k Czarne dziury na niebie

Dr Bozena CZERNY

Od bardzo wielu lat astronomowie cheg zaobserwowad na niebie czarne dziury. Kto§ moglby

poczué sie zdziwiony. Czarny obiekt to taki, ktéry nie Swieci, a wiec ktorego nie widaé. Co tu
zatem obserwowac? Jesli ktos trochg o czarnych dziurach styszal, moize si¢ poczué zdziwiony

Jeszcze bardziej. Czarne dziury to przeciez obiekty wymysélone przez fachowcow od ogdlnej

teorii wzglednosci, obdarzone tak silnymi polami grawitacyjnymi, ze nawet czastki §wiatla —
fotony — nie sq w stanie z czarnej dziury uciec. Sg to wigc obiekty absolutnie czarne. A jednak
je ,,wida¢”. Zacznijmy jednak od poczgtku.

Wszystkie ciala oddziatuja na siebie grawitacyjnie. Pierwszy opis tego oddziatywania zaproponowat
Newton podajgc prawo powszechnego cigzenia. Wszechstronniejsza teorig oddzialywania
grawitacyjnego jest opublikowana przez Einsteina w 1916 roku ogolna teoria wzglednosci. Wedlug
niej grawitacyjnie oddziatuja nie tylko ciala obdarzone masg, ale wszelkie rodzaje energii;

takze fotony, czyli $wiatlo. Przewidywania og6lnej teorii wzglednosci roznig si¢ od
newtonowskiego opisu wtedy, gdy predkosci cial sa porownywalne z predkoscig $wiatla lub gdy
mamy do czynienia z niezwykle silnymi polami grawitacyjnymi.

Astronoma interesuje przede wszystkim pole grawitacyjne, ktorego zrodlem sa gwiazdy.

W przypadku gwiazdy takiej jak Stonce roznice migedzy przewidywaniami ogolnej teorii wzglednosci
a teorii Newtona sg znikome. Znamy jednak gwiazdy o takiej samej masie, ale znacznie mniejszym
promieniu. Pole grawitacyjne w poblizu ich powierzchni jest znacznie silniejsze.

Wprowadzimy teraz parametr, ktéry bedzie nam pomagal ten efekt okresli¢. Postuzymy sie

w tym celu teoriag Newtona, podobnie jak to zrobil Laplace prawie 200 lat temu.

Obliczymy predkos¢ ucieczki masy m z powierzchni gwiazdy o masie M i promieniu R. Predkos¢
czastki v powinna by¢ taka, by energia calkowita bedaca suma energii kinetycznej i potencjalnej
byla rowna zeru:

mu? GMm—Oskd i ., 2GM
R o e

(G oznacza stalg grawitacji). Aby otrzyma¢ parametr bezwymiarowy, podzielimy wynik przez
kwadrat predkosci Swiatla c. Powstanie wzor

v? 2GM
c* c*R

Wielkos¢ 2G M /c? nosi nazwe promienia grawitacyjnego. Jesli promien gwiazdy jest znacznie
wigkszy od promienia grawitacyjnego, to efekty ogolnej teorii wzglednosci nie s3 wazne. Jesli
natomiast gwiazda o danej masie jest tak mala, Ze jej promien przewyZsza niewiele promien
grawitacyjny, to nawet Swiatlo ma klopoty z oderwaniem si¢ od jej powierzchni i fotony traca
znaczna cze$¢ swej energii na pokonanie przyciagania grawitacyjnego. Jak przewiduje ogoina
teoria wzglednosci, zwykle gwiazdy o promieniu mniejszym od grawitacyjnego nie istniejg. Sily
wzajemnego przyciggania grawitacyjnego sa tak ogromne, ze zadne ciSnienie nie jest w stanie
powstrzymaé gwaltownego skurczenia si¢ gwiazdy niemal do punktu. Powstaje czarna dziura,
ktora w granicach swego promienia grawitacyjnego zasysa bezpowrotnie wszystko co napotka,
tacznie z fotonami.

Astronomowie sgdza, ze czarne dziury o masach kilkakrotnie przewyzszajacych mase Slorica
rzeczywiscie istnieja. Do tego przekonania prowadzi znajomos¢ budowy i ewolucji zwyklych
gwiazd.

Gwiazdy mlode lub stosunkowo mlode, takie jak Slorice, maja w swym wnetrzu duzo wodoru.
Wodor ten spala sie¢ powoli jak w gigantycznym, kontrolowanym reaktorze termojadrowym

i powstaje hel. Energia, ktora przy tym si¢ wydziela, powoduje, ze Slonce Swieci juz

od 4,5 miliarda lat, a bedzie $wieci¢ drugie tyle. Ogromne temperatury wngtrza (rzedu pigtnastu
milionow stopni) powoduja, ze cisnienie w Sloficu rownowazy przyciaganie grawitacyjne. Istnieja
tez gwiazdy o masie nawet sto razy przekraczajacej mase Slorica. Swiecq jasniej, poniewaz

wyisze temperatury s potrzebne do zrownowazenia znaczniejszych sil grawitacyjnych zwiazanych
z wigksza masa. Gwiazdy wyczerpuja jednak swoje paliwo. Co si¢ stanie, jesli dalsze reakcje
termojadrowe nie bedg juz mozliwe? Gwiazda typu Slofica zamieni si¢ wtedy w bialego karla.




Stosunek promienia grawitacyjnego
do promienia gwiazdy

Masa = | masa Slofica,
2GM
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Latwo sprawdazié (mzpatrujac przypadki

{al = a < [a]+%.i [a]+ ;- €a< [a}-i—l).

ie [a+ %] = [24]— [a]. Mamy teraz
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Wizystkie wyrazy poczynajac od K-tego,
gdzie K = [logan] + | s3 jui réwne 0. Redukujac
mamy wreszcie § = [n] = n.

Skurczy si¢, jej promieni osiagnie okolo 1/100 obecnej wartosci, a zatem rozmiarami zblizy
si¢ do Ziemi. Przed dalszym kurczeniem pod wplywem grawitacji uchroni ja cisnienie
zdegenerowanych elektronow. Efekt polega na tym, ze w wyniku zjawisk kwantowych elektrony
wywieraja pewne cisnienie nawet wtedy, gdy temperatura jest rowna zeru. Jesli jednak masa
gwiazdy przekracza 1,4 masy Slorica, cisnienie to nie wystarczy, gwiazda musi sie skurczy¢,
Kolejna szansa odzyskania rownowagi nastapi, gdy promien gwiazdy osiagnie zaledwie
kilkanascie kilometréw. Powstaje gwiazda neutronowa. Zrodio cisnienia stanowia w niej
zdegenerowane neutrony, takze na skutek efektu kwantowego. Tak bedzie dla gwiazd o masie
mniejszej od dwoch—trzech mas Slorica. Jeszcze masywniejsze gwiazdy maja juz tak silne

pole grawitacyjne, ze nawet ciSnienie zdegenerowanych neutronéw nie jest wystarczajace. Gwiazda
musi kurczy¢ sie dalej i zniknaé¢ pod powierzchnia horyzontu, czyli sferg o promieniu réwnym
promieniowi grawitacyjnemu. Powstanie czarna dziura.

Przewidziec, ktéra gwiazda zostanie czarng dziura, a ktéra nie, jest nieco trudniej niz by to
wynikato z przedstawionego rozumowania, poniewaz w trakcie swego zycia gwiazdy traca

spora czgs¢ swojej masy poprzez wiatr (taki, jaki wieje ze Storica) lub w czasie ewentualnych
wybuchow. Tym najmasywniejszym trudne uniknac tego losu. Poza tym gwiazdy moga nie tylko
tracic, ale i zyskiwa¢ masg, a wtedy juz nie ma zadnych szans ocalenia. Tak moze sie dziaé

w ciasnych ukladach podwdéjnych gwiazd.

Dla poszukiwaczy czarnych dziur uklady podwdjne gwiazd przedstawiajg sie bardzo
interesujaco. Znamy z obserwacji wiele gwiazd podwdjnych. Dwie gwiazdy takiego ukladu
obiegaja si¢ wzajemnie. Ruch ten rownowazy ich przyciaganie grawitacyjne; podobnie wyglada
ruch satelity wokot Ziemi. Na ogot ruch obydwu gwiazd odbywa si¢ po kolach o wspolnym
$rodku, lecz réznym promieniu (w zaleznosci od ich masy), z ta sama predkoscia katowa.
Podobnie jak Ksigzyc w strong Ziemi, gwiazdy te zwracaja si¢ do siebie wcigz ta samg strona.

Wyobrazmy sobie czastke gazu, ktora znajduje si¢ na prostej przechodzacej przez $rodki obu
gwiazd i wiruje wraz z nig. Mozna znalei¢ takie jej polozenie, w ktorym sily dzialajace

ze strony obu gwiazd na te czgstke rownowaza si¢. Punkt ten okresla strefy ,,wplywow"

obu gwiazd. Jesli tak si¢ zdarzy, ze jedna z gwiazd jest za duza i jej zewnetrzne czesci wystaja
poza jej wlasng strefe wplywow, to gaz zaczyna przeplywac z niej do sasiada. Tym sasiadem
moze by¢ na przyklad czarna dziura. Mamy wtedy szanse ja zaobserwowac, Samotna czarna
dziura w pustej przestrzeni rzeczywiscie bylaby niezauwazalna. Natomiast w ukladzie podwéjnym
istnienie czarnej dziury musi manifestowa¢ si¢ poprzez dwa efekty. Pierwszy to zwykle
oddzialywanie grawitacyjne na drugg gwiazde powodujace jej ruch po okregu. Drugi to procesy
zachodzace w przeplywajacej materii. Zajmiemy si¢ najpierw drugim, poniewaz on wilaénie
pomoze szybko wyszukiwac na niebie te gwiazdy podwojne, ktore moga byé interesujace.

Popatrzmy na rysunek, ktory pomoze nam zrozumiec, jak wyglada przeplyw gazu z jednej
gwiazdy na druga. Wyplyw nastepuje w okolicach punktu réwnowagi. Poniewaz jednak punkt
rownowagi wiruje wraz z obiema gwiazdami wokot osi zaznaczonej krzyzykiem, to wyplywajaca
materia ma pewien moment pedu. Formujaca sie struga nie moze opasé¢ bezposrednio na druga
gwiazdg, ale mija ja, a nastepnie okraza. Czasteczki gazu w trakcie ruchu wokol gwiazdy
s3 stopniowo wyhamowywane, traca swoj moment pedu. Gaz tworzy wiec wokoél gwiazdy plaski
dysk. Materia doplywajaca wciaz do dysku porusza sie po ciasno nawinietej spirali i osiada
na gwieZdzie lub wpada do czarnej dziury. Strumieri masy, jaki przeplywa, zawiera sie na ogot
w granicach 10'®— 10'" g/s, albo okreslajac to inaczej, 10~'°—10-® masy Sloiica/rok.
Wytracaniu momentu pedu przez materig towarzyszy wydzielanie duzej ilosci energii. Latwo
ja oceni¢ korzystajac z teorii newtonowskiej. Energia calkowita czastki o masie m na orbicie
kolowej o promieniu r wokot gwiazdy o masie M jest rowna

GMm I GMm GMm 1 GMm
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Daleko od gwiazdy energia ta jest praktycznie rowna zeru, przy zblizaniu si¢ do gwiazdy maleje.
Nadmiar energii jest przez czastki ,,wy$wiecany™. Pomiedzy orbita o promieniu r+ Ar oraz
r czastka musi straci¢ energie

dE(r) I GMm
E = E(r+Ar)—E(r) = - 2 Ar = 3
r

,,2
Jesli mamy do czynienia nie z jedna czastka o masie m, ale ze strumieniem gazu o natezeniu
M gramow na sekundg, to energia wySwiecana w ciggu sekundy pomiedzy orbitami r+.1r oraz -
bedzie rowna
| GMM
AE = ~2 Ar.

’,2

Energia ta jest wySwiecana przez dwie powierzchnie cylindra: 2 x 2ar x Ar. Zatem strumichi



Rozwigzanie zadania M 365.

= TSR |

Rzut prostokatny czworoscianu ARCD

wedluz krawedzi 48 jest tréjkatem A'D'C",

w ktorym bok A'D' jest rOwny wysokosei DD,
siany ABD, A'C’ jest rébwny wysokodcl CCy

T Sclany ABC, a wysokosé AN jest rzutem

odcinka MN, M & AB,NeCD, AB | MN .1 CD,

Trbjkaty ABC | ABD majg z zalodenia réwne
pola § wspélny bok AB, wige CC, = A'C' =
= D)y = A'D", Trojkqt A'C'D’ jest zatem
rdwnoramienny | jego wysokodg AN jest
rowniez Srodkown boku C'D'. Wynika stad,
g ¥ N jest drodkiem boku CD. Anulogicznie
wekazujemy, fe M jest drodkiem boku AB
I wobec tego MN jest osia symetrii
» ceworoscinnu, Podobiie osiami symetrii
£3 prosie PQ i RS, gdzie P jest frodkiem AC,
@ — irodkiem BD, R — irodkiem AD
8 — drodkiem BC. Z symetrii czworoscianu
B wagledem MN mamy ABD = ABC
SEBCD = ACD, z symeirii wegledem PQ
wynika, ¢ BCD = ABD i wobec lego
wszystkie sciany sa przystajace.
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promieniowania wychodzacy z jednostki powierzchnhjest rowny
GMM L

Peaer.
87r?

Okresla on temperature gazu w dysku oraz typowy zakres widma, w jakim dysk $wieci. Najwyisze
temperatury sq w poblizu powierzchni gwiazdy lub horyzontu czarnej dziury. MoZemy je ocenic
korzystajac ze wzoru

F= oT?%,

gdzie T oznacza temperature, o stalg Stefana-Boltzmanna. Zatem temperatury dysku w poblizu
powierzchni gwiazdy mogq osiagac

GMM\1/4
(SnR’a)

Przyjmijmy M réwne dwém masom Slorica, M rowne 107 g/s oraz R rowne 10 km. Otrzymamy
temperaturg okolo 10 milionow stopni! Gaz w takiej temperaturze $wieci przede wszystkim
w dziedzinie rentgenowskiej.

Podsumujmy zatem dotychczasowe wnioski. Czarng dziurg ma'rrn,r szansg odkry¢, gdy stanowi
skladnik ciasnego ukladu podwoéjnego. Uklad taki bedzie widoczny na niebie jako Zrodio
promieniowania rentgenowskiego. Natomiast nie kazde takie zrodlo musi zawierac czarna dziurg,
poniewaz proces przebiega podobnie, gdy materia opada na gwiazdg neutronowa. Nie na tyle
dokladnie potrafimy teoretycznie odtworzy¢ przebieg procesu, aby umie z samego widma tylko
odréznic¢ uklad z gwiazda neutronows od ukiadu z czarng dziurg, a odleglosei sg tak duze,

ze kazdy taki uklad jest dla nas tylko pojedynczym slabym punkcikiem widocznym przez
teleskop. Widmo promieniowania od calego ukladu stanowi dla nas jedyne Zrodlo informacji.
Ratuje nas to, ze potrafimy czasem okre§li¢ masg gwiazdy, na ktora splywa materia.

Z obserwacji udaje si¢ zwykle wyznaczy¢ dwaparametry. Z regularnych okresowych zmian
jasnoéci ukladu wynika okres wzajemnego obiegu gwiazd. Drugi parametr to amplituda predkosci

- radialnej gwiazdy dostarczajgcej mase, ktory udaje sie wyznaczy¢, jesli w widmie gwiazdy

podwoijnej w dziedzinie optycznej sg widoczne linie widmowe nalezace do tej gwiazdy. Ich
regularne ruchy raz w strong fal dluzszych, raz krétszych, interpretowane jako efekt Dopplera,
pozwalajg wyznaczy¢ predkosé zblizania si¢ lub oddalania gwiazdy. Nie jest to jednak dokladnie
predkos¢ ruchu gwiazdy na orbicie kolowej, poniewaZ musimy pamigta¢ o tym, ze zwykle
ogladamy uklad nie w plaszczyznie jego ruchu, ale pod jakims$ katem.

Oprocz dwoch parametrow wyznaczonych z obserwacji musimy jeszcze, aby moc wyznaczyc
poszukiwang warto$¢ masy, odgadnad trzy, a mianowicie: odleglo$¢ ukladu, kat, pod ktorym
go obserwujemy i jeszcze jaki§ trzeci. Tym trzecim moglaby by¢ masa gwiazdy dostarczajacej
gazu. Okazuje sie jednak, ze znacznie dokladniej mozemy odgadnac jej promien.

Procedurg opartg na takiej zasadzie przeprowadzono dla roznych ukladow $wiecacych
rentgenowsko. Okazuje sig, Ze w dwoch przypadkach, dla Zzrodia Cyg X—1 oraz ostatnio
odkrytego LMC X—3 warto$¢ masy ,,ciemnego” ciala przekracza znacznie wartosé
dopuszczalng dla gwiazdy neutronowej. Powinny to by¢ zatem czarne dziury!

Cyg X—1 jest pierwszym Zrodlem rentgenowskim odkrytym w gwiazdozbiorze Labedzia

(po lacinie Cygnus) na poinocnej polkuli nieba. Jest to Zrodlo bardzo niespokojne, zmieniajgce
jasnoé¢ w odstepie sekund, jak i dni. Odkryte pod koniec lat szesé¢dziesigtych, precyzyjniej
obserwowane bylo po raz pierwszy w 1971 roku przez satelite rentgenowskiego Uhuru. Cyg X—1
lezy w plaszczyinie Drogi Mlecznej, okolo 8 tysigcy lat Swietlnych od Stofica. Masg gwiazdy
otrzymujacej mase oceniono na wieksza od 6 mas Slofica.

LMC X—3 jest trzecim zrodiem rentgenowskim odkrytym w Duzym Obloku Magellana

(po ang. Large Magellanic Cloud), galaktyce widocznej golym okiem na poludniowej polkuli
nieba i odleglej o 140 tysigcy lat $wietlnych. LMC X—3 jest spokojnigjsze od Cyg X—1,

wysyla tez mniej.promieniowania w bardziej energetycznej czgsci widma rentgenowskiego. Masg
oceniono na wigkszg od 9 mas Slonca.

Wigcej takich ,,pewnych™ kandydatow na czarna dziurg na razie nie odkryto. Czy te dwa
przypadki, ktore omowiliSmy, sa stuprocentowe? Jak widzieliémy, wyciagniecie wnioskow wymaga
wielu krokow posrednich. Dokladnos¢ procedury wyznaczania masy wydaje sig, co prawda,
wystarczajaca, by pokazaé, ze wynik jest wigkszy niz dopuszczalna masa gwiazdy neutronowej.
Cien watpliwosci nadal jednak pozostaje i na pytanie, czy wida¢ na niebie czarne dziury,

lepiej jest odpowiedziec¢: chyba tak.

»Gwiazdowe™ czarne dziury, to znaczy takie, ktore stanowig koncowy etap zycia gwiazdy,

nie sa jedynymi, jakich sig poszukuje. By¢ moze istniejg tez gigantyczne czarne dziury, o masach
milion czy nawet miliard razy wigkszych, ktore ukrywaja sie w jadrach niecktorych galaktyk.

Ale to calkiem inna historia.
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