonarng i mate zaburzenie

Z(R1) = S(R+62(R,t) 1 1 1 1 _ 1 (, ss(RY
Przy linearyzagji rownai mamy; (R 1) = 3,(R)+63(R,t) (R, 6Z(R,) ZO<R>( 2’0<R))
i pojawiasie znak minus przed I+— (R)

0

ostatnim wyrazeniem.
Odrzucamy kompensujace Si¢ cztony opisujace stan stacjonarny, a nastepnie zaktadamy rozwiazanie w postaci fali
plaskief

52 (R,t) = X expliwt—ikR) kR > 1
Cztony wiodace w réwnaniu to wyrazy powstajace z rozniczkowania: 9 _ . 9 i
i powstajacy zwiazek dyspersyjny, pomijajac wspétczynniki, ma charakter ot oR
iw(..) = —(-ik)*(..) = iw=(.) | omega  jest rzeczywiste, dodatnie!

Zabur zenie nar asta:
53 (t) = Xexp(at) a >0 10



8. Czy te niestabilnosci rzeczywiscie wystepuja?
Mamy zatem spora list¢ niestabilnosci, jakie moga istnie¢ w dyskach akrecyjnych:
®njestabilnos¢ Prad
®niestabilnos¢ jonizacyjna
®niestabilnos¢ grawitacyjna
Dotycza one chtodnego, optycznie grubego dysku, a nie goracel plazmy emitujacel promieniowanie rentgenowskie.

Warunki teoretyczne ich wystepowania:

niestabilnosé Prad jonizacyjna grawitacyjna
zatozona lepkos¢ o ( Pgas +Prad) o Pgas +Prad), oPgaz € Pgas +Prad), dPgas
tempo akrecji duze kazde kazde
obszar dysku wewngtrzny zewngtrzny zewrgtrzny
masa czarng dziury kazda kazda duza (AGN)

Niestabilnos¢ jonizacyjnai grawitacyjnawystepuje w zakresie, w ktérym zarazem dominuje cisnienie gazu, i nie
odrdzniagja pomiedzy tymi dwoma przepisami na lepkosé. Wystepowanie przewidywanych niestabilnosci moze
stanowi¢ test naszego podejscia do opisu lepkosci. Co wiec mamy w obserwacjach?

Niestabilnos¢ jonizacyjna

I stnienie niestabilnosci jonizacyjne jest potwierdzone w szeregu obiektow:

(@) dyski w zmiennych kataklizmicznych. Nowe kartowate to uktady podwdjne gwiazd (biaty karzet + towarzysz),
w ktérych nastepuja okresowo gwattowne pojasnienia. Wyttumaczenie tych wybuchow wiasnie jako efekt
niestabilnosci jonizacyjne podali niezaleznie Meyer & Meyer-Hoffmeister (1981) i Smak (1982). Co kilka miesiecy
nastepuja pojasnienia trwajace kilka dni, co odpowiada naprzemienie akumulacji materii i powolng ewolucji wzdtuz
dolng galezi krzyweg S, szybkiemu pojasnieniu i wzrostowi tempa akrecji (w skali termicznej), a nastepnie dosc
szybkiemu sptywowi nagromadzonej materii (gorna gataz) na biatego karta. Uktady podwdjne o zbyt matym
rozmiarze dysku/zbyt duzym tempie akrecji wybuchow nie wykazuja, poniewaz nie maja pasa niestabilnosci.
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8. Czy te niestabilnosci rzeczywiscie wystepuja? c.d.
(b) dyski w ukltadach rentgenowskich. Takze w tym wypadku obserwowane wybuchy (okresy silng aktywnosci w
skali ok. 100 dni co kilkanascie-kilkadziesiat lat) w wielu tzw. Zrédtach przejsciowych (transient sources) dobrze
ttumaczy si¢ jako wynik dziatania niesatbilnosci jonizacyjnej.
(c) dyski protogwiazdowe. Takze tu dziata ten sam mechanizm, odpowiadajac np. Za pojasnienia FU Orionis, w
skali roku
(d) dyski w AGN. Przewidywane skale czasowe dlateg niestabilnosci to setki tysiecy, miliony lat. Nie wiadomo,
czy wystepuje. By¢ moze tak, i wyjasnia, czemy tylko niewielka czes¢ galaktyk w dang chwili wykazuje aktywnosg¢,
apozostate sa uspione, ale to tylko hipoteza.
W sumie powszechne wystepowanie niestabilnosci jonizacyjng stanowi doskonafe
potwierdzenie stosowanej parametryzacji lepkosci w zakresie dominacji przez cisnienie
gazu. Ten wniosek wydaja Si¢ potwierdza¢ symulacje numeryczne, ktore wiaza powstawanie lepkosci z
niestabilnosciami magnetohydrodynamicznymi, ktére w zjonizowanym, rotujacym dysku saturuja Sie na poziomie
mikro (araczel makro) turbulengji.

Niestabilnos¢ grawitacyjna

Jg istnienie jest przewidywane tylko w AGN i narazie nie ma zadnych dowodow potwierdzajacych e
wystepowanie, ale tez nie ma dowodow, ze nie wystepuje. Brak danych ze wzgledu na trudnosci w obserwacji zewn
etrznych czesci dysku oraz nigjasnosci, do czego rozwgj tej niestabilnosci prowadzi (powstawanie gwiazd ?)

Niestabilnosé Prad

Taniestabilnos¢ powinna wystepowaé w jasnych zrodtach rentgenowskich ( L/LEdd > 0.2) dgjac w efekcie
rozbtyski wystepujace w skali tysiaca sekund. Niemal doktadnie takie jak trzeba regularne rozbtyski wystepuja w
mikrokwazarze GRS 1915+105 (Janiuk et al.2000). Inne zrodta jednak takiego zachowania nie wykazuja. W
nowych kartowatych taki obszar nie wystepuje, poniewaz biaty karzet jest geometrycznie za duzy. W aktywnych
jadrach galaktyk, w zakresie optycznym obserwujemy zmiennos¢ praktycznie wszystkich zrodet, ale nie majeszcze
jasnosci, ze jg przyczyna jest wiasnie niestabilnos¢ zwiazana z cisnieniem promieniowania. Nie ma odpowiednich
rachunkdw modelowych, a obserwacje pokrywaja zaledwie kilkadziesiat lat (a powinny kilkaset).

W sumie nie ma jeszcze jasnosci, czy poprawne skalowanie to alpha_Ptot czy alpha_Pgas.
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9. Stabilnosé goracg optycznie cienkig plazmy
Modele goracel plazmy sa z reguty nie dostatecznie specyficzne, aby bada¢ ich stabilnosé. Wyjatkiem sa dwa
model e opisujace akrecje goracej, optycznie cienkiem materii na czarna dziurg. Od akrecji Bondiego roznia si¢ tym,
ze materia posiada pewien moment pedu. Sa dwie rodziny takich rozwiazan, oba oparte o istnienie dwu-
temperaturowej plazmy (jony maja temperature praktycznie wirialna, znacznie wyzsza niz elektrony), dominacj¢
cisnieniagazu oraz lepkos¢ apha Pgas. W wyniki akrecji grzeja si¢ bezposrednio jony, a elektrony zyskuja energie
w wyniku oddziatywania kulombowskiego z jonami.

w modelu tym istnigja zewnetrzne, migkkie fotony, ktore powoduja wydajne chtodzenie el ektronow w wyniku
komptonizacji. Energia dysypowana jest w catosci wyswiecana, jak w przypadku cienkiego dysku (przeptyw
radiacyjnie wydajny)

w tym modelu nie ma zewnetrznego zrodta fotondw (sa nieliczne, gtownie z emigji synchrotronowej samej plazmy),
chtodzenie jest niewydajnei przeptyw przypomina bardzo akrecje Bondiego. Wiekszos¢ energii jest transportowana
wraz z materia pod horyzont czarng dziury. Jest oczywisty ktopot ze stosowaniem tego rozwiazania do akreujacych
gwiazd neutronowych.

Analiza stabilnosci tych dwdch rozwiazan wykazata, ze model ADAF jest w petni stabilny, natomiast model SLE
wykazuje niestabilnos¢ przy analizie grzania/chtodzeniajonow. Czy to dyskwalifikuje SLE? A priori nie jest
oczywiste, poniewaz obserwowana emisja rentgenowska ze wszystkich akreujacych obiektow jest, na ogét nawet
bardzo, zmiennai tazmiennos¢ tez musi znalez¢ uzasadnienie. Na razie jg brak.
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