YILDIZLARIN OLUMU

Su anda yildizlar1 6lim evresine kadar getirmis bulunu-
yoruz. Anakol sonrasi evrim siirecinin, yildizlarin 6lima
ve daha sonraki hali olan yildiz cesetlerinde son buldu-
gunu sdylemistik. Bu bolimde, ayrintili olarak yildizlarin
siddetli 6limleri ve; beyaz ciiceler, nétron yildizlan ve
kara delikler gibi t¢ ilging "ceset" tiiri ele alinacaktir.
Yildizlarin bu son evreleri sonsuza kadar Oyle Kalir.
Kendilerini degistirmeleri ¢ok nadir gorilen olaylardir.

Cesedin tird, 6lim zamanindaki kitlesi ile belir-
lenmektedir. Bu kiitle, yildizin ana-koldaki kiitlesinden
kiigliktir; ¢lnkl bir kirmizi dev evresindeyken, ve/veya
bir siipernova patlamasindan hemen énce, veya bir geze-
genimsi bulutsu olusumundan hemen 06nce anakoldaki
kiitlesinin belli bir kismmi kaybetmistir. Ug tiir yildiz
cesediyle Kkarsilasiniz: Beyaz ciice (Kitlesi <1.4Mp),
nétron yildiz1 (kitlesi 1.4Mg ile 3Mg arasinda) ve kara
delik (kutlesi >3Mg). Anakol UGzerinde bulunurlarken
bunlarin kitleleri haliyle daha bilyiik olacaktir.

17.1 BEYAZ CUCELER VE KAHVERENGI
CUCELER

Beyaz cicelerin tamami, yildizin kitlesine bagh olmak
sartiyla, kirmizi dev yildizlardan evrimlesirler. Giines'i-
mize benzeyen bir yildiz igin [Bolim 16.3(b)], karbon
cekirdeginin biiziilmesi, karbonu yakacak kadar yeterince
yiksek sicaklik saglamaz. Cekirdek yuksek derecede
sikismig bir hale gelinceye kadar buziilecek ve artan
sicaklik kabukta helyum yanma oranimi artiracaktir.
Yildiz, distaki katmanlarini  atana  kadar  zonk-
lar/pulsasyon yapar. Zarf, cekirdekten ince bir katman
olarak ayrilmaya baslar, genisler ve sogur. Bu sire¢ bir
gezegeninsi bulutsu meydana getirir (Sekil 17.1 ve Bo-
lim 18). Zarfim1 kaybeden cekirdek; artik sicak, yogun
bir yildiz -bir beyaz ciice- olarak ortada kalir.

Diigiik kiitleli yildizlarda, ¢ekirdekteki diisiik sicak-
liktan dolayr helyum yanmas: énemsiz olabilir. Boylesi
yildizlarin, zarf atma evresine girmeden bile, cekimsel
olarak bizllmeye devam ederek beyaz ciice olmalar
mimkindir. Daha biylik katleli yildizlar gucli yildiz
riizgar1 nedeniyle veya bir ¢ift sistemin bilesenleri ara-
sindaki kitle ahs verisi nedeniyle, kiitle kaybina ugraya-
rak [Bolim 12.4(c)] beyaz ciiceler olarak hayatlarin

sonlandirabilirler. Bir cok beyaz ciice, daha blyik ve
daha kutleli yildizlarin sénuk bilesenleri olarak gorile-
bilmektedir. Ornegin Sirius B ve 40 Eridani B gibi.

Kirmiziéte ve radyo teleskoplar, orta kitleli yildiz-
larin kirmizi devden beyaz ciiceye dogru evrimlesirken
guclu yildiz ruzgarlar: aracihigiyla kitle kaybettiklerini
gostermektedir. Soguk yildizlardan ¢ikan ruzgarlar tozlu
bir yapidadir ve bundan dolay: bu riizgar yildizin optik
gorunttsind gizler. Gozlemler (Sekil 17.2), disa dogru
olan bdyle madde atimlarinin, bir eksen boyunca iki
yonli madde atimi seklinde, yani iki kutuplu yapida
oldugunu gostermektedir. Yildizin kendisi bir toz diski
tarafindan gizlenmistir. Bu disk, disa dogru olan madde
akimimi yénlendirir. Atilan bu madde, cevredeki ortamda
sokdalgalarm: olusturacak kadar hizla (yaklagik 200 km/s
lik hizlarda) hareket eder. Bu yapidaki yildiz, evriminin
en sonunda bir gezegenimsi bulutsuya doniiserek hayatini
sona erdirir.

Gozlemsel veriler, kitlesi M<7M ¢ olan anakol yil-
dizlarmin yasamlarini beyaz cliceler olarak bitirdiklerini
gostermektedir. Aslinda diisiik ve orta kutleli yildizlar,
AGB (asimtotik dev kolu) Uzerindeyken, yozlagmis
(dejenere olmus) bir cekirdegin biyuyup gelismesiyle
beyaz ciiceye doniisiirler. Isisal helyum flasindan sonra,
yogun cekirdegi ortaya cikaracak sekilde buyiuk kitle
kayb1 meydana gelmelidir.

Geriye kalan beyaz ciicenin turd, atasmnin kitlesine
baglidir. 0.5M¢ veya daha az kitleli yildizlar ¢ekirdekle-
rinde helyumu atesleyemeyecek ve bu nedenle helyum
beyaz cicelerini olusturamayacaklardir. Kdtleleri 0.5-
5M arasinda olan yildizlar gekirdeklerinde karbonu

Sekil 17.1: Lyrae (Galgi) Takimyildizindaki Halka Bulutsusu
(M57), bir kirmizi devin atmosferinin atilmasiyla olusmustur.
Merkezde goriinen beyaz ciice yildiz, surekli soguyacaktir.
(Resim negatiftir.)
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atesleyemeyecek ve bdylece karbon-oksijen beyaz ciice-
lerini olusturacaklardir. Kutleleri 5-7 My arasinda olan
yildizlar ise karbonu yakacak ve oksijen-neon-
magnezyum beyaz ciicelerini olusturacaklardir.

(A) FiZIKSEL OZELLIKLER

Beyaz cuceler ¢cok yogun olduklarindan dolayi, yildiz
maddesi artik olagan bir gaz gibi davranmaz. O kadar
yogundur Ki elektronlar rasgele hareket edemezler. Bu
nedenle, elektronlarin hareketleri, diger elektronlarin
yakinlasmastyla ortaya ¢ikan sikisma ile idare edilir. Bazi
elektronlar hala ¢ok biyiik hizlarda hareket edebilirler
ama hizlarm: normal bir gazda oldugu gibi carpismalarla
degistirmezler. Elektronlar, sadece yoringelerini diger
elektronlarin ydrungeleri ile degistirerek hiz degistirebi-
lirler. Kuantum mekanigi yasalarina dayanilarak Pauli
ilkesi uygulanirsa; herhangi bir anda, verilen bir hacimde,

yozlasmis gazda elektronlar cekirdeklerin etrafindaki
ortamlarda asag1 yukari uniform bir sekilde dagilmiglar-
dir. Cekirdekler ise aralarinda diizenli bosluklar kalacak
sekilde dagilmiglardir ve basing arttikca, birbirlerine gore
daha siki yerlesirler. Tipki kristal bir kafesi andirirlar
("lattice™ yap1). Bu kosullar altindaki madde, bir gazdan
daha ¢ok bir katiya benzer.

Bu yliksek yogunlugun nedeni, mevcut tum ntkleer
enerjinin harcanmasi ve yildizin dejenere elektron basinci
tarafindan durduruluncaya kadar ¢ekimsel olarak buzil-
mesidir. Hidrostatik denge ve dejenere elektron gazin
dogasma bagh olan yildiz yapisinin getirdigi sinirlama-
lardan dolay: sadece, kiitlesi 1.4Mg'den (Chandrasekhar
limiti) daha kucik olan yildizlar kararli beyaz ciiceler
olabilirler. Beyaz ciicelerin biitiin tuhaf 6zellikleri, deje-
nere maddeden olustuklar1 gergegine baglanabilir. Ana
sorun, kutle-yaricap bagintisidir:  Bir beyaz cicenin
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Sekil 17.2: Evrimlesmis bir kirmizi devden (bir AGB yildiz1) yayilan glcli yildiz riizgari. Soldaki negatif goriintil, gazin disa akan
rlizgar tarafindan uyarildigint géstermek igin bir Hy filtresi ile alinmistir. Sagdaki sekil, disa akisin gevresel madde ile etkilesiminin

sematik bir gosterimidir. Resmin altindaki 6lgege dikkat ediniz.

21t spinlere sahip olan sadece iki elektron verilen bir
enerjide bulunabilir. Sikisik yerlesmeden dolay: az bos-
luk mevcuttur ve bir elektron icin izinli, olast hizlarin
veya enerjilerin sayis1 daha azdir. Bdyle bir maddeye,
yozlasmis (dejenere olmus) elektron gazi denir. Bdyle

kitlesi biyudikce onun boyutu daha da kiigiik olmakta-
dir. Buna karsin anakol yildizlarinda daha biyik kutleli
olanlarin yaricaplart da buyuk olmaktadir (Nedenini
hatirltyor  musunuz?). Simdi beyaz clcelerin  kiitle-
yarigap bagntisini arastiralim.
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Sekil 17.3: Ok ile gosterilen ve bir beyaz ciice olan Sirius B,
Sirius A yildizinin (parlak olan) gekimsel bilesenidir. (Resim
negatiftir)

Tamamen yozlasmis (dejenere olmus), rélativistik
olmayan maddenin basinci ile yogunlugu arasindaki
bagnti,

P = KpS3 (17.1)

dir. Burada K bir sabittir (Rélativistik bir gaz icin
Poc p43). Bu esitlik, boyle bir maddenin (beyaz ciicenin)
hal denklemini ifade eder. Buna karsin ideal bir gazin hal
denklemi,

P =nkT

veya
PopT

dir. Simdi hidrostatik dengeden
P o M2/R*

yazilabilir. Bu sonu¢ herhangi bir yildiza uygulanabilir.
O zaman, yukaridaki hal denklemini yogunluk denkle-
minde kullanarak,

p « M/R3
ve

P o p5/3 e MS/S/RS
elde ederiz. Simdi

P o< M2R*

kullanirsak

M2/R% o M5/3/RS

ve buradan

R o« 1/MY3

elde edilir. Eger dejenere maddede, rélativistik olmayan
gaz icin hal denklemini kullanirsak,

R = 4nK/[G(4/31)53ML/3] (17.2)

elde ederiz. Bu kiitle-yaricap bagintisi, M'nin biytdukce
R'nin kigculecegini gdstermektedir. Bu sonu¢ bizi beyaz
ciicelerin bir maksimum kiitle limitine sahip olabilecekle-
ri disiincesine (yani Chandrasekhar kitle limitine) go-
tlrmektedir.

Genellikle, beyaz ciicelere iligkin kitlelerin ¢ogu,
dolayli olarak fotometrik ve tayfsal yontemlerle belir-
lenmektedir. Uzakliklar: (yani paralaksi) bilinen yildizla-
rin, etkin sicakhk 6l¢timinden kitleyi bulabiliriz: Etkin
sicaklik dlcimunden elde edilen yaricap degeri kullanila-
rak herhangi bir (17.2 denklemi gibi) kiitle-yaricap ba-
gimtisindan kitleyi hesaplayabiliriz. Uzakliklar bilinme-
diginde yizey c¢ekim ivmesi g'yi bulmak igin,
spektrofotometrik gdzlemler ile birlikte model atmosfer-
leri kullanabiliriz. Yine kitle-yarigap bagintisin1 uygula-
yarak, elde edilen g degerinden bir kitle bulabiliriz. Tim
bu yéntemlerden elde edilen beyaz ciicelere ait ortalama
kitle degeri 0.6My'dir.

Beyaz ciiceler, kendi 1sisal enerjileri ile 1s1mim
yaparlar. Yozlasmis (dejenere olmus), izotermal (es
sicaklikli) gekirdegin artik 1s1s1, ince, dejenere olmamis
zarfin (yildizin atmosferi) iginden gecerek uzaya kagar-
ken, yildiz sogur. Sikisma ile serbest kalan cekimsel
enerji 1simim giliciine katkida bulunmaz. Bu enerji daha
cok, dejenere olmus elektronlari daha yiiksek enerji
diizeylerine gegmeye zorlar. Buradan "soguma zamam"
olarak tamimlanan beyaz ciicenin yas1 ile 1sima gici
arasindaki baginti,

tsoguma o L7
seklinde verilir. O halde beyaz ciice yaslandik¢a daha
yavas bir sekilde sogumaktadir.

Soguma zamanina iligkin kaba bir kestirimi sdyle
yapabiliriz. Toplam 1sisal enerji N(3/2kT)'dir. Burada N,
yildizdaki toplam parcacik sayidir. 0.8Mg kitleli bir
yildizin karbondan olustugunu ve 107 K'lik bir ortalama i¢
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Sekil 17.4: Giines'ten 100 pc uzaktaki yildizlarin mutlak gorsel
parlakligi ve B-V renk diyagrami. Clce kirmizi yildizlar sagdaki

seritte, yozlasmis (dejenere olmus) ciiceler soldaki seritte bulun-
maktadir.

sicakliga sahip oldugunu varsayalim. O zaman toplam
1sisal enerjisi yaklasik 1040 J ve toplam 1smm giicii 10-3
Lo (sabit bir isimim giiciinde) olan yildiz;

tsoguma = E,sisallL
~ 1040 J/(1073)(3.8x1028 J/s) ~ 10° yil

olan bir 1sisal dmre yani hayat siiresine sahip olacaktir.
Bdylece, bir beyaz clicenin bir kara clice olana kadar
sogumast igin bir ka¢ milyar yil geger.

(B) GOZLEMLER

1862 de Amerikan optik¢i Alvan Clark, Sirius A'nin
sonlik bileseni Sirius B'yi gozledi (Sekil 17.3). Daha
sonra bu yildizin bir beyaz ciice oldugu bulundu. Sirius B
bir ¢ift sistemin (yesi oldugundan, kitlesi Kepler'in
Ucunct yasast (BOlim 12.2) kullamilarak duyarli bir
sekilde hesaplanabilir. Bu hesap Sirius B'nin kitlesi icin
yaklasik 1.05+0.03 Mg olan bir deger vermektedir. Bu
yildiz yaklasik 10 Lg'lik 1simm giicline ve yaklasik
29500 K'lik yiizey sicakhgma sahiptir. Bdylece
L=47R20T#den yaricap 7x10°3 Rg olarak belirlenir.
Sirius B, yaklasik 3x10° kg/m®liik bir ortalama yogunlu-
ga sahiptir. Rastlanti1 sonucu, Canis Minor takim yildizi-

nin en parlak yildizi Procyon'un da bir beyaz ciice birle-
seni oldugu bulundu. Bu bilesenin varligi 1862'de,
Procyon'un uzay hareketinden tahmin edildi ve 1882'de
de gozlendi. Procyon B adi verilen bu yildiz, yaklasik
0.68 My 'lik kutleye sahiptir. Bir cift sistemde bulunan 40
Eri B yildiz1 ise 0.43£0.02 Mglik bir kitleye sahiptir.
Cift sistemlerde bulunan beyaz ciicelerin kitlelerinin tek
beyaz ciicelerinki ile ayn1 oldugu gérilmektedir.

Gergekte, Gilnes civarindaki sonik yildizlarin
dikkatli bir incelemesi yapilirsa, bu yildizlarin biyik bir
kismmimn yozlasmis (dejenere olmus) clceler olduklar:
gorilir. Bu yildizlar yakinda olduklarindan ayn1 zaman-
da bulyik 6z hareketlere sahiptir ve dlgtimlerde bunun
etkisi de ortaya ¢ikar. Beyaz cliceler ¢ok sicak oldukla-
rindan, kirmizi ciice yildizlardan ¢ok daha mavidirler, bu
nedenle onlardan kolayca ayirt edilebilirler (Sekil 17.4).

Beyaz ciiceler iki genel simifta bulunmaya egilimli-
dirler: Tayflarinda siddetli hidrojen ¢izgileri gdsteren
beyaz ciiceler ve siddetli helyum ¢izgileri gosteren beyaz
cuceler. Siddetli hidrojen cizgilerine sahip olan beyaz
cuceler DA sinifina konulmaktadir; ciice icin D ve A
yildizlarmimkine benzeyen tayflarindan dolay: da A harfi
kullanilir (tayflarindaki en siddetli ¢izgiler hidrojen
Balmer cizgileridir). B tayf tlrii yildizlar1 andiran helyum
¢gizgilerini gosteren beyaz ciiceler ise, bu &zelliklerinden
dolayr DB tiri olarak isimlendirilirler. Tayflarinda higbir
cizgi gostermeyen diger beyaz cliceler ise DC sinifina
konulurlar. Burada C, surekliligi ifade etmektedir. Tayf
cizgileri yildizin atmosferini belirtir. Siddetli hidrojen
cizgilerine sahip olan beyaz ciiceler ince bir hidrojen
atmosferine sahip olabilirler ama i¢ kisimlari, karbon,
helyum veya niikleer stireclerin diger Urlinlerinden olusan
bir ¢ekirdekten meydana gelmektedir.

Guvenilir gozlemsel verilere sahip DA beyaz ciice-
lerine iliskin bir H-R diyagrami (Sekil 17.5); (1) DA
beyaz ciicelerinin 6000 K'den 31000 K'e kadar olan bir
sicaklik araligindaki kol boyunca bulunduklarini, ve (2)
H-R diyagraminda cizilen sabit yaricap cizgilerine para-
lel sekilde dizili olduklarin1 géstermektedir (L=4nR20T4
oldugunu hatirlayin. Eger R sabit tutulursa L; T'nin yik-
sek oldugu yerde yiiksek ve T nin disiik oldugu yerde
diigiik olacaktir). Bu yildizlarin ortalama yarigapt 0.013
Ro'dir. Beyaz clicelerin fiziksel 6zelliklerine iliskin tipik
degerlere gore, kiitle 0.7 Mg, yaricap 0.0l Ry (7x108 m)
ve yogunluk 109 kg/m? civaridadir.

(C) BEYAZ CUCELER VE GORECELIK
(ROLATIVITE)

Beyaz ciiceler oldukga yiiksek yogunluga sahiptirler.
Yizey cekim ivmeleri, tayflarinda cekimsel kirmiziya
kayma olusturacak kadar buyuk oldugundan, bu sayede
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Sekil 17.5: Sicakliklart ve 1sinum giigleri iyi bilinen DA beyaz ciicelerinin H-R diyagrami. Cizgi-

ler sabit yaricapli yildizlar: gdstermektedir.

beyaz ciicelerde genel gorecelik kuram: smanabilmistir.
Cekimsel kirmiziya kayma, 1sik daha gigli bir ¢ekim
alanindan daha zayif bir ¢ekim alanina hareket ettigi
zaman olusur. Foton E=mc? olan bir esdeger kiitleye
sahip oldugundan ve g¢ekim alan: onu etkileyeceginden,
hareket ederken is yapmalidir. Boyle bir durumda, nor-
mal bir parcacik (¢ekimsel potansiyel enerji kazanirken)
kinetik enerjisini kaybeder ve yavaslar. Bununla beraber
fotonlar yavaslayamazlar. Onlar mutlaka 1sitk hizi ile
hareket ederler. Yavasglama yerine fotonun enerji kayb1,
onun frekansinda azalma (dalgaboyunda artig) seklinde
ortaya ¢ikar yani, kirmiziya kayma olarak gorulir. Cunki
E=hv'dur.

Bir yildizin olusturdugu ¢ekimsel kirmiziya kayma,
onun kiitlesinin yari¢apina olan oranina baglidir. Bu oran
biyudiikce cekimsel kirmiziya kayma blyir. Kirmiziya
kaymay:1 hesaplamak icin bir kitleyi terk edip sonsuza
giden bir foton diisiinelim. Toplam enerjisi

TE = PE+KE = sabit
ama, baslangicta PE<Q ve sonsuzda PE=0'dur. Oyle ki,
KEgon = KEjjHPEj < KEj
Eger Newton ¢ekim yasasini uygularsak, o zaman, kine-
tik enerjisini  "kaybetmis" ve bu nedenle (hiz1

degismeyece-ginden) kendi frekansinmi de-gistirmis olan
fotonu diisii-nebiliriz:

AKE = A(hv) = -GmM/R

olur. Burada AA=Agy,-Ajydir.

Bu bagmtilar beyaz ciiceler
icin iyi sonug verirler. Cunki ¢ekim alanlari nispeten
zayiftir, yani GM/c?R<<1'dir. Daha giiclii cekim alanla-
rinda Newton yasasinin yerine genel gorecelik kuramin
uygulamaliyiz. Bu uygulama

Agon/Ailk = [1-2GM/R¢?] 12 17.4)

sonucunu verir. Burada G Newton ¢ekim sabiti, M cis-
min Kutlesi, R yarigapt ve ¢ 151k hizidur.

Gozlem, yildizin Yer'e gore olan hareketinden
dolay1 zorlagir. Ciinki herhangi bir dikine hiz bileseni
Doppler kaymasima katkida bulunur (6rnegin; eger yildiz
uzaklagiyorsa kirmiziya kayma miktarin1 etkiler). Bu
nedenle gozlemci her iki kaymay: (¢cekimsel ve Doppler)
birlikte gorir. Eger yildizin uzay hizi belirlenebilirse iki
kayma birbirinden ayirt edilebilir ki bu durum cift sis-
temlerde mumkindur. Cunki ¢ift sistemlerin uzay hizlar
bas yildizin tayfindan kolayca belirlenebilir. Net ¢ekim-
sel kirmiziya kaymayi bulmak igin, hizi bilinen Doppler
kirmiziya kaymasi, toplam kirmiziya kaymadan ¢ikarilir.
Kitlesi M=0.6 Mg ve yarigapt R=0.01 Ry olan bir
beyaz ciicenin cekimsel kirmiziya kayma miktar: ~104
olarak belirlenmistir. Sirius B'de élgilen kirmiziya kay-
ma 3.0x10-*dir. Tahmin edilen kuramsal deger 2.8x10-
4dir. O halde deneysel hata dahilinde, kirmiziya kayma
gozlemi, genel goreceligi dogrulamaktadir.

Bu sekilde bir beyaz clicenin kitlesini, ¢ekimsel
kirmiziya kayma miktarindan belirleyebildigimize dikkat
ediniz. Kirmiziya kaymalara iligkin dél¢iim degerleri 20
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ile 90 km/s araligindadir. Modern CCD spektroskopisi ile
bu kaymalar +3 km/s dogrulukla 6lgulebilmektedir ki bu
hata kutlede £0.03 Mg'lik bir belirsizlige karsilik gel-
mektedir. 14 DA beyaz cucesinden olusan bir drnege
iliskin sonuglar, 0.66+£0.05 Mg'lik ortalama bir kiitle
vermektedir.

(D) MANYETIK BEYAZ CUCELER

Bir kag beyaz ciicenin yiizeyinde, siddetli manyetik alana
(10%-10* T) sahip oldugu belirlenmistir (Giines'in kiiresel
olarak tiim manyetik alamimin 10 T oldugunu hatirlay-
mz). Bu gucli alanlar, muhtemelen, yildiz bir beyaz ciice
olmadan, dnce sahip oldugu manyetik alanlardir. Manye-
tik akiin korunumu yasasi bu diisiinceyi desteklemekte-
dir. Manyetik alana sahip bir yildiz distinelim. Manyetik
aki, alan gizgilerinin sayis1 (alan siddeti) ve bu ¢izgilerin
icinden gectigi yiizey alaninin ¢arpimidir. Daha kiigUk bir
boyuta sikisan yildizi tasarlaym. Alan cizgilerinin sayisi
ayni kalirken yiizey alani azalir ve bu nedenle alan ¢izgi-
leri birbirlerine daha yakin olur. Dolayisiyla manyetik
alan siddeti artar. Alan ¢izgilerinin birbirinden uzaklig:
alanin siddetini belirtir.

Bir yildizin yizey alani yarigcapmim karesine bagh
oldugundan, (eger aki korunumlu ise) manyetik alan
siddeti yangapinin Kkaresi ile ters orantili olmalidir. Orne-
gin; manyetik alan siddeti 10% T, yarigap: 7x10° km olan
Giines benzeri bir yildiz ele alalim. Bu yildizin 7x10% km
yarigapl bir beyaz clice boyutuna buziildiigiint diisiine-
lim. Beyaz ciicenin korunumlu manyetik alan siddeti ne
¢ikar? Manyetik aki korunumundan,

Bwo/Bo = (Ro/Ryp)?

elde ederiz. Burada B,y beyaz ciicenin alan siddeti, Bg
Giines'in alan siddeti, Ry, beyaz clicenin yarigap: ve Rg
Glnes'in yanicapidir. O zaman

Bwp = Bo(Re/Rwp)?
= (L0 [(7x109)/(7x10%)]2=1T

olacag: bulunur. Bu deger (beyaz clicelere iligkin) gozle-
nen en glclu alanlardan kiigik kalmaktadir. Bu nedenle
gucli manyetik alana sahip beyaz cuceler igin "basit
¢okme" olarak adlandirilan baska bir fikir kabul gérmeye
baglamigtir.

James Kemp'in Onciligiinde yapilan, beyaz ciice
manyetik alanlarina ait polarizasyon gézlemleri, manye-
tik alan siddeti 104 T olan giiglii alanlar vermektedir.

Boylesi beyaz ciiceler azdir: Tek beyaz clicelerin sadece
yuzde bir kagi ve cift sistemlerde bulunanlarin yaklagik
%10'u kadar.

(E) KAHVERENGI CUCELER

NUkleer enerji Uretimi olmayan yildizlarin diger bir sinifi
vardir ki bu, kara ciiceler, beyaz cliceler ve hatta kirmizi
clicelerden ayirt edilmelidir. Bunlar, kahverengi ciceler-
dir. Gercek bir yildiz 6lumuni temsil etmekten ziyade,
bu cisimler, yildizlara degil, dev gezegenlere benzerler.
Bunlar, ilkel yildiz bulutsularinin ¢ekimsel ¢okmeleri ve
bizilmeleri sonucunda olusurlar ancak cekirdeklerinde
niikleer reaksiyonlart baslatacak kadar kiitleye sahip
degildirler. Kabaca, kitlesi 0.002 Mg'den kiiglik olan
cisimler bir gezegen olarak, kitlesi 0.002 Mg ile 0.08
Mg arasinda olan cisimler de bir kahverengi clice olarak
kabul edilir. 0.08 Mg'den daha biiyik kitleli cisimler,
niikleer fuzyonu saglayacak kadar yiiksek merkezi sicak-
liklar1 olusturabilirler. Bu nedenle bir kahverengi clice
icin tek enerji kaynag: ¢ekimsel buzilmedir. Kahverengi
cuceler soguktur ve ¢ok diisiik 1s1mmim giiclerine sahiptir.
Bu nedenle gozlenmeleri zordur.

Kuramsal modeller, yildizlar ile kahverengi cliceler
arasindaki kitle smirinin, Pop | kimyasal bilesimi igin,
yaklasik 0.07 ile 0.08 M arasinda bulundugunu goster-
mektedir. Anakol 6ncesi cisimlerin bu her iki tird, kaba
bir déteryum yanma evresinden gecerler. Enerji Uretimi-
nin cekimsel bizilme yerine, cekirdek birlesmesinden
ileri geldigi bu evre 10° ile 106 yil sirer. Evriminde 1010
yil sonra, 0.08 Mg'lik bir yildiz, 4x10° Lg'lik 15mm
glicti Ureterek, cekirdeginde kararli hidrojen yakmaya
baslar. Daha dsiik kitleli yildizlar asla kararli hidrojen
yakma evresine giremezler. Kahverengi ciicelerin, yavas
evrimlerinden dolayr ¢ok yash olmalari gerekmektedir.
Kiglk kitlelerinden dolayr uzayda oldukca bol olmali-
dirlar: Soyle ki; galaktik diskte yarigapi 10 pc olan bir
hacim icerisinde 500'den fazla kahverengi ciice yildiz
olmalidir.

17.2 NOTRON YILDIZLARI

Kiitleleri 1.4 Mg'den daha bilyuk olan yildizlarin 6liirken
buzilmeleri sirasinda, dejenere elektron gaz basinci,
gravitasyonel ¢okmeye karsi koyamaz. Madde o kadar
blyik yogunluklara erisir ki ters beta bozunmas: meyda-
na gelir:

pf+e —n+v
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Sekil 17.6: Radyo dalgaboylarindaki pulsarlar. (A) Cesitli puls bicimlerine 6rnek . (B) PSR 1133'den yayinlanan bir pulsdaki ayrintili

yapi.

Protonlar ve elektronlar notronlarin arasina sikigip girer-
ler, bdylece nétrondan olusmus bir gaz meydana gelir.
Yaklasik 1017 kg/m®liik yogunluga ulasilinca nétronlar
kuantum yasalarina gore dejenere gaza doniisiir ve i¢
basinct dengeler. Dejenere olmus nétron gazina iliskin
hal denklemi hemen hemen elektron gazininki ile aym
oldugundan, daha biyik kutleli nétron yildizlari daha
kicuk yaricapa ve bir Ust sinir Kitleye (yaklasik 3Mg)
sahip olacaklardir.

(A) FiZIKSEL OZELLiKLERI

Notron yildizlar, kutlelerine bagl olarak birkag on kilo-
metrelik caplara sahiptirler. I¢ katmanlarinm biyiik
kismu, béylesi yiksek yogunluklarda, akiskan bir nétron
gazindan olusmaktadir. Distaki birkag kilometre, ndtron
stper akigkani ile kati, kafes yap: (lattice) icinde dizilmis
nétronca zengin cekirdeklerin bir karigimi seklindedir.
Yapi, bir beyaz clicenin i¢ kisimlarina benzeyen kati bir
kristali andirir. Yogunlugun hizli bir sekilde diistigii
distaki birka¢ metrelik kalinlikta, nétron yildizi, atomlar,
elektronlar ve protonlardan olusan bir atmosfere sahiptir.
Buradaki atomlar ¢ogunlukla demirdir.

Bir ndtron yildiz1 bu kadar yogun oldugundan, ¢ok
biyiik bir yiizey cekimine sahiptir. Ornegin, yaricap: 12
km olan 1 Gunes kutleli bir ndtron yildizi, Yer'inkinin
1011 kat1 olan bir ylizey cekim ivmesine sahiptir. Bu
kadar gicli ¢ekim alanindan kagma hizi, 0.8c gibi cok
blyik bir deger verir. Ayni sekilde, biyik bir uzakliktan
bir notron yildiz1 Uzerine carpan bir cisim de bu kagma
hizina ulagsmis olacaktir. Bu, kigik bir kitlenin bile ¢ok
biyuk miktarda kinetik enerji tasiyacagi anlamina gelir.

Bir noétron yildizinda g¢ekimsel kirmiziya kayma

O6nemlidir. Yaricap: yaklasik 7 km olan 1 Gunes kitleli
bir nétron yildizi igin,

A)\/)\ilk ~ GM/CZR

= (6.67x10711)(2x1039)/(9x1016)(7x103)
~0.2

Bu sonug, 600 nm de salinan bir fotonun, disaridaki bir
g6zlemci tarafindan 720 nm'ye kaymis olarak goriilece-
gini gosterir.

(B) PULSARLAR/ATARCALAR: DONEN
NOTRON YILDIZLARI

1967'de, radyo kaynaklarindan yayilan igmimin incele-
mek iizere Cambridge-ingiltere'’de Anthony Hewish
tarafindan blyuk bir radyo teleskop gelistirildi. Yildizla-
raras1 ortamdan (plazmadan) gelen bu ilk 1s1nim, tipki
gokyuzindeki yildizlarin (Yer atmosferi nedeniyle) goz
kirpigtirmalart gibi, radyo bdlgede bir titresim hareketi
seklinde algilanmaktaydi. Daha sonra bunlarin, son dere-
ce hassas doneme sahip, zayif radyo sinyalleri oldugu
anlasildi.

Ik verilerin analizi ile gorevlendirilen bir lisans
Ustl ogrencisi (J. Bell Burnell), daha sonra aniden yok
olan ancak (¢ ay sonra tekrar gorilen tuhaf bir sinyal
farketti. Hewish grubu bu alisiilmamug sinyal {zerine
yogunlagti. Bu sinyalin dizenli olarak her 1.33730113
s'de bir radyo pulslar1 (atiglar1) yaptigint buldular. Heye-
canlandilar! Benzer sinyallerin bulunup bulunmadigin:
gormek icin gokyuzunl taradilar ve farkli oranlarda
radyo pulslar: salan (¢ cisim daha buldular. Bulduklar:
cisimlerin dogal olay olmas1 gerektigi sonucuna vardilar.
Bu cisimlere pulsar (atarca) adini verdiler. Bugine
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kadar yaklasik 150 pulsar ayrintili olarak incelenmestir.
Bilinen pulsarlarin toplami kabaca 500'dur. Cizelge
17.1'de, secilmis birkag pulsara ait 6zellikler verilmekte-
dir.

Bir pulsar icin, pulslar arasindaki dénem, gok yuk-
sek hassasiyetle (10%'den daha duyarl) tekrarlanmakta-
dir. Bununla beraber bir pulstan salinan enerji miktar1
Onemli oranda degisir; 6rnegin bazen butiin puls dizileri
g6zden kaybolur. Pulstan pulsa siddet ve bigim degistigi
halde ayn1 pulsardan yayilan pek ¢ok atimmn ortalamasi
bir tek sekil/profil gostermektedir (Sekil 17.6). Atumlar
arasinda belirlenebilen hi¢ bir radyo salmasi olmaksizin,
ortalama puls birka¢c on milisaniye kadar surer. Her bir
atim, bir milisaniyeden daha kuguk sureli 20 ile 30 alt

Cizelge 17.1: Bazipulsarlariézellikleri.

t~0.03/(1.2x10°13)
~101 s~ 104 yil

Pulsarlarin yaklasik uzakliklari ve yildizlararas: ortamin
bazi 6zellikleri, dogrudan pulsar gézlemlerinden buluna-
bilirler. Belli bir puls, diisik frekanslarda baktigimizda,
Yer'e daha ge¢ ulasir. Bu olaya dispersiyon denir ve bu,
pulsara dogru olan bakis dogrultumuzdaki elektronlarin,
fotonlarin hizim1 yavaslatmasinin bir sonucudur (Bélim
8.1'de tartisilan kirilma indisine ve daha yogun bir ortama
giren 11 hizindaki yavaslamaya benzer). Daha uzun
dalgaboylar1 daha fazla yavaslatilirlar ve gdzlemlerden,
bakis dogrultusundaki ortalama elektron yogunlugu
bulunabilir. Tersine olarak, eger ortalama elektron yo-
gunlugunu bilirsek (veya kestirebilirsek) pulsarin uzakh-

Ad1 (PSR) Donemi (s) dP/dt (109 s/giin) DM (pc/cmd)
1937+214 0.001557 1.07x10°5 71.2
1855+09 0.005362 1.8x10 13.3
0531+21 (Yengeg) 0.33200 36,5 56.8
0833-45 (Vela) 0.089234 10.8 69.1

pulsa (daha kiicuk pulslara) ayrilabilir. Yani, ana pulslar
gercekte bu ikinci pulslarin zarflar1 olarak goérilir.
Pulsarlar disiik frekanslarda cok kolay gézlenirler; 6rne-
gin ilk buluglar 81.5 MHz'de yapilmistir. Pulslarin siddeti
yiksek frekanslarda hizla azalir; pulslar daha genis ve
bigimleri daha diizenli olmaya baslarlar.

Iyi incelenmis pulsarlarda dénemler, 0.65 s'lik bir
ortalama ile, 1.6x103 ile 4.0 s arasinda degismektedir
(bilinen bazi pulsarlar milisaniye dizeyinde déneme
sahiptir: en hizhs1 1.6 ms'dir. Bunlara milisaniye
pulsarlar: denilir). Duyarli radyo gozlemlerinin yapildig:
drneklerde, donemlerin dizenli sekilde arttig:r gorilmis-
tir. Bu degisimin tipik degeri yaklasik 1078 s/yil'dir.
Boylesi kiiglik artiglar sadece, kararhligi 10710 s/yil'dan
daha iyi olan atom saatleri ile 6lgllebilir. Kabaca, P puls
doneminin, zamanla degi

sim oramt olan dP/dtye  bolunmesi ile
pulsarin/atarcanin yasina iligkin bir tahmin yapilabilmek-
tedir:

t ~ P/(dP/dt)

Burada yapilan, puls degerinin simdiki degerinden ¢ok
biyik bir arahktaki (blylk bir zaman araligi sonraki)
degerine diismesi icin gegen zamam kestirmektir. Orne-
gin; Yenge¢ pulsari (asagiya bakimiz), P=0.03 s ve dP/dt=
1.2x10°13 s/s degerine sahiptir, bdylece

g1 hemen bulunabilir. Eger f; ve f, frekanslarindaki iki
farkli puls, ty zamaninda salinirlarsa, (dispersiyon ola-
yindan dolay1) Yer'e ulastiklar t; ve t, zamanlari farkli
olur. Zamanlar ti-ty=d/v, ve t,-ty=d/v, ifadeleriyle veri-
lir. Burada tg'1 bilmiyoruz ancak, (1/v,-1/v,)d'ye esit olan
to-ty'i Olgebiliriz. Hizlar elektron yogunluguna baglidir.
Bu nedenle eger bakis dogrultusundaki elektron yogun-
lugunu bilirsek, "d" uzakhgm belirleyebiliriz.

Sorun, yildizlararast ortammn sabit bir yogunluga
sahip olmamasidir; bu yogunluk pulsara olan bakis dog-
rultusu boyunca degisir. Astronomlar, d uzaklhigindaki bir
pulsar icin toplam ng elektron yogunlugunu,

-d
DM =1 ne dl
/0

seklindeki dispersiyon 6l¢lstnin (DM) taniminda kulla-
nirlar. O zaman, puls varis zamanlar arasindaki fark,
t, - ty = (e,/2nmeC)(1/f;% - 1/f;%) DM

seklinde DM'ye bagli olur. Cogu pulsarin diisik galaktik
enlemlerde bulundugunu gdsteren gézlemlere dayanila-
rak yapilan uzaklik élgtimleri, gdzlenen pulsarlarin bol-
gesel (birkag kiloparsek icinde) olduklarimi ve galaktik
diskte yogunlastiklarin1 gostermektedir.

Dogrusal kutuplanmis 11§ manyetik bir plazma
icinde yayilirken, kutuplanma dizleminin (B6lim 8.1),
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dondiiginii biliyoruz. Faraday donmesi olarak bilinen bu
etki; (1) ortalama elektron yogunluguna (2) ortalama
manyetik alan siddetine (3) 1smmmin dalgaboyunun kare-
sine, ve (4) ortamin iginde gidilen uzakhga bagldir.
Pulsar atimlarinin lineer/dogrusal kutuplanmis olmasin-
dan, galaktik diskteki ortalama manyetik alan siddetinin
yaklasik 1010 T oldugu sonucunu ¢ikarmaktayiz. Diger
bir degimle, verilen bir kaynak icin, dalgaboyunun bir
fonksiyonu olarak kutuplanma diizleminin déndugi aciy
6Olgebiliriz. Bu 6l¢tim, bakis dogrultusu boyunca, elektron
yogunlugu ile manyetik alan siddetine iliskin bir deger
verir. O halde, (hiz dispersiyonu 6lgimiinden) eger elekt-
ron yogunlugunu belirleyebilirsek bakis dogrultusundaki
ortalama manyetik alan siddetini bulabiliriz.

Bir pulsari1 bu kadar duyarli bir saat haline getiren
mekanizma nedir? Kabul edilen model, deniz feneri
modeli olarak bilinen, dénen manyetik nétron yildizina
iliskin modeldir. Model iki ana bilesene sahiptir: (1)
Biyuk yogunlugu ve hizli dénmesinin guclii bir dénme
enerjisi sagladig bir nétron yildizi, ve (2) dénme enerji-
sini elektromanyetik enerjiye donistiiren, dénme ekseni-
ne gore egik konumlanmis olan dipol (Iki kutuplu) bir
manyetik alan.

No&tron yildizlarmm ¢ok siddetli manyetik alanlara
sahip olabilecekleri, daha dnce beyaz ciicelere uygulanan
akimin korunumu ilkesinden hemen ortaya ¢ikar (gézlem-
sel kanitlarin bunu destekledigini hatirlayiniz: Beyaz
ciceler, kabaca 102 T'lik yiizey manyetik alanina sahip-
tirler). Glines'imizin, yari¢ap1 7 km olan bir nétron yildi-
zinin boyutuna kadar biiziildiiglini disinelim. Manyetik
akinin korunumundan nétron yildizi(ns)'nin alan siddetini
hesaplarsak;

B, = Bo(Ro/R,)?~10°T

elde ederiz. Gozlemler, alanlarin siddetinin tipik degeri-
nin 108 T oldugunu gostermektedir. Manyetik alanin
yuklu parcaciklarm hareketlerini etkiledigi yer olan,
nétron yildizina yakin bolgeye, pulsarin manyetosferi
denir. Burada her tiirli enerji doniisiimi meydana gelir.
Manyetik eksen dénme eksenine gore egiktir.

Pulsar dondiigii icin, 108 T'hk manyetik alan
pulsarin yiizeyinde cok buyuk bir elektrik alan olusturur.
Bu elektrik alan, demir cekirdekleri ve elektronlardan
olusmus kat1 dis kabuktan yikli parcaciklar: (6zellikle de
elektronlar) cekip koparir. Elektronlar, dénen manyetik
alan cizgileri boyunca ivmelendirilerek manyetosfer igine
akarlar. Elektronlar ivmelendikleri alan cizgileri boyun-
ca, dar bir 1s1n demeti seklinde sinkrotron isinimi yapar-

lar.

Simdi, bir pulsarin zonklama (pulsasyon) yapma-
dan dizenli atimlar1 nasil sagladigini anlayabiliriz. Eger
manyetik eksen bakis dogrultusu yonunde ise, kutuplar-
dan birisi donme ekseni etrafinda her tur atisinda (bir
deniz fenerinin dénen 15181 gibi), gdzlemciye sinkrotron
isiimi gonderir (Sekil 17.7). Bu pulslar (atimlar) arasin-
daki zaman farki nétron yildizinin dénme doénemidir.
Pulslarin zaman olarak genisligi, 1smnim yapan bdélgenin
blyiikligiine baglidir. Pulslar elektromanyetik 1gimim
Uretirken, kendi manyetik alanindaki parcaciklarin ivme-
lenmesinden kaynaklanan tork pulsarin dénmesini yavas-
latir. Bu yavaglama gozlemlerle de dogrulanmaktadir.

Burada yapilacak basit bir hesap pulsarlarin nétron
yildizi yogunluklarina sahip olmalari gerektigini gostere-
cektir. Deniz feneri mekanizmasinin temelinin dénme
oldugunu varsayalim. Ekvatordaki merkezcil ivmesi
VZ/R olan bir kiire, gekim ivmesi GM/RZden kiigiik veya
buna esit olan bir hizla dénebilir:

V2/R = GM/R?
ve
V = (GM/R)Y/2

Burada V, kirenin ekvatoryal hizi, R yaricapt ve M

— Manyetik Alan

Dinme
Ekseni

Marvyetik
Eksen

Nitron
Yildizi

YUkl parcacklann
akis yini

Sekil 17.7: Bir pulsara ait genel model (deniz feneri modeli).
Hizli dénen ve manyetik alan: gucli olan bir nétrron yildiz,
manyetik dipol ekseni boyunca sinkrotron igmim: yapar. Man-
yetik eksenin dénme eksenine gore egik olduguna dikkat edi-
niz.
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kitlesidir. D&nen bir kiirenin ddnme dénemi

P =2n1R/V

Buradan

P=27R/(GM/R)Y?2
= 27R%2/(GM)2

ancak
M = (4/3)1R3p

oldugundan, (yogunluk, metre kilp basina kilogram biri-
minde olmak (zere);

P = 2nR32/[G(4/3)mpR3] 12 (17.5)
= (3.8x10%)/p12 5

dir. Ornegin 2 ms'lik bir dsnme dénemi igin,

2x1073 s = 3.8x10%/p1/2
pl/2 = 1.9x108
p ~ 4x106 kg/m?3

elde edilir ki bu, bir nétron yildizi yogunlugudur.

(C) MILiSANIYE PULSARLARI

Aletsel siirlamalardan dola-y1, 1982'den 6nce astronom-
lar, Yengec pulsarindan daha kisa dénemli pulsarlar fark
edemiyorlardi. Daha sonra gozlemsel duyarhik artti-
ginda, Vulpecula takim yil-dizindaki tuhaf bir radyo
kaynagini Inceleyen radyo astronomlar, 1.558 mili-
saniyelik doneme sahip, oldukga hizli bir pulsara rastladi-
lar (Sekil 17.8). PSR 1937+214 olarak adlandirilan bu
pulsara deniz feneri modeli uygulanirsa, saniyede 642
kez dondigi gorulur (Yengeg
pulsarindan 20 kez daha hizli), dyle
ki bu doniis hizi, kabaca 1s1k hizinmn
onda birine karsilik gelir! Bunun PSR
anlami sudur: Nétron yildizi, parca-
lanip dagilma hizina ¢ok yakimn bir
hizla dénmektedir. Son yillarda
(puls dénemleri 10 ms'den az olan)
bir ¢ok milisaniye pulsari daha
bulunmustur. l

1937+214

Ak

pulsarindaki dénme hizi, sadece 3.2x10712 s/y1l oraninda
yavaslamaktadir. Bu pulsar, duyarligi yilda birkag
mikrosaniye olan atom saatlerinden bile daha duyarlidir
ve bugiine kadar mevcut en iyi zaman standardin: ver-
mektedir. Bu deger, normal pulsarlarin ¢ok hizli olan
spin (donme) yavaslama oranina ters gdriinmektedir.
Bunun bir agiklamas: sdyledir: Milisaniye pulsarlar1 ¢ok
zayif manyetik alanlara sahiptir. Belki de nétron yildizla-
rinin tipik degerinden bin kat daha zayiftir. Eger dyle ise,
0 zaman atarca nasil gorulebilir pulslar yayabilmektedir?

One siiriilen senaryo, pulsarin cift sistemlerde
yeniden canlandig: seklindedir. Bir ¢ift sistemdeki bile-
senlerden biyik kitleli olani, (evriminin sonucu olarak)
bir siipernova patlamasiyla nétron yildizi olusturur ve
zamanla yaslanir. Milyarlarca yil gectikten sora, disik
kitleli diger bilesen, kirmizi dev evresine girerek "6li"
pulsarin gevresine madde aktarmaya ve pulsarin gevre-
sinde disk olusturmaya baslar. Bu akan madde, nétron
yildizi etrafinda hizli donen bir birikim diski meydana
getirir. Diskin i¢ sirlart pulsarin manyetik alani ile
etkilesmeye baslar. Bu etkilesim, pulsarmn dénmesini
hizlandirarak, pulsar: tekrar canlandirir. Bu olaya "kirbag
etkisi" ad1 verilmektedir.

PSR 1957+20 olarak bilinen milisaniye pulsari, ona
"kara dul" denilecek kadar Gin kazanmistir: Bu pulsarda,
disar1 dogru genigleyen bir madde akis1 vardir. Bu madde
akisi, yuksek hizli ve sicak bir riizgar vasitasiyla olmak-
tadir. Bu riizgardaki pargaciklar 1sik hizina yakin hizlarla
digar1 atilir. Siddetli rizgarla birlikte atilan madde, aym
zamanda pulsarin bilesenine de zarar verir. Kirmizi dev
evresine dogru gitmekte olan bu bilesen, kiitle aktarimi
ile ve bu yolla kazandiracag: spin artis1 ile yash pulsar:
tekrar canlandirir. Canlanan pulsarin olusturacag: riizgar,
bilesen yildiza carparak burada sok dalgasi olusmasina
neden olur. Bu sok dalgas: yildizin bir yiiziini 5000 K'e

1412 MHz

Hazli pulsarlarin dikkat ¢eken
oOzelliklerinden  biri de, doénme
hizlarinin  gok kararli  olmasidir.
Ornegin PSR 1937+214

9216 psec |

Zaman

Sekil 17.8: ilk bulunan milisaniye pulsar1 PSR 1937+214'(in 1412 HMz'deki ilk gozlemleri.
Bu puls serisinin tim zaman araliginin sadece ~10 ms olduguna dikkat ediniz.
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kadar 1sitir ve yildizin yiizeyindeki maddeyi siywrip sU-
rikler ve onu zamanla tlketir. Bdylece, sembolik bir
anlamda pulsara, "beslenen yildiz" denilebilir. Tipki
"kara dul" érimceklerinde oldugu gibi bu beslenme onu
canh tutar. Muhtemelen bitlin milisaniye pulsarlari bdyle
olusmuslardir.

Milisaniye pulsarlarindan biri olan PSR 1855+09,
bir ¢ift sistemin Uyesidir. Bu sistemin 12.3 glinlik yorin-
ge donemi, puls dénemindeki Doppler kaymasinin gos-
terdigi degisiminden bulunmustur. Yoringe hemen he-
men daireseldir; burdan pulsarin bileseninin 0.2 ile 0.4
Mg arasmda bir kitleye sahip oldugu sonucunu ¢ikmak-
tadir. Bir evrim senaryosuna gore; disik kutleli bir
anakol yildiz1 ile ~3 Mg kiitleli bas yildiza sahip bir ¢ift
sistemin, evrimlesmesi sonucunda bugiin gordigimuz
PSR 1855+09 pulsari olusmustur.

(D) CIFT PULSARLAR

Galaksimizdeki pekgok yildiz, ¢ift ve ¢oklu yildiz sistem-
lerinin Uyeleridir. Cift sistemin Uyelerinden birisi stiper-
nova olduktan sonra bile sistem dagilmadan kalir. Bu
nedenle radyo pulsarlar: ¢ift sistemlerde bulunabilir. Bu
tirden ilk gobzlenen radyo pulsar1 PSR 1913+16'dir.
Russell Hulse ve Joseph Taylor tarafindan Temmuz
1974'de yeni pulsarlarin arastirildig: bir ¢aligmada bu-
lunmustur. Bu pulsar, dénemi sadece 0.059 s oldugundan
dolay: dikkat ¢ekmisti. Hulse ve Taylor PSR 1913+16'y1
Eylil 1974'te tekrar gdzlediklerinde, doneminin 7.75
saatlik zaman araliginda blylk ve donemli bir degisim
gosterdigini buldular. Ancak yoriinge dénemi 7.75 saat
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Yoriinge Evresi

Sekil 17.9: PSR 1913+16 cift pulsarinin kiitle merkezi
etrafindaki hareketinden ileri gelen, dikine hizindaki
Doppler kaymasi. Sifir hiz seviyesine gore olusan asi-
metrik yapi, yoriingenin eksantrik oldugunu gdéstermek-
tedir.

olan ve pulsar iceren bdyle bir ¢ift sistemden nasil diizen-
li  degisimlerin gelebilecegini dusundller. Pulslarda
gordikleri donemli degisim, sistemin yoringe hareketin-
den dolayi, sinyalde olusan Doppler kaymasindan ileri
gelmekteydi (Sekil 17.9). Pulsar gozlemciden uzaklasir-
ken atimlariin pikleri birbirlerinden daha fazla ayrilir ve
bdylece pikler arasinda daha uzun zaman araliklar: olu-
sur. Gozlemciye yaklasirken ise, yaklasirken ise pulslarin
pikleri birbirlerine yaklasip siasir ve pikler arasinda daha
kisa zaman araliklari olusr.

PSR 1913+16 pulsar1 bizden 5 kpc uzakliktadir.
Pulsar1 veya onun bilesenini gérmek icgin yapilan optik
ve-igin  gozlemleri olumlu sonug vermemistir. Atarca
sadece radyo bdlgede gozlenebilmektedir. Bu gézlemlere
gore yoriinge yaribiiyiik ekseni 7x10°5 km (yani Giines'in
yarigap1!) olarak bulunmustur. Sistemin toplam kiitlesi
ise 2.83 Glines kitlesi olarak belirlenmistir. Pulsarin
kutlesini 2 Mg (tipik notron yildizi kitlesi) kabul eder-
sek, bilesenin yaklagik 0.8 Mg 'lik bir kitleye sahip oldu-
gunu gorlriz. Bu bilesen muhtemelen bir beyaz ciicedir.

Bagka ¢ift pulsarlar da bulunmustur. PSR +065564
cift pulsart 2452 419k bir yériinge dénemine sahiptir.
Yoérungesi hemen hemen tamamen daireseldir, yoriinge
yarigap1 sadece 750000 km'dir, yani Glines'in yaricapin-
dan biraz daha blyuktir. Bu nétron yildizinin yoldast
kucik olmalidir. Belki de bir beyaz ciicedir. Bu sistemin
dairesel yoriingesinin tersine, PSR 2303+46 cift pulsari,
dismerkezligi oldukca biiylik bir ydriingeye (e=0.658)
sahiptir. Yoriinge dénemi 12.34 glindir. Bu sistem blyuk
bir olasilikla, kiitle oranlar yaklasik 1 olan ve bilesenle-
rinin kitlesi 1 Mg'den biraz daha biyik olan iki nétron
yildizindan olusmaktadir.

(E) SUPERNOVALARLA OLAN iLISKi

Supernovalar, yasamlarinin sonunda son derece siddetli
bir sekilde patlayan yildizlardir (ayrmtilar icin bkz. Bo-
lum 18). Bdylesi patlamalar, ¢ekirdegin ¢okmesini gerek-
tirir ki bu cokls blyuk kutleli yildizlarin patlamasiyla
meydana gelir. Bu patlama ile kutlenin ¢cogu uzaya firlati-
lir. Cekirdek ¢okme sonucunda, bir nétron yildizi olus-
turmak Uzere asir1 yuksek bir yogunluga erisir. Eger bu
model dogru ise, nétron yildizlarinin pulsarlar olarak
slipernova kalintilar: ile birlikte bulunma-larini bekleye-
biliriz. Buna gosterilecek ¢ok iyi bilinen iki 6rnek vardir:
Yenge¢ Bulutsusu [Boélum 18.5C] ve Vela takim-
yildizindaki Gum (Sakiz) Bulutsusu. Ayrica bir ¢ok iyi
aday daha bulunmustur.
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daha o©nce 1942'de Walter
Baade ve R. Minkowski
tarafindan ileri sUrilmiistiir.
Simdilerde bu yildizin bir

pulsar oldugu bilinmesine

ragmen  astronomlar  onu,

optik parildamalarini

T farketmeksizin yillarca g6z-
OFE lediler; 0.033 atim/s'lik
pulslar  (yanip  s6nmeler),

o siradan fotograf ¢ekme yon-

temleriyle algilanamamis
olabilir. Optik pulslarin do-

n
i

ken, sagda ise soniimlendiginde gorullyor. (Resimler negatiftir)

David H.Staelin ve Edward C.Reifenstein'in, Yen-
ge¢ Bulutsusunun iginde bulduklar: pulsar (Sekil 17.10),
PSR 0531 +21 olarak isimlendiril-mistir (PSR harfleri
pulsar1 belirtirken, 0531+21 rakamlari, onun gokyuzin-
deki koordinatlarin1 belirtir). PSR 0531+21, 0.033 s'lik
yani 30 atim/s'lik bir puls dénemine sahiptir. Yengec
pulsari, radyo bdélgede puls salmasinin yaninda, optik
bélgede de puls verdigi belirlenen ilk pulsar olmustur
(Sekil 17.11). Daha sonra optik ve radyo pulslarinin ayni
doéneme sahip olduklar1 belirlendi. Optik bélgedeki goz-
lemler, ana atimlarin arasinda "ara-puls” denen daha
kucuk atimlarin oldugunu gosterdi (Sekil 17.11B). Cok
bariz pulslar salan bu yildizin bulundugu yerde bir stiper-

1= g -l
H-15n
A
| |
0 10 20 30 ms
Optik
B

Sekil 17.10: Yengec pulsarinin optik bolgede gozlenen atimlari. So

Ida optik puls maksimumday-

nemini belirlemek icin 6zel
stroboskopik teknikler kulla-
nilmigtir.

Yenge¢ pulsari, simdiye kadar kirmiziéte, radyo,
optik, X-151n ve gamma 1sm bdlgelerinde gdzlenmis tek
pulsardir (Sekil 17.11). Atimlar sirasinda salinan toplam
enerji yaklasik 1028 W'dir. Yengeg atarcasi, puls déne-
minde 4x10™® s/s yani 105 s/yil oraninda yavaslama
gosterdigi olcllen ilk pulsarlardan birisidir.

Yenge¢ pulsarinin bulunmas: ile etrafindaki Yen-
ge¢ Bulutsusunun enerji kaynaginin ne oldugu problemi
de ¢bzulmistiir. Butun dalgaboylar: Uzerinden toplam
alirsak, Yenge¢ Bulutsusunun yaklagik 1031 W'hk 1sinim
glictine sahip oldugu goriliir. Eger pulsar donen bir
nétron yildizi ise, ddnemindeki yavaslama, dénme enerji-
sinde yaklasik 5x1031 W'lik bir degisim verir. Eger nét-

196 MHz
C
] | | |
0 10 20 30 ms
111 MHz
D

Sekil 17.11: Yenge¢ pulsarinin X-1iginindan radyo frekanslarina kadar gesitli dalgaboylarinda gérilen atimlari. (A) X-isini; (B)
optik; (c) 196 MHZ; ve (D) 111 MHZ'deki pulslar. Ana puls ile ikinci pulsa ait goreli yiikseklik ve keskinliklerin, dalgaboyuna

gore nasil degistigine dikkat ediniz.
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Sekil 17.12: Bir slipernova kalintis1 olan Gum (Sakiz) Bulutsu-

su. Vela pulsari bunun merkezi civarinda yer almaktadir. (Re-
sim negatiftir)

b

ron yildizinin dénme Kinetik enerjisi, herhangi bir sekil-
de, bulutsunun kinetik ve 1gtnim enerjisine doniistirtlebi-
lirse; donme enerjisindeki bu degisim bulutsunun 1s1nim
yapmasi i¢in gerekli olan enerjiyi saglayacaktir. Yani bu
tamamen, pulsarlarin buyuk manyetik alana sahip hizl
donen nétron-yildizi olmalariyla ilgilidir. Simdi bu du-
rumu ayrintili sekilde inceliyelim.
Herhangi bir kitlenin dénme kinetik enerjisi,

Egonme = (1/2)10?
Burada | eylemsizlik momenti ve o,

o =27n/P

olan acisal donme hizidir. Yogunlugu her yerinde ayni
olan bir kire igin,

I = (2/5)MR?

dir. Burada R, kirenin yaricapidir. Simdi, herhangi bir
siirecin, tum dénme enerjisini 1gmim enerjisine doniistiir-
diigiini varsayalim. O zaman enerjinin korumumundan,

AE, /A g5 e/t =

1$1n1m

olmasi gerekir ama,

dE y5me/dt = (1/2)d/dt(10?)
= (1/2)(d/db)[(2/5)MR2(2n/P)?]
= (4/5)m2MR2(d/dt) (1/P?)
= -(8/5 )m2MR2P-3(dP/dt )

Bununla beraber,

L=dE /dt =

1§1n1M

-0E g5nme/dt

olduguna dikkat ediniz, dyle ki buradan
L = (8/5)m2MR2P-3(dP/dt)

ve

dP/dt = (5/812)(LP3/MR?) (17.6)

olur ki bu esitlik, puls déneminin atarca enerji kaybettik-
ce yavaslayacagim gostermektedir. M icgin 1 Giines kiitle-
si, Riigin 10 km, L igin 1031 W ve P igin 1 s alirsak, kaba
bir yaklasim olarak

dP/dt = (5/812)(1031)(13)/(2x1030)(10%)2
= (5/16m2)(1031/1038) ~ 108 s/s

elde edilir. Yengeg pulsart i¢in P~0.035 s kullanirsak bu
deger;

dP/dt ~ 1013 s/s

olur ki bu, gézlemlerden elde edilen yavaslama oranidir.
Eger Yenge¢ pulsari, bir stipernova kahntist ile bir-
likte bulunan tek pulsar olsaydi, bu bir rastlanti1 olurdu.
Ancak bagka bir tane daha biliyoruz: Vela takimyildizin-
da, Gum (Sakiz) Bulutsusunun merkezinde (Sekil 17.12)
yeralan PSR 0833-45 pulsari. Bu pulsardan optik atimlar

Vela Pulsar

Gama-i5in

L

.ILJ'hI ¢

Zaman

Garel Ak

Sekil 17.13: Vela pulsarindan yayilan optik ve gamma ism
pulslart.
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her 80 ms'de bir gelir; bu piklerin zirveleri birbirinden
yaklasik 22 ms kadar ayrik, ¢ift pikli bir yapiya sahiptir.
Gamma-igin teleskoplari da Vela'dan gelen bu pulslan
saptadilar (Sekil 17.13). Vela pulsarinin dénemi de azal-
maktadir ancak bu, biraz farkli bir oranda, 1.3x1013 s/s
(yani 4x10® s/yil) olmaktadir. O halde bu pulsar da,
deniz feneri modeline ve siipernova-nétron yildizi iligki-
sine destek vermektedir. SN 1989 A'daki pulsari bulmak
icin yapilan arastirmalardan heniiz olumlu sonug ¢ikma-
magtir.

17.3 KARA DELIKLER

Bir kara delik, hicbir cismin hatta 15181n bile kagcamaya-
cag1 kadar kitle cekimiyle egilmis (bozulmus) uzay-
zaman bolgesidir. Modern fizige gore belli bir kitle
yeteri kadar kiiglk bir hacme sigdirilirsa, bir kara delik
olusur. Bu olay, kendi cekim kuvveti altinda maddenin
tim nikleer yakitinin disart atilmasi olayidir. Bilinen
hicbir fiziksel kuvvet, bir kara delik olusturmak Uzere
kendi Uzerine dogru olan bu kiitle ¢gékmesini durduramaz.
Bu olayin gerceklesmesi igin gereken minimum kitle o
kadar buylk degildir; sadece ~3 Giines kiitlesine ihtiyag
vardir. Bu limitteki kitle, ¢ékmeye basladiginda buna
hicbir madde kars1 koyamaz. Hacim, sifir degere ulasin-
caya kadar azalirken, yogunluk sonsuza gidecek sekilde
artar. Bu olaylarin fiziksel anlamda gergeklesmesi, ev-
rende bilinen higbir cisim icin mimkin gorilmemekte-
dir. Bu nedenle, sifir hacim ve sonsuz yogunluk verecek
sekilde, donmeyen bir kitlenin tek bir noktaya ¢cokmesi-
ne, teorik olarak "tekillik" adi verilir. Tekillik, bilinen
fizik yasalarinin kesildigi/bittigi yerdir!

(A) KARA DELIKLERIN TEMEL FiZiGi

Burada kara deligi anlamak igin basit bir yol verilecektir:
Hizi, kacgis hizina esit olan bir cisim dikkate alalim. Bu
cismin sonsuzdaki hizi sifirdir. Burada toplam enerji
(TE= KE+PE);

TE= (1/2) mv® - GmM/R = 0

dir. Toplam enerji korunumlu olacagindan uzaya kagis
aninda

TE=0 = (1/2) M(Vyaes)* - GMM/R
Viaes = (2GMIR)Y?

olur. Higbir cisim 1siktan hizli hareket edemeyeceginden,
maksimum kagis hizi "c" olabilir. Buradan bir kara deli-
gin yaricapi igin esitlik;

R= 2GM/c? (17.7a)

olur. M Giines kdtlesi cinsinden kitleyi gdstermek Uzere
bu esitlik

R=3M km (17.7b)

haline doniisiir. Bu kritik yaricapa Schwarzschild yari-
¢ap1 denir. Einstein genel rolativite (gorecelik) teorisini
yaymladiktan kisa siire sonra Alman astrofizikci Karl
Schwarzschild bu esitlik Gzerine cahismistir. Ornegin
Gunes icin hesaplanan Schwarzschild yaricap: 3 km verir
ve bu vyaricap icindeki Giines maddesi kabaca 10
kg/m®liik bir yogunluk verecektir. Bu yogunluk atomun
cekirdek yogunluguna esdegerdir!

Bir kara deligin cevresinde olusan ilging uzay-
zamanin yapisim anlamak icin, kara deligin icine dogru
kuramsal bir seyahat yapalim: 10 Giines kutleli bir kara
deligin etrafinda 1 AB uzaklikta dolanan bir uzay gemisi
oldugunu varsayalim. Bu uzakliktayken uzay gemisi
herhangi bir siradan kiitlenin yapacag: gibi, Kepler yasa-
sma uygun sekilde kara delik cevresindeki yoriingesinde
dolanir. Bu durumda uzay aracinin yoriingesi ve 3. Kep-
ler yasasi, kara deligin kiitlesini belirleme imkann1 verir.
Gemide, bir lazer sinyalimiz ve bu sinyalin gonderilme
ve geri gelme zamanlarini 6lgmek icin bir de dijital saa-
timiz olsun.

Uzay araci kara delige dogru diiserken, uzunca bir
stire ilging hicbir sey olmaz. Ancak kara delige yaklastik-
¢a giderek giclenen kitle cekim kuvveti, uzay aracindaki
insanin ayagindan basina dogru lastik gibi uzamasina,
omuzlarindan da daralmasma neden olur. Kara deligin
yakmlarinda ¢ekim kuvveti, uzakligin kibuyle ters oran-
til bir yasaya doniisecek kadar anormal artis gosterir. 10
Mg 'lik bir kara delik, bu bdlgeye ulasan insanin boyunu
3000 km'ye varincaya kadar uzatir ve daha sonra
Schwarzschild yarigapr gegilir! Ancak bu anda yeni bir
sey olmaz; kara deligin kenarinm belirleyen higbir isaret
fark edilmez. Bundan sonraki yolculuk cok hizli son
bulur. Schwarzschild yaricap: gecildikten 10 saniye
sonra, tekilligin icine, yani sifir hacme carpariz. Su anda
artik yok oldunuz!

Peki bu seyahat sirasinda uzay aracim arkadan
gorunimi nasil olur acaba? Kara delige dogru diiserken
gemideki lazerden yayilan ik, Esitlik (17.4) ile verilen
cekimsel kayma esitligine uygun bir sekilde kirmiziya
kayar. Yayilan lazer flaglar1 arasindaki siire, genel rélati-
vitenin 6ngordiigii zaman gecikmesi etkisinden dolayi,
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uzayacaktir. Schwarzschild yaricapina yaklastikca gemi-
deki saatin senkronizasyonu daha fazla bozulacaktir. Tam
Schwarzschild yaricapmi gecerken, 1sik hiziyla hareket
etmesine ragmen cikan lazer pulslarinin tekrar gemiye
donmesi sonsuz zaman alir! Yani 1sik sonsuz kirmiziya
kaymaya ugrar (Esitlik 17.4). Digardan bakan bir goz-
lemci icin kara delige dogru olan bu diisiis giderek daha
yavasliyormus gibi gorunir. Clnki kara delige yaklasil-
diginda zaman o kadar yavaslar ki, uzaktaki bir gézlemci
icin zaman durmus gibi goriindr. Yayilan lazer isinlar
giderek artik uzaktaki gdzlemci tarafindan hi¢ algilana-
mayacak kirmiziya kaymaya ulasir. Bdéylelikle bir kara
delik, icine diisen birisini digardaki gozlemcilerin goriis
alanindan tamamen c¢ikardigi igin adeta bir "kozmik
sanslrci" gibi davranir.

(B) BIR KARA DELIiK ETRAFINDAKI UZAY-
ZAMAN YAPISI

Once kara deligin digindaki uzay-zamanin geometrisine
bakalim. Bunun icin, oradaki geometriyi gostermek
amaciyla, bir uzay-zaman diyagrami zerinde calismali-
yiz. Uygun bir uzay-zaman diyagrami, Einstein'in genel
rolativite esitligi ¢ozulerek elde edilir. Boylelikle (en
basit hal olan) kiresel kiitleye sahip, dénmeyen bir kara
deligi cevreleyen bos uzay-zamanin geometrisini gizmis
oluruz. Bu diyagramdaki ©nemli olan ayrinti sudur:
Uzay-zaman durgun degil, dinamiktir. Burada uzay-
zamanin daha dnce tanimlanan kavramlardan ¢ok daha
ilging ve farkli oldugunu gorecegiz.

Sekil 17.4'de cizilmis olan uzay-zaman diyagra-
mindaki koordinatlar, ahskin oldugumuz "uzay" ve "za-
man" degildir. Bu nedenle sekildeki yatay eksen "uzay"
degil "sanki-uzay" olarak, dikey eksen de "zaman" degil
"sanki-zaman" olarak adlandirilmistir. Bu nicelikler
uzayda ve zamanda olgulen niceliklerle ayni degildir.
Gecmisi, diyagramimn asag: kismi, gelecegi ise st kismi

Gelecek Uzay Gemisinin
Yirgegesi
20— T
A
Gelecekteki tekilik
i
F X
*-
_ 0 BN 0
v Isik yollan
o
2 \ v
T
B
T = m
o
m
: e
m
i A Sl
= 1 ?
o Sabit zaman aralqi
I\ dodrulan
-0.5 b
]
o 10 4 T
~d
Gegmisteki tekillik o i
-15E L l T | l | |
’ -1.0 -0.5 Gegmis 0.5 1.0 2.0 2.5
Sanki - Uzay

Sekil 17.14: Bir kara deligin etrafindaki uzay-zaman diyagramu.
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temsil etmektedir. Bu diyagramda 1sik 6zel bir yol izler:
Isik, eksenlere gore 45%lik aciyla hareket eder. Isiktan
daha yavas hareket eden herhangi bir cisim, bu diyag-
ramda sanki-zaman ekseniyle 1sigin yolu (45%lik egim)
arasinda hareket eder. Isigin yolu (45%1ik egim) ile sanki-
uzay ekseni arasinda hareket eden bir cisim, normalde
mimkin olmayan bir hizla, yani 151k hizindan daha hizh
hareket ediyor demektir.

Diyagram, "olay ufku" tarafindan doért bdlgeye
bolinmustiir. Olay ufku aslinda, Schwarzschild yariga-
pmn tanimladig: yerdir. Bu smir 8yle bir yerdir ki, olay
ufkunun i¢ tarafinda meydana gelen hicbir olay digardan
gorulemez; yani disardan goérunen ufkun disinda kalir.
Tekilligin, hem (gecmise karsilik gelen) alt tarafta ve
hem de (gelecege Kkarsilik gelen) Ust tarafta bulunduguna
dikkat edin. Diyagramda ayrica, kara deligin etrafinda
dolanan bir uzay aracinin yoriingesi (O cizgisi) ve uzay
aracindan kara delige atlayan bir kisinin izleyecegi yo-
riinge de (A ile F aras1) gosterilmektedir.

Simdi, yukarida yapilan agiklamalar akilda tutarak,
kara deligin igine dogru yapilan seyahati bu diyagram
lzerinde yorumlayahm. Uzay gemisi kara deligin etra-
finda "O" yorlngesinde dolanirken gecmisten gelecege
dogru (yani sag alttan sag uiste dogru) hareket etmektedir.
"A" noktasindayken uzay gemisinden bir insanin kara
delige atladigint varsayahm. Bu adamin elindeki bir
aracla lazer sinyalleri gdnderdigini kabul edelim. Gon-
derdigi lazer sinyalleri, sekilde dalgal cizgilerle temsil
edilmektedir. Bu dalgal: gizgilerin eksenlere gore sadece
45%ik bir ac1 yaptigina dikkat edin. Dalgali cizgilerin
"O" yolunu kestigi yerler, yayilan bu 1s1g1 olay ufkunun
disindan gorebilecegimiz konum ve zaman degerlerine
karsilik gelir. B'de iken yayilan sinyal "O" hattin1 keser-
ken; kara delige diisen kisi "C" noktasina ulastiginda yani
olay ufkuna (Schwarzschild yari¢ap1) geldiginde yaydig:
lazer sinyali "O" hatt1 ile sonsuz zaman gecmedikce
kesismeyecektir (asimptotik bir durum). Diisen kisi olay
ufkunu gectikten sonra (6rn. "D" veya "E"de iken) yaydi-
g1 lazer sinyallerinin hepsi, tekillik iginde yutulacaktir.
"F" noktasindayken, diisen kisi, tekilligin icine dalacak-
tir. "C" noktas1 ve Otesindeki hi¢ bir olayr disardaki
gozlemciler géremeyecektir.

Bu diyagramda | ile gosterilen bdlge kara deligin
disindaki  gbzlemcinin  uzay-zaman bolgesini temsil
etmektedir. 1l nolu bdlge, Schwarzschild yaricapinin
icinde kalan ve (6nceden tahmin edilen) tekilligi iceren
yerdir. Peki Il nolu bélge nedir? Burasi | nolu bdlgenin
ayna gorlntisudur ve olay ufkunun ve tekilligin disinda
kalan baska bir bolgedir. Diyagramin alt tarafindaki 1V

nolu bdlge ise Il nolu bolgenin ayna goriintisi olan
tekilligi gostermektedir; yani burasi ge¢cmisteki tekillige,
zamani geri dondiren kara delige karsilik gelmektedir.
"X" noktasindan yayilacak bir fotonun, gdzlemcinin
evreni olan | bdlgesinde olay ufkunu kesecegine dikkat
edin. Bu olay: disardan, olay ufkunda parlayan bir 1sik
olarak algilariz. Bu nedenle bu olaya bazen "beyaz delik"
adr verilir.

Il nolu bolge ulasilamazdir. Buranin varligini
gosteremeyiz. Bizler | nolu bdélgede bulunuruz. A-A"
dogrultusundan 11l nolu bdlgeye gitmeye calistigimiz:
varsayalim. Bunu basarabilmek igin igiktan daha hizh
hareket etmeliyiz. Cinkii A-A" dogrultusu sanki-uzay
ekseni ile 45%den daha kiigiik ag1 yapmaktadir. Eger sekli
incelersek, 151k hizindan daha kigik hizlarla I'den 1l
bélgesine higbir yolun olmadigini goruriiz. Isiktan daha
yavas olan tum yollar daima tekilligin icine digecektir.
Bu nedenle 111 bolgesine ulasmamizin yolu yoktur. Ayni
sekilde 1V bolgesine de ulasamayiz. Cunkl burast gegmi-
si temsil etmektedir ve zamanda geriye yolculuk yapa-
mayiz. Sadece Il nolu bolgeye seyahat edebiliriz, ancak
buradan da geri ¢ikis yoktur!

Ancak Einstein'in genel gorecelik esitliginin "do-
nen bir kara delik" kabuliine gére ¢dzilmesi durumunda
tekillikten Kkurtuluruz. Nitekim kara deligin etrafindaki
acisal momentumun yapisi, tekilligin olmadig: farkli bir
karakterde uzay-zaman gostermektedir.

(C) KARA DELIKLERIN GOZLENMESI

izole olmus (yahtilmis) bir kara delik gézlenemez. Ancak
etrafindaki madde ile yapig: etkilesim algilanabilir. Kara
delige dogru digen herhangi bir madde kinetik enerji
kazanir ve 1sinir; iyonize hale gegerek elektromanyetik
1s11m yaymaya baslar. Sicakligr birkag milyon kelvin ya
da daha yukarilara ulastigindaysa bu madde X-iginlar
yaymaya baglar. Yildizlaraaras1 madde icinden gegen
veya bir yildiz yakininda bulunan bir kara delik {zerine
madde ¢eker ve bu maddeyi (yukarda da agiklandig: gibi)
1simm yapmaya zorlar. Bu sirada kara deligin iizerine
diisen madde bir agisal momentuma sahipse, dogrudan
kara deligin Uzerine diisemeyecek, etrafinda bir yoriinge-
de birikerek bir birikim diski olusturacaktir. iste yayilan
X-iginlarinin kaynagi bu birikim diskidir (bkz. Sekil
17.15). Bu nedenle X-1sin kaynaklar: iyi birer kara delik
adaylaridir. Bu konu Bolim 18.6'da detayli olarak ele
alinacaktir.

Genel kabul goren soyle bir goriis vardir: Galaksi-
mize ait X-1s1n kaynaklarimin 1simm guicleri 10%-10% J/s
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~10° Mg/yil

bulunur. Bu madde aktarim orani yakin gift
yildiz sistemlerinde Kkolaylikla karsilanabilir.
Elbette ki %100'lik bir verim mimkin degildir,
ancak %50'lik bir verim bile kabul etsek, bulu-
nan bu madde aktarim orani sadece 2'ye Kkatla-
o nir. O halde buradan anhyoruz ki cift olan X-
Uzaya @M sin kaynaklan, olasi kara delik igeren sistem

adaylaridur.
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Kara delk

Sekil 17.15: Bir kara delik etrafindaki birikim diskinin sematik yapis1 (Ustten
gorunum). Diskin olusmasint saglayan madde, Roche sisimini doldurmus olan
bilesenden (normal yildizdan) gelmektedir.

arasindadir. Ornegin 0.3 Bu ise, bir notron yildizinin veya bir kara delik

nm (3x10°%° m) etrafinda dolanan birikim diskinin i¢ sinirlarinin
dalgaboyunda boyutlarina karsilik gelmektedir.
maksimum 151n1m Gozlenen X-iginim giicunli Ureten madde

yapmak igin  sicaklik
10'K  olmalidir  (bkz.
Wien yasasi, Bolum 8-
6). Bu sicaklikta ~10%
J/is'lik bir 1gimim  giicl
Uretmek igin, kara cisim
1s11mt yapan bir cismin
sahip olacag1 yaricap
kabaca;

R = (L/4noT*)"
~10 km
ya da kitle birikim orani;

dm/dt=RL/GM

= (10%(10%9)/(6.7x10™)(2x10*°)

=7.5x10% kg/s

boyle bir cismin (izerine acaba ne kadar hizla
dusecektir? R yari- caph ve M kitleli bir cismin
yiizeyine diisen maddenin birikim oranina "dm/dt"

diyelim. Bu durumda olusan gravitasyonel enerji:

dE g, /dt = (GM/R) dm/dit

olur. Eger bu enerjinin tamam: 1gmima
doniistiiriliyorsa

(yani verim %2100 ise), toplam i1simm giici L, bu
degere

L = (GM/R) dm/dt
endiren gezegenimsi nebula olusumu

(c) 1 Mg 'lik kitleyi 4x103 km/s'lik hiza ivmelendiren
bir slipernova patlamasi

Gilnes'in, hesapladiginiz bu kinetik enerji degerlerini,
uzaya yaymasi (1s1masi) ne kadar sire alacaktir?



