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1. Cisnienie a stabilnosc¢

Dla stabilnosci dowolnego obiektu na tyle masywnego, ze sity
grawitacji nie pozwalajag mu sie rozpasé, kluczowag kwestig jest
zrodfo cisnienia. Jedli wezmiemy pod uwage réwnanie réwno-
wagi hydrostatycznej

dP(r) _ Go(r)ym(r)

dr T2

to okaze sie, ze warunkiem stabilnosci obiektu jest zaistnienie
dostatecznie duzego gradientu ci$nienia dP/dr. A zeby byt
gradient cisnienia, musi by¢ jakie$ jego zrddto.



W przypadku obiektow astrofizycznych istnieje szeroki wy-
bér zrédet cidnienia. S3 to:
= sity miedzy czasteczkami, sieciami krystalicznymi itp. (pla-
nety)

=> ci$nienie gazu doskonatego (gazowe olbrzymy, brazowe kar-
ty, gwiazdy, atmosfery)

\

ci$nienie promieniowania (goretsze gwiazdy)

|

zakaz Pauliego czyli cidnienie zdegenerowanego gazu elek-
tronowego (biate karty).

Przy opisie powyzszych obiektow mozna stosowacl zwykta
mechanike newtonowska. Ale co sie dzieje jesli sity grawitacji
sg na tyle duze, ze zadne wymienione zZrodto ci$nienia nie jest
w stanie powstrzymac kolapsu?



Wsrod tych obiektédw najsilniej zwigzane s3 biate karty. Pro-
blem w tym, ze istnieje gbrna granica masy (tzw. granica Chan-
drasekhara, ok. 1.44 M), powyzej ktérej nawet zakaz Pauliego
nie jest w stanie powstrzymac kolapsu. Czy istnieje inne zrédto
ci$nienia, ktére moze powstrzymacé dalszy kolaps?



2. Gwiazdy neutronowe

Okazuje sie, ze takie zrodto istnieje — jest nim cisnienie tzw.
materii jadrowej a obiekty tego typu nosza nazwe gwiazd neu-
tronowych.

Jocelyn Bell Burnell z uniwersytetu w Cambridge, asy-
stentka Anthony'ego Hewisha, odkryta w 1967 r. szybko obra-
cajacy sie obiekt o gigantycznym polu magnetycznym. Okazato
sie, ze byta to gwiazda neutronowa, ktérych istnienie zapostu-

lowat w 1934 r. Fritz Zwicky a szczegdty doprecyzowali Landau
(1938) oraz Baade i Zwicky (1939).

Parametry gwiazd neutronowych:

=> masy w przedziale 1.17-1.97 M,



=> promienie w granicach 9-15 km

= temperatury powierzchniowe na poczatku rzedu 10!° K ale
w ciggu miliona lat prawdopodobnie spadajg o 5-6 rzedéw
wielkosci

=> pola magnetyczne: pulsary milisekundowe 108-10!° Gs,

zwykte pulsary 10'1-10'% Gs, magnetary powyzej 10 Gs

Gwiazdy neutronowe stanowig ostatni etap ewolucji gwiazd
o masach powyzej 8 My | powstaja podczas wybuchu super-
nowej typu Il lub Ib, ewentualnie kolapsu biatego karta (su-
pernowa typu la) w uktadzie podwdjnym. Do opisu tak silnie
zwigzanego obiektu nie wystarcza grawitacja newtonowska —

trzeba uwzglednié efekty Ogélnej Teorii Wzglednosci:



dP(r) _  G(e(r)+ %) (m(r)+* 5"

c2
dr r2(1 — 2Gm(r) )

c2r



3. Struktura gwiazdy neutronowych

= Powierzchnia (o < 10° g/cm?) — obszar, w ktérym maja
znaczenie temperatury i pola magnetyczne.

= Zewnetrzna skorupa (10° < o < 4.3 - 10" g/cm?) -

sieC krystaliczna ciezkich jader, zdegenerowany gaz elek-
tronowy.

= Wewnetrzna skorupa (4.3 - 10" < o < (2 — 2.4) - 10"
g/cm?3) — sie krystaliczna jader z domieszka neutronéw,
nadciektego gazu neutronowego i gazu elektronowego.

= Ciecz neutronowa ((2 — 2.4) - 10" g/cm’) < o < 0,4.)
— gtéwnie neutrony z domieszka protonow i elektronow.



= Rdzen? By¢ moze powyzej pewnej krytycznej wartosci g4
nastepuje przejscie fazowe z cieczy neutronowej do np. ma-
terii kwarkowej lub kondensatu pionéw.
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4. R6ownanie stanu i masa maksymalna

Réwnanie stanu materii jadrowej nie jest znane, czyli struktura
gwiazd neutronowych zawiera wiele znakow zapytania. Znane
sg tylko wartosci:

= gestosci saturacji materii jadrowej ng =~ 2.7 - 10'* g/cm?

= energii symetrii Eg = 30 MeV

ktore pozwajajg da¢ pewne ograniczenia na réwnanie stanu.
W praktyce mamy rézne klasy modeli. Niektére s3 oparte

na oddziatywaniach efektywnych,takich jak sity Skyrme'a czy

oddziatywania Myersa i Swiateckiego. Inne s oparte na poten-

cjatach fenomenologicznych, takich jak: potencjat miekkiego

rdzenia Reida, potencjat vy4 Urbana, potencjat vy4 Argonne,
czy potencjat Friedmana-Pandharipande-Ravenhalla (FPR).



Modele r6znig sie przewidywang strukturg wewnetrzna (np.
zalezno$cig gestosci i cisnienia od odlegtosci od $rodka), ale
to akurat bytoby trudne do sprawdzenia. Na szczescie, sa row-
niez tatwiej sprawdzalne przewidywania: promienie | masy mak-
symalne gwiazd neutronowych, dzieki czemu mozna odrzucié
przynajmniej niektére z modeli.

Przy gestosci przekraczajacej trzy gestosci saturacji roz-
waza sie mozliwos¢ wystepowania nowych stopni swobody w
rownaniach struktury:

= ciezsze bariony (hiperony)
=> kondensaty p6l mezonowych (pionéw, kaondw)

= jeszcze wyzsze gestosci: byé moze przejscie fazowe do ma-
terii kwarkowej (kwarki u, d i s).



5. Czarne dziury

Wszystkie rébwnania stanu materii jadrowe] przewiduj3a istnienie
masy maksymalnej, powyzej ktdrej ciSnienie materii jadrowe]
nie mogtoby powstrzymac kolapsu. Nie jest znane zadne zro-
dfo cisnienia, ktére mogtoby powstrzymac obiektu o takiej lub
wieksze] masie (co nie oznacza, ze takowe na pewno nie ist-
nieje). Tak obiekt zapadatby sie, az w koncu powstataby czarna
dziura. Przyjmuje sie, ze wszystkie zwarte obiekty o masach
powyzej, powiedzmy, 3 My, musza by¢ czarnymi dziurami.

Obiekty podejrzewane o bycie czarnymi dziurami majg zwy-
kle masy:

= kilka-kilkanascie M : gwiezdne czarne dziury

= powyzej 10° My: supermasywne czarne dziury.



By¢ moze istniejg czarne dziury o masach posrednich.

Istnienie czarnych dziur byfo po raz pierwszy rozwazane w
XVIII w. przez Michella i Laplace'a. Miatyby to byc obiekty, dla
ktorych predkos¢ ucieczki bytaby wieksza od predkosci swiatta
w prozni, czyli obiekty ktorych promien

2GM

R<r,= 5
C

Okazuje sie, ze wskutek zbiegu okolicznosci ta klasyczna
wartos¢ jest zgodna z wartoscig przewidywana na podstawie
Ogodlnej Teoriit Wzglednosci w tzw. rozwigzaniu Schwarzschilda.
Promieniowanie i informacje nie mogy sie wydostaé na ze-
whnatrz.



Czarne dziury moga byé wykrywane wytacznie w sposéb
posredni, dzieki istnieniu ich pola grawitacyjnego.

= (Czarne dziury moga wyraznie zaburzaé ruch sasiednich
obiektéw (np. supermasywne czarne dziury w centrach ga-

laktyk).

= Wokdt czarnych dziur mogg sie formowac dyski akrecyjne.



6. Osobliwosci i promieniowanie Hawkinga

Rozwigzanie Schwarzschilda przewiduje istnienie dwéch osobli-
wosci: dla odlegtosci rébwnej promieniowi grawitacyjnemu oraz
w srodku. Ta pierwsza jest osobliwoscig pozorng i wynika tylko
ze stosowanego ukfadu wspotrzednych, ta druga jest osobli-
wosScCig rzeczywistg | tam zatamuje sie znana fizyka. Krzywi-
zna czasoprzestrzeni staje sie nieskonczona a pole grawitacyjne
rosnie do nieskonczenie wielkich wartosci. Pozostaje miecC na-
dzieje, ze problem zostanie rozwigzany przy pomocy kwantowe]
teorii grawitacji (o ile kiedykolwiek powstanie).

Czarne dziury moga emitowa¢ wtasne promieniowanie (tzw.
parowanie czarnych dziur). W 1972 r. Bekenstein oszacowat
entropie czarnej dziury a 2 lata pdzniej Hawking (z poczatku



nastawiony bardzo sceptycznie) te teorie rozwinagt. Otrzymat
wzOr na entropie czarnej dziury

kBCSA
4hG

gdzie A jest powierzchnig horyzontu zdarzen, oraz temperature
promieniowania czarnej dziury

hc?
T —
SWGICBM

Whniosek: czarne dziury mniej masywne powinny parowac szyb-
clej.



7. Podsumowanie

=> Najbardziej zwarte obiekty we Wszechswiecie (takie, dla
ktérych trzeba uzywaé OTW) to gwiazdy neutronowe i
czarne dziury.

— (Gwiazdy neutronowe maja masy rzedu 1.4 My, promienie
rzedu 10 km 1 olbrzymie pola magnetyczne.

— (Czarne dziury prawdopodobnie majg masy rzedu 10 M,
(gwiezdne) i powyzej 10° M, (supermasywne).

|

Czarne dziury mozna wykryé wytacznie posrednio.

Fizyka tych obiektow nie jest do konca poznana, zwtasz-

\

cza w przypadku czarnych dziur jest duzo wiecej znakdéw
zapytania niz pewnikéw.



