Uktady podwoéjne gwiazd z czarnymi dziurami
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Wiekszos$é typowych gwiazd (tzw. gwiazd ciagu gltéwnego) znajduje sie

w uktadach podwojnych lub wielokrotnych, co jest spowodowane samym
przebiegiem procesu formowania sie gwiazd. Przyktadem gwiazdy podwojnej
moze by¢ chociazby Syriusz, ktory ogladany goltym okiem wyglada na gwiazde
pojedyncza, ale juz na obrazie z kosmicznego teleskopu Hubble’a widaé¢, ze ma
towarzysza.

Najbardziej podstawowy parametr fizyczny gwiazdy, jakim jest jej masa, mozna
wyznaczy¢ jedynie w przypadku uktadu podwojnego. Mase pojedynczej gwiazdy
mozemy oszacowad, znajac jej jasnosé absolutng i typ widmowy, ale wczesniej
taka relacje nalezy ,wykalibrowaé¢” w oparciu o dane innych znanych gwiazd.

7 punktu widzenia obserwatora uktady podwdjne mozna podzieli¢ na wizualne,
za¢mieniowe oraz spektroskopowe. Nie rozwazamy tutaj uktadow, w ktérych
dwie gwiazdy sa widoczne obok siebie na niebie, cho¢ faktycznie ich wzajemna
odlegtosé jest duza, a bliskos¢ na niebie jest przypadkiem.

W uktadach wizualnie podwojnych gwiazdy musza byé w wystarczajacej
odlegtosci od siebie, aby mozna je bylo rozdzieli¢ w obserwacji — typowo

musi by¢ to wiecej niz 2 sekundy tuku. Uklady za¢mieniowe pozwalaja
zmierzy¢ wzgledne zmiany jasno$ci powierzchniowej, a stad mamy informacje

o rozmiarach gwiazd, stosunku ich jasnodci, a takze o ich ewentualnie
niesferycznym (splaszczonym) ksztalcie. Na przebieg za¢mienia wplywa rowniez
ekscentryczno$é orbity uktadu podwdjnego i jej nachylenie do linii widzenia.

W uktadach spektroskopowo podwédjnych widmo promieniowania gwiazdy
widocznej wykazuje okresowe przesuniecia dopplerowskie linii widmowych

w kierunku niebieskim lub czerwonym, zwiazane z ruchem orbitalnym
sktadnikow uktadu podwojnego. Z krzywych predkosci radialnych w takich
uktadach mozna wyznaczy¢ parametry orbity, takie jak jej mimosrod, potos
wielka orbity oraz nachylenie (doktadniej iloczyn polosi orbity i sinusa kata

jej nachylenia). Jesli dysponujemy krzywymi zmian predkosci radialnych
obydwu sktadnikow uktadu, to mozemy wyznaczyé tez masy sktadnikow, jednak
z doktadnoécia do kata nachylenia orbity.

Jesli uktad jest jednoczes$nie spektroskopowo podwojny i zaé¢mieniowy, to
mozemy wyznaczy¢ rozmiary oraz masy jego sktadnikow. Jesli jednak nie
mamy krzywej zmian blasku, a jedynie zmiany predkosci radialnych, to wowczas
mozna wyznaczy¢ jedynie tzw. funkcje mas, ktorej wartosé stanowi dolny limit
masy skladnika niewidocznego. W przypadku, gdy podejrzewamy, ze jest to
gwiazda zwarta (czarna dziura lub gwiazda neutronowa), funkcja mas pozwala
rozstrzygnaé, z jakim typem gwiazdy zwartej mamy do czynienia.

Tworca modelu opisujacego uktad podwojny gwiazd byl Edouard Albert Roche
(1820-1883), francuski astronom i matematyk. Z punktu widzenia teorii budowy
i ewolucji gwiazd uktady podwojne mozna w ogélnosci podzieli¢ na trzy typy:
uktady rozdzielone, gdzie rozmiary obydwu sktadnikoéw sa duzo mniejsze od
rozmiaréw ich powierzchni Roche’a, uktady potrozdzielone, gdzie jeden ze
sktadnikow wypelia swoja powierzchnie Roche’a, oraz uktady kontaktowe.

Powierzchnie statego potencjalu (w skrocie ekwipotencjalne) sa zblizone
ksztattem do sfer w dwoch obszarach: w poblizu kazdego ze sktadnikow

uktadu oraz daleko od calego uktadu podwojnego. Dzieje sie tak dlatego, ze

w poblizu danej gwiazdy efektywna sita (tj. sita w ukladzie wspotobracajacym
sie z gwiazdami) dzialajaca na materie jest zdominowana wtasna grawitacja
gwiazdy i ma kierunek radialny ku srodkowi gwiazdy. Daleko od uktadu
podwdjnego efektywna grawitacja jest zdominowana sita odsrodkowa skierowana
na zewnatrz. Pomiedzy tymi dwoma skrajnymi przypadkami mamy sytuacje
posrednia, a ksztalt powierzchni Roche’a jest bardziej skomplikowany. Przejscie
graniczne nastepuje poprzez tzw. krytyczna powierzchnie Roche’a, ktora sktada
sie z dwoch prawie sferycznych powierzchni potaczonych w jednym punkcie
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Rozwigzanie zadania M 1503.

Niech A’ bedzie punktem symetrycznym
do C wzgledem srodka okregu. Wowczas
A’C jest érednica okregu, wiec cieciwa
AA’ jest prostopadla do odcinka AC,

a wiec rowniez réwnolegla do odcinka BD.

W takim razie AA’BD jest trapezem
réwnoramiennym, w szczegolnosci

A'D = AB = 6. Z twierdzenia Pitagorasa
dla trojkata A’ DC otrzymujemy

(2r)%2 = 6° + 82, astad r = 5.

Model Roche’a

Rozwazamy uklad podwojny gwiazd, ktére poruszaja sie

po orbitach kolowych wokot srodka masy. Powierzchnie
ekwipotencjalne mozna zdefiniowa¢ w uktadzie odniesienia
wspolobracajacym sie z gwiazdami. Normalne do tych powierzchni
wyznacza kierunek efektywnej grawitacji, czyli zlozenia

sily grawitacyjnej i od$rodkowej. Przyjmijmy nastepujace
oznaczenia: m — masa skladnika pierwotnego, m’ — masa
sktadnika wtérnego, R — odleglos¢ pomiedzy sktadnikami,
[(m'R)/(m +m’),0,0] — wspélrzedne polozenia srodka masy,

w ukladzie kartezjanskim, ktérego o§ x jest osia laczaca skladniki
uktadu, a 0§ z przechodzi przez srodek masy, prostopadle do

m'R \? 4o
m+m/ Y
jako calkowity potencjal sil dzialajacych na punkt (z,y, z), gdzie:
r2 =22 +y? + 22 oraz (r')? = (R — z)2 + y? + 22 sa odleglosciami
Srodkéw obydwu skladnikéw od srodka masy, w jest predkoscia

katowa rotacji uktadu gwiazd wzgledem osi prostopadlej do U gory: trojwymiarowa struktura powierzchni Roche’a. Rotacja
plaszczyzny zy (uklad obraca sie¢ wokol osi z). Predkosé katowa odbywa sie wokot osi prostopadtej do ptaszczyzny uktadu

plaszczyzny orbitalnej. Definiujemy

2

G am’ 2
szm = +w<(w—

rotacji wynika z prawa Keplera,

w? = G(m+m')/R3.

Przechodzac do sferycznego uktadu wspotrzednych, mamy:

(przekroj powierzchni krytycznej zawierajacy punkt stycznosci ma ksztalt
podobny do 6semki). Punkt ten nosi nazwe punktu Lagrange’a L. W tym
miejscu efektywna sita grawitacji dziatajaca na mase probng znika.

Powierzchnie ekwipotencjalne gwiazd sa powierzchniami stalego cisnienia

i gestosci gazu, co wynika z warunku rownowagi hydrostatyczne;j.

W szczegblnosci taka powierzchnie wypelnia fotosfera gwiazdy synchronicznie
rotujacej w ukladzie podwodjnym. Jesli zatem w pewnym momencie ewolucji
rozmiar gwiazdy wzrosnie na tyle, ze wypelni ona krytyczna powierzchnie
Roche’a, to materia zacznie odczuwaé wpltyw grawitacji towarzysza. Nastepuje
wowcezas wyplyw masy z gwiazdy i transfer przez wewnetrzny punkt
Lagrange’a L.

Tempo ewolucji gwiazdy jest zdeterminowane przez jej mase. Zatem gwiazda
masywniejsza, ktora ewoluuje szybciej, wezesniej znajdzie sie na etapie, gdy jej
jadro zacznie si¢ kurczy¢ na skutek przemian termojadrowych, a otoczka zacznie
ekspandowac.

Tego typu uktad stanie sie w pewnym momencie uktadem potrozdzielonym, gdy
jeden ze skladnikow przekaze materie towarzyszowi, ten ostatni zas znajdzie

sie gteboko wewnatrz swojej krytycznej powierzchni Roche’a. Dwa pozostate
rodzaje uktadow podwodjnych, ze wzgledu na polozenie sktadnikow wzgledem
ich krytycznej powierzchni Roche’a, to uktady rozdzielone oraz kontaktowe.

Te ostatnie sa gwiazdami w fazie tzw. wspolnej otoczki, ktora utrudnia ich
obserwacje. Sa one niezwykle trudne do analizy i interpretacji teoretycznej.

W czasie ewolucji uktadu podwdjnego, po zaciesnieniu jego orbity, powszechnym
zjawiskiem jest transfer masy miedzy skltadnikami. Ciasny uklad podwdéjny to
taki, w ktorym skladniki znajduja sie na tyle blisko siebie, ze mozliwa staje

sie¢ wymiana masy miedzy nimi. Rola powierzchni Roche’a w ewolucji takich
uktadéw zostala przewidziana po raz pierwszy w 1941 roku przez Kuipera.

Obserwacyjnego potwierdzenia zjawiska wymiany masy miedzy sktadnikami
uktadu gwiazd dostarczyt tzw. paradoks Algola. Najpierw zauwazono, ze jedna
z gwiazd w tym uktadzie nie spelnia zaleznosci masa—jasnosé dla gwiazd ciggu
gléwnego — jest jasniejsza, nizby to wynikato z jej masy. Wyttumaczono to tym,
ze gwiazda ta spalila caly wodér w swoim jadrze i opuscita ciag gtowny,

i przechodzacej przez $rodek masy. Na dole: przekr6j powierzchni
Roche’a w plaszczyznie orbitalnej xy. Zaznaczone sg punkty
Lagrange’a Ly, Lo, L3.

r=rcos¢sinfd =r\, y=rsingsind =ry, z=rcostd =rv

2
i mozemy przepisa¢ wzor na potencjal w jednostkach gdzie 0= Ry _ (m) oraz q=m'/m.
bezwymiarowych: Gm  2m(m+m’)
Q= L +q (; _ r> + q+ 1r2(1 _ y2)7 Povs{ierzchn.ie sta,l?go Q 53 Zwane po.wiefzchniami
r V1 —2\r + 12 2 ekwipotencjalnymi, czyli powierzchniami Roche’a.
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‘Wktad do zagadnienia teorii ciasnych
uktadéw podwéjnych profesora Bohdana
Paczynskiego (1940-2007), jednego

z najwybitniejszych astrofizykow na
$wiecie, byl fundamentalny w wielu
aspektach. W latach 60. sformutowal on
w serii prac teori¢ ewolucji gwiazd

w ciasnych uktadach podwojnych. Jako
pierwszy pokazal, ze utrata energii

w wyniku emisji fal grawitacyjnych przez
ciasny uklad moze mieé znaczacy wplyw
na jego ewolucje. Praca Paczynskiego,
opublikowana w 1967 roku, a wiec na
wiele lat przed odkryciem podwdjnego
pulsara PSR B1913+16, dotyczyla
uktadow typu WZ Sge, czyli nowych
kartowatych; para taka w przyszlosci
stanie si¢ para dwoch biatych kartow,
gdzie promieniowanie grawitacyjne moze
by¢ znaczace.

Bohdan Paczynski rozwinal znaczaco
teorie dyskow akrecyjnych w zwartych
ukladach podwéjnych, badajac m.in.
spadek materii z wewnetrznego brzegu
dysku na obiekt zwarty i powstawanie
grubych dyskow. Wprowadzil tez bardzo
doktadne formuty na warto$é promienia
sfery Roche’a, dobrane dla duzego
zakresu mas obu skladnikéw. Uzywajac
jedynie prostych zaleznosci fizycznych,
oszacowal tez z duza dokladnoscia masy
czarnych dziur i parametry ukladow
podwdjnych Cygnus X-1 i LMC X-3.

stajac sie tzw. olbrzymem, ale nadal zagadks byto, ze olbrzym w tym uktadzie
ma mniejsza mase niz druga gwiazda, ktéra jest nadal na ciggu gltéwnym. Stoi to
w sprzecznosci z teorig budowy gwiazd, zgodnie z ktorg gwiazda ewoluuje tym
szybciej, im wicksza jest jej masa.

Paradoks Algola mozna bylo wyjasni¢ jedynie faktem utraty czesci masy przez
olbrzyma i pozyskania jej przez mniej zaawansowanego ewolucyjnie towarzysza.
Transfer 6w nastapil po tym, jak pierwotnie bardziej masywna gwiazda stala
sic olbrzymem, znacznie tez zwickszajac swoj rozmiar w tym stadium ewolucji.
Wypetnita wtedy swoja powierzchnie Roche’a, co spowodowalo utrate masy

w wyniku przepltywu materii przez wewnetrzny punkt Lagrange’a L, na gwiazde
poczatkowo mniej masywna. Uktad osiagnal obecny stan w wyniku tego
przeptywu.

Uktady potrozdzielone dostarczaja astrofizykom niezwykle ciekawych

i rozmaitych tematow badawczych. W szczegolno$ci mamy do czynienia

z réznymi rodzajami tych ukladéow w zaleznosci od tego, jaka gwiazda

jest sktadnik rozdzielony, czyli ten, ktéry odbiera materie. Moze by¢ nim
gwiazda ciggu gltéwnego, bialy karzel, gwiazda neutronowa albo czarna dziura.
W pierwszej sytuacji, jesli gwiazda jest masywna, to mamy do czynienia

ze wspomnianym wyzej uktadem typu Algol, a jesli jest to bialy karzet,
obserwujemy tzw. nowa kartowata.

W przypadku gwiazd neutronowych i czarnych dziur ich grawitacyjna energia
potencjalna jest ogromna. Obserwujemy wowczas rentgenowskie uklady
podwojne, w ktorych materia opadajaca w formie dysku akrecyjnego na obiekt
zwarty nagrzewa sie tak mocno, ze emituje wysokoenergetyczne promieniowanie.
Jego miejscem powstawania moze by¢ albo sam dysk, albo réwniez powierzchnia
gwiazdy, jesli jest to gwiazda neutronowa.

Mikrokwazar GRS 1915+105 to przyktad uktadu poétrozdzielonego, w ktorym
sktadnikiem zwartym jest czarna dziura. Obiekt ten to jest wyjatkowy z szeregu
powodow. Jest to uktad z niestabilng akrecja, ktérego wybuch zaobserwowano
w 1992 roku. Zrédlo znacznie wowczas pojasniato w zakresie rentgenowskim,
ale zamiast przej$¢ z powrotem do stanu spokojnego po roku czy dwoch, tak
jak to ma miejsce w przypadku innych przejsciowych (czasowo aktywnych)
rentgenowskich ukladow, pozostato bardzo jasne do dzisiaj i nie widaé¢, by
mialo wkrotce przestaé swieci¢. Tak dtugotrwalta emisja jest zapewne zwigzana
z dlugim (jak na uktady z czarnymi dziurami) okresem orbitalnym, wynoszacym
34 dni. Rozmiar orbity jest znaczny, co wynika z prawa Keplera (zobacz wzory
w tekscie o modelu Roche’a na stronie 7), a otaczajacy czarna dziure dysk
akrecyjny ma podobnie duzy rozmiar. W zewnetrznej czesci takiego dysku mogto
sie zakumulowa¢ bardzo duzo masy przed wybuchem (zobacz klasyfikacja na
stronie obok).

Akrecji czesto towarzyszy wyrzucanie czesci spadajacej materii na zewnatrz

w postaci dwoch strug prostopadlych do plaszczyzny dysku, czyli tzw. dzetow.
GRS 19154105 jest pierwszym gwiazdowym ukladem w naszej Galaktyce,

w ktorym zaobserwowano pozornie ponadswietlne predkosci dzetow (wezesniej
zjawisko to odnotowano w przypadku kwazaréw). Odkrycie to zostalo dokonane
w 1994 roku w zakresie radiowym. Taks pozornie nadswietlng predkosé mozemy
obserwowad, jesli emitujacy radiowe promieniowanie dzet porusza sie pod
pewnym malym katem do linii widzenia, z predkoscia bliska predkosci §wiatta
(lecz oczywiscie ponizej tejze).

Obecna masa gwiazdy donora (czyli dajacego) w tym uktadzie wynosi okoto
0,3 masy Storica, natomiast masa czarnej dziury to 10 do 12 mas Storica. Tak
mato masywny donor wypelnia swoja powierzchni¢ Roche’a dzigki temu, ze
jest olbrzymem, tj. gwiazda, ktora zuzyta juz caly wodér w swoim jadrze.
Dalsze reakcje termojadrowe na powierzchni jadra tego olbrzyma prowadza do
powstania bardzo duzej otoczki (taki los czeka nasze Slorice za okolo 6 mld lat).

Mikrokwazar GRS 1915+105 jest tez jednym z ukladow, gdzie obserwacje
rentgenowskie sugeruja, ze czarna dziura bardzo szybko rotuje. Jej moment
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pedu (spin) moze by¢ bliski maksymalnej mozliwej wartosci, dla ktorej

grawitacyjny horyzont zdarzen na réwniku rotuje z predkoscia swiatta. Wiedze

o rotacji czarnej dziury w ukladach rentgenowskich opieramy na dwdch

metodach. W pierwszej interpretujemy obserwowane poszerzenie i asymetryczny

profil linii emisyjnej zelaza Ko (odpowiadajace]j przejsciu elektronu
z powloki L na powloke K po jonizacji atomu, co daje linie widmowa o energii

okoto 6,4 keV). Charakterystyczny profil tej linii emisyjnej jest skutkiem efektow
relatywistycznych w poblizu najciasniejszej stabilnej orbity wokot czarnej dziury.
Potlozenie tej orbity zalezy od wartosci spinu czarnej dziury: wewnetrzna orbita
stabilna zmienia si¢ od 6 promieni grawitacyjnych dla nierotujacej czarnej dziury

do jednego promienia grawitacyjnego dla maksymalnie rotujacej. W drugiej

metodzie mierzymy ciagle widmo energetyczne dysku akrecyjnego w stanach,
w ktorych dysk ten siega do najbardziej wewnetrznej stabilnej orbity i emituje
promieniowanie ciata doskonale czarnego.

Mozliwe, ze czarna dziura wirowata bardzo szybko od poczatku swojego

istnienia, czyli od czasu jej utworzenia w wyniku wybuchu supernowej, ale opinie
badaczy na temat szczegdtow takiego wybuchu sa rozbiezne. Rozkrecenie czarnej
dziury juz po jej powstaniu jest rowniez trudne, gdyz wymagaloby co najmniej

dwukrotnego zwickszenia jej masy poczatkowej. Poczatkowa masa gwiazdy

towarzyszacej musiataby wowczas wynosi¢ co najmniej 5 mas Storica, a ponad 4

masy Storica zostalyby przechwycone przez czarna dziure, aby moglo nastapic¢
jej rozkrecenie. Taki scenariusz wymaga jednak, by 100% materii gwiazdy
donora przeptyneto na czarna dziure, podczas gdy akrecja, szczeg6lnie przy

duzym jej tempie, jest zwykle poltaczona z wyrzutem czesci materii na zewnatrz

(tworza sie wowczas dzety, ale rowniez tzw. wiatr dyskowy). Z kolei jesli za
bardzo zwickszylibySmy w naszych rozwazaniach poczatkowa mase donora,
to jego ewolucja stataby sie zbyt szybka, aby mogta doprowadzi¢ do obecnie
obserwowanego stanu. Na zrozumienie wszystkich wlasnosci tego zagadkowego
uktadu przyjdzie nam zatem jeszcze poczekaé.

Klasyfikacja ukladéw rentgenowskich zawierajacych
czarne dziury

Ze wzgledu na mase gwiazdy donora uktady z czarnymi dziurami
dzielimy na masywne, czyli takie, gdzie masa donora jest wicksza
niz kilka mas Storica, oraz malomasywne, o masie mniejszej niz
masa Stonca. W uktadach malomasywnych donorem jest gwiazda
ciggu gléwnego lub olbrzym, a w ukltadach masywnych jest to
zwykle gwiazda zaawansowana ewolucyjnie typu nadolbrzyma.
Moze to by¢ réwniez masywna gwiazda ciagu glownego.

W ukladzie podwojnym z czarng dziura gwiazda masywna
najczesciej oddaje mase wskutek emisji wiatru gwiazdowego. Nie
zachodzi wiec przeplyw przez wewnetrzny punkt Lagrange’a Lq,
charakterystyczny z kolei dla matomasywnych podwojnych
ukladow rentgenowskich.

Znamy jednak uklady masywne, w ktorych akreujacym obiektem
zwartym jest gwiazda neutronowa, a przeplyw masy zachodzi
mimo to przez wyplyw z powierzchni Roche’a. Sa to SMC X-1,
LMC X-4 (uktady zaobserwowane w Malym i Wielkim Obloku
Magellana) oraz Cen X-3. Ten ostatni znajduje sie w naszej
Galaktyce, a jego sktadnik optyczny, nadolbrzym o masie okoto
20 mas Storica, zostal zidentyfikowany przez polskiego astronoma,
Wojciecha Krzeminskiego.

Nastepny wazny proponowany podzial to zréznicowanie ze
wzgledu na ciaglo$é emisji rentgenowskiej. Prawie wszystkie
znane uklady z masywnym donorem i czarna dziura emituja

w sposob ciagly, a prawie wszystkie takie uklady z donorem

o malej masie przez wiekszos$¢ czasu przebywaja w fazie spokojnej,
nie wykazujac znaczacej emisji, wybuchaja zas co kilka, kilkanascie
lub kilkadziesiat lat. Jest to zwiazane z niestabilnoscia akrecji na
zewnetrznym brzegu dysku akrecyjnego. Jezeli wodoér jest w tym
obszarze neutralny, to akrecja zachodzi zaniedbywalnie wolno

i materia z przeplywu przez L; akumuluje sie w dysku powoli.

W pewnym momencie jednak temperatura wzrasta na tyle, ze

9

P - = e ————— —x
Stonce Merkury
-
w uktadach M33 X-7
z prawej

gwiazda towarzyszaca

.O Q Cyg.x—l

LMC X-1

()

LMC X-3

GRS 1915+105

-
XTE J1650-500
- (

- -e
XTE J1118+480 XTE J1859+226

i g SAX J1819.3-2525
GRS 1009-45 GRS 1124-683
-e -e F 3 ‘
GS 2000+25 H1705-250 GRO J1655-40
®e L ]
A0620-00 GRO J0422+32 . L 4
XTE J1550-564
QPedeo e oo

GS 2023+338 GS 1354-64 GX 339-4 4U 1543-47

Schematyczny rysunek 21 uktadéw podwodjnych z czarnymi
dziurami w poréwnaniu do rozmiaréw uktadu Storice-Merkury
(lewy gorny rog). Czarne dziury znajduja sie¢ w srodku swoich
dyskoéw akrecyjnych.

wodor ulega czesciowej jonizacji. Nagromadzona materia spada
na czarng dziure w bardzo szybkim tempie, a zrodto ,wybucha”.
Charakterystyczny czas trwania takiego wybuchu to okolo roku.




