Wartosci liczhowe stalych fizycznych uzytych

w artykule

Predkosé swiatla ¢ = 2,998 - 1019 cm s~1

Stala grawitacyjna G = 6,672- 10-® cm®g~15-2
Masa Slofica M, = 1,989 10%% g

Promien Slonca Ro = 6,28-10% cm

Promied Ziemi Ry = 6,36 10" cm

Dogodng jednostka energii stosowany przy
opisie wlasnosci gazu neutronowego jest

1 MeV = 1,602-10-13 ] = 1,602 10-% erg
Stala Boltzmanna kyy = 8,617 10~ MeV K-!
Stala Plancka podzielona przez 2z,
fi=6,8210-32 MeV s

Masu neutronu m = 1,675-10-24 g

Energia spoczynkowa neutronu mc? =

= 939,5 MeV

Wyprowadzenic wzoru wigzgcego ped
Fermiego py z gestodcia e oraz wzoru na-
{rednig energie fermionu, Ey,, , mozna znaleié
w podreczniku ,, Podstawy Fizyki
Wipdlezesnej" R. M. Eisberga (PWN,
Warszawa 1968) Rozdzial XII, § 6.

W celu wyprowadzenia wzoru na P
wykorzystaé nalezy zwiazek

dE

W ’

gdzie E jest energig gazu zamknigtego

- W naczyniu o objgtosci V. Czytelnik moze
wyprowadzi¢ powyzsze rownanie wychodzge
z pierwszego prawa termodynamiki oraz
definicji cis Uwaga: kie

- rozwaiania prowadzone saprzy T = 0 K.
Wzory na ped Fermiego i cisnienie gazu
neatronowego w T = 0 K najwygodniej jest

B

1é wprowad &¢ liczbowsa
neutrondw n = N/V. Otrzymamy wowczas
P = 3,In''3 A,
h?
o l,ﬂn"i? = 54-10%4%3 cm? atm,

gdzie jednostkg # jest cm~3.
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Historia i fizyka gwiazd neutronowych

Doc. dr Pawel HAENSEL

Pojecie gwiazd neutronowych pochodzi z roku 1932, w ktorym odkryto neutron. Autorem
tego odkrycia byt pracujacy w Cambridge angielski fizyk James Chadwick. Kiedy wiadomo$¢
o tym dotarla do kierowanego przez Nielsa Bohra Instytutu Fizyki Teoretycznej
Uniwersytetu Kopenhaskiego, Bohr, Leon Rosenfeld i Lew Landau spedzili caly wieczor
dyskutujac mozliwe konsekwencje istnienia neutronu. Wtedy wlasnie Landau zasugerowal
mozliwos¢ istnienia gwiazd neutronowych.

Rozumowanie prowadzace do pojecia gwiazdy neutronowej przedstawia sie nastgpujgco.
Neutron jest obojetna elekirycznie czastka elementarng o spinie /2. Uklad wielu
nieoddzialujacych czastek o spinie polowkowym — fermionow — (a wigc i doskonaly gaz
neutronowy) podlega prawom statystyki Fermiego-Diraca (1926), a w szczegdlnoSci — zasadzie
wykluczania Pauliego (1925). Idea gwiazdy neutronowej wynika z dyskusji mozliwosci
rownowagi dwoch przeciwstawnych czynnikow: ci$nienia gazu neutronowego wynikajgcego

z zasady Paulicgo oraz wzajemnego przyciggania grawitacyjnego neutronow.

Rozwazmy uklad N neutronéw (gaz neutronowy) znajdujacy si¢ w naczyniu o objgtosci V.
Pomirimy sily oddziatywania migdzy neutronami i rozwazmy doskonaly gaz neutronowy

w stanie o najnizszej energii — w stanie podstawowym. Bedzie to stan odpowiadajacy
temperaturze zera bezwzglednego T = 0 K. Gesto$é gazu neutronowego wynosi

o = Nm|V, gdzie m jest masa neutronu. Poniewaz rozwazamy stan o najnizszej energii, za$
energia neutrondéw sprowadza sie do ich energii kinetycznej, wiec na pierwszy rzut oka wydaje
sie, ze stan ten osiagniety bedzie wowczas, gdy wszystkie neutrony beda mialy ped pi = 0.
Ale oznaczaloby to, w jezyku mechaniki kwantowej, ze N neutronéw znajduje si¢ w stanie

py = 0. Jest to sprzeczne z zasadg Pauliego, zgodnie z ktorg w kazdym stanie moga sig
znalez¢ tylko dwa neutrony o przeciwnie skierowanych spinach. Pozostale N—2 neutrony zajma

1
stany o pedach wigkszych od zera, przy czym kazdy i-ty stan (:‘ =2,3...5 T N; zakladamy dla

uproszczenia, ze N jest parzysle) bedzie zajety przez dwa neutrony o przeciwnie skierowanych

spinach. Jest to przedstawione schematycznie na Rys. 1.

W stanie podstawowym maksymalny ped neutronu wynosi pg; nosi on nazwe pedu Fermiego.
Wszystkie stany o pedach p; > pr s4 puste (nieobsadzone), za$ stany o pedach p; < pr sa
zajete (obsadzone). Rachunek wskazuje, ze ped Fermiego pr jest w prosty sposob zwigzany

z gestoscia gazu neutronowego: pr = ap'/?, gdzie a jest stalg.

Rys. 1

Gaz neutronéw, ktore poruszaja sie wewnatrz naczynia z predkosciami zawartymi migdzy

zerem a pg/m, wywiera ci$nienie na $cianki naczynia. Ciénienie to ro$nie wraz z gestoscig

zgodnie ze wzorem P = bp®/® (b jest stala). Po to, aby rozwazany przez nas uklad znajdowat

sie w stanie rownowagi, sily wynikajace z ci§nienia gazu neutronowego i dazace do

zwiekszenia objetosci, w ktorej si¢ on znajduje, powinny by¢ zréwnowazone przez sity,

ktore daza do Scisniecia tego gazu. Takie wlasnie sily pochodza od przyciagania

grawitacyjnego migdzy neutronami. PrzeSledzmy dokladniej warunki rownowagi. Niech nasz
uktad N neutronéw tworzy kulg o promieniu R i masie M = Nm. Rozwaimy maly element tej
kuli 0 masie AM znajdujacy si¢ w odlegtosci r od $rodka kuli (Rys. 2). Po to, aby element

ten znajdowal sie w spoczynku, sila wynikajaca z cisnienia, F. musi by¢ zrownowazona przez

sile F,, z jaka kula o promieniu r przycigga ten element. W celu otrzymania réwnania
formulujacego ten warunek przyjrzyjmy si¢ elementowi AM w powigkszeniu (Rys. 3). Dla
uproszczenia zaldzmy, ze jest on malym walcem, ktérego wysoko$¢ wynosi Ar, za$ pole podstawy
S. Poniewaz gesto$é gazu neutronowego (materii neutronowej) wewnatrz walca jest w przyblizeniu
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Niels Bohr (1885—1962), dunski fizyk
teoretyk, byl jednym z tworcéw teorii
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fizyki teoretycznej. W latach 1943—1945
kierowal pracami nad budows amerykanskiej
bomby atomowej; byt zwany , ,0jcem bomby
atomowej".

stala, wigc AM = SArp(r). Oznaczmy cinienie dzialajgce na gorna podstawe walca przez P,
na dolng za$ — przez P,. Wartosci sit F, i F, sg wigc towne F, = SP, i F, = SP,.
Cisnienie wewnatrz kuli neutronowej jest funkcja odleglosci od $rodka kuli P = P(r), a wicc
Py = P(r), P, = P(r+Ar). Sily dziatajace na boczna powierzchnig walca rownowaza sie.
Wypadkowa sit F, i F, ma warto$¢

(1) © Fy=F—F= S(Pi—P3)

i skierowana jest ku powierzchni kuli, poniewaz P, > P,. Sila przyciggania grawitacyjnego
Fy jest rowna sile, z jaka masa .#(r) zawarta w kuli o promieniu r przyciaga mase AM,

@ B G‘/((r:g(r)sar )
Warunek rownowagi ma wige postac:

dp G.#(r)a(r)
& E

gdzie wykorzystaliSmy definicje pochodnej

dp . Pr+Ar)—-P@r)
—_— = lim ———,
dr

} Ar—0 Ar
Warunek ten musi by¢ spelniony w kazdym punkcie kuli neutronowej. Zastosowanie tego
warunku do naszego problemu, w ktérym zaleznos¢ cisnienia od gestoéci dana jest wzorem
P = bp®"® prowadzi do wniosku, ze konfiguracje rownowagi sg realizowane przy

(4) N=z10", M=Nm=zMg, R=z10km.

Otrzymana przez nas ,,gwiazda neutronowa™ jest niezwykla gwiazda. Jej $rednig gestosé mozemy
= 4z \! _

oszacowac stosujac wzor g = M (T R") . Otrzymamy wtedy g ~ 10'* gcm~>. Znak ,, ="

we wzorze na g i we wzorach (4) mowi o tym, Ze sa to oszacowania. Wyniki uzyskane przy
bardziej realistycznych zalozeniach bedg rézni¢ si¢ o czynnik ,,kilka™ (dwa, trzy, ale nie
pigcdziesigt!) od naszych oszacowan. Gesto$¢ @ jest rzeczywiscie olbrzymia: 3 cm?® materii
»»8wiazdy neutronowej” wazy tyle co cala ludnoé¢ Ziemi. To, Ze nazwe gwiazdy neutronowej
piszemy tutaj w cudzyslowie, nie jest przypadkowe. Rachunki przeprowadzone przez teoretykow
w okresie dwoch ostatnich dziesigcioleci prowadzg do wniosku, ze prawdziwa gwiazda neutronowa
skiada si¢ wprawdzie przede wszystkim z neutrondw, ale w jej materii znajdziemy rowniez
kilkuprocentowa domieszkg protonéw, elektrondéw, miondw i — byé moze — hiperonow. Stad,
nasza kula neutronowa jest ,,gwiazdg neutronowa” tylko w cudzystowie. Gdzie we Wszechswiecie
nalezy szukac¢ takich niezwykle malych, gestych i zimnych gwiazd? W jakich warunkach powstaja
gwiazdy neutronowe? Pierwsza hipotez¢ dotyczacg warunkéw narodzin gwiazdy neutronowej
podali astrofizycy amerykanscy, Baade i Zwicky w roku 1934, Sformulujemy ja w wersii,

ktora wydaje sie obecnie, po 45 latach, najbardziej prawdopodobna. :

Rozwazmy gwiazdg o masie 8—10 Mg znajdujaca si¢ na ostatnim etapie jej ,,zycia”. Zapasy
paliwa jadrowego wyczerpuja sig; gwiazda sklada si¢ wowezas z goracego, gestego jadra
maksymalnej gestosci rzedu 10® g em™3 i o masie wigkszej niz 1,4 Mg (np. 2M() oraz

znacznie rzadszej otoczki. Jadro gwiazdy jest zbudowane z koricowych produktéw procesu
spalania jadrowego (jadra Zelaza, krzemu) oraz elektronow. W pewnym momencie, w wyniku
stosunkowo powolnych proceséw zachodzacych jeszcze w jadrze gwiazdy naruszony zostaje
warunek rownowagi: ci$nienie materii nie jest juz w stanie zrownowazy¢ ciazenia

grawitacyjnego. W ciggu utamka sekundy jadro gwiazdy ,,zapada si¢” — kurczy, jego rozmiary
maleja. W momencie, gdy gestosc centralnej, najgestszej czedci zapadajacej sie gwiazdy
przekroczy warto$¢ 10'* g em™2, Srednia odleglo$¢ miedzy nukleonami w materii, z ktorej
zbudowane jest jadro gwiazdy, bedzie rzedu 107! ecm. Do akcji wkraczaja wowczas
oddzialywania jadrowe, ktorych zasigg wynosi wlasnie okolo 10='3 c¢m i ktére sg silnie
odpychajace dla odlegtosci migdzy nukleonami mniejszej niz ok. 0,4-10-'3 ¢m. Dalsze ,,Sciskanie”
najgestszej czesci jadra gwiazdy staje sig¢ praktycznie niemozliwe. Rzadsze warstwy gwiazdy
nspadajace” z olbrzymig predkoscia (dochodzaca do 0,1 ¢) odbijaja sie od najgestszej czesci jadra
i uciekaja na zewnatrz tworzac w zderzeniu ze ,,spadajaca™ na centrum gwiazdy materia fale
uderzeniowg. Polaczenie efektow silnej emisji i absorpcji neutrin oraz efektow
magnetohydrodynamicznych prowadzi do wybuchu gwiazdy, ktéremu towarzyszy wydzielenie
olbrzymiej energii, rzgdu 10°" ergow. Dla poréwnania, catkowita energia wypromieniowana
przez Slofice w ciggu roku wynosi 1,2-10% ergéw. Wybuchajaca gwiazda moze by¢ widoczna

na Ziemi i nosi nazwe supernowej. Supernowa zaobserwowana przez astronomow chinskich

w roku 1054 byla widoczna na niebie we dnie przez 3 tygodnie, a w nocy — przez 2 lata.
Otoczka gwiazdy w wyniku wybuchu oddziela si¢ od gestego jadra; w przypadku supernowej

z 1054 r, tworzy obecnie rozszerzajacy sie oblok $wiecacego gazu — mglawice Kraba. Jadro
gwiazdy, o masie rzedu M) i ggstosci rzedu 10'* g cm~2 — to gwiazda neutronowa.
Poczatkowo, bezposrednio po narodzeniu, temperatura na powierzchni gwiazdy neutronowej

jest rzedu 10® K, po uplywie kilkuset lat obniza si¢ do okolo 10° K. Podobnie, temperatura
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Woda nie zwilzn rozzarzonej powisrechni.
Kasztalt kropli jest wige taki jak na rysunku.

Pod keoplg odbywa sig intensywne parowanic.

Kropla preypomina zatem wiszy
poduszkowice, ktdrego chaotyczne ruchy

spowodowane sa fluktuaciami wyplywu pary.

Obeciiosé , ,poduszki parowej'” zmnieisza
znacznie opory ruchu i, dzigki niewielkiemu
praewoidnictwu cieplnemu, preediuza czas
#ycin kropli,

Jeieli temperatura powierzehni plyty obniza
sip od srodka ku brzegowi, to temperatura,
4rednio biorge, jest w obszarze AB kropli
wyisza niz w BC. Zatem srednia preznosé
pary w obszarze pierwszym jest wyZsza niz
w drugim, Sila wywolana tg roZnica odsuwa
krople od rosgrzanego srodka pl_yty.
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we wnetrzu gwiazdy, ktéra poczatkowo byla rzedu 10'° K, spada do wartosci 108 K. Dla materii
o zwyklej, ,,ziemskiej”* gestosci (rzedu 10 g cm™3) lub gestodei typowej dla wnetrza zwyklych
gwiazd (np. 100 g cm™* w poblizu §rodka Storica) bylaby to bardzo wysoka temperatura,
wplywajaca w bardzo silny sposéb na wlasnoéci tej materii. W naszym przypadku

érednia energia kinetyczna ruchu cieplnego neutronéw, odpowiadajaca temperaturze

= 3
T = 10® K, wynosi Er = =5 kgT = 0,01 MeV. Jednoczesnie, przy gestosci ¢ = 10'* g cm™>

$rednia energia kinetyczna neutronéw w rozwazanym poprzednio modelu doskonalego gazu
fermionow w temperaturze 7 = 0 K jest
3 pi

Eun = ——— = 18 MeV.
KRS om

Tak wigc wplyw temperatury T = 10® K na ruch neutronow w tak gestej materii jest
doprawdy znikomy. Przeprowadzajac nasz rachunek ciénienia dla temperatury zera
bezwzglgdnego popehnilismy blad rzedu (Er/Eyin)+100% = 0,05%!. W bardzo dobrym
przyblizeniu materig we wngtrzu gwiazdy neutronowej mozemy traktowa¢ jako materig
0 temperaturze zera bezwzglednego.

Gaz neutronowy o gestoéci rzedu 10'* g cm—2 wywieratby ogromne ci$nienie na Scianki

naczynia, w kiérym bylby zamknigty. W naszym prostym modelu dla gestodci ¢ = 3-10'* gem™3

ciénienie to wynosi P = 7,5-10%7 atm. Po to, aby sily wynikajace z takiego cisnienia zostaly

zréwnowazone przez ciénienie grawitacyjne zmierzajace do ,,$ci$nigeia” kuli neutronowej,

potrzeba pol grawitacyjnych o gigantycznym natezeniu, Dla kuli neutronowej o masie

M = Mg i promieniu R = 10 km otrzymujemy warto$¢ przyspieszenia pola grawitacyjnego
GM, O]

RZ

na powierzchni ggxy = ~ 10 g4, gdzie gz jest przyspieszeniem pola grawitacyjnego

na powierzchni Ziemi. Jest to rzeczywiscie gigantyczne pole grawitacyjne. Praca, ktora trzeba
byloby wykonaé podnoszac kulke o masie 1 g z powierzchni takiej kuli neutronowej na wysokosé

1 cm, jest rébwna w przyblizeniu pracy, ktora wykonalibySmy podnoszac mase 10 ton z powierzchni
Ziemi na wysoko$é 1 km!

Przy tak olbrzymich gestoéciach, jakich spodziewamy si¢ w gwiazdach neutronowych, materia
zaczyna wywierad istotny wplyw na wlasnosci przestrzeni, w ktorej sie znajduje. Zwiazek

miedzy wlasnosciami materii i wlasnodciami geometrycznymi przestrzeni jest opisany przez

Ogoélna Teorie Wzglednosci (OTW) sformutowana przez Alberta Einsteina w 1916 r. Kula
neutronowa — model gwiazdy neutronowej — byla jednym z pierwszych badanych

teoretycznie obiektow, dla kidrego efekty wynikajace z modyfikacji geometrii przestrzeni przez

. materie byly duze; dla najciezszych ,.gwiazd neutronowych” zmiany w stosunku do wartosci

obliczonych przy stosowaniu newtonowskiej teorii grawitacji (rownanie (3)) siegaly
kilkudziesigciu procent. )

Pierwsze szczegblowe obliczenia dotyczace wlasnodci ,,gwiazd neutronowych” wykonal

w ramach OTW Jacob Robert Oppenheimer i jego wspolpracownicy w rcku 1939. Oprocz
wynikéw, dotyczacych gestosci materii w ,,gwiezdzie neutronowej” oraz zwigzku migdzy masg
,,gwiazdy neutronowej” i jej promieniem, uzyskali oni bardzo wazny wynik bedacy
konsekwencja stosowanej przez nich OTW. Mianowicie, konfiguracja réownowagi ,,gwiazdy
neutronowej” mogla istnie¢ tylko dla M < Mpaxe. Bardziej masywna ,,gwiazda neutronowa”
musiala sie nieuchronnie ,,zapa$é” do postaci zadziwiajacego obiektu o promieniu rownym
tzw. promieniowi grawitacyjnemu R, = 2GM/c?. Obiekt taki nazywamy obecnie czarng

* dziura. Wykonane w ciagu ostatnich lat rachunki uwzgledniajace skomplikowana naturg

materii, z ktérej zbudowane sq gwiazdy neutronowe, wskazuja, ze Mpays = 22,5 M@.
Zauwazmy, ze uzywajac modelu kuli nieoddziatujacego gazu neutronowego Oppenheimer

i Volkoff uzyskali w 1939 roku Mpexs = 0,73 M(. Roinica migdzy tymi dwiema
wartosciami My axs odzwierciedla wama role oddzialywan jadrowych, ktére s3 uwzgledniane
w obecnych rachunkach. Wyniki najnowszych obliczefi przedstawione sa na Rys. 4 i 5.

Na rys. 4 pokazany jest typowy rozklad gestoéci w gwiezdzie neutronowej, za$ na Rys. 5
zobrazowano zwiazek miedzy masa gwiazdy neutronowej a jej promieniem. Gwiazda
neutronowa o masie M > Maxs Nie moze istnie¢, poniewaz ciSnienie materii, z ktorej jest
zbudowana, nie jest w stanie pokonad sil ciazenia grawitacyjnego. Dla M = 3M() promier
czarnej dziury wynosi R, = 9 km. Wiasnosci czarnych dziur sq inne niz wiasnosci gwiazd
neutronowych, w szczegdlnosci czarna dziura moze mie¢ dowolnie duza mase.

Podstawowe prace teoretyczne dotyczace gwiazd neutronowych powstaly ponad 40 lat temu.
Ale az do roku 1967, kiedy to astronom angielski Antony Hewish wraz ze swoimi
wspolpracownikami odkry! pulsary, nie wiadomo bylo, czy te zadziwiajace obiekty istnieja
rzeczywiscie we Wszechswiecie. Odkrycie pulsaréw dokonane zostalo w tym samym miedcie
angielskim — Cambridge — w ktérym w 1932 roku Chadwick odkryt neutron. Uwazamy
obecnie, ze pulsary — to szybko obracajace sie gwiazdy neutronowe. Do chwili obecnej
zostalo wykrytych okoto 320 pulsaréw.

W kolejnym artykule pokazemy, w jaki sposob gwiazda neutronowa moze by¢ modelem
tlumaczacym obserwowane wlasnoéci pulsarow.
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