..

Rozwigzanie zadania M 1435.
Zauwazmy, ze kat zewnetrzny ABC ma
miare 260° — dwa razy wieksza od

kata ADC.

Zatem punkt D lezy na okregu o srodku B
i promieniu BA = BC = 4, skad BD = 4.

*doktorantka, Centrum Astronomiczne
im. M. Kopernika PAN w Warszawie

Zadanie 3. Uzasadni¢, ze jezeli N, M,n > 3, to szachownice N x M

z usunietymi dwoma przeciwleglymi rogami mozna pokry¢ prostokatami 1 x n
wtedy i tylko wtedy, gdy n dzieli kazda z liczb N — 1, M — 2 lub n dzieli kazda
z liczb N — 2, M — 1.

Zadanie 4. Dla ktorych caltkowitych n szachownice 2015 x 2015 z wycietym
srodkowym polem mozna pokryé¢ prostokatami 1 x n?

Zadanie 5. Dla ktorych caltkowitych n szachownice 2015 x 2015 z wycigtym
naroznym polem mozna pokryé¢ prostokatami 1 x n?
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Jak zwazy¢ czarng dziure?
Justyna MODZELEWSKA®

Masa jest miara ilosci materii, z ktérej sktada si¢ obiekt fizyczny. To jedno

z podstawowych pojeé¢ w fizyce, moze ono okresla¢ bezwladnosé (tzw. masa
bezwladna) lub oddzialywanie grawitacyjne (tzw. masa grawitacyjna).
Oszacowanie masy obiektow astronomicznych nie jest wcale prosta sprawa —
nie da sie ich przeciez polozy¢ na wadze. Czarne dziury sa uwazane przez wielu
naukowcow za niezwykle interesujace obiekty — by¢ moze dlatego, ze nie da sie
ich obserwowaé wprost, okrywa je bowiem horyzont zdarzen, spod ktérego

nie dociera do obserwatoréw zewnetrznych zadna informacja, nawet fotony
poruszajace sie z najwieksza dozwolona w fizyce predkoscig $wiatta. Do opisu
tego, co dzieje sie na zewnatrz stacjonarnej czarnej dziury potrzeba jedynie
dwdch parametréw, jej masy oraz miary tempa jej obracania sie (momentu
pedu). Astronomowie juz od dluzszego czasu badaja czarne dziury: okazuje sig,
ze sg one zjawiskiem bardzo powszechnym. Ogromne czarne dziury znajduja sie
w centrum prawdopodobnie kazdej galaktyki. Duzo mniejsze czarne dziury
istnieja réwniez w ukladach podwdjnych.

Jednym z pierwszych badaczy, ktérzy rozwazali mozliwosé¢ wysylania sygnatéw
z otoczenia bardzo masywnych obiektéw, byl John Mitchell (1724-1793).
Rozwazal on problem predkosci ucieczki z powierzchni gwiazdy o masie M oraz
promieniu R. Taka predko$é w prosty sposéb mozemy wyznaczy¢ z teorii
Newtona — nalezy okresli¢, dla jakiej predkosci energia catkowita czastki

o0 masie m jest réwna zeru:
1 GMm
E=-m?—-——=0.
2" TR
Otrzymujemy stad v = \/2GM/R, czyli dobrze znana drugg predkosé kosmiczng.
Przyréwnujac ja do predkosci $wiatla w prézni, wynoszacej ¢ = 299 792458 m/s,
otrzymujemy odpowiadajacy tej sytuacji promien réwny R, = 2GM/c?.
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|AF1| 4 |AF9|=2a Y mata pélos elipsy

wielka po6tos
elipsy

c

Rys. 1. Elipsa w ukladzie wspélrzednych:
F1, F> sa ogniskami elipsy, c jest
odlegtoscig miedzy $rodkiem elipsy

a jednym z jej ognisk.

Rys. 2. Graficzne przedstawienie drugiego
prawa Keplera.

Konsekwencjg I prawa Keplera jest fakt,
ze kazde z oddziatujacych cial obiega
po elipsie §rodek masy ukladu.

Rys. 3. Artystyczna wizja ciasnego uktadu
podwdjnego.

Efekt Dopplera, dobrze znany
np. z charakterystycznej zmiany
wysokosci dZzwieku karetki pogotowia
jadacej na sygnale, polega na zmianie
dtugosci fali, np. elektromagnetycznej,
w zaleznosci od predkoéci zrédta. Dla
|v] € ¢ zmiana ta wyraza si¢ wzorem:
AN v
A c
gdzie v jest predkoécig zrédla wzgledem
obserwatora.

)

Predko$¢ ucieczki z ,,gwiazdy” o masie M i promieniu mniejszym od R, jest
wieksza od predkosci $wiatta! Taka ,gwiazda” jest niewidoczna, a jej istnienie
mozna stwierdzi¢ jedynie poprzez posrednie oddzialywania z innymi $wiecacymi
cialami. Okazuje si¢, ze wyrazenie na R, uzyskane przez Mitchella pojawia si¢
takze w ogdlnej teorii wzgednosci, a dokladniej w rozwigzaniu Schwarzschilda
opisujacym geometrie czasoprzestrzeni na zewnatrz sferycznie symetrycznego
rozktadu mas. Wielkos¢ R, okresla tam tzw. horyzont zdarzen, nazywany tez
promieniem Schwarzschilda. Jako ze czarnych dziur nie widaé¢, do okreélenia ich
mas uzywa sie wynikéw obserwacji towarzyszacych im czasami w ukltadach
podwéjnych $wiecacych obiektéw. Mozna tego dokonaé przy znajomosci trzech
praw sformutowanych przez Johannesa Keplera do opisu ruchu planet w Ukladzie
Stonecznym. Prawa te sa uniwersalne dla dowolnych dwdéch cial oddzialujacych
opisywanymi mechanikag newtonowska silami grawitacyjnymi.

e [ prawo Keplera: jedno z cial porusza sie wzgledem drugiego po orbicie bedacej
krzywa stozkowa, w ognisku ktérej znajduje sie drugie cialo,

o II prawo Keplera: predkosé polowa v, w ruchu wzglednym pierwszego ciata
wzgledem drugiego jest stala — jest to konsekwencja zasady zachowania
momentu pedu w polu grawitacyjnym; v, = dS/dt = const,

e IIT prawo Keplera: jesli ciato o masie m obiega cialo o masie M po orbicie
eliptycznej o pélosi wielkiej a, to

a®>  G(M +m)
T2 4r2 7
gdzie G to stala grawitacji, T — okres obiegu.

O ile tylko towarzysz czarnej dziury nie zbliza sie do niej zanadto, takze i on
bedzie postuszny tym prawom.

Przyktadem wykorzystania powyzszej wiedzy jest oszacowanie masy
supermasywnej czarnej dziury znajdujacej sie w centrum naszej Galaktyki.
Dokladne obserwacje okolic centrum pozwolily na znalezienie i okreslenie okresu
orbitalnego pewnej gwiazdy (nazwanej S2): T = 15,56 & 0,35 lat. Jej orbita jest
elipsa o poélosiach dtugosci 5,5 1 15,2 dni $wietlnych. Orbita gwiazdy S2 pokrywa
sie praktycznie z plaszczyzna Galaktyki, w innych przypadkach obserwacje
bylyby bardziej skomplikowane (obserwujac jeden rzut pod nieznanym katem,
nie da sie okresli¢ parametréw elipsy — potrzebny jest dodatkowy pomiar).
Korzystajac z trzeciego prawa Keplera, w ktérym mase gwiazdy m mozna
zaniedba¢ w poréwnaniu z masa czarnej dziury Mpy, otrzymujemy
4m%ad
TG
Podstawiajac do tego wzoru dane obserwacyjne, otrzymujemy

Mgy = 4,31 - 10°M,.
Niestety, nie zawsze jest tak tatwo. Galaktyczna czarna dziura znajduje sie
stosunkowo niedaleko nas, jesli jednak zapragniemy zmierzy¢ masy innych
supermasywnych czarnych dziur, zadanie si¢ komplikuje — nie dysponujemy
np. optycznymi danymi uktadu, z ktérych odczytamy wszystkie potrzebne
informacje. Nic jednak straconego! Aby nie komplikowaé¢ dalszej dyskusji,
przyjmijmy, ze sktadniki ukladu poruszaja sie po torach koltowych, w III prawie
Keplera nalezy zatem zamieni¢ wielka pétos elipsy na promien odpowiedniego
okregu. Poniewaz predkosé liniowa ciala w ruchu po okregu to v = 27 R/ T,
z III prawa Keplera uzyskujemy zwiazek
G(Mpn +m)

R

Obserwacje charakterystycznych linii widmowych obiektu, a w szczegdlnosci
zmiennos¢ ich dhugoéci fal w czasie pozwala na oszacowanie, przy wykorzystaniu
efektu Dopplera, predkosci, z jaka $wiecace cialo krazy wokoét czarnej dziury.
taczac wzory na predkosé liniowg ruchu po okregu i trzecie prawo Keplera,
dostajemy:

Mpuy =M =

v3T

2MBH = %



Wyposazeni w te wiedze, rozwazmy poszczegdlne przypadki, z ktérych pierwszym
jest ciasny uklad podwdjny. W tej sytuacji masa czarnej dziury i jej towarzysza
sg podobne. Okres obiegu okresla sie przy sprzyjajacych okolicznodciach

za pomocg obserwacji przejscia jednego ciala niebieskiego przez tarcze drugiego,
czyli tranzytu, ktory powoduje chwilowy spadek jasnoéci przykrywanego obiektu.

m Aby taka sytuacja miala miejsce, oba skladniki ukladu i obserwator musza

_ ! 2 3 4 > znajdowaé sie w przyblizeniu w jednej linii. W przypadku dostatecznie duzych
g [ N obiektéw znajdujacych si¢ blisko siebie zawsze dojdzie do choéby czesciowego
Z 0= za¢mienia.
% 10 ',:7:: e .“ e Inna metode wazenia stosuje sie dla supermasywnych czarnych dziur w centrach
EQO 1 s 4l aktywnych galaktyk. Dla galaktyk pobliskich korzysta si¢ 2 pomiaréw dyspersji
20 —10 0.0 10 50  bredkosci gwiazd, w przypadku galaktyk odleglych uzywa si¢ natomiast modelu
czas [godziny] obszaru szerokich linii emisyjnych.

Rys. 4. Zmiana jasno$ci obiektu podczas
tranzytu.

Przypadek pierwszy sprowadza si¢ do obserwacji tzw. zgrubienia centralnego
(ang. galactic bulge), w ktérym znajduje sie wiekszo$é materii galaktyczne;j.

7 obserwacji zaleznosci rozktadu predkosci gwiazd od odlegloéci od centrum dla
pobliskich galaktyk wyznacza si¢ przyblizona zaleznos¢ miedzy masa czarnej
dziury a masa zgrubienia:

MBH = 0,000meulge.

Predko$¢ ruchu gwiazd wyznaczamy, postugujac sie efektem Dopplera. W tym
przypadku nie mierzymy jednak predkosci pojedynczych gwiazd, poniewaz jest
ich zbyt duzo. Przyjmujemy, ze plaszczyzny orbit gwiazd roztozone sg
przypadkowo. W momencie pomiaru niektére gwiazdy przyblizaja sie do nas,
inne oddalaja. To powoduje, ze wysytana przez nie linia emisyjna jest
przesunieta w strone niebieska i czerwona widma. W mierzonym widmie
zgrubienia centralnego obserwujemy zatem bardzo szeroka linie emisyjna, ktorej
szerokos¢ odpowiada typowej predkosci gwiazdy.

Przypadek drugi dotyczy odlegltych aktywnych galaktyk, ktérych centralna
czarna dziura ma dysk akrecyjny. Swieci on w zakresie promieniowania
optycznego, nadfioletowego oraz rentgenowskiego, jest tez zrédlem obszaru
zerokich linii emisyjnych. Obszar ten sklada sie z obtoczkéw materii wyrwanych
7z dysku akrecyjnego. Mozna je uznaé za obiekty okrazajace czarng dziure i uzyé
ych samych argumentow co we wezedniejszych scenariuszach. Przyjmuje sie, ze
poréwnaniu z masg czarnej dziury masa obtoczkow jest zaniedbywalna.
romieniowanie obtokéw dochodzi do ziemskich teleskopéw z opdznieniem
zaleznym od ich odlegtosci od czarnej dziury. Z tej zaleznosci mozna otrzymac
promien orbity obloczka, bedacego zrodtem szerokich linii emisyjnych, zaktadajac
ct =R,
gdzie T to opdznienie sygnatu. W tym przypadku mamy do czynienia z liniami
emisyjnymi i wykreslajac zaleznoéé ilosci energii od dlugosci fali, dostajemy
nformacje o szerokoéci linii, a tym samym o predkosci obtokow. Ostatecznie,
ase otrzymujemy z trzeciego prawa Keplera:
v2R

o

Opisana powyzej metoda jest nazywana metoda echa Swietinego.

Mgy =

Czarne dziury to bardzo ciekawe obiekty, sa natchnieniem wielu obserwacji

i rozmyslan teoretycznych, a oszacowanie ich mas jest bardzo wazne. Prawdziwa
potega fizyki ujawnia swoje oblicze: wlasnie dzieki podstawowym prawom fizyki
i obserwacjom mozna zwazy¢ to, co niewidoczne dla oczu. Pozwalaja one zbadaé
czarne dziury o masach 100 mln razy wigkszych od Stonca oraz znajdujacych sie
o miliardy lat Swietlnych od nas. Podczas swoich studiéw doktoranckich analizuje
obserwacje odleglego kwazara CTS C30.10, prowadzone za pomoca teleskopu
SALT (ang. Southern African Large Telescope). Badajac zachowanie sie linii
emisyjnej MglII, migdzy innymi staram si¢ oszacowa¢ masg czarnej dziury w tej
aktywnej galaktyce.
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