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Uvod

Cerné dira, kolem které je utvoren akre¢ni disk, je velmi pravdépodobné
fyzikalnim motorem aktivnich galaktickych jader ve vesmiru a to zejména
kvasarti a radiovych galaxii. Zaroven se predpoklada, ze c¢ernou diru s akrec-
nim diskem mohou obsahovat i nékteré binarni systémy hvézd.

Silné rentgenové zareni, které pozorujeme v ptipadé kvazari, pravdépo-
dobné pochézi z nejvnitinéjSich velmi rozzhavenych casti akrec¢niho disku
okolo vysoce aktivni ¢erné diry. Naopak obrovské radiové laloky charakteris-
tické pro radiové galaxie mohou pochéazet z méné aktivni cerné diry, kterou
obklopuje akrec¢ni disk, s velmi vyraznymi vytrysky hmoty ve sméru osy ro-
tace cerné diry. Pokud je pozorovan silny zdroj rentgenového zafeni v okoli
klasické hvézdy, jedna se se témer jisté o binarni systém hvézd. Jedna z nich
je ¢erna dira, v okoli které je utvoren akrecni disk a ktery je sycen hmotou
druhé, klasické hvézdy — jejiho spolec¢nika.

Akrecni disk v okoli ¢erné diry je pravdépodobné pric¢inou charakteris-
tického chovani nejsilnéjsich rentgenovych a radiovych zdroji ve vesmiru,
a proto je této problematice v oblasti astrofyziky prikladan velky vyznam.
Pozornost je soustfedéna predevsim na mechanismy, které zptisobuji a ridi
proces akrece v okoli kompaktnich objektd, a na charakter zareni, které
vznika ve vnitinich ¢astech akrec¢niho disku. Toto zafeni je jedinym zdro-
jem informaci o akre¢nim disku.

Tato diplomovéa prace shrnuje klicové poznatky o vlastnostech akrecnich
disk®® a je c¢lenéna do Sesti kapitol. Prvni dvé kapitoly jsou vénovany za-
kladnimu popisu cerné diry, akre¢niho disku a aktivnich galaktickych jader.
Ve treti kapitole je diskutovan pohyb volné testovaci Castice v gravitacnim
poli statické i rotujici cerné diry. Ve ¢tvrté kapitole je pomoci klasické me-
chaniky tekutin rozebran pripad sférické akrece. Na tyto poznatky pak nava-
zuje pata kapitola, ktera je vénovana zareni akrecniho disku. Posledni Sestéa
kapitola je zmérena na ekvipotencialni plochy znézornujici rozlozeni tlaku
v akrecnim disku, které jsou zkoumany prostiednictvim relativistické mecha-
niky tekutin. VSechny historické poznamky byly cerpany z [24].

Prace je pfehlednym tuvodem do problematiky akrecnich diskti a mo-



hou z ni cerpat pripadni zdjemci o ni. Text je mozno pouzit i jako dopl-
nujici materidl pro vyuku na Pfirodovédecké fakulté Univerzity Palackého
v Olomouci.

Dékuji Mgr. Lukasi Richterkovi, Ph.D. za poskytnuti cizojazyc¢nych stu-
dijnich materialti a za trpélivé vedeni pti tvorbé této diplomové prace.



Kapitola 1

Gravitacéni kolaps a ¢erné diry

Drive néz se zacneme zabyvat studiem akrecnich diskt, velmi strucné rozebe-
reme zakladni vlastnosti ¢ernych dér. Zacatek této kapitoly vénujeme gravi-
tacnimu kolapsu a zavérecnym vyvojovym stadiim hvézd. Déle se zaméiime
na ¢ernou diru a jeji charakteristiku. Soustfedime se na Schwarzschildovu a
Kerrovu metriku, které popisuji prostorocas v okoli statické a rotujici cerné
diry.

1.1 Bili trpaslici a neutronové hvézdy

Podle soucasnych predstav hvézda vznika gravitacnim kolapsem mraku plynu,
jehoz podstatnou c¢ast tvori vodik a helium. V pribéhu gravitacni kontrakce
tohoto oblaku v jeho nitru vzrista teplota, tlak i hustota. Jakmile teplota
v nitru dosdhne asi 107 K, kinetické energie jader za¢ne prekonévat odpudivou
bariéru a zapali se termonuklearni reakce. Probiha syntéza jader vodiku na
hélium doprovazena uvoliovanim velkého mnozstvi vazebné jaderné energie.
Diky tomu se kontrakce hvézdy zastavi na velmi dlouhou dobu. Gravitac¢ni
sila je vyvazena tlakovou silou rozzhaveného plynu uvnitt hvézdy. V tomto
stadiu vyvoje se nyni nachazi také naptiklad Slunce.
Zakladni reakci, pii které se premeénuje vodik na helium, je proton-protonovy

fetézecE]. Uvéadime zde jednu z variant jeho prubéhu [9]

'H+'H—*H+e" +v(0,42MeV)  'H+'H — *H+e" + v (0,42 MeV)

et +e — v+7(1,02MeV) et +e” —v+7(1,02MeV)
H+'H — *He + v (5,49MeV)  *H+'H — *He + v (5,49 MeV)

IHelium z vodiku nemusi vznikat pouze proton—protonovym Fetézcem. Pii vyssich tep-
lotach 10'° K probihé uhlikovy neboli Betheho—Weizssickertiv cyklus a v tomto pfipadé
vznik4 také *He a uvolni se energie 25 MeV [9].



SHe 4 *He — “He + 'H+ 'H (12,86 MeV). (1.1)

Energie, ktera se v jednotlivych reakcich fetézce uvoliuje je uvedena v zavor-
kach. Souctem téchto hodnot dostédvame celkovou energii uvolnénou v pri-
béhu proton-protonového fetézce a jeji hodnota je 26,72 MeV.

Kdyz se zasoby vodiku v jadru hvézdy vycerpaji, neni tu momentalné pa-
livo pro dalsi termonuklearni reakce a gravitacni stlacovani opét prevazi. Diky
tomu teplota v jadie stoupa a z helia zac¢ina obdobnou cestou vznikat uhlik.
Néasledné syntézou vznikaji dalsi prvky jako kyslik, hot¢ik, kifemik, vapnik az
po ielezoE] Vznikem zeleza Tetéz termonuklearnich reakci ve hvézdach kondi,
protoze prvky kolem zeleza maji nejvyssi vazebnou energii na jeden nukleon,
takze syntéza dalsich prvki jiz neni exotermickou reakci. Konci tak nejdelsi
perioda aktivniho zivota hvézdy.

Pak se chovani hvézdy znacné promeéni. Hvézda projevuje nestability: pul-
suje, odvrhuje vnéjsi vrstvy nebo dokonce vybuchuje jako nova nebo super-
noval’l Nyni nic nebrani gravitaéni sile, aby hvézdu vyrazné stlacila. Prudce
se zmensi jeji polomér a hustota vzroste fadové az na 10® kg . cm 3. Hvézda se
dostava do konecné faze své evoluce. Takto stlacena hmota, tvorené prevazné
atomy Zeleza (pokud je hvézda dostateéné hmotna na to, aby byl vznik Zeleza
v jejim centru mozny), se zacne branit proti dalsimu stlac¢ovani. Vznika Fer-
miho tlak degenerovanych elektronti, ktery vyvazuje gravitacni sily. Hvézda
se v tomto stadiu vyvoje nazyva bily trpaslik. Na obrazku muzeme vi-
dét priklad bilého trpaslika, ktery se nachazi ve stredu planetarni mlhoviny
Kocici oko.

V tomto stavu muze ztistat jiz trvale, pokud jeji hmotnost neni tak velka,
aby gravitac¢ni sily pfekonaly Fermiho tlak. Hrani¢ni hmotnost, pii které je
hvézda ve stadiu bilého trpaslika jesté stabilni, se nazyva podle svého obje-
vitele Chandrasekharova mezﬂ Chandrasekharova mez je 1,4 M, pro nero-
tujiciho trpaslika. Pro rychle rotujici hvézdu ¢ini tato mez az 3 M. Polomér
bilych trpasliki se pohybuje fadové v tisicich kilometrt. Je zfejmé, ze konec-
nym stadiem Slunce bude pravé bily trpaslik. Na obrazku je znazornén
pomeér velikosti Slunce dnes a jeho budouciho konec¢ného stadia.

Pokud hmotnost hvézdy prekroc¢i Chandrasekharovu mez, pokracuje gra-
vitacni stlacovani. Elektrony jsou natlacovany na jadra a preménuji protony

2Syntéza prvkil s vy$sim protonovym é&islem zalezi také na hmotnosti hvézdy. Pokud je
hvézda mélo hmotnd, nevytvoii se v ni podminky pro syntézu vSech uvedenych prvki az
po Zelezo. Syntéza v tomto pripadé konci nékterym prvkem s niz$im protonovym cislem.
Prikladem takto méalo hmotné hvézdy muze byt Slunce.

3Pii vybuchu supernovy mohou vznikat i t8z§i prvky aZ po uran.

4 Subrahmanyan Chandrasekhar, americky fyzik indického ptivodu, nositel Nobelovy
ceny, mez vypocetl v roce 1930.



Obrazek 1.1: Planetarni mlhovina NGC 6543, Kocici oko. V jejim stiedu mi-
zeme pozorovat jedno z konecnych stadii hvézd — bilého trpaslika [3]. Diky
snimku v nepravych barvach jsou zretelné jednotlivé prstence, které vyzna-
¢uji hranice materidlu vyvrhovaného v intervalech 1500 let. Vyskytuji se zde
také velmi vyrazné vytrysky rychlejsiho plynu, které narazeji do jednotlivych
prstencti pomalejsiho plynu a vytvareji tak razové viny [20].

Obrazek 1.2: Slunce ve svém kone¢ném stadiu bilého trpaslika v porovnani
se svou soucasnou velikosti [3].

na neutrony a vznika tak rovnovaha mezi gravitacnimi silami a silami vyvo-
lanymi Fermiho tlakem degenerovanych neutroni. Hvézda v tomto stadiu se
nazyva priznac¢né neutronova hvézda. Prudka imploze pfi vzniku neutronové
hvézdy vyvola c¢asto vybuch supernovy. Hvézda odhodi obrovské mnozstvi
hmoty do mezihvézdného prostoru a vyzaii mnoho elektromagnetickych a



gravitacnich vin. Pozlistatkem po vybuchu supernovy je naptiklad Krabi ml-
hovina na obrazku L3l

Obréazek 1.3: Krabi mlhovina (NGC 1952) v souhvézdi Byka je pozistatkem
po vybuchu supernovy, ktery pozorovali v roce 1054 ¢insti hvézdari. Na denni
obloze zéfila po dobu jednoho mésice [3].

Neutronové hvézdy mohou byt také obklopeny silnym magnetickym po-
lem, ve kterém magnetickd indukce dosahuje hodnot 107 T. Pokud tyto ne-
utronové hvézdy rychle rotuji, vznikaji pulsary. Pulsar pozorujeme jako radi-
ovy zdroj, ktery vysila pravidelné kratké pulsy. Schéma pulsaru na obrazku
znazornuje vznik pulsi, ktery zptisobuje rozdilny smér osy rotace a osy
magnetického pole. Radiové zafeni pulst vznika diky spirdlovému pohybu
elektronti podél magnetickych indukénich ¢ar. Tento druh zafeni je nazyvan
synchrotronové zareni [24].

Mohou nastat pripady, kdy indukce magnetického pole v okoli neutronové
hvézdy dosahuje hodnot az 102 T. Takovéto objekty nazyvdme magnetary.
Jejich povrch je pokryt krustou, jejiz pukéni spojené s pohybem magne-
tickych indukénich ¢ar mtze zpusobit charakteristické otiesy doprovazené
zéblesky mékkého rentgenového zafeni [7].

Polomér neutronové hvézdy se pohybuje fadové v desitkach kilometra a
hustota kolem 10! kg . cm 2. Hvézda miize ziistat neutronovou trvale, pokud
jeji hmotnost neni tak velka, aby gravitacni sily piekonaly Fermiho tlak a
jaderné sily, které ptisobi mezi neutrony. Obdobné jako u bilého trpaslika
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Obrazek 1.4: Schéma pulsaru [3].

je urcena hrani¢ni hmotnost, po kterou ztistava neutronova hvézda stabilni.
Nazyva se Oppenheimerova—Landauova mezﬂ a jeji hodnota je 2 M®E|

Hvézdy pti svém starnuti odhazuji obrovské mnozstvi hmoty. Hvézda zro-
zend s hmotnosti 8 M, ztrati v pribéhu vyvoje dost hmoty na to, aby se
naveky stala bilym trpaslikem. Vétsina hvézd zrozenych mezi 8 M, a 20 M,
odmrsti do mezihvézdného prostoru tolik hmoty, Ze jejich vyvoj skonci ve sta-
diu neutronové hvézdy [24].

1.2 Cerna dira

Pokud hvézda navzdy neztistane ani bilym trpaslikem ani neutronovou hvézdou
a je-li jeji hmotnost poté, co odhodi velké mnozstvi své hmoty do mezihvézd-
ného prostoru, tak velka, ze pfesahuje Oppenheimerovu-Landauovu mez, na-
stane gravita¢ni kolaps a vznikne ¢ernd dird]'}

V centru c¢erné diry nalezneme singularitu. Je to oblast, kde prestavaji

5J. Robert Oppenheimer, americky teoreticky fyzik, se svymi spolupracovniky uréil mez
v roce 1938. Lev Davidovi¢ Landau, rusky teoreticky fyzik, svymi ttvahami o neutronovych
jadrech hvézd dal podnét k Oppenheimerovym vyzkumtm.

6Tato hodnota neni zatim urcena presnd, protoze jesté nebylo dokonale pochopeno
chovani jadernych sil pfi velmi velkych hustotach. Vime ale jisté, ze se pohybuje mezi
hodnotami 1,5 My az 3 M.

7Jako prvni zacal pouzivat termin ,¢erna dira“ americky teoreticky fyzik John Archi-
bald Wheeler v roce 1967. Diive se pouzival termin ,kolapsar®.

10



platit rovnice pro popis gravitacniho pole a vsechny znamé fyzikalni zakony.
Singularita je misto s extrémnimi hodnotami fyzikalnich veli¢in, s nulovym
polomeérem, nekonec¢nou hustotou a nekonecné velkymi gradienty gravitac-
niho pole. V singularité je , jakoby“ soustfedéna vsechna hmota byvalé ko-
labujici hvézdy. Kazda svétocara, ktera prochazi singularitou, v ni nespojité
konéi (¢astice pohybujici se podél této svétocary v singularité zanika).

Singularita je obklopena horizontem®} Horizont neni tvofen zaddnou hmo-
tou, je to hranice ¢erné diry v prostoru. Na povrchu horizontu je gravitacni
pole nekonec¢né silné a unikova rychlost se zde rovna rychlosti svétla. Po-
kud se tedy libovolna c¢astice vyskytne v tésné blizkosti cerné diry a prekona
horizont, pak uz neexistuje relativisticky mechanismus, diky kterému by se
Céstice dostala pry¢ z gravitacniho piisobeni ¢erné diry (pfekonala by ho-
rizont v opacném sméru). Céstice je nasledné nucena gravitaénimi silami
pohybovat se smérem ke stiedu ¢erné diry (k singularité), kde zanikéﬂ Jak
uz bylo feceno, z povrchu ¢erné diry nemuize uniknout nic, tedy ani fotony
svételného zareni. Z tohoto faktu plyne, Ze pro vzdaleného pozorovatele je
z pohledu klasické fyziky ¢erna dira neviditelna [24].

V pripadé statické sféricky symetrické hvézdy se radidlni soutradnice ho-
rizontu (Schwarzschildovy sféry) r, nazyva gravitaéni polomér. Jeho velikost
vyplyva z obecné teorie relativity, ale shodou okolnosti lze ziskat identicky
vztah z klasické newtonovské teorie gravitace nasledujicim zptisobem. Uva-
zujme sférické téleso o hmotnosti M a poloméru r. Pak pro inikovou rychlost
v Castice z povrchu tohoto télesa plati vztah

ey »

kde G je gravitacni konstanta. Vyplyva z néj, ze nezalezi na hmotnosti a
slozeni castice, ale pouze na jeji rychlosti v a hmotnosti télesa M. Pokud
polozime v = ¢, kde konstanta ¢ oznacuje velikost rychlosti svétla ve vakuu,
a za M dosadime hmotnost cerné diry, miizeme z predchéazejiciho vzorce
pouze pomoci klasické teorie gravitace odvodit gravitacni poloméI{T_UI [25]

2GM

c2

Ty = . (1.3)

8Horizont v piipadé statické hvézdy je nékdy oznacovan jako Schwarzschildova sféra.

9Podle hypotézy kosmické cenzury se ve vesmiru vyskytuji pouze singularity obklopené
horizontem a existence ,nahé“ singularity neni pfipustna.

10Toto odvozeni provedl v roce 1798 francouzsky fyzik a matematik Pierre Simon La-
place. Samotnou ideu existence ,temné hvézdy* ve vesmiru prosazoval jiz o Sest let dfive
britsky pfirodovédec John Michell. Problému temnych hvézd (pozdéji ¢ernych dér) nebyla
déle vénovana pozornost, do popredi zdjmu se dostal znovu az ve 20. stoleti.

11



Schwarzschildova sféra ma vyznam horizontu udalosti. To znamena, ze z ob-
lasti, kterou horizont udélosti vymezuje, se nemohou k vnéjsimu pozorovateli
dostat zadné svételné signaly (neni zde mozny pienos informaci).

Pokud se ¢astice pohybuje smérem k ¢erné dite, prekroc¢i horizont udalosti
a svij pohyb ukon¢i v singularité, celou tuto drahu urazi za konec¢nou hod-
notu vlastniho casu. Z hlediska vnéjsitho pozorovatele ¢astice do cerné diry
padé nekonec¢né dlouhou dobu. Cim vice se ¢astice blizi k horizontu, pohyb se
z pohledu vnéjsiho pozorovatele zpomaluje a na horizontu se iplné zastavi.
Tento jev je zptisoben dilataci casu a nékdy je oznacovan jako ,zamrzani
udalosti na horizontu®.

Pokud pozorujeme kolabujici hvézdu, jeji polomér se zmensi na gravitacni
polomeér za kone¢ny vlastni ¢as 7 pozorovatele pevné spojeného s povrchem
hvézdy, pro ktery plati vztah [9]

r 2 [(_)/ . 1] | (14)

kde 7y je hodnota radialni soufadnice mérena na povrchu hvézdy pii zacatku
kolapsu od stfedu Schwarzschildovy sféry. Dale se za konecny vlastni cas cela
hmota hvézdy zhrouti do singularity a vznik ¢erné diry se dokonci. Libovolny
interval vlastniho ¢asu A7 méfeny vzdalenym pozorovatelem se prodlouzi
na interval At, pro ktery plati vztah [9]

A
At=—=" (1.5)

kde r je hodnota radialni souradnice méfena na kolabujici vrstvé od centra
hvézdy. Z pohledu vzdéaleného pozorovatele se bude gravitacni kolaps zpo-
malovat a za nekonecné dlouhy ¢as ,,zamrzne“ na horizontu udalosti.

Ve vsech predchozich tvahach jsme predpokladdali idealni pripad cerné
diry, ktera vznikla ze sféricky symetrické nerotujici hvézdy bez jakékoliv
hmoty v jejim okoli. Prostorocas za takovych podminek popisuje Schwarz-
schildova geometrie, kterd je fesenim Einsteinovych rovnic ve vakuu'l} Sch-
warzschildova metrika se uvadi ve tvaru [10]

2GM 2GM\
ds® = — (1 — S;T > (cdt)® + <1 — S;T > dr? + r?(d¥? + sin®V dp?).
(1.6)

HToto feseni nalezl v roce 1916 némecky astrofyzik Karl Schwarzschild.

12



Casto se zapisuje pomoci soustavy geometrodynamickych jednote, kde
plati ¢ = G = 1. Metrika zapsana pomoci této soustavy vypada takto [10]

2M 2M\
ds? = — (1 - —> dt® + (1 — —) dr? + r*(d¥? +sin®d dp?), (1.7)

T r

metricky tenzor méa tedy tvar

—(1—2M/r) 0 0 0

B 0 (1-2M/r)" 0 0

Kt 0 0 0
0 0 0 r%sin®)

Pro soutadnice singularity v Schwarzschildové geometrii plati, ze r = 0 a
hodnota radidlni souradnice horizontu je r = 2M. Schwarzschildova metrika
je nezavisla na Case, sféricky symetricka a je zcela charakterizovana hmotnosti
cerné diry M. Popisuje také prostorocas v okoli libovolné sféricky symetrické
hvézdy, ktera je staticka. Plati i pro pripady pulsujici, explodujici nebo ko-
labujici sféricky symetrické hvézdy. Metrika byla odvozena ve tvaru se
vztaznou soustavou s poc¢atkem ve sttedu hvézdy, pouzité soutadnice nejlépe
vyhovuji vzdalenému pozorovateli.

Ze Schwarzschildovy metriky vyplyva vztah pro gravitacni rudy posuv

[10]
oo = W, (1 - ¥)U2 , (1.8)

kde w, je frekvence signalu, ktery byl vyslan statickym pozorovatelem ze
vzdélenosti r od stfedu ¢erné diry ¢i hvézdy. Pozorovatel v nekoneénu (ve
vzdélenosti mnohem vétsi nez r) detekuje tento signil s mensi hodnotou
frekvence w,,. Zmenseni hodnoty frekvence je dano tim, ze signal ztraci
energii pri prekonavani gravitacniho ptisobeni ¢erné diry. Mizeme pouka-
zat na skutecnost, Ze pokud bychom vyslali signal libovolné frekvence w,
pfimo ze Schwarzschildovy sféry (r = 2M), nebude v nekonecnu detekovan
statickym pozorovatelem zadny signal (w., = 0). Timto jsme pomoci vztahu
ovéfili jiz uvadéné vlastnosti Schwarzschildovy sféry.

Predpoklada se, ze vyskyt statickych cernych dér neni ve vesmiru prilis
casty. Daleko prirozenéjsi a Castéjsi je pfipad rotujici cerné diry, protoze

12Pokud budeme chtit piejit od geometrodynamickych jednotek zpét k ptivodnim jed-
notkdm, musime ve vztazich nahradit naptiklad ¢as ¢ vyrazem ct, hmotnost M vyrazem
GCQI, délka [ zlstava zachovana. VSechny tfi zminované veli¢iny maji v geometrodyna-
mickych jednotkich rozmér délky. Seznam dalsich veli¢in a jim odpovidajicich vyrazu je

mozno nalézt naptiklad v [10].
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hvézdy, ze kterych cerné diry vznikaji, rovnéz rotuji. Proto zavadime Kerrovu
geometrii, ktera je opét feSenim Einsteinovych rovnic ve vakuu, ale pro ptipad
rotujici Gerné diry{’} Prostoro¢as kolem rotujici ¢erné diry je tedy popsin
Kerrovou metrikou (v geometrickych jednotkach) [10]

2M 4 M ar sin®y 2
ds* = — <1 - p;) di* %Smdw dt + edr? + (1.9)
2Mra? sin?

P> dv* + <7"2 +a® + 5 > sin®0 dp?
p

a=J/M p* =1r? + a® cos®V A =7r?—2Mr + a?

Soufadnice (t,r,0,p) se nazyvaji Boyer—Lindquistovy a jsou analogické
soufadnicim Schwarzschildovym. Kerrova metrika je zavisla na dvou para-
metrech — momentu hybnosti J cerné diry a jeji hmotnosti M. Podil téchto
veli¢in oznacujeme a, je nazyvan Kerrtiv parametr a charakterizuje rotaci
cerné diry. V geometrickych jednotkach méa rozmeér délky. Pokud plati a = 0
(hvézda tedy nerotuje), pfechézi Kerrova metrika na tvar Schwarzschildovy
metriky . Kerrova geometrie je tedy zobecnénim Schwarzschildovy ge-
ometrie pro pripad rotujici c¢erné diry a pouzité souradnice opét vyhovuji
vzdalenému pozorovateli. Dalsi dtlezitou vlastnosti je nezavislost na case a
symetrie podle osy rotace ¢erné diry (nezavislost na soufadnici ).

Zvlastnosti rotujici ¢erné diry je, ze ma dva horizonty. Pro jejich radialni

soufadnici plati [10]
ry =M+ VM2 — a2 (1.10)

Vnéjsi horizont s radialni soutadnici 7, je horizontem udélosti s obdobnymi
vlastnostmi jako horizont Schwarzschildovy c¢erné diry. Toto tvrzeni lze pod-
porit faktem, ze pro a = 0 ze vztahu plyne, ze ry = 2M v souladu se
vztahem (|1.3]) po prechodu k geometrodynamickym jednotkam.

Pokud se castice dostane do gravitacniho pole Kerrovy cerné diry, jeji
rotace zptisobi, Ze ¢astice je nucena kolem ni obihat souhlasnym smérem. Cim
bliz ¢erné dife se Castice nachéazi, tim je jeji vliv na pohyb c¢astice vyraznéjsi.
Tento jev se oznacovan jako strhavani prostoroc¢asu rotujici ¢ernou dirou. Se
strhavanim prostorocasu velice tzce souvisi oblast zvana ergosféra, ktera se
vytvaii v prostoru nad horizonty a z vnéjsku je ohrani¢ena plochou danou
rovnici [10]

r=M+VM?— a2cos? 1, (1.11)

kterou nazyvame statickd mez. Z rovnice (1.11)) vyplyva, Ze ergosféra je nej-
sirsi v ekvatorialni roviné rotujici c¢erné diry a ptiléha k horizontu udalosti

13Toto Feseni nalezl v roce 1963 novozélandsky astrofyzik Roy Kerr.
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v mistech, kde ji protind osa rotace. Vné statické meze mohou setrvat teé-
lesa v klidu vzhledem k pozorovateli v nekonec¢nu nebo se mohou pohybovat
ve sméru ¢i proti sméru rotace ¢erné diry. Pokud se objekt vyskytuje na sta-
tické mezi, nemize se jiz pohybovat proti sméru rotace cerné diry. V oblasti
ergosféry se zadné téleso nemiize udrzet v klidu vici vzdalenému pozorovateli
a je nuceno obihat souhlasné s ¢ernou dirou.

V pripadé rotujici ¢erné diry existuje hypotetickd moznost cerpat z ni
energii prostiednictvim ergosféfy tzv. Penroseovym procesem. Tato proble-
matika je vice rozvedena napiiklad v [10, 25].

Predpoklada se, ze cerné diry nemusi vznikat pouze kolapsem hvézd, ale
mohly také vzniknout po velkém tiesku v obdobi raného stadia vesmiru. Tyto
¢erné diry by mély mit velmi malou hmotnost asi 1071° M, a nazjvame je
primordialni. Diky takto nizké hmotnosti se u primordialnich ¢ernych dér
velmi vyznamné projevuje pokles hmotnosti zptsobeny tzv. Hawkingovym
zafenim[] Princip tohoto zéfeni vychazi z kvantové mechaniky a piekracuje
zaméfeni této prace, vice v [10]. Podle tohoto principu sférickd ¢erné dira
vyzafuje energii stejné jako absolutné cerné téleso o tzv. Hawkingoveé teplotéT_E‘"]
[10]

B Ah

- 87GM’
kde kg je Boltzmannova konstanta, i je Planckova konstanta a 7 je Ludolfovo
c¢islo. Tento jev byva ¢asto oznacovan jako kvantové vyparovani ¢ernych déﬂ
U primordialnich ¢ernych dér se za kone¢ny cas radiaci vyzaii veskera jejich
hmotnost. Kdyz se hodnota hmotnosti zacne blizit k nule, nastane velmi
prudky nartst energie Hawkingova zareni. Vypareni veskeré hmotnosti ¢erné
diry tedy provazi na konci tohoto jevu exploze [10].

kT (1.12)

1.3 Cerna dira nema vlasy

Rotujici ¢erné diry mohou svou rotaci vytvaret v zakfiveni okolniho prosto-
rocasu vir podobny vodnimu viru. Kdyz se do ¢erné diry zriti hvézda, planeta
nebo néjaka jind mensi cernda dira, vybudi se pulsace. Horizont ¢erné diry se
pohybuje nahoru a dolt jako naptiklad povrch Zemé pii zemétieseni. Tento

14U supermasivich ernjch dér a éernjch dér s hmotnosti fadové odpovidajici hmotnosti
Slunce je energie uvolnéna Hawkingovym zafenim zanedbatelna.

157 tohoto vztahu vidime, Ze teplota T zmiliovaného absolutné ¢erného télesa zévisi
nepfimoumeérné na hmotnosti ¢erné diry M. Tedy ¢im je hmotnost ¢erné diry mensi, tim
roste hodnota energie zafeni uvazovaného absolutné cerného télesa odpovidajiciho ¢erné
difte.

16Jak je asi z pfedchoziho textu patrné, kvantové vypafovani dernych dér objevil v roce
1974 britsky teoreticky fyzik Stephen W. Hawking.
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jev by mél vyvolat gravitacni VlnyFZ], tj. zvlnéni kiivosti prostorocasu, jez se
siri dale do vesmiru.

Ze vsech vlastnosti ¢ernych dér je neprekvapivéjsi nasledujici fakt, ktery
je nékdy popularizatory[®| nazyvan, ze ¢erna dira nema vlasy. ,Po dokonceni
gravitacniho kolapsu je vnéjsi elekromagnetické a gravitacni pole stacionarni
cerné diry ve vakuu zcela urceno jen tfemi nezavislymi parametry: celkovou
hmotnosti M, elektrickym nabojem (), a vlastnim rotacnim momentem hyb-
nosti J, bez ohledu na to, z ¢eho a jakym zptisobem hvézda Vznikla“H [25].
7 téchto tii cisel Ize s dostate¢nymi matematickymi znalostmi vypocitat tvar
horizontu, silu gravitacniho ptisobeni cerné diry, detaily zakfiveni prostoro-
casu, frekvenci pulsaci, atd. Také zadné méreni, které muizeme provést na
cerné dife, nemuze odhalit vlastnosti hvézdy, ze které se cerné dira zrodila,
s vyjimkou jiz zminénych tii veli¢in.

Co je tedy témi ,vlasy“, které cerna dira nema? Napiiklad nemutizeme
zjistit zda hvézda, ze které ¢erna dira vznikla, byla tvorena hmotou ¢i anti-
hmotou, jestli byla tvofena protony a elektrony nebo neutriny a antineutriny.
Také nelze zjistit tvar hvézdy pfed kolapsem, tj. jestli byla symetricka ¢i ob-
sahovala nerovnosti a ,hrboly“. Tedy také plati, ze pokud kolabuje mirné
nesférické téleso, pak horizont této noveé vzniklé cerné diry se po kratké dobé
ustali jako tplné sféricky.

Dalsimi dtlezitymi ,vlasy“ je magnetické pole. Uvazujme cernou diru,
ktera vznikne kolapsem hvézdy obklopené magnetickym polem. Nez zkola-
buje pod sviij horizont, je magnetické pole ukotveno v jejim vnititku. Poté co
hvézdu obklopi horizont, pole pronika pouze horizontem a ten neni schopen
magnetické pole svazat. Pole se pak pfeménuje na elektromagnetické viny,
které ho odnéaseji z casti do cerné diry a z casti pryc. Nakonec zlistane jen
¢erna dira bez magnetického pole [24].

17Gravitaéni viny nebyly zatim prokazany zadnym pfimym pozorovanim. Nepiimo viak
pozorovany byly v okoli binarnich pulsari.

18 Autorem tohoto pojmenovani je americky teoreticky fyzik John Archibald Wheeler.

19Na feSeni tohoto problému pracovalo nezévisle na sob& mnoho fyzikii. Uvedme na-
priklad ruské fyziky V. L. Ginzburga, I. D. Novikova, americké fyziky R. H. Priceho,
J. B. Hartleho a kanadského fyzika jihoamerického ptivodu Wernera Israele. Dilkaz tohoto
teorému byl dokoncen v roce 1972. Pracovala na ném opét skupina védcti, jeho podstatnou
¢ast provedl britsky teoreticky fyzik Stephen W. Hawking.
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Kapitola 2

Zakladni charakteristika
akrec¢niho disku

S existenci ¢ernych dér ve vesmiru je velmi tizce spjata problematika akrec-
nich diskd. V této kapitole budou rozebrany zakladni principy a déje, které
jsou spojeny s akreci. Zamérime se rovnéz objekty ve vesmiru, ve kterych se
pravdépodobné cerné diry s akrec¢nimi disky nachazeji. V zavéru kapitoly se
zminime v souladu s nejnovejsimi poznatky o vlivu magnetického pole hmoty
disku na proces akrece.

2.1 Jak se ve vesmiru hledaji ¢erné diry?

Na prvni pohled by se mohlo zdat, Ze cerné diry nelze pozorovat, protoze
z pohledu klasické teorie relativity viibec nezaii a jsou pomérné malé. Cerné
diry se vSak ve vesmiru nevyskytuji samostatné, ale interaguji s okolni hmo-
tou a pravé diky témto interakcim je mizeme pozorovat. Tato pozorovani
se netykaji pouze viditelného svétla, ale elektromagnetického zafeni vsech
vlnovych délek.

Pokud se v dostatecné blizkém okoli rotujici ¢erné diry vyskytne hmota,
¢erna dira na ni ptisobi velice intenzivné gravitac¢ni silou a nuti hmotu po-
hybovat se smérem k jejimu stfedu. Pfedstavme si napriklad proudy plynu,
které padaji do cerné diry. Tento déj se nemusi odehravat tak, ze se plyn
blizi pfimocate nejkratsi cestou k cerné dife. Naopak proudy plynu se mohou
srazet, spojovat a nasledné zacinaji obihat kolem diry po téméf kruhovych
orbitach. Diky tomu, Ze jsou ¢ernou dirou pfitahovany a tfenim ztraceji ener-
gii, se polomér orbit stale zmensuje. Pohybuji se tedy po trajektorii, ktera se
podoba spirale. Pokud se proudy plynu vyskytuji v okoli rotujici ¢erné diry,
plsobi na jejich pohyb zaroven strhavani prostorocasu zptisobené jeji rotaci
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a v blizkém okoli ¢erné diry jsou nuceny obihat ji souhlasné se smérem jejiho
pohybu.

Béhem rotace se plyn kolem diry zformuje do tvaru disku, ktery nazyvame
akrecni. Tento nazev byl odvozen od pojmu akrece, ¢ili nartistani hmoty
centralniho objektu, v nasem piipadé c¢erné diry. Méné vyrazné akrecni disky
lze také nalézt v okoli neutronovych hvézd. V okoli méné hmotnych objekti,
jako napriklad bilého trpaslika, se akrece stava velmi slabou. Akrecéni disk
jako prvni popsal v roce 1969 britsky astrofyzik Donald Lynden-Bell [24].

Spolu s akreénim diskem vznikaji na jeho vnitinim okraji dva obrovské
vytrysky plynu, jejichz smér je orientovan souhlasné s osou rotace disku,
kolmo na rovnikovou rovinu ¢erné diryEl. Na obrazku |2.1] je schéma cerné diry
s akrecnim diskem a vytrysky.

winyskiwsoce
\ energeatickych castic
\ _silogary magnstického
i . pole

akreéni disk

Obréazek 2.1: Schéma ¢erné diry s akrecnim diskem a vytrysky [3].

Pokud se ¢erna dira rychle otaci, zlistava osa jeji rotace neménna. Jak
jsme jiz uvedli, rotujici plyn v bezprostiedni blizkosti Kerrovy ¢erné diry je
strhavan virem prostoru (jehoZ osa je rovnobézna s osou rotace ¢erné diry)
a je nucen rotovat v rovnikové roviné ¢erné diry souhlasné s ni. Cim je plyn
blize k ergosfére, tim sili vliv rotace ¢erné diry na n€j. Rotace vnitini casti
akrecniho disku je tak plné€ urcena, vnéjsi ¢asti vSak ne. Rovina rotace vné;jsi

!Problematikou vytryskii se jako jedni z prvnich zabyvali britsti astrofyzikové Rees a
Blandford.
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casti mize byt od rovnikové roviny cerné diry libovolné odklonéné a rotace
plynu dokonce opacna nez je rotace cerné diry.

Pti akreci se tfenim zahtiva okolni latka. Tento jev je tak vyrazny, zZe
akrecni disk emituje zafeni vSech vinovych délek, je tedy viditelny. Protoze
disk zari v Siroké skale elektromagnetického vinéni, ziskdvame jeho pozorova-
nim a méfenim Sirokou paletu informaci o jeho chovani. Vnitini ¢asti disku,
které jsou velmi rozzhavené, emituji zafeni o velmi vysokych frekvencich. Je
to vétsinou rentgenové zatfeni, jehoz spektrum je velmi vyznamnym zdrojem
informaci o akrec¢nich discich.

Nyni se vratme k vytrysktim, které vznikaji spole¢né s akreénimi disky.
Na obrazku [2.2] jsou znazornény ctyti riizné zpasoby vzniku, které se riznou
mérou uplatnuji v riznych pripadech.

Obrazek 2.2: Vznik vytryskt. Prevzato z [24].

Prvni pfipad, ktery je zndzornén na obrazku (a) nastava v situaci,
kdy je tenky akrecni disk obklopen vrstvou chladného plynu. Diky proudéni
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z horni a dolni strany disku, mtize vzniknout uprostied chladné hmoty pfimo
nad a pod ¢ernou dirou bublina horkého plynu. Horky plyn z bubliny si poté
prorazi otvor, kterym unika ven. Jak uz bylo vyse uvedeno, vytrysk ma smeér
rovnobézny s osou rotace a kolmy na rovnikovou rovinu cerné diry.

Druhy piipad, ktery se tykd obrazku [2.2(b), nastavé tehdy, pokud je
akrecni disk v okoli cerné diry tlusty. Diky odstredivé sile, ktera vznika or-
bitalnim pohybem castic v disku, se vytvoii nad a pod stiedem disku vir ve
tvaru trychtyre. Tfenim viru o disk se sty¢na plocha rozzhavi natolik, Ze z ni
vylétava mnoho castic, které jsou virem soustfedény a nasledné vylétavaji
pry¢. Vznika tak vytrysk, jehoz osa je totozna jako v predeslém pripadé.

V tretim pripadé znazornéném na obrazku (c) se uplatni magnetické
pole akrecniho disku. Magnetické silocary vychazejici z akrec¢niho disku jsou
strhavany jeho rotaci a svinou se do tvaru pomyslné Sroubovice, kterd vy-
chazi nahoru i dolt ze stfedu akre¢niho disku smérem rovnobéznym s osou
rotace ¢erné diry. Diky elektrickym silam se za¢ne uvolnovat rozzhaveny plyn
z okraje disku a bude podél rotujicich magnetickych indukcénich ¢ar a také
pomoci vznikajici odstifedivé sily unasen pry¢. Opét vznikaji dva vytrysky,
jejichz osa je shodnd s osou rotace cerné diry.

Posledni zptisob (obrazek [2.2(d)) vzniku vytrysku je na prvni pohled
témér identicky s predchozim piipadem. Cely proces rotace do Sroubovice
zkroucenych siloc¢ar ve sméru osy rotace cerné diry, které s sebou unaseji
rozzhaveny plyn, je totozny. Podstatny rozdil je v tom, ze magnetické silocary
prochézeji primo ¢ernou dirou. Tento jev si vSak zdanlivé odporuje s tvrzenim
o bezvlasosti cernych déi} Magnetické silo¢ary vsak v tomto piipadé nemaji
puvod v cerné dife samotné, ale pochazeji z ¢astic akrec¢niho disku, které
jiz pohltila cerna dira. Rozzhaveny akrecni disk vypudi magnetické siloc¢ary
do svého stfedu a nuti je prochézet piimo cernou dirou. Tento jev nazyvame
Blandforduv-Znajektuv proces. Naznacuje, jak proudy plynd cerpaji energii
pfimo z rotacni energie ¢erné diry [24].

Praveé tyto vytrysky jsou astronomy velice dobfe pozorovatelné. Nekdy
jsou velmi silné a daleko viditelnéjsi nez samotny akrecni disk. Pozorovat je
opét mizeme i v jiné skale elektromagnetického vinéni nez je pouze viditelné
svétlo. Vytrysky z jadra galaxie Centaurus mtzeme vidét na obrazku a
schéma této galaxie na obrazku

2Roli zde hraje také fakt, Ze bezvlasost dernych dér se tyka pripadf, kdy ¢erna dira
nerotuje a neobklopuje ji akreéni disk.
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Obrazek 2.3: Centaurus A (NGC 5128) je klasicka elipticka radiova galaxie
[13]. V centru se nachéazi ¢erna dira s obrovskym akreénim diskem a radio-
vymi vytrysky 1 milion svételnych rokt velkymi. Jeji mohutny prachovy pas
pravdépodobné vznikl srazkou s jinou galaxii. Snimek galaxie, ktery se na-
chazi v horni ¢asti obrazku, je v jeho dolni ¢asti rozlozen po fadé na snimky,
které zachycuji pouze rentgenovou, optickou a radiovou ¢ast zareni. Posledni
snimek pfedstavuje pouze radiové zafeni s vinovou délkou 21 cm [20].

2.2 Kde se ve vesmiru nachazeji cerné diry?

Ve vesmiru existuji objekty u kterych se predpoklada, ze obsahuji ¢ernou diru.
Pro nas ptipad jsou zajimavé zejména binarni systémy hvézd (dvojhvézdy)
a masivni ¢erné diry v centrech galaxii a to zejména aktivni galakticka jadra
(AGN). Obrézekznézorﬁuje masivni ¢ernou diru v centru eliptické galaxie
NCG 4261.

Aktivni galakticka jadra se lisi od ostatnich jader galaxiiE] zejména velice

3Pouze 1% 5% galaktickych jader fadime mezi AGN.

21



Elipticka galaxie
Centaurus A

[NGC 5128)

= ""‘—'—-4—________
e
Pé= prachi
a plymiu
Harky plyn 2
prachu a plynu

Wiytrysk latky pozorovany
¥ radiovém a rentgenowém
oboru

Cema dira

Zde s asi nachazi sklonény
akreéni disk. Pfimo pozorovan
vEak nebyl.

Obrazek 2.4: Schéma galaxie Centaurus A (NGC 5128) [2].

intenzivnim, netepelnym zafenim s Sirokym rozsahem spektra. Zareni muze
mit také proménny charakter. Dalsimi specifickymi vlastnostmi AGN jsou
malé rozméry (asi jeden svételny mésic) a radiové vytrysky s rychlosti né-
kolika tisicti km.s™*. Nejdtlezit&jsimi zastupci AGN jsou kvasary a radiové
galaxie, kterym se budeme nyni vénova

V soucasné dobé se jejich podstata vysvétluje pomoci poznatki o obtich
c¢ernych dirach, okolo kterych existuje akre¢ni disk s vytrysky. Tyto teorie
vSak nejsou prokazany se stoprocentni jistotou. Existuji také hypotézy, které
tvrdi, ze charakteristické chovani kvasart a radiovych galaxii zptisobuje velice
masivni magneticka rychle rotujici hvézda. Vétsinou vsak byvaji povazovany
za méné pravdépodobné a proto se jimi nebudeme zabyvat [24].

Kvasary i radiové galaxie jsou tedy s velkou pravdépodobnosti tvoreny
¢ernou dirou o hmotnosti 10° M az 10° My, s akre¢nim diskem a vytrysky.
Oba objekty jsou obklopeny ostrovy hvézd dosahujicich rozméra az 100 000
svételnych let. Kvasary a radiové galaxie se lisi aktivitou c¢erné diry, kterou
obsahuji.

4Mezi dalsi reprezentanty AGN patii naptiklad Seyfertovy galaxie a blazary [18].
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Jadro galaxie NGC 4261

7 Uhlowych vtefin

380 unlovych vtefin Lyt
58 000 svetelnych let 400 svetelmych et

Obréazek 2.5: Eliptickd galaxie NGC 4261 ve sméru souhvézdi Panny. Pied-
poklada se, ze v jejim centru se nachazi supermasivni ¢ernéa dira o hmotnosti
1,2.10'2 M, zndzornéna v pravé ¢asti obrazku. Toto ¢ernou diru obklopuje
mohutny akreéni disk o hmotnosti 105 M. V levé ¢asti obrazku jsou zob-
razeny radiové vytrysky z tohoto objektu. Eliptickd galaxie NGC 4261 je
zvlastni tim, Ze cerna dira se nenachazi pfesné v jejim centru. Pro tento
neobvykly jev se zatim nenaslo uspokojivé vysvétleni [3].

Cerna dira uvnitf kvasaru je znaéné aktivni. Proces akrece se projevuje
velice vyrazné. Cernd dira pozira plyn velmi rychle, v disku vzniké obrovské
tfeni a ten nasledné diky tomu intenzivné zari. Intenzita zareni je natolik
vysoka, ze kvili ni nelze pozorovat okolni hvézdy a je viditelny pouze disk.
Nejvnittnéjsi ¢ast disku mtze byt natolik zhava, Ze emituje dokonce rent-
genové zafeni. Chladnéjsi ¢asti disku vzdalen€jsi od jeho stiedu pak vysilaji
zateni o nizsi frekvenci. Objekt se jevi kvazihvézdnéﬂ, ma velikost hvézdy (asi
jeden svételny mésic), ale zafi velice intenzivné skoro jako celd galaxie. Prvni
kvasar 3C 273 objevil v roce 1963 M. Schmidt. Dnes na obloze pozorujeme
radové tisice kvasarti.

Cern4 dira v centru radiové galaxie ma naopak velice nevyrazny akre¢ni
disk. Hmota disku je dirou pohlcovana jen pozvolné, tfeni hmoty v disku
neni velké a disk témeér nezari. PTi pozorovani tedy vidime okolni hvézdy

SEkvivalentem slova kvazihvézdné je vyraz kvazistelarné (kvasistellar), jeho# zkracenfm
vznikl nizev kvasar.

23



z galaxie, nikoliv akrecni disk. Masivni ¢erna dira a nevyrazny akrecni disk
Blandfordovym—Znajekovym procesem vyprodukuji obrovské vytrysky do me-
zigalaktického prostoru. Tyto vytrysky pozorujeme prostiednictvim radio-
vych vin jako velké laloky. Laloky mohou vznikat skutecné obrovské, protoze
smeér osy rotace masivni ¢erné diry a tedy i smér osy vytryski je velice sta-
bilni. Odtud vznikl nazev pro galaxii, v jejim centru sidli ¢erna dira, radiova
galaxie [24].

Jako prvni byla objevena radiova galaxie Cygnus A. Dalsimi radiovymi
galaxiemi jsou napiiklad Centaurus A (NGC 5128), Virgo A (NGC 4486) a
Perseus A (NGC 1275). Na obrazku |2.3|je znazornéna radiova galaxie Centau-
rus A s vytrysky. Na obrazku pak mizeme vidét jeji schéma zpracované
graficky:.

Predpokladéa se, Zze se Cerné diry nemusi nachazet jenom v kvasarech,
radiovych galaxiich a aktivnich galaktickych jadrech. Existuji hypotézy, ze
masivni ¢ernéd dira sidli v centru kazdé galaxie. Pokud neméa akrec¢ni disk,
tedy se nijak vyrazné neprojevuje a my ji nemizeme pozorovat. Vyskyt velice
hmotnych objekti, ze kterych nasledné vznikaji cerné diry v centrech galaxii,
je prirozeny. Pokud se srazi v urcité galaxii dvé hvézdy, je vzdy jedna z nich
odvrzena do centra galaxie a druh4 na jeji okraj. Cim vice nast4ava hvézdnych
srazek, tim hmotnost objektu v centru galaxie narusta [10].

Zamérme se nyni na binarni systémy hvézd ¢ili dvojhvézdy, které jsou
tvoreny dvémi hvézdami obihajicimi kolem sebe. Piredpokladejme, Ze jedna
z nich je natolik hmotna, ze po tom, co ji dojde palivo pro termonuklearni
fazi, se zhrouti do ¢erné diry. Pokud jsou jejich drahy malo vzdalené, hvézda
se dostava prilis blizko k ¢erné dife, ¢erna dira na ni pisobi velice intenzivné
gravitacni silou a pritahuje si k sobé hmotu z vrchnich vrstev hvézdy. Diky
zdkonu zachovani momentu hybnosti hmota z vrchnich vrstev hvézdy nepu-
tuje piimo k cerné dire, ale rotuje kolem ni a vznika tak v okoli ¢erné diry
akrecni disk, jak je znazornéno na obrazku

Pokud pozorujeme svétlo ptrichazejici od takového binarniho systému, pak
samoziejmé vidime pouze hvézdu. Svétlo z ni vSak ptichazi dopplerovsky po-
sunuté. Tento posun se periodicky méni do modré a do rudé oblasti s tim, jak
se hvézda prfi otaceni kolem neviditelného souputnika priblizuje a vzdaluje
vzhledem k Zemi. Z Dopplerova posunu zafeni hvézdy je mozno vypocitat
hmotnost neviditelného spolec¢nika a ovérit tak, ze druhé neviditelné téleso
je skutecné Cernd dira. Bohuzel tento vypocet neni dostateéné presny [10],
abychom mohli jisté tvrdit, Zze neviditelna slozka je skutecné cerna dira a ne
masivni neutronova hvézda. Kromé svétla prichazejiciho z hvézdy mtzeme
také pozorovat akrec¢ni disk mozné cerné diry. Hmota se pii pohybu v disku
tfe a zahfiva se natolik, Ze emituje rentgenové zatreni, které je mozno deteko-
vat. To znamena, ze pokud pozorujeme ve vesmiru hvézdu, od které prichazi
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souputnik - hvézda ¢erna dira
tyou B (HDE 226868)

‘akredni disk

transfer hmoty

Obrazek 2.6: Binarni systém hvézd Cygnus X1 a HDE226868 v souhvézdi
Labuté. Cygnus X1 je zdroj radiového zareni, pravdépodobna cerna dira.
HDE226868 je klasicka hvézda, kterou lze pozorovat ve viditelném svétle.
Obrazek ilustruje akreci hmoty hvézdy HDE226868 na pravdépodobnou cer-
nou diru Cygnus X1 [3].

svétlo s vyse uvedenym Dopplerovym posuvem a v jeji bezprostiedni bliz-
kosti se vyskytuje silny zdroj rentgenového zareni, mtzeme si byt témér jisti,
ze pozorujeme dvojhvézdu jejiz jedna slozka je mozné ¢erna dira [24].

Na obrazku je znama dvojhvézda tohoto charakteru Cygnus X1 a
HDE226868. Temné slozka Cygnus X1 této dvojhvézdy (pravdépodobné ¢erna
dira) ma hmotnost 6 M.

Centrum Galaxie

Predpoklada se, ze ve 26 000 svételnych let vzdaleném centru nasi Galaxie
sidli derné dira o hmotnosti 3.10° M, ktera je ztotoziiovana s radiovym zdro-
jem Sagitarius A* [20]. Ukazuje se, Ze nyni tato supermasivni ¢erna dira je
méné aktivni nez v pribéhu minulych stovek let (detailnéji v [26]). Centrum
nasi Galaxie je zahaleno oblaky mezihvézdného prachu a plynu, které nepro-
pousti svétlo. Mlzeme jej vsak pozorovat pomoci infracerveného, radiového
a rentgenového zareni. Na obrazku je snimek centra Mlécné drahy v ob-
lasti rentgenového zareni. V této oblasti se nachazi mnoho bilych trpasliki,
neutronovych hvézd a ¢ernych dér obklopenych akrecnimi disky. Nejvyraznéj-
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Simi z nich jsou dva bindrni systémy 1E1743.1-2843 a 1E1740.7-2942, které
jsou na obrazku zachyceny jako velmi vyrazné zarici body v jeho stfedni
a pravé casti. Pravdépodobné supermasivni ¢erné dira — radiovy zdroj Sagi-
tarius A* se nachézi uprostied jasné oblasti ve stfedni ¢asti obrazku mezi
zminovanymi bindrnimi systémy [26], 8 [13].

Obrazek 2.7: Snimek centra nasi Galaxie v oblasti rentgenového zafeni pofi-
zeny Chandra X-ray observatoii v ¢ervenci 2001. Zafeni s hodnotami energie
v rozmezi 1-3 keV je vyznaceno Cervené, 3-5 keV je vyznaceno zelené a 58
keV je vyzna¢eno modrte [20, [13].

2.3 Magneticka akrece

Akre¢ni disk je tvoren plynem, ktery vlivem gravitacni sily ¢erné diry okolo
ni obiha. Kromé zminované gravitac¢ni sily na plyn proti ni ptisobi odstrediva
sila, ktera je diisledkem pohybu plynu. Cely tento déj je tlumen tfenim mezi
jednotlivymi ¢asticemi plynu, prostfednictvim kterého je mechanicka energie
plynu pfeménéna na spojité elektromagnetické zareni vsech vlnovych délek.
Toto zafeni je rozptyleno ¢asticemi plynu a nasledné opousti akrec¢ni disk.

Zustava vsak nevyftesena otazka, jak presné probiha preména mechanické
energie na teplo a energii nami pozorovaného zafeni. Jisté feSeni nam nabizi
mechanika tekutin. Vychazi z existence turbulenci, které by mohly vznikat
pii proudéni plynu v disku. Interakce jednotlivych virti, vzniklych turbulenci
v disku, by mohla zpiisobovat tfeni plynu dostatecné velké na to, aby mira
akrece a intenzita zareni disku odpovidala pozorovanym hodnotam. Dosud se
vsak nenalezlo uspokojivé vysvétleni vzniku sil, které by podporovaly vznik
turbulenci v akrec¢nim disku a branily jejich zaniku. Ucelena teorie mechaniky
tekutin akrecniho procesu tedy neexistuje.
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Dalsim otevienym problémem, ktery s predchozi otazkou tzce souvisi,
je neznama pric¢ina presunu momentu hybnosti od vnitinich ¢asti akre¢niho
disku smérem k jeho okrajim. Gravitacni sila pisobici na plyn akre¢niho
disku mtze byt vyrovnana odstfedivou silou a tim padem by plyn obihal
¢ernou diru po stejné orbité do nekonecna. Velmi intenzivni zareni, které po-
zorujeme, by v akreénim disku nemohlo vzniknout. Musi tedy existovat me-
chanismus, ktery zptisobi pfesun momentu hybnosti plynu smérem k okrajim
akrec¢niho disku. Tim nastane pokles rychlosti plynu a tedy i pokles odstfe-
divé sily, pisobici na ¢astici plynu pohybujici se po dané orbité [19].

Resenim celé situace by mohlo byt vysvétleni téchto jevii pomoci mag-
netickych sil. V kvétnu 2005 byl Chandra X-ray druzici pozorovan binarni
systém GRO J1655-40. Tato dvojhvézda je vzdalena 3,2kpc a jeji slozky
cerna dira o hmotnosti 7M; a hvézda o hmotnosti 2,30 se vzajemné obi-
haji s periodou 2,6 dnti. Akre¢ni disk kolem ¢erné diry, ktery je sycen hmotou
hvézdy a méa sklon 67°—85°, je tedy natocen témér bokem k nam jako pozo-
rovateli.

Obrazek 2.8: Vytvarné zpracovani predpoklddaného vzhledu dvojhvézdy
GRO J1655-40 s diskutovanym vétrem v okoli akre¢niho disku, ktery proudi
smérem od jeho stiedu k okrajum [13].
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Z rentgenového spektra dvojhvézdy GRO J1655-40 uvedeného na ob-
razku [2.9] bylo uréeno, ze v okoli akre¢niho disku v roviné s velmi malym
sklonem k roviné disku existuji proudy ridkého vysoce ionizovaného plynu
tzv. vitr. Ten se pohybuje smérem k nam, coz doklddd modry Doppleriv
posuv pozorovaného spektra. Z vyse uvedenych tdaji vyvozujeme, Ze vitr
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Obréazek 2.9: Céast rentgenového spektra vétru v okoli akre¢niho disku cerné
diry o hmotnosti 7M,, kterd je slozkou binarniho systému GRO J1655 po-
zorovaného v kvétnu 2006 Chandra X-ray observatori. Poklesy ve spektru
jsou zpusobené absorpci fotonti dané vinové délky casticemi vétru v okoli
akre¢niho disku. Modra ¢ara v grafu znazorinuje namérené hodnoty Chandra
X-ray observatori a ¢ervena ¢ara znazornuje modelové spektrum, které odpo-
vida prirozenym vinovym délkam jednotlivych prvki plynu. Z grafu je patrny
posun spektra ke kratsim vlnovym délkam, tedy Dopplertiv modry posuv, ze
kterého vyplyva, Ze vitr v okoli akre¢niho disku vane smérem k nam (od
stfedu disku k jeho okrajim). Vzhledem k odhadovanému sklonu akre¢niho
disku lze soudit, ze vitr vane v roviné, ktera svira s rovinou disku velmi maly
thel [15], 13].

vane ze stfedu disku k jeho okrajim a nikoliv z jiného objektu, naptiklad
z hvézdy (druhé slozky dvojhvézdy). Celd situace je zndzornéna na obrazku
Vitr se v tomto pripadé stava dilezitym zdrojem informaci o akre¢nim
disku okolo ¢erné diry v objektu GRO J1655 [15].

Aby mohl vitr tohoto druhu v okoli akre¢niho disku vzniknout, musi
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existovat zdroj v akrecnim disku, ze kterého proudéni vétru ziska energii
na prekonani gravita¢niho piisobeni ¢erné diry. Timto zdrojem miize byt
tepelna energie Ci energie zafeni akre¢niho disku nebo energie pochéazejici
z magnetického pole hmoty akrec¢niho disku. Mozné je také kombinace vSech
uvedenych variant. V pfipadé binarniho systému GRO J1655-40 je plyn vétru
prilis chladny na to, aby cerpal energii z tepelné energie akrecniho disku.
Ionizace plynu vétru je prilis vysokd na to, aby byl vitr pohanén tlakem
zafeni akrecniho disku. Z toho plyne, Ze vitr erpa energii z magnetického pole
akrec¢niho disku, které rotuje spolecné s nim. Tato hypotéza byla nasledné
potvrzena pomoci pocitacovych simulaci.

Ve vesmiru existuje vice Cernych dér s akrecnimi disky, v jejichz okoli
lze pozorovat obdobné vétry. Nikdy vSak nebylo jasné prokazano, ze jejich
pric¢inou je magneticka pole jako v piipadé binarniho systému GRO J1655-40.

Podafrilo se prokazat, ze magnetické pole akre¢niho disku je zdrojem ener-
gie vétru, ktery proudi v jeho bezprostfednim okoli. Naskyta se otazka, zda
napiiklad nestabilni magnetické pole akrec¢niho disku neni hledanou pfi¢nou
vyse zminovanych turbulenci a zda rovnéz nezprostiedkovava pifenos mo-
mentu hybnosti od stiedu disku smérem k jeho okrajim® V soucasné dobé
se témto tvrzenim priklada znacnad vaha avSak neexistuji jejich dostatecné
presvédcivé dukazy [15] [19].

6Piedpoklada se, ze magnetické pole rotuje spoleéné s hmotou disku, tedy magnetické
sily miizou mit rovnéz odstredivé ucinky.
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Kapitola 3

Pohyb castic akrec¢niho disku

V predchozich kapitolach jsme rozebirali zakladni charakteristiky a vlastnosti
akrecniho disku a také jsme se zabyvali objekty, které jsou s akre¢nimi disky
bezprostiedné spojeny. Na tyto informace navazeme a budeme se zabyvat
pohybem jednotlivych c¢astic akrecniho disku, ktery je formovan jak v okoli
statické, tak i rotujici ¢erné diry. Zameétfime se na tvar téchto orbit a detailné
budeme diskutovat vyznac¢né kruhové orbity, jejich radialni souradnice a hod-
noty energie, momentu hybnosti a v nékterych pripadech i thlové rychlosti
castic, které se po nich pohybuji. Tyto orbity hraji vyznamnou roli pfi po-
pisu vnitini oblasti akrec¢niho disku a vlastniho pribéhu akrec¢niho procesu
nebo pri urcovani energie ¢astice vyzarené v pribéhu akrece. Pro tiplnost se
kratce zminime i o fotonovych orbitach. Na zavér kapitoly uvedeme nékteré
zajimavé pripady pohybu c¢astice v gravitacnim poli rotujici cerné diry, ktera
se pohybuje ve sméru souhlasném i nesouhlasném s jeji rotaci.

Budeme uvazovat pohyb testovaci ¢astice akreéniho disku v okoli ¢erné
diry po casupodobnych geodetikach. Testovaci ¢astice mé natolik zanedba-
telnou hmotnost, Ze sama o sobé nezptisobi ve svém okoli zakfiveni prosto-
rocasu.

3.1 Pripad Schwarzschildovy Cerné diry

Pti popisu pohybu castice v poli nerotujici ¢erné diry budeme vychéazet z
velikosti celkové energie Castice v zavislosti na prubéhu jejiho efektivniho
potencialu. Timto zptisobem budou diskutovany stabilni orbity v okoli Sch-
warzschildovy cerné diry. Rovnéz se zminime o vazanych orbitach.
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3.1.1 Casticové orbity

Protoze Schwarzschildova metrika je sféricky symetricka a nezavisla na case,
plati zde zakony zachovani energie a momentu hybnosti. Matematicky zakon
zachovani energie vztazeny na jednotku klidové hmotnosti vyjadiime pomoci
veliciny e = —&.u, kterd je neménnd. Zde u je vektor ¢tyfrychlosti a £* =
= (1,0,0,0) je Killingtv VektOIEI. Zakon zachovani momentu hybnosti vztazeny
na jednotku klidové hmotnosti matematicky vyjadfujeme pomoci neménné
veli¢iny [ = n.u. Zde je opét u vektor ¢tyfrychlosti a n® = (0,0,0,1) je Kil-
lingiiv vektor asociovany se symetrii podle osy z (Schwarzschildova metrika
je nezavisla na soutadnici ¢). Plati tedy [10]

(= —fu— <1—ﬂ)ﬁ (3.1)

r dr’

l=n.u=r17* Sin2193—f. (3.2)

Céstice se v okoli ¢erné diry pohybuje po ob&zné draze, kterd diky zakonu
zachovani hybnosti lezi v roviné. Mizeme tedy bez Gjmy na obecnosti ptred-
pokladat, Ze obézna draha Castice lezi v ekvatorialni roviné ¢erné diry a tedy
plati: ¥ = 7/2 a u” = 0. Diky normalizaci vektoru ¢tyirychlosti plati

u.u = gyguu’ = —1. (3.3)

UZitim vztahu (3.3)), Schwarzschildovy metriky (1.7), podminek ¥ = 7/2 a
u? = 0 ziskdme vyjadieni slozek ctyirychlosti [10]

uu=— ( — ﬂ) (u')? + (1 — g)_l (") +r*(uf)? = —-1. (3.4)

r

Pokud slozky &tyirychlosti nahradime podle vztahtt uf = j—:, u" = g—:, u? =

= 42 wzitim vztahi (3.1) a (3.2) mizeme vztah (3.4) upravit do nasledujiciho

tvaru . . ) )
2M Y\~ 2M\ " [dr l
—(1- = SR — — —=-1. 3.5

Tento vztah dale jednoduchymi tipravami prevedeme na tvar

622—1:%(%)2+%K1_¥> (1+i_22>_11, (3.6)

!Schwarzschildova metrika je nez4visla na ¢ase (na soutadnici 2°). Vektor £* = (1,0,0,0)

nazyvame Killingovym vektorem asociovanym se symetrii podle ¢asové soufadnice z°.
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Definujeme novou konstantu £ a efektivni potencial Vi vztahy [10]

e2—1
&
2 b

Vi = %{(1—?) (1+i—22)—1]. (3.7)

Vztah (3.6) prejde do tvaru [10]

1 /dr\?
&= 5 <E) + Vit (38)

Ze vztahu je velice dobfe patrna analogie relativistického pripadu popsa-
ného Schwarzschildovou metrikou s klasickou mechanikou (Keplerova tiloha).
Diky této analogii mtizeme provadet diskusi obéznych drah testovaci Castic
obdobné jako v klasické mechanice. Pokud vztah pro efektivni potencial
Vet upravime na tvar

M 2 Mi?
‘/Yef—_?+2_7,2_7a (3.9)

. 7 . . 7 . 7 2
je patrné i analogie s Newtonovym tvarem potencialu. Cleny —% a 21? se

vyskytuji v klasickém i relativistickém pripadé, ale clen —I‘f—f je obsazen
pouze v relativistickém pripadé. Dalsi vlastnosti efektivniho potencidlu V¢
vyplyvaji z hodnot pro r = 2M a pro velké hodnoty r
‘/;f(QM) = —l, lim ‘/ef = —%. (310)
2 00 r

Pro velké hodnoty r se vysledky relativistické a klasické mechaniky sho-
duji. S klesajicim r v obou pfipadech efektivni potencial mirné klesa a na-
byvé lokalniho minima a zac¢ind pozvolna rist. Cim mensi 7, tim nartsta
vliv ¢lenu —]‘f—f diky tfeti mocniné r ve jmenovateli a klasicky pripad se
zacina velice vyrazné odliSovat od relativistického. Zatimco v klasickém pfi-
padé hodnota efektivniho potencialu s klesajicim 7 utika do nekonec¢na, tak v
pripadé Schwarzschildovy geometrie hodnota efektivniho potencialu V¢ do-
sahne ve vétsineé pripadl lokdlniho maxima a pak prudce klesa podle vztahu
k hodnoté —% a vytvari potencidlovou bariéru.

Opustime nyni srovnavani newtonovské mechaniky se Schwarzschildovou
geometrii a budeme se opét zabyvat pouze relativistickym pripadem. Pokud
chceme presné urcit hodnoty lokalniho minima a maxima efektivniho poten-
cialu V¢, musime Tesit rovnici

dVe
dr

0. (3.11)
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Po derivaci vztahu (3.9) a nasledné upravé dostavame mezivysledek
Mr® —Pr +3MI* = 0.

7 teseni této kvadratické rovnice vyplyva, ze efektivni potencial V. nabyva
lokalnich extrému pro nasledujici hodnoty 7, [10]

12 M\?
Fm = g7z 11\/1—12(7) . (3.12)
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Obrazek 3.1: Graf pribéhu hodnot efektivniho potencidlu Vee(r) v zavislosti

na ;. Jednotlivé kiivky v grafu udavaji pribéhy pro rtizné hodnoty ﬁ

Diskutujme nyni vztah . Pokud plati ﬁ < /12, tak vyraz pod od-
mocninou ve vztahu (3.12) nabyva zépornych hodnot a neexistuje realné
hodnota radialni soufadnice r,,, pro kterou efektivni potencial V. nabyva
lokélniho extrému. V opac¢ném pripadé, kdy je ﬁ > /12, efektivni poten-
cial V¢ nabyva jednoho lokalniho maxima a jednoho lokalniho minima podle

Vzorce 1' Pokud je ﬁ > 4, nabyva maximum Ve(rmax) kladngch hodnot,
v opacném piipadé nabyva maximum hodnot zapornych. Hodnoty Vet (7min)
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jsou vzdy zaporné. Vznika zde tedy potencidlova bariéra, ale s konecnou vys-
kou. Na obrazku vidime pritbéhy Vs pro nékteré hodnoty ﬁ v zavislosti
na ;.

Pro diskusi chovani obéznych drah testovaci castice, budeme vychéazet

ze vztahu (3.8) a z analogie s klasickou mechanikou. Pokud pro uré¢itou ra-

dialni souradnici ry plati podminka, zZe c¢len (%)2 ze vztahu je nulovy,
miizeme najit tzv. body obratu. Pro pripad ﬁ < /12 body obratu nejsou a
castice, kterd se vyskytuje v gravitacnim poli poli ¢erné diry, pada do niﬂ
Pro ptipad ﬁ > /12 jiz mohou body obratu pro uréitou radialni soutad-
nici ry existovat a testovaci ¢astice v gravitacnim poli ¢erné diry jiz nemusi
do cerné diry primo spadnout, ale miize ji obihat po riznych obéznych dra-
héach. Rozlisujeme ¢tyti druhy orbit podle toho, jak velka je energie £ ¢astice.

1. Prvnim pfipadem jsou kruhové orbity, které jsou mozné tehdy, kdyz
efektivni potencidl Vi a tedy i energie £ nabyva lokalniho extrému.
Tedy v pripadé, kdy radialni soufadnice orbit nabyva hodnot r,, podle
vzorce (3.12). V pipadé maximélni energie £ (rmax), efektivniho poten-
cidlu Veg(rmax) & radidlni soufadnice rp.x je tato kruhové orbita nesta-
bilni. Staci mald zména energie a ¢astice bud spadne do ¢erné diry a
nebo unikne do nekonecéna. V pfipadé minimdlni energie & (ryin), efek-
tivniho potencidlu Veg(rmi) a radidlni soutadnice rp;, je tato kruhova
orbita stabilni. Na obrazku|3.2|jsou vyznaceny hodnoty efektivniho po-
tencialu V¢ pro pripad kruhovych orbit a na obrazku je znazornén
tvar téchto orbitfl

Rozvinme dale problematiku stabilnich kruhovych orbit s radialni sou-
fadnici r,;, danou vzorcem . Radialni souradnice stabilnich kru-
hovych orbit klesa s klesajici hodnotou podilu ﬁ Toto klesani hodnoty
r.,, vsak nemize byt libovolné veliké. Radialni soutadnice rp,s nejblizsi
stabilni kruhové orbity nastava pro hodnotu ﬁ = /12, ktera vyplyva
ze vztahu jiz. vySe zminovanym zpusobem. Dosazenim hodnoty
ﬁ = /12 do vztahu pro radialni soufadnici nejblizsi stabilni

27de je opét viditelny rozdil s newtonovskou mechanikou. V klasickém piipadé je poten-
cialova bariéra nekonecna a tedy ¢astice nemiize nikdy proniknout k centru gravita¢niho
pusobeni, ale naopak je odrazena odstfedivou bariérou od centra gravitacniho plisobeni
pry¢.

3Na obrazku a na odpovidajicich obrazcich a v nésledujicich bodech
diskuse je vyznaCeny rovnéz nejblizsi stabilni, hrani¢ni vizana a fotonova kruhova or-
bita. Oznaceni radidlnich souradnic nejblizsi stabilni kruhové orbity 7, hraniéni vazané
kruhové orbity rnp, a fotonové kruhové orbity rpn je po fadé zkratkou anglickych vyrazt
innermost stable circular orbit, marginally bound circular orbit a photon circular orbit.
Tyto orbity budou studovany v priibéhu diskuse a na konci této ¢asti.
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Obréazek 3.2: Graf pribéhu hodnot efektivniho potencidlu Vi (r) v zavislosti
na y; pro hodnotu ﬁ = 4,3 v prvnim diskutovaném pi¥ipadé. Cernymi body
jsou vyznaceny body obratu o radialni souradnici rg, které se v tomto pripadé
shoduji s radidlnimi soufadnicemi r,,, tedy r¢ = r,,. Cernymi body je zaroveii
vyznacena hodnota energie £ pro pripad kruhové orbity, kterd je zde vzdy
totozna s hodnotou efektivniho potencialu V.

kruhové orbity dostéavame [10]

Tms = 6. (3.13)

2. Pokud pro energii £ testovaci ¢astice plati €(rmm) < € < 0, pak zde
existuji orbity, po kterych se ¢astice pohybuje mezi dvéma body ob-
ratu zvanych periastrum a apoastrum. Tyto orbity jsou neuzaviené,
tedy poloha periastra i apoastra se neustale méni. Tento jev nazyvame
staceni periastraﬁ. Na obrazku jsou vyznaceny hodnoty energie £ a
na obrazku je znazornén tvar orbit pro tento pripad.

Tvar téchto orbit v ekvatorialni roviné mtzeme ziskat, pokud rovnice

R dr . <2 1y de Vo ,
(3-8) vyjadiime §- a z rovnice {) vyjadiime 32 a uzijeme podminku

V=73 Vydélenin: téchto vyrazu ziskdame [10]
1
do_ 4! et (3.14)
dr P [2(€ = Vi (1))

dosazenim ze vztahu (3.7) dostavame

dy LT, 2M 2\

4Staceni perihelia se projevuje také u planet Slune¢ni soustavy (zejména u Merkura),
ale relativisticky prispévek tohoto jevu je v tomto pfipadé mélo vyrazny.
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Obrazek 3.3: Znazornéni tvaru orbit v prvnim pfipadé. Schwarzschildovy
soufadnice r a ¢ jsou zde znazornény jako polarni soutfadnice v ekvatori-
alni roviné. Vétsi orbita o radialni souradnici ry,;, je stabilni, zatimco mensi
orbita o radialni soutadnici 7., stabilni neni a dokonce pro dany pomér
ﬁ neni ani vazana. Je kruhova geometricky, ale ne energeticky. Staci malé
vychyleni smérem od centra cerné diry a castice unikne do nekonecné velké
vzdalenosti od ¢erné diry. Dale jsou zde vyznaceny nejblizsi stabilni kruhova

orbita, hrani¢ni vazana kruhova orbita a fotonova kruhové orbita.

Znaménko volime podle toho, zda ve sméru souradnice ¢ roste nebo
klesa hodnota radialni soutfadnice r. Tvar téchto orbit vyjadieny funkci
¢(r) ziskdme integraci vztahu (3.15)). Diilezitou vlastnosti je zde uza-
vienost orbit. Jednou orbitou rozumime c¢ast trajektorie, kterou castice
urazi mezi dvéma periastry nebo mezi dvéma apoastry. Pokud zména
uhlové souradnice Ay = 27, pak mluvime o uzaviené orbité. Pokud
je tato zména jina, nastava vysSe zminované staceni periastra oy, které
miizeme vyjadrit vztahem [10]

dp = Ap — 2. (3.16)
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Obréazek 3.4: Graf pribéhu hodnot efektivniho potencidlu Vi (r) v zavislosti
na 57 pro hodnotu ﬁ = 4,3 v druhém diskutovaném piipadé. Cernymi body
jsou vyznaceny body obratu o radialni soufadnici rg; a g2 (periastrum a
apoastrum). Silnou ¢ernou vodorovnou ¢érou je zndzornéna hodnota energie
&, ktera se opét shoduje s hodnotou efektivniho potencidlu V. v bodech

obratu.
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Obrazek 3.5: Znazornéni tvaru orbit pro druhy diskutovany piipad. Sch-
warzschildovy soufadnice r a ¢ jsou zde znazornény jako polarni souradnice
v ekvatorialni roviné. U tohoto bodu diskuse je vyznamny jev staceni peri-
astra, ktery je z obrazku rovnéz patrny. Déale jsou zde vyznaceny nejblizsi
stabilni kruhova orbita, hrani¢ni vazana kruhova orbita a fotonova kruhova

bita.
orbita a7



Uhel Ay, ktery ¢astice urazi mezi dvéma nasledujicimi periastry o od-
povidajici radialni souradnici ry; je dvakrat vétsi nez tihel, ktery castice
urazi mezi po sobé nasledujicim periastrem a apoastrem o odpovida-
jicich radialnich soutadnicich 7¢; a 792. Hodnotu Ay tedy lze vyjadrit

[10]
r02 2 —-1/2
Ap = 21/ iQ [62 — (1 - %> (1 + Z—Q)} dr. (3.17)
ror | T T

3. V tfetim pfipadé pro energii £ testovaci ¢astice plati 0 < & < E(rmax)-
Pak castice pohybujici se po této trajektorii ptichazi z nekonecna, pfi-
blizi se k cerné dire, kterou obéhne, a opét unikd z gravitacniho pole
¢erné diry. Tato orbita se v oblastech blizkych cerné ditfe lisi od kla-
sického ptipadu hyperboly z newtonovské mechaniky. Na obrazku 3.6
jsou vyznaceny hodnoty energie £ a na obrazku [3.7] je znazornén tvar
trajektorie pro tento piipad.

4. Ve ¢tvrtém priipadé pro energii € testovaci ¢astice plati E(rpax) < €.
Jelikoz ¢éastice ma pfrilis vysokou hodnotu energie £, nemohou v tomto
pripadé nastat body obratu. Testovaci ¢astice po své trajektorii putuje
do ¢erné diry. Na rozdil od vyse zminovaného pripadu, kdy ¢astice rov-
néz pada do cerné diry, tato trajektorie neni pfima, ale ¢astice cernou
diru obkrouzi po trajektorii, ktera je podobna spirale. Tento pripad
nema analogii v klasickém pojeti. Na obrazku je vyznacena hod-
nota energie £ a na obrazku je znazornén tvar trajektorie v tomto
pripadé.

Na zaveér této casti odvodime vztah pro tithlovou rychlost €2 ¢astice obiha-
jici po kruhové orbité. Budeme uvazovat ¢as méreny statickym pozorovatelem
v nekonecnu, ktery se shoduje s ¢asem urcenym Schwarzschildovou soutradnici
t. Tedy pro libovolnou stabilni kruhovou orbitu v ekvatoridlni roviné plati
[10]

d dy/dr

dt — dt/dr’
Do posledni rovnosti mizeme dosadit ze vztaht (3.1) a (3.2)) [10]

Q= ri? (1 - ?) (é) | (3.19)

Pro hodnoty e a [ kruhové orbity o poloméru r plati dvé podminky. Aby
byla orbita kruhova, musi byt c¢len (%)2, ktery vyjadiuje radialni slozku

Ctyfrychlosti, vztahu (3.6) nulovy (vSechny body kruhové orbity jsou tedy
body obratu).

Q (3.18)
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Obréazek 3.6: Graf priibéhu hodnot efektivniho potencidlu Vi (r) v zavislosti
na y; pro hodnotu ﬁ = 4,3 v tfetim diskutovaném piipadé. Cernym bodem
je vyznacen bod obratu o radialni souradnici rq. Silnou ¢ernou vodorovnou
¢arou je znazornéna hodnota energie &, kterda se opét shoduje s hodnotou
efektivniho potencialu V. v bodé obratu.
30 T T T ! T

5 T S ——————,,,—,—,—————— i PE
R e
L S S SSSSNNS 0 WS SR S S—

y/M

Obrazek 3.7: Tvar trajektorie v tfetim diskutovaném ptipadé. Schwarzschil-
dovy soutadnice r a ¢ jsou zde znazornény jako polarni soutradnice v ekva-
torialni roviné. Dale jsou zde vyznaceny nejblizsi stabilni kruhova orbita,
hrani¢ni vazanéa kruhova orbita a fotonova kruhova orbita.
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Obrazek 3.8: Graf pribéhu hodnot efektivniho potencidlu Vee(r) v zavislosti

na 4; pro hodnotu ﬁ = 4,3 ve ¢tvrtém diskutovaném pripadé. Energie &,

kterd je v grafu vyznacena silnou ¢ernou vodorovnou c¢arou, dosahuje ptilis
vysokych hodnot, a proto zde body obratu nenastavaji.
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Obrazek 3.9: Tvar trajektorie ve ¢tvrtém diskutovaném ptipadé. Schwarz-
schildovy soufadnice r a ¢ jsou zde znazornény jako polarni soutadnice
v ekvatorialni roviné. Déle jsou zde vyznaceny nejblizsi stabilni kruhova or-
bita, hrani¢ni vazana kruhova orbita a fotonova kruhova orbita.
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Ve shodé s prvnim bodem predchézejici diskuse musi v pripadé kruhové
orbity efektivni potencial Vs nabyvat minima, které je dané vztahem ([3.12)).
Pokusme se nyni za predpokladu pfedchozich podminek vyjadfit pomér /e
pomoci M a r. Ze vztahu (3.6 vyjadiime e?

e = (1 - g) <1 . i—i) : (3.20)

Déle ze vztahu (3.12) vyjadiime />

Mr
2 _
l —_— 1_—3_M, (3.21)
tento vyraz dosadime do vztahu (3.20) a dostaneme €2
2
s  (r—2M)
= —. 3.22
S (r—3M) (3-22)
Nyni uz mizeme stanovit pomeér é pouze pomoci veli¢in M a r
[ vV Mr

r

Pokud tento vztah dosadime do vztahu (3.19), dostavame vysledny vztah
pro uhlovou rychlost testovaci ¢astice na kruhové orbitéﬂ [10]

M
0 = = (3.24)
Slozky ¢tyfrychosti ¢astice na stabilni kruhové orbité jsou
u® = u'(1,0,0,9). (3.25)

Slozku u' uréime diky normovani vektoru ¢tyfrychlosti podle vztahu (3.3)).
Dostavame

— (u')? (1 - %) + (u')?*Q*? = —1, (3.26)

r

pro u! vyplyva néasledné vztah, do kterého dosadime za Q% podle vztahu
(13.24))

U= (3.27)

5Vztah ma analogicky tvar jako Keplertv zékon. Tato shoda mezi relativistickou a
nerelativistickou fyzikou je pouze ndhodna. Pokud bychom provedli odvozeni vzhledem k
vlastnimu ¢asu testovaci ¢astice, dostali bychom mnohem komplikovanéjsi tvar. Déle také
neplati pro eliptické orbity jako v klasickém pfipadé, ale pouze pro orbity kruhové.
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Kromé stabilnich orbit s uvedenych v predchozi diskusi, uvazujeme také
vazané orbity. Pokud se ¢astice pohybuje po vazané trajektorii, nemutze unik-
nout do nekonec¢né velké vzdalenosti od cerné diry, ale pohybuje se stale v je-
jim okoli. Vazana orbita s nejmensi moznou hodnotou radialni soufadnice je
kruhovéﬁ a oznacujeme ji hrani¢ni vazana kruhova orbita. Céstice, ktera se
pohybuje po vazané orbité, nesmi mit vétsi energii nez je hodnota jeji kli-
dové energid’e = 1. Pokud by jeji hodnota energie byla vétsi, pak staci velmi
malé vychyleni smérem od centra cerné diry a c¢astice unikne do nekonecna
po trajektorii, ktera se asymptoticky blizi k hyperbole. Pro hrani¢ni vazanou
kruhovou trajektorii tedy plati podminka e = 1, kterou vyjadiime pomoci
vztahu (3.22)) ,

r=2My (3.28)
r(r—3M)

Vyjadienim r dostavame radialni soutadnici hrani¢ni vazané kruhové orbity
Tmp = 4M. (3.29)

Hrani¢ni vdzané kruhové orbity jsou rovnéz vyznaceny na obréazcich
3.7 a 3.9

Pokud se castice vyskytne natolik blizko ¢erné diry, ze gravitacni sila
cerné diry prevazi vSechny ostatni interakce, stane se soucasti jejiho akrec-
niho disku. Zacne se pohybovat kolem c¢erné diry po nékteré z jiz popsanych
orbit v této Casti prace. Druh orbity zavisi zejména na velikosti energie &
castice a jeji hybnosti. Tfenim a dalsimi mechanismy vSak castice pozvolna
ztraceji energii a hybnost, kterou nasledné vyzaii ve formé elektromagnetic-
kého zareni o riznych frekvencich. Diky tomu se postupné pohybuji po stéle
blizsich orbitach. Céastice se tedy pohybuje akreénim diskem po trajektorii,
kterou je mozné zhruba prirovnat ke spirale.

Posledni mozna stabilni orbita, po které se miize c¢astice pohybovat, je
nejblizsi stabilni kruhové orbita s polomérem ry,,s = 6M, viz (3.13). Jakmile
castice dosahne této orbity a jeji energie klesne naptiklad vlivem tfeni, na-
stane prudké zména jejiho pohybu. Céstice se dostane na nékterou z vazanjch
orbit, po kterych neni dale schopna trvalejsiho pohybu. Putuje tedy pfimo
k centru cerné diry, prekroci horizont a zanikne v singularité.

60bdobné jako v pifpadé stabilnich orbit je orbita s nejmen$im moznou hodnotou
radialni soufadnice r,s kruhova.

"Klidové energie ¢astice je vyjadiena vztahem E = mc?. Z tohoto vztahu pro hodnotu
evyplyvi e = E/m = c® = 1.
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3.1.2 Fotonové orbity

Jen kratce se zminime o také o fotonovych orbitach v ekvatoridlni roviné Sch-
warzschildovy ¢erné diry. Diskuse se v pfipadé fotonovych trajektorii provadi
analogickym zptisobem jako u ¢asticovych orbit. Zakony zachovani energie a
momentu hybnosti a vyjadiime pro fotony ve tvaru

2M Y\ dt dop
= —§&. = 1—— _ = . = 24in29—= .
e §.u ( . )d)\’ [ =n.u =r°sin ﬁd)\’ (3.30)

kde A je vhodné zvoleny afinni parametr podél svétocary fotonu. Dale plati
pro svétlupodobny vektor ¢tyirychlosti odlisnd normalizacni podminka [10]

dz® da?
U= Gos~ v 0. (3.31)

Obdobné jako jsme ziskali vztah (3.8) budeme provadét dalsi kroky. Uzitim
podminky (3.31]), Schwarzschildovy metriky (1.7) a podminek ¥ = 7/2 a

u? = 0 ziskdme vyjadieni slozek ¢tyirychlosti [10]

oMY\ [ dt\? oM\ ' [ dr)? do\?
u=—(1-=2"0) (= 1- 2= = 2(Z2) —o.
wa=-(1=2) (&) + (-5F) (&) + () -0

(3.32)
UZzitim vztahi (3.30]) vztah (3.32)) upravime do tvaru

oM\ oM\ ' /dr\? 12
— (1= 2= 2 = — — =0. .
( T) e—|—<1 T) (d)\> +T2 0 (3.33)

Vynésobenim vztahu 1} vyrazem (1 — %) /1? dostavame vysledny vztah
analogicky vztahu (|3.8])

11 (dr\?
— = .34
2R (d)\) + Wt (1), (3.34)
kde jsme definovali impaktni faktor b vztahem

[

o .

b

(3.35)

Pievracend hodnota druhé mocniny impaktniho faktoru 1/b? hraje v piipadé
fotonii stejnou roli, jako energie £ v pripadé castic. Vlastnosti fotonovych
orbit neurcuji hodnoty e a [, jak je tomu v pripadé ¢astic, ale pouze pomér
téchto hodnot. Tato skutecnost je zptisobena volnou volbou afinniho para-
metru \. Pro efektivni potencial fotoni Wy plati

1 oM
W = (1 - —> . (3.36)

r
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Nyni lze pomoci pribéhu efektivniho potencialu fotont W, provést ob-
dobnou diskusi jako v ¢asti [3.1.1 kterd je podrobnéji uvedena napiiklad
v [10]. V nasem piipadé se zaméfime pouze na kruhovou fotonovou orbitu
(pouze na jeden bod pfislusné diskuse).

Obdobné jako pro c¢astice existuje fotonova kruhova orbita, pokud plati

dr

podminka §% = 0 a efektivni potencidl Wt nabyva vzhledem k r extrému.

P1i vySettovani extrému dostavame

dWef
dr

—0. (3.37)

Po derivaci vztahu (3.36)) a vyjadfeni r ziskdme radidlni soufadnici rp), jediné
kruhové fotonové orbity ve Schwrzschildové piipadef]| [10]

ron = 3M. (3.38)

Efektivni potencial Wt tedy nabyva pouze jednoto extrému a provedenim
druhé derivace efektivniho potencidlu Wy zjistime, Ze tento extrém je maxi-
mum. Z predchozi avahy vyplyva, ze jedind mozna kruhova fotonova orbita
je nestabilni. Fotonové kruhové orbity jsou rovnéz vyznaceny na obrazcich
B3 B5, B 2 B,

Pro tplnost dodejme, Zze hodnotu radialni soufadnice kruhové fotonové
orbity rp, = 3M dané vztahem (3.38)) miZeme ziskat také ze vztahu ,
kde polozime hodnotu e = oco. Nekonecna hodnota energie fotont e vzta-
zené na jednotku klidové hmotnosti vyplyva z jejich nulové hodnoty klidové
hmotnosti.

3.2 Pripad Kerrovy Cerné diry

Situace v ptipade akrecniho disku v okoli rotujici ¢erné diry je z velké ¢asti
analogicka jako v predchozim pripadé. Drobné odlisnosti se vyskytuji napfti-
klad v tom, ze radialni souradnice vyznac¢nych kruhovych orbit nezavisi pouze
na hmotnosti M cerné diry, ale i na mire rotace cerné diry, ktera je popsana
Kerrovym parametrem a. Dale je nezbytné vzit v itvahu smeér rotace cerné
diry a strhavani prostorocasu. Budeme rozlisovat ptripady, kdy castice obihé
¢ernou diru smérem souhlasnym ¢i nesouhlasnym s jeji rotaci a zamérime se
rovnéz na chovani Castice v oblasti ergosféry.

Vzhledem k tomu, ze Schwarzschildova metrika je sféricky symetricka,
lezi vsechny orbity testovacich ¢astic kolem statické cerné diry v roviné. Pro

8Kruhové fotonova orbita kolem Slunce nemtize vzniknout, protoze polomér hvézdy je
vétsi nez polomér orbity. V pripadé ¢erné diry takova situace nenastava.
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pripad Kerrovy metriky, kterda je pouze osové symetricka, plati zakon za-
chovani hybnosti pouze pro slozku hybnosti ve sméru osy symetrie. Orbity
testovacich castic tedy nemusi obecné lezet v roviné, ale mohou byt prosto-
rové. Vyjimku tvofi orbity v ekvatorialni roviné rotujici ¢erné diry, které jsou
rovinnéﬂ. Celkova analyza orbit v pripadé Kerrovy ¢erné diry je slozita. V na-
sledujicim textu se soustifedime pravé na tyto orbity a zejména na nejblizsi
stabilni kruhové orbity.

Budeme postupovat analogicky jako v pripadé Schwarzschildovy metriky.
Kerrova metrika (|1.10]) za podminky ¥} = 7 pfejde do tvaru [10]

2M daM 2 2Ma?
d52:—(1——)dt2— a dtdg0+r—dr2+<r2—l—a2+ i )

r r A r
(3.39)
Jak uz bylo vyse uvedeno, plati zde zakon zachovani hybnosti pouze ve sméru
osy rotace (zakon zaroven vyjadiuje celkovy moment hybnosti ¢astice obiha-
jici po orbité v ekvatoridlni roving) a zakon zachovani energiﬂ. Tyto zakony
miizeme matematicky vyjadrit podobnou formou jako vztahy a
110]

e=—¢u=—gyu' — gu’ = (1 - ¥> :—j_ + ZAfaj—f, (3.40)

[ =nu = guu' + gpou’ = _zj\qu% + (r2 +a® + 2]\{&) j—f (3.41)
Pokud ze vztaht a vyjadiime % a %‘f dostaneme

% - % Kr? +a?+ 2]\{&2> e— Mf“l] : (3.42)

‘;—f - % [(1 - %) I+ Mfae] . (3.43)

Uzitim normaliza¢ni podminky (3.3)), do které dosadime za slozky ¢tyirych-
losti u?, u¥ ze vztahti a (3.43) (v” = 0), miizeme pomérné slozitymi
algebraickymi tipravami s vyuzitim pocitacového programu [14] vyjadiit po-
sledni slozku ¢tyirychlosti u”. Toto vyjadieni prevedeme do tvaru, ktery je

9Diky osové symetrii Kerrovy metriky plati ¥ = 7 — ¢ a v ekvatorialni roviné (¢ = %)
se mohou vyskytovat orbity s u? = 0.

0Tyto zédkony plati pro objekty s nenulovou klidovou hmotnosti a jako ve Schwarz-
schildové geometrii jsou vztazeny na jednotku klidové hmotnosti a odpovidaji hodnotam
naméfenym pozorovatelem v nekoneénu
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analogicky se vztahem (3.6))

62—1_1(dr>2 M PP—a?(e®—1) M(l—ae)’

- | — - — — . 3.44
2 2 \dr r + 2r2 73 ( )

Obdobné definujeme konstantu & a efektivni potencidl Vit vztahy

e2—1
E =
2 )
M PP—a?(e—1) M(l—ae)’
= —— — : 4
Ver r + 2r2 r3 (349)

Vztah (3.44) prejde do stejného tvaru jako vztah (3.8])

1 /dr\?
E=—-(—) + V4. 3.46
2 (dr) f ( )

Pokud srovname vztahy a dostavame dulezity rozdil mezi dis-
kusi v pfipadé Schwarzschildovy a Kerrovy metriky. Na rozdil od statického
pripadu Kerrtv efektivni potencial Vi je zavisly na energii (vyjadiené po-
moci e) a rotaci ¢erné diry (charakterizované Kerrovym parametrem a). Je
tedy dilezita skutecnost, zda obéh c¢astic ma souhlasny ¢i nesouhlasny smér
s rotaci ¢erné diry. U rotujici ¢erné diry se projevuje vliv strhavani prosto-
rocasu, ktery brzdi ¢astici rotujici nesouhlasné a napomaha castici rotujici
souhlasné s ¢ernou dirou. Strhavani prostorocasu souvisi s pojmem ergosféry,
ktery zminujeme v casti[1.2]

3.2.1 Vyznacné kruhové orbity

Zaméfme se nyni na kruhové orbity. Pro radidlni slozku ¢tyitychlosti kru-
hové orbity o poloméru r plati podminka % = 0. Vztah (3.46) prejde do
nasledujiciho tvaru

E = Vyl(ryel), (3.47)

Aby castice setrvala na této orbité, musi byt v souladu s klasickou Keplerovou

ulohou také radialni slozka ¢tyizrychleni nulova. Osamostatnénim vyrazu g—:
ze vztahu (3.46]) a naslednou derivaci podle vlastniho ¢asu 7 dostaneme vztah

pro radialni slozku ¢tyfzrychleni, kterou polozime rovnu nulelﬂ [10]
OVt (1,€,0)
or

17e vztahu (3.48)) vyplyva, ze podminka nulové hodnoty radialni slozky étyfrychlosti
vede na podminku extrému efektivniho potencialu V.

— 0. (3.48)
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Po rozvedeni vztahu (3.47)) a (3.48]), provedeni pfipadnych derivaci a po sub-
stitucich w = 1/r a © = | — ae dostavame [12]

e = 1— Mu+ Mz*u?, (3.49)
2areu = r*u(3Mu —1) — a*u+ M. (3.50)

Pokud ze soustavy rovnic (3.49)) a (3.50)) vylou¢ime e, dostavame bikvadra-
tickou rovnici pro proménnou z [12]

a'u’ [(BMu—1)* —AMu’a®] + 227w [3M%u— Mu’a® — M —uad®] +
+ (M- ua2)2 =0. (3.51)

Pomoci pocitac¢ového programu Maxima [14] tuto rovnici fesime, pro dalsi
vypocet pouzijeme pouze nezaporné koreny

1 1
M2 F qu2

(3.52)

T12 = T-
u (iza(Mu3)% — 3Mu+ 1) :
Ziskané vysledky dosadime do rovnice (3.50|) a vyjadiime e. Pomoci substi-

tuce | = = + ae ziskdme rovnéz [. V souladu s [12] dostavame

1
1 —2Mu4+a(Mu?)?
e = Y a( U) 9 (353)

[1 —3Mu + 2a (Mu3)%]

[N

03 [1 + a®u® F 2 (Mu?’)%]
[ = T (3.54)
{u [1 —3Mu =+ 2a (Mu?’)%] }2

Po dosazeni substituce u = 1/r ziskdvame vztahy pro e = e(M,a,r) a l =
= (M ,a,r) pro obecny kruhovy pohyb v ekvatoridlni roviné [4]

. r3 —2Mrz 4+ aMz 7 (3'55)

ri (T% — 3MT‘% + 2aM%>

NI

+ M3 <r2 +2aM3rs + a2>
T (3.56)

ri (r% —3Mrz + ZaM%> ’
Ve vSech vztazich horni znaménko plati pro souhlasny obéh castice a dolni
znaménko pro nesouhlasny obéh ¢astice vzhledem k rotaci ¢erné diry. Pro a =
= (0 v pripadé Schwarzschildovy ¢erné diry pfechazeji vztahy a
po umocnéni na vztahy a .

Mezi kruhovymi trajektoriemi existuji tii vyznamné typy, na které se nyni
zameéfime. Predstavuji limitni pfipady tfidy kruhovych pohybi.
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Kruhové fotonové orbity

Pro kruhové fotonové orbity je charakteristickd nekonecné velka hodnota e
energie vztazené na jednotku hmotnosti, nebot klidova hmotnost fotoni je
nulova. Proto hledame limitu vztahu pro e — o0. Tato podminka
bude splnéna v pripadé€, ze jmenovatel zlomku bude roven nule. Po
substituci y = /1 ziskdvame kubickou rovnici

y® — 3yM 4+ 2avV' M =0, (3.57)

Tato kubickd rovnice nemé kvadraticky ¢len. Podle [5] jde o rovnici v tzv.
redukovaném tvaru s koeficienty p = —3M u linearniho ¢lenu a ¢ = +2av M
u absolutniho ¢lenu. Jeji diskriminant

3 2
D:<£> +<g) — M — M3
3 5

bude pro uvazované hodnoty a € (0,M) zaporny. Redlné kofeny rovnice proto
nelze urcit pomoci Cardanovych vzorcti, 1ze vsak nalézt goniometrické feseni.
Podle [5] dostédvame

_o /Pl e e
y— 3 COS?), COS ¥ = 3.
| )

3

V nasem piipadé cos @ = Fa/M. ReSeni piislusné kubické rovnice jsme ziskali
ve tvaru

N

1 a
y = 2V M cos | = arccos (ZF—> : (3.58)
3 M
Dosazenim do substituce r = 3% a uzitim vzorce cos? o = ziskavame
radialni soutadnici fotonové orbity [4]

2 a
Tph = 2M {1 + cos {5 arccos <$M>} } . (3.59)

Pro a = 0 prechézime ke Schwarzschildovu prostorocasu a pro obé€ znaménka
plati rp, = 3M. Tento vysledek se shoduje se vztahem . V meznim
pripadé Kerrovy cerné diry pro a = M dostavame pro souhlasné obihani
fotonu okolo ¢erné diry hodnotu r,, = M a pro nesouhlasné obihani hodnotu
Tph = 4M.

14-cos2a
2
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Hrani¢ni vazané kruhové orbity

Véazané orbity se vyznacuji tim, Ze Castice jsou na téchto orbitach pii svém
pohybu omezeny jen na urcitou oblast a nemohou z ni uniknout do neko-
necna. Pro orbity, po kterych se mizou pohybovat castice, plati » > r,,. Ne
vSechny tyto orbity jsou vsak vazané. Pokud energie castice v této oblasti
bude vétsi nez klidova e > 1, sebemensi porucha smérem od cerné diry zpu-
sobi, ze se Castice vzdali do nekonec¢na po trajektorii, ktera se asymptoticky
blizi hyperbole. Takovéto kruhové trajektorie jsou sice kruhové geometricky,
ale ne energeticky. Tato vlastnost zptisobuje jejich nestabilitu [4].

Véazané kruhové orbity musi spliiovat podminku r > ryy,, kde ryy, je radi-
alni soutradnice hrani¢ni vazané kruhové orbity dané podminkou e = 1. Tyto
trajektorie jsou z hlediska energetického parabolické. Miniméalni radidlné meé-
fend soutadnice — periastrum parabolického pohybu je dana pravé hodnotou
rmp. Pokud castice na této orbité pronikne do oblasti » < ryy,, bude neod-
vratné pohlcena ¢ernou dirou. Hodnotu r,,;, uré¢ime pomoci vztahu a
jiz zminované podminky e = 1. Po tpravé dostavame

2 — 4rM + 4a/Mr — a® = 0. (3.60)
Substituce z = /r vede k rovnici ¢tvrtého radu

2t — 422 M + 4azvV'M — a® = 0. (3.61)
Pomoci pocitac¢ového programu [14] nalezneme jeji nezdporné koteny

o = VI + VI,
2z = VM —VM —a,
zZ3 = —\/M—l-\/m,
2 = VM +VM +a,

kde kofeny z1,29,23 ptislusi souhlasnému obéhu (horni znaménko) a koren z4
odpovidé nesouhlasnému obéhu (dolni znaménko) okolo ¢erné diry. Po né-
vratu k ptivodni proménné r = 2? dostavame odpovidajici hodnoty

rn = 2M —a+2VM? — Ma,
ry = 2M —a—2VM? — Ma,
rg3 = 2M+a—2VM? — Ma,
ry = 2M+a+2vVM?2— Ma.
Spravné feseni rovnice (3.60)) musi pro a = 0 odpovidat Schwarzschildovu

ptipadu rp, = 4M, ktery se shoduje se vztahem (3.29). Ve shodé s [4] této
podmince vyhovuji pouze néasledujici koteny

Tmb = 2M F a+ 2V M? F Ma, (3.62)
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kde stale plati horni znaménko pro souhlasny a dolni znaménko pro nesou-
hlasny obéh castice kolem cerné diry. Pro limitni piipad a = M vychéa-
zeji hodnoty pro souhlasny obéh 7, = M a pro nesouhlasny obéh r.;, =

= (3+2v2) M = 5,83M.

Nejblizsi stabilni kruhové orbity

Charakteristickou vlastnosti stabilni kruhové orbity je, ze ¢astice po mirném
vychyleni se vraci zpét na tuto orbitu. Aby byla vazana kruhova orbita sta-
bilni, musi efektivni potencial Vi castice na této orbité nabyvat minima.
Dostévame tedy [10]

0?Vee(r,e,l)

or?

Rovnice (3.47)), (3.48)) a (3.63)) uréuji hodnoty r, e a [ stabilni kruhové orbity
v Kerrové geometrii. Nejblizsi stabilni kruhovéa orbita s polomérem 7,4 je hra-
ni¢ni orbita vSech stabilnich kruhovych orbit. Podminka pro nejblizsi

stabilni kruhovou orbitu pfechézi do tvaru [10]

> 0. (3.63)

82‘/:3f(7ﬂms;67l)
or?

Po rozvedeni podminky (3.64) a provedeni pfislusnych derivaci dostavame
rovnici

— 0. (3.64)

—2r° M — 121*M + 24aelM — 12ae*M + 31*r — 3a*e*r + 3a®r = 0. (3.65)

Obdobné jako v predchozich pfipadech provedeme substituce r = 1/u a l =
=x +ae
— 12u2*M — 2M + 3uz? + 6acux + 3a*u = 0. (3.66)

Nyni za e dosadime ze vztahu (3.50). Po tpravach dostavame
3ufr? —1=0 (3.67)

a opét dosadime za x obecny tvar pro kruhové orbity ze vztahu (3.52]).
Po tpravach v souladu s [4, 12] dostavame

1 —6Mu — 3a’*u® £ 8a (Mu®)? =0, (3.68)
po navratu k r ziskdme

r? — 6rM 4+ avV Mr — 3a® = 0. (3.69)
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Zavedeme dalsi substituci r = 22, abychom dospéli k rovnici étvrtého fadu
2t —6M2* + azvVM — 3a® = 0, (3.70)

kde stale horni znaménko znac¢i souhlasnou a dolni nesouhlasnou povahu
obéhu castice kolem cerné diry.

Po néavratu k piivodni proménné pomoci vztahu r = 22, ziskdme pomoci
pocitacového programu [14] obecné osm kofenti 1y, rovnic (3.69). Z téchto
korent vybereme pouze ty, pro které pti prechodu k Schwarschildové prosto-
rocasu dosazenim a = 0 plati r,s = 6M. Vypocet nelze provést pfimo, ale
jako limitu Taylorova rozvoje v bodé a = 0. S pomoci [I4] dostavame pro
radialni soutadnici nejblizsi stabilni kruhové orbity

VARG <\/§M2 L AVIBEM + /2b3 — \/§a2> 4 8absv/

B 40% b%

T V2ci

(3.71)
kde
b = M3 —aM?—a®’M +a® = (M —a)* (M +a),
— M2+ 2bs M — b3 + a?
b3 '

Abychom zjistili hodnoty nejblizsi stabilni kruhové orbity 7., pro ex-
trémni rotaci ¢erné diry pro (e = M), musime opét misto dosazeni pouzit
limitu Taylorova rozvoje v bodé a = M. Pro souhlasny a nesouhlasny obéh
vychéazi po fadé hodnoty

Tms, = M, Tms, = 9M. (3.72)

Na obrazku je graficky zndzornéna zavislost radidlni soufadnice vy-
znacnych kruhovych orbit na mife rotace cerné diry. V pripadé souhlasného
obéhu s rotaci ¢erné diry pro hodnotu a/M = 1 mizeme v grafu pozorovat
splynuti vSech vyznacnych kruhovych orbit a horizontu udalosti s hodnotou
r/M = 1. Tato skute¢nost je vSak pouze zdanliva. Lze ukdzat, Ze vlastni
vzdalenost mérena lokalnim pozorovatelem ziistava mezi témito orbitami ne-
nulova [4, 12].

3.2.2 Vybrané pripady trajektorii ¢astic

Zamérime se na nékteré zajimavé pripady trajektorii castic v ekvatorialni
roviné rotujici ¢erné diry. Na nasledujicich obrazcich je znazornéna ekvatori-
alni rovina Kerrovy ¢erné diry pomoci Boyer—Lindquistovych soufadnic r a ¢.
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Obrazek 3.10: Grafické znazornéni zavislosti Boyer-Lindquistovy radialni sou-
fadnice nejblizsi stabilni kruhové orbity 7, hrani¢ni vazané kruhové orbity
Tms @ fotonové orbity r,, na momentu hybnosti ¢erné diry o hmotnosti M
(a = J/M). Pferusovanou ¢arou a indexem plus je vyznacen piipad souhlasné
rotace s ¢ernou dirou. Cerchovanou ¢arou a indexem minus je vyznaden pii-
pad rotace nesouhlasné. V grafu je rovnéz vyznacena Boyer-Lindquistova
radialni soufadnice r; horizontu udalosti.

Jsou zde vyznaceny: radialni souradnice horizontu udélosti r, dana vztahem
(1.10), radialni soufadnice kruhové fotonové orbity ry, dand vztahem (3.59),
radialni souradnice limitni vazané kruhové orbity ry, dana vztahem (3.62]),
radialni soufadnice nejblizsi stabilni kruhové orbity 7, dana vztahem ([3.71])
a radialni souradnice statické meze dana vztahem , ktera ohranicuje

ergosféruEZ].

Trajektorie ¢astice s poc¢ateénim nulovym momentem hybnosti

Uvazujme castici, kterd ma vzhledem k pozorovateli v nekonec¢nu nulovou
kinetickou energii a nachazi se ve velmi velké vzdalenosti od rotujici ¢erné

12Kladnym smérem rotace je myslen pohyb proti sméru hodinovych rucicek.
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diry. Tato castice se zacne pohybovat piimo smérem k cerné dire v diisledku
gravitacniho ptisobeni. V tomto piipadé platﬂl =0 ae = 1. Vlivem rotace
cerné diry se pfimy pohyb castice postupné méni a ta zacne c¢ernou diru
obihat. Trajektorie ¢astice je znazornéna na obrazku [3.11]

a/M=09 I/M=0 e=1,0

275 | \ | | | | |
2 - i L
1,5 - L
1 L
s 0] i
= 0,5 - hranice ergosféry —-
1 4 L . T,
151 f
—92 | P
7275 I I I I I I I I I I P *

Obrazek 3.11: Znazornéni trajektorie ¢astice v gravitacnim poli rotujici ¢erné
diry s Kerrovym parametrem a = 0,9M. Na pocatku pohybu byla castice
ve velké vzdalenosti od cerné diry, s nulovym momentem hybnosti a pouze
s klidovou energii vzhledem k pozorovateli v nekonec¢nu. Jeji pocatecni ra-
dialni smér pohybu se postupné ménil a c¢astice diky strhavani prostorocasu
zacCala rotovat kolem cerné diry souhlasnym smérem.

Tvar trajektorie ¢(r) mizeme uréit vyjadfenim vyrazu %f takto [10]

do _dp/dr ¥ (3.73)
dr  dr/dr 2M (] 4 ?_;)

Vyrazy dp/dr a dr/dr jsme odvodili ze vztaht (3.43) a (3.44) za soucasné
platnosti podminek [ = 0 a e = 1. Vysledny vztah o(r) ziskdme integraci

vztahu (3.73) [10]

T 2Ma
o(r) = / - rd dr. (3.74)
2M a?
> 1+ 52)
13Podminka | = 0 vyplyva z nulové hodnoty momentu hybnosti uvazované Eastice.

Céstice ma v nekoneénu pouze klidovou energii, tedy plati e = 1.
14P§i odmoctiovani béhem osamostatiiovani vyrazu dr/dr ze vztahu (3.44) musime brat
v tvahu, ze dr/dr < 0.
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Trajektorie ¢astice s pocateénim nenulovym momentem hybnosti

Pokud uvazujeme castici s poc¢atecnim nenulovym momentem hybnosti, jeji
chovani v okoli rotujici cerné diry velmi zavisi na tom, zda Castice obihé
¢ernou diru ve sméru souhlasném ¢i nesouhlasném s jeji rotaci.

a/M=0,9 1/M=25039 e=096

7275 T T I I I I I I I
25 2 151050 05 1 1,5 2 25
/M

Obrazek 3.12: Znazornéni trajektorie Castice obihajici velmi rychle rotujici
¢ernou diru smérem souhlasnym se smérem jeji rotace.

V prvnim piipadé zndzornéném na obrazku uvazujeme castici s klad-
nou hodnotou momentu hybnosti [ = 2,5039M, ktera se pohybuje v gravitac-
nim poli velmi rychle rotujici cerné diry s Kerrovym parametrem a = 0,9M.
Céstice tedy obih4 ¢ernou diru souhlasné se smérem jeji rotace po orbitach
velmi podobnych kruznicim. Radialni soutadnice téchto kruznic se pozvolna
zmensuje. Tento pokles se vyrazné zpomali v blizkosti hrani¢ni vazané kru-
hové orbity. Toto pozastaveni padu do cerné diry nastava diky tomu, ze
energie castice e = 0,96 je blizka hodnoté energie e = 1 Céstice obihajici
po hrani¢ni vazané kruhové orbité. Poté se opét pokles radialni souradnice
trajektorie ¢astice urychli az céastice dosahne horizontu udalosti.

V druhém pfipadé, ktery vidime na obrazku se zabyvame cCernou
dirou s obdobnou velikosti rotace jako v prvnim pfipadé (a = 0,95M). Pod-
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Obrazek 3.13: Znazornéni trajektorie ¢astice obihajici velmi rychle rotujici
¢ernou diru proti sméru jeji rotace.

statny rozdil oproti prvnimu piipadu je v zaporné hodnoté momentu hybnosti
Castice | = —4,244045M . Céstice se tedy pohybuje proti sméru rotace éerné
diry. Tato vlastnost se projevi rovnéz zménou velikosti radialnich souradnic
vSech vyznacnych kruhovych orbit. Protismérny pohyb castice jako v prv-
nim pripadé urcitou dobu kopiruje hrani¢ni vazanou kruhovou orbitu, diky
hodnoté energie e = 0,96, ktera se blizi hodnoté e = 1. Poté se urychli pad
Castice smérem k centru gravitacniho piisobeni. Cim vice se ¢astice pfiblizuje
Protismérny obéh c¢astice je utlumen a jiz pred vstupem do oblasti ergosféry
rotuje Castice souhlasné s ¢ernou dirou. Po priichodu ergosférou castice pte-
koné horizont udalosti. Kvili rychlé rotaci ¢erné diry castice neni schopna
vykonat ani jeden obéh proti sméru rotace cerné diry.

Situace se zméni, pokud vyrazné zmirnime rotaci cerné diry. V tfetim
pripadé prezentovaném obrazkem Kerriiv parametr nabyva zhruba po-
loviéni hodnoty a = 0,5M, zatim co hodnoty energie e = 1 a momentu
hybnosti | = —4,449489M castice ziistaly témér stejné. Vidime, ze ¢astice se
chova obdobné jako v predchozim pripadé s tim rozdilem, Ze je schopna po
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Obrazek 3.14: Znazornéni trajektorie ¢astice obihajici pomalu rotujici ¢ernou
diru proti sméru jeji rotace.

jistou dobu vykonavat protismérnou rotaci, nez se priblizi dostatec¢né blizko
oblasti ergosféry. Opét si miizeme v§imnout ¢astec¢né shody trajektorie s hra-
ni¢ni vazanou kruhovou orbitou zptisobenou hodnotou energie e = 1 ¢astice
a také zmén hodnot radidlnich souradnic horizontu udalosti a vyznac¢nych
kruhovych orbit zpiisobenych pomalejsi rotaci ¢erné diry.

V poslednim pfipadé (obréazek zustavaji hodnoty Kerrova parame-
tru a a energie e stejné jako v pripadé predchozim. Pouze zaporna hodnota
momentu hybnosti velice nepatrné klesne na hodnotu [ = —4,44944898 M,
tedy protismérna rotace Castice mirné vzroste. Tato zména zpisobi, Ze se
pokles hodnoty radialni soutadnice trajektorie zastavi na hrani¢ni vazané
kruhové orbité a pak zacne jeji hodnota rtst. Céstice tedy neni pohlcena
¢ernou dirou, ale unikne z jejiho gravitacniho ptisobeni.
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a/M=05 1/M=-44494898 ¢=1,0

hranice ergosféry —---

s
T Tmb—
’r’ -

ms—
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Obrézek 3.15: Unik ¢astice pohybujici se proti sméru rotace ¢erné diry z jejiho
gravitacniho pole.
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Kapitola 4

Sféricka akrece

V této kapitole popiseme pohyb plynu vnéjsich oblasti akrec¢niho disku po-
moci klasické fyzikyﬂ Budeme vychazet ze zédkladnich rovnic kinematiky ide-
alnich tekutin a uvazovat fadu zjednodusujicich predpokladii, abychom se vy-
hnuli komplikovanym matematickym vypoctim. I pies idealizaci akre¢niho
procesu a zanedbani relativistickych jevt lze pomoci tohoto uzite¢ného mo-
delu ziskat hodnotné vysledky. Zaméiime se zejména na mozné typy sférické
akrece s ohledem na charakter rychlosti proudéni a na popis miry sférické
akrece.

Uvazujme nerotujici ¢ernou diru s hmotnosti M obklopenou nekone¢né
velkym oblakem témét idealniho plynu, ktery se ve velmi velkych vzdale-
nostech od ¢erné diry nachéz{ v klidu?| s konstantn{ hustotou p(c0) a tla-
kem p (00). Zéaroven predpokladejme vysoce idealizovanou situaci, kdy plyn
bez tfeni pada v radidlnim smeéru vlivem gravitacni sily pfimo do ¢erné diry
se stale konstantni mirou akrece [6]

- dM
M = T (4.1)
Toto proudéni je ustalené. Nartist hmotnosti M ¢erné diry a naslednou zménu
jejiho gravitac¢niho pole, které proudéni zptisobi, zanedbavame. Cely déj tedy
probihd v neménném gravitacnim poli nerotujici statické cerné diry. Teplo,
které je behem akrece vyzareno, je rychle odvedeno a teplota plynu ztustava
trvale nizké. Plyn je barotropni a vzajemna zavislost tlaku na hustoté je dana

vztahem [6] 17]
p=p7 (4.2)

Pozornost je v této kapitole omezena pouze na vnéjsi oblasti akre¢niho disku vzdalené
od ¢erné diry, pro které lze popis pomoci klasické fyziky s dostate¢nou presnosti pouZit.
Césti akreéniho disku, které se nachazeji v blizkosti ¢erné diry, vzhledem k zna¢nému
zakiiveni prostorocasu, je nutno zkoumat metodami relativistické fyziky.

2Aby mohla sféricka akrece nastat, musi mit plyn nulovy moment hybnosti.
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kde s nabyvéa hodnot 1 < » < %

4.1 Mozné typy sférické akrece

Pro proudéni idealniho plynu plati rovnice kontinuity % + div (pv) = 0.
Radiélni slozka rovnice kontinuity v pripadé sféricky symetrického proudéni
za platnosti vztahu (4.2)) ve sférické soustavé souradné prechézi do tvaru [17]

10
29 (7’ pv) =0, (4.3)

kde v je radidlni slozka vektoru rychlosti. Z rovnice (4.3) vyplyva, Ze souéin
veli¢in 72 pv je konstantni. Konstantni miru akrece mfizeme stanovit vztahem

M = —4xr?pu. (4.4)

Pohyb idealniho plynu v gravitacnim poli popiSeme Eulerovymi hydrody-
namickymi rovnicemi. Za predpokladu konstantni miry akrece a ustaleného
proudéni plynu v akreénim disku pro jeji radidlni slozku plati [17]

@+ 18p N GM
Yor por 12

=0, (4.5)

kde ¢len (fHM je vyjadfenim intenzity gravitacniho pole.
Soustava rovnic ([£.2)), (4.3) a (4.5) je dostacujici pro Feseni problému
sférické akrece. Upravou rovnice kontinuity (4.3) dostdvame [17]
10 1 0
o = ——5 (vr?). (4.6)
p@r vr? Or
Pomoci vztahu ¢ = g—i, kterym je dana rychlost zvuku v plynech, a naslednou
upravou parcialni derivace

8p 8p 8p ,0p

=/ — 4.7
or 8p or =c or (47)
ptrevedeme rovnici (4.6) na tvar
10p 2o,
0 Or T uror (o). (48)

ktery dosadime do Eulerovy hydrodynamické rovnice (4.5)). Dostaneme vztah

811 2 0 GM
87“ ur2or ( ) T = (4.9)
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ktery upravime do tvaru vhodnéjsiho pro diskusi sférické akrece [17]

1 2\ ov? GM 2¢2r
5(“@)5—— 2 (I_GM)' (4.10)

Diskusi moznych typu sférické akrece podle rovnice provedeme pro
velmi velké vzdalenosti od c¢erné diry tj. pro r — oo. V tomto pripadé
pro rychlost zvuku v plynu plati ¢ = c2(r), ale se zvySujici se hodnotou
r tato zavislost postupné vymizi a ¢? se stane konstantou, jejiz hodnota je

V4
2c2r
GM
strané rovnice (4.10) zaporny a tudiz tato strana rovnice je kladna.
Plyn je v nekonecné velkych vzdalenostech od ¢erné diry v klidu a vlivem
jeji gravitace se podle predpokladu za¢ne pohybovat se zrychlenim smérem
ke zdroji gravitacniho ptisobeni. Z toho vyplyva, Ze ¢len %—f na levé strané
rovnice je zaporny a z kladné povahy celé levé strany mtzeme usoudit,
7e v? < c?. Ve velkych vzdalenostech od ¢erné diry je tedy proudéni plynu

podzvukové.

urcena parametry plynu v nekonec¢nu. Pro velka r je ¢len (1 — na pravé

GM
lovych hodnot nabyva pro kriticky polomér ry, ktery lze vyjadrit ve tvaru

[17]

Pfiblizovanim plynu k ¢erné dife, roste hodnota vyrazu (1 - 2C§r>. Nu-

~ GM
22 (ry)’
Pokusme se o hruby odhad poloméru ry ze vztahu , pro ktery nejprve
musime stanovit hodnotu ¢ (ry). Ze vztahu vyplyva

d
2= Lotk (4.12)
dp p
Pomér tlaku a hustoty vyjadiime ze stavové rovnice pV = kg NaT pro 1 mol
plynu, kde V' je objem plynu, T jeho teplota a N Avogadrova konstanta.

Upravami a dosazenim do vztahu (4.12) dostaneme

2 %kB—T, (4.13)
m

kde m je hmotnost jedné castice plynu. Pokud pfedpokladame, ze plyn je

slozen z molekul Hy, pak s = 1,4 a hmotnost jedné molekuly m = 2m,,

kde m,, je hmotnost protonu (hmotnost elektronti zanedbavame). Ze vztaht

(4.11), (4.13) a dosazenim piislusnych hodnoff] vyplyne, ze

GMm, Ll T \ ' (M
- —11102 (=) (Z2) m 414
s AT S M) ™ (4.14)

P (4.11)

C

C

. —

3Ve vypoctech bude pouzita hodnota gravitaéni konstanty G = 6,67-107! N.m? kg2,
hodnota Boltzmannovy konstanty kg = 1,38 - 1072 J.JK~! a hodnota hmotnosti protonu
mp = 1,67-107%"kg.
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Hodnota poloméru ry je nesrovnatelné vyssi nez hodnota radidlni souradnice
horizontu ¢erné diry.

GM

postupem jako v piedchozi ivaze dospéjeme k zavéru, Ze strany rovnice
jsou zaporné a plati v* > ¢2. Pro oblasti s polomérem r < 7 je proudéni
idealniho plynu nadzvukové. V misté s polomérem 7, se méni proudéni z
podzvukového na nadzvukové [17].

Budeme diskutovat chovani vsech feseni rovnice v okoli poloméru
r = 1. V tomto ptipadé bude prava strana rovnice rovna nule. Aby
i leva strana rovnice (4.10) nabyla nulové hodnoty musi platit bud v? = ¢?
nebo ‘%’: = 0.

Pro polomér r < ry ¢len (1 — QCZT) nabyva kladnych hodnot. Obdobnym

1. Pokud v? = ¢ pro 7 — 1, a v> — 0 v pfipadé r — oo, nastdvaji

pro r > 7 podzvukové rychlosti (v < ¢?) a pro r < ry nadzvukové
rychlosti (v? > ¢?). Tato varianta Feseni je nejvyznamnéjsi. Popisuje
akreci jako proces s podzvukovymi rychlostmi ve velkych vzdalenostech
od ¢erné diry a s nadzvukovymi rychlostmi v jeji blizkosti.

2. Pokud v? = ¢ pro 7 — 1, a v* — 0 v pifpadé r — 0, nastavaji
pro r > 7, nadzvukové rychlosti (v? > c¢2) a pro r < 7, podzvu-
kové rychlosti (v? < ¢2). Tento piipad popisuje situaci, kdy plyn proudi
od ¢erné diry do vzdalenych oblasti. Pohybuje se podzvukovymi rych-
lostmi v blizkosti ¢erné diry a nadzvukovymi rychlostmi v oblastech
od ni vzdalenych.

3. Pokud %—f = 0 pro r = 7, a v* < ¢Z, zistava rychlost plynu podzvu-
kova pro libovolné r. Proudéni v této situaci nemtze odpovidat akreci
v okoli ¢erné diry s dostatecné malymi rozméry horizontu. Plyn by se
pohyboval ze vzdaleného mista podzvukovou rychlosti k cerné dite a
postupné by zrychloval az do mista s polomérem r = 7y, kde by dosahl
své maximalni rychlosti. Pfi dalsim pfiblizovani k ¢erné dife by musela
rychlost plynu klesnout az do klidu, coz je v rozporu se zakonitostmi
pohybu v okoli ¢ernych dér.

4. Pokud %—Uf = 0 pro r = r, a v? > 2, zlistava rychlost plynu nadzvu-
kova pro libovolné r. Ani tato varianta neodpovida akre¢nimu procesu
z analogickych divodt jako v pfedchozim piipadé.

5. Pro tplnost uvedme piipad, kdy %—”: = o0 a vzdy plati r > r,. Tato
varianta nema fyzikalni vyznam.

6. Obdobnéa varianta, kdy %L: = 00 a vzdy plati r < ry, je rovnéz bez fy-
zikdlniho vyznamu.
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Pro ptipad sférické akrece idedlniho plynu je pfipustny pouze prvni bod dis-
kuse feSeni tohoto problému [I7].

Na obrazku jsou graficky znazornény vSechny mozné pripady sférické
akrece z predchozi diskuse. Pro popis vodorovné osy byla zvolena v souladu

1
3}
~
>
0,1 EV4ERIE RNt
0,01 0,1 Tk 1
__ rc2(c0)
L= —am

Obrazek 4.1: Graf zavislosti poméru rychlosti plynu k lokalni rychlosti zvuku
na bezrozmérné proménné z. Stupnice na obou osach je logaritmicka. Kiivka
a odpovida prvnimu diskutovanému piripadu, ktery jediny je vhodny pro po-
pis sférické akrece. Kfivka b je znazornénim druhé diskutované varianty.
Ktivky c,d,e,f odpovidaji po dvou c¢tvrtému a tretimu diskutovanému pii-
padu. Konec¢né kiivky g,h predstavuji posledni dvé varianty diskuse, které
nejsou z fyzikalniho hlediska ptipustné. Toto tvrzeni lze podporit faktem,
ze v pripadé kfivek g h pro jednu hodnotu poloméru nabyva rychlost plynu
dvou riznych hodnot, coz je nemozné.

s [6] bezrozmérna proménné z definované vztahem

B rc? (oo)
e (4.15)

Pokud nahradime ve vztahu (4.15)) sou¢in G M pomoci vztahu (4.11]) a za nové
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vznikly podil % dosadime ze vztahu (4.22]) dostavame

_rci(o0) T 5 —3x (4.16)

C2nec (re) e 4

Pro s = 1,4 je hodnota bezrozmérné proménné x pro polomér r = r, rovna
r =0,2.

4.2 Mira akrece

V dalsi ¢asti se zamérime na stanoveni hodnoty miry akrece M. Pomoci

vztaht (4.2)) a (4.12) upravime rovnici (4.5) do tvaru
GM
vdv + 2p” 2dp + —dr =0, (4.17)
T

ktery integrujeme. Uzitim vztaht (4.2)) a (4.12)) a Gpravami dostaneme rovnici
[17]
v? c? GM
4z _ =K, 4.18
2 x—1 r ( )
kde K je integracni konstanta. Ve velké vzdalenosti od ¢erné diry tj. pro r —
oo podle predchozi diskuse v — 0 a rovnice (4.18]) prejde do tvaru

~—

2 (o0
-1

=K. (4.19)

X

Pro polomér r = 7y plati podle piedchozi diskuse vztahy v? (ry,) = 2 (ry) a

GT—kM = 2¢2 (1), diky kterym rovnice 1) prejde do tvaru

c? (27’1{) Cj(_'f’kl) _ 203 (r) = K. (4.20)

Porovnanim vztahi (4.19) a (4.20]) ziskdvame rovnici [17]

e () B + % - 2] _ &) (4.21)

&) () = ¢, (o) [ 2 } g (4.22)
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Uzitim vztahu (4.2)) dostaneme [17]

¢s (00)

() = ploc) | - (123)

Protoze velikost miry akrece dand vztahem (4.4) je konstantni, miZzeme
ji vyjadfit pro polomér ry vztahem [17]

M = 4rrp (ri) ¢, (ri) (4.24)

ze kterého pomoci vztaht (4.22)) a (4.23) ziskdme koneéné vyjadieni miry
akrece z4vislé na vlastnostech plynu ve velké vzdélenosti od derné diryf] [17]

. 9 DTy
M = rG2a2 () . 4.2
¢ c3(o0) |5 — 3 (4.25)

Pro dvouatomovy plyn s » = 1,4 mizeme hodnotu miry akrece vyjadrit
nésledovnd’| [17]

: M p(0) )( ¢, (00) )_3
M=14-108kgs™* | — 2 . (4.26
&% <M@> (10—21 kgm > ) \10km.s (4.26)

Ze vztaht (4.25) a (4.26) vyplyvé, 7e konstantni mira akrece M zavisi

na hmotnosti ¢erné diry M, rychlosti zvuku v plynu ¢, (00) a hustoté plynu
p (00) ve velké vzdalenosti od ¢erné diry. Hodnota M je uréena mirou akrece
v misté s kritickym polomérem 7. Toto tvrzeni rozebereme v néasledujici
uvaze.

Nejprve odhadneme chovani v (r) a p(r) v piipadé nepatrné zmény M
pri libovolném, ale pevném r. Do vztahu dosadime za c2, které vyjad-
fime ze vztahu , a provedeme variaci

n—2

p

Vv + ¢ (00) ———
) )

S5p = 0. (4.27)

Néslednou tpravou pomoci vztahu (4.23)) dostaneme prvni z hledanych rovnic
[17]

) 25

RL O sl (4.28)

2
p c; v

“Rovnéz lze z rovnice (4.24) a (4.25) pomoci rovnice (4.18)) vyjadiit v (r) a p (r). Tento
postup v8ak vyzaduje numerické feseni [17].
5Ve vypoétech bude pouzita hodnota Ludolfova ¢isla 7 = 3,14.
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Ze vztahu (4.4) vyjadiime hustotu plynu p. Provedeme variaci vzniklého
vyrazu a po upravé dostaneme

Mov SM

dv2r?  4uor?’

op (4.29)
Pomoci vztahu pro hustotu ziskaného v pfedchozim kroku vyjadiime podil
5—p”, ktery dosadime do rovnice (4.28)). Po ipravach dostaneme druhou poza-

) 2
oM (1 - ”—2> o, (4.30)
M c; v

Pro libovolné r z rovnic a milzeme usuzovat, ze s rostouci
rychlosti plynu v klesé jeho hustota p. Mira akrece M mé odlisné chovani. S
rostouci rychlosti v roste i jeji hodnota az do momentu, kdy v = ¢,. Pti dalsim
riistu rychlosti proudiciho plynu v hodnota M kles4. Pro libovolné r existuje
maximalni mozné mira akrece Mmax, ktera nastane pro v = ¢,. Rozsifenim a
uzitim vztahu pro hodnotu My, dostaneme [17]

[Vl ()] = dmper? = 4mrc, (00) p (o0) ( s (1) ) ( p(r) )

¢, (00) ) \p(00)

dovanou rovnici [17]

»x+1

= dmre, (c0) p(00) [CC:((QJ - (4.31)

Pokud pii upravé vztahu (4.18)) na (4.20)) vynechdme posledni krok, obdrzime
rovnici, pomoci které upravime posledni rovnost (4.31)). Ziskdme vztah [17]

»x+1
2(x—1) ( GM 1 )} 21

(sc+1) \rc2(oc0) sx—1

‘Mmax (r)‘ = 47rc, (00) p (00) [
(4.32)

na ktery se mizeme divat jako na funkéni zavislost ‘Mmax (r) ‘

podobny prubéh jako moc-

Pro malé » ma funkéni zévislost ’Mmax (r)
ninn4 funkee r2—2 . Pro pripustné hodnoty 1 < s < g je to zavislost klesajici.
Naopak pro r — oo mé funkéni zavislost ‘Mmax (r)‘ priubéh obdobny jako

kvadraticks funkce 72, tedy je v této oblasti rostouci. Z predchozi ivahy vy-

plyva, ze ’Mmax (7)| nabyva minima. Pomoci vztahu (4.32)) dostaneme rovnici

d ‘Mm (7»)‘

=0 4.33
- , (4.33)

65



jejimz fesenim je polomeér ry;,, pro ktery funkéni zavislost ‘Mmax (r)‘ nabyva
minima. Z rovnice (4.33)) derivaci a tpravami ziskdme vztah

AGM (2= 1) + drey(00) —GM (1) _ (4.34)

(3 +1) ¢} (0)
ze kterého vyjadiime r. Néslednym uzitim vztahu (4.22) dostavame

GM
min — = . 4.
T 202 (Tk) Tk ( 35)

Funkéni zavislost ‘Mmax (T‘)‘ tedy nabyvéa svého minima pro kriticky polomér
r. Zavedme oznaceni minimélni hodnoty ‘Mmax (rk)‘ = M.

Pro vsechna r plati ‘M‘ < ‘Mmax

. Z tohoto plyne, ze nemiize nastat

situace, kdy M > M. Vzdy musi platit M < My, tedy proudéni plynu je
vzdy podzvukové. Aby v pripadé sférické akrece byly splnény podminky vy-
plyvajici z vySe uvedené diskuse (velikost rychlosti proudéni plynu se v misté
s polomérem r = r zméni z podzvukové na nadzvukovou), musi platit M=
= M, [17].

Abychom alespon fadové odhadli hodnotu miry akrece pomoci vztahu
, uvazujme Cernou diru o hmotnosti M ~ 4M, a hodnoty hustoty
plynu a rychlosti zvuku v plynu ve velmi velkych vzdalenostech od ¢erné diry
pro jednoduchost stanovime p(00) = 1072 kg.m™® a ¢, (00) = 10km.s™'.
Za téchto podminek pro pribliznou hodnotu miry akrece dostavame M ~
2-10°kg.s™*. Cerna dira tedy pohlti pii sférické akreci fadové miliardu kilo-
grami plynu za jednu sekundu.
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Kapitola 5

Zareni akre¢niho disku

Jedinym dostupnym zdrojem informaci o akrecnim disku je zareni, které
emituje. Céstice pfi pohybu akreénim diskem interaguje s okolimi ¢4sticemi.
Dochéazi zde zejména ke tfeni a dalsim mechanismtim. Béhem tohoto procesu
castice ztraci energii vyzarovanim. Timto zptisobem vznika v akrec¢nim disku
zateni, které detekujeme na Zemi.

V prvni c¢asti této kapitoly je nastinén zpiisob, kterym lze z gravita¢niho
a Dopplerova rudého posuvu frekvence tohoto zareni ziskat informace o ve-
likosti a natoceni akrecniho disku vzhledem k pozorovateli. V druhé ¢asti je
zameéfena pozornost na hruby odhad energie zareni v piipadé ustalené sfé-
rické akrece, kterd zavisi zejména na hmotnosti uvazované cerné diry. V za-
véru kapitoly vyuzijeme vysledki kapitoly 3| k urceni ti¢innosti akrece, neboli
mnozstvi energie castice vyzarené v pribéhu akrece. Hodnotu tc¢innosti po-
rovname s uc¢innosti termonuklearnich reakci v nitrech hvézd.

5.1 Rudy posuv zareni akre¢niho disku

Zareni, které vznika v centru disku v blizkosti nejblizsi stabilni kruhové orbity
dostatecné mohutného akrec¢niho disku dosahuje velmi vysokjch frekvenci
odpovidajicich rentgenovému zareni. Zminéné rentgenové zareni detekované
na Zemi pozorujeme jako spektralni ¢aru v rentgenovém spektru. Zaméirme
se nyni na to, co vSe lze z tohoto zareni o akre¢nim disku zjistit.

Z pohledu teorie relativity zareni vnimame jako pozorovatel v nekonecnu,
tedy s gravitacnim a dopplerovskym rudym posuvem. Miru gravita¢niho
rudého posuvu urcuje poloha atomu, ze kterého je foton emitovan. Mira dop-
plerovského posuvu je urcena velikosti a smérem rychlosti vzhledem k pozo-
rovateli v dobé emise. Pokud shrneme vsechny tyto vlivy a vezmeme v tvahu
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vSechny atomy akrecniho disku, dostaneme znac¢né rozsirenou spektralni ¢aru,
ktera nese informace o akre¢nim disku.

Obdobné¢ jako lze odvodit vztah pro gravitacni rudy posuv ve sta-
tickém ptipadé [10], mtzeme postupovat i pii odvozeni rudého posuvu (tedy
odvodime najednou vztah pro gravitacni i Doppleriv rudy posuv v pripadé
pohybujiciho se zdroje zafeni v ekvatorialni roviné). Predpokladejme tenky
rovinny akrecni disk (¥ = 7) okolo nerotujici cerné diry, kdy lze pouzit
Schwarzschildovu metriku . Uvazujme dvé polohy disku vzhledem k po-
zorovateli. Prvni poloha je znazornéna na obrazku kdy disk je natocen
k pozorovateli z boku, druha poloha je v pripadé, kdy disk je k pozorovateli
natocen svou plochou. Frekvenci emitovaného fotonu budeme oznacovat wy,
frekvenci zareni detekovanou vzdalenym pozorovatelem budeme oznacovat
Weo- Déale ozna¢me c¢tyirychlost a ¢tyrhybnost atomu, ze kterého je zafeni
emitovano, u,(r,p) a p.(r,p) a analogicky pak ¢tyfrychlost a ¢tythybnost
pozorovatele u,(c0) a p,(00).

Obrézek 5.1: Znazornéni polohy akreéniho disku bokem k pozorovateli. Cerné
oblast znazornuje excitovany atom s jemu prislusejicim vektorem ctythyb-
nosti u,. Poloha atomu je podle pfedpokladu déna soufadnicemi (r,p,7).
Dale je zde vyznacena ¢tyrhybnost p fotonu emitovaného z daného atomu,
ktery sméfuje smérem ke vzdalenému pozorovateli. Pievzato z [10].

Ze vztahdl] iw = —p.u mizeme vyvodit nasledujici pomér [10]
Wi Ua(rp).pa(re)
!Tuto rovnost ziskdme z nésledujicich obecnych vztahti pro energii fotonu
E = hw, E=—-u.p, (5.1)

kde w je frekvence daného fotonu, p je vektor ¢tyrhybmnosti fotonu a u je vektor ¢tyfrych-
losti pozorovatele, vzhledem ke kterému je energie fotonu meétena.
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Predpokladame, ze pozorovatel je staticky, tedy pro ¢tyrrychlost plati
u, = (1,0,0,0) = &7, (5.3)

kde £ je Killingiiv vektor asociovany se symetrii podle ¢asu. Pfedpokladejme
také, ze atom, ze kterého je zareni emitovano, se pohybuje po kruhové or-
bité okolo ¢erné diry, jeho tthlova rychlost je tedy dana vztahem . Pro
Ctyfrychlost emitujiciho atomu tedy plati [10]

ug(T790) = [UZ(T),0,0,U?(T)] = uZ(T)[ga + Q(T)na] = UZ(T)(L0,0,Q), (54>

kde 1 je opét Killingtiv vektor asociovany se symetrii podle souradnice .
Koeficient ! (r) ziskdme pomoci normalizacni podminky (3.3]) aplné stejné
jako v predchozim textu vztah (3.27)). Plati tedy [10]

ul(r) = ——. (5.5)

Tak jako pro ¢astice vyplyvaji ze Schwarzschildovy metriky zakony zachovani
energie a hybnosti dané vztahy (3.1) a (3.2), vyplyvaji pro fotony zareni
obdobné vztahy (3.30)P] [10]

e=-—p.§, l=pn. (5.6)

Absolutni hodnotu podilu [ a e ozna¢ime b = |i/e|. Citatel vztahu (5.2))
mizeme pomoci vztahi (5.3)) a (5.6 upravit nasledujicim zptsobem

up(00).pp(00) = €.py(00) = —e, (5.7)
obdobné upravime i jmenovatel vztahu (5.2)) pomoci vztahi (5.3)) a (5.4])
o(10)-Pa(rsp) = w ()€ + Q)] pulrg) = uh(r)[—c + Q). (5.8)
Pro rudy posuv tedy dostavame vysledny vztah [10]

Woo 1
o d R Lam (5.9)

Znaménko plus plati v pripadé, kdy se emitujici atom nachazi v té casti
akrec¢niho disku, se kterou se pohybuje smérem od pozorovatele. Pokud se
emitujici atom nachazi v opacné casti akrecniho disku, tedy pohybuje se
spolecné s casti disku smérem k pozorovateli, plati znaménko minus.

2 Nahrazeni ¢tyirychlosti u ¢tyfhybnosti p nam dovoluje vhodn4 normalizace parame-
tru A, diky které v pripadé fotond ¢tyfrychlost u odpovida ¢tythybnosti p.
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Ve vztahu pro rudy posuv v pripadé pohybujiciho se zdroje pii da-
ném poloméru r jsou zndmy hodnoty ¢lent v’ (r) (podle vztahu (5.5)) a Q(r)
(podle vztahu ) Zbyva nam tedy urcit hodnota b pro rtizné hodnoty
soufadnice ¢. V situaci, kdy disk je natocen bokem k pozorovateli, se za-
métfime pouze na Ctyri specidlni ptripady, kdy se emitujici atom pohybuje
kolmo na smér pozorovani (¢ = 0,0 = 7) a rovnobé&zné se smérem pozoro-
vani (¢ = 7,0 = —7). Situace, kdy disk je natocen plochou k pozorovateli,
je identicka s pfipadem ¢ = 0 pro disk natoc¢eny hranou k pozorovateli (emi-
tujici atomy se rovnéz pohybuji kolmo na smér pozorovani). Zabyvejme se
tedy nadale pouze prvni situaci znazornénou na obrazku 5.1

Diskutujme jako prvni piipad, kdy ¢ = 0 a polomér r je libovolny. Fotony
zéfeni se pohybuji ve sméru osy pozorovani (viz obrazek a jejich sou-
fadnice jsou ve tvaru (¢,r,0,0), skalarni souc¢in p.n je tedy roven nule. Z této
uvahy vyplyva ze také [ a b jsou rovny nule. Pro rudy posuv v tomto ptripadé

z (5.5) a (5.9) vyplyva [10]

(ff)sazo - i o

V ptipadeé, kdy ¢ = 7 a polomér r je libovolny, maji sice fotony stejny smér
jako v predchozim pfipadé, ale pohybuji se smérem k centru akrecniho disku
a tudiz do ¢erné diry. Nemutzeme tedy zadné zareni pozorovat.

V piipadé, kdy ¢ = £7 a polomér 7 je opét libovolny, musime b odvodit
jinym zptisobem. Ze vztahi a miuzeme ziskat nasledujici vyjadieni
b [10]

l

e

D)
(1= 2 pilr, £ 3)

T

(5.11)

Vime, ze slozka u c¢tyirychlosti atomu je nulova, protoze atom se pohybuje
v akre¢nim disku po kruhové orbité. Pro slozku ¢tythybnosti p”(r, %) emito-
vaného fotonu toto vsak jiz naplati. Tato slozka je nulova pouze tehdy, pokud
emitovany foton se pohybuje ve stejném sméru, jako je smér pozorovani, bud
primo k vzdalenému pozorovateli nebo pfimo od néjE]. Toto nastane v nyni

3Tento fakt vyplyva z nasledujici ivahy. Rovnice pfimky v polarnim tvaru, po které se
pohybuje foton je ddna vztahem

d
- ’ 5.12
P p— (5:12)

kde d je velikost privodi¢e bodu piimky, ktery mé od stredu soustavy soutadné nejkratsi
vzdalenost, a g je orientovany thel, ktery svird smér pozorovani s timto pruvodicem.
V tomto diskutovaném piipadé vzhledem k poloze emitujiciho atomu plati ¢ = &7 Slozku

¢tyfhybnosti p” (r,p) emitovaného fotonu mizeme vyjadiit jako g—f\. Tato slozka je nulova
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diskutovaném piipadé a plati p”(r,£75) = 0. Z tohoto faktu plyne, Ze mtizeme
urcit hodnotu b pouze diky normalizaci vektoru ¢tyrhybnosti p.p = 0. Tento
vztah rozvineme do nasledujictho tvary[10]

p.p=— (1 — 2Tm> [pt(r, + g)r +r? [p“”(r, + g)r =0, (5.14)

nyni z (5.14) vyjadiime naptiklad slozku p¥ a dosadime do vztahu (j5.11]).
Timto postupem ziskame vyjadfeni b v tomto diskutovaném pripadé

P (5.15)

Dosazenim hodnoty b ze vztahu (5.15) do vztahu (5.9 dostavame vysledné
vyjadfeni pro rudy posuv v tomto pfipadé [10]

1—3M

Woo T
="\ 5.16
( Wi )gp:ﬂ:g ]' :l: - ( )

T2

Pozorovana spektralni ¢ara v rentgenovém spektru je slozend z fotont,
které pochazeji z jednotlivych c¢asti akre¢niho disku s rtiznym polomérem 7.
Nejmensi mozny polomér pro Schwarzschildovu metriku nastava v piipadé
nejblizsi stabilni kruhové orbity r,s = 6 M . Zamérme se na nejvetsi
moznou hodnotu rudého posuvu fotonu vyzareného atomem, ktery se pohy-
buje po nejblizsi stabilni kruhové orbité. Pro akrec¢ni disk natoceny plochou k
pozorovateli vyplyva tato hodnota ze vztahu (5.10) po dosazeni za r ze vztahu

(B-13) [10]
1
Woo = —=w; = 0,707ws,. (5.17)

V2

Pro akrecni disk natoceny bokem k pozorovateli vyplyva nejvétsi mozna
hodnota rudého posuvu pro foton emitovany z atomu na nejblizsisi orbité

pravé tehdy, kdyZ r vyjadfeno vztahem (5.12) nabyva extrémnich hodnot vzhledem k afin-
nimu parametru A. Provedeme tedy derivaci S—K, kterou polozime rovnu nule

dr _ Lsin(iz _ )dﬁ _
dX ~ cos?(£Z — po) 2 VN T

0. (5.13)
Tato rovnost plati, pokud £7 — g = 0 (nebo =7 — g = 7). Tedy pokud g = £7, bude
slozka ctyfhybnosti p"(r, £ 7) nulova. Z vztahu (5.12) a pfedchozi podminky vyplyva, ze
smér pohybu fotonu je tedy rovnobézny se smérem pozorovani.

4 7 predpokladu tenkého rovinného akre¢niho disku, pro ktery plati ¥ = 5, Vyplyva,

ze slozka p¥ ¢tythybnosti fotonu je také nulova

71



ze vztahu (5.16)f] po dosazeni za r ze vztahu (3.13)) [10]
V2

Woo = —o~ Wi = 0,471w,. (5.18)

Pro tento pripad se frekvence detekovaného zafeni snizi zhruba na polovinu
frekvence ptvodni. Diky tomu, Ze hodnota gravita¢niho posuvu je rozdilna
v rtiznych polohach akre¢niho disku vzhledem k pozorovateli a zavisi na vzda-
lenosti emitujiciho atomu od stfedu disku, mtzeme z charakteru spektralnich
car usuzovat na velikost a natoceni akrecniho disku vzhledem k Zemi. Mu-
sime vSak upozornit, ze v predchozich itvahach jsme nezohlednili jiné zdroje
zafeni a vyzarovani rychle se pohybujicich ndboji, diky kterému roste inten-
zita modrého konce spektra.

Pokud bychom uvazovali ve stfedu akrecniho disku rotujici ¢ernou diru,
uvazovana hodnota detekované frekvence zafeni by pak byla jesté nizsi nez
v piipadé nerotujici ¢erné diry (rudy posuv dosahuje vétsich hodnot v rotu-
jicim ptipadé) [10].

Uvazujme akrec¢ni disk v okoli supermasivni ¢erné diry, jehoz teplota je
dostatecné nizka na to, aby tézké atomy (napiiklad atomy Zeleza) dokézaly
vazat ve svém obalu valencni elektrony. Tyto elektrony jsou excitovany rent-
genovym zafenim, které vznika tfenim c¢astic v akrec¢nim disku. Nasledné
vyzaii foton o energii 6,4keV a diky tomu mtzeme pozorovat odpovidajici
spektralni ¢aru v rentgenovém spektru. Predpokladd se, ze hmota akrec-
niho disku, ktera se pohybuje v okoli horizontu ¢erné diry, dosahuje rychlosti
blizkych rychlosti svétla a projevuji se zde relativistické efekty a gravitacni
rudy posuv. Pravé diky gravitacnimu a dopplerovskému rudému posuvu po-
zorujeme zminénou spektralni ¢aru znacné rozsitenou do oblasti s nizSimi
frekvilbcemi, jak je popsano v ptredchozich tvahach (v tomto piipadé w, =
— 64_6)

P;%ikladem takovéto ¢erné diry s akrecnim diskem je pravdépodobné Sey-
fertova galaxie MGC-6-30-15. Na obrazku (/5.2)) mizeme vidét vyse zminénou
spektralni ¢aru zeleza, namérenou ASCA X-ray satelitem v c¢ervenci 1994.
Tato spektralni cara je diky rudému posuvu znacné rozsifend a podle od-
hadt a mtiizeme usuzovat na téméf maximalni hodnoty rudého
posuvu. Lze také ptiblizné vyvodit, ze tihel sklonu disku vzhledem ke sméru
pozorovani je 30° a Ze pro pozorovanou oblast plati s dostate¢nou pfesnosti
Schwarzschildova metrikaPl

5Nejvyssi mozna hodnota nastava pro znaménko plus.
6Tento zavér opraviiuje uziti Schwarzschildovy metriky v pfedchozich tvahach.
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Obrazek 5.2: Znacné rozsitend spektralni ¢ara Ka Fe rentgenového zareni ga-
laxie MGC-6-30-15 namérend ASCA X-ray satelitem v ¢ervenci 1994. Nejvice
pravdépodobnou pri¢inou tohoto rozsiteni s asymetrii v rudé oblasti je dop-
plerovsky a gravitacni rudy posuv zareni akrecniho disku v okoli nerotujici
¢erné diry. Toto rentgenové zafeni pochazi z povrchu nejvnitinéjsich oblasti
akrecniho disku. Z rudého posuvu se da dale usuzovat, ze thel sklonu disku
vzhledem ke sméru pozorovani je 30°. (Aby byla ¢ara ve spektru odhalena,
bylo od ptivodniho pozorovani odecteno spektrum spojitého rentgenového
zéteni.) [23]

5.2 Energie zareni akrecniho disku

Jak uz bylo uvedeno, energie zareni akrecniho disku zavisi na hmotnosti ¢erné
diry, okolo které je dany akrecni disk zformovan. Urc¢ime jednoduchy odhad
zétivosti (celkovy thrn energie vyzarené diskem) a teploty akre¢niho disku
kolem cerné diry. V rovnovazném stavu jsou tyto veli¢iny charakterizovany
mnozstvim hmoty 1, které je pohlceno ¢ernou dirou za jednotku casu. Tento
déj miizeme také popsat jako rychlost zmény gravitacni potencialni energie
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1 hmoty za jednotku ¢asu ve vyzaienou energii. Cim je tato zména veétsi,
tim vétsi je zafivost a teplota akrec¢niho disku.

Uvazujme pripad ustalené sférické akrece. Mnozstvi hmoty za jednotku
casu, které podléha akrecnimu procesu, nemtize byt nekonecné velké. Tak
jako nartista akre¢ni proces, tak nartista i tlak vyzarenych fotonti na hmotu
padajici do cerné diry. Tento tlak mutze byt tak velky, ze prevysi gravitacni
plsobeni ¢erné diry. Tim je urcena horni hranice pro zatfeni akrecniho disku
zvand Eddingtonova mez [10].

Pro hruby odhad Eddingtonovy meze vystaci zakony nerelativistické fy-
ziky. Ozna¢me M hmotnost Cerné diry a L zafivost akrec¢niho disku zpu-
sobenou radiaci. Tok energie kulovym povrchem ve vzdalenosti » od jeho

L

stiedu je ddn vztahem . (Tok hybnosti zafeni touto plochou je nasledné

v , L 12 sy s . « ,
urcen vyrazem —-.) Vzniklé zafeni se rozptyluje na hmoté, ktera se pohy-
buje smérem k centru gravitacniho ptisobeni. Zafeni piisobi tlakem na hmotu
v opa¢ném sméru nez je jeji smér pohybu. Abychom stanovili kolik hybnosti
preda zareni hmoté, pouzijeme Gcinny prufez or pro rozptyl nizkoenergetic-

kych fotont na elektronech| [10]

T e? 2
or = % (W) =6,65-10"% m?, (5.19)
kde e je naboj elektronu, m, je hmotnost elektronu a ¢, je permitivita va-
kua. Rozptyl zafeni na protonech také prispiva k vzniklému tlaku na padajici
hmotu, ale jeho téinny prifez je fadové 10° krat mensi nez v piipadé elek-
tronil a proto rozptyl na protonech nebudeme zohlednovat. Hybnost predané
jednomu elektronu ve vzdalenosti r od centra za jednotku casu je 42356. Pro-
toze zména hybnosti za jednotku Casu je rovna sile, mizeme za predpokladu,
Ze pritahovand hmota se sklada pouze z ionizovaného vodiku, porovnat pted-

chozi vztah s silou gravita¢ni. Plati tedy [10]
orL  Gm,M
4rr2c  r2

, (5.20)

kde m; je hmotnost protonu. Gravitacni silu, kterou je pfitahovan elektron
vodiku k ¢erné dife, neuvaZujeme, protoZe je asi o 10® krat mensi nez gra-
vitacni sila, kterou je pritahovan proton k cerné dife. Z této rovnosti lze
vyjadfenim L odvodit Eddingtonovu mez Lgqgq [10]

AnGem, M M
ST 196103 - Js7L, (5.21)
oT M@

LEdd =

"V tomto a nésledujicich vztazich budou pouzity jednotky soustavy SI. Ve vypoétech
bude pouzita hodnota naboje elektronu e = 1,6 -107!° C, hodnota hmotnosti elektronu
me = 9,1-1073 kg, hodnota permitivity vakua ¢y = 8,85-107*2 F.m~! a hodnota rychlosti

svétla ve vakuu ¢ = 3108 m.s~ 1.
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Hodnota Eddingtonovy meze je ale velmi vysoka. Zarivost typickych rent-
genovych zdroji nedosahuje Eddingtonovy meze, pouze jejiho zlomku. Diky
tomuto faktu je preména energie v gravitacnim poli ¢erné diry pomoci akrece
velmi vyznamnym zdrojem zafeni, ktery konkuruje termonuklearnim reakcim
v nitrech hvézd.

Hruby odhad energie zafeni akrec¢niho disku ve vzdalenosti R od cerné
diry muze byt stanoven porovnanim zarivosti akrec¢niho disku a zafivosti
absolutné cerného télesa. Predpokladejme absolutné cerné téleso o rozmeéru
R a teploté T'. Zativost akre¢niho disku L je pouze zlomkem ¢ Eddingtonovy
meze Lgqq. Pak plati [10]

47TR2O'T4 = €LEdd7 (522)

kde o je Stephan-Boltzmannova konstanta. Hledanou teplotu 7' vyjadiime
ze vztahu (5.22) a za Lggq a dosadime ze vztahu (5.21])

eGemy M
T=¢——2" 5.23
V' orR2%0 ( )

Po dosazeni ¢iselnych hodnot za nékteré konstantyﬁ a po upravé dostaneme
vysledny hruby odhad pro teplotu akre¢niho disku [10]

1 1
GM\2 [ M,\*
- 7 O}
T =534-10 (C2R) <g—> K. (5.24)

Uzitim vztahu E = kgT', ziskdme z hrubého odhadu teploty akrecniho disku
hruby odhad energie E zareni akre¢niho disku

GM\? [ M,\1
Ei4,6-103(62R) (eﬁ) eV. (5.25)

Uvazujme Schwarzschildovu cernou diru o hmotnosti M ~ 4M; s akre¢nim
diskem. Pro nejblizsi stabilni kruhovou orbitu akre¢niho disku, jejiz polomér
je dan vztahem , platiﬂ g_zg = %. Pokud stanovime hodnotu & ~ %,
dostaneme ze vztahu piiblizny odhad teploty a energie zafeni ve vyse
zminovaném pripadé

T~13-10'K E~1]1-10%V. (5.26)

Hodnota energie zareni akrec¢niho disku kolem cerné diry, kterd ma priblizné
hmotnost Slunce, je fadové v keV. Tyto hodnoty energie odpovidaji rent-
genovému zafeni. Pokud uvazujeme supermasivni ¢erné diry o hmotnosti
10° M, —10°M,, v centrech galaxii, pak vyplyva ze vztahu (5.25)), Ze energie
jejich zafeni je vyrazné nizsi.

8Ve vypoctech bude pouZita hodnota Stephan-Boltzmannovy konstanty ¢ = 5,67 -
1078 W.m 2K
9Tuto hodnotu jiz uvazujeme opét v geometrodynamickych jednotkach.
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5.3 Energie castice vyzarena akreci

Céstice pfi priichodu akreénim diskem ztréci tfenim energii, kterou nasledné
vyzari. Mnozstvim této energie se budeme zabyvat v nasledujicim textu.
Predpokladejme, ze na zacatku akrecniho procesu ma ¢astice pouze klidovou
energii e = 1. Postupnym pohybem smérem k centru gravitacniho piisobeni
se tfenim a naslednym vyzafovanim hodnota e ¢astice zmensuje. Trajektorie
jejiho pohybu je podobna spirale.

Proces vyzafovani se ukonc¢i v okamziku, kdy castice dosahne polohy
na nejblizsi stabilni kruhové orbité. Dale ¢astice neni schopna spiralovitého
pohybu a prudce pada do cerné diry jiz bez tieni a zafeni. Minimalni hod-
nota e castice je tedy dosazena na nejblizsi stabilni kruhové orbité. Odhad
ucinnosti akrece neboli energii ¢astice vyzafenou akreci je mozno vyjadrit
jako rozdil klidové energie a hodnotou e v pripadé nejblizsi stabilni kruhové
orbity [10], 18]

1—e. (5.27)

Pro dalsi avahy je potfeba najit hodnoty e nejblizsi stabilni kruhové orbity
v Schwarzschildové a Kerrové prostorocase v ekvatoridlni roviné (J = %)
¢erné diry. Pro uplnost uvedeme také hodnoty I.

Ve Schwarzschildové piipadé vyjdeme ze vztahu a . Slozky

¢tyfrychlosti u' a u¥ vyjddiime pomoci vztaht (3.25)), (3.25) a ([3.24) néa-

sledovné
2M 1
e=|1- : (5.28)
r 1—3M
1
l=vVMr———. (5.29)
1 - 3M

r

Podle ([3.13) dosadime do vztaht (5.28)) a (5.29) hodnotu r = 61/ pro nejblizsi

stabilni kruhovou orbitu a dostavame hodnoty eg a I v tomto piripadé

2v/2
es = Tf Is = VI2M. (5.30)
Abychom ur¢ili hodnoty e a [ pro nejblizsi stabilni kruhovou orbitu v Kerrove
prostorocase, rozvedeme vztahy (3.47), (3.48)) a (3.64) po fadé do nasleduji-

cich tvaru

(1—€*)r® —2Mr* + (¢ — a’e® +a®) r —2M (I — ae)’ =0, (5.31)

Mr? — (I* — a®¢* + a®) r + 3M (I — ae)” = 0, (5.32)
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—2M7? + 3 (1? — a*e* + a®) r — 12M (I — ae)® = 0. (5.33)
Vhodnym sec¢tenim rovnic (5.31)) a ([5.32)) a Gpravou odvodime rovnici

3(1—e*)r* —4Mr + 1> — a*e* + a* = 0, (5.34)
obdobné z rovnic (5.31)) a (5.33) ziskdme rovnici
6(1 — e*)r? — 10Mr + 3(I1* — a*e* + a®) = 0. (5.35)

Znovu vhodnym ode¢tenim rovnic (5.34)) a (5.35)) a pomoci néslednych tprav
ziskdme vyjadieni e a [ v pro nejblizsi stabilni kruhové orbity v Kerrové
geometrii

3r —2M
P 5.36
o= T2 (5.36)
I? =2Mr + a®e* — a®. (5.37)

Pokud pro kontrolu polozime a = 0, prejdeme ke Schwarzschildové geometrii
a ze vztahtl a dostéavame odpovidajici hodnoty e? = 5, 1* =
= 12M pro nejblizsi stabilni kruhovou orbitu ve Schwarzschildové geometrii
v souladu se vztahy a .

V pripadé Kerrova prostorocasu se zaméiime na extrémni piipad rotujici
cerné diry, kdy a = M. Hodnoty e, _ a [, pro souhlasnou rotaci a hodnoty e,
a l.. pro nesouhlasnou rotaci ziskdme dosazenim hodnot » = M resp. r = 9M

podle vztaht (3.72) do vztahi (5.36]) a (5.37)). Dostavame v souladu s [10), 18]

1 2
CKs — ﬁ’ lKS = ﬁM7 (538)
5 5
n= T = lkn =174+ —= | M. 5.39
NG : < 3\/5) (5.39)

Pro mnoZstvi energie Castice vyzarené akreci ze vztaht (5.27)), (5.30),
(5.38)) a (5.39) plyne v piipadé nerotujici Schwarzschildovy ¢erné diry [1§]

242
l—eg=1— Tf ~ 5 7%, (5.40)
v piipadé Kerrovy ¢erné diry rotujici souhlasné s ¢astici [10, [1§]

1
1-— €Ks — 1-— % = 42,3%, (541)

a v ptipadé Kerrovy ¢erné diry rotujici nesouhlasné s ¢astici [18§]
5

1—exn=1——— =38%. 5.42
(6524 3\/§ 0 ( )
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Pokud do vztahu (5.36)) dosadime za r ze vztahu (3.71)) dostaneme obec-
néjsi vyjadreni zavislosti e pro nejblizsi stabilni kruhovou orbitu na rotaci
cerné diry. Tato zavislost pro i¢innost akrece 1 — e je znazornéna na obrazku

5.3l

0,45
0,3
. 025
0,2
0,15

0,1

0,05

Obrazek 5.3: Grafické znazornéni zavislosti ti¢innosti akrece 1 — e na velikosti
rotace Cerné diry vyjadiené pomérem a/M pro nejblizsi stabilni kruhovou
orbitu. Pfipad souhlasného obéhu c¢astice po nejblizsi stabilni kruhové orbité
je vyznacen souvislou ¢arou a varianta nesouhlasného obéhu prerusovanou
carou. Pokud se rotace cerné diry blizi k své maximalni hodnoté je nartst
mnozstvi energie vyzarené akreci souhlasné rotujici c¢astice velmi vyrazny.
Hodnoty aéinnosti akrece pro a/M = 0 a a/M = 1 ur¢ené vztahy ([5.40),
a odpovidaji krajnim hodnotam znazornénych grafi.

Predpoklada se, ze vyskyt rotujicich ¢ernych dér, kolem kterych obihaji
Eastice akreéniho disku souhlasnym smérem, je nejpravdépodobné&jsf} Z to-

OHvézdy ve vesmiru rotuji, jako piiklad uvedme Slunce. Z tohoto faktu usuzujeme, ze v
pripadé dostatecné hmotné rotujici hvézdy, ze které vznikne gravitacnim kolapsem cerna
dira, se rotace zachova. Cerna dira svou rotaci zptisobuje strhavani okolniho prostoro-
¢asu a diky tomu je varianta souhlasné obihajicich ¢astic disku vice pravdépodobné néz
alternativa ¢éastic pohybujicich se ve sméru opac¢ném.
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hoto diivodu pro energii ¢astice vyzarenou akreci je nejvyznamnéjsi hodnota
42% dand vztahem ((5.41)).

Skutecna cernad dira nedosahuje extrémni rotace, kdy pro jeji moment
setrvacnosti plati J = M?2. Z vypoctené hodnoty akreéni tiéinnosti 42% se
odhaduje, ze castice prichodem akreé¢nim diskem formovanym okolo realné
rotujici ¢erné diry vyzaii vice nez 10% své puvodni klidové energie [1§].

Pro porovnani odvodme t¢innost proton—protonového cyklu (1.1)), ktery
je zékladem termonuklearnich reakci v nitrech hvézd. U¢innost proton—protonového
cyklu vyjadiime jako pomér vyzarené energie fetézce ke klidové energii ctyt
vodik@ 'H, které do reakce vstupuji. Jak bylo uvedeno ve schématu ,
energie uvolnéna fetézcem je 26,72 MeV. Klidovou energii vodiku 'H vypoé-
teme ze vztahu E = myc* = 934 MeV (hmotnost elektronu zanedbavame).
Ptredchozi tivahou ziskavame pomér % ~ 1%. Termonuklearnimi re-
akcemi v nitrech hvézd se uvolni zhruba pouze 1% klidové energie prvki
do ni vstupujicich [10].

Je zfejmé, ze ti¢innost akrec¢niho procesu je asi desetkrat vyssi nez ucin-
nost termonuklearnich reakci v nitrech hvézd. Z tohoto diivodu jsou oprav-
néné predpoklady, ze v centrech velmi silné zaricich objekti se nalézaji rotu-
jici ¢erné diry obklopené akrec¢nimi disky.
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Kapitola 6

Ekvipotencialni plochy
akreéniho disku

V kapitole [4] jsme pouzivali pro popis akrecniho procesu klasickou teorii me-
chaniky idealniho plynu. V této kapitole se zamérime rovnéz na ptipad akrec-
niho disku, ktery je tvoren idealnim plynem, ale z pohledu relativistické me-
chaniky tekutin. V prvni ¢asti odvodime vztah, ktery popisuje ,,ekvipotenci-
alni plochy“ — plochy s konstantni hodnotou tlaku akreéniho disky] Hlavni
vyznam téchto ploch je, ze tvori hranici akrec¢niho disku. V druhé c¢asti se
budeme zabyvat hrotem jedné z ekvipotencialnich ploch, ktery se miize vy-
tvorit na vnitinim okraji akrec¢niho disku a diky kterému akrece muze vznikat
pomoci gradientu tlakovych sil. V zavéru se vénujeme diskusi rtiznych typt
akrec¢nich diskt s ohledem na charakter ekvipotencialnich ploch.

6.1 Rovnice ekvipotencialnich ploch akreé¢niho
disku

V nasledujicich tvahéach zanedbejme vlastni gravitaci plynu akre¢niho disku a
predpokladejme, Ze plyn je barotropni, tedy plati p = p (). V pfipadé rotujici
éerneﬂ diry uvazujme Kerrovu metriku danou vztahem , pro kterou
budeme kvili prehlednosti pouzivat obecny tvar

ds® = gudt® + 2gi,dtdp + Gppd® + grrdr® + gopdd®. (6.1)

!Pfestoze je termin ekvipotencialni plocha pro plochu s konstantni hodnotou tlaku
Casto uzivan, presnéjsi oznaceni téchto ploch je izobaricka plocha.

2Pokud budeme v této kapitole uvazovat akre¢ni disk kolem rotujici derné diry, pred-
pokladame, ze Castice akrecniho disku obihaji ¢ernou diru ve sméru souhlasném s jeji
rotaci.

80



V piipadé nerotujici ¢erné diry budeme pouzivat Schwarzschildovu metriku
, pro kterou obecny tvar je specidlnim pripadem tvaru za podminky
gto = 0.

Pro popis idealniho plynu v pfipadé relativistické mechaniky tekutin po-
uzijeme tenzor energie-hybnosti [10]

T* = (¢ + p)un” + g% p, (6.2)

kde € je hustota energie plynu, p je tlak plynu, u',u* jsou slozky vektoru
¢tyirychlosti plynu a ¢ je metricky tenzor prislusné Schwarzschildovy ¢
Kerrovy metriky.

Diky tomu, zZe plyn rotuje kolem cerné diry, pro slozky vektoru c¢tyirych-
losti plynu plati ' = (u,0,0,u?). Pomoci téchto slozek definujme obdobné&

jako v Casti vztahem (3.18]) ihlovou rychlost rotujiciho plynu

Q- (6.3)

ut

Dale pomér slozek kovektoru rychlosti oznaéimd| [1]

[ (6.7)

Ut
Vzajemny vztah mezi nové zavedenymi veli¢inami €2, ¢ a slozkou ¢tyirych-
losti u; 1ze vyjadiit pomoci slozek metrického tenzoru g,g nasledujicim zpt-
sobem. Pomoci normalizace ¢tyfvektoru dané rovnosti (3.3)) dostaneme

—1= gaﬂuauﬁ = gaﬁuaug = g" (Ut)2 + 29" uu, + g% (u¢)2. (6.8)

3Pokud si ptipomeneme vztahy (3.1) a (3.2), pomoci kterych jsou zavedeny veli¢iny e
a [, mizeme nasledujicimi Gpravami

e=—&. = —gopfU’ = —un® = —uy, (6.4)
l=7n.u= gagnauﬁ =un® = U, (6.5)
dospét k zavéru, ze pomér —u,/us = l/e. V ¢astech a jsme obdobny pomér rovnéz

zavadéli a v ¢asti [3.1.2) jsme ho oznacovali impaktnim faktorem b.
V souladu s [16] je impaktni faktor definovén jako pomér momentu hybnosti k hybnosti

¢astice plynu vztahem
L

kde L je moment hybnosti ¢astice plynu, E je energie ¢astice plynu a p je klidova hmot-
nost uvazované castice. Pokud vztahneme na jednotku hmotnosti, pak pro fotony
prejde vztah na tvar b = [/e a nzev impaktni faktor, ktery jsme pouzivali v ¢asti
je opravnény (geometricky vyznam impaktniho faktoru je rozveden naptiklad v [10]).
Pro ¢astice prejde vztah natvar b = [/ve? — 1, tedy oznadeni impaktni faktor v tomto
pfipadé neni spravné. V této ¢asti v souladu s [I] zavaddime pro pomér [ a e oznaceni pomoci
symbolu ¢ a jeho vyznam chiapeme jako definici specifického momentu hybnosti, ktera je
vyhodna pro vypocty a diskusi v této ¢asti prace.

b

(6.6)
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Pokud prvni a posledni ¢len rovnosti vztahu vydélime (w)2 ziskame
vyraz

1 2
5 =g 422y g (%) : (6.9)
(ut) Ut Ut

kde pro slozky inverzniho metrického tenzoru g*” k tenzoru g,s plati

t_ ey to It v _ Gt
23 2 2
Gtt9pp — (gtcp) ttGep — (gtso) ttGep — (Qw)

(6.10)
Z rovnosti (6.8)), a (6.7) vyplyva pro u; vysledny vztah [I] 22]

2
2 Jtt9ep — (gt<p>

u)” = . 6.11

( t) gul? + 2gt<p‘€ + Gpp ( )

Uzitim rovnosti u, = gaguﬁ dostaneme pomoci vztah

(= Mo _ Gt t gppt” Joetl” (6.12)

t
Uy gru® + grpu?

v jehoZ posledni rovnosti vydélime ¢itatel i jmenovatel u! a uZitim vztahu

(6.3) dostaneme koneéné vyjadieni ¢

(= _M' (6.13)
Gt + QG

Upravou vztahu (6.13)) ziskdme inverzni vyjadieni zavislosti ihlové rychlosti

Qnalt
_ Gl + Giy

Giol + oy

Vratme se zpét k tenzoru energie-hybnosti danému vztahem ([6.2)). Rov-
nice [10]

(6.14)

ViT™* =0 (6.15)

lokélné popisuje zachovani energie-hybnosti. Projekei (6.15)) lze ziskat v sou-
ladu s [I] relativisticky tvar Eulerovy rovnice

Vi OVl
P =—In (Ut) +

T~ 1
p+e 1-Q0 (6.16)

kde V; je kovariantni derivace. Tuto rovnici budeme pouzivat pro popis po-
hybu plynu akreéniho disku a budeme z ni vychazet pti hledani ploch W s
konstantni hodnotou tlaku, tedy ,ekvipotencialnich ploch® akrec¢niho disku.
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Integraci vztahu (6.16) od stfedu disku (znacenym dolnim indexem ,in“)
smérem do jeho centra dostaneme [I]

P q £oQde
/ P W, -W=-In (ur) +In (u)y, —|—/ (6.17)
0

€+p @Anl—QE'

Abychom mohli rovnici (6.17)) fesit, potfebujeme znat vztahy ¢ = ¢ (r,p) a

Q = Q(r,p). Tyto vztahy vyplyvaji z rovnic (6.13]) a (6.14]), kde po fadé
pro slozky metrického tenzoru gn.s = gas (r,¥) v piipadé Schwarzschildovy a

Kerrovy metriky dané vztahy a ((1.10]) plati [10]

B 1 2M B 1 2Mr
gt = ) it = 2t a2cosd )’

4Mar sin® ¥
G =0 9 = e P osd

2Mra?sin® v
22002 _ (.2, 2
G = 1 sI070, %W_<T+“‘FEIE%&E)'
V naSem pripadé se zamétime na limitni astrofyzikalné vyznamny piripad
mezniho stabilniho disku vic¢i axisymetrickym porucham s maximalni hod-
notou svitivosti, pro ktery plati podminka ¢ = ¢, = konst [2I]. Ze vztaht

(6.13) a (6.14) dostaneme [1]

o +
L) =lo,  Qrp) =200

. 6.18
9t<p€0 + gapap ( )

7 konstantni hodnoty ¢ = ¢, plyne rovnéz nulova hodnota posledniho ¢lenu
rovnice ([6.17). Tato rovnice nasledné prechézi na tvar Wi, — W = —In (u;) +
+ In (u¢),,. Pro ekvipotencialni plochy W = W (r,J) s konstantnim tlakem
p = p(r,¥) v pfipadé okrajové stabilniho akre¢niho disku tedy plati [I]

W (r,9) = Inu; = konst. (6.19)

Slozku ¢tyfrychlosti u; v tomto vztahu vyjadiime pomoci vztahu (6.11)), kde
za slozky metrického tenzoru ve Schwarzschildové nebo Kerrové pripadé g.gs
dosadime obdobné jako v pfedchozim piipadé pomoci vyse vypsanych vztaht.

6.2 Vyznam hrotu jedné z ekvipotencialni ploch
akrecniho disku

Pomoci vztahu (6.19)), ktery jsme odvodili na konci predchozi &asti
miiZzeme pro urcitou danou konstantni hodnotu ¢, vykreslit ekvipotenci-
alni plochy mezniho stabilniho akre¢niho disku pro ptfipad Schwarzschildovy

83



¢ Kerrovy metriky. Na obrazku jsou vykresleny ekvipotencialni plochy
akrecniho diskuE] pro hodnotu ¢y = 3,77M v ptipadé Schwarzschildova pro-
storocasu.

0/ M=3,77

25 30

z/M

Obrazek 6.1: Ekvipotencialni plochy mezniho stabilniho akrec¢niho disku
pro hodnotu ¢y = 3,77M ve Schwarzschildové prostoroc¢ase. Na obrazku je
patrné, ze v ekvatoridlni roviné ve vnitini ¢asti akrec¢niho disku se vytvoril
na jedné z ekvipotencialnich ploch hrot. Timto hrotem a jeho velmi blizkym
okolim proudi postupné hmota disku smérem k centru cerné diry.

Pro uzavtené ekvipotencialni plochy plati W < 0, naopak pro neuzaviené
ekvipotencialni plochy je hodnota W > 0. Pro ekvipotencialni plochu, ktera
je na rozhrani téchto dvou pripadt plyne, ze W = 0. Ekvipotencialni plochy
jsou, jak jiz bylo uvedeno, plochy s konstantni hodnotou tlaku. Z tohoto
faktu vyplyva, ze plyn akre¢niho disku zaplniuje vSechny uzaviené plochy
smérem od centra disku k jeho okrajim, tedy od nejmensi po néasledujici
vétsi uzavienou ekvipotencialni plochu, ekvipotencialni plochy tak urcuji tvar

akrecniho disku [1].

4Akre¢ni disk spolu s ernou dirou jsou zobrazeny v polednikovém Fezu, tedy v roviné
urcené libovolnou konstantni hodnotou soufadnice . Volba tohoto fezu vyplyva z povahy
ekvipotencialnich ploch, jejiz tvar podle vztahu (6.19)) zavisi pouze na soufadnicich r a ©.

84



Na obrazku miizeme pozorovat na jedné z ekvipotencidlnich ploch
ostry hrot v ekvatoridlni roviné. Z predchoziho plyne, Ze timto hrotem a
jeho blizkym okolim proudi v pribéhu akrece postupné hmota disku smérem
k cerné dird’| [11, [11].

Lze dokazat, ze poloha tohoto hrotu lezi mezi nejblizsi stabilni kruhovou
orbitou s radialni souradnici r,¢ a hrani¢ni vazanou kruhovou orbitou s radi-
alni soutadnici 7, volné testovaci ¢astice. Diikaz tohoto jevu je zalozen na
tom, ze v centru disku a v zminovaném hrotu je nulovy gradient tlakovych
sil, jak je mozno pozorovat na obrazku Tedy v téchto bodech se castice
plynu pohybuji obdobné jako volné testovaci castice v ekvatorialni roviné
po jedné z orbit popsanych v kapitole |3} Jak jiz bylo uvedeno, v tomto pfi-
padé lze ¢y vyjadrit pomoci energie e a momentu hybnosti [ volné testovaci
castice v gravita¢nim poli ¢erné diry nasledovné

I + M3 (r2$2aM%7“% —l—a2)
fo= e re —2Mrz +aM? = be (), (6:20)
kde za e a [ je dosazeno pomoci vztaht a ([3-56). Jak je naznadeno
ve vztahu (6.20)), ¢y v pripadé volné testovaci ¢astice nemé konstantni hod-
notu, ale je zavisla na radialni soutadnici r. Tato zavislost je oznacena (i (1)
a jeji pribéh je znazornén na obrazku v pripadé Schwarzschildova pro-
storocasu a na obrazku v pripadé Kerrova prostoroéasuﬂ
Nyni musime stanovit hodnoty radialni soutradnice ry, pro které se hod-
nota fy (r) rovna pevné zvolené hodnoté ¢, hrani¢né stabilniho akrecniho
disku, tedy fis (rg) = £o. Z grafti[6.2] a[6.3| vyplyva, Ze li (r) nabyva minima
Pro r = ryg, oznacme e (rys) = lms. Pro £ > {5 existuji dvé hodnoty ro; a
o2, ve kterych l: (ro) = £p. Mensi z téchto hodnot r¢; uréuje radialni sou-
fadnici hrotu v ekvatorialni roviné a vyssi hodnota rpe urcuje polohu stiedu
akrecniho disku v ekvatorialni roviné.
Z predeslé diskuse vyplyva, ze hodnota 7, je maximalni moznou hodno-
tou radialni souradnice hrotu a minimalni mozna radialni soufadnice stredu
akre¢niho disku. Pro ¢y = /s se radidlni souradnice hrotu a stfedu akrec-

niho disku shoduji. Dale oznacme {1, = li¢ (Trp). Ze vztahi (6.19) a (6.11))

SHrot m4 analogicky vyznam jako Lagrangetv libra¢ni bod Rocheova laloku L; v sou-
stavé dvou téles, které se vzajemné obihaji po kruznicich okolo spole¢ného hmotného
stfedu.

6Zévislost fyz (1) 1ze odvodit také ze vztahu (6.13), do kterého za ) dosadime vztah [4]

+M3
V= 5——7, (6.21)
rz al2
ktery urcuje tthlovou rychlost Q volné testovaci ¢astice na kruhové orbité o radialni sou-
fadnici 7. Pro a = 0, tento vztah pfechazi na tvar (3.24).

85



a/M=0

6
=
~
[

4 ,
3,67423 e

3 I I

0 Te= 2 Top=4 Tos =0 10
r/M

Obrazek 6.2: Znazornéni prubéhu zéavislosti l (r) v prostorocase uceném
Schwarzschildovou metrikou. V grafu jsou vypsany hodnoty ¢z odpovidajici
v diskusi vyznamnym hodnotam radialnich soutadnic 7, a 7ys.

za podminky ¥ = 7 je mozno ukazat, Ze pro r < 7y, je W (r) > 0. Aby
se tedy mohl akrec¢ni disk utvorit, musi platit /5 < /. Hodnota radialni
soufadnice 7,,, je tedy minimalni hodnotou radialni souradnice hrotu. Po-
loha hrotu se tedy pohybuje v ekvatorialni roviné mezi hrani¢ni vazanou
kruhovou orbitou a nejblizsi stabilni kruhovou orbitou. Nejbliz§i mozna po-
loha vnitiniho okraje akre¢niho disku vzhledem k ¢erné dife je tedy v oblasti
hrani¢ni vazané kruhové orbity[7] [1].

Predpokladejme existenci akrec¢niho disku, ve kterém na jedné z jeho ekvi-
potencialnich ploch je utvotren hrot (touto otédzkou se budeme zabyvat v né-
sledujici kapitole[6.3] podrobngjsi diskuse také napt. v [11}, 21]) a plyn zaplnil
vsechny uzaviené ekvipotencialni plochy az po ekvipotencialni plochu s hro-
tem. Akrecni proces je v tomto pripadé fizen gradientem tlakovych sil, které
zpusobuji pohyb plynu z disku pies oblast hrotu do cerné diry. Diky tomu,
Ze na zacatku kapitoly jsme predpokladali akrecni disk tvofeny idealnim ply-

"P¥ipomenime, Ze viechny kruhové orbity, pro které plati r < 7y, jsou nestabilni.
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Obrazek 6.3: Znazornéni prubéhu zéavislosti l (r) v prostorocase uceném
Kerrovou metrikou. V grafu jsou vypsany hodnoty ¢y« odpovidajici v diskusi
vyznamnym hodnotam radidlnich soutradnic rpyy a rys. Graf byl vymodelovan
pro hodnotu Kerrova parametru a = 0,9M, ¢emuz také odpovidaji rovnéz
vyznacené hodnoty radidlnich soutadnic r,, rys & ryp.

nem, usuzuje se, ze akrec¢ni proces je Tizen nejenom tienim, ale i pomoci
gradientu tlakovych sil. Tfeni tedy nemusi byt pii akreci nezbytné [1I, [11].

6.3 Topologie ekvipotencialnich ploch akrec-
niho disku

7 topologického hlediska rozliSujeme pét rtznych konfiguraci ekvipotencial-
nich ploch akrecnich diskt. Jednotlivé pripady meznich stabilnich akrec¢nich
disku se lisi hodnotami ¢y. Tyto hodnoty porovname s vyznamnymi hodno-

tami lus a luy, zévislosti by (1) (viz. obrézky 6.2 a[6.3)).

1. V prvni diskutované varianté plati ¢y < ¢;s. Za takovych podminek se
nemuize vytvorit zadny akrecni disk. Hodnota ¢, je prili§ mala. Tvar
ekvipotencialnich ploch v pripadé prostoro¢asu popsaného Schwarz-
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schildovou metrikou je znazornén na obrazku [6.4] a v pripadé prostoro-
casu popsaného Kerrovou metrikou je uveden na obrazku [6.5]

2. Pokud ¢y = /5, nastanou jiz podminky pro to, aby se mohl akre¢ni disk
zformovat. Akrec¢ni disk je nestabilni a méa tvar velmi tenkého prstence,
ktery se nachéazi v blizkosti nejblizsi stabilni kruhové orbity urcené ra-
dialni soutadnici 7,,s. Tvar ekvipotencialnich ploch v pfipadé prostoro-
casu popsaného Schwarzschildovou metrikou je znazornén na obrazku
a v pripadé prostorocasu popsaného Kerrovou metrikou je uveden
na obrazku [6.7

3. Za podminky /., < {y < {1, vznikne nejvhodnéjsi situace pro vytvo-
feni akrecniho disku s hrotem, pokud jsou plynem zaplnény vsSechny
uzaviené ekvipotencialni plochy az po plochu s hrotem. V opac¢ném
pripadé vznikne akrec¢ni disk bez hrotu, tedy bez moznosti ptrelévani
hmoty. Nad ekvipotencialni plochou s hrotem se dale nachazeji jesté
dalsi uzaviené ekvipotencialni plochy. Tvar ekvipotencialnich ploch
v ptipadé prostoroc¢asu popsaného Schwarzschildovou metrikou je zna-
zornén na obrézkuﬁ a v pripadé prostorocasu popsaného Kerrovou
metrikou je uveden na obréazku [6.9]

4. Pokud ly = lyp, je jesté mozny vznik akrecniho disku s hrotem. Pro ekvi-
potencialni plochu, na které se hrot utvoril, plati W = 0. Tedy je to
mezni ekvipotencialni plocha mezi plochami otevienymi a uzavienymi.
Nad ni jiz neexistuje zadné uzaviena ekvipotencialni plocha. Tvar ekvi-
potencialnich ploch v pfipadé prostorocasu popsaného Schwarzschildo-
vou metrikou je znézornén na obrazku [6.10| a v pripadé prostorocasu
popsaného Kerrovou metrikou je uveden na obréazku [6.11]

5. Posledni diskutovana varianta nastava v situaci, kdy ¢y > (. Ekvi-
potencialni plocha, na které se formuje hrot, je oteviena. Nemtize tedy
nastat stav, ve kterém by za téchto podminek existoval akrecni disk
s hrotem. Tvar ekvipotencialnich ploch v pripadé prostoroc¢asu popsa-
ného Schwarzschildovou metrikou je znédzornén na obrazku 6.12|a v pii-
padé prostorocasu popsaného Kerrovou metrikou je uveden na obrazku

6.13

8Tento obrazek je totozny s obrazkem
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Obrazek 6.4: Tvar ekvipotencialnich
ploch v prvnim diskutovaném pri-
padé pro prostorocas popsany Sch-

warzschildovou metrikou.
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Obrazek 6.6: Tvar ekvipotencialnich
ploch v druhém diskutovaném pii-
padé pro prostorocas popsany Sch-

warzschildovou metrikou.
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Obrazek 6.5: Tvar ekvipotencialnich
ploch v prvnim diskutovaném pri-
padé pro prostorocas popsany Kerro-

vou metrikou.
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Obrazek 6.7: Tvar ekvipotencialnich
ploch v druhém diskutovaném pii-
padé pro prostorocas popsany Kerro-

vou metrikou.



0/ M=3,77

u/M

T
15
z/M

Obrazek 6.8: Tvar ekvipotencialnich
ploch v tfetim diskutovaném pripadé
pro prostoroc¢as popsany Schwarz-

schildovou metrikou.
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Obrazek 6.10: Tvar ekvipotencial-
nich ploch ve ¢tvrtém diskutova-
ném pripadé pro prostorocas po-
psany Schwarzschildovou metrikou.
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Obrazek 6.9: Tvar ekvipotencialnich
ploch v tfetim diskutovaném pripadé
pro prostorocas popsany Kerrovou
metrikou.
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Obrazek 6.11: Tvar ekvipotencial-
nich ploch ve ¢tvrtém diskutova-
ném pripadé pro prostorocas po-
psany Kerrovou metrikou.
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Obrazek 6.12: Tvar ekvipotencidl- Obrazek 6.13: Tvar ekvipotencial-
nich ploch v patém diskutovaném nich ploch v patém diskutovaném
pripadé pro prostorocas popsany pripadé pro prostorocas popsany
Schwarzschildovou metrikou. Kerrovou metrikou.

Varianty akrecniho disku v okoli Schwarzschildivy ¢i Kerrovy c¢erné diry
se pro diskutované piipady z topologického hlediska nelisi [1].

Pro tplnost jsou na obrazcich a znazornény grafy zavislosti th-
lové rychlosti €2 plynu akrec¢niho disku na velikosti radialni soutadnice r. Tato
zavislost je popsana vztahem , pomoci kterého byly grafy vytvofeny pro
prislusné hodnoty ¢, v jednotlivych diskutovanych ptipadech Schwarzschil-
dovy a Kerrovy metriky.
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Obrazek 6.14: Graf zavislosti thlové rychlosti €2 na radidlni soufadnici r
ve vSech péti diskutovanych piipadech ¢, = 3M (spojitd ¢ara), ¢, =
= 3,67423M, by = 3,7TM, by = 4M a ly = 4,3M (Cerchovand ¢ara) mezniho
stabilniho akrecniho disku v okoli Schwarzschildovy cerné diry. Zpocatku
s klesajici hodnotou radialni soufadnice roste tthlova rychlost plynu, coz vy-
plyva ze zakonu zachovani momentu hybnosti. V tésné blizkosti horizontu
pak thlova rychlost plynu prudce klesa, gravitacni pole statické nerotujici
cerné diry vzhledem ke vzdalenému pozorovateli zbrzdi obihajici hmotu.
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Obrazek 6.15: Graf zavislosti thlové rychlosti €2 na radialni soutadnici r
ve v8ech péti diskutovanych p¥ipadech ¢, = 2,2M (spojita cara), ¢y =
= 248717TM, by = 2,6M, {y = 2,63246M a {y = 2,7TM (Cerchovand Cara)
mezniho stabilniho akre¢niho disku v okoli rychle rotujici Kerrovy c¢erné diry.
S klesajici hodnotou radialni soutradnice roste ithlova rychlost plynu, coz opét
vyplyva ze zékonu zachovani momentu hybnosti. Cim bliZe se dostava plyn
k horizontu rotujici ¢erné diry, tim vice ptisobi na c¢astice plynu rovnéz i vliv
rotace cerné diry, tzv. strhavani prostorocasu. V bezprostfednim okoli hori-
zontu je jiz ¢astice nucena obihat tthlovou rychlosti, ktera je totozna s thlovou
rychlosti rotace cerné diry.

93



Z.avér

Cilem diplomové prace bylo shrnuti zakladnich poznatkt o akrec¢nich discich
v okoli ¢ernych dér.

Na zac¢atku prvni kapitoly jsou popsana zavérecna vyvojova stadia hvézd
— bili trpaslici, neutronové hvézdy a cerné diry. Prevazna cast této kapitoly
je pak vénovana cernym déram. Pozornost je soustfedéna na vlastnosti jejich
jednotlivych casti, dale pak na Schwarzschildovu a Kerrovu metriku, které
popisuji prostorocas v okoli statické a rotujici ¢erné diry.

Druh4 kapitola se jiz zabyva vlastnim akrec¢nim diskem. Jsou zde uvedeny
zakladni principy procesu akrece a popsany vytrysky hmoty, které se mohou
v jeho pribéhu vytvofit. Rovnéz se je zminén vliv rotujictho magnetického
pole na akreci, ktery byl podporen zavéry vyplyvajicimi z nedavnych meé-
feni rentgenového zareni dvojhvézdy GRO J1655-40. Zavér této kapitoly je
zaméfen na predpokladany vyskyt akrecnich diskd v aktivnich galaktickych
jadrech a nékterych dvojhvézdach.

Treti kapitola je vénovana pohybu volné testovaci ¢astice v gravitacnim
poli statické i rotujici ¢erné diry. Zvlastni diraz je kladen na vyznacné kru-
hové orbity, zejména na nejblizsi stabilni kruhovou orbitu a energii a hybnost
castice, ktera se po ni pohybuje. V zavéru kapitoly jsou uvedeny grafy nékte-
rych zajimavych pripadti pohybu testovaci ¢astice v blizkosti rotujici ¢erné
diry.

Ve ¢tvrté kapitole je rozebran metodou klasické mechaniky tekutin piipad
sférické akrece. I pfes znac¢nou idealizaci akrecniho procesu dostavame zaji-
mavé zavéry jako naptiklad popis zavislosti rychlosti proudéni plynu na vzda-
lenosti nebo vlastnosti miry sférické akrece.

Pata kapitola se zabyva zafenim akrecniho disku. V prvni casti je roz-
vedena problematika gravitacniho a Dopplerova rudého posuvu frekvence
zafeni akrecniho disku, které je detekovano na Zemi. Je zde rovnéz nazna-
¢ena moznost, jak z charakteru spektra zafeni usuzovat na velikost a natoceni
akrecéniho disku vzhledem k pozorovateli. V néasledujici ¢asti je zhruba od-
hadnuta energie zafeni pro ptipad sférické akrece v zavislosti na hmotnosti
cerné diry a vzdalenosti atomu, ze kterého bylo zareni emitovano, od stfedu
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disku. V posledni ¢éasti je odhadnuta uc¢innost akrece, ¢ili mnozstvi ener-
gie Castice, ktera je vyzarena v pribéhu akrec¢niho procesu. Tato uc¢innost
je asi desetkrat vyssi nez ucinnost termonuklearnich reakci v nitrech hveézd.
Akre¢ni disk v okoli ¢erné diry je tedy nejucinnéjsim doposud popsanym
zdrojem energie ve vesmiru.

Sest4 kapitola je zaméfena na popis akrece prostfednictvim relativistické
hydrodynamiky pomoci ploch o konstantnim tlaku, tzv. ekvipotencialnich
ploch. Na jedné z nich je mozny vyskyt hrotu, kterym se nasledné preléva
hmota disku smérem k cerné dife. Je zde rovnéz diskutovana poloha tohoto
hrotu a rtzné pripady akrecnich diskl v zévislosti na charakteru ekvipoten-
cidlnich ploch a na vyskytu zminovaného hrotu.

Diplomovéa prace byla sestavena tak, aby byla vhodna jako studijni text
pro zakladni seznameni se s problematikou akrecnich diskt. Pro vétsi nazor-
nost je prace doplnéna mnozstvim obrazk a grafti, které prispivaji k lepsimu
pochopeni daného tématu.
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