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Введение

В последние годы изучение протопланетных дисков — объектов из

газы и пыли вокруг молодых звезд — становится всё более востребован-

ным направлением в астрофизике. Протопланетный диск формируется в

результате коллапса плотного ядра межзвёздного молекулярного облака, и

его формирование неразрывно связано с эволюцией молодой звезды. Изуче-

ние этих объектов — важная и интересная задача, поскольку она помогает

углубить понимание механизмов образования планет и условий их фор-

мирования, приоткрывая завесу тайны происхождения планетных систем,

включая Солнечную, а также объяснить наблюдательные характеристики

молодых звёзд и свойственные им проявления активности.

Исследование протопланетных дисков особенно актуально в наши

дни, когда имеется беспрецедентная техническая оснащенность телескопа-

ми. Первые прямые изображения протопланетных дисков были получены

еще в 1990-х гг. с помощью космического телескопа им. Хаббла [1], одна-

ко детальное рассмотрение структуры диска стало возможно на три деся-

тилетия позже благодаря телескопам Subaru [2] и VLT/SPHERE [3] (Very

Large Telescope). Колоссальный прорыв в изучении дисков обеспечил и про-

должает стимулировать интерферометр ALMA (Atacama Large Millimeter

Array) с разрешающей способностью лучше 1′′ [4], обнаруживший в дисках

разнообразые морфологические особенности [5, 6]: светлые кольца, прова-

лы, спиральные структуры. Принципиально новые наблюдательные дан-

ные о спектрах, химическом составе и молекулах в протопланетных дисках

предлагает орбитальная инфракрасная обсерватория им. Джеймса Уэбба

JWST (James Webb Space Telescope), запущенная в 2021 году.

Разнообразие наблюдаемых морфологических структур дисков сти-



5

мулирует разработку множества моделей, учитывающих роль различных

физических и химических факторов в эволюции протопланетных дисков.

Популярными являются модели гравитационной неустойчивости диска,

магнитогидродинамической модели вязкого диска, модели, описывающие

астрохимическую эволюцию диска, динамику пыли в нем, и пр. Однако

ключевой задачей является выявление из всех рассматриваемых механиз-

мов одного или нескольких, играющих первостепенную роль при решении

конкретной задачи. Например, необходимой основой для формирования

планетезималей (зародышей будущих планет) считается возможность раз-

вития потоковой неустойчивости в диске [7]. Тем не менее, несмотря на

большие наблюдательные и теоретические достижения в изучении прото-

планетных дисков, многие вопросы физики дисков окончательно не реше-

ны.

В частности, актуальным является вопрос о механизме переноса мас-

сы и углового момента, обеспечивающем аккрецию газа. Гравитационная

неустойчивость может приводить к тому, что возмущения плотности в

диске вырастают в спиральные рукава, обеспечивая эффективную пере-

дачу углового момента наружу [9]. Также, к переносу углового момента

может приводить и турбулентная вязкость, однако механизм турбулиза-

ции вещества до сих пор является дискуссионным. В литературе рассмот-

рены разные возможные причины возникновения турбулентности, напри-

мер, магнито-ротационная неустойчивость [9], идея отвода углового момен-

та с помощью магнитного ветра [10], глобальная бароклинная неустойчи-

вость [11]. Во внутренних областях протопланетных дисков могут склады-

ваться условия для возникновения конвекции аккрецируемого газа в поляр-

ных направлениях, которая может оказывать влияние на эволюцию диска

и, возможно, приводить к турбулизации вещества.

К особенностям некоторых современных численных моделей можно

отнести рассмотрение диска исключительно в экваториальной плоскости,
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лишь приближенно моделируя вертикальную структуру диска. Подобный

подход, реализованный, например, в численной модели FEOSAD [12], поз-

воляет получать ценные результаты, например, о существовании гравита-

ционно связанных сгустков на ранних этапах формирования диска и их

взаимосвязи со вспышками молодых звезд [13]. Однако подобные модели

непригодны для детального рассмотрения конвективной неустойчивости,

процессов осаждения пыли или меридиональных течений.

Данная работа, основанная на моделях с детальным восстановлени-

ем вертикальной структуры диска, посвящена изучению ряда механизмов,

вызывающих неустойчивости в диске. В первой главе рассматривается кон-

вективная неустойчивость, приводящая к эпизодической аккреции в мо-

лодом протопланетном диске. С использованием формализма вязкого ак-

креционного диска и детального восстановления вертикальной структуры

диска, исследована устойчивость выявленного характера нерегулярной ак-

креции и моделируется долговременная эволюция протопланетного диска.

Вторая глава посвящена исследованию поверхностных тепловых волн. В

ней описана 1+1D модель, иллюстрирующая возможность возникновения

тепловых волн на поверхности диска. Третья глава посвящена 2D модели-

рованию, где демонстрируется важность тщательного расчета гидродина-

мических и радиационных процессов, которые приводят к более быстрой

релаксации тепловых неоднородностей в диске, чем в 1+1D случае.

Структура диссертации

Диссертация состоит из введения, трех глав и заключения. Число

страниц в диссертации 118, рисунков 30, таблица 1. Список литературы

содержит 85 наименований.

Во Введении представлен краткий обзор предмета исследования и

содержания диссертационной работы. Описаны актуальность диссертаци-

онной работы, цели и задачи, новизна полученных результатов, их научная
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и практическая значимость. Представлена информация по апробации ре-

зультатов, научным публикациям по результатам исследований и вкладе

автора в работу.

В Главе 1 рассмотрена роль конвекции в осуществлении эпизодиче-

ского характера аккреции в протопланетном диске при наличии фоновой

вязкости.

В данной главе изучаются условия возникновения конвекции и круп-

номасштабная эволюция конвективного кеплеровского диска на базе моде-

ли, особенностью которой является детальный расчет вертикальной струк-

туры диска и учет постоянной аккреции газа на диск из околозвездной

оболочки. В Главе 1 демонстрируется, что конвективная неустойчивость

возникает при широком наборе параметров модели и оценивается их влия-

ние на характер аккреционного режима. Помимо этого, в Главе 1 рассмот-

рена долговременная эволюция конвективно-неустойчивого диска.

В разделе 1.1 дается описание исследуемого диска в рамках базовой

модели, после чего приведены результаты моделирования и их обсуждение.

Целью раздела 1.2 является более детальное исследование нерегулярного

аккреционного режима, полученного в предыдущем разделе. Представлен

анализ поведения модели в пространстве исследуемых параметров: снача-

ла дается краткое описание варьируемых параметров, затем описывается

их влияние на характер аккреции в рамках простейшего описания падения

вещества из оболочки. Раздел 1.3 посвящен исследованию долговременной

эволюции диска при более реалистичном описании аккреции вещества из

оболочки. В разделе 1.4 кратко перечислены результаты данного исследо-

вания.

В Главе 2 представлены результаты моделирования поверхностных

тепловых волн в 1+1D приближении.

Целью данной главы является исследование поверхностной тепловой

неустойчивости в рамках более детальной численной модели протопланет-
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ного диска, в которой одновременно решается задача переноса излучения

звезды в двумерном вертикальном срезе и учитывается нестационарность

тепловой структуры диска на всем вертикальном масштабе диска. Моде-

лирование эволюции диска в рамках описанного 1+1D-приближения пока-

зывает, что в диске самопроизвольно возникают возмущения, бегущие по

направлению к звезде. Полученные результаты свидетельствуют о необхо-

димости изучения данной неустойчивости в рамках более согласованной

модели.

Описание модифицированной модели из Главы 1, в которой при вы-

числении функции нагрева звездным излучением является приниципиаль-

но важным учитывать радиальный градиент плотности внутри ячейки,

представлено в разделе 2.1. Результаты моделирования самопроизвольно

возникающих возмущений в диске в рамках 1+1D-приближения представ-

лены в разделе 2.2. Обсуждение полученных результатов и сравнение с

работами других авторов представлено в разделе 2.3.

В Главе 3 демонстрируется важность учета двумерных эффектов при

моделировании эффектов самозатенения диска.

Целью данной главы является учет процессов динамики газа и диф-

фузии ИК излучения в возбуждении поверхностных тепловых волн. Это

исследование проводится с помощью полностью двумерной радиационной

гидродинамической модели. В рамках данной модели также реализованы

упрощающие предположения 1+1D подходов с целью определения их обос-

нованности. По результатам данной модели можно сделать глобальный вы-

вод о том, что совместный учет двумерной гидродинамики и переноса теп-

лового излучения подавляет формирование и распространение поверхност-

ных тепловых волн в газопылевых дисках.

В разделе 3.1 описана используемая аксиально-симметричная модель

протопланетного диска. Гидродинмаческий метод подробно расписан в раз-

деле 3.1.1, а методу расчета переноса излучения посвящен раздел 3.1.2. Гра-
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ничные и начальные условия обсуждаются в разделе 3.1.3. Раздел 3.2 по-

священ приближенным моделям газопылевого диска, а в разделе 3.3 пред-

ставлены результаты моделирования. Заключение к Главе 3 представлено

в разделе 3.4.

В Заключении представлены основные результаты диссертационной

работы. Даны рекомендации для дальнейшего развития темы диссертации.

Цели диссертационной работы

1. Исследовать влияние конвективной неустойчивости в протопланет-

ных дисках на их эволюцию и структуру.

2. Детально исследовать неустойчивость протопланетного диска, свя-

занную с эффектами затенения звездного излучения поверхностными

неоднородностями.

Задачи

1. Используя разработанную ранее модель вертикальной структуры

диска [14], исследовать возможность развития конвективной неустой-

чивости и при ее наличии исследовать структуру диска и характер

аккреции.

2. Исследовать долговременную эволюцию конвективно-неустойчивого

протопланетного диска с учетом аккреции из оболочки.

3. В рамках разработанной ранее детальной 1+1D модели вертикальной

структуры диска подтвердить или опровергнуть возможность возник-

новения поверхностных тепловых волн. Исследовать свойства волн

при их возникновении.

4. Разработать 2D гидродинамическую модель с детальным расчетом
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тепловой структуры протопланетного диска и исследовать поверх-

ноcтные тепловые волны с ее помощью.

Научная новизна

В рамках данной диссертационной работы исследованы условия воз-

никновения конвекции в рамках модели с детальным восстановлением вер-

тикальной структуры диска. Впервые показано, что в протопланетных дис-

ках конвекция может стать триггером для нерегулярного характера ак-

креции. Также впервые показано, что параметры вспышек (интенсивность,

продолжительность, период) и режим аккреции (регулярный, вспышечный

или слабоосциллирующий), вызванные конвективной неустойчивостью, мо-

гут меняться в ходе эволюции диска.

Впервые в рамках 1+1D подхода показано, что механизм возбужде-

ния поверхностных тепловых волн может работать в приповерхностных

слоях, и оценены характерные времена распространения возмущений, ко-

торые при определенных условиях могут быть существенно короче харак-

терного теплового времени, что отличается от выводов других авторов.

Создана двумерная динамическая модель протозвездного диска с де-

тальным расчетом тепловой структуры, которая позволила впервые оце-

нить важность учета двумерных эффектов при исследовании поведения

поверхностных тепловых волн.

Научная и практическая значимость

Результаты диссертации представляют интерес для специалистов в

области изучения протопланетных дисков и теории звездообразования. Ис-

следованный нестационарный режим аккреции, обусловленный конвекци-

ей, может представлять интерес для научных групп, занимающихся мо-

делированием эволюции не только протопланетных дисков, но и дисков в
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катаклизмических системах. Полученные выводы о развитии поверхност-

ных тепловых волн должны учитываться при интерпретации наблюдений

протопланетных дисков.

Методы исследования

Задачи диссертации решались при помощи численного моделирова-

ния собственными кодами. Разработка методов и их реализация в про-

граммах проводились на вычислительном кластере ИНАСАН. Результаты

анализировались с помощью авторского программного обеспечения.

Достоверность представленных результатов

Степень достоверности представленных в диссертационной работе ре-

зультатов подтверждается сравнением с данными других авторов и обсуж-

дением полученных результатов диссертации на научных конференциях и

семинарах. Результаты опубликованы в рецензируемых журналах, реко-

мендованных ВАК.

Личный вклад соискательницы

Соискательница участвовала в постановке задач, написании кода, по-

лучении и обработке результатов численных экспериментов, проводила

расчеты, совместно с соавторами участвовала в обсуждении результатов

и формулировке выводов.

В частности, соискательницей:

∙ преобразована модель 1+1D-мерной структуры диска в динамиче-

скую модель вязкой эволюции диска; для решения этой задачи разра-

ботан модуль, ответственный за конечно-разностный метод решения

уравнения Прингла;
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∙ разработана и реализована модель долговременной эволюции конвек-

тивно-неустойчивого диска;

∙ исследованы особенности нерегулярного характера аккреции для раз-

личных параметров;

∙ исследованы ограничения модели, связанные с гравитационно-не-

устойчивыми областями диска;

∙ проведен детальный анализ особенностей распределения плотности

диска в двумерной модели и определены оптимальные параметры ме-

тода моделирования;

∙ предложен и реализован метод расчета гидростатического равновесия

в двумерной модели;

∙ разработан комплекс программ для обработки и визуализации полу-

чаемых данных.

Положения, выносимые на защиту

∙ Положение 1.

Показано, что в протопланетных дисках могут реализовываться усло-

вия для возникновения конвективной неустойчивости при наличии

дополнительного механизма нагрева (например, фоновой вязкости).

Продемонстрировано, что конвекция посредством эпизодической тур-

булизации диска обеспечивает вспышечный режим аккреции. Харак-

тер аккреции вещества из диска на звезду (регулярный, вспышечный

или слабоосциллирующий) и параметры возникающих вспышек (ин-

тенсивность, продолжительность, период) зависят от темпа притока

вещества из оболочки на диск и его эволюции со временем. Нестаци-

онарный режим аккреции, обусловленный конвекцией, может быть
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одним из физических механизмов, ответственных за вспышки свети-

мости у молодых звезд.

∙ Положение 2.

Исследованы условия возникновения поверхностных тепловых волн,

которые предлагаются в качестве одного из механизмов формирова-

ния кольцеообразных морфологических структур в протопланетных

дисках. Показано, что такие волны действительно возникают при рас-

смотрении диска в 1+1D-приближении. Впервые показано, что меха-

низм возбуждения этих волн может ограничиваться только припо-

верхностными слоями.

∙ Положение 3.

В рамках модели протопланетного диска умеренной массы показано,

что совместный учет двумерных эффектов, связанных с гидродина-

микой и переносом теплового излучения, подавляет развитие поверх-

ностных тепловых волн. Высказано предположение, что этот эффект

может быть критичным и в более общем случае.

Апробация

Результаты диссертации были представлены на российских и зару-

бежных конференциях и семинарах в качестве устных и стендовых докла-

дов:

1. 48-я студенческая научная конференция "Физика Космоса"(Коуровская

астрономическая обсерватория УрФУ, Екатеринбург, 28 января – 01

февраля 2019);

2. Международная конференция "CHALLENGES AND INNOVATIONS

IN COMPUTATIONAL ASTROPHYSICS"(ИНАСАН, Санкт-Петербург,

16 – 20 сентября 2019);
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3. Международный семинар "The UX Ori type stars and related

topics"(КрАО РАН, ГАО РАН, Санкт-Петербург, 30 сентября – 4 ок-

тября 2019);

4. Конкурс молодых учёных ИНАСАН (ИНАСАН, Москва, 24 октября

2019);

5. 49-я студенческая научная конференция "Физика Космоса"(Коуровская

астрономическая обсерватория УрФУ, Екатеринбург, 27 – 31 января

2020);

6. Международная школа и рабочее совещание "Исследования экзопла-

нет — 2020"для молодых учёных и студентов (ИНАСАН, Москва, 9 –

12 октября 2020, онлайн);

7. Конкурс молодых учёных ИНАСАН (ИНАСАН, Москва, 5 ноября

2020);

8. Конференция “Звездообразование и планетообразование” (АКЦ ФИ-

АН, Москва, 10 – 11 ноября 2020);

9. Международная школа “Исследования экзопланет — 2021” для моло-

дых ученых и студентов (ИНАСАН, Москва, 15 – 16 октября 2021);

10. Международная конференция "The Predictive Power Of Computational

Astrophysics As A Discovery Tool"(IAU Symposium 362, онлайн, 8 – 12

ноября 2021);

11. Конференция молодых ученых "Фундаментальные и прикладные

космические исследования"(ИКИ РАН, Москва, 13 – 15 апреля 2022);

12. Всероссийская конференция "Нестационарные процессы в протопла-

нетных дисках и их наблюдательные проявления"(КрАО РАН, п. На-

учный, Крым, 11 – 16 сентября 2022);
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13. Конкурс молодых учёных ИНАСАН (ИНАСАН, Москва, 15 ноября

2022);

14. Международная школа “Исследования экзопланет – 2022” для моло-

дых ученых и студентов (ИНАСАН, Москва, 17 – 18 ноября 2022);

15. 50-я студенческая научная конференция "Физика Космоса"(Коуровская

астрономическая обсерватория УрФУ, Екатеринбург, 30 января – 3

февраля 2023).

Публикации по теме диссертации

Статьи в журналах, рекомендованных ВАК
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Глава 1. Эволюция вязкого протопланетного диска при

образовании конвективно-неустойчивых областей

Идея о том, что конвекция в протопланетных дисках может быть от-

ветственна не только за перенос тепла, но и обеспечивать вязкость и таким

образом влиять на эволюцию диска, была сформулирована в ранних рабо-

тах [15] и [16]. Эта идея вызвала большой энтузиазм, однако по прошествии

нескольких десятков лет роль конвекции в переносе углового момента до

сих пор является дискуссионной, см. подробный исторический обзор в [17].

Первые численные модели, учитывающие конвекцию в диске [18,19],

свидетельствовали о том, что соответствующий ей коэффициент вязкости

весьма мал, а сам газовый диск имеет тенденцию разбиваться на кольца. В

рамках более поздних численных моделей [11, 20] конвекция обеспечивала

более высокие коэффициенты вязкости (в терминах параметра Шакуры —

Сюняева 𝛼 = 10−3 − 10−2), однако для этого требовался дополнительный

механизм нагрева газа в экваториальной плоскости аккреционного диска.

C получением высококачественных изображений протопланетных дисков

и наблюдением кольцеобразных структур в них интерес к гидродинамиче-

ским моделям и конвекции снова возрос. В частности, в работе [21] пред-

ставлены результаты трехмерного моделирования конвекции в диске, где

проиллюстрировано возникновение конвективных ячеек, вихрей и других

когерентных структур при инициировании конвекции. При этом авторы

данной работы отмечают, что им не удается получить самоподдержива-

ющийся режим конвекции в диске. В работах [22, 23] представлен теоре-

тический анализ конвективной неустойчивости аккреционного диска, где

авторы находят условия неустойчивости и отмечают необходимость более
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детальных моделей.

В данной главе изучаются условия возникновения конвекции и круп-

номасштабная эволюция конвективного кеплеровского диска на базе мо-

дели, особенностями которой является детальный расчет вертикальной

структуры диска и учет постоянной аккреции газа на диск из околозвезд-

ной оболочки. В разделе 1.1 дается описание исследуемого диска в рам-

ках базовой модели, после чего приведены результаты моделирования и

их обсуждение. Целью раздела 1.2 является более детальное исследование

нерегулярного аккреционного режима, полученного в предыдущем разде-

ле. Представлен анализ поведения модели в пространстве исследуемых па-

раметров: сначала дается краткое описание варьируемых параметров, за-

тем описывается их влияние на характер аккреции в рамках простейшего

описания падения вещества из оболочки. Раздел 1.3 посвящен исследова-

нию долговременной эволюции диска при более реалистичном описании

аккреции вещества из оболочки. В разделе 1.4 кратко перечислены резуль-

таты данного исследования.

Основные результаты исследования опубликованы в статьях [A1] и

[A2].

1.1. Базовая модель диска

Расчет эволюции околозвездного диска производится с помощью чис-

ленной модели, в рамках которой последовательно рассчитывается эволю-

ция радиальной и вертикальной структуры диска. При этом каждый вре-

менной шаг разделен на два этапа: 1) расчет эволюции поверхностной плот-

ности газа; 2) восстановление распределений плотности и температуры в

вертикальном направлении. На первом этапе вычисляется также темп на-

грева среды, связанный с аккрецией вещества, необходимый для расчета

тепловой структуры. В свою очередь, при восстановлении вертикальной

структуры диска происходит идентификация конвективно-неустойчивых
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областей и формирование распределения коэффициента вязкости, необхо-

димого для расчета эволюции поверхностной плотности. Далее более по-

дробно описаны детали обоих этапов расчета.

1.1.1. Расчет эволюции поверхностной плотности

Для описания эволюции поверхностной плотности диска используется

формализм вязкого аккреционного диска. В рамках данного подхода счи-

тается, что механизмом переноса массы и углового момента является некий

физический процесс (турбулентность, магнитное поле или конвекция), ма-

тематически описываемый аналогично молекулярной вязкости, т.е. в ос-

нове модели лежат уравнения Навье-Стокса. В приближении аксиально-

симметричного, геометрически-тонкого, кеплеровского диска и пренебре-

гая градиентами давления газа в радиальном направлении, эволюция по-

верхностной плотности описывается уравнением Прингла [25]:

𝜕Σ

𝜕𝑡
=

3

𝑅

𝜕

𝜕𝑅

[︂√
𝑅
𝜕

𝜕𝑅

(︁
𝜈
√
𝑅Σ

)︁]︂
+𝑊 (𝑅, 𝑡), (1.1)

где Σ — поверхностная плотность, 𝑅 — расстояние до звезды, 𝑡 — время, 𝜈

— коэффициент кинематической вязкости, 𝑊 (𝑅, 𝑡) — темп притока веще-

ства из оболочки в предположении, что удельный момент импульса оседа-

ющего вещества совпадает с таковым в диске. Уравнение Прингла широко

используется для описания долговременной эволюции околозвездных дис-

ков, см. например, обзор [24]. Специфика его использования зависит от

способа определения функции 𝜈(𝑅). В данном случае 𝜈(𝑅) задается фе-

номенологически и дополнительно определяется условиями возникновения

конвективной неустойчивости.

В результате эволюции вязкого диска выделяется тепловая энергия. В

конечном итоге выделяемая тепловая энергия черпается из гравитационной

энергии вещества, т.е. вязкость можно рассматривать как механизм пре-
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образования гравитационной энергии аккрецирующего газа в тепло. Темп

энерговыделения тепла на единицу площади равен [25]:

Γvis =
9

4

𝐺𝑀*

𝑅3
𝜈Σ, (1.2)

где 𝑀* — масса центральной звезды. Этот нагрев учитывается при рас-

чете вертикальной структуры диска. В рамках данной модели именно он

ответственен за возникновение конвекции.

1.1.1.1. Коэффициент вязкости в конвективно-устойчивых областях

В конвективно-устойчивых областях диска полагается наличие неко-

торого фонового механизма переноса углового момента и задается вязкость

в виде:

𝜈bg = 𝜈0

(︂
𝑅

𝑅AU

)︂𝛽

, (1.3)

где 𝛽 = 1 и 𝜈0 = 1015 см2·с.

Стационарное решение уравнения Прингла при 𝑅 ≫ 𝑅* имеет вид:

�̇� = 3𝜋Σ · 𝜈bg. (1.4)

При выбранном значении 𝛽 распределение поверхностной плотности будет

обратно пропорционально расстоянию до звезды, т.е. Σ ∝ 𝑅−1, что хорошо

согласуется с распределениями плотности в наблюдаемых протопланетных

дисках [26]. При принятом значении 𝜈0 и темпе аккреции �̇� = 10−7 M⊙/год

масса диска между 0.1 и 100 а.е. составит 𝑀disk = 10−1𝑀⊙. Эти значения

соответствуют ранним этапам эволюции дисков и укладываются в диапа-

зон темпов аккреции и масс наблюдаемых протопланетных дисков [27].

Значения 𝛽 = 1 и 𝜈0 = 1015 см2·c согласуются с широко используемой

𝛼-параметризацией турбулентной вязкости. Действительно, в рамках па-

раметризации Шакуры — Сюняева [28] 𝜈 = 𝛼𝑐𝑠𝐻, где 𝑐𝑠 — скорость звука,
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𝐻 — высота диска. Пусть тепловая структура диска целиком определяется

нагревом центральной звезды, тогда:

𝜀
𝐿*

4𝜋𝑅2
= 𝜎𝑇 4, (1.5)

где 𝐿* — светимость звезды, 𝜀 — косинус угла между нормалью к поверхно-

сти диска и направлением на звезду, 𝜎 — постоянная Стефана-Больцмана,

𝑇 — температура. Условие гидростатического равновесия диска в верти-

кальном направлении можно приближенно записать в виде:

𝐻

𝑅
=
𝑐𝑠
𝑉𝑘
, (1.6)

где 𝑉𝑘 — кеплеровская скорость на радиусе 𝑅. Комбинируя эти два урав-

нения и используя связь 𝑐2𝑠 = 𝑘B𝑇/𝜇g𝑚H, где 𝑘B — постоянная Больцмана,

𝜇g — средняя молекулярная масса, 𝑚H — масса атома водорода, получим:

𝜈bg = 𝛼𝜈𝛼

(︂
𝑅

𝑅AU

)︂
, где 𝜈𝛼 =

𝑘B𝑅AU

𝜇g𝑚H(𝐺𝑀⊙)1/2

(︂
𝜀𝐿⊙

4𝜋𝜎

)︂1/4

. (1.7)

Принимая для оценки 𝜀 = 0.1 (что близко к используемым при мо-

делировании значениям [29]) и подставляя значения констант, получаем

𝜈𝛼 = 1016 см2·c. Таким образом, используемая параметризация (1.3) для

конвективно-устойчивых областей соответствует модели вязкого диска с

𝛼-параметром 𝛼 = 0.1. Такое высокое значение 𝛼 соответствует наиболее

ранним (до 1 млн. лет) этапам эволюции протопланетных дисков, когда ос-

новной вклад в вязкость вносят, вероятно, эффекты самогравитации дис-

ка [30].

1.1.1.2. Коэффициент вязкости в конвективно-неустойчивых областях

Далее будет описан алгоритм задания вязкости в конвективно-

неустойчивых областях. После расчета вертикальной структуры диска с
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помощью метода, описанного далее в разделе 1.1.2, идентифицируются об-

ласти диска, в которых выполняется условие конвективной неустойчиво-

сти. Конвективно-неустойчивыми считаются области, в которых выполне-

но условие [31]:
𝑑𝑇

𝑑𝑧
< −𝑔(𝑧)

𝑐𝑃
, (1.8)

где 𝑔(𝑧) =
𝐺𝑀*

𝑅3
𝑧 + 4𝜋𝐺𝜎(𝑧) — вертикальная компонента гравитационного

ускорения на радиальном расстоянии 𝑅 и высоте 𝑧, 𝜎(𝑧) =
𝑧∫︀
0

𝜌(𝑧′) 𝑑𝑧′ —

поверхностная плотность, отсчитываемая от экватора, 𝑐𝑃 =
7

2

𝑘B

𝜇g𝑚H
— теп-

лоемкость газа при постоянном давлении, соответствующая двухатомному

газу, 𝜇g = 2.4 — средняя молекулярная масса. Критерий (1.8) соответствует

ограничениям, лежащим в основе описанной ниже модели восстановления

вертикальной структуры. В частности, в нем не учитываются процессы

ионизации и диссоциации газа. Далее, для каждого вертикального столб-

ца, определяемого радиальной координатой 𝑅, рассчитывается массовая

доля вещества 𝛾 в конвективно-неустойчивых областях в данном столбце

относительно общей поверхностной плотности газа в нем. Коэффициент

вязкости, определяемый конвекцией, задается в виде:

𝜈c = 𝛾 𝐻𝑉c, (1.9)

где 𝐻 — локальная шкала высоты диска, для определения которой исполь-

зуется уравнение (1.6), 𝑉c — характерная скорость конвекции. Скорость 𝑉c
находится в приближении, что вся выделившаяся в результате аккреции

газа энергия переходит в кинетическую энергию его конвективного дви-

жения, т.е. темп вязкой диссипации равен потоку кинетической энергии

газа:

Γvis =
𝜌0𝑉

2
c

2
𝑉c, (1.10)
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где 𝜌0 — экваториальная плотность. Полученное таким образом распре-

деление 𝜈c дополнительно сглаживается по радиусу с помощью гауссовой

функции шириной 𝐻:

𝜈c(𝑅) =

𝑅out∫︀
𝑅in

𝜈c(𝑟)e
−
(𝑅− 𝑟)2

2𝐻2 𝑑𝑟

𝑅out∫︀
𝑅in

e
−
(𝑅− 𝑟)2

2𝐻2 𝑑𝑟

, (1.11)

где 𝑅in и 𝑅out — внутренняя и внешняя границы диска. Сглаживание по

радиусу проводится в связи с тем, что конвективная область должна иметь

размер в радиальном направлении не меньше, чем высота диска. Локаль-

ная высота диска 𝐻 является естественным выбором для радиуса сглажи-

вания, так как она принята за характерную длину конвекции при опреде-

лении вязкости в выражении (1.9).

Итоговый коэффициент вязкости задается как сумма фоновой и кон-

вективной вязкости:

𝜈 = 𝜈bg + 𝜈c. (1.12)

Несмотря на то, что такой подход, по-видимому, переоценивает значение

конвективной вязкости, его можно счесть приемлемым начальным прибли-

жением. В дальнейшем планируется использовать элементы теории длины

пути перемешивания для более корректного вычисления 𝜈 в конвективно-

неустойчивых областях.

1.1.1.3. Граничные, начальные условия и модель аккреции из оболочки

В модели используются фиксированные значения поверхностной

плотности на внутренней (𝑅 = 0.1 а.е.) и внешней (𝑅 = 100 а.е.) границах

диска, Σ = 10−2 г/см2 и Σ = 10−5 г/см2, соответственно. Эти граничные

значения поверхностной плотности на 3–4 порядка величины меньше, чем
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значения плотности в окрестности границ после прихода диска к квазирав-

новесному состоянию. Можно считать, что данные граничные условия реа-

лизуют свободное вытекание вещества, т.е. предполагается, что есть некие

эффективные механизмы отбора массы на границах диска. Такие условия

влияют на поведение решения вблизи границы (что следует из больших

градиентов поверхностной плотности вблизи границ), а также определя-

ют характер накопления газа в диске. Введение более сложных граничных

условий требует отдельного исследования, однако их наличие приведет к

большему накоплению массы и облегчит возможность возникновения кон-

вективной неустойчивости.

На ранних фазах эволюции аккреционного диска существенное вли-

яние на него оказывает аккреция вещества из околозвездной оболочки на

диск. Простые оценки показывают, что большую часть вещества звезда

получает из диска, в то время как сам диск получает его из оболочки —

остатка молекулярного облака. Положение области аккреции вещества из

оболочки на диск зависит от начального углового момента облака. Для

оценки центробежного радиуса 𝑅acc, на который аккрецирует вещество из

оболочки, используется формула из работы [32]:

𝑅acc =
Ω2𝑅4

core

𝐺𝑀core
, (1.13)

где Ω — угловая скорость облака, 𝑅core — начальное положение аккреци-

рующего элемента в облаке, 𝑀core — масса внутренней части облака (масса

звезды). Данная формула получена из условия сохранения углового момен-

та аккрецирующего вещества. Распределение плотности в наблюдаемых

протозвездных облаках принято описывать выражением:

𝑛 =
𝑛0

1 +

(︂
𝑟

𝑟0

)︂2 , (1.14)
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где 𝑛0 — центральная концентрация водорода, 𝑟0 — радиус внутренней

области с почти постоянной плотностью. Примером хорошо изученно-

го протозвездного ядра является дозвездное ядро L1544, для которого

𝑟0 = 3 × 103 а.е., 𝑛0 = 1.6 × 106 см−3 [33]. Если аккрецируемый эле-

мент взять на радиусе плато (то есть, 𝑅core = 𝑟0), содержащего массу

𝑀core = 1.2𝑀⊙, и использовать соответствующее L1544 значение угловой

скорости 8.23× 1014 с−1 [34], то центробежный радиус 𝑅acc получится рав-

ным 11.3 а.е. Очевидно, что более удаленные элементы облака должны

аккрецировать на большие центробежные радиусы. В данной модели ак-

креционный поток из оболочки на диск 𝑊 (𝑅, 𝑡) задается приближенно, а

именно предполагается постоянный приток вещества в кольцо между 10 и

20 а.е. с темпом 10−7 M⊙/год. Такой постоянный во времени темп выбран в

связи с тем, что рассматриваются только начальные фазы эволюции диска.

Переменный темп аккреции будет рассмотрен отдельно.

В начальный момент времени задается диск с распределением поверх-

ностной плотности Σ(𝑅) ∝ 𝑅−1 и массой 10−7 M⊙ вокруг звезды солнеч-

ной массы. Такой начальный диск носит лишь номинальный, формальный

характер, поскольку масса диска после прихода к квазиравновесному со-

стоянию существенно превысит это значение. Фактически протопланетный

диск в данной постановке полностью формируется за счет аккреции газа

из оболочки.

1.1.1.4. Метод решения уравнения Прингла

Для решения уравнения Прингла используется конечно-разностный

метод. Расчетная область делится на ячейки и уравнение (1.1) аппрокси-
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мируется в полностью неявном виде:

Σ
(𝑛+1)
𝑖 − Σ𝑛

𝑖

∆𝑡
=

3𝑟
1/2
𝑖+1

𝑅𝑖∆𝑟𝑖∆𝑅𝑖+1

(︁
𝜈𝑖+1𝑅

1/2
𝑖+1Σ

(𝑛+1)
𝑖+1 − 𝜈𝑖𝑅

1/2
𝑖 Σ

(𝑛+1)
𝑖

)︁
− 3𝑟

1/2
𝑖

𝑅𝑖∆𝑟𝑖∆𝑅𝑖

(︁
𝜈𝑖𝑅

1/2
𝑖 Σ

(𝑛+1)
𝑖 − 𝜈𝑖−1𝑅

1/2
𝑖−1Σ

(𝑛+1)
𝑖−1

)︁
+𝑊

(𝑛+1)
𝑖 , (1.15)

где 𝑊 (𝑛+1)
𝑖 — темп притока вещества из оболочки в 𝑖-ю ячейку для 𝑛+1-го

временного шага, Σ(𝑛)
𝑖 — значение поверхностной плотности в 𝑖-ой ячейке

для 𝑛-го временного шага, ∆𝑡 — шаг по времени, 𝑟𝑖 — левая граница 𝑖-ой

ячейки, 𝑅𝑖 — центр 𝑖-ой ячейки, ∆𝑟𝑖 — линейный масштаб 𝑖-ой ячейке, ∆𝑅𝑖

— расстояние между центрами 𝑖-ой и (𝑖− 1)-ой ячейками:

𝑅𝑖 =
1

2
(𝑟𝑖 + 𝑟𝑖+1)

∆𝑟𝑖 = (𝑟𝑖+1 − 𝑟𝑖)

∆𝑅𝑖 = (𝑅𝑖 −𝑅𝑖−1) .

Уравнения (1.15) представляют собой систему линейных алгебраических

уравнений (относительно неизвестных Σ
(𝑛+1)
𝑖 ) следующего вида:

𝐴𝑖Σ
(𝑛+1)
𝑖−1 +𝐵𝑖Σ

(𝑛+1)
𝑖 + 𝐶𝑖Σ

(𝑛+1)
𝑖+1 = 𝐷𝑖. (1.16)

Совместно с уравнениями, реализующими граничные условия, эти уравне-

ния формируют систему линейных алгебраических уравнений с трехдиаго-

нальной матрицей. Решение данной системы находится с помощью метода

прогонки. Применение неявной схемы при аппроксимации исходного урав-

нения позволяет рационально выбирать шаг по времени, исходя из приня-

той точности, поскольку такой метод является абсолютно устойчивым. В

данных расчетах шаг по времени выбирался, исходя из скорости изменения

поверхностной плотности. В частности, при идентификации конвективно-
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неустойчивых областей шаг по времени уменьшался.

1.1.2. Расчет вертикальной структуры

Для расчета вертикальной структуры диска взята тепловая модель

из работы [14]. В модели решается одномерная задача о переносе излуче-

ния в вертикальном (полярном) направлении, при этом учитываются на-

грев внутренними источниками, внешним излучением и перенос теплового

излучения в самом диске. В модели предполагается, что единственным ис-

точником непрозрачности является пыль, причем пыль термически связана

с газом. Отношение массы пыли к массе газе предполагается постоянным

по всему диску и равным 10−2. Для решения этой задачи излучение раз-

деляется на ультрафиолетовое – звездное и межзвездное – и инфракрас-

ное (тепловое) излучение самого диска. Интенсивность ультрафиолетового

излучения находится путем прямого интегрирования уравнения переноса

излучения. Так, нагрев диска ультрафиолетовым излучением звезды нахо-

дится по формуле:

𝑆star =
𝜅uvP 𝐿

4𝜋𝑅2
exp (−𝜏uv/ cos 𝜃) , (1.17)

где 𝜅uvP — усредненный по Планку коэффициент поглощения для темпе-

ратуры звезды, 𝐿 — светимость звезды, 𝜏uv — оптическая толщина к УФ-

излучению в вертикальном направлении от заданного положения до верх-

ней границы диска, cos 𝜃 — косинус угла между нормалью к диску и на-

правлением на звезду. Светимость звезды является суммой фотосферной

и аккреционной светимости. Фотосферная светимость предполагается рав-

ной солнечной, аккреционная светимость вычисляется из темпа аккреции

вещества из диска на звезду. При вычислении 𝜅uvP и 𝜏uv использовалась тем-

пература излучения звезды 𝑇star = 6000 K. В данных расчетах cos 𝜃 зада-

вался постоянным по диску и равным 0.05. Это приближение существенно
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упрощает расчет внешнего нагрева, однако оно не описывает эффекты са-

мозатенения, которые могут возникать при немонотонном распределении

плотности. Нагрев межзвездным УФ-излучением рассчитывался по фор-

муле:

𝑆bg = 𝐷𝜅uvP 𝜎𝑇
4
bg exp (−2𝜏uv) , (1.18)

где 𝑇bg = 104 K, 𝐷 = 10−14 — температура и дилюция межзвездного из-

лучения, 𝜎 — постоянная Стефана-Больцмана. Нагрев межзвездным излу-

чением для рассматриваемых областей вносит незначительный вклад по

сравнению с нагревом от центральной звезды и потому им можно прене-

бречь.

Для моделирования переноса теплового излучения решается система

моментных уравнений в эддингтоновском приближении и с использованием

усредненных по частоте коэффициентов поглощения:

𝑐V
𝜕𝑇

𝜕𝑡
= 𝜅P𝑐(𝐸 − 𝑎𝑇 4) + 𝑆 (1.19)

𝜕𝐸

𝜕𝑡
− 𝜕

𝜕𝑧

(︂
𝑐

3𝜌𝜅R

𝜕𝐸

𝜕𝑧

)︂
= −𝜌𝜅P𝑐(𝐸 − 𝑎𝑇 4), (1.20)

где 𝑇 — температура среды, 𝐸 — плотность лучистой энергии, 𝑧 — верти-

кальная координата, 𝜌 — объемная плотность, 𝑐𝑉 — теплоемкость среды, 𝑐

— скорость света, 𝑎 — постоянная Стефана, 𝜎 — поверхностная плотность,

измеряемая от экватора, 𝜅P — коэффициент поглощения, усредненный по

Планку, 𝜅R — коэффициент поглощения, усредненный по Росселанду. 𝑆 —

функция нагрева (на единицу массы) звездным, межзвездным излучением,

а также вязким трением:

𝑆 = 𝑆star + 𝑆bg +
Γvis

Σ
. (1.21)

Несмотря на то что, исходная тепловая модель является нестацио-

нарной, решение системы уравнений (1.19)–(1.20) находится в стационар-
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ном приближении. Другими словами, предполагается, что время прихода

к тепловому равновесию в вертикальном направлении существенно мень-

ше характерного времени вязкой эволюции на данном радиусе. Тестовые

расчеты показывают, что это приближение хорошо работает во внешних

областях диска, но может нарушаться в конвективно-неустойчивых обла-

стях, где характерные времена прихода к тепловому равновесию и време-

на вязкой эволюции сопоставимы. Однако использование нестационарной

тепловой модели потребует также расчета переноса тепла в радиальном

направлении, что находится за рамками используемого 1+1D подхода.

Важной особенностью тепловой модели является использование

усредненных по Планку и Росселанду непрозрачностей, зависящих от тем-

пературы. Эти коэффициенты рассчитывались по частотно-зависимым ко-

эффициентам поглощения и рассеяния для смеси графитовых и силикат-

ных пылинок. Сами спектральные коэффициенты поглощения и рассеяния

рассчитаны с помощью теории Ми, при этом распределение пылинок по

размерам бралось степенным 𝑛(𝑎) ∝ 𝑎−3.5 c минимальным и максималь-

ным радиусами пылинок 𝑎min = 5×10−7 см и 𝑎max = 10−4 см. Соответству-

ющие зависящие от длины волны и усредненные по частоте коэффициенты

поглощения приведены на Рис. 1.1.

В модели не учитывается испарение пыли при температурах 𝑇 ≥

1500 K, при которых должно происходить резкое уменьшение непрозрач-

ности. При таких высоких температурах основной вклад в непрозрачность

среды начинает вносить газ. Кроме того, при температурах 𝑇 ≈ 2000 K

существенными становятся процессы диссоциации и ионизации водорода,

однако это также не учитывается в модели. На Рис. 1.1 интервал темпера-

тур, где используемые непрозрачности, строго говоря, некорректны, отме-

чен желтым цветом. В данных расчетах температура среды, как правило,

ниже этого критического диапазона. При рассмотрении более энергетиче-

ских режимов аккреции в тепловой модели необходимо произвести моди-
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Рис. 1.1. Левая панель: зависимости коэффициентов поглощения и рассея-
ния от длины волны для смеси силикатных и графитовых пылтнок. Пра-
вая панель: соответствующие коэффициенты поглощения, усредненные по
Планку 𝜅P, по Росселанду 𝜅R и по потоку 𝜅F.

фикации, например, в соответствии с подходом, изложенным в работе [35].

Решение системы уравнений (1.19)–(1.20) находится с использовани-

ем полностью неявной схемы, что делает метод абсолютно устойчивым

и снимает ограничения на временной шаг. Данный метод позволяет кор-

ректно рассчитывать тепловую эволюцию во всех участках диска, включая

оптически-толстые области, в которых характерные времена процессов на-

грева и охлаждения сопоставимы с динамическими временами. Метод мо-

делирования тепловой структуры в данной модели тесно связан с методом

восстановления вертикальной структуры диска в предположении локаль-

ного гидростатического равновесия, которое задается следующим уравне-

нием:
𝑘𝐵

𝜇g𝑚H

𝑑(𝜌𝑇 )

𝜌 𝑑𝑧
= −𝐺𝑀*

𝑟3
𝑧 − 4𝜋𝐺𝜎, (1.22)

где 𝑀* — масса звезды. Первое слагаемое в правой части уравнения (1.22)

учитывает вертикальную компоненту гравитационного поля звезды, вто-

рое слагаемое приближенно учитывает самогравитацию диска. При исполь-

зованных параметрах модели самогравитацией диска можно пренебречь.

Расчет вертикальной структуры диска позволяет получить полную инфор-

мацию о распределении плотности и температуры в диске. Для решения
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уравнения гидростатического равновесия также используется устойчивый

неявный метод.

Принципиальным условием эффективности работы этого метода яв-

ляется оптимальный выбор пространственной сетки в 𝑧-направлении. Про-

странственная сетка должна отслеживать все заранее неизвестные особен-

ности решения (градиенты плотности и температуры) с учетом больших

градиентов плотности (до 10 порядков). Был разработан алгоритм построе-

ния и адаптивной модификации такой сетки, основанный на приближенном

быстром решении уравнения гидростатического равновесия. Метод восста-

новления вертикальной структуры диска с расчетом переноса излучения

был тщательно протестирован и сопоставлен с другими методами. В ста-

ционарном режиме распределения температуры хорошо согласуются с ре-

зультатами моделирования структуры диска, полученными другими авто-

рами [14]. В нестационарном режиме характерные времена прихода к теп-

ловому равновесию соответствуют аналитическим оценкам.

1.1.3. Результаты моделирования

Рассмотрим результаты моделирования на момент времени 35 тыс.

лет с начала эволюции принятой модели диска. С этого момента времени

устанавливается периодический, вспышечный характер аккреции: внутрен-

няя область диска (𝑅 < 3 а.е.) постепенно заполняется веществом, опти-

ческая толщина этой области возрастает до значений, при которых эта

область становится конвективно неустойчивой. В результате повышается

конвективная вязкость и, как следствие, происходит относительно быст-

рый сброс вещества из внутренней области на звезду. Внутренняя область

опустошается и конвекция затихает, после чего процесс повторятся. Этот

момент времени далее условно будем считать нулевым. На Рис. 1.2 по-

казаны радиальные распределения поверхностной плотности газа и темпа

вязкого нагрева для нескольких моментов времени (отсчитываемых от ну-
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Рис. 1.2. Радиальные распределения поверхностной плотности (верхняя
левая панель), темпа вязкого нагрева (верхняя правая панель), оптиче-
ской толщины к ИК-излучению (нижняя левая панель) и экваториальной
температуры (нижняя правая панель) для нескольких моментов времени,
иллюстрирующих развитие вспышки аккреции. Время отсчитывается от
конца предыдущей аккреционной вспышки. Вертикальной полосой пока-
зана область аккреции газа из оболочки.

левого), иллюстрирующих установившийся вспышечный режим аккреции.

На начальный момент времени поверхностная плотность во внутрен-

ней области диска 𝑅 < 3 а.е. растет по направлению от звезды, что яв-

ляется последствием сброса вещества после предыдущего цикла. Эквато-

риальная температура диска монотонно падает от внутреннего края диска

до расстояния 𝑅 ≈ 60 а.е., а затем испытывает скачок. Этот скачок на

внешней границе связан с тем, что поверхностная плотность становится

настолько малой, что диск становится прозрачным к УФ излучению звез-

ды в вертикальном направлении, т.е. экваториальные области в рамках

используемого одномерного приближения непосредственно греются звезд-
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ным излучением.

Внутренняя область 𝑅 < 3 а.е. заполняется аккрецирующим веще-

ством за 𝑡 = 3694 года. На этот момент распределение плотности во внут-

ренней области становится более монотонным. Температура во внутренней

области повышается, что связано с увеличением поверхностной плотности

и аккреционного потока в ней. Оптическая толщина к ИК-излучению до-

стигает величины 𝜏IR ≈ 400 на радиусе 𝑅 = 0.2 а.е.

После этого момента внутренняя область становится конвективно-

неустойчивой. При этом область конвективной неустойчивости распростра-

няется наружу, а на ее фронте формируется максимум плотности. На мо-

мент времени 𝑡 = 3889 лет этот фронт достигает радиуса 0.5 а.е. На распре-

делении темпа аккреционного нагрева видно, что энерговыделение внутри

0.5 а.е. на момент 𝑡 = 3889 лет примерно на два порядка величины вы-

ше, чем до возникновения конвективно-неустойчивой зоны. Температура

внутри конвективной зоны также существенно выросла, достигая значений

1000 K на радиусе 0.2 а.е. За границей конвективной области профиль тем-

пературы расположен чуть выше распределений, характерных для преды-

дущих моментов. Это является следствием того, что к фотосферной свети-

мости звезды добавляется аккреционная светимость, вызванная падением

вещества из диска на звезду.

На момент времени 𝑡 = 4042 года конвективный фронт достигает ра-

диуса 𝑅 = 3 а.е. Поверхностная плотность внутри этого радиуса значитель-

но падает по сравнению с моментом перед вспышкой, а само распределение

становится близким к радиальному профилю для нулевого момента време-

ни, с тем отличием, что на нем видны слабые осцилляции. Как видно из

Рис. 1.2, для 𝑡 = 4042 года другие распределения также становятся близ-

кими к распределениям для начального момента времени. С этого момента

внутренняя область становится конвективно устойчивой и диск вступает в

новую фазу накопления вещества.
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На Рис. 1.3 показаны распределения плотности и температуры в по-

лярном сечении диска для трех моментов времени, иллюстрирующих раз-

витие вспышки аккреции. В верхнем ряду Рис. 1.3 показаны распределения

для нулевого момента времени (начала цикла). Плотность во всем диске мо-

нотонно падает от экватора к верхней границе диска. Вблизи внутренней

границы диска градиент плотности в вертикальном направлении состав-

ляет около 11 порядков величины (n(H2) падает от 1014 на экваторе до

103 см−3 на верхней границе). В то же время характер распределения тем-

пературы зависит от расстояния до звезды. При 𝑅 ≳ 1 а.е. температура

монотонно растет от экватора к атмосфере диска, тогда как при 𝑅 ≲ 1 а.е.

температура сначала падает, а затем растет с увеличением 𝑧. Это связано

с тем, что во внутренней области диска вязкая диссипация начинает вно-

сить существенный вклад в нагрев диска, в то время как при 𝑅 ≳ 1 а.е

преимущественным источником нагрева является УФ излучение централь-

ной звезды.

Во втором ряду Рис. 1.3 показаны распределения плотности и тем-

пературы для времени 𝑡 = 3694 лет, соответствующего моменту непосред-

ственно перед вспышкой аккреции. При сравнении этих распределений с

верхними панелями для нулевого момента можно увидеть, что во внут-

ренней области диска 𝑅 < 3 а.е существенно возросла концентрация (до

1015 см−3) и температура (до 103 K) газа на экваторе, что связано с накопле-

нием вещества в этой области в результате аккреции из внешних областей

диска. Распределения плотности и температуры стали более гладкими в

окрестности 𝑙𝑔 𝑅(𝑎.𝑒.) = 0.5 по сравнению с распределениями для нулево-

го момента.

Распределения в нижнем ряду Рис. 1.3 относятся к моменту време-

ни 𝑡 = 3889 лет и соответствуют фазе развитой конвекции и сброса ве-

щества из внутренней области. На распределении плотности в окрестно-

сти lg𝑅 = −0.3 видна область повышенной плотности, соответствующая
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Рис. 1.3. Распределения концентрации газа (слева) и температуры газа
(справа) в RZ-сечении диска для трех времен, иллюстрирующих развитие
вспышки аккреции. Время отсчитывается от конца предыдущей аккреци-
онной вспышки и указано в верхнем левом углу каждой панели. По оси ор-
динат отложено отношение высоты над экватором к радиальному расстоя-
нию до звезды. Конвективно-неустойчивые области выделены штриховкой.
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Рис. 1.4. Отношение градиента температуры к адиабатическому градиенту
как функция 𝑧-координаты для 𝑅 = 0.2 а.е. (левая панель) и для 𝑅 = 1 а.е.
(правая панель) для момента 1665 лет, соответствующего фазе аккрецион-
ной вспышки. Приведены также линии, показывающие отношения 0 и −1.

фронту распространения конвекции. Толщина диска внутри этой области

несколько выше, чем для фазы накопления вещества, что связано с повы-

шенной температурой в зоне конвекции. На всех распределениях штрихов-

кой показаны области, удовлетворяющие критерию конвективной неустой-

чивости. Видно, что область конвективной неустойчивости располагается

вблизи экватора и простирается до высоты 𝑧/𝑅 ≈ 0.03.

На Рис. 1.4 построены распределения величины отношения градиен-

та температуры 𝑑𝑇/𝑑𝑧 к модулю адиабатического градиента 𝑔(𝑧)/𝐶𝑝 вдоль

𝑧-направления для двух радиальных положений в диске на фазе аккреци-

онной вспышки для момента 𝑡 = 3889 лет. В распределении для 𝑅 = 0.2 а.е.

видна область, где это отношение опускается ниже значения −1, при ко-

тором выполняется условие конвективной неустойчивости. Для 𝑅 = 1 а.е.

также имеет место отрицательный градиент температуры вблизи эквато-

ра, но он по модулю величины не превосходит адиабатический. Поэтому

конвективно-неустойчивой области на данный момент здесь не возникает.

На Рис. 1.5 приведены зависимомти аккреционного потока от радиуса

для момента непосредственно после предыдущей вспышки (𝑡 = 0 лет), для

момента перед аккреционной вспышкой (3694 лет) и для самой фазы сброса

вещества (3889 лет).
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Рис. 1.5. Радиальные распределения аккреционного потока для нулевого
момента времени (верхняя панель) непосредственно перед вспышкой (сред-
няя панель) и во время вспышки (нижняя панель). Положительное значе-
ние потока (верхняя часть каждого распределения) соответствует течению
от звезды, отрицательное значение (нижняя часть распределения) — к звез-
де. Время отсчитывается от конца предыдущей аккреционной вспышки и
указано в верхней части каждой панели. Горизонтальные линии соответ-
ствуют потокам ±0.5 × 10−7 M⊙/год. Вертикальной полосой показана об-
ласть аккреции газа из оболочки.
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В фазе накопления вещества (0 < 𝑡 < 3694 лет) диск можно условно

разделить на две части — аккреционную и декреционную. В аккреционной

части (𝑅 < 15 а.е.) поток отрицательный, т.е. вещество движется по на-

правлению к звезде, в то время как в декреционной части (𝑅 > 15 а.е.) газ

движется наружу. Положение границы между этими областями в базовой

модели определяется постоянным притоком вещества из оболочки в коль-

цо 10–20 а.е. Значения потоков по абсолютной величине по обе стороны от

этой границы близки к величине 0.5× 10−7 M⊙/год, т.е. к половине темпа

аккреции из оболочки. Таким образом, около половины массы аккрециру-

ющей оболочки поступает во внутреннюю часть диска, другая половина

— во внешнюю. В рамках исследуемой модели аккрецируемое из оболочки

вещество подается на диск с кеплеровской скоростью. На момент времени

3694 лет поток вещества в аккреционной части уменьшается по направ-

лению к звезде, принимая минимальное значение на внутренней границе

диска, что свидетельствует о процессе накопления вещества в этой области.

В фазе аккреционной вспышки (нижняя панель Рис. 1.5) на распре-

делении потоков видна характерная особенность — пик положительного

потока с амплитудой 5× 10−7 M⊙/год в окрестности 0.5 а.е., являющийся

фронтом распространения области, охваченной конвекцией. Как уже бы-

ло отмечено ранее, этот фронт распространяется наружу. Внутри области

0.5 а.е. аккреционный поток более чем на порядок превышает значения,

характерные для фазы накопления. В то же время распределение потока

перед конвективным фронтом, т.е. при 𝑅 > 0.5 а.е., осталось прежним.

На Рис. 1.6 приведены зависимости темпа аккреции на звезду от вре-

мени (левая панель) и аккреционной светимости (средняя панель) для вре-

менного интервала 12000 лет после установления вспышечного режима ак-

креции, а также темп аккреции на звезду во время фазы вспышки (правая

панель). Аккреционная светимость всего диска (красная линия на Рис. 1.6)

вычислялась интегрированием выражения (1.2) от внутренней до внешней
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Рис. 1.6. Зависимость темпа аккреции газа диска звездой от времени (ле-
вая панель) и аккреционной светимости (средняя панель) для временного
интервала 12000 лет после установления вспышечного режима аккреции.
Правая панель: темп аккреции на звезду во время фазы вспышки. Тонкой
красной линией на средней панели показана аккреционная светимость все-
го диска, толстой синей линией — светимость, связанная с аккрецией газа
с внутренней границы диска на звезду. Вертикальные оранжевые линии на
правой панели соответствуют временам 3694, 3889 и 4042 года.

границы диска. Аккреционная светимость, связанная с аккрецией газа с

внутренней границы диска на звезду, вычислялась по формуле:

𝐿* =
1

2

𝐺𝑀*�̇�

𝑅*
, (1.23)

где 𝑀* и 𝑅* — масса и радиус звезды (приняты солнечными). Из приве-

денных зависимостей видно, что интервал между вспышками составляет

около 4000 лет, а сама конвективная фаза длится порядка 200 лет. Темп

аккреции на звезду во время конвективной фазы примерно на два поряд-

ка величины превышает темп аккреции в спокойный период. Общий темп

энерговыделения в самом диске и на поверхности звезды во время активной

фазы составляет примерно 6𝐿⊙, что в 50 – 100 раз превосходит значения,

характерные для фазы накопления газа в нем.

1.1.4. Обсуждение базовой модели

Сравнивая модельные темпы аккреции и светимости с молодыми

вспышечными объектами типа FU Ori (фуоры) и EX Lup (экзоры), см. [38],

можно заключить, что представленная модель достаточно хорошо воспро-

изводит характерную продолжительность вспышек фуоров (от несколь-
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ких десятков до сотен лет). Продолжительность спокойной фазы между

вспышками фуоров сложно получить из наблюдений, она варьируется от

нескольких тысяч лет [36] до нескольких десятков тысяч лет [37]. Пред-

ложенная модель находится около нижнего предела наблюдательных оце-

нок. С другой стороны, максимальное значение темпа аккреции в течение

вспышки находится около нижнего предела наблюдательных оценок и со-

гласуется разве что с NGC 722 [38]. По максимальным значениям темпа

аккреции и светимости данная модель больше согласуется со вспышками

типа EX Lup, однако данные объекты отличаются значительно более ко-

роткими и частыми вспышками с длительностью от нескольких месяцев до

нескольких лет [38].

Основная цель представленной модели — описать картину эволюции

диска и показать возможную роль конвекции в обеспечении вспышечного

режима аккреции. Схематически эта картина представлена на Рис. 1.7.

Важно помнить ряд принципиальных моментов, лежащих в основе

модели и требующих особого внимания при ее дальнейшем развитии. Пред-

полагается, что в диске наряду с конвекцией есть некоторый другой меха-

низм, обеспечивающий «фоновую» вязкость. Именно благодаря этому ме-

ханизму происходит перенос массы и углового момента в спокойной фазе

эволюции диска. Благодаря этой фоновой вязкости происходит и накопле-

ние вещества во внутренней области диска. Конвекция в данной модели

является триггером, обеспечивающим сброс вещества из внутренней обла-

сти диска.

Принципиальным условием возникновения конвективно-неустойчивых

областей в данной модели является рост непрозрачности среды с увеличе-

нием температуры, см. Рис. 1.1. При использовании усредненных по ча-

стоте непрозрачностей, не зависящих от температуры (которые получа-

ются в приближении независимости спектральных коэффициентов погло-

щения от температуры и частоты), образующийся градиент температуры
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Рис. 1.7. Схема, иллюстрирующая вспышечный характер аккреции в про-
топланетных дисках. Слева: фаза накопления вещества. Справа: конвек-
тивная фаза.

оказывается не достаточно сильным для обеспечения условия (1.8). Рост

непрозрачности с увеличением температуры приводит также к тому, что

развитие конвекции во внутренней области диска является процессом с по-

ложительной обратной связью — увеличение темпа аккреции приводит к

повышенному выделению энергии, росту температуры и как следствие —

к усилению условий конвективной неустойчивости. Однако конвективно-

неустойчивая область сравнительно быстро (за время порядка ста лет) ис-

тощается — сильное уменьшение плотности приводит к падению темпов

аккреции и энерговыделения, что в конечном итоге приводит к восстанов-

лению конвективной устойчивости внутренней области. Таким образом, в

данной модели конвекция является самоподдерживающейся только в ко-

роткие промежутки времени во внутренних областях диска, при этом важ-

на роль фоновой вязкости для обеспечения ее запуска.

Условием квазипериодического (вспышечного) режима аккреции в

рамках представленной модели является задание притока вещества в диск

из оболочки. В текущей реализации модели аккреция газа из оболочки за-

давалась постоянной, область аккреции представляет собой кольцо между

10 и 20 а.е. В действительности темп аккреции и положение области аккре-

ции вещества из оболочки зависят от времени, что необходимо учитывать

при построении моделей, нацеленных на более корректное сопоставление
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модели с наблюдениями. При уменьшении темпа аккреции из оболочки и

истощении диска внутренние области становятся более прозрачными к соб-

ственному тепловому излучению, а темп вязкого нагрева падает. Все это

приводит к уменьшению экваториальной температуры и как следствие —

условия конвективной неустойчивости перестают выполняться.

Важным элементом модели является также метод расчета коэффици-

ента вязкости в конвективно-неустойчивой области. Для этого использует-

ся приближение, в котором скорость конвективных элементов вычисляется

из условия, что вся выделившаяся в результате вязкости тепловая энергия

переносится конвективным потоком. При таком подходе не учитывается,

что часть энергии может переносится излучением, т.е. скорость конвек-

тивных элементов несколько завышается. В то же время при восстановле-

нии вертикальной структуры диска не учитываются конвективный перенос

энергии и лучистый перенос энергии в радиальном направлении, т.е. рас-

пределение температуры находится только с учетом переноса излучения

в вертикальном направлении, причем, в стационарном приближении. Для

того, чтобы устранить эти несогласованности, планируется в дальнейшем

использовать теорию длины пути перемешивания, которая с успехом при-

меняется для учета конвекции при расчете структуры звезд.

Представленная картина явлется только одним из возможных сцена-

риев вспышечного характера аккреции около молодых звезд. На данный

момент уже предложены самые разнообразные модели для объяснений фу-

оров и экзоров. Например, в работе [39] представлена двумерная гидроди-

намическая модель, в которой вспышечный характер аккреции обеспечи-

вается магнито-вращательной неустойчивостью, в то время как гравита-

ционная неустойчивость ответственна за приток вещества во внутренние

области диска из его внешней части. В работе [40] вспышки фуоров объяс-

няются падением гравитационно-связанных фрагментов, формирующихся

в аккреционном диске и мигрирующих к звезде. Отмечается также, что для
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объяснения наблюдательных проявлений фуоров и динамики околозвезд-

ного газа необходимо наличие интенсивного ветра, генерируемого внутрен-

ними областями турбулизованного аккреционного диска [41].

1.2. Устойчивость нерегулярного характера аккреции

В предыдущем разделе 1.1 было продемонстрировано, что конвек-

тивная неустойчивость может приводить к нерегулярному характеру ак-

креции. В рамках модели вязкого диска было показано, что конвекция

при наличии фоновой вязкости является процессом с положительной об-

ратной связью, обеспечиваемой ростом непрозрачности газопылевой среды

при увеличении температуры, и поэтому может быть ответственна за появ-

ление вспышек и эпизодической аккреции в ПД. Однако не исследовалось,

как параметры модели влияют на данный вывод, и не был изучен харак-

тер эпизодической аккреции для различных темпов падения вещества из

оболочки. Целью данного раздела является более детальное исследование

нерегулярного аккреционного режима, полученного выше.

1.2.1. Описание исследуемых параметров модели

Для идентификации конвективно-неустойчивых областей диска, од-

новременно с моделированием радиальной эволюции в данной модели

происходит восстановление вертикальной структуры диска. В приближе-

нии гидростатически-равновесного диска рассчитываются распределения

плотности и температуры в полярном направлении. Основным фактором,

управляющим эволюцией диска в рамках данной модели, является зависи-

мость коэффициента вязкости 𝜈(𝑅, 𝑡) от радиуса. В модели принимается,

что коэффициент вязкости является суммой фоновой и конвективной вяз-

кости (идея о дополнительной вязкости в околозвездных дисках, связанной
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с конвекцией, более подробно обсуждается в работах [43,44,70]):

𝜈(𝑅, 𝑡) = 𝜈bg(𝑅) + 𝜈c(𝑅, 𝑡). (1.24)

Фоновая вязкость связана с некоторым неконвективным механизмом

переноса углового момента (например, с магнитовращательной неустойчи-

востью [9, 45]) и обеспечивает непрерывную аккрецию газа. Эта вязкость

задается уравнением (1.3), где параметр 𝛽 = 1 выбран из условия воспроиз-

ведения закона распределения плотности в наблюдаемых протопланетных

дисках [26]. Источником возникновения конвекции в данной модели явля-

ется выделение тепла за счет вязкой диссипации газа (1.10), где Γvis —

темп вязкой диссипации, приходящийся на единичную площадку диска на

данном радиусе, 𝑀* — масса звезды.

Конвективная вязкость 𝜈c отлична от нуля в конвективно-неустойчивых

областях и рассчитывается согласно уравнению (1.9). Рассчитанная таким

образом конвективная вязкость 𝜈c сглаживается по радиусу на масштабе

𝐻, формируя величину 𝜈c, входящую в формулу (1.24). Ранее для нахож-

дения характерной скорости конвекции 𝑉c использовалось предположение,

что вся выделившаяся в результате вязкой диссипации энергия переходит

в кинетическую энергию конвективного движения, что является верхней

оценкой для этой величины. В данном разделе дополнительно вводится

коэффициент 𝜂 ≤ 1, который характеризует эффективность перехода теп-

ловой энергии в конвективное движение:

𝜂Γvis =
𝜌0𝑉

2
c

2
𝑉c, (1.25)

где 𝜌0 — экваториальная плотность.

При реконструкции вертикальной структуры диска наряду с вязкой

диссипацией газа учитывается нагрев излучением центрального объекта.

При этом его светимость складывается из фотосферной светимости звезды
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(принимаем ее равной солнечной) и аккреционной светимости, рассчиты-

ваемой по формуле:

𝐿𝑎𝑐𝑐 =
1

2

𝐺𝑀*�̇�*

𝑅*
, (1.26)

где 𝑅* — радиус звезды, �̇�* — темп аккреции из диска на звезду.

При решении уравнения (1.1) используются фиксированные значения

поверхностной плотности на внутренней (0.2 а.е.) и внешней (200 а.е.) гра-

ницах модельного диска. Значения плотности на границах выбраны сравни-

тельно малыми, что реализует свободное вытекание вещества из рассмат-

риваемой области. Как уже отмечалось, более сложные граничные условия

требуют отдельного изучения. Исследованию важности внутреннего гра-

ничного условия при моделировании протопланетных дисков посвящена, в

частности, работа [46].

В данном разделе исследуется влияние четырех параметров модели

на проявление эпизодического характера аккреции: 1) темпа аккреции из

оболочки на диск �̇� ; 2) области питания, на которую аккрецирует веще-

ство из оболочки 𝑅ring; 3) величины фоновой вязкости 𝜈0; 4) коэффициента

эффективности конвекции 𝜂. В описанной выше модели задавался посто-

янный приток газа из оболочки на диск в кольцо между 10 и 20 а.е. с

темпом аккреции 10−7 𝑀⊙/год, а также были использованы коэффициен-

ты 𝜈0 = 1015 см2/c и 𝜂 = 1. Эта модель в дальнейшем будет называться

базовой. Далее я рассматриваю модели с темпами аккреции, отличающи-

мися от базового на два порядка в обе стороны, что соответствует разбросу

наблюдаемых в ПД темпов аккреции [47, 48]. Наряду с зоной питания 10–

20 а.е. также исследуется случай, когда газ аккрецирует на диск в кольцо

между 1 и 2 а.е, что более характерно для начальных этапов эволюции

ПД. Другим важным параметром модели является фоновая вязкость, ко-

торая предопределяет время жизни диска и его массу. В базовой модели

использовалось значение 𝜈0 = 1015 см2/c, которое соответствует относи-
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Таблица 1.1. Параметры рассматриваемых моделей

Модель �̇� , 𝑅ring, 𝜂 𝜈0/10
15,

# M⊙/год а.е. — см2/c
1 10−9 10− 20 1 1
2 10−7 10− 20 1 1
3 10−5 10− 20 1 1
4 10−9 1− 2 1 1
5 10−7 1− 2 1 1
6 10−5 1− 2 1 1
7 10−7 10− 20 1 0.1
8 10−7 10− 20 0.1 1

тельно высокой турбулентной вязкости. Согласно оценкам из предыдущего

раздела, соответствующий этому значению альфа-параметр турбулентной

вязкости [28, 49] равен 𝛼 = 0.1. Дополнительно рассматривается модель с

фоновой вязкостью на порядок меньше базовой, что ближе к наблюдаемым

оценкам для проэволюционировавших ПД. Коэффициент эффективности

конвекции 𝜂 = 1, принятый в базовой модели, заведомо переоценивает пе-

реход тепловой энергии в конвективную, поскольку часть энергии должна

переноситься излучением. Для ответа на вопрос, не исчезнут ли вспышки,

вызываемые конвекцией, если существенная часть выделившейся энергии

переносится излучением, рассматривается модель с 𝜂 = 0.1. В Таблице 1.1

перечислены параметры исследуемых моделей, а в разделе 1.2.2 описаны

результаты моделирования.

1.2.2. Режимы дисковой аккреции

В данном разделе представлены результаты для моделей с постоян-

ным (по времени и пространству) притоком вещества в диск из оболочки.

Соответствующий темп притока вещества внутри области питания имеет
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вид:

𝑊 (𝑅, 𝑡) =
�̇�

𝜋(𝑅2
ring,2 −𝑅2

ring,1)
, (1.27)

где �̇� — интегральный темп притока из оболочки на диск, 𝑅ring,1 и 𝑅ring,2

— внутренний и внешний радиусы области питания. Моделирование прово-

дилось до начала возникновения вспышек, если таковые возникали, и ис-

следовались их характеристики. При этом, дальнейшая эволюция диска не

рассматривалась. В этих расчетах масса центральной звезды (𝑀* = 1𝑀⊙),

ее радиус (𝑅* = 1𝑅⊙) и ее светимость (𝐿* = 1𝐿⊙) считались постоянными.

В то же время учитывалась переменность интегральной светимости цен-

трального объекта, связанная с аккрецией вещества из диска на звезду, см.

формулу (1.26).

1.2.2.1. Модели с внешней областью питания

Рассмотрим результаты моделирования для случаев с внешней обла-

стью питания (𝑅ring = 10 − 20 а.е.), отличающихся темпами аккреции из

оболочки (Модели 1, 2 и 3) при фиксированных значениях 𝜈0 = 1015 см2/c

и 𝜂 = 1. Эволюция распределений поверхностной плотности и темпа аккре-

ции газа из диска на звезду для указанных моделей приведена на Рис. 1.8.

В Модели 1 с 10−9 M⊙/год (верхняя панель Рис. 1.8) устанавливается ква-

зистационарный режим, что видно по зависимости �̇� от времени. Распре-

деление плотности для различных моментов времени имеют гладкий вид с

небольшими особенностями вблизи области питания и внутренней границы

диска, обусловленными граничными условиями. При таком относительно

низком темпе аккреции конвективно-неустойчивые области в диске не воз-

никают, и его эволюция полностью определяется фоновой вязкостью. Темп

аккреции из диска на звезду приближается к стационару со значением,

близким к темпу притока вещества из оболочки.

При увеличении темпа притока газа на диск до 10−7 M⊙/год (Мо-
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дель 2) в нем устанавливается эпизодический характер аккреции. Эти

параметры соответствует базовой модели. Вещество со временем накап-

ливается во внутренней области диска, после чего эта область становит-

ся конвективно-неустойчивой. В конвективно-неустойчивой области общая

вязкость увеличивается примерно на два порядка, что приводит к отно-

сительно быстрому сбросу вещества на диск. На средней панели Рис. 1.8

(левая колонка) приведены распределения плотности для нескольких мо-

ментов времени, иллюстрирующих данный процесс. Продолжительность

фазы накопления ∼3000 лет, конвективная фаза длится ∼250 лет.

При дальнейшем увеличении темпа притока газа из оболочки на диск

до 10−5 M⊙/год (Модель 3, нижняя панель Рис. 1.8) растет частота аккре-

ционных вспышек и максимальный темп аккреции. При повышенном при-

токе вещества из оболочки время накопления вещества до возникновения

конвективной неустойчивости уменьшается (∼700 лет), при этом макси-

мальный темп аккреции на звезду во время конвективной фазы увеличи-

вается на 2 порядка по сравнению с базовой моделью. В моделях 2 и 3

минимальный темп аккреции (между вспышками) сопоставим.

1.2.2.2. Модели с внутренней областью питания

Рассмотрим результаты для моделей с внутренней областью питания

(𝑅ring = 1− 2 а.е., 𝜈0 = 1015 см2/c, 𝜂 = 1) и разными темпами аккреции из

оболочки: �̇� = 10−9, 10−7, и 10−5𝑀⊙/год (Модели 4, 5 и 6, соответствен-

но). Радиальные распределения поверхностной плотности и темпы аккре-

ции вещества из диска на звезду для этого набора моделей приведены на

Рис. 1.9. Для случая �̇� = 10−9𝑀⊙/год (Модель 4) видно, что конвективно-

неустойчивые области не возникают. В полной аналогии с Моделью 1 рас-

пределения плотности имеют особенности вблизи границ диска и области

питания.

Выделю ряд отличий между Моделями 5 и 2, имеющих внешний при-
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Рис. 1.8. Результаты моделирования эволюции диска для моделей с внеш-
ней областью питания (верхняя, средняя и нижняя панели для Моделей 1,
2 и 3, соответственно). Левая колонка: радиальные распределения поверх-
ностной плотности, иллюстрирующие развитие вспышки аккреции. Время
отсчитывается от конца предыдущей аккреционной вспышки. Вертикаль-
ной полосой показана область аккреции газа из оболочки. Правая колонка:
темп аккреции вещества из диска на звезду.
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Рис. 1.9. Результаты моделирования эволюции диска для моделей с внут-
ренней областью питания (верхняя, средняя и нижняя панели для Моде-
лей 4, 5 и 6, соответственно). Левая колонка: радиальные распределения
поверхностной плотности, иллюстрирующие развитие вспышки аккреции.
Время отсчитывается от конца предыдущей аккреционной вспышки. Вер-
тикальной полосой показана область аккреции газа из оболочки. Правая
колонка: темп аккреции вещества из диска на звезду.
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ток с темпом 10−7𝑀⊙/год. Во-первых, стоит отметить уменьшение продол-

жительности фазы накопления вещества примерно на порядок величины

(до ∼250 лет) и сокращение конвективной фазы (вспышка длится, прибли-

зительно, в 5 раз меньше: 50 лет вместо 250 лет в базовой модели). Во-

вторых, для Модели 5 максимальный уровень аккреции вещества из диска

на центральный объект на порядок ниже. К тому же, при внутренней об-

ласти питания быстрее устанавливается вспышечный характер аккреции

вещества на звезду.

Существенно больше отличий возникает между Моделями 3 и 6 с

�̇� = 10−5𝑀⊙/год. В Модели 6 внутренняя область не успевает освобож-

даться от накопленного вещества и постоянно пребывает в состоянии кон-

вективной неустойчивости. Тем не менее, на зависимости аккреционного

темпа от времени видны относительно слабые осцилляции в интервале от

10−5 до 10−6𝑀⊙/год (нижняя панель Рис. 1.9). Эти осцилляции связаны с

тем, что внешняя граница конвективной зоны, находящаяся за областью

питания, неустойчива: в этой внешней зоне вещество накапливается и раз-

ряжается аналогичным образом, как и внутренние области в базовой мо-

дели диска.

Проанализируем более детально развитие вспышек в Моделях 2 и 5.

На Рис. 1.10 для этих моделей показана более детальная эволюция распре-

делений поверхностной плотности и зависимости темпа аккреции от вре-

мени в фазе вспышки. Как было отмечено ранее, на распределениях плот-

ности во время конвективной фазы появляются горбы, которые являются

фронтами распространения конвективной области. По этим горбам можно

легко идентифицировать положение конвективно-неустойчивой области. В

Модели 2 конвективно-неустойчивая область возникает вблизи внутренней

границы диска (0.2 а.е.) и далее распространяется наружу. Такое разви-

тие конвективной области приводит к формированию Π-образного профи-

ля темпа аккреции (правая верхняя панель). В то же время, в Модели 5
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Рис. 1.10. Детализация развития вспышки для Модели 2 (верхняя панель)
и Модели 5 (нижняя панель). Левая колонка: радиальные распределения
поверхностной плотности (время отсчитывается от конца предыдущей ак-
креционной вспышки). Вертикальной полосой показана область аккреции
газа из оболочки. Правая колонка: темп аккреции вещества из диска на
звезду. Положение и цвет вертикальных линий соответствуют распределе-
ниям на левой панели.

конвекция инициализируется в области питания, распространяясь во внут-

реннюю часть диска. Это приводит к аккумуляции вещества на внутрен-

нем фронте и его резкому падению на звезду, что ведет к формированию

Λ-образного профиля вспышки. Эти особенности профиля темпа аккреции

могут быть важны для интерпретации наблюдений у молодых вспышечных

объектов.

1.2.2.3. Влияние фоновой вязкости и коэффициента эффективности кон-

векции

Рассмотрим результаты Модели 7 (левая панель Рис. 1.11), в которой

фоновая вязкость на порядок меньше, чем в базовой. Вспышки в данной
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модели начинают возникать на более поздних временах (после 225 тыс.

лет) по сравнению с базовой моделью (около 30 тыс. лет). Интервал между

вспышками для случая с пониженной фоновой вязкостью увеличился при-

мерно в 20 раз, на тот же фактор увеличилась и максимальная интенсив-

ность аккреции во время вспышки. В Модели 7 существенно уменьшился

минимальный темп аккреции (до 10−11𝑀⊙/год). Эти особенности связа-

ны с тем, что пониженная фоновая вязкость приводит к меньшему темпу

вязкой диссипации, что позволяет накапливать больше массы в диске до

возникновения конвективной неустойчивости. Таким образом, уменьшение

фоновой вязкости не приводит к исчезновению вспышек, но преобразует

их в менее частые, но более интенсивные. При этом, длительности самих

вспышек в Моделях 2 и 7 сопоставимы. Это связано с тем, что во время

конвективной фазы основной вклад в коэффициент вязкости 𝜈(𝑅, 𝑡) вно-

сит конвективная вязкость 𝜈𝑐 (см. формулу (1.24)), которая не зависит от

значения 𝜈0.

На правой панели Рис. 1.11 показаны темпы аккреции для базовой мо-

дели и модели с пониженным коэффициентом эффективности конвекции.

Видно, что уменьшение 𝜂 также не приводит к исчезновению вспышек,

но модифицирует их. Вспышки становятся на четверть более частыми, но

менее интенсивными. Уменьшенная эффективность конвекции приводит

к меньшему значению коэффициента конвективной вязкости 𝜈c(𝑅, 𝑡), см.

формулы (1.9)-(1.25). Так как конвективная вязкость становится меньше,

менее интенсивной становится конвективная фаза, в результате чего диск

сбрасывает во время вспышки меньшую массу, что приводит к уменьшению

интервалов между самими вспышками.

Основная цель представленных модельных расчетов — продемонстри-

ровать возможную роль конвекции в обеспечении нестационарного режима

аккреции в аккреционных дисках и качественно оценить важность неко-

торых параметров. В описанных выше Моделях 1–8 аккреция задавалась
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Рис. 1.11. Темп аккреции вещества из диска на звезду для различных мо-
делей. Слева: базовая модель (Модель 2, 𝜈15 = 1) и модель с пониженной
фоновой вязкостью (Модель 7, 𝜈15 = 0.1). Верхняя ось абсцисс соответ-
ствует базовой модели. Нижняя ось — Модели 7. Справа: базовая модель
(Модель 2, 𝜂 = 1) и модель с пониженным коэффициентом эффективности
конвекции (Модель 8, 𝜂 = 0.1).

постоянной во времени и пространстве. В действительности, и темп аккре-

ции, и область падения из оболочки должны меняться со временем. В сле-

дующем разделе описано моделирование долговременной эволюции диска

с учетом этой зависимости.

1.3. Эволюция ПД при переменном притоке вещества из оболочки

Для исследования долговременной эволюции диска необходимо за-

дать реалистичную функцию 𝑊 (𝑅, 𝑡), описывающую темп притока веще-

ства из оболочки. Для вычисления данной функции использовано прибли-

жение о сохранении локального углового момента вещества аккрецирую-

щей оболочки — остатка родительского протозвездного облака. Аналогич-

ное приближение было использовано ранее при оценке области падения

вещества (1.13). В рамках данного приближения элемент объема, перво-

начально находившийся на расстоянии 𝑙 от полярной оси, падает на так

называемый центробежный радиус 𝑅𝑐:

𝑅𝑐 =
𝑙4Ω2

𝐺𝑀*
, (1.28)
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на котором его угловая скорость становится равной кеплеровской. В дан-

ном выражении Ω — начальная угловая скорость рассматриваемого эле-

мента, 𝑀* — текущая масса звезды. Таким образом, в принятой модели

предполагается, что элементы облака последовательно оседают на диск с

локальной кеплеровской скоростью, причем каждому элементу облака со-

ответствует свой радиус осаждения, вычисляемый из условия сохранения

момента импульса элемента.

Если предположить, что исходное протозвездное облако является

сферически-симметричным и вращается твердотельно, то функция𝑊 (𝑅, 𝑡)

имеет вид [50]:

𝑊 (𝑅, 𝑡) =
�̇�(𝑡)

8𝜋𝑅2
𝑐(𝑡)

(︂
𝑅

𝑅𝑐(𝑡)

)︂−3/2
[︃
1−

(︂
𝑅

𝑅𝑐(𝑡)

)︂1/2
]︃−1/2

, (1.29)

где �̇�(𝑡) — текущий полный темп аккреции из оболочки на диск, 𝑅𝑐(𝑡) —

граница области питания, т.е. центробежный радиус для аккрецируемого

элемента из экваториальной плоскости. Для задания функций �̇�(𝑡) и 𝑅𝑐(𝑡)

могут использоваться различные подходы, см. [50]. В частности, классиче-

ским является приближение �̇� ≈ 𝑐𝑠
3

𝐺
[51], где нет зависимости от времени,

однако эта оценка получена для автомодельного решения и не учитывает

конечную массу оболочки. Использованные в диссертации функции �̇�(𝑡)

и 𝑅𝑐(𝑡) получены аппроксимацией и экстраполяцией результатов числен-

ного моделирования коллапса облака и последующей аккреции оболочки

на звезду из работы [52]. Это возможно сделать, поскольку в указанной

работе использовался лагранжевый метод, в рамках которого прослежи-

вается эволюция отдельных элементов. При этом была использована угло-

вая скорость начального облака Ω = 10−14 c−1, что является характерным

значением для ядер молекулярных облаков [53]. На рис. 1.12 приведены

используемые функции �̇�(𝑡), 𝑅𝑐(𝑡), а также вид функции 𝑊 (𝑅, 𝑡). Темп

аккреции из оболочки на диск в интервале 0.2–0.7 млн. лет хорошо аппрок-
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Рис. 1.12. Левая панель: темп аккреции из оболочки на диск. Черной ли-
нией показана экстраполяция численного решения. Средняя панель: за-
висимость границы области питания 𝑅𝑐 от времени. Правая панель: вид
функции 𝑊 (𝑅, 𝑡) для темпа аккреции �̇� = 10−4𝑀⊙/год и 𝑅𝑐 = 1 а.е.

симируется экспоненциальной функцией. В связи с отсутствием данных

для дальнейшей эволюции оболочки, эта аппроксимация и для больших

времен. Центробежный радиус увеличивается со временем, достигая зна-

чения ≈180 а.е. на 0.8 млн. лет. Для больших времен используется посто-

янное значение 180 а.е. Из формы функции 𝑊 (𝑅, 𝑡) видно, что падающее

на диск вещество неравномерно заполняет область внутри области пита-

ния диска. В частности, максимум 𝑊 (𝑅, 𝑡) вблизи нуля связан с падением

вещества на диск из околополярных областей оболочки.

Поскольку в рамках данной модели исследуется долговременная эво-

люция диска, необходимо учитывать, что масса звезды растет за счет при-

тока вещества из диска. Чтобы учесть это, начальная масса звезды при-

нималась за 0.3 𝑀⊙ и увеличивалась в соответствии с аккрецированной

массой. Одновременно с массой должны меняться также радиус звезды и

ее фотосферная светимость, однако в целях упрощения радиус и свети-

мость звезды полагались равными солнечным. Как и в модели с постоян-

ным притоком, аккреционная светимость центрального объекта переменна

и вычисляется по формуле (1.26). Стоит отметить, что аккреционная све-

тимость вносит значительный вклад в светимость центрального объекта на

ранних этапах эволюции диска. Значения коэффициентов 𝜈0 = 1015 см2/c

и 𝜂 = 1 были взяты из базовой модели и от времени не зависели.

Рассмотрим результаты расчета эволюции диска для данной модели.
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диск). Правая панель: изменение массы диска и звезды со временем.

На Рис. 1.13 приведены зависимость темпа аккреции из диска на звезду от

времени, а также изменение массы диска со временем. Заполненная область

в распределении темпа аккреции в интервале 0.17–3.7 млн. лет указывает

на вспышечный режим аккреции — на данном масштабе рисунка многочис-

ленные вспышки сливаются в единую сплошную полосу. После 3.7 млн. лет

вспышки прекращаются и темп аккреции плавно уменьшается со временем.

Из сравнения темпа аккреции на звезду с темпом притока вещества из обо-

лочки (пунктирная линия на левой панели Рис. 1.13) можно сделать вывод

о том, что важным процессом является накопление массы диском. В пер-

вый миллион лет в диске накапливается значительная масса (см. правую

панель Рис. 1.13) и его дальнейшая эволюция определяется перераспреде-

лением этой массы, в то время как приток вещества из оболочки становится

пренебрежимо мал. Как максимальный, так и минимальный темпы аккре-

ции во вспышечной фазе плавно уменьшаются в течение ≈ 2 млн. лет,

после чего остаются практически постоянными до 3.7 млн. лет. Изменение

темпа аккреции в спокойной фазе (𝑡 > 3.7 млн. лет) хорошо согласуется

с аналитической зависимостью �̇� ∝ 𝑡−5/4, которая соответствует диску с

распределением вязкости 𝜈 ∝ 𝑅, см. формулу (6) из работы [54].

На Рис. 1.14 показаны характерные формы аккреционных вспышек
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Рис. 1.14. Темп аккреции вещества из диска на звезду для трех интервалов
времени в окрестности 0.4 млн. лет (левая панель), 1.5 млн. лет (средняя
панель) и 3.5 млн. лет (правая панель).

для моментов времени в окрестности 0.4, 1.5 и 3.5 млн. лет. Очевидно, что

вспышки имеют профили, отличные от тех, что были описаны для модели

с постоянным притоком вещества. В частности, вспышки на 0.4 и 1.5 млн.

лет имеют глубокие и узкие минимумы непосредственно перед максиму-

мом. В то же время, вспышки на 3.5 млн. лет по морфологии похожи на

те, что описаны в Разделе 1.2.2, но являются составными. Эти различия

связаны с продвинутой эволюцией диска и влиянием внешних частей дис-

ка — резервуаром массы для конвективно-неустойчивых областей, что не

было учтено в модели с постоянным притоком.

В качестве примера проанализируем формирование вспышки для ин-

тервала времени в окрестности 1.5 млн. лет. На Рис. 1.15 представлены

поверхностная плотность диска и суммарный коэффициент вязкости 𝜈(𝑅)

для трех близких моментов времени. В условно начальный момент времени

вся внутренняя область вплоть до 30 а.е. является конвективной, что видно

по высокому коэффициенту вязкости (правая панель Рис. 1.15). С течением

времени протяженность конвективной области уменьшается, т.е. ее грани-

ца двигается по направлению к звезде, достигая 2 а.е. на момент времени

227 лет. На момент времени 291 год внешняя граница этой конвективной

зоны доходит до радиуса 0.35 а.е., и вскоре достигнет внутренней границы

диска. На тот же момент времени видно, что образовалась новая конвек-

тивная зона внутри 0.7–5 а.е. Эта новая конвективная зона расширяется в
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Рис. 1.15. Левая панель: радиальное распределение поверхностной плотно-
сти для трех моментов времени в окрестности 1.5 млн. лет. Правая панель:
суммарный коэффициент вязкости 𝜈(𝑅, 𝑡) для тех же времен.

обе стороны и впоследствии охватит всю внутреннюю зону вплоть до 30 а.е.

Таким образом, новая конвективная фаза в диске начинает развиваться до

того, как окончится предыдущая. Короткий пространственный интервал

между границами конвективных зон (на Рис. 1.15 интервал между 0.35 и

0.7 а.е.) и обеспечивает узкий, глубокий минимум перед максимумом ак-

креции.

Представленные выше результаты позволяют утверждать, что кон-

векция может являться важным фактором, обеспечивающим нерегуляр-

ный характер аккреции из диска на звезду. На Рис. 1.16 (верхняя панель)

показана долговременная эволюция радиального распределения поверх-

ностной плотности и отмечены конвективно-неустойчивые области. Видно,

что в процессе эволюции диска протяженность конвективно-неустойчивой

области уменьшается с нескольких десятков до нескольких астрономиче-

ских единиц, при этом фаза эпизодической аккреции длится менее 4 млн.

лет. Эти результаты носят качественный характер, однако данная модель

обладает рядом серьезных ограничений, описанных ранее. Снятие этих

ограничений может существенно усложнить картину эволюции диска. Од-

ним из таких ограничений является то, что в модели не учитывается ис-

парение пыли и процессы диссоциации/ионизации газа, происходящие при
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Рис. 1.16. Верхняя панель: долговременная эволюция радиального распре-
деления поверхностной плотности. Штриховкой показаны области, кото-
рые становились конвективно-неустойчивыми. Средняя панель: эволюция
радиального распределения экваториальной температуры. Штриховкой от-
мечены области, где температура в максимуме превышала 1500 К. Ниж-
няя панель: распределение параметра Тоомре 𝑄. Значения 𝑄 > 2 пока-
заны красным цветом. Значения 𝑄 < 1 (оттенки голубого) указывают на
гравитационно-неустойчивые области.
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высоких температурах. На средней панели Рис. 1.16 показана эволюция

распределения экваториальной температуры и отмечены области с темпе-

ратурой более 1500 K, при которых становятся важными процессы испа-

рения пыли. Очевидно, что эти области сконцентрированы во внутренних

частях диска и более выражены на начальных временах. Видно, что они ча-

стично перекрывают области конвективной неустойчивости, что, безуслов-

но, должно сказаться на картине эволюции диска. В то же время, область

конвективной неустойчивости шире в пространстве и во времени, что остав-

ляет выводы рассмотренной модели актуальными.

Другим ограничением модели является то, что в ней не учитывает-

ся самогравитация диска (уравнение (1.1) справедливо для кеплеровского

диска). Между тем, как видно из Рис. 1.13, масса диска на ранних эта-

пах эволюции сопоставима с массой звезды. На нижней панели Рис. 1.16

приведено распределение параметра Тоомре [55, 56]: 𝑄 =
𝑐𝑠Ω

𝜋𝐺Σ
, где 𝑐𝑠 –

скорость звука, Ω – кеплеровская скорость. Низкие значения этого пара-

метра (𝑄 < 1) указывают на гравитационно-неустойчивые области. Видно,

что эти области возникают на начальных временах эволюции (𝑡 < 0.5 млн.

лет) во внешних частях диска (𝑅 > 50 а.е.). Возникновение данных обла-

стей также должно влиять на эволюцию диска — в нем должны возникать

рукава, фрагменты, взаимодействие которых друг с другом и с диском

ведет к сложной динамике, см., например, [14]. Таким образом, на началь-

ных временах эволюции диска конвекция может быть осложнена другими,

возможно, более интенсивными управляющими процессами.

1.4. Заключение к Главе 1

Было продемонстрировано, что конвективная неустойчивость в про-

топланетном диске может приводить к нерегулярному характеру аккреции

на звезду. Затем исследовано, как параметры модели влияют на возникно-

вение эпизодической аккреции и изучен характер этой аккреции для раз-
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личных темпов падения вещества из оболочки и для различных областей

питания диска. Результаты по данным моделям могут быть суммированы

следующим образом:

∙ В зависимости от темпа притока вещества из оболочки на диск мож-

но выделить три основных режима аккреции: а) при низком прито-

ке конвекция не возникает и аккреция носит регулярный характер;

б) при умеренном притоке конвективно-неустойчивые области воз-

никают периодически, что приводит к нерегулярной (вспышечной)

аккреции; в) при высоком притоке внутренние области диска могут

становиться полностью конвективными, что приводит к слабоосцил-

лирующему характеру аккреции, вызванному неустойчивостями за

областью питания диска.

∙ Параметры вспышек (максимальная интенсивность, продолжитель-

ность и период) зависят от темпа притока веществ и положения зоны

питания. Так, при повышении внешнего притока увеличивается ин-

тенсивность и частота вспышек. Смещение области питания к центру

приводит к увеличению частоты вспышек и уменьшению их продол-

жительности.

∙ Возникновение эпизодического характера аккреции — устойчивое

проявление использованной модели диска. В частности, уменьшенные

на порядок величины значения фоновой вязкости и эффективности

конвекции не приводят к исчезновению вспышек, хотя и модифици-

руют их.

В дополнение к этому анализу, была промоделирована долговременная эво-

люция диска, включающая в себя переменный приток вещества из оболоч-

ки 𝑊 (𝑅, 𝑡). С помощью этого расчета была прослежена эволюция диска

от первых вспышек светимости до их полного прекращения и постепен-

ного истощения диска. По результатам этого расчета сделаны следующие
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выводы:

∙ Важным эффектом эволюции диска с точки зрения проявления пе-

риодической аккреции является процесс накопления массы в диске

за счет притока вещества из оболочки. В первый миллион лет в дис-

ке накапливается значительная масса, и его дальнейшая эволюция

определяется перераспределением этой массы, а не аккрецией из обо-

лочки, которая становится пренебрежимо мала.

∙ Диск быстро становится конвективно-неустойчивым и остается та-

ковым на протяжении почти 4 млн. лет. При этом неустойчивость

захватывает область в несколько десятков астрономических единиц

и далее постепенно сокращается.

∙ Параметры вспышек (интенсивность, продолжительность, частота),

а также их форма меняются со временем, что связано с изменением

массы диска и интегральным потоком вещества через него.

В Главе 1 были также проиллюстрированы ограничения модели — в

представленных расчетах возникают условия для гравитационной неустой-

чивости, а также области с высокой температурой, где ожидается испаре-

ние пыли. Эти процессы не учитываются в модели. Поэтому представлен-

ные результаты носят во многом качественный характер. В частности, на

ранних фазах эволюции диска конвекция может сосуществовать с други-

ми, возможно, более интенсивными процессами. Дальнейшее исследование

роли конвекции целесообразно проводить на базе более согласованных мо-

делей, в которых будут учтены гидродинамические эффекты, испарение

пыли, а также процессы диссоциации и ионизации газа.

1.5. Положения, выносимые на защиту по результатам первой главы

∙ Показано, что в протопланетных дисках могут реализовываться усло-

вия для возникновения конвективной неустойчивости при наличии
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дополнительного механизма нагрева (например, фоновой вязкости).

Продемонстрировано, что конвекция посредством эпизодической тур-

булизации диска обеспечивает вспышечный режим аккреции. Харак-

тер аккреции вещества из диска на звезду (регулярный, вспышечный

или слабоосциллирующий) и параметры возникающих вспышек (ин-

тенсивность, продолжительность, период) зависят от темпа притока

вещества из оболочки на диск и его эволюции со временем. Нестаци-

онарный режим аккреции, обусловленный конвекцией, может быть

одним из физических механизмов, ответственных за вспышки свети-

мости у молодых звезд.
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Глава 2. Моделирование тепловых поверхностных волн в

протопланетном диске в 1+1D приближении

Недавние наблюдения, проведенные на комплексе телескопов ALMA,

показали, что распределения поверхностной плотности не соответствуют

гладким степенным законам, часто используемым теоретиками. Напротив,

в масштабах от десятков до сотен а.е. повсеместно встречаются яркие коль-

ца и темные промежутки [4,57,58]. На данный момент эти кольца и провалы

чаще всего объясняются влиянием невидимых планет [59–63]. Однако бы-

ло предложено множество альтернативных сценариев для объяснения этих

особенностей. Одним из них является неустойчивость, связанная с затене-

нием звездного излучения поверхностными неоднородностями диска.

Эта неустойчивость (в англоязычных изданиях известная как “Irradiation

Instability” или “Thermal Wave Instability”) может приводить к возникнове-

нию поверхностных волн, бегущих по направлению к звезде, и кольцеобраз-

ных структур в околозвездных дисках [64–67]. Механизм развития данной

физической неустойчивости следующий. Если на поверхности диска обра-

зуется небольшой выступ, то освещенная сторона выступа, обращенная к

звезде, получает больше звездного света, чем невозмущенная поверхность,

и сильнее нагревается. Нагретые элементы выступа прогревают своим из-

лучением более нижние слои диска, в результате чего образовавшийся вы-

ступ приподнимается еще сильнее. Поскольку обращенная к звезде сторо-

на выступа нагревается сильнее обратной стороны выступа, то возмущение

также начинает перемещаться по направлению к звезде.

За последнее время достигнут заметный прогресс в изучении данной

неустойчивости [68,69]. В частности, в работе [69] в рамках аналитического
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приближения показано, что эта неустойчивость действительно имеет место,

причем ключевую роль в развитии неустойчивости играет детальный учет

зависимости 𝐻/ℎ от расстояния (где 𝐻 — оптическая высота диска, ℎ —

характерная гидростатическая шкала). Авторы [69] помимо аналитической

модели представили также и полуаналитическую модель, в которой для

расчета эволюции экваториальной температуры использованы результаты

расчета функции нагрева с помощью кода переноса излучения RADMC-3D.

Целью данной главы является исследование поверхностной тепловой

неустойчивости в рамках более детальной численной модели протопланет-

ного диска, в которой одновременно решается задача переноса излучения

звезды в двумерном вертикальном срезе и учитывается нестационарность

тепловой структуры диска на всем вертикальном масштабе диска. Опи-

сание модифицированной модели из Главы 1, в которой при вычислении

функции нагрева звездным излучением является приниципиально важным

учитывать радиальный градиент плотности внутри ячейки, представлено

в разделе 2.1. Результаты моделирования самопроизвольно возникающих

возмущений в диске в рамках 1+1D-приближения представлены в разде-

ле 2.2. Обсуждение полученных результатов и сравнение с работами других

авторов представлено в разделе 2.3.

Основные результаты исследования опубликованы в статье [A3].

2.1. Квазигидростатическая 1+1D модель протопланетного диска

Для расчета эволюции диска за основу взята модель из Главы 1, в ко-

торую был внесен ряд модификаций. В данной модели решается задача пе-

реноса излучения, при этом учитывается нагрев звездным и межзвездным

излучением, а также диффузия теплового (инфракрасного) излучения са-

мого диска. Совместно с расчетом температуры происходит восстановление

вертикальной структуры диска. Диффузия теплового излучения в модели

рассчитывается только в вертикальном (z) направлении. Для ее моделиро-
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Рис. 2.1. Иллюстрация процесса трассировки на используемой дискретной
сетке. При интегрировании уравнения переноса излучения вдоль луча зре-
ния от звезды до текущей ячейки, находятся все пересечения луча с гра-
ницами ячеек (показаны черными точками на правой панели), что исполь-
зуется для точного вычисления полной оптической толщины. Конечные
отрезки лучей, принадлежащих ячейкам, в которых вычисляется нагрев,
выделены красным цветом.

вания решается система моментных уравнений переноса в эддингтоновском

приближении (1.19)–(1.20).

Интенсивность ультрафиолетового излучения, необходимая для вы-

числения функции нагрева звездным излучением 𝑆*, находится для каж-

дой ячейки путем прямого интегрирования уравнения переноса излучения

от звезды до рассматриваемого элемента среды по всему диску. Эта дву-

мерная процедура отличается от метода, описанного в работе [14], где де-

лалось предположение о постоянстве угла между направлением на звезду

и поверхностью диска и тем самым задача там сводилась к одномерной. В

модифицированном методе при интегрировании уравнения переноса вдоль

луча находятся все его пересечения с границами ячеек, см. Рис. 2.1, что

используется для точного вычисления полной оптической толщины.

Принципиальным моментом при вычислении функции нагрева звезд-

ным излучением в рамках исследуемой 1+1D-мерной модели является учет
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Рис. 2.2. Схема, поясняющая вычисление функции нагрева в ячейке.

радиального градиента плотности внутри ячейки. В данной модели функ-

ция нагрева 𝑠* [эрг см−3 с−1] звездным излучением вычисляется следую-

щим образом:

𝑠* = 𝜌*𝜅
𝐿 exp (−𝜏)

4𝜋𝑅2

(︂
1− exp (−∆𝜏)

∆𝜏

)︂
(2.1)

где 𝐿 — светимость звезды, 𝜅 [см2г−1] — коэффициент поглощения звезд-

ного излучения, 𝑅 — радиальное расстояние от звезды до центра ячейки, 𝜏

— полная оптическая толщина на луче зрения до момента вхождения луча

в ячейку, ∆𝜏 = 𝜅𝜌*∆𝑙 — оптическая толщина самой ячейки вдоль луча, ∆𝑙

— длина отрезка луча внутри ячейки, 𝜌* =
1

4
(𝜌𝐿 + 2𝜌𝑖 + 𝜌𝑟) — усредненная

плотность вдоль луча. При выводе формулы (2.1) из формального решения

уравнения переноса излучения предполагалось, что плотность вдоль луча

внутри ячейки линейно изменяется от 𝜌𝐿 до 𝜌𝑖 и от 𝜌𝑖 до 𝜌𝑅, см. схему на

Рис. 2.2. Значения 𝜌𝐿 и 𝜌𝑅, в свою очередь, находятся с помощью линей-

ной интерполяции плотности между центром текущей ячейки и центрами

прилегающих слева и справа ячеек:

𝜌𝐿 = 𝜌𝑖 +
𝑥𝑖 − 𝑥𝐿
𝑥𝑖 − 𝑥𝑖−1

(𝜌𝑖−1 − 𝜌𝑖) (2.2)

𝜌𝑅 = 𝜌𝑖 +
𝑥𝑅 − 𝑥𝑖
𝑥𝑖+1 − 𝑥𝑖

(𝜌𝑖+1 − 𝜌𝑖) (2.3)

Таким образом, при вычислении функции нагрева вместо централь-

ной плотности в ячейке (которая в процедуре расчете вертикальной струк-
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туры диска предполагается постоянной внутри ячейки) берется усреднен-

ное определенным образом по соседним ячейкам значение. При отсутствии

такого (или более точного) усреднения ячейки с бо́льшими 𝑅 не будут

влиять на ячейки с меньшими 𝑅, и как следствие — будет отсутствовать

исследуемый механизм возникновения тепловой волны, бегущей снаружи

внутрь. При учете интерполяции плотности потенциальный механизм воз-

никновения волновой неустойчивости становится следующим. Рассмотрим

два соседних столбца, один из которых назовем внутренним, другой —

внешним. Пусть внешний столбец нагревается, тогда плотность 𝜌𝑖+1 в его

верхних слоях возрастает, т.к. возрастает характерная шкала высоты диска.

Повышение плотности во внешних ячейках приводит к росту усредненной

плотности 𝜌* в прилегающих внутренних ячейках, что ведет к увеличению

𝑠*. Дальнейшее развитие процесса будет зависеть от характерных тепловых

времен и геометрических особенностей перехвата излучения внутренним

столбцом.

Нагрев межзвездным УФ-излучением рассчитывался по формуле:

𝑆bg = 𝜅uv𝑊 𝜎𝑇 4 exp (−𝜏)
(︂
1− exp (−∆𝜏)

∆𝜏

)︂
, (2.4)

где 𝜅uv — коэффициент поглощения для межзвездного излучения, 𝑊 =

10−14, 𝑇bg = 104 K — дилюция и температура межзвездного излучения, 𝜏

— оптическая толщина от поверхности диска до текущего элемента объе-

ма вдоль вертикального направления, ∆𝜏 — оптическая толщина текущего

элемента, 𝜎 — постоянная Стефана-Больцмана. Нагрев межзвездным излу-

чением включен в модель, поскольку он может быть сопоставим с нагревом

от звезды во внешних частях диска в моменты затмений звезды на возни-

кающих неоднородностях поверхности диска.

Решение системы уравнений (1.19)–(1.20) находится с использованием

полностью неявной схемы, принцип построения которой аналогичен чис-
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ленной схеме для решения квазилинейного уравнения теплопроводности с

переменными коэффициентами, описанной в книге Н.Н. Калиткина «Чис-

ленные методы» [70]. При линеаризации уравнений и использовании метода

Ньютона итерации могут расходится при достаточно высоком шаге по вре-

мени. Именно такая ситуация иногда (но достаточно редко) встречается и

в данном случае. В случае расходимости итерационного процесса Ньютона

использована процедура дробления шага по времени. Этот метод позво-

ляет рассчитывать тепловую эволюцию во всех участках диска, включая

оптически-толстые области, в которых характерные времена процессов на-

грева и охлаждения сопоставимы с динамическими временами.

Метод моделирования тепловой структуры в данной модели тесно

связан с методом восстановления вертикальной структуры диска в предпо-

ложении локального гидростатического равновесия, которое задано урав-

нением (1.22).

В модели предполагается, что единственным источником непрозрач-

ности является пыль, причем температуры газа и пыли равны. Отношение

массы пыли к массе газе предполагается постоянным по всему диску и рав-

ным 0.01. Особенностью тепловой модели является использование усред-

ненных по Планку и Росселанду непрозрачностей, зависящих от темпера-

туры. Эти коэффициенты взяты из статьи [A1], где они подробно описаны.

Основными входными параметрами модели является масса и свети-

мость звезды, которые предполагаются солнечными, а также распределе-

ние поверхностной плотности, которые выбираются в виде:

Σ(𝑅) = Σ0

⎛⎜⎜⎝1− 𝑒
−

⎛⎝ 𝑅
𝑅0

⎞⎠𝑝⎞⎟⎟⎠(︂
𝑅

𝑅𝐴𝑈

)︂𝑞

, (2.5)

где Σ0 — поверхностная плотность вблизи внутренней границы 𝑅𝐴𝑈=1 а.е.,

𝑞 = −1 — наклон в распределении плотности, 𝑅0=3 а.е., 𝑝=8 — параметры
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сглаживания распределения плотности вблизи внутренней границы диска.

Внутренняя и внешняя границы диска равны 1 а.е. и 100 а.е., соответствен-

но. При отсутствии сглаживания распределения поверхностной плотности

вблизи внутренней границы диска внутренние ячейки перехватывают боль-

шую часть излучения звезды и сильно влияют на структуру и эволюцию

диска, затрудняя анализ непосредственно самой поверхностной неустойчи-

вости. Начальное состояние диска рассчитывается в предположении о по-

стоянном угле вхождения излучения в диск в рамках тепловой модели [14].

Шаг по времени выбран постоянным и равным 0.1 года, что меньше ха-

рактерных тепловых времен при используемых параметрах модели. Расчет

проводится на сетке 200 радиальных × 120 вертикальных ячеек.

Преимуществом этой численной модели перед используемой в рабо-

те [69] аналитической моделью является рассмотрение детальной двумер-

ной структуры диска. При этом проводится расчет нагрева диска УФ-

излучением звезды с помощью прямого интегрирования переноса излу-

чения звезды, а также моделирование диффузии собственного теплового

излучения в вертикальном направлении.

2.2. Результаты моделирования

Моделирование эволюции диска в рамках описанного 1+1D-приближения

показывает, что в диске самопроизвольно возникают возмущения, бегущие

по направлению к звезде. Характеристики этих возмущений сильно зави-

сят, в частности, от заданной поверхностной плотности диска. Рассмотрим

результаты моделирования для диска с Σ0 = 102 г/см3 (соответствующая

масса диска 7 × 10−3 M⊙). На Рис. 2.3 приведена структура диска (рас-

пределения плотности, температуры, функции нагрева УФ-излучением и

плотности энергии ИК-излучения) на момент времени 10 лет после начала

эволюции диска. В окрестности 35 а.е. видно возмущение в форме изло-

ма в распределении плотности — за этим изломом (фронтом) происходит
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Рис. 2.3. Структура модельного протопланетного диска при Σ0 = 102 г/см3

на момент времени 10 лет после начала эволюции. Показаны распределе-
ние логарифма концентрации газа (слева сверху), логарифма температуры
(слева снизу), логарифма функции нагрева УФ-излучением (справа свер-
ху), логарифма плотности энергии ИК-изучения.
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Рис. 2.4. Левая панель: эволюция распределений экваториальной темпе-
ратуры 𝑇m для модели диска Σ0 = 102 г/см3. По горизонтальной оси —
расстояние до звезды в а.е., по вертикальной оси — время в годах. Черный
профиль соответствует зависимости характерного теплового времени 𝑡therm
от расстояния для момента времени 30 лет. Правая панель: эволюция 𝑇m
для модели, в которой отсутствует интерполяция плотности в радиальном
направлении при вычислении темпа нагрева звездным излучением.

увеличение характерной высоты диска. Развертка результатов моделиро-

вания по времени показывает, что данное возмущение распространяется

снаружи внутрь. За фронтом отчетливо видно повышение функции нагре-

ва звездным излучением в верхних слоях атмосферы, что связано с менее

острым углом вхождения звездного излучения в диск. Максимуму функ-

ции нагрева в окрестности возмущения соответствует и максимум темпе-

ратуры. Температура также повышена в экваториальных слоях диска на

некотором отдалении от излома — это связано с конечным временем про-

грева внутренних слоев ИК-излучением поверхностных слоев. В окрестно-

сти возмущенного слоя повышена плотность энергии ИК-излучения, что

также свидетельствует о большем прогреве данного слоя.

Временну́ю эволюцию диска удобно анализировать с помощью дву-

мерной диаграммы c зависимостью распределения экваториальной тем-

пературы от времени, изображенной на левой панели Рис. 2.4. Бегущие
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внутрь волны хорошо на ней выделяются — им соответствуют максимумы,

перемещающиеся справа налево с увеличением времени. Волны распро-

страняются от внешней границы диска до области ≈3 a.e., которая прозрач-

на к УФ-излучению звезды (из-за малой плотности за счет сглаживания

распределения Σ(𝑅)). На данной диаграмме также построено распределе-

ние характерного теплового времени, вычисленного по формуле:

𝑡therm =
3

8
𝑝Σ 𝜏IR
𝜎𝑇 3

m

, (2.6)

где 𝜏IR = 𝜅𝑃Σ — оптическая толщина в вертикальном направлении для

собственного теплового излучения, 𝑇m — экваториальная температура, 𝑐𝑝
— удельная теплоемкость, 𝜎 — постоянная Стефана–Больцмана. Форму-

ла (2.6) получена в предположении, что диск является оптически-толстым

к собственному тепловому излучению, и служит оценкой для характерного

времени нагрева (или охлаждения) экваториальных слоев до температуры

𝑇m. Периодичность возникновения волн ≈3 года близка к максимальному

характерному тепловому времени ≈7 лет, т.е. возмущенные области диска

действительно успевают прогреваться до экваториальных слоев.

На правой панели Рис. 2.4 показана эволюция экваториальной темпе-

ратуры для модели диска с теми же параметрами, но в которой отсутству-

ет интерполяция плотности в радиальном направлении при вычислении

темпа нагрева звездным излучением, т.е. где принято 𝜌* = 𝜌𝑖, см. форму-

лу (2.1). В данном случае в диске возникает несколько горбов, перехваты-

вающих излучение звезды и затеняющих расположенные за ними области.

Медленное движение этих горбов по направлению к звезде на начальных

этапах эволюции связано с процессами установления самосогласованного

решения на интервале характерных тепловых времен диска. Регулярных

поверхностных волн в такой модели не возникает. Этот расчет показывает

важность использования высоких порядков аппроксимации при интегри-
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Рис. 2.5. Структура модельного протопланетного диска при Σ0 = 103 г/см3

на момент времени 10 лет после начала эволюции.

ровании уравнения переноса излучения в данной задаче.

На Рис. 2.5 приведены распределения физических величин для моде-

ли с увеличенной на порядок поверхностной плотностью, Σ0 = 103 г/см3,

на момент времени 10 лет от начала эволюции. Структура данного диска

неоднородная, в распределении плотности энергии ИК-излучения можно

выделить два возмущения: в окрестности 10 и 40 а.е. Морфология данных

возмущений в целом повторяет картину, описанную для предыдущей моде-

ли. Однако в отличие от предыдущей модели, область прогрева в окрестно-

сти возмущений не достигает экваториальной плоскости. Это хорошо видно

из левой верхней панели Рис. 2.6, где показана эволюция распределения эк-

ваториальной температуры в первые 20 лет. На данной диаграмме волны не

проявляются, за исключением слабых осцилляций в окрестности 3 а.е. Бе-

гущие внутрь волны, однако, хорошо просматриваются на распределениях
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Рис. 2.6. Эволюция распределений температуры для модели диска с Σ0 =
103 г/см3. Левая верхняя панель: экваториальная температура в течение 20
лет. Левая нижняя панель: температура поверхности диска. Правая верх-
няя панель: температура на половине поверхностной плотности от верхней
границы диска до экватора. Правая нижняя панель: долговременная эво-
люция экваториальной температуры в течение 1000 лет. Черной кривой по-
казана зависимость характерного теплового времени 𝑡therm от расстояния.
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поверхностной температуры (левая нижняя панель Рис. 2.6) и темпера-

туры на половине поверхностной плотности до экватора (правая верхняя

панель Рис. 2.6). На рассматриваемом временном интервале возмущения

зарождаются в окрестности 20 а.е. и распространяются внутрь примерно

за 3 года. По мере приближения к внутренней границе диска скорость рас-

пространения возмущений уменьшается. Период прохождения этих волн

существенно короче характерного теплового времени 𝑡therm, рассчитанного

для всей толщи диска. Это видно из правой нижней панели Рис. 2.6, где

построено распределение характерного теплового времени для всей толщи

диска. Видно, что время 𝑡therm составляет сотни лет для области между 3 и

20 а.е. На той же панели приведена эволюция экваториальной температу-

ры диска в течение 1000 лет, т.е. на временах, сопоставимых с характерным

тепловым временем диска. На данной диаграмме волны внутри 20 а.е. так-

же не отождествляются, однако видны квазипериодические возмущения с

периодом возникновения ≈100 лет, распространяющиеся внутрь с внешней

границы диска. Очевидно, что волны во внешней области диска отождеств-

ляются на распределении экваториальной температуры в связи с тем, что

характерные тепловые времена в этой области существенно меньше, чем в

более внутренних частях, т.е. диск будучи возмущенным на поверхности в

этих областях успевает прогреться вплоть до экватора.

2.3. Заключение к Главе 2

Основной целью данной главы являлась проверка возможности са-

мопроизвольного возбуждения поверхностных тепловых волн в протопла-

нетных дисках. Для достижения этой цели была модифицирована разра-

ботанная ранее 1+1D модель диска, засчет добавления в нее более точного

(двумерного) расчета нагрева диска излучением звезды. В модифицирован-

ной модели нагрев рассчитывается с помощью интегрирования уравнения

переноса вдоль всего диска и учитывается радиальный градиент плотности



78

внутри ячейки, для которой вычисляется функция нагрева. Это позволяет

учесть геометрические эффекты, имеющие принципиальное значение для

данной задачи. Результаты моделирования показали, что в диске действи-

тельно развивается неустойчивость, приводящая к появлению возмущений,

распространяющихся снаружи внутрь. Тем самым, подтверждается вывод

о возможности самопроизвольного возбуждения поверхностных тепловых

волн в протопланетных дисках, полученный ранее другими авторами.

В текущей модели диска был сделан акцент на изучении возникнове-

ния тепловых поверхностных волн по возможности “в чистом виде” в связи

с тем, что до сих пор существуют вопросы их формирования. Поэтому

многие процессы, существенные для эволюции диска, в данной модели не

учтены. В частности, не учитывается внутренний вязкий нагрев, который

может играть важную роль в эволюции диска, обеспечивая нерегулярный

режим аккреции — этот эффект описан в Главе 1. Пренебрежение вязким

нагревом эквивалентно предположению о малом темпе аккреции вещества

через диск.

Безусловно, при температурах порядка тысяч градусов предположе-

ние данной модели о том, что непрозрачность вещества обусловлена только

пылью, не выполняется. При таких температурах становится важным ис-

парение пыли, т.е. основной вклад в непрозрачность начинает вносить газ.

При высоких температурах значительными становятся и другие процессы,

такие как диссоциация водорода. При этом можно ожидать появление в

диске различных неустойчивостей и связанной с ними сложной динамики.

Это отдельная тема, требующая детального изучения. Можно заметить,

что при используемых параметрах модели такие высокие температуры по-

лучаются только в самых внутренних (<3 а.е.) областях диска и не затра-

гивают более отдаленные слои, где зарождаются и начинают распростра-

няться исследуемые волны.

В данной модели также не учитывались процессы осаждения, ми-
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грации, роста и разрушения пыли, которые играют важнейшую роль в

протопланетных дисках. Их учет может существенно модифицировать или

даже полностью подавить исследуемую неустойчивость диска, связанную

с эффектами самозатенения. Стоит отметить, что само по себе наличие

пыли приводит к своим неустойчивостям, таким как потоковая неустойчи-

вость [71]. Потоковая неустойчивость сейчас становится очень популярной

для объяснения процессов турбулизации и формирования зародышей пла-

нет. Изучение этих процессов — отдельное направление, для чего разра-

батываются сложные динамические модели. В данной работе все эти про-

цессы не рассматривались, и изучение их взаимодействия с исследуемой

неустойчивостью были отложены на будущее.

Существенным отличием полученных результатов от выводов анали-

тической модели [69] являются полученные характерные временные мас-

штабы распространения возмущений. В рамках аналитической модели [69]

характерное время распространения возмущений соответствует характер-

ному тепловому времени для всей толщи диска — этот результат зако-

номерен, поскольку в аналитической модели высота диска определяется

именно экваториальной температурой. В данной модели времена распро-

странения для оптически-толстых дисков оказываются существенно ниже

времен 𝑡therm. Такая ситуация объясняется тем, что бегущие возмущения не

затрагивают всю толщину диска, т.е. механизм возбуждения волн может

работать в приповерхностных слоях.

Полученные результаты свидетельствуют о необходимости изучения

данной неустойчивости в рамках более согласованной модели. Действи-

тельно, в основе использованного 1+1D подхода лежит несколько ключе-

вых приближений, которые могут существенно искажать реальную карти-

ну. Такими приближениями являются: 1) гидростатическое равновесие в

вертикальном направлении; 2) отсутствие диффузии теплового излучения

в радиальном направлении; 3) отсутствие динамических эффектов, в том
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числе отсутствие динамической связи между областями диска в радиаль-

ном направлении. Влияние этих эффектов на возбуждение поверхностных

тепловых волн необходимо исследовать в рамках двумерной или трехмер-

ной гидродинамической модели с полноценным расчетом переноса излуче-

ния. Особое внимание в такой модели необходимо уделить деталям расчета

функции нагрева звездным излучением.

2.4. Положения, выносимые на защиту по результатам второй главы

∙ Исследованы условия возникновения поверхностных тепловых волн,

которые предлагаются в качестве одного из механизмов формирова-

ния кольцеообразных морфологических структур в протопланетных

дисках. Показано, что такие волны действительно возникают при рас-

смотрении диска в 1+1D-приближении. Впервые показано, что меха-

низм возбуждения этих волн может ограничиваться только припо-

верхностными слоями.
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Глава 3. Моделирование тепловых поверхностных волн в

протопланетном диске в 2D приближении

В протопланетных дисках реализуются условия для возникновения

самых разнообразных динамических неустойчивостей, развитие которых

может влиять как на наблюдательные проявления, так и на общую эво-

люцию дисков [9, 71–76]. Одной из них является неустойчивость, связан-

ная с затенением звездного излучения поверхностными неоднородностями

диска [66]. Эта неустойчивость обусловлена положительной обратной свя-

зью между углом вхождения излучения звезды в атмосферу диска и его

прогревом. Многие теоретические модели показывают, что малое локаль-

ное искажение поверхности диска может провоцировать зарождение волн,

бегущих к центральной звезде [68,69,77]. Подобные тепловые волны на по-

верхности диска предсказывались как во внутренних областях пассивных

дисков, где характерное время установления теплового равновесия меньше

динамического [66], так и на периферии дисков в обратной ситуации [65].

В Главе 2 также была воспроизведена картина формирования тепловых

волн и показано, что они могут затрагивают лишь верхние слои дисков без

существенных колебаний температуры в экваториальной плоскости.

Однако в основе 1+1D подхода, использованного в предыдущей гла-

ве, как и в большинстве других работ по этой проблеме, лежит несколько

ключевых приближений, которые могут существенно искажать реальную

картину. Такими приближениями являются: 1) отсутствие диффузии теп-

лового излучения в радиальном направлении; 2) гидростатическое равнове-

сие в вертикальном направлении и отсутствие газодинамических эффектов

в радиальном направлении. Постепенный отказ от этих предположений ва-
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жен для обоснования реалистичности тепловых волн в реальных дисках.

Так, например, в недавней работе [77] была представлена двухслой-

ная модель диска, в которой учтены двумерные (𝑅, 𝑧) эффекты нагрева

экваториальных слоев ИК излучением поверхностных слоев, и продемон-

стрировано развитие неустойчивости при различных параметрах числен-

ной модели. Однако еще более детальный учет диффузии ИК излучения в

радиальном направлении может привести к широкому перераспределению

тепловой энергии в окрестности возмущения, что может сгладить возника-

ющие волны.

Уменьшить или даже полностью подавить первоначальное возмуще-

ние могут также и динамические эффекты. Действительно, повышенное

в прогретом слое давление может идти не только на поднятие слоя (как в

1+1D модели), но и на расталкивание соседних радиальных слоев. Картина

этих процессов схематично показана на Рис. 3.1.

Целью данной главы является учет процессов динамики газа и диф-

фузии ИК излучения в возбуждении поверхностных тепловых волн. Это

исследование проводится с помощью полностью двумерной радиационной

гидродинамической модели. В рамках данной модели также реализованы

упрощающие предположения 1+1D подходов с целью определения их обос-

нованности. В разделе 3.1 описана используемая аксиально-симметричная

модель протопланетного диска. Гидродинмаческий метод подробно распи-

сан в разделе 3.1.1, а методу расчета переноса излучения посвящен раз-

дел 3.1.2. Граничные и начальные условия обсуждаются в разделе 3.1.3.

Раздел 3.2 посвящен приближенным моделям газопылевого диска, а в раз-

деле 3.3 представлены результаты моделирования. Заключение к Главе 3

представлено в разделе 3.4.

Основные результаты исследования опубликованы в статье [A4].



83

Рис. 3.1. Схема, иллюстрирующая процессы при формировании горба на
поверхности диска в 1+1D модели (левая панель) и в 2D модели (правая
панель). Черными стрелками показаны силы, связанные с градиентом дав-
ления, красными сплошными стрелками показано ИК излучение, прогре-
вающее внутренние слои диска, а красными прерывистыми стрелками —
выходящее ИК излучение.

3.1. Базовая аксиально-симметричная модель протопланетного диска

Для моделирования эволюции газопылевого диска используется ком-

бинация конечно-разностных методов для гидродинамики и переноса из-

лучения, адаптированных для сферической системы координат (СК). Вся

расчетная область разделена на ячейки, внутри которых значения физи-

ческих величин предполагаются постоянными. Структура сетки показана

на Рис. 3.2. Сферическая СК представляется более удобной по сравнению

с другими в связи с тем, что расчет нагрева среды УФ излучением звезды

(трассировка в радиальном направлении) в сферической СК реализуется

наиболее простым образом. Аксиальная симметрия в сферической СК ре-

ализуется введением единственной ячейки по координате 𝜙. В данных рас-

четах используется неоднородная дискретная сетка, сгущающаяся к центру

в радиальном (𝑟) направлении и к экватору при разбиении по углу 𝜃 с раз-

решением 360 радиальных × 64 угловых ячеек. Протяженность ячеек по

углу 𝜙 выбрана равной одному градусу, что сопоставимо с разрешением

по 𝜃 вблизи экватора. Такая сетка хорошо отражает структуру диска и

позволяет отслеживать возникающие градиенты физических величин. Вы-
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Рис. 3.2. Структура расчетной сетки с обозначениями величин. Слева: ин-
дивидуальная ячейка в сферической СК. Справа: вертикальный срез сетки
по углу 𝜙.

числение эволюции осуществляется в рамках расщепления по физическим

процессам, т.е. за гидродинамическим шагом следует шаг расчета переноса

излучения.

3.1.1. Гидродинамический метод

Для описания динамической эволюции газопылевого диска использу-

ются стандартные уравнения газодинамики для невязкого газа, которые в

дивергентной форме имеют вид:

𝜕𝜌

𝜕𝑡
+∇ · (𝜌U) = 0 (3.1)

𝜕

𝜕𝑡
(𝜌U) +∇ · (𝜌UU+ 𝑃 ) = 𝜌f (3.2)

𝜕𝐸

𝜕𝑡
+∇ · (U(𝐸 + 𝑃 )) = 𝜌f ·U, (3.3)

где 𝜌 — объемная плотность, U — скорость, 𝑃 — давление, f — гравитаци-

онная сила на единицу массы, 𝐸 =
𝑃

𝛾 − 1
+
𝜌𝑈 2

2
— полная энергия газа в

единице объема, 𝛾 — показатель адиабаты.
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Для решения данной системы используется классический метод Го-

дунова, подробное описание которого можно найти в разделе 3 книги [78].

В данном методе газодинамические потоки через границы ячеек находятся

в результате решения задачи о распаде произвольного газодинамическо-

го разрыва. В используемой реализации задача о распаде разрыва реша-

ется точно с помощью метода бисекций для возникающего нелинейного

уравнения. Найденные потоки между ячейками используются для вычис-

ления физических величин в ячейках на новом временном слое. Конечно-

разностная схема реализована в рамках формализма, изложенного в ста-

тье [79], где рассмотрены разностные схемы годуновского типа в криволи-

нейных координатах, их применение в сферических координатах и тестовые

примеры.

В конечном итоге реализованная разностная схема сводится к следую-

щим вычислениям. Пусть q = (𝜌, 𝜌𝑢, 𝜌𝑣, 𝜌𝑤,𝐸)𝑇 — вектор консервативных

переменных, где 𝜌 — объемная плотность, 𝑢, 𝑣, 𝑤 — компоненты скорости

в сферической системе координат. Для нахождения значения q𝑛+1 на но-

вом временном слое производятся два шага — шаг адвекции и шаг учета

гравитационных источников. Шаг адвекции сводится к нахождению про-

межуточных значений q* следующим образом:

q* = q𝑛 +
∆𝑡

∆𝑉
(∆F+∆G+∆H) , (3.4)

где ∆𝑡 — временной шаг, ∆𝑉 — объем текущей ячейки, а ∆F,∆G,∆H —

потоки через соответствующие грани ячеек.

Компоненты векторов потоков, входящих в уравнение (3.4), для

конечно-разностной сетки в сферической системе координат с учетом ак-

сиальной симметрии задачи имеют следующий вид:
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∆𝐹1 = 𝐹1𝑎 − 𝐹1𝑏

∆𝐹2 = 𝐹2𝑎 − 𝐹2𝑏

∆𝐹3 = 𝐹3𝑎 − 𝐹3𝑏

∆𝐹4 = 𝐹4𝑎 − 𝐹4𝑏

∆𝐹5 = 𝐹5𝑎 − 𝐹5𝑏

∆𝐺1 = 𝐺1𝑎 −𝐺1𝑏

∆𝐺2 = 𝐺2𝑎 cos 𝜃 −𝐺2𝑏 cos 𝜃 +𝐺3𝑎 sin 𝜃 +𝐺3𝑏 sin 𝜃

∆𝐺3 = −𝐺2𝑎 sin 𝜃 −𝐺2𝑏 sin 𝜃 +𝐺3𝑎 cos 𝜃 −𝐺3𝑏 cos 𝜃

∆𝐺4 = 𝐺4𝑎 −𝐺4𝑏

∆𝐺5 = 𝐺5𝑎 −𝐺5𝑏

∆𝐻1 = 0

∆𝐻2 = 𝐻4𝑎 sin𝜙 sin 𝜃 +𝐻4𝑏 sin𝜙 sin 𝜃

∆𝐻3 = 𝐻4𝑎 sin𝜙 cos 𝜃 +𝐻4𝑏 sin𝜙 cos 𝜃

∆𝐻4 = −𝐻2𝑎 sin𝜙 sin 𝜃 −𝐻2𝑏 sin𝜙 sin 𝜃 −𝐻3𝑎 sin𝜙 cos 𝜃 −𝐻3𝑏 sin𝜙 cos 𝜃

∆𝐻5 = 0,
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где:

𝐹1𝑎 = (𝜌�̃�)𝑟𝑎 𝑆𝑟𝑎 𝐹1𝑏 = (𝜌�̃�)𝑟𝑏 𝑆𝑟𝑏

𝐹2𝑎 = (𝜌�̃�2 + 𝑃 )𝑟𝑎 𝑆𝑟𝑎 𝐹2𝑏 = (𝜌�̃�2 + 𝑃 )𝑟𝑏 𝑆𝑟𝑏

𝐹3𝑎 = (𝜌�̃�𝑣)𝑟𝑎 𝑆𝑟𝑎 𝐹3𝑏 = (𝜌�̃�𝑣)𝑟𝑏 𝑆𝑟𝑏

𝐹4𝑎 = (𝜌�̃��̃�)𝑟𝑎 𝑆𝑟𝑎 𝐹4𝑏 = (𝜌�̃��̃�)𝑟𝑏 𝑆𝑟𝑏

𝐹5𝑎 = (�̃� + 𝑃�̃�)𝑟𝑎 𝑆𝑟𝑎 𝐹5𝑏 = (�̃� + 𝑃�̃�)𝑟𝑏 𝑆𝑟𝑏

𝐺1𝑎 = (𝜌𝑣)𝜃𝑎 𝑆𝜃𝑎 𝐺1𝑏 = (𝜌𝑣)𝜃𝑏 𝑆𝜃𝑏

𝐺2𝑎 = (𝜌𝑣�̃�)𝑟𝑎 𝑆𝜃𝑎 𝐺2𝑏 = (𝜌𝑣�̃�)𝑟𝑏 𝑆𝜃𝑏

𝐺3𝑎 = (𝜌𝑣2 + 𝑃 )𝜃𝑎 𝑆𝜃𝑎 𝐺3𝑏 = (𝜌𝑣2 + 𝑃 )𝜃𝑏 𝑆𝜃𝑏

𝐺4𝑎 = (𝜌𝑣�̃�)𝜃𝑎 𝑆𝜃𝑎 𝐺4𝑏 = (𝜌𝑣�̃�)𝜃𝑏 𝑆𝜃𝑏

𝐺5𝑎 = (�̃� + 𝑃𝑣)𝜃𝑎 𝑆𝜃𝑎 𝐺5𝑏 = (�̃� + 𝑃𝑣)𝜃𝑏 𝑆𝜃𝑏

𝐻2𝑎 = (𝜌�̃��̃�)𝜙𝑎 𝑆𝜙𝑎 𝐻2𝑏 = (𝜌�̃��̃�)𝜙𝑏 𝑆𝜙𝑏

𝐻3𝑎 = (𝜌�̃�𝑣)𝜙𝑎 𝑆𝜙𝑎 𝐻3𝑏 = (𝜌�̃�𝑣)𝜙𝑏 𝑆𝜙𝑏

𝐻4𝑎 = (𝜌�̃�2 + 𝑃 )𝜙𝑎 𝑆𝜙𝑎 𝐻4𝑏 = (𝜌�̃�2 + 𝑃 )𝜙𝑏 𝑆𝜙𝑏

В приведенных выражениях тильдой обозначены величины, найденные из

решения задачи о распаде произвольного разрыва для соответствующей

грани ячейки, отмеченной индексом снизу, 𝑆𝑟𝑎, 𝑆𝑟𝑏, 𝑆𝜃𝑎, 𝑆𝜃𝑏, 𝑆𝜙𝑎, 𝑆𝜙𝑏 —

площади граней ячейки, см. Рис. 3.2. Тригонометрические функции и сме-

шение компонент потоков в приведенных выражениях для компонент ∆𝐺

и ∆𝐻 связано с преобразованием локального базиса (и соответственно ко-

ординат векторов скорости) при переходе между ячейками по 𝜃 и по 𝜙.

В то же время, нулевые значения для ∆𝐻1 и ∆𝐻5 получены, учитывая

предполагаемую аксиальную симметрию задачи.

После адвекционного шага следует шаг учета гравитационных источ-
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ников, на котором вычисляется поправка к радиальной скорости:

𝑢𝑛+1 = 𝑢* − 𝐺𝑀

𝑟2
∆𝑡, (3.5)

где 𝐺 — гравитационная постоянная, 𝑀 — масса центральной звезды, и

пересчитываются зависимые от нее величины, формируя значения q𝑛+1 на

новом временном слое:

q𝑛+1 = (𝜌*, 𝜌*𝑢𝑛+1, 𝜌*𝑣*, 𝜌*𝑤*, 𝐸(𝑢𝑛+1, 𝑣*, 𝑤*))𝑇 . (3.6)

Реализованный гидродинамический метод был тщательно протести-

рован. В частности, численное решение задачи о распаде разрыва хорошо

согласуется с аналитическим решением для всех типов разрывов. Кроме

того, было проверено, что в рамках одномерной аксиально-симметричной

геометрии использованный конечно-разностный подход показывает близ-

кие результаты в сравнении с классическим подходом, при котором явно

выделяются источниковые члены, связанные с криволинейностью системы

координат.

3.1.2. Метод расчета переноса излучения

Для расчета тепловой структуры газопылевого диска используется

обобщение нестационарной тепловой модели из работы [14] на двумерный

случай. В модели учитывается нагрев среды прямым излучением звезды

и диффузия теплового излучения. Соответствующая система уравнений

имеет вид:

𝜌𝑐V
𝜕𝑇

𝜕𝑡
= 𝑐𝜌𝜅P

(︀
𝐸r − 𝑎𝑇 4

)︀
+ 𝑠⋆ (3.7)

𝜕𝐸r

𝜕𝑡
= −𝑐𝜌𝜅P

(︀
𝐸r − 𝑎𝑇 4

)︀
+ Λ̂𝐸r, (3.8)
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где 𝜌 — плотность газопылевой среды, 𝑐V — удельная теплоемкость среды

[ эрг г−1 K−1], 𝑐 — скорость света, 𝜅P [ см2 г−1] — коэффициент поглощения

ИК излучения, усредненный по Планку (без вклада рассеяния, на единицу

массы газопылевой среды), 𝑠⋆ [ эрг см−3 с−1] — темп нагрева звездным из-

лучением, 𝑇 — температура среды, 𝐸r — плотность энергии ИК излучения.

Уравнение (3.7) описывает изменение объемной тепловой энергии среды в

результате поглощения и переизлучения теплового ИК излучения (слагае-

мые 𝑐𝜌𝜅P𝐸r и 𝑐𝜌𝜅P𝑎𝑇
4 соответственно), а также в результате поглощения

прямого УФ излучения звезды (𝑠⋆). Уравнение (3.8) представляет собой мо-

ментное уравнение переноса излучения в эддингтоновском приближении и

описывает изменение плотности энергии ИК излучения в результате по-

глощения и переизлучения теплового ИК излучения, а также в результате

пространственной диффузии ИК излучения, представленной оператором

Λ̂𝐸r:

Λ̂𝐸r = −divFr = div

(︂
1

𝜎
grad𝐸r

)︂
, (3.9)

где Fr — поток ИК излучения, 𝜎 = 3𝜌𝜅R/𝑐, 𝜅R [ см2 г−1] — коэффици-

ент непрозрачности, усредненный по Росселанду (с учетом рассеяния, на

единицу массы газопылевой среды).

Уравнения (3.7)–(3.9) формируют нелинейную систему уравнений в

частных производных диффузионного типа. Для ее решения использует-

ся полностью неявный численный метод, в котором правые части урав-

нений (3.7)–(3.8), а также дифференциальный оператор (3.9) зависят от

значений функций на новом временном слое:

𝜌𝑐V
𝑇 − 𝑇 𝑛

∆𝑡
= 𝑐𝜌𝜅P

(︀
𝐸r − 𝑎𝑇 4

)︀
+ 𝑠⋆ (3.10)

𝐸r − 𝐸𝑛
r

∆𝑡
= −𝑐𝜌𝜅P

(︀
𝐸r − 𝑎𝑇 4

)︀
+ Λ̂𝐸r, (3.11)

где 𝑇 𝑛 и 𝐸𝑛
r — значения с 𝑛-го временного слоя, 𝑇 и 𝐸r — искомые зна-
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чения на временном слое (𝑛+1) для заданной пространственной ячейки. В

уравнениях сверху для краткости опущены верхние индексы (𝑛+1)-го вре-

менного слоя у 𝜌, 𝑇, 𝜅P, 𝑠⋆ и 𝐸r. Также опущены нижние пространственные

индексы — для всех величин они соответствуют рассматриваемой ячейке

(𝑖, 𝑗) за исключением значения 𝑠⋆, связывающего три соседних ячейки по

радиусу и оператора Λ̂, связывающего ячейку (𝑖, 𝑗) с четырьмя примыка-

ющими ячейками по радиусу и углу 𝜃. Алгоритм решения данной системы

уравнений приведен ниже.

Cистема уравнений тепловой эволюции среды (3.10)–(3.11) решает-

ся с помощью итераций Ньютона. Для этого уравнения линеаризуются с

помощью аппроксимации:

𝑇 4 ≈ 4𝑇 3
𝑘𝑇 − 3𝑇 4

𝑘 ,

где 𝑇𝑘 — значение температуры на предыдущей 𝑘-ой итерации, после че-

го (3.10)–(3.11) можно привести к виду:

𝑇 =
𝑏d + 𝜔p∆𝑡 𝐸r

𝑐d + 𝑐r
(3.12)[︂

1 +
𝑐d

𝑐d + 𝑐r
𝜔p∆𝑡−∆𝑡 Λ̂

]︂
𝐸r = 𝑔. (3.13)

Фигурирующие в данных уравнениях коэффициенты 𝑐d, 𝜔p, 𝑐r, 𝑏d, 𝑔 вы-

числяются следующим образом:

𝑐d = 𝜌𝑐V

𝜔p = 𝑐𝜌𝜅P

𝑐r = 4𝑎𝑇 3
𝑘𝜔p∆𝑡

𝑏d = 𝑐d𝑇
𝑛 +

3

4
𝑐r𝑇𝑘 + 𝜌𝑆∆𝑡

𝑔 = 𝐸𝑛
r − 3

4
𝑐r𝑇𝑘 +

𝑐r𝑏d
𝑐d + 𝑐r

.
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Дифференциальный оператор Λ̂ в сферической системе координат аппрок-

симируется в следующем конечно-разностном виде:

Λ̂𝐸r =
1

∆𝑉
(𝑆𝑟𝑎𝐹r,𝑟𝑎 − 𝑆𝑟𝑏𝐹r,𝑟𝑏 + 𝑆𝜃𝑎𝐹r,𝜃𝑎 − 𝑆𝜃𝑏𝐹r,𝜃𝑏) , (3.14)

где ∆𝑉 — объем ячейки, 𝑆𝑟𝑎, 𝑆𝑟𝑏, 𝑆𝜃𝑎, 𝑆𝜃𝑏 — площади граней текущей ячей-

ки, см. Рис. 3.2. Потоки через грани ячейки находятся по формулам:

𝐹r,𝑟𝑎 = − 1

𝜎𝑟𝑎

𝐸r(𝑖, 𝑗)− 𝐸r(𝑖− 1, 𝑗)

∆𝑟𝑎

𝐹r,𝑟𝑏 = − 1

𝜎𝑟𝑏

𝐸r(𝑖+ 1, 𝑗)− 𝐸r(𝑖, 𝑗)

∆𝑟𝑏

𝐹r,𝜃𝑎 = − 1

𝜎𝜃𝑎

𝐸r(𝑖, 𝑗)− 𝐸r(𝑖, 𝑗 − 1)

𝑟𝑐∆𝜃𝑎

𝐹r,𝜃𝑏 = − 1

𝜎𝜃𝑏

𝐸r(𝑖, 𝑗 + 1)− 𝐸r(𝑖, 𝑗)

𝑟𝑐∆𝜃𝑏
,

где 𝐸r(𝑖, 𝑗) — энергия в текущей ячейке с индексами (𝑖, 𝑗), 𝑟𝑐 — радиальная

координата центра текущей ячейки, значения 𝜎 = 3𝜌𝜅R/𝑐 рассчитываются

исходя из плотности газа и температуры среды для соответствующих гра-

ней путем интерполяции центральных значений, ∆𝑟 и 𝑟∆𝜃 — расстояния

от центра текущей ячейки до центров прилегающих ячеек для соответ-

ствующих граней, см. Рис. 3.2. С учетом этого, уравнение (3.13) можно

переписать в следующем операторном виде:

Ω̂𝐸r = g, (3.15)

где Ω̂ =

(︂
1 +

𝑐d
𝑐d + 𝑐r

𝜔p∆𝑡

)︂
𝐼 − ∆𝑡 Λ̂, а 𝐼 —единичный тензор. Уравнение

(3.15) представляет собой компактную запись системы линейных алгебра-

ических уравнений с разреженной пятидиагональной матрицей. Решение

данной системы уравнений находится с помощью метода GMRES [84], либо

с помощью метода переменных направлений [85] (ADI, Alternating Direction

Implicit), в зависимости от сложности задачи. Численные эксперименты с
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данной моделью показывают, что метод GMRES обладает хорошей устой-

чивостью, но в несколько раз медленнее метода переменных направлений.

Для метода ADI важен выбор итерационных параметров, которые находят-

ся исходя из близости результатов к решению системы методом GMRES.

Интенсивность ультрафиолетового излучения, необходимая для вы-

числения функции нагрева 𝑠⋆, находится для каждой ячейки путем пря-

мого интегрирования уравнения переноса излучения от звезды до рассмат-

риваемого элемента среды вдоль радиального направления. Принципиаль-

ным моментом при вычислении функции нагрева звездным излучением в

рамках данной модели является учет радиального градиента плотности

внутри ячейки. В данной модели объемная функция нагрева 𝑠* [ эрг см−3

с−1] звездным излучением вычисляется аналогично тому, как предложено

в Главе 2:

𝑠⋆ = 𝜌m𝜅UV
𝐿 exp (−𝜏)

4𝜋𝑟2𝑎

(︂
1− exp (−∆𝜏)

∆𝜏

)︂
, (3.16)

где 𝐿 — светимость звезды, 𝜅UV = 𝜅P(𝑇⋆) [ см2 г−1] — коэффициент по-

глощения звездного излучения, 𝑟𝑎 — радиальное расстояние от звезды до

внутренней границы ячейки, 𝜏 — полная оптическая толщина на луче зре-

ния от звезды до внутренней границы ячейки, ∆𝜏 = 𝜅𝜌m∆𝑙 — оптическая

толщина самой ячейки вдоль луча, ∆𝑙 — длина отрезка луча внутри ячей-

ки, 𝜌m =
1

4
(𝜌L + 2𝜌𝑖 + 𝜌R) — усредненная плотность вдоль луча.

В модели предполагается, что единственным источником непрозрач-

ности является пыль, температуры газа и пыли равны. Отношение плот-

ности пыли к плотности газа по всему диску предполагается постоянным

и равным 0.01, то есть пыль считается однородно перемешанной с газом.

Особенностью тепловой модели является использование усредненных по

Планку и Росселанду непрозрачностей, зависящих от температуры. Эти

коэффициенты взяты из Главы 1, где они подробно описаны. Более ре-

алистичные коэффициенты, учитывающие, в частности, испарение пыли
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при высоких температурах, см. например, [80], не использовались, чтобы

ограничить число исследуемых эффектов.

3.1.3. Граничные и начальные условия

В качестве начального состояния задается гидростатический в верти-

кальном направлении кеплеровский диск с температурой 10 K и распреде-

лением полной (−∞,∞) поверхностной плотности со степенным обрезани-

ем внутренней границы:

Σ(𝑅) = Σ0

⎛⎜⎜⎝1− 𝑒
−

⎛⎝ 𝑅
𝑅0

⎞⎠𝑝⎞⎟⎟⎠(︂
𝑅

1 au

)︂−1

, (3.17)

где Σ0 = 200 г см−2 — нормировка поверхностной плотности, что близко

к параметризации маломассивного диска из Главы 2. 𝑅0 = 3 а.е., 𝑝 = 8 —

параметры сглаживания распределения плотности вблизи внутренней гра-

ницы диска. Внутренняя и внешняя границы диска равны 1 и 20 а.е. Мас-

са, температура и светимость центральной звезды равны соответственно

𝑀 = 1𝑀⊙, 𝑇⋆ = 6000K, 𝐿 = 5𝐿⊙. Во внешней границе расчетной области

задается фоновая плотность 10−19 г см−3, нулевые компоненты скорости

и температура фонового ИК излучения 10 K, что в данной модели огра-

ничивает минимальную температуру при отсутствии других источников

нагрева среды.

3.2. Приближенные модели газопылевого диска

Целью данной главы является исследование роли двумерных эффек-

тов в генерации поверхностных тепловых волн. Для этого наряду с базовой

двумерной моделью были рассмотрены модели, в которых приближения,

использованные в ранее представленной 1+1D модели, последовательно за-
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Рис. 3.3. Рассматриваемые модели газопылевого диска (static — гидроста-
тика, HD — гидродинамика, RT — перенос излучения).

меняются на более строгие. Наряду с полноценной 2D гидродинамикой (2D

HD) рассмотрены модели, где газ находится в гидростатическом равнове-

сии в 𝜃 направлении (1D static). Помимо двумерного приближения в пере-

носе ИК излучения (2D RT) рассмотрены также модели, где ИК излуче-

ние может распространятся только в 𝜃 направлении (1D RT). На Рис. 3.3

показаны рассмотренные комбинации моделей, а ниже кратко описана ре-

ализация используемых приближений.

Комбинация “1D static & 1D RT” наиболее схожа по постановке с мо-

делью из предыдущей главы. В этой главе рассматривается модель “1D

static & 1D RT”, чтобы воспроизвести картину формирования поверхност-

ных волн, полученную в Главе 2 на декартовой сетке.

3.2.1. Гидростатическое приближение

Вычисление структуры диска в рамках данного приближения прово-

дилось на основе решения следующего уравнения:

1

𝜌

𝑑(𝜌𝑇 )

𝑑𝜓
= −𝛽𝜓, (3.18)

где 𝜓 = 𝜋/2− 𝜃 — угол, отсчитываемый от экваториальной плоскости дис-

ка, 𝛽 =
𝐺𝑀

𝑅𝜇𝑟𝑐
, 𝑅𝜇 =

𝑘B
𝜇𝑚𝑎

, 𝑘B — постоянная Больцмана, 𝜇 = 2.3 — средний

молекулярный вес, 𝑚𝑎 — атомная единица массы, 𝑟𝑐 — радиальное рассто-

яние до центра ячейки. Уравнение (3.18) можно получить из уравнения



95

для гидростатического в вертикальном направлении диска, предполагая,

что отношение 𝑧/𝑟 мало. Однако в данной работе используется уравнение

(3.18) для всех ячеек расчетной области. При численном интегрировании

уравнения (3.18) предполагается, что значения температуры в ячейках из-

вестны (определены после расчета переноса излучения). Дополнительным

условием при интегрировании уравнения (3.18) является сохранение массы

всей колонки ячеек по 𝜃. Таким образом, в рамках такого подхода веще-

ству позволяется перераспределяться в 𝜃-направлении, подстраиваясь под

текущую тепловую структуру. Такой диск, безусловно, не будет являться

гидростатическим в физическом смысле, поскольку уравнение (3.18) явля-

ется приближенным и некорректно для 𝑧/𝑟 ∼ 1. Однако, оно качественно

верно отражает зависимость высоты диска от тепловой структуры и лег-

ко решается на сферической сетке, поэтому его удобно использовать для

исследования неустойчивости диска.

3.2.2. Одномерная тепловая модель

В данном приближении предполагается, что ИК излучение распро-

страняется только в 𝜃-направлении, в то время как УФ излучение звезды

прогревает диск только в радиальном направлении. В рамках описанных

выше уравнений это приближение реализуется занулением потоков 𝐹r,𝑟𝑎 и

𝐹r,𝑟𝑏 в выражении (3.14), после чего нахождение тепловой структуры раз-

бивается на ряд одномерных задач. Соответствующие конечно-разностные

уравнения решаются методом прогонки. При этом важным моментом яв-

ляется задание граничных условий — если формально взять все ячейки по

𝜃 в полученной разностной схеме, то излучение внутри рассматриваемого

массива по 𝜃 будет заперто, поскольку площади граней ячеек, соприкаса-

ющихся с полярной осью, равны нулю (𝑆𝜃𝑎 = 0 при 𝜃 = 0, 𝑆𝜃𝑏 = 0 при

𝜃 = 𝜋). Поэтому плотность энергии излучения в приполярных ячейках ис-

кусственно задается равной межзвездному фону. Это приближение, как и
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Рис. 3.4. Результаты расчетов для модели “1D static & 1D RT”. Левая па-
нель: эволюция экваториальной температуры в первые 300 лет. Белая ли-
ния показывает характерное тепловое время для всей толщи диска. Рас-
пределение вертикальной оптической толщины к собственному тепловому
излучению показано черным цветом. Правая панель: распределения плот-
ности и температуры в полярном сечении диска на момент времени 200 лет.

модель гидростатического равновесия по углу 𝜃, используется только как

инструмент проверки приближений, лежащих в основе 1+1D аналитиче-

ских моделей возникновения поверхностный волн.

3.3. Результаты моделирования

В этом разделе описываются результаты численного моделирования

поверхностных волн, начиная с моделей с самой простой трактовкой фи-

зических процессов (гидростатических и одномерных). На левой панели

Рис. 3.4 представлены результаты расчета эволюции экваториальной тем-

пературы диска в первые 300 лет для модели “1D static & 1D RT”. На

распределении хорошо проявляются возмущения, зарождающиеся внутри

15 а.е. и распространяющиеся снаружи внутрь. Период возникновения и

время распространения возмущений составляют ∼50 лет, что сопоставимо

с характерным тепловым временем 𝑡th =
3

8

𝑐VΣ
2𝜅R(𝑇m)

𝜎SB𝑇 3
m

, распределение ко-

торого показано белым цветом для момента 300 лет. На данном распределе-
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нии в волнах, бегущих снаружи внутрь, встречаются разрывы, см. напри-

мер, область в окрестности 6 а.е. на момент 150 лет. Эти разрывы связаны

с формированием внутреннего горба на поверхности диска, который начи-

нает затенять существующий в данный момент более внешний горб. После

того как внутренний горб достигает внутренней границы диска, внешний

горб восстанавливается и продолжает распространение с места, на кото-

ром он остановился в момент затмения (время затмения меньше времени

остывания внешнего горба).

На левой панели Рис. 3.4 черным также показано распределение оп-

тической толщины 𝜏IR = 𝜅PΣ(𝑅) в вертикальном направлении к собствен-

ному тепловому излучению диска на момент времени 300 лет. Сильный пик

в окрестности 6 а.е. связан с повышением температуры (и соответственно

повышением 𝜅P(𝑇 )) в этой области вследствие зарождающегося теплового

возмущения. Оптическая толщина превышает единицу в области 4–10 а.е,

что оправдывает использование здесь приближения Эддингтона для рас-

чета диффузии теплового излучения.

На правой панели Рис. 3.4 приведены двумерные распределения плот-

ности и температуры в полярном сечении диска на момент времени 200 лет.

На распределениях отчетливо видны два возмущения в окрестности 5 и

12 а.е., имеющие форму арок. Такая форма возмущений связана с пред-

положением гидростатической модели о том, что вещество перераспреде-

ляется только в 𝜃-направлении. Для каждого радиального положения в

диске температура падает от атмосферы к экватору, что характерно для

классического пассивного диска. Температура в области горбов, получаю-

щих бо́льшую долю звездного излучения, повышена. Температура также

повышена на протяжении ∼2 а.е. за горбами, что связано с конечным вре-

менем охлаждения диска за счет собственного ИК излучения. Качественно

описанная картина эволюции диска похожа на представленную в преды-

дущей главе для модели диска с аналогичными начальными параметрами.
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Рис. 3.5. Результаты расчетов для модели “2D HD & 1D RT”. Левая панель:
эволюция экваториальной температуры в первые 300 лет. Белая линия по-
казывает характерное тепловое время для всей толщи диска, красная ли-
ния — характерное динамическое (кеплеровское) время. Числовая шкала
для этих времен совпадает со шкалой для времени эволюции. Правая па-
нель: распределения плотности и температуры в полярном сечении диска
на момент времени 200 лет.

Ценность данной модели прежде всего методическая — нереалистичная

(арочная) форма бегущих возмущений, связанная с одномерным описани-

ем структуры диска и переноса излучения в 𝜃-направлении, не позволяет

использовать ее для связи с какими-либо наблюдениями. Вместе с тем с по-

мощью этой модели удалось воспроизвести формирование тепловых волн

в рамках численного кода, реализованного в сферической системе коорди-

нат. Эта модель служит отправной точкой для последующего исследования

двумерных эффектов.

На Рис. 3.5 приведены результаты расчета эволюции диска в рамках

модели “2D HD & 1D RT”. Учет гидродинамических эффектов полностью

изменяет картину эволюции диска. В отличие от модели “1D static & 1D

RT”, где волны периодически зарождаются в области 6–15 а.е., возмуще-

ния в модели “2D HD & 1D RT” возникают только в начальные моменты
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времени внутри 4 а.е. и распространяются наружу. Предполагается, что

эти возмущения связаны с сильной гидродинамической неравновесностью

начального состояния диска. Данные волны со временем угасают и про-

слеживаются до времени ∼150 лет. Во внутренней части диска 𝑟 < 5 а.е.

устанавливается стационарная кольцеобразная структура. Распределения

плотности и температуры в полярном сечении диска выглядят гладкими,

за исключением слабых кольцеобразных возмущений во внутренних обла-

стях диска. Тепловая структура диска является стандартной для пассивно-

го диска — атмосфера диска теплее экваториальных областей, присутству-

ет слабый радиальный градиент температуры в экваториальной плоскости.

На Рис. 3.6 показана эволюция радиальной скорости 𝑢 в экватори-

альной плоскости, а также вдоль угловой координаты для ячеек на радиу-

се 10 а.е. Эти распределения иллюстрируют распространение и затухание

гидродинамических возмущений, возникающих в начальный момент вре-

мени. Возмущения радиальных скоростей ∆𝑢 ∼ 0.2 км/c сопоставимы со

звуковыми скоростями 𝑐s = (𝑘B𝑇m/(𝜇𝑚𝑎))
1/2 ≈ 0.19 км/c для 𝑇m = 10 K.

При этом, возмущения скорости в поверхностных слоях (𝜓 ≈ ±0.3 ради-

ан) выше, чем в экваториальной плоскости (𝜓 = 0 радиан). Интересной

особенностью данных распределений является то, что со временем в диске

устанавливается меридиональная циркуляция — в поверхностных частях

диска вещество течет на звезду, в то время как в экваториальной области

вещество течет наружу. Сильные возмущения скоростей ∼1 км/c на внеш-

ней границе расчетной области связаны с использованными граничными

условиями.

Тепловые волны, распространяющие снаружи внутрь, в данной моде-

ли не возникают. Предполагается, что причиной этому является то, что воз-

никающие поверхностные возмущения успевают разглаживаться динами-

чески, прежде чем они успеют существенно прогреть нижележащие слои.

Такое разглаживание аналогично описанному выше процессу релаксации
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Рис. 3.6. Результаты расчетов для модели “2D HD & 1D RT”. Левая па-
нель: эволюция распределения радиальной скорости 𝑢(𝑟) в экваториальной
плоскости диска. Средняя панель: эволюция широтного распределения ра-
диальной скорости 𝑢(𝜓), где 𝜓 — угол, отсчитываемый от экватора, на
радиусе 10 а.е. Правая панель: распределение радиальной скорости 𝑢(𝑟, 𝜓)
в полярном сечении диска на момент времени 200 лет.

первоначально неравновесного состояния. В пользу этого говорит сопостав-

ление характерного теплового времени (продолжительность прогрева эк-

ваториальных слоев) и динамического времени 𝑡K =
√︀
𝑅3/(𝐺𝑀), пока-

занных на левой панели Рис. 3.5 белым и красным цветами соответствен-

но. Действительно, в рассматриваемой области динамическое время коро-

че теплового. Здесь важно отметить, что условие малости динамического

времени по отношению к тепловому времени используется в качестве обос-

нования использования гидростатического равновесия в вертикальном на-

правлении, являющегося ключевым приближением в современной картине

формирования тепловых волн. Однако результаты моделирования показы-

вают, что это условие приводит к динамической релаксации возмущений

в радиальном направлении. На основании данной модели делается вывод,

что гидродинамические эффекты могут подавлять поверхностные волны.

На Рис. 3.7 показаны результаты расчета эволюции диска для модели

“1D static & 2D RT”. Характер эволюции диска в этой модели существенно

отличается от двух рассмотренных моделей. В данной модели не возника-
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Рис. 3.7. Результаты расчетов для модели “1D static & 2D RT”. Левая па-
нель: эволюция экваториальной температуры в первые 300 лет. Правая па-
нель: распределения плотности и температуры в полярном сечении диска
на момент времени 200 лет.

ет периодических бегущих волн, однако в структуре диска можно выде-

лить несколько горбов. Самый заметный формируется в области ∼8 а.е.

в момент ∼120 лет и медленно движется внутрь, однако после 250 лет

становится практически стационарным. Распределение температуры в по-

лярном сечении диска на момент 200 лет более однородно по сравнению

с моделью “2D HD & 1D RT”, в нем не так отчетливо проявляется вер-

тикальная стратификация по температуре — эта особенность связывается

с эффектами затенения внешних слоев диска внутренними квазистацио-

нарными горбами, при этом тепловую структуру во многом определяет

двумерный характер диффузии ИК излучения. Общий вывод по данной

модели состоит в том, что двумерный перенос ИК излучения достаточно

эффективно размывает тепловые неоднородности диска, тем самым подав-

ляя (или многократно замедляя по сравнению с моделью “1D static & 1D

RT”) периодическое возникновение и распространение поверхностных волн.

Вместе с тем, в данной модели наблюдается внутренние квазистационарные

возмущения, перехватывающие и перерабатывающие значительную долю
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Рис. 3.8. Результаты расчетов для модели “2D HD & 2D RT”. Левая панель:
эволюция экваториальной температуры в первые 300 лет. Правая панель:
распределения плотности и температуры в полярном сечении диска на мо-
мент времени 200 лет.

солнечного излучения, поступающего в диск.

Полученные в рамках данной модели выводы следует сопоставить с

результатами работы [77], где в рамках гидростатического приближения

также учитываются двумерные эффекты переноса излучения, но волны

там образуются. Ключевым отличием между моделями является то, что

тепловая структура диска в работе [77] описывается в рамках двухзонного

приближения, а характерная высота диска определяется значением эква-

ториальной температуры. В данной же модели гидростатическая структу-

ра диска выстраивается в соответствии с вертикальным профилем темпе-

ратуры. В статье [77] используется также другой метод расчета переноса

теплового излучения на основе прямого интегрирования, в то время как

в данном подходе используется диффузионный метод. На основании этого

можно предположить, что в рамках данной модели релаксация тепловых

неоднородностей более эффективна, что не приводит к их росту.

Наконец, на Рис. 3.8 приведены результаты расчета эволюции диска

для модели “2D HD & 2D RT”. Динамика и структура диска в рамках дан-
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ной модели близка к той, что наблюдалась в модели “2D HD & 1D RT”.

Единственным существенным отличием от последней является то, что в

модели “2D HD & 2D RT” внутренняя область диска 𝑟 < 6 а.е. стала одно-

родной, в ней отсутствует разбиение на кольца. Структура диска в плос-

кости (𝑟𝜃) соответствует пассивному диску с выраженной тепловой стра-

тификацией по вертикали. По результатам данной модели можно сделать

глобальный вывод о том, что совместный учет двумерной гидродинамики и

переноса теплового излучения подавляет формирование и распространение

поверхностных тепловых волн в газопылевых дисках.

В связи с полученными результатами необходимо отметить ста-

тью [81], где авторы статьи независимо с помощью своей численной модели

также пришли к выводу о подавлении тепловых волн при учете гидроди-

намических эффектов и нестационарности теплового переноса.

3.4. Заключение к Главе 3

Данная Глава — логическое продолжение исследования, представлен-

ного в Главе 2. Основной целью данной работы являлось изучение поверх-

ностных тепловых волн в газопылевых дисках при более реалистичном опи-

сании процессов с учетом двумерных гидродинамических эффектов и дву-

мерных эффектов переноса теплового излучения (в плоскости (𝑟𝜃)). Для

этого была разработана модель эволюции аксиально-симметричного диска,

предназначенная для последовательного исключения приближений, лежа-

щих в основе современной теории поверхностных тепловых волн. В данном

двумерном численном коде также были реализованы упрощенные подходы,

используемые в 1+1D моделях — приближение вертикального гидростати-

ческого равновесия и вертикальной диффузии ИК излучения, и воспроиз-

ведена картина формирования бегущих поверхностных волн из Главы 2.

Затем было показано, что замена приближения гидростатического равно-

весия на гидродинамическое моделирование приводит к исчезновению по-
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верхностных тепловых волн. К такому же результату приводит и замена

одномерного приближения для расчета теплового излучения на двумерное

моделирование. Полученные результаты свидетельствуют о том, что сов-

местный учет двумерных эффектов, связанных с гидродинамикой и пере-

носом теплового излучения, подавляет развитие поверхностных тепловых

волн, имеющих место в рамках 1+1D подхода.

Полученный здесь вывод нужно воспринимать с определенной осто-

рожностью в связи с ограничениями данной модели. Использованный ме-

тод расчета переноса излучения основан на эддингтоновском приближении,

при котором предполагается изотропность поля ИК излучения. Это при-

ближение преувеличивает диффузионный характер распространения излу-

чения в оптически тонких и переходных областях, а значит приводит к бо-

лее эффективному размыванию неоднородностей. Необходимо проверить

полученные выводы с использованием более корректных методов расче-

та переноса излучения, таких как диффузионный метод с ограничителем

потока (Flux Limited Diffusion) [82] или метод переменного тензора Эд-

дингтона (Variable Eddington Tensor) [83]. В статье [77] отмечено, что по-

давлять развитие неустойчивости может также недостаточно высокое про-

странственное разрешение численной модели. В расчетах из-за высоких

вычислительных затрат соискательнице пришлось ограничиться относи-

тельно разреженной пространственной сеткой (𝑁𝑟 ×𝑁𝜃 = 360× 64, однако

она неоднородна). Поэтому необходим последующий анализ на более по-

дробных сетках. Стоит отметить, что полученные выводы не позволяют

утверждать о принципиальной невозможности развития неустойчивости.

Данные результаты лишь показывают отсутствие двумерных поверхност-

ных волн в конкретных физических условиях, при которых они самопроиз-

вольно формировались в 1+1D модели. Необходимо исследовать проблему

для широкого интервала параметров газопылевых дисков, в частности, в

случае когда характерные тепловые и динамические времена сопоставимы.
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3.5. Положения, выносимые на защиту по результатам третьей главы

∙ В рамках модели протопланетного диска умеренной массы показано,

что совместный учет двумерных эффектов, связанных с гидродина-

микой и переносом теплового излучения, подавляет развитие поверх-

ностных тепловых волн. Высказано предположение, что этот эффект

может быть критичным и в более общем случае.
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Заключение

В данной диссертационной работе было проведено исследование

структуры и эволюции протопланетных дисков под влиянием конвектив-

ной неустойчивости и эффектов самозатенения.

Было продемонстрировано, что конвективная неустойчивость в про-

топланетном диске может приводить к нерегулярному характеру аккре-

ции на звезду — устойчивому проявлению использованной модели диска.

Также отмечено, что важным эффектом эволюции диска с точки зрения

проявления периодической аккреции является процесс накопления массы в

диске за счет притока вещества из оболочки. В первый миллион лет в диске

накапливается значительная масса, и его дальнейшая эволюция определя-

ется перераспределением этой массы, а не аккрецией из оболочки, которая

становится пренебрежимо мала. Дальнейшее исследование роли конвекции

целесообразно проводить на базе более согласованных моделей, в которых

будут учтены гидродинамические эффекты, испарение пыли, а также про-

цессы диссоциации и ионизации газа.

Результаты 1+1D моделирования тепловых поверхностных волн по-

казали, что в диске развивается неустойчивость, приводящая к появле-

нию возмущений, распространяющихся снаружи внутрь. Это согласуется с

выводами других авторов, использующих 1+1D приближение [68, 69]. Су-

щественным отличием полученных в диссератции результатов от выводов

других авторов являются характерные временные масштабы распростране-

ния возмущений, демонстрирующие, что механизм возбуждения волн мо-

жет работать в приповерхностных слоях.

В ходе 2D моделирования тепловых волн было показано, что заме-

на приближения гидростатического равновесия на гидродинамическое мо-
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делирование приводит к исчезновению поверхностных тепловых волн. К

такому же результату приводит и замена одномерного приближения для

расчета теплового излучения на двумерное моделирование. Полученные

результаты свидетельствуют о том, что совместный учет двумерных эф-

фектов, связанных с гидродинамикой и переносом теплового излучения,

подавляет развитие поверхностных тепловых волн, имеющих место в рам-

ках 1+1D подхода.

Вышесказанное подталкивает к дальнейшему исследованию эффек-

тов самозатенения для широкого интервала параметров газопылевых дис-

ков, в частности, в случае когда характерные тепловые и динамические

времена сопоставимы.
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