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Formiranje supermasivnih crnih rupa i uticaj

sudara galaksija na njihovu evoluciju

Sazetak

Mehanizam formiranja supermasivnih crnih rupa posmatranih u ranom Univerzumu
nije u potpunosti razjaSnjen. Cilj ove doktorske disertacije je ispitivanje uslova pod kojima
crne rupe, koje nastaju kao krajnja faza evolucije zvezda Populacije I1I, mogu da formiraju
supermasivnu crnu rupu sa masom 10° Mg na crvenom pomaku z = 7. Kako bi se ispitao
rast crnih rupa na kosmoloskim skalama koriste se Milenijum i Milenijum-II kosmoloske
simulacije problema N-tela. Sa ciljem da se iskoristi visoka rezolucija po masi Milenijum-II
simulacije i veli¢ina simulacione kutije Milenijum simulacije, razvijen je metod za njihovo
kombinovanje. Crne rupe rastu u sudarima sa drugim crnim rupama i kroz epizode
akrecije gasa koje su aktivirane u velikim sudarima haloa tamne materije. Kao granicni
uslov naSeg modela koristi se posmatrana funkcija mase crnih rupa na crvenom pomaku
z = 6. Nasi rezultati ukazuju da crne rupe sa pocetnom masom od 100 My mogu da
objasne postojanje supermasivnih crnih rupa u udaljenim kvazarima ukoliko je efektivna
vrednost Edingtonovog odnosa fiksirana na frgqq = 3.7 tokom svake epizode akrecije koja
je ogranicena na 50 Myr.

Prilikom spajanja crnih rupa emituje se gravitaciono talasno zracenje usled koga crne
rupe dobijaju gravitacioni uzmak. Ukoliko je brzina gravitacionog uzmaka vec¢a od brzine
napustanja galaksije, crna rupa ¢e napustiti galaksiju. Kako taj proces moze da ima uticaj
na rast supermasivnih crnih rupa usled sudara, u disertaciji je razmatran gravitacioni
uzmak crnih rupa u razli¢itim modelima galaksija.

[spitane su trajektorije crnih rupa u statickom i evoluirajué¢em potencijalu haloa tamne
materije koji je opisan NFW, odnosno Ainasto profilom gustine. Pokazano je da evolu-
cija haloa ima znacajan uticaj na sposobnost haloa da zadrzi crnu rupu, jer su brzine

napuStanja manje na visokim crvenim pomacima gde haloi imaju manju masu. Ukoliko



raspodela gustine u halou prati Ainasto profil, nag§ model predvida veéi broj izbac¢enih
crnih rupa nego u slu¢aju haloa sa NFW profilom gustine.

Zatim su konstruisani analiticki i numeric¢ki modeli galaksija ¢ije su komponente halo
tamne materije, centralni oval i centralni disk. U prisustvu barionske komponente brzine
napustanja galaksije su ve¢e nego u modelu koji se sastoji isklju¢ivo od haloa tamne
materije. Posebno su razmatrane galaksije koje se formiraju nakon velikih (1:1) i malih
(1:10) sudara. Posto se u numerickim modelima crne rupe izbacuju dok je sudar galaksija
jos uvek u toku, brzine napustanja u numerickim modelima su generalno manje nego u
analitickim gde potencijal galaksija nije perturbovan.

[ako crne rupe povremeno mogu dobiti dovoljne brzine gravitacionog uzmaka da na-
puste i najmasivnije haloe, nas model nije znacajno osetljiv na emisiju gravitacinog ta-
lasnog zracenja, osim u sluc¢aju sudara crnih rupa jednakih masa koji se odvijaju u naj-
manjim haloima na visokim crvenim pomacima u kojima su brzine gravitacionog uzmaka

Vk < 100 km/s dovoljne da trajno izbace crne rupe iz centra haloa.

Klju¢ne reci: supermasivne crne rupe, sudari galaksija, gravitacioni talasi, haloi
tamne materije, numericke simulacije

Nauc¢na oblast: Astronomija

UZa nauc¢na oblast: Vangalakticka astronomija

UDK broj: 524.882(043.3)



Supermassive black hole formation and role of

galaxy mergers in their evolution

Abstract

Formation mechanism of supermassive black holes (SMBHs) observed in the early
Universe is still not fully understood. The goal of this thesis is to find under what
conditions black hole (BH) remnants of Population III stars can form SMBH with mass
10° M, by redshift = = 7. We use Millennium and Millennium-II N-body cosmological
simulations to investigate BH growth on cosmological scales. In order to exploit both
high mass resolution in the Millennium-II simulation and large box size in the Millennium
simulation, we develop a method to combine these two simulations together. BHs can
grow through mergers with other BHs and through episodes of gas accretion triggered by
major mergers of dark matter haloes. As a constraint in our model, we use observed BH
mass function at redshift z = 6. We find that BH seeds with masses 100 My could grow
to SMBHs in distant quasars if effective Eddington ratio is fixed at fgqq = 3.7 and each
accretion episode is limited to 50 Myr.

During a BH merger asymmetric emission of gravitational radiation can lead to BH
kick. Gravitational wave recoil can completely eject BH from it’s host if the kick velocity
is larger than the escape velocity from the galaxy. Since gravitational wave recoil could
affect SMBH growth through mergers, recoiling BHs are investigated in different models
of host galaxies.

BH trajectories are investigated in static and evolving dark matter halo potential de-
scribed by NFW and Einasto density distributions. We find that evolution of dark matter
haloes clearly impact their capability to retain recoiling BHs since escape velocities are
lower for smaller haloes at high redshifts. If the Einasto profile is considered, then a larger
number of complete BHs ejections is expected compared to NF'W potential.

Further, we construct analytical and numerical host galaxy models whose components



are dark matter halo, bulge and disc. If baryonic component of a galaxy is included
escape velocity is higher compared to a purely dark matter halo potential. Major (1:1)
and minor (1:10) galaxy remnants are modeled separately. In numerical models BHs are
ejected from their host centre before galaxy merger is completed, so escape velocities are
generally lower in numerical models compared to analytical models where galaxy potential
is unperturbed.

Even though BHs could occasionally escape the most massive hosts, our model is not
considerably sensitive to the gravitational wave recoil except for mergers of equal mass
BHs in the least massive haloes at high redshifts where kick velocities of Vi < 100 km/s

could permanently eject BHs from their hosts.

Keywords: supermassive black holes, galaxy mergers, gravitational waves, dark mat-
ter haloes, numerical simulations

Field of science: Astronomy

Reseasrch area: FExtragalactic astronomy
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Poglavlje 1

Uvod

Prema standardom ACDM! komoloskom modelu osnovne komponente Univerzuma su
tamna energija (A) koju odlikuje negativan pritisak i koja dovodi do ubrzanog Sirenja
Univerzuma, i hladna tamna materija (eng. cold dark matter, CDM) koja se sastoji od
nerelativistickih, nebarionskih ¢estica koje interaguju jedino gravitaciono. Univerzum je
ravan (Qoy = 12), ~ 30% kriti¢ne gustine je u formi materije (Q,, = 0.307), dok je ~ 70%
kriti¢ne gustine u formi tamne energije (24 = 0.693) (Planck Collaboration 2014). Deo
materije koju ¢ine barioni je €2, = 0.04825, dok je gustina zracenja zanemarljiva.

Osnova kosmoloskih modela je kosmoloski princip na osnovu koga je Univerzum homo-
gen i izotropan na velikim skalama (>100 Mpc), dok na manjim skalama postoje lokalna
odstupanja u gustini koja su nastala kao posledica kvantnih fluktuacija (Guth & Kaiser
2005). Tokom perioda inflacije, primordijalne kvantne fluktuacije gustine se $ire na
makroskopske skale. Dalji rast fluktuacija zapocinje sa erom dominacije materije kada
gravitacioni kolaps dovodi do formiranja prvih struktura u Univerzumu (Padmanabhan
1993; Peebles 1980; Peebles 1993).

Sve do perioda rekombinacije (z ~ 1370) jonizovana barionska komponenta ostaje
vezana za polje zracenja. Fotoni i barioni sadinjavaju jedinstveni fluid; dokle god je

stopa rasejanja fotona na elektronima vecéa od stope Sirenja Univerzuma, fotoni i elektroni

leng. Lambda cold dark matter
ZParametar gustine Q. je definisan kao odnos izmedu srednje gustine svih komponenata u Uni-

verzumu (p) i kriti¢ne gustine pri kojoj je Univerzum ravan (p.), Qiot = p/pe-



se nalaze u termalnoj ravnotezi. Ubrzo nakon rekombinacije, na z ~ 1100, barionska
komponenta se odvaja od zracenja. U oblastima vece gustine tamna materija kolapsira i
kada dostigne virijalnu ravnotezu formira se halo tamne materije. Haloi tamne materije
su prvi objekti koji su se formirali u ranom Univerzumu, na crvenom pomaku z ~ 30. U
centrima haloa po¢inju da rastu perturbacije u gasu (Peebles 1993) i formiraju se barionski
objekti.

Zvezde Populacije 11T su prva generacija zvezda koja je pocela da se formira na in-
tervalu crvenih pomaka z = (20, 30) u haloima tamne materije sa masom 10° — 105 M.
Proces rejonizacije Univerzuma poceo je upravo pojavom ovih zvezda, a nastavljen je
usled uticaja zracenja zvezda Populacije II u proto-galaksijama, formiranim u haloima sa
masom 107 — 108 M, na crvenom pomaku z ~ 15 (npr. Paardekooper et al. 2013), kao
i usled uticaja zra¢enja prvih kvazara (npr. Madau & Haardt 2015). Medutim, relativan
doprinos rejonizaciji ova dva mehanizma ostaje otvoreno pitanje.

Nakon formiranja haloi tamne materije rastu hijerarhijski, tj. sudarima sa drugim
haloima, a nakon sudara haloa dolazi i do sudara galaksija u njihovim centrima. Strukture
u Univerzumu nisu jednako rasporedene. Postoje oblasti u kojima gotovo i da nema
galaksija® (Gregory & Thompson 1978; Joeveer et al. 1978) i oblasti sa velikom gustinom
galaksija. U oblastima vece gustine formiraju se jata galaksija. U jatima galaksija, usled
velike gustine i velikog gravitacionog potencijala, dolazi do velikog broja sudara. Sa druge
strane, u oblastima manje gustine formiraju se haloi koji evoluiraju u izolaciji, gotovo bez
sudara. Galaksije u takvim haloima nazivaju se galaksije u polju. Strukturu na velikim
skalama na z = 0 karakteriSu filamenti tamne materije na ¢ijim se presecima nalaze
masivna jata galaksija, dok se galaksije formiraju u manjim haloima unutar filamenata.

Sudari imaju znacajan uticaj na evoluciju galaksija. Samim tim, da bi se razumela
evolucija struktura u Univerzumu, izuzetno je bitno na kosmoloskim skalama odrediti
ucestalost i osobine sudara, kao i karakteristike okruzenja gde se sudari odvijaju. Kosmo-
loske simulacije su od izuzetnog znacaja za izucavanje formiranja prvih struktura u Uni-
verzumu, nastanka prvih galaksija i njihove evolucije. One predstavljaju osnovu za testi-

ranje ACDM kosmoloskog modela i prirode tamne materije i tamne energije, koje su nje-

Seng. wvoids



gove osnovne komponente. Pocetni uslovi za kosmoloske simulacije, tj. odnos zracenja,
barionske materije, tamne materije i kosmoloske konstante, kao i informacije o primordi-
jalnim fluktuacijama dobijaju se iz kosmic¢kog mikrotalasnog pozadinskog zracenja. Cilj
kosmoloskih simulacija je da se dobije evolucija struktura od veoma visokog crvenog po-
maka do danas, koja se zatim poredi sa posmatranjima. Pored toga, iz simulacija se
dobijaju procene zastupljenosti razlic¢itih objekata u funkciji njihove mase i starosti Uni-
verzuma, njihova prostorna raspodela, stopa sudara kao i morfologija na velikim skalama.

Cilj ove disertacije je proucavanje formiranja supermasivnih crnih rupa u udaljenim
kvazarima i uticaj sudara galaksija na njihovu evoluciju. U prvom poglavlju dat je teo-
rijski uvod i preglad dosada$njih istrazivanja u oblasti mehanizama formiranja pocetnih
crnih rupa i parametara njihovog rasta usled akrecije gasa, kao i gravitacionog uzmaka
crnih rupa. U drugom poglavlju, uz koriséenje rezultata Milenijum® (Springel et al. 2005)
i Milenijum-IT (Boylan-Kolchin et al. 2009) kosmologkih simulacija, ispitana je moguénost
formiranja supermasivne crne rupe sa masom 10° Mg na z ~ 7 (Mortlock et al. 2011).
Nakon toga detaljno je proucen uticaj uzmaka crnih rupa, uzrokovanog emisijom gravita-
cionih talasa, na njihov rast. U tre¢em poglavlju analiticki su izracunate trajektorije crnih
rupa u statickom i evoluirajuéem potencijalu haloa tamne, dok su u ¢etvrtom poglavlju
za ispitivanje gravitacionog uzmaka crnih rupa koriséene simulacije problema N-tela na
manjim skalama, gde su modelovane galaksije u izolaciji i interakcije galaksija. U petom

poglavlju dat je rezime ove disertacije i pregled glavnih zakljuc¢aka.

1.1 Pocetne mase crnih rupa

Supermasivne crne rupe sa masama 10°Mg—10°M, nalaze se u centrima posmatranih spi-
ralnih galaksija i masivnih elipti¢nih galaksija (Kormendy & Richstone 1995). Medutim,
postojanje kvazara na crvenom pomaku z > 6 u ¢ijim se centrima nalaze supermasivne
crne rupe > 10° My (Willott et al. 2003; Fan 2006; Mortlock et al. 2011; De Rosa et

al. 2014) pokazuje da su sli¢ne crne rupe postojale i u veoma ranom Univerzumu. Obja-

4Millennium Simulation Project, https://wwwmpa.mpa-garching.mpg.de/galform /virgo/millennium /

(pristupljeno 18.3.2017.)



Snjenje njihovog rasta predstavlja izazov za postoje¢e modele rasta supermasivnih crnih
rupa. Njihova detekcija u prvih milijardu godina nakon Velikog praska ukazuje da su prve
crne rupe morale da se formiraju veoma rano (z 2 15) i da rastu brzo, u intenzivnim
epizodama akrecija gasa i u sudarima sa drugim crnim rupama.

Formiranje prvih crnih rupa pocinje gravitacionim kolapsom primordijalnog gasa u
haloima tamne materije. U zavisnosti od okruzenja gde se kolaps dogada i samog meha-
nizma kolapsa, mase poc¢etnih crnih rupa mogu veoma varirati, od 10 My do 10° M. U
narednim poglavljima detaljno su opisana tri osnovna mehanizma formiranja prvih crnih
rupa: zvezde Populacije 111, direktan kolaps gasa u crnu rupu i kolaps jata zvezda. Razli-
kuju se u poc¢etnim masama crnih rupa i crvenom pomaku pocetka formiranja. Takode,
moguca je i kombinacija ovih mehanizama.

Nakon formiranja, rast crnih rupa zavisi od koli¢ine gasa dostupnog za akreciju kao i

od stope sudara crnih rupa.

1.1.1 Zvezde Populacije III

Zvezde Populacije III su obogatile gas tezim elementima i moguce je da su crne rupe,
koje su nastale na kraju njihove evolucije, porasle do supermasivnih crnih rupa koje se
posmatraju u prvih milijardu godina posle Velikog praska (Madau & Rees 2001; Heger et
al. 2003; Wise & Abel 2005). Ova prva generacija zvezda se formira iz oblaka gasa koji
kolapsira kada se dovoljna koli¢ina hladnog gasa akumulira u centru haloa tamne materije.
U opstem slucaju, hladenje gasa se odvija radijativnim procesima kada se sudarno eksci-
tovani atomi, joni ili molekuli radijativno deekscituju i pretvore deo kineticke energije u
zracenje. Sto je gas bogatiji tezim elementima, hladenje je efikasnije i brze jer je gubitak
energije kroz emisiju fotona veéi. Brze hladenje dovodi do fragmentacije oblaka gasa i
do formiranja veceg broja manjih zvezda. Medutim, za razliku od lokalnog Univerzuma
gde je gas obogacen tezim elementima, u ranom Univerzumu gas se sastojao jedino od
vodonika u molekulskom obliku i male koli¢ine helijuma i litijuma. U primordijalnom gasu
hladenje se odvija preko rotaciono-vibracionih prelaza Hy molekula. Ovim putem gas se
hladi do ~ 200 K $to je oko 10-20 puta viSa temperatura nego u molekulskim oblacima

gde se formiraju zvezde u lokalnom Univerzumu (Abel et al. 2002; Bromm et al. 2002).



Samim tim su prve zvezde mogle da budu veoma masivne.
Kriti¢na masa iznad koje dolazi do kolapsa oblaka gasa je Dzinsova masa i ona zavisi
od temperature i gustine gasa kao (Bromm et al. 2009):
T 23 n -172

M; = 500 My, —

— 1.1.1.1
200 104 ’ ( )

za atomski gas gustine n [cm ™3], na temperaturi 7' [K]. Prvo se formira proto-zvezda sa
masom ~ 0.01 Mg, radijusom ~ 5 x 10" ¢m i gustinom ~ 10?* em™3. Nakon formiranja,
proto-zvezda je okruzena oblakom gasa mase ~ 10% M, i nastavlja brzo da raste akrecijom
sa tipi¢nom stopom od 1072 — 1072 My, godisnje. UV zrafenje sa proto-zvezde uti¢e na
akreciju i u nekim slucajevima moze da zaustavi dalji rast proto-zvezde. Glavni efekti
koji smanjuju akreciju su fotodisocijacija Hy molekula u gasu koji se akretuje, pritisak
zracenja Ly« linije i Sirenje H II regiona, koji okruzuje proto-zvezdu i nastaje zbog velikog
fluksa jonizujuéeg zracenja. Gas se akretuje na proto-zvezdu preko akrecionog diska koji
jeizlozen UV zracenju i moze se dogoditi da ispari pod dejstvom UV fotona, Sto zaustavlja
akreciju (Yoshida et al. 2012).

Konacna masa i evolucija zvezde zavisi od pocCetne mase oblaka koji je kolapsirao,
njegove rotacije i crvenog pomaka formiranja (odnosno udela tezih elemenata u gasu),
kao i od mase gasa koji ucestvuje u akreciji. U prisustvu cak i male koli¢ine metala
hladenje postaje efikasno i dolazi do formiranja veceg broja manje masivnih zvezda. Brza
rotacija haloa dovodi do duzeg gravitacionog kolapsa, $to takode pojacava fragmentaciju
i smanjuje stopu akrecije gasa na proto-zvezdu (Hirano et al. 2014; Dutta 2016). Pored
toga, prisustvo tezih elementa i brza rotacija haloa povec¢avaju gubitak mase zvezde preko
zvezdanih vetrova.

[ako su prve hidrodinamicke simulacije pokazale da zvezde Populacije III imaju masu
~ 100 Mg (Abel et al. 2002; Bromm et al. 2002; Yoshida et al. 2003, 2006; O’Shea &
Norman 2008; Yoshida et al. 2008), rezultati novijih simulacija visoke rezolucije suge-
riSu da u haloima tamne materije dolazi do formiranja proto-zvezdanog diska koji se
fragmentise i nastaje vise zvezda manjih masa (Turk et al. 2009; Clark et al. 2011; Greif

et al. 2012; Stacy et al. 2012; Latif et al. 2013). Medutim, vreme trajanja navedenih

simulacija nije dovoljno dugo da proto-zvezda stigne do glavnog niza pa samim tim nije



moguce sa sigurno$c¢u odrediti njenu kona¢nu masu. Sa druge strane, u hidrodinamic¢kim
simulacijama (Hosokawa et al. 2016) i analitickim modelima (Latif & Schleicher 2015)
je pokazano da proces fragmentacije diska ne mora nuzno da spre¢i formiranje masivne
zvezde jer dolazi do migracije manjih oblaka gasa i njihove akrecije na centralnu zvezdu.
Hirano et al. (2014) su izrac¢unali raspodelu pocetne mase za sto haloa tamne materije
u kojima se formiraju zvezde pod pretpostavkom da se u svakom halou formira po jedna
zvezda, i pritom su ukljucili uticaj zracenja zvezde i njenu evoluciju. Dobili su da je
interval konacnih masa zvezda Populacije IIT 10 — 1000 My, i da zavisi od osobina samog
haloa. Njihovi rezultati pokazuju da je tipi¢na masa zvezda Populacije III ~ 100 M), ali
da postoji i mali broj zvezda sa masom 1000 M.

Zvezde sa masom ispod 9 My ne formiraju crne rupe, veé postaju beli patuljci. Zvezde
Populacije III sa masom 25 Mg < M < 140 Mg i M > 260 My zavrSavaju zZivot kao
crne rupe, dok zvezde sa masom 140 — 260 M eksplodiraju kao supernove iz proizvodnje
parova’® i ne ostavljaju ostatak. Gravitacionim kolapsom zvezda razli¢itih masa formira
se pocetna funkcija mase crnih rupa, medutim uglavnom se pretpostavlja da crne rupe
koja nastaju kao krajnja faza evolucije zvezda Populacije III imaju masu ~ 100 M.

Razli¢iti autori su pokusali da objasne formiranje supermasivnih crnih rupa u centrima
udaljenih kvazara polazec¢i od crnih rupa nastalih od zvezda Populacije III. Numericke
simulacije su pokazale da je neophodna kontinuirana akrecija na ili iznad Edingtonove
granice® (Haiman & Loeb 2001; Volonteri & Begelman 2010; Whalen & Fryer 2012; John-
son et al. 2012, 2013). Cak i kombinacija rasta crnih rupa usled sudara i akrecije gasa
zahteva dugotrajnu akreciju na Edingtonovoj granici ili kratke epizode super-Edingtonove
akrecije (Yoo & Miralda-Escudé 2004; Volonteri & Rees 2005, 2006; Li et al. 2007; Pelu-
pessy et al. 2007; Sijacki et al. 2009; Tanaka & Haiman 2009; Tanaka et al. 2012; Madau
et al. 2014).

Medutim, moguénost kontinuiranog rasta na Edingtonovoj granici je neizvesna (Mi-
losavljevié et al. 2009; Alvarez et al. 2009; Jeon et al. 2011). Kada masa crne rupe

prekoraci odredenu granicu moze se dogoditi da zracenje i kineticka energija iz akrecionog

Seng. pair-instainstability ili pair-production supernove
5Pojam Edingtonova granica, kao i mogucénost akrecije iznad Edingtonove granice su detaljno disku-

tovani u poglavlju 1.2.2.



diska oduvaju gas iz centra galaksije §to dovodi do prekida akrecije” (Coppi 2003).

1.1.2 Direktan kolaps

Mehanizam formiranja pocetnih crnih rupa kod kojeg nastaju masivna semena od «
10 — 10° M, je direktan kolaps gasa u crnu rupu (Loeb & Rasio 1994; Eisenstein & Loeb
1995; Oh & Haiman 2002; Bromm & Loeb 2003; Koushiappas et al. 2004; Begelman et
al. 2006; Lodato & Natarajan 2006; Begelman et al. 2008). Ovaj mehanizam zahteva
specificne uslove koji su postojali jedino u retkim haloima u ranom Univerzumu. Za
direktan kolaps je neophodno da gas efikasno izgubi moment impulsa i da brzo kolapsira
kako bi se izbegla fragmentacija i formiranje zvezda. Potreban je brz priliv gasa u centralne
oblasti haloa koji se moze postic¢i ukoliko se gas neefikasno hladi ili kroz dinamicke procese
kao §to je precka unutar precke nestabilnost® (Shlosman et al. 1989). Alternativno, neki
autori smatraju da sudari haloa uporedive mase kanalisu gas ka centru. U tom slucaju
turbulencija moze da spreci fragmentaciju i nije potrebno da gas bude niske metali¢nosti
(Mayer et al. 2010).

Hladenje je neefikasno ukoliko je gas bez metala, medutim ¢ak i u primordijalnom gasu

Hs, molekuli mogu da hlade gas. Hy molekuli nastaju u reakcijama:
H+e — H +7, (1.1.2.1)

H +H-—Hy+e, (1.1.2.2)

gde je H™ vodonikov anjon. Da bi doslo do direktnog kolapsa potrebno je da halo bude
izloZen jakom Lajman-Vernerovom zracenju koje dovodi do disocijacije Hy molekula putem
tzv. Solomonovog procesa:

Lajman-Vernerovo zrac¢enje je UV zrac¢enje na energijama 11.2 eV < hv < 13.6 €V koje

potice od prvih zvezda. Drugi nacin da se spreci hladenje putem molekula vodonika je

"tzv. feedback procesi
8Precka unutar precke nestabilnost je predloZeni mehanizam efikasnog dovodenja gasa u centralne

oblasti galaksije. Usled uticaja zvezdane precke galaksije na meduzvezdanu materiju, unutar precke
galaksije formira se gasni disk, koji pod odredenim uslovima postaje dinamicki nestabilan i formira novu,

gasnu precku unutar centralnih ~10 pc.



da se predupredi njegovo stvaranje neutralizacijom H™, $to se moze posti¢i fotonima sa

energijom iznad 0.76 eV u reakciji:
H +9.—-H+e", (1.1.2.4)

gde su sa 7. oznaceni fotoni koji ucestvuju u reakciji. Temperatura zracenja zvezda
odreduje koji je od ova dva procesa unistavanja molekula vodonika dominantniji. Za
zvezde sa povrinskom temperaturom 7' = 105 K efikasnija je disocijacija Hy molekula
putem reakcije 1.1.2.3, dok je za T = 10* K efikasnija neutralizacija H™ putem reakcije
1.1.2.4. Potpuno sprecavanje formiranja Hs deSava se iznad kriti¢ne vrednosti UV fluksa,
Jiw erit, koja zavisi od nacina formiranja zvezda, kao i od njihove starosti i metali¢nosti
(Sugimura et al. 2014, Agarwal & Khochfar 2015). Takav fluks uglavnom potice od zvezda
Populacije II zbog njihovog duzeg zZivota i ve¢e metali¢nosti u odnosu na zvezde Populacije
II1. Kritiéna vrednost UV fluksa zvezda koje je za red veli¢ine veéa od pozadinskog UV
fluksa moze se dostié¢i jedino u blizini masivnih galaksija u kojima se aktivno formiraju
zvezde (Dijkstra et al. 2008, Agarwal et al. 2012). Sa druge strane potrebno je da
halo bude bez metala. To je moguce posti¢i ukoliko se halo u kom se formiraju zvezde
formira prvi, dok se halo u kome dolazi do direktnog kolapsa formira kasnije i gas u
njemu kolapsira pre nego $to supernove iz prvog haloa obogate gas metalima (Visbal et
al. 2014b).

Noviji modeli sugerisu da bi direktan kolaps mogao biti moguc i bez jakog UV zracenja.
Ukoliko na visokom crvenom pomaku barioni imaju velike relativne brzine u odnosu na
tamnu materiju (Tseliakhovich & Hirata 2010), takve brzine bi sprecile formiranje zvezda,
a samim tim i obogacivanje haloa metalima. Sa druge strane, Latif et al. (2014) su
pokazali da uticaj velikih relativnih brzina bariona nije znacajan u haloima na z = 15.
U radu Inayoshi & Omukai (2012) predloZen je model po kom sudari proto-galaksija sa
velikim relativnim brzinama stvaraju udarne talase koji greju gas i dolazi do sudarne diso-
cijacije molekula vodonika. Medutim, rezultati kosmoloskih hidrodinamickih simulacija
pokazuju da je za sudarnu disocijaciju molekula vodonika potrebno da se dostigne gustina
gasa koja je za nekoliko redova veli¢ine veca od oc¢ekivanih vrednosti u realnim galaksijama
i da samim tim bez jakog UV zracenja nije moguce da se ispune uslovi neophodni za

direktan kolaps gasa u crnu rupu (Visbal et al. 2014a).
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Kolaps se defava u haloima sa virijalnom temperaturom od Ti; ~ 10* K i masom
107 — 10° My, na crvenom pomaku 10 < z < 20. Ukoliko je u takvim haloima spreceno
formiranje Hy molekula, gas tezi da se kondenzuje u centru i ne fragmentise se.

Barioni u halou kolapsiraju i formiraju disk u centru. Hladenje se odvija preko atom-
skog vodonika i disk je gotovo izotermalan sa temperaturom ~ 10% K. Disk je uravnotezen
rotacijom i moze da zadrzi dalji kolaps dok se ne dostigne dovoljna gustina da se formira
crna rupa. Da bi disk kolapsirao mora da dode do dodatnih nestabilnosti.

Stabilnost diska zavisi od parametra spina haloa, Aspin, 1 koli¢ine barionske materije koja
zavrsi u disku, mg. Deo ukupne mase haloa koji se zadrzao u disku je mg, a m, = mgqg—my
je akretovana masa. Parametar spina je mera momenta impulsa haloa:

J ‘ E ’1/2
Aspin = QN2 (1.1.2.5)
gde je J moment impulsa haloa, E totalna enrgija haloa, G’ gravitaciona konstanta, a M
masa haloa. Do nestabilnosti dolazi kada parametar spina padne ispod neke granic¢ne

vrednosti koja zavisi od mgq. Lokalne dinamicke nestabilnosti se opisuju Tumreovim

parametrom. On se moze zapisati kao (Lodato & Natarajan 2006):

8 jd Tas 12 1 2
Wy . 1.1.2.6
@ ma T mg (Tvir> 1 —my/my ( )

Akretovana masa, m,, dobija se iz uslova da je @ = Q., gde je Q. kriti¢na vrednost iznad

koje je disk gravitaciono stabilan. Odatle sledi:

a /\s in ) Tas 12
Ma _ 4 _ BAspin Ja (Las _ (1.1.2.7)
my maQe ma \ Tyir

Dakle, ukupna masa koja moze biti skoncentrisana u centru diska zavisi od osobina haloa,

tj. od spina haloa, vrednosti mg, odnosa temperature gasa i virijalne temperature i
od grani¢ne vrednosti ().. Manje vrednosti parametra spina ili ve¢e vrednosti virijalne
temperature dovode do vec¢e koncentracije mase u centru (Lodato & Natarajan 2006).

Akrecija traje sve dok gas moze da izraci oslobodenu vezivnu energiju. Unutar odredenog
radijusa zracCenje je zarobljeno i gas pravi oblak koji je uravnotezen pritiskom zracenja.
To je kvazi-zvezda. Uslov da je zracenje zarobljeno je:

-1
L(r,t) > Ligaq(t) (1 + @> (1.1.2.8)
Prad
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gde SU Dyas 1 Praa pritisak gasa i pritisak zraCenja za kvazi-zvezdu, a Lpqq je Edingtonova
luminoznost (poglavlje 1.2.2) (Begelman et al. 2006).

Nuklearne reakcije zapoé¢inju kada temperatura u jezgu dostigne 7' ~ 10 — 107 K.
Kako materija pada na kvazi-zvezdu jezgro se sazima dok temperatura ne dostigne 10° K.
Hladenje termalnim neutrinima dovodi do kolapsa jezgra i formira se crna rupa mase
< 20 Mg okruZena masivnim gasnim omotacem koja moze brzo da raste akrecijom gasa
iz omotaca brzinom iznad Edingtonove granice koja je odredena za masu omotaca, a ne
za masu crne rupe, i pritom se ne narusava kriterijum luminoznosti. Takav objekat ima
luminoznost uporedivu sa jezgrom aktivne galaksije. Po zavrSetku akrecije ostaje crna
rupa sa masom od « 10* — 10° M (Begelman et al. 2006). Akrecija moZe ranije da bude
zaustavljena ako se gas potrosi ili ako se formiraju zvezde.

U radu Begelman (2010) predloZen je model po kome se pre crne rupe formira super-
masivna zvezda. Za to je potreban brz upad gasa, preko 1M godisnje. Gas koji kolapsira
formira supermasivnu zvezdu sa masom 10° Mg, koja se suprostavlja gravitaciji pritiskom
zraCenja. Ona sagoreva vodonik oko milion godina, a potom dolazi do kolapsa.

U manjim haloima sa virijalnom temperaturom manjom od 10* K formiraju se zvezde
Populacije III. Moguce je da su zvezde Populacije III prethodnici direktnog kolapsa. Di-
socijacija Hy molekula od strane zvezda Populacije IIT bi sprecila fragmentaciju. Ipak,
posto se zahteva da gas bude bez metala, direktan kolaps je morao da se deSava u ranom
Univerumu jer bi u suprotnom zvezde obogatile gas metalima. Takode, potreban je upliv
gasa u centar haloa (> 0.1 Mg godi$nje) kako bi se formirala supermasivna/kvazi zvezda.
Na osnovu ovih kriterijuma sledi da su haloi pogodni za direktan kolaps veoma retki.
Ipak, precizne procene broja takvih haloa je tesko napraviti. Rezultati razli¢itih hidrodi-
namickih i semi-analitickih simulacija se razlikuju za nekoliko redova veli¢ine (broj haloa
u kojima se deSava direktan kolaps po jedinici zapremine ide od 10~ do 107 Mpc_3).
Habouzit et al. (2016) su koristec¢i kosmoloske hidrodinamicke simulacije procenili gornju
granicu broja haloa u kojima moze do¢i do direktnog kolapsa za razli¢ite pretpostavljene
vrednosti fluksa UV zracenja. Njihovi rezultati pokazuju da ukoliko je kriti¢na vred-
nost tog fluksa Jiwei = 300 x 1072 erg s—'em™2Hz 'sr™! i ako bi halo morao biti

izlozen takvom zracenju tokom celog kolapsa, direktan kolaps moze objasniti crne rupe u
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kvazarima na visokom crvenom pomaku, ali ne i crne rupe prisutne u normalnim galak-
sijama. Medutim, ukoliko je potreban fluks Jiw ey = 30 x 1072! erg s~tem2Hz ‘st ili
ako halo mora biti izlozen zracenju samo za vreme kolapsa centralne oblasti, tada se crne
rupe nastale direktnim kolapsom mogu nalaziti i u normalnim galaksijama.

Alternativni model direktnog kolapsa predvida da sudari haloa mogu da kanaliSu gas
ka centru (Mayer et al. 2010). Takav model ne zahteva da gas bude bez metala kako bi
se izbeglo formiranje zvezda.

Sudari mogu da dovedu gas do centra haloa stopom od 10 — 100 My, godisnje. Gas
formira disk u centru bez obzira na visoku stopu formiranja zvezda. Ne dolazi do frag-
mentacije zbog visokog termalnog pritiska i turbulencije. Gas koji stigne do centralnih
2 — 3 pc formira oblak koji je uravnotezen pritiskom zracenja i rotira. Gustina u oblaku
raste kako on dobija na masi dok ne kolapsira. Oblak sadrzi oko 13% mase diska,
~ 2.6 x 10® My. Gas kolapsira i formira crnu rupu mnogo pre nego $to bi mogao da
formira zvezde, tako da nije potrebno da gas bude bez metala. Visoka temperatura u
oblaku, T > 10" K, sprecava formiranje zvezda (Mayer et al. 2010). Ovako nastala crna
rupa ima masu « 10°> My, i nastavlja da akretuje gas iz diska.

Bonoli et al. (2014) su primenili model iz rada Mayer et al. (2010) na haloe iz
Milenijum simulacije (Springel et al. 2005). Po ovom receptu do direktnog kolapsa dolazi
prilikom velikih sudara haloa bogatih gasom ukoliko je minimalna masa haloa koja ostaje
posle sudara 10 M, i ukoliko haloi pre sudara nisu imali crnu rupu veéu od 10°M,. Sudar
je veliki ukoliko je minimalan odnos masa haloa % > 0.3, za Myato1 < Mhalo,2. Ukoliko
je taj odnos manji sudari ne mogu da dovedu dovoljno gasa u centar haloa. Zahteva se
da haloi pre sudara nisu imali crnu rupu veéu od 10 Mg, jer bi takva crna rupa prilikom
akrecije gasa oduvala gas iz centralnog diska i samim tim sprecila formiranje oblaka gasa
¢ijim kolapsom nastaje crna rupa. Njihovi rezultati pokazuju da veéina haloa iz Milenijum
simulacije sa masom > 10* Mg, na z ~ 4 zadovoljava ove kriterijume.

Ovi modeli pokazuju da direktan kolaps ne mora da bude ograni¢en samo na haloe
na visokom crvenom pomaku, jer ne zahtevaju gas bez metala kakav je postojao samo u

ranom Univerzumu.

Direktan kolaps predstavlja alternativan nacin formiranja crnih rupa koje odmah po
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formiranju imaju veliku masu i lakSe mogu da dostignu 10° My u prvih milijardu go-
dina posle Velikog praska. Medutim c¢ak i ti modeli zahtevaju dugotrajnu akreciju na
Edingtonovoj granici (npr., Dijkstra et al. 2008; Agarwal et al. 2012; Bonoli et al. 2014;
Petri et al. 2012; Johnson et al. 2012, 2013).

1.1.3 Kolaps jata zvezda

Novije numericke simulacije su pokazale da u haloima u kojim se formiraju zvezde prve
generacije moze doé¢i do fragmentacije proto-zvezdanog diska i formiranja zvezdanih siste-
ma. Eksplozije supernovih zvezda Populacije III oboga¢uju halo tezim elementima. Kada
metali¢nost gasa u halou postane veca od kriti¢ne vrednosti Z/Zs ~ 5x 1074, formiraju se
zvezde Populacije 11, a prva zvezdana jata nastaju na crvenom pomaku z > 15 u haloima
gde se gas hladi u procesu radijativne deekscitacije CII i OI (pregledni rad Latif & Ferrara
2016, i literatura data u radu). Ovakva jata pri odredenim uslovima mogu da kolapsiraju
Sto dovodi do nastanka masivne crne rupe, ¢ija masa zavisi od mase i kompaktnosti samog
jata, kao i od njegove dinamicke evolucije.

U radu Devecchi & Volonteri (2009) predlozen je model jata zvezda koje se sastoji od
zvezda Populacije II, kod kojih je metali¢nost i dalje mala, 107> —10~* metali¢nosti Sunca.
Gusto jato zvezda se formira ukoliko se u proto-galaktickom disku gas kreée ka centru,
a pritom ne dolazi do fragmentacije i formiranja zvezda duz celog diska. Tipi¢na masa
takvog jata je 10° M. Jata kolapsiraju za ~ 3 miliona godina, a sudari zvezda dovode
do formiranja veoma masivne zvezde koja formira crnu rupu od ~ 103 Mg, na intervalu
crvenih pomaka z ~ (10,20). Za tako malu metali¢nost gubitak mase usled vetrova kod
masivnih zvezda je znatno manji nego kod zvezda bogatih metalima.

Haloi u kojima se formiraju takve crne rupe su haloi sa masom ~ 10® M, i temperatu-
rom Ty, > 10* K. Po ovom modelu, potrebno je da prve zvezde zavrie svoju evoluciju. UV
zracenje sa prvih zvezda je dovelo do disocijacije Hy molekula, tako da se gas u halou hladi
jedino preko atomskog vodonika. Pored toga, prve zvezde su proizvele premalo metala tako
da je hladenje gasa moguce jedino ako gustina gasa dode do neke kriti¢cne vrednosti. Posto
hladenje dovodi do fragmentacije, a fragmentacija do formiranja zvezda, zvezde mogu da

se formiraju samo u blizini centra proto-galaksije gde je gustina najveca, a ne u celom
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disku. Kako metali¢nost raste, kriti¢na gustina za fragamentaciju se smanjuje i zvezde se
formiraju u celom disku, pa akrecija gasa u centar nije vise efikasna. Jato zvezda se formira
u centru gde je gustina, za datu metali¢cnost, dostigla kriticnu gustinu. Sudari zvezda
u gustom jatu dovode do formiranja masivne zvezde, od koje nastaje crna rupa. Masa
zvezde zavisi od pocetne gustine jata, §to je pokazano u radu Katz et al. (2015). Autori su
koriste¢i hidrodinamicke kosmoloske simulacije procenili da se zvezda sa masom > 400 Mg
formira u jatu ¢ija je masa 10* My, dok se zvezda od 10® M, formira u jatu od 10° M
na crvenom pomaku z ~ 15. Kolaps jezgra mora da se desi pre nego $to najmasivnije
zvezde sidu sa glavnog niza (~ 2.5 miliona godina) jer ekspolzije supernovih dovode do
Sirenja jezgra i eventualnog zaustavljanja kolapsa jezgra. Vreme kolapsa direktno zavisi
od kompaktnosti jata. Za datu masu jata, broj sudara i povecanje mase jezgra po sudaru
zavisi od radijusa jata (Portegies Zwart & McMillan 2002). Masa jezgra koje kolpasira je
oko 107 mase celog jata. Kada se formira crna rupa, ona je okruZena jatom zvezda i moZe
da nastavi da raste akrecijom. Masa crne rupe zavisi od pocCetnih masa zvezda, pocetne
gustine zvezda u jatu, kompaktnosti jata i njegove geometrije. Devecchi et al. (2012,
2013) su u analitickom modelu procenili da crne rupe koje nastaju kolapsom jata zvezda
imaju masu ~ 10° Mg, na z > 10.

Drugi model kolapsa jata koji ne zavisi od crvenog pomaka ili metali¢nosti predlozili su
Davies et al. (2011). Oni su razmatrali jata koja imaju istu masu i radijus kao globularna
jata, a sastoje se samo od crnih rupa i zvezda manjih masa koje se nalaze na glavnom
nizu. Usled efekta segregacije mase (Spitzer 1969), masivnije crne rupe tonu ka centru
i formiraju jato crnih rupa koje pri daljem kolapsu i usled sudara formira masivnu crnu
rupu. Dvojni sistemi crnih rupa koji se nalaze u centru jata proizvode energiju koja
sprecava da dode do potpunog kolapsa jata crnih rupa. Oni elasti¢no interaguju sa tre¢im
telom. Rastojanje izmedu crnih rupa u dvojnom sistemu se smanjuje usled inerakcija jer
se energija predaje trecoj crnoj rupi. Ovaj proces dodaje energiju celom jatu crnih rupa
i sprecava njegov kolaps.

Kada se dve galaksije sudare, moze da dode do brzog upada gasa u jato zvezda Sto
menja evoluciju jata. Potrebno je da gas brzo stigne do centra umesto da formira zvezde

dalje od centra. Masa gasa koji ucestvuje u akreciji je priblizno jednaka ili ve¢a od mase
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zvezdane komponente jata zvezda. Upad gasa dovodi do velike gustine u centru, brze
segregacije mase i brzih interakcija izmedu crnih rupa. Usled interakcija, neke crne rupe
¢e biti izbacene, ali veliki broj ostaje u centru jer jato crnih rupa ima veliku vezivnu
energiju. Dvojni sistemi kod kojih je rastojanje izmedu ¢lanova veliko ¢e se razdvojiti, jer
se povecCava disprezija brzine, a dvojni sistemi ¢iji su ¢lanovi na malom rastojanju c¢e se
spojiti. Tako se uklanja energija koja je sprecavala jato crnih rupa da kolapsira. Prilikom
kolapsa jata crnih rupa, crne rupe se sudaraju i formira se masivna crna rupa od 10° M,
na crvenom pomaku z > 10.

Raniji radovi su pokazali da crne rupe nastale kolapsom jata mogu da objasne kvazare
na z < 5 ali ne i kvazare na veé¢im crvenim pomacima (Ebisuzaki et al. 2001; Volonteri

et al. 2003; Islam et al. 2003).

1.2 Parametri rasta crnih rupa

Formiranje struktura na velikim skalama i dinamika galaksija dovodi do sudara crnih rupa,
koji mogu imati uticaj na njihov rast. Ukoliko se sudari zanemare, rast crnih rupa zavisi
od tri parametra akrecije gasa: radijativne efikasnosti, Edingtonovog odnosa i vremena

trajanja akrecije.

1.2.1 Parametar spina crnih rupa i radijativna efikasnost
Parametar spina

Astrofizicke crne rupe se karakteriSsu sa dva parametra, masom i spinom koji je mera

momenta impulsa crne rupe:

- Cj])SH
a= 1.2.1.1
GM3y ( )
gde je vektor fBH momenta impulsa crne rupe. Parametar spina crnih rupa (a = %)
BH

moze imati vrednosti od a = 0 za crne rupe koje ne rotiraju, do a = 1 za crne rupe sa
maksimalnom rotacijom.
Na spin utic¢u razni fizicki procesi. Crna rupa koja se formira gravitacionim kolapsom

masivne zvezde koja rotira ¢e i sama rotirati. Akrecijom materije sa konstantnim momen-
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tom impulsa se povec¢ava spin. To je koherentna akrecija. Medutim, ukoliko crna rupa
rotira u suprotnom smeru u odnosu na rotaciju akretovane materije, dolazi do smanjenja
spina. Ako se akrecija deSava u kratkim nekoherentnim epizodama, tzv. haoti¢na akre-
cija, kada je akrecija materije koja rotira u istom i u suprotnom smeru jednako verovatna,
tada crna rupa ima mali spin. To je zato Sto akrecija materije koja rotira u suprotnom
smeru vise smanjuje spin nego $to ga povec¢ava akrecija materije koja rotira u istom smeru
(Volonteri 2010).

Promena spina crne rupe usled akrecije gasa se moze predstaviti slede¢im izrazom

(Dubois et al. 2014):

172 T Y2
il — 5& 1— (3 =0 — 2) , (1.2.1.2)
f 1

gde je u = Mp' /M35y (n odreduje trenutak t,), a radijus rig, je definisan kao:

Risco

Tisco =
R
g

=34+ Zo£[(3— Z2)(3+ Z1 + 22|/, (1.2.1.3)

gde je Ris, radijus poslednje stabilne kruZne orbite materije oko crne rupe, R, je gravita-
cioni radijus definisan kao polovina évarcéildovog radijusa crne rupe (Ry = GMgpy/c?), a

Z1 1 Zy su definisani kao:
Zy=1+(1-=a®)Y3[(1+a)"?+ (1 —a)"?, (1.2.1.4)

Zy = (3a® + Z})V2. (1.2.1.5)

U slucaju kada crna rupa rotira u istom smeru kao i akrecioni disk, radijus ris, uzima
vrednosti 1 < rigo < 6, u slucaju kada je smer rotacije suprotan 6 < rig.o < 9, a za crne
rupe koje ne rotiraju rizo = 6 (Dubois et al. 2014).

Ove jednacine opisuju evoluciju spina do koje dolazi akrecijom gasa, u slucaju kada
je vektor rotacije crne rupe paralelan sa vektorom momenta impulsa akrecionog diska.
Medutim, u opstem sluc¢aju vektori rotacije nemaju isti pravac i tada, usled Lens-Tiring”

efekta, dolazi do precesionog kretanja akrecionog diska oko ose rotacije crne rupe. Kao

9Lens-Tiring je relativisticki efekat usled koga dolazi do precesije diska oko rotirajuée crne rupe koji

dovodi do evolucije vektora momenta impulsa diska.
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posledica Lens-Tiring precesije vektori momenta impulsa crne rupe i diska bivaju po-
ravnati sa vektorom ukupnog momenta impulsa, ftot = J:l + jBH. Detaljan analiticki
pristup prac¢enja evolucije spina za proizvoljnu orijentaciju vektora rotacije opisan je u
radu Dubois et al. (2014).

Sudari crnih rupa takode uti¢u na spin. Iz zakona odrzanja momenta impulsa sledi:
JBHJ + JBH,Q 4 Loy = Jeu + Jrad, (1.2.1.6)

gde su <]?3H71 i J}HQ momenti impulsa crnih rupa pre sudara, f/orb je orbitalni moment
impulsa dvojnog sistema, fBH je moment impulsa crne rupe koja nastaje nakon sudara,
a frad je moment impulsa koji odnosi gravitaciono talasno zracenje tokom i nakon sudara
(Flanagan & Hughes 1998). Najjednostavniji slu¢aj je kada je jedna crna rupa znatno
masivnija od druge, ¢ = M; /My < 1. U tom sluc¢aju se dvojni sistem moze opisati kao
test Cestica mase M; = M koja orbitira oko crne rupe mase My = M > M i jBH,1 i J:ad
se mogu zanemariti. Uz koriSéenje aproksimacije test cestice dobija se da sudari sa crnom
rupom male mase dovode do smanjenja spina, osim ukoliko je rotacija masivnije crne
rupe i pre sudara bila mala. U slucaju sudara kada je razlika u masi crnih rupa dvojnog
sistema manja, dolazi do povecéanja spina, osim ukoliko je pocetni spin veliki (Hughes &
Blandford 2003). Kontinuirani sudari crnih rupa mogu da povecavaju spin do vrednosti
a > 0.9 ukoliko su crne rupe i pre sudara imale brzu rotaciju i ukoliko nisu prosle kroz veéi
broj sudara uporedivih masa (Berti & Volonteri 2008). Za preciznije prora¢une promene
spina usled sudara crnih rupa neophodne su relativisticke numericke simulacije.

Rezzolla et al. (2008) su na osnovu relativistickih numerickih simulacija dvojnih siste-
ma crnih rupa izveli analiticku formulu za promenu spina nakon sudara crnih rupa. Spin

novonastale crne rupe posle sudara je:

. L =
a= m(ag + aq® + Lq), (1.2.1.7)

gde je d, vektor spina masivnije crne rupe, @; je vektor spina manje masivne crne rupe,
a L je definisano kao £ = f/(M1M2) gde je =L — J;W razlika izmedu orbitalnog
momenta impulsa L kada su crne rupe razdvojene i momenta impulsa fgw koji potice od

gravitacionih talasa neposredno pre sudara crnih rupa.
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Analiticki izraz za L je (Rezzolla et al. 2008):

S -
£= (1+—4q2)2<a§+@%q4+2a2'a1q2)+

85M+t0+2

T & (@ cos ¢y +agq? cos ¢2)+2\/§+t2u+t3,u2,

(1.2.1.8)
gde je ¢y (¢2) ugao izmedu @, (@) i £, a p je definisano kao 1 = ¢/(1 + ¢)2. Konstante iz
jednacine 1.2.1.8 imaju vrednosti: s; = —0.129, s5 = —0.384, t; = —2.686, t5 = —3.454 i
t3 = 2.353.

Dubois et al. (2014) su primenili ovaj analiti¢ki model promene spina crnih rupa usled
akrecije gasa i sudara na crne rupe iz hidrodinamicke kosmoloske simulacije. Nasli su da
crne rupe srednjih masa (10° My < Mgy < 10® My) uglavnom rastu akrecijom gasa iz
haloa u kojima se nalaze. Te crne rupe imaju spin koji je blizu maksimalne vrednosti, $to
je posledica koherentne akrecije. Sa druge strane, uticaj sudara na rast crnih rupa postaje
znaajan za najmasivnije crne rupe (Mpy > 108M,) i te crne rupe imaju manje vrednosti
parametra spina, a ~ 0.7. Medutim, na visokim crvenim pomacima ¢ak i najmasivnije
crne rupe imaju spin blizu maksimalne vrednosti jer je stopa akrecije gasa visoka, dok je
uticaj sudara na spin privremen. Pritisak zracenja sa akrecionog diska moze uticati na
spin indirektno tako $to smanjuje koli¢inu gasa dostupnog za akreciju. U radu Dubois
et al. (2014) je takode pokazano da 10 — 30% crnih rupa ima vektor rotacije suprotno
orijentisan u odnosu na halo (tzv. negativan spin). To se desava u galaksijama kod kojih
je potrosen hladan gas iz centralnih oblasti (za crne rupe sa masom Mpy < 10° M) ili
ukoliko su sudari promenili smer rotacije (za crne rupe sa masom Mgy > 10% M,).

Spin crnih rupa takode utice i na brzine uzmaka koje crne rupe dobijaju nakon sudara,
kao posledica emisije gravitacionih talasa (poglavlje 1.3). Ocekuje se da je maksimalna
vrednost brzine uzmaka za crne rupe koje ne rotiraju < 200 km/s, dok se za brzo rotirajuce
crne rupe pri odredenim konfiguracijama orbite mogu postiéi brzine uzmaka > 1000 km /s

(Campanelli et al. 2007b; Gonzéles et al. 2007a, 2007b; Herrmann et al. 2007).

Radijativna efikasnost

Radijativna efikasnost je efikasnost pretvaranja mase mirovanja u energiju koja se izraci
tokom akrecije i ona zavisi od parametra spina. Za datu pocetnu vrednost mase crne

rupe, Mg, Sto je veca radijativna efikasnost, potrebno je viSe vremena da crna rupa
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dostigne odredenu masu (jednacina 1.2.2.12).

Vrednosti radijativne efikasnosti idu od 0.057 za Svarcsildove crne rupe do 0.42 za brzo
rotirajuée Kerove crne rupe (Shapiro 2005). Svarcsildova crna rupa je najjednostavniji
prikaz crne rupe koja nema spin i okarakterisana je jedino masom. Kerove crne rupe
su crne rupe koje rotiraju, ali nemaju naelektrisanje. Prethodno navedene vrednosti
radijativne efikasnosti su ocekivane vrednosti za akreciju kroz geometrijski tanak disk,
gde je visina diska zanemarljiva u odnosu na radijus diska (poglavlje 1.2.2). Radijativna
efikasnost u takvom disku je:

¢ =1— E/Mguc? (1.2.1.9)

gde je E vezivna energija po jedinici mase Cestice na poslednjoj stabilnoj kruznoj orbiti.
Lokacija poslednje stabilne kruzne orbite zavisi jedino od spina. Sto je lokacija poslednje
stabilne kruzne orbite bliza horizontu dogadaja crne rupe, to je vec¢a radijativna efikasnost.

Soltan (1982) je primetio da se srednja vrednost radijativne efikasnosti za kvazare
moze proceniti ako se uporedi ukupna luminoznost kvazara po jedinici zapremine celog
Univerzuma, tj. ukupna masa gasa koji je ucestvovao u akreciji, sa ukupnom masom
supermasivnih crnih rupa po jedinici zapremine u lokalnom Univerzumu. To je Soltanov
argument.

Luminoznost crne rupe u toku akrecije je:

EMBH02

L= EJ\LMC2 =
1—e¢

(1.2.1.10)

gde je M,.. stopa akrecije gasa na crnu rupu, a Mpy = Macc(l — €) je ukupna stopa
rasta crnih rupa usled akrecije. Razlika izmedu ove dve stope nastaje usled ¢injenice da
se jedan deo mase izrac¢i. Ukoliko se pretpostavi da bolometrijska luminoznost kvazara u
potpunosti potice od akrecije gasa ukupna masa po jedinici zapremine koja je akretovana

na crne rupe izmedu crvenog pomaka zy i z je:

ppn(z) = /0 MB;(Z,) (dg(?) dz. (1.2.1.11)

Kombinujueéi jednacine 1.2.1.10 i 1.2.1.11 i zamenom bolometrijske luminoznosti po je-

dinici zapremine sa integralom funkcije luminoznosti kvazara W(L, z') dobija se:

1—e [ [/dt( Lra / /
ppu(z) = 6/ ( d(;,>>/ Lyg ¥ (L, 2 )dLdz . (1.2.1.12)
20 L

ec?
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Funkcija luminoznosti ¥(L, z') je definisana tako da integral [ W(L, 2")dL daje kopokretni®
broj kvazara na crvenom pomaku z. Dakle, srednja gustina mase u Univerzumu koja je u
formi masivnih crnih rupa moze se odrediti na osnovu posmatrane funkcije luminoznosti
kvazara. U ovom prorac¢unu radijativna efikasnost je slobodan parametar. Funkcija lumi-

noznosti kvazara se uglavnom predstavlja u obliku duplog stepenog zakona:

dn U

V= ol = @/T)e 1 L/ (1.2.1.13)

gde je U* konstanta normalizacije, a L* je karakteristi¢na luminoznost pri kojoj dolazi do
promena nagiba funkcije od « do 8. Funkcija luminoznosti za aktivna galakticka jezgra
se odreduje iz posmatranja velikog broja kvazara na razli¢itim crvenim pomacima.

Noviji radovi bazirani na Soltanovom argumentu su pokazali da je srednja vrednost
radijativne efikasnosti € > 0.1 (Elvis et al. 2002; Davis & Laor 2011; Yu & Tremaine
2002).

Neki autori su nasli da se radijativna efikasnost menja sa crvenim pomakom (Wang et
al. 2009; Li et al. 2012) i da raste sa masom crne rupe koja akretuje (Davis & Laor 2011;
Shankar et al. 2011; Li et al. 2012).

1.2.2 Edingtonov odnos

Edingtonova granica je vrednost luminoznosti pri kojoj je pritisak zracenja jednak gravita-
cionom pritisku. Akrecija materije na Edingtonovoj granici nastaje kada je luminoznost
izvora jednaka Edingtonovoj luminoznosti.
Edingtonova luminoznost moze da se izvede ako se pode od Ojlerove jednac¢ine u hidro-
statickoj ravnotezi:
du Vp

— =T Vb= 1.2.2.1
P S T Ve=0 ( )

gde je u brzina, p pritisak, p gustina, a ® gravitacioni potencijal. Ako je pritisak zracenja

dominantan onda je:

v
_YP_Ep (1.2.2.2)
P c

Oeng. comoving. Ukoliko je Sirenje Univerzuma homogeno i izotropno, kopokretne koordinate neke

tacke u Univerzumu ostaju konstantne.
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gde je Fiaq fluks zraenja, a k neprozracnost. Za jonizovani vodonik vazi k = ay/m,, oy
je Tomsonov poprecni presek za rasejanje elektrona, a m, masa protona. Luminoznost
izvora povrsine S je:

L:/Frad-dS:/EVQJ-dS. (1.2.2.3)
s s K

Ako se dalje pretpostavi da je neprozracnost konstantna, x moze da izade ispred inte-
grala i uz koriséenje Poasonove jednadine i Gausove teoreme (takode poznate kao Gaus-
Ostrogradski teorema ili teorema divergencije) sledi:

47 Ge / 47GMe
1%

pdV = ——— (1.2.2.4)
K

K K K

L:E/v<b-d5:5/v2q>dvz
S \%

Za potpuno jonizovani vodonik, Edingtonova luminoznost se moze zapisati kao:

ArGMmpe  Mc?

Lgqq = = (1.2.2.5)
g lEdd
gde je tggq = 47:&6% = 450 miliona godina , odnosno:
Liqalerg/s] = 1.26 x 10°® Mpu[Mg). (1.2.2.6)

Obi¢no se pretpostavlja da luminoznost crne rupe za vreme akrecije ne moze da bude veéa
od Edingtonove luminoznosti. U slu¢aju super-Edingtonove akrecije pritisak zracenja je
jaci od gravitacionog pritiska i materija je odgurnuta od crne rupe, umesto da bude
akretovana. M,e je stopa priliva materije ka crnoj rupi, a Mgy je masa koja ide na
povetanje mase crne rupe:

Mgn = Moeo(1 —€), (1.2.2.7)
Luminoznost crne rupe za vreme akrecije je:
L = €Myee? = Lyqac®. (1.2.2.8)

Stopa akrecije pri kojoj crna rupa zra¢i na Edingtonovoj luminoznosti naziva se Edingto-

nova stopa akrecije:

(1.2.2.9)

Edingtonov odnos, fgqq, je odnos luminoznosti crne rupe tokom akrecije i Edingtonove
luminoznosti za datu masu crne rupe:

L

Lgaq

feaa = (1.2.2.10)
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Kada luminoznost izvora postane jednaka Edingtonovoj luminoznosti, Edingtonov odnos
je jednak jedinici. Stopa akrecije crne rupe za dat Edingtonov odnos je:

(1 - E)fEddLEdd

Mpy = 2

(1.2.2.11)

Integraljenjem se dobija konac¢na masa crne rupe, Mgy, koja je na pocetku akrecije imala
masu Mpy o:
feda(1 —€) tr — t;

1.2.2.12
€ tEdd ( )

MBH = MBH,O X exp

gde su t; i t; starost Univerzuma na kraju i na pocetku akrecije, redom (Johnson et
al. 2013).

Edingtonova granica je zasnovana na pretpostavci da je polje zracenja sferno simetri¢no
i da u akrecionom disku nema nehomogenosti u gustini. U tom sluc¢aju je debljina
diska proporcionalna lokalnom fluksu zracenja. Ukoliko luminoznost prede Edingtonovu
granicu, disk se 8iri i dolazi do gubitka mase.

Medutim, u novije vreme sve je vise dokaza koji idu u prilog super-Edingtonovoj akre-
ciji. Kelly & Shen (2013) su koristili uzorak od ~ 58000 kvazara na crvenom pomaku
z ~ 0.3 —5 iz SDSS DR7' kataloga (Schneider et al. 2010) kako bi procenili njihov
Edingtonov odnos. Njihovi rezultati pokazuju da je najvisi posmatrani Edingtonov odnos
za kvazare iz datog uzorka frqq ~ 3, ali da su kvazari koji akretuju iznad Edingtonove
granice retki. Du et al. (2014) su posmatrali tri kvazara, Mrk 335, Mrk 142 i IRAS
F12397+4-3333 koriste¢i 2.4-metarski Shangri-La teleskop na Yunnan opservatoriji u Kini.
Jedan od njihovih ciljeva je bio da izmere mase crnih rupa i Edingtonov odnos. Izracunali
su da su donje granice za Edingtonov odnos posmatranih kvazara 0.6, 2.3 i 4.6, redom.
Page et al. (2014) su pokazali da X spektar kvazara (ULAS J112001.48+064124.3) sa
najve¢im do danas izmerenim crvenim pomakom od z = 7.085 (Mortlock et al. 2011),
implicira da kvazar akretuje gas na Edingtonovom odnosu fggq = 57;°. Vrednost Eding-
tonovog odnosa procenjena iz UV luminoznosti istog objekta je fgaq = 1.270¢ (Mortlock
et al. 2011). Kako bi fitovali posmatrane karakteristike dalekog infracrvenog i X spektra
aktivnih galaktickih jezgara na z = 2 Lapi et al. (2006, 2014) su pretpostavili model u

Yeng. The Sloan Digital Sky Survey-SDSS, Data Release 7 (http://www.sdss.org/dr7/, pristupljeno
18.3.2017.) je opticki pregled jedne treéine celog neba.
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kome Edingtonov odnos zavisi od crvenog pomaka. Tokom eksponencijalnog rasta crnih
rupa potrebno je da maksimalna vrednost Edingtonovog odnosa bude fggq ~ 4 na z =6
i fraqa ~ 1 na z = 2, sa konstantnom vrednoséu radijativne efikasnosti od € = 0.15. Do
sli¢nih rezultata su dosli i Li (2012) u radu gde je ispitana moguénost kratkih epizoda
super-Edingtonove akrecije, nakon kojih sledi akrecija ispod Edingtonove granice kako bi
se objasnilo postojanje crnih rupa sa masom ~ 10° My na z ~ 6. Skorija analiza relacija
skaliranja!? za crne rupe je pokazala da bi normiranje relacije izmedu mase crne rupe
i mase centralnog ovala (Mpy — Myuge relacija) trebalo povecati za faktor 5, od ranije
prihvac¢ene vrednosti Mpy = 0.1% Mpuge do Mpy = 0.5% Mpuge. To bi povecalo ukupnu
masu crnih rupa po jedinici zapremine u lokalnom Univerzuma za isti faktor i smanjilo
srednju vrednost radijativne efikasnosti (Soltanov argument), $to bi mogao biti dokaz
za postojanje super-Edingtonove akrecije pri malim vrednostima radijativne efikasnosti
(Kormendy & Ho 2013). Ovi radovi su pokazali da kvazari, bar u nekom trenutku svoje
evolucije, mogu akretovati gas iznad Edingtonove granice. Novije numericke simulacije
(McKinney et al. 2014; Sadowski et al. 2013) super-Edingtonove akrecije su pokazale da
se kod takvih izvora ocekuju jaki usmereni mlazevi izbacene materije. Edingtonov odnos
u ovim simulacijama je fgqq = 1 — 10.

Teorijski je moguce da crna rupa akretuje iznad Edingtonove granice. Ocekuje se da
se akrecioni disk oko crne rupe koja akretuje na super-Edingtonovom odnosu razlikuje od
standardnog tankog akrecionog diska. Tanak disk predstavlja standardno resenje Navier-
Stoksovih jednacina koje opisuju kretanje viskoznih fluida (npr. Glatzel 1992). Toplota
koja nastaje usled viskoznosti fluida moze da se efikasno oslobodi zra¢enjem crnog tela.
Tanak disk nastaje pri stopama akrecije 0.01 < 1 < 1, gde je 1 = Maee/Mpgaq. U tom
slu¢aju hladenje je efikasno i formira se geometrijski tanak, a opticki debeo disk (Shakura
& Sunyaev 1973). Pri veoma niskoj stopi akrecije (7 < 0.01) hladenje postaje neefikasno
i formira se akrecioni disk koji je znatno deblji od standardnog tankog akrecionog diska,
tzv. geometrijski debeo disk koji je radijativno neefikasan (Narayan & Yi 1995; Abramo-
wicz & Lasota 1995 1995; Blandford & Begelman 1999). Ukoliko crna rupa akretuje gas

12Relacije skaliranja su empirijske relacije izmedu mase crne rupe i razli¢itih osobina galaksije domaéina.

Postojanje ovih relacija svedo¢i o zajednickoj evoluciji supermasivne crne rupe i galaksije u kojoj se nalazi.
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iznad Edingtonove stope, ocekuje se da se formira ultra-tanak disk'® (Abramowicz et
al. 1998) koji je takode radijativno neefikasan. Ovakav disk se dobija numeri¢kim resava-
njem Navier-Stoksovih jednacina. Niska radijativna efikasnost omoguéava da se postignu
visoke stope akrecije bez da pritisak zracenja dovede do prekida akrecije gasa. Polaze¢i
od pretpostavke da crna rupa koja akretuje gas preko ultra-tankog diska moze da primi
priliv materije iznad Edingtonove stope, viSe autora je pokuSalo da objasni formiranje
supermasivnih crnih rupa na visokom crvenom pomaku.

U radu Volonteri & Rees (2005, 2006) pretpostavljene su rane epizode super-Edingtonove
kvazi-sferne akrecije procenjene iz Bondi-Hojl formule (Bondi & Hoyle 1944). Haloi bez
metala na virijalnoj temperaturi od T35, > 10* K kod kojih je spreceno formiranje molekula,
vodonika se hlade do ~ 8000 K isklju¢ivo preko linija atomskog vodonika. U takvim
haloima gas formira izotermanlni disk u centru haloa tamne materije (Oh & Haiman
2002) iz koga crna rupa akretuje. Disk je geometrijski debeo i ima veliku centralnu

gustinu. Stopa priliva materije na crnu rupu moze se proceniti iz Bondi-Hojl formule:

adnG? M2 gmyn

Mpondi = , (1.2.2.13)

C?
gde je a ~ 1 bezdimenzioni parametar, n je gustina gasa, a ¢, ~ 10(7°/10* K)/2 km/s je

brzina zvuka. Ukoliko se ova stopa akrecije uporedi sa Edingtonovom stopom:

M ondi M, T. as —3/2
Bondi _ 4o (27BH ( 1o ) &: , (1.2.2.14)
Miaq 105 M, ) \10% cm—3/ \ 8000 K

dobija se da je za tipi¢ne vrednosti mase crne rupe i gustine gasa MBondi > MEdd.

Poredenjem Bondi radijusa za akreciju gasa (r..), sa debljinom diska (zp):

Tacc — MBH no 1/2 T as o /\s in -
~6x 1072 ( ) e Mopin ) (19915
20 (103 M@) 10% cm 3 (8000 K 0.05 ( )

gde je Agpin parametar spina haloa, moze se zakljuciti da se za haloe sa temperaturom

Ty > 10* K radijus akrecije nalazi unutar diska, okruZen gasom sa gotovo konstantom
gustinom i kvazi-sfericnom geometrijom. Disk rotira kao kruto telo, moment impulsa gasa
je prevelik da gas radijalno pada na crnu rupu tako da se formira akrecioni disk. Radijus

akrecionog diska (ry,) je priblizno jednak radijusu unutar koga je zracenje zarobljeno (r,):

M
e = rs—— o rin My, (1.2.2.16)
Edd

Beng. slim disc

23



gde je rg Svarcgildov radijus. Zracenje je zarobljeno kada je vreme potrebno fotonima da
napuste akrecioni disk duze od vremenske skale akrecije gasa.

Kada stopa priliva gasa postane veca od Edingtonove stope (MEdd) radijativna efi-
kasnost opada tako da crna rupa moze da primi gas bez da se znacajno prekoraci Eding-
tonova luminoznost (jednac¢ina 1.2.2.9) (Begelman 1979; Begelman & Meier 1982). Radi-
jativna efikasnost je niska jer je ve¢ina zracCenja zarobljena.

Uslovi za kvazi-sferi¢nu akreciju su ispunjeni dokle god je radijus akrecije znacajno
manji od debljine diska, tj. dok je masa crne rupe relativno mala i dok je temperatura
gasa Ty > 10* K (jednacina 1.2.2.15). Medutim, nakon formiranja molekula vodonika
i obogacivanja gasa metalima, gas se hladi i Bondi-Hojl akrecija se zaustavlja. U radu
Volonteri & Rees (2005, 2006) se pretpostavlja da se super-Edingtonova akrecija zaustavlja
kada se Univerzum obogati metalima na crvenom pomaku 6 < z < 10.

Stopa akrecije je na pocetku za faktor 10 vec¢a od Edingtonove stope, a zatim raste do
~ 10*. Medutim, radijus akrecionog diska se pove¢ava zajedno sa masom crne rupe, do
momenta kada postane vec¢i od radijusa unutar koga je zracenje zarobljeno, nakon cega
disk biva oduvan.

Autori su pokazli da crne rupe sa poc¢etnom masom 1000 M, mogu objasniti super-
masivne crne rupe na 2z ~ 6 ukoliko prolaze kroz ovakve rane periode super-Edingtonove
akrecije i sudare sa drugim crnim rupama.

Sli¢an pristup je ispitan i u novijem radu Volonteri et al. (2015). Autori su pokazali da
kratke epizode super-Edingtonove akrecije (fgaq > 10) mogu da povec¢aju masu crne rupe
za nekoliko redova veli¢ine tokom ~ 107 godina. U ovom radu pretpostavljen je model

ultra-tankog diska gde luminoznost tokom akrecije logaritamnski zavisi od stope akrecije:

L) Lpga ~ 2 {1 +in (%)} , (1.2.2.17)

za m > 501 L/Lgaq = m/25 za 1 < 50. Efektivna radijativna efikasnost je:

e — % (%)1 {1 +In (%)} | (1.2.2.18)

zam > 501e=1/25zarm < 50. Imajuéi u vidu jednac¢inu 1.2.2.9 (frqq = € , moguce

M
MEdd )

je da stopa akrecije bude znatno iznad Edingtonove stope, a da pritom luminoznost bude
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blago iznad Edingtonove luminoznosti, zbog logaritamske zavisnosti i niske radijativne
efikasnosti.

Neophodan uslov za akreciju preko ultra-tankog diska je da zracenje bude zarobljeno.
Dok je radijus akrecionog diska manji od radijusa na kome je zracenje zarobljeno, gubitak
mase usled vetrova sa diska nije znacajan. Nakon dostizanja spomenutog radijusa dolazi
do smanjenja stope akrecije i rast crne rupe se usporava. Simulacije su pokazale da
akrecija gasa na crnu rupu nikada u potpunosti ne prestaje, ali pada na 10 — 20% stope
upada gasa (Ohsuga 2007).

U radu Madau et al. (2014) je pokazano da crne rupe sa pocetnom masom 100 Mg
mogu da porastu do supermasivnih crnih rupa od 10° Mg na z > 6 ukoliko produ kroz
nekoliko epizoda super-Edingtonove akrecije preko ultra-tankog akrecionog diska. Vre-
dnost Edingtonovog odnosa u pomenutim radovima je fgqq ~ 1 — 10.

Dehnen & King (2013) su predlozili drugaciji mehanizam za super-Edingtonovu akre-
ciju. Zracenje i kineticka energija sa akrecionog diska oduvavaju gas iz centra galaksije
i u tom procesu se prenosi znacajna orbitalna energija okolnom gasu, ali mali moment
impulsa. Kada stopa akrecije gasa na centralnu crnu rupu opadne, ovaj proces slabi i gas
pada nazad na crnu rupu, formirajuéi pritom mali akrecioni disk. Stopa akrecije gasa
preko ovog diska je nekoliko puta vec¢a od Edingtonove stope.

Imajuci u vidu pomenute radove, moze se zakljuciti da je akrecija iznad Edingtonove

granice neophodna za rast najmasivnijih crnih rupa u ranom Univerzumu.

1.2.3 Vreme trajanja akrecije

Vreme zivota kvazara, odnosno vreme trajanja akrecije je jedan od osnovnih parametara
za razumevanje evolucije kvazara i rasta crnih rupa. Ako je vreme trajanja akrecije
dugacko to bi znacilo da je samo mali broj galaksija prosao kroz fazu kvazara, a ukoliko je
kratko onda je veéina galaksija pro§la kroz tu fazu. Dosadasnje vrednosti variraju izmedu
10° i 10® godina i dobijaju se iz posmatranja.

Vreme 7zivota kvazara moze da se proceni na viSe nac¢ina. Upotrebljava se Soltanov
argument po kome ukupna masa akretovane materije tokom zivota kvazara mora biti

manja ili jednaka masi crnih rupa u lokalnom Univerzumu. Ovaj metod najviSe zavisi
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od vrednosti radijativne efikasnosti. Drugi nac¢in da se proceni ovaj parametar je da se
postavi pitanje koja bi bila potrebna duzina trajanja akrecije kako bi sve sjajne galaksije
prosle kroz fazu kvazara. Ovaj pristup ne zavisi od vrednosti radijativne efikasnosti,
ali je osetljiv na pretpostavljenu vrednost Edingtonovog odnosa i stope sudara galaksija
(Martini 2004).

Salpeterovo vreme (Salpeter 1964) je logaritamska skala rasta crne rupe, tj. vreme koje
je potrebno da crna rupa koja akretuje na Edingtonovoj granici svoju masu poveca za

faktor e:

. L \ !
t, = M/M = 4.5 x 107 ((%) (LEdd> . (1.2.3.1)

ODbi¢no se pretpostavljaju tipi¢ne vrednosti € = 0.11 L/Lgqq = 1. Posmatranja uglavnom
pokazuju da je vreme zivota kvazara uporedivo sa Salpeterovim vremenom. Ako je vreme
akrecije krac¢e od Salpeterovog vremena onda su kvazari bili ¢esti u proslosti.

U radu Yu & Tremaine (2002) je pokazano da je vreme trajanja akrecije funkcija mase
crne rupe. Autori su nagli da je srednje vreme akrecije tg = 3 — 13 x 107 godina za
e=0.1-0.3i10% < Mgy < 10°M,,.

Crna rupa sa poc¢etnom masom od 10° — 10° My, bi morala da kontinuirano akretuje
gas na Edingtonovoj granici 380-500 Myt kako bi dostigla masu od > 2 x 10° M, na
crvenom pomaku z > 6. Sa druge strane, crne rupe koja nastaju od zvezda Populacije
[T (100 M) zahtevaju 840 Myr kontinuirane akrecije. Ukoliko bi se pretpostavio visi
Edingtonov odnos, fgqq = 3, bilo bi potrebno 280 Myr. Na osnovu ovih proracuna se
moze zakljuciti da, ukoliko se rast pri sudarima zanemari, crne rupe sa pocetnom masom
100 M veoma tesko mogu da objasne supermasivne crne rupe u kvazarima na z = 6.
Njihov rast do crvenog pomaka z = 7 je nemoguc jer je zahtevano vreme akrecije duze od
starosti Univerzuma na z = 7.

Neki autori su pretpostavili dugacko vreme akrecije kako bi objasnili broj posmatranih
kvazara po jedinici zapremine na visokim crvenim pomacima (Haiman & Loeb 2001; Tyler
et al. 2003; Sijacki et al. 2009; Tanaka & Haiman 2009; Tanaka et al. 2012; Johnson
et al. 2012, 2013). Medutim, kontinuirana akrecija na ili iznad Edingtonove granice je
problemati¢na. Zracenje i kineticka energija sa akrecionog diska mogu da oduvaju gas iz

centra galaksije $to dovodi do zaustavljanja akrecije na crnu rupu (Coppi 2003). Ukoliko
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nije moguce da se kontinuirana akrecija na Edingtonovoj granici odrzi, reSenje bi mogle
biti kratke epizode super-Edingtonove akrecije. (Volonteri & Rees 2005, 2006; Dehnen &
King 2013; Volonteri et al. 2015; Madau et al. 2014).

Tako posmatranja pokazuju da je u najveé¢em broju sluc¢ajeva vreme trajanja akrecije
priblizno jednako Salpeterovom vremenu (t; ~ 45 Myr) i da je Edingtonov odnos 0.1 <
fraa S 1, sa tipi¢nim vrednostima akrecije nije moguce objasniti postajanje supermasivnih
crnih rupa u ranom Univerzumu, ¢ak ni ukoliko su pocetne mase crnih rupa 107 M.
Akrecija bi se morala odvijati na stopama iznad Edingtonove granice ili bi morala da

traje znatno duze od Salpeterovog vremena.

Mehanizam formiranja i rasta supermasivnih crnih rupa sa masom > 10° Mg po-
smatranih u kvazarima na crvenom pomaku z 2 6 ostaje otvoreno pitanje. Modeli koji
kombinuju rast crnih rupa usled akrecije gasa i sudara zahtevaju da crne rupe neko vreme
akretuju iznad Edingtonove granice, Sto je zahtev koji je i dalje pod znakom pitanja.
Moguénost takve akrecije potrebno je dalje ispitati, kako posmatracki tako i teorijski.
Masivne crne rupe koje nastaju direktim kolapsom mogu znacajno da ubrzaju njihov
rast, ali zahtevaju uslove koji su postojali jedino u ranom Univerzumu, a postavlja se

pitanje koliko je sprec¢avanje fragmentacije bilo efikasno ¢ak i tada.

1.3 Gravitacioni uzmak crnih rupa

Galaksije koje danas vidimo nastale su usled brojnih sudara manjih haloa tamne mate-
rije koji su postojali u ranom Univerzumu. Crne rupe u centrima haloa takode prolaze
kroz veliki broj sudara tokom kojih se emituje gravitaciono talasno zracenje. Asimetri¢na
emisija zracenja gravitacionih talasa dovodi do uzmaka novonastale crne rupe. Jacina
gravitacionog uzmaka zavisi od osobina dvojnog sistema crnih rupa, kao i od konfigu-
racije njihove orbite. Uzmak uzrokovan gravitacionim talasnim zracenjem moze da izbaci
novonastalu crnu rupu iz galaksije u kojoj se nalazi, ukoliko crne rupe prilikom sudara
dobiju brzinu koja je ve¢a od brzine napustanja (tj. najmanje brzine koju je potrebno

da objekat dobije kako bi napustio dato gravitaciono polje). Ovaj efekat moze da ima
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znacajnu ulogu u usporavanju rasta crnih rupa usled sudara i sprec¢avanju formiranja
supermasivnih crnih rupa (npr. Haiman 2004, Merritt et al. 2004a, Volonteri 2007).
Haloi tamne materije na visokom crvenom pomaku generalno imaju manje mase i samim
tim manje brzine napustanja, tako da crne rupe sa brzinom 2 150 km/s mogu da napuste
i najmasivnije haloe na crvenom pomaku z > 11 (Merritt et al. 2004a; Micic et al. 2006;

Volonteri 2007; Schnittman 2007; Sesana 2007; Volonteri et al. 2010; Micic et al. 2011).

1.3.1 Dvojni sistemi crnih rupa

Gravitacioni talasi su oscilacije vremena i prostora koje predvida OpSta teorija rela-
tivnosti. Najjaci izvori gravitacionih talasa su dvojni sistemi neutronskih zvezda ili crnih
rupa. Kada se galaksije sudare dinamicko trenje dovodi do toga da crne rupe u njihovim
centrima formiraju dvojni sistem. Dvojni sistem izbacuje zvezde i gas koji se nalaze na nje-
govoj orbiti, a oni odnose energiju i moment impulsa iz sistema. Kako je izracena energija
pozitivna, dvojni sistem u tom procesu gubi energiju i prilikom svake orbite rastojanje
izmedu crnih rupa se smanjuje. Kada rastojanje izmedu crnih rupa postane < 1072 pc
uticaj gravitacionih talasa postaje znacajan i oni odnose preostali moment impulsa iz
dvojnog sistema $to dovodi do njegovog naglog spajanja (Begelman et al. 1980). Kada
se crne rupe spoje, novonastala crna rupa moze da dobije uzmak uzrokovan emisijom
gravitacionih talasa, a taj uzmak zavisi od simetrije sistema.

Impuls gravitacionih talasa emituje se u smeru kretanja crne rupe, $to dovodi do uz-
maka crne rupe u suprotnom smeru. Ako crne rupe u dvojnom sistemu imaju jednake
mase 1 ne rotiraju obe crne rupe se kre¢u istom brzinom ali u suprotnom smeru. Tada
u svakom trenutku crne rupe emituju impuls jednakog inteziteta ali suprotnog smera.
Posto se ukupan gubitak impulsa dobija vektorskim sabiranjem, impulsi se poniStavaju i
crna rupa ne dobija uzmak. Da bi postojao uzmak mora postojati i asimetrija u sistemu.
Asimetrija sistema se javlja ukoliko crne rupe nemaju jednake mase ili ako rotiraju. U
prvom sluc¢aju, crna rupa sa manjom masom ima vec¢u brzinu i samim tim emituje impuls
jace nego masivnija crna rupa (slika 1.3.1, Favata 2006). Visak impulsa u smeru kretanja
manje masivne crne rupe dovodi do toga da ceo sistem uzmice u suprotnom smeru (Red-

mount & Rees 1989). Ukoliko crne rupe u dvojnom sistemu rotiraju asimetrija postoji
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Slika 1.3.1: Crne rupe razli¢itih masa stvaraju asimetri¢nu emisiju gravitacionih talasa.
Manje masivna crna rupa ima veéu brzinu i emituje vise impulsa, $to dovodi do uzmaka

centra mase sistema u suprotnom smeru od kretanja crne rupe. Izvor: Favata (2006).

¢ak i ako ¢lanovi sistema imaju jednake mase.

Ipak, asimetrija u masama sama po sebi nije dovoljna da proizvede uzmak. Ukoliko
posmatramo sistem dve crne rupe razli¢itih masa na kruznoj orbiti, crna rupa manje mase
emituje viSe impulsa i prouzrokuje uzmak. Medutim, pola orbite kasnije, dve crne rupe
su zamenile pozicije i sada se vise impulsa emituje u suprotnom smeru $to dovodi do toga
da se centar mase dvojnog sistema kre¢e po kruznici. Posle jednog perioda centar mase
se vra¢a u prvobitnu poziciju i ukupan uzmak, usrednjen po celoj orbiti, je nula. Da
bi se dobio uzmak uzrokovan zracenjem gravitacionih talasa mora postojati i asimetrija
u orbiti. Kako se rastojanje izmedu c¢lanova dvojnog sistema smanjuje usled gubitka
energije, orbita postaje spiralna umesto kruzne (slika 1.3.2).

Posle svake revolucije rastojanje izmedu crnih rupa se smanjuje i zraci se vise energije.
Kada se crne rupe dovoljno priblize dolazi do njihovog naglog spajanja. Tokom ove
poslednje faze, dvojni sistem ne stize da izvrsi ceo period (slika 1.3.2, crvena linija) i
impuls ne moze da se ponisti. Veé¢inu uzmaka novonastala crna rupa dobija upravo tokom

ove poslednje faze sudara.
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Slika 1.3.2: Orbita tackaste mase koja upada u crnu rupu bez rotacije. Plava puna kriva
prikazuje sporo kretanje ka crnoj rupi, crvena isprekidana kriva predstavlja poslednju fazu
brzog kretanja ka crnoj rupi dok je crnom crta-tacka linijom prikazana poslednja stabilna

kruzna orbita Cestice. Izvor: Favata (2006).

1.3.2 Evolucija dvojnog sistema i problem poslednjeg parseka

Evolucija dvojnog sistema se moze podeliti na fazu pre sudara'®, fazu sudara'® i na fazu
posle sudaral®. U prvoj fazi, rastojanje izmedu crnih rupa je dovoljno veliko da se one
mogu posmatrati kao tackaste mase. Period orbite je mnogo krac¢i nego vremenska skala
na kojoj se menjaju parametri orbite, tako da se crne rupe kre¢u po kvazi-kruznoj orbi-
ti. Nju odlikuje slabo gravitaciono polje, $to omogucava da se koriste aproksimativna
reSenja Ajnstajnovih jednacdina polja. Crne rupe se modeluju uz pomoé¢ post-Njutnovske
aproksimacije. Prva faza traje sve dok rastojanje izmedu crnih rupa ne postane < 1 pc.
U drugoj fazi, tj. u fazi sudara, gravitaciono polje je jako i aproksimacije slabog polja
se vise ne mogu koristiti. Za modelovanje ove faze neophodne su numericke simulacije.
Crne rupe se naglo spajaju i u ovoj fazi se emituje najvise gravitacionih talasa. Fazu

posle sudara ponovo odlikuje slabo gravitaciono polje. Crna rupa je gotovo stacionarna

Yeng. inspiral
Beng. merger
Seng. ringdown
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uz male perturbacije koje se modeliraju koriS¢enjem teorije perturbacije crnih rupa.
Nakon sudara galaksija siromasnih gasom faza pre sudara crnih rupa se moze podeliti
na tri etape (Begelman et al. 1980). U prvoj etapi, usled dinamickog trenja koje potice
od zvezda i tamne materije, crne rupe se kreé¢u ka centru galaksije gde formiraju dvojni
sistem (Chandrasekhar 1943; Milosavljevi¢ & Merritt 2001). Nakon formiranja dvojnog
sistema interakcije sa zvezdama na njegovoj orbiti odnose energiju iz sistema i smanjuju
rastojanje izmedu crnih rupa. Dinamicko trenje prestaje da znacajno uti¢e na evoluciju
dvojnog sistema kada sistem postane ¢vrsto vezan'?(jednacina 1.3.2.9) jer relativna brzina
crnih rupa u dvojnom sistemu postaje veca od disperzije brzine sredine. U drugoj etapi
interakcije dvojnog sistema sa zvezdama su osnovni mehanizam smanjivanja rastojanja
izmedu crnih rupa. Tre¢a etapa evolucije (koja je ujedno i faza sudara) pocinje kada
rastojanje izmedu crnih rupa postane dovoljno malo da emisija gravitacionih talasa moze
da odnose preostali moment impulsa iz sistema (< 1072 pc) i dovede do kona¢nog spajanja,
crnih rupa. Medutim, dvojni sistem vrlo brzo izbaci sve zvezde sa orbite. Simulacije
sudara supermasivnih crnih rupa su pokazale da nakon sudara galaksija i formiranja
dvojnog sistema, crne rupe ostaju na rastojanju od ~ 1 pc. Da bi se crne rupe spojile,
potreban je dodatni mehanizam koji bi odneo energiju iz dvojnog sistema (Milosavljevié
& Merritt 2001; Yu 2002). U sluc¢aju sudara galaksija bogatim gasom, interakcije dvojnog

sistema sa gasom mogu da ubrzaju spajanje crnih rupa.

Interakcije dvojnog sistema sa zvezdama

Pod pretpostavkom da zvezde imaju Maksvelovu raspodelu brzina sila dinamickog trenja
koja deluje na crnu rupu koja se krece brzinom vgy kroz zvezdanu komponentu galaksije
Cija je gustina p, i disperzija brzina o, je (Blecha & Loeb 2008):

47Tp*(GMBH)2 UBH
O'2 UBH

for = —I(M) x , (1.3.2.1)

gde je

I(M) = n(A) (erf (M) — EMG_Mzm) : (1.3.2.2)

Teng. hard binary
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a M je Mahov broj definisan kao M = vgy/0o.. Sila dinamickog trenja je proporcionalna
gustini zvezda u galaksiji i kvadratu mase crne rupe, tako da masivnije crne rupe u guscéoj
sredini pre formiraju dvojni sistem.

Ukoliko se pretpostavi da N zvezda imaju profil gustine u obliku:

0.2

L= 1.3.2.3
p 2w Gr? ( )

vremenska skala na kojoj se crna rupa mase Mpy kreée ka centru galaksije pod uticajem

sile dinamickog trenja je (Colpi 2014):

106 M ro\? o
~2x 108 In"IN © * . 1.3.2.4
Tt " < Mpn ) (100 pc) (100 km/s) . ( )

Sto je crna rupa blize centru galaksije, vremenska skala je kra¢a i crna rupa brze tone ka

dnu potencijalne jame.

Dvojni sistem se formira kada ukupna masa zvezda koje se nalaze unutar orbite dvojnog
sistema postane < 2 x My, gde je M1, = My + M, ukupna masa dvojnog sistema, a M; i
M, su mase primarne i sekundarne crne rupe. Velika poluosa dvojnog sistema u trenutku

formiranja je:

2
%

(1.3.2.5)

binary =

Vezivna energija dvojnog sistema crnih rupa je (Merritt & Milosavljevié 2005):

GMlMQ GILLMlg
| = = 1.3.2.6

gde je p = MM, /My redukovana masa. Period orbite se moze zapisati kao:

a3 1/2 My —1/2 a 3/2
P=2 =036 x 103 [ —=— — ) 1.3.2.7
T‘-(GMH) % (108 M@) <1pC) yr ( )

Relativna brzina crnih rupa u dvojnom sistemu, pod pretpostavkom da je orbita kruzna,

G Mo Mo 12 a
Viin = =658 [ —
b a (108 MQ) 1 pc

je:

~1/2
> km/s. (1.3.2.8)

Cvrsto vezan dvojni sistem se formira kada vezivna energija po jedinici mase, |E|/Ms =

Gi/2a, postane veca od ~ o2
Gu 1 M, O -2
< parg = — ~ 2.7 (1 , 1.3.2.9
= fhard = g2 (1+4q) <108 M@) (200 km/s) pe ( )
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My

gde je ¢ = "

odnos masa crnih rupa u dvojnom sistemu, za M; < M.

Sila dinamickog trenja utice na evoluciju dvojnog sistema dok je velika poluosa ~
anara- Kada velika poluosa dvojnog sistema postane manja od ap..q komponente dvojnog
sistema dobijaju velike brzine a kako je sila dinamic¢kog trenja (jednacina 1.3.2.1) obrnuto
proporcionalna kvadratu orbitalne brzine, njen uticaj postaje zanemarljiv i prva etapa
faze pre sudara se zavrSava. U drugoj etapi dvojni sistem interaguje sa zvezdama koje

odnose moment impulsa iz sistema i smanjuju medusobno rastojanje izmedu crnih rupa.

Vremenska skala ove etape je (Colpi 2014):

o o 10* Mg /pc®\ /1073 pe
ard ~ ~ 70 Myr. 1.3.2.10
Thard 7Gp.a (100 km/s) ( Px a v ( )

Za razliku od vremenske skale 74, Thara Se povecava kako se smanjuje velika poluosa

dvojnog sistema jer se poprecni presek za interakciju sa zvezdama smanjuje sa smanjenjem
velike poluose.

Kada rastojanje izmedu crnih rupa postane dovoljno malo da evolucijom dvojnog siste-
ma upravlja emisija gravitaconih talasa vreme potrebno za spajanje crnih rupa moze se

napisati kao (Merritt & Milosavljevi¢ 2005):

3.07 x 108 ¢3 M, o, i a 4
N , 1.3.2.11
Te Fle) (1+q)F (108 M®> (200 km/s) (102ahard) yt ( )

gde je F(e) funkcija ekscentriciteta orbite, e, definisana kao:

Fle) = (1 —¢*)7/? (1 L+ By §64) : (1.3.2.12)

24 96
Treca etapa pocinje kada je Ty < Thard.

Koris¢enjem M — o relacije (Ferrarese & Ford 2005):

M o “
—— =(166+0.24) | ———+ 1.3.2.13
108 Mg ( ) (200 km/s) ’ ( )

sa o = 4.86 £ 0.43 i kombinovanjem jednac¢ina 1.3.2.13 1 1.3.2.11 (sa M = M5 i F = 1)
dobija se da je vreme potrebno za spajanje ¢lanova dvojnog sistema (Merritt & Milosav-

ljevi¢ 2005):

q3 My —0.65 a 4
A~ 7.1 x 108 S 1.3.2.14
Tg X yr<1+q)6 (108 M@) <102ahard> ( )

Za dvojni sistem u kom komponente imaju jednake mase, ¢ = 1, da bi doSlo do sudara

za Hablovo vreme!® (~ 10'Y godina) potrebno je da velika osa bude a < 0.05aya.q, dok je

18tH = Hio
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za dvojni sistem sa ¢ = 0.1 potrebno a < 0.15ap,,q. Dovodenje crnih rupa sa rastojanja
a = aparda ~ 1 pc na rastojanje sa koga je potrebno vreme kolapsa manje od Hablovog
vremena naziva se ,problem poslednjeg parseka‘.

Zvezde koje prolaze na ~ 3a od centra mase dvojnog sistema interaguju sa crnim
rupama i izbacene su brzinom od ~ \/M\/bm (Saslaw et al. 1974). U ovom procesu
se smanjuje rastojanje izmedu crnih rupa. Energija sistema koji se sastoji od zvezde mase

M, i dvojnog sistema crnih rupa pre interakcije je:

1 1 GM1M2 1 M* GM1M2
Ey=-Muwi + -MpVy — ———=-M, (1 G- — 1.3.2.15
0= Mt T tely m T =) <+M12)0 20 )
gde je U poletna brzina zvezde, Vy = —(M.,/Mi2)v5 je pocetna brzina centra mase dvojnog

sistema, a ag je pocetna velika osa dvojnog sistema. Posle interakcije energija je:

1 M, G M, M,
E==-M,[1 2_ = 1.3.2.1
2 ( + M12> v 20, ( 3 6)

Iz zakona odrzanja energije, E = Fj, sledi da je promena velike ose dvojnog sistema

(Merritt & Milosavljevié¢ 2005):

1 M, (v* — v?) M M, (v? — v?)
fl-)=—2—— Y (14 )2 O 1.3.2.17
(a) GM1M2 ( + M12> GMlMQ ( )

Pod pretpostavkom da je dvojni sistem crnih rupa okruzen fiksnim i homogenim siste-
mom zvezda, vreme potrebno za spajanje crnih rupa bi bilo (Merritt & Milosavljevié

2005):

3 —1
~52x10° g (1+q)? O Px . 1.3.2.18
7 < 107q (1+4) (200 km/s) (103 Mo/pes ) T ( )

Dakle, ukoliko bi gustina zvezda u centru galaksije ostala konstantna, spajanje crnih rupa
bi bio brz proces. Medutim, posto se u interakciji zvezda sa dvojnim sistemom zvezde
izbacuju iz centra galaksije, njihova gustina opada i spajanje crnih rupa se usporava.
Kako bi se ¢lanovi dvojnog sistema doveli na rastojanje gde se usled emisija gravitacionog
talasnog zra¢enja crne rupe mogu spojiti neophodno je da ukupna masa izbacenih zvezda
bude priblizno jednaka masi dvojnog sistema. U slu¢aju masivnih crnih rupa (M, >
108 M) u centrima elipti¢nih galaksija i centralnih ovala spiralnih galaksija broj zvezda
u centru galaksije nije dovoljan (Merritt 2013) i vreme potrebno za spajanje crnih rupa

znatno prevazilazi vreme procenjeno u jednacini 1.3.2.18.

34



Samo zvezde ¢iji se pericentar nalazi unutar kruznice ¢iji je radijus priblizno jednak
duzini velike poluose dvojnog sistema crnih rupa, mogu da interaguju sa sistemom. Kako
se dvojni sistem suzava, smanjuje se i broj zvezda sa pericentrom unutar datog radijusa.
Pored toga, vremenska skala potrebna za smanjenje rastojanja izmedu crnih rupa je upore-
diva sa orbitalnim periodom zvezda, tako da neke zvezde stizu do pericentra tek posto se
velika osa dvojnog sistema smanji, pa te zvezde ne interaguju sa dvojnim sistemom.

Kako se zvezde usled interakcija izbacuju iz centra galaksije, potreban je mehanizam
koji bi ih vrac¢ao na rastojanja gde mogu da interaguju sa crnim rupama. Predlozena
je interakcija sa drugim zvezdama. Mala perturbacija momenta impulsa zvezde, do koje
moze da dode pri bliskom prolazu druge zvezde, bi vratila izbacenu zvezdu u centar. Sa
druge strane, procenjena stopa zvezda koje se ovim putem vrac¢aju u oblast interakcije
sa dvojnim sistemom je premala da bi doslo do spajanja crnih rupa (Yu 2002). Bez
dodatnih mehanizama koji bi odneli preostali moment impulsa dvojnog sistema, spajanje
bi se zaustavilo znatno pre nego $to bi emisija gravitacionih talasa postala znacajna i
dovela do kona¢nog sudara. Novije numericke simulacije sa velikim brojem cestica su
potvrdile da dolazi do usporavanja spajanja crnih rupa (Preto et al. 2011) i da potrebno
vreme za sudar prevazilazi Hablovo vreme.

Medutim, ove procene su napravljene pod pretpostavkom da jezgro galaksije ima sfernu
simetriju u kojoj ne postoji veliki broj zvezda sa eksentri¢nim orbitama blizu centra
galaksije. Ukupan broj zvezda sa pericentrom unutar oblasti gde je moguca interakcija
sa dvojnim sistemom bi bio znatno veéi ukoliko bi jezgro imalo osnu simetriju i oblik
diska (Magorrian & Tremaine 1999). Yu (2002) su pokazali da ukoliko je jezgro izrazito
pljosnato, do spajanja crnih rupa dolazi i bez potrebe da se zvezde vrac¢aju u centar
galaksije. Takode, u troosnom potencijalu veliki broj zvezda bi imao orbite blizu centra
galaksije (Norman & Silk 1983; Gerhard 1985). Berczik et al. (2006) su pokazali da je
u troosnom potencijaluobrtnu galaksije mogucée dovesti crne rupe na rastojanje < lpc
pre nego Sto se izbace sve zvezde sa orbite. Na slici 1.3.3 su prikazane dve vrste orbita
zvezda u potencijalu sa osnom simetrijom i u troosnom potencijalu. Sa slike se vidi da
je u ovakvim galaksijama broj zvezda blizu centra galaksije znatno veé¢i nego u slucaju

sferne simetrije.
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Slika 1.3.3: Tipovi orbita zvezda u osnoj i troosnoj simetriji. Orbite prikazane sa leve
strane su karakteristi¢ne i za osnu i za troosnu simetriju, dok se orbite sa desne strane

mogu naci isklju¢ivo u troosnoj simetriji. Izvor: Merritt (2013).

Razli¢iti autori su dobili sli¢ne rezultate ispituju¢i sudare galaksija koje pre sudara
imaju sfernu simetriju (Preto et al. 2011; Khan et al. 2011, 2012, 2013; Wang et al. 2014).
Takvi sudari mogu da formiraju galaksiju sa troosnom simetrijom gde su orbite zvezda
takve da moze doc¢i do spajanja crnih rupa. U slucaju kada galaksije u sudaru nemaju
uporedive mase, troosni potencijal galaksije koja nastaje je manje izrazen, pa je samim
tim i broj zvezda blizu centra galaksije manji. To su potvrdile i novije numericke simu-
lacije (Holley-Bockelmann & Khan 2015; Vasiliev et al. 2015; Sesana & Khan 2015).
Holley-Bockelmann & Khan (2015) su pokazali da je spajanje dvojnog sistema za ~ sto
miliona godina brze u slucaju da postoji rotacija galaksije nego u slucaju galaksije sa
troosnim potencijalom bez rotacije. Na osnovu ovih radova se moze zakljuciti da je pro-
blem poslednjeg parseka zapravo samo posledica koriséenja jednostavnog sfernog modela
galaksije koja nastaje nakon sudara i da je u realisti¢nim modelima vreme potrebno za
spajanje crnih rupa 0.1 < 7 < 1 Gyr. Ipak, numericke simulacije galaksija bogatih
gasom su pokazale da se gas koncentriSe blizu centra galaksije Sto potencijalu galaksije
daje osnu simetriju i orbite zvezda se znatno menjaju u odnosu na sluc¢aj kada su galaksije
siromasne gasom (Naab et al. 2006). Sa druge strane, od gasa u centru galaksije mogu da
se formiraju zvezde ¢ija interakcija sa dvojnim sistemom doprinosi smanjenju rastojanja

izmedu crnih rupa (Callegari et al. 2009).
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Medutim, postavlja se pitanje kako dolazi do spajanja crnih rupa srednjih masa Mgy ~
10* Mg, koje se nalaze u malim haloima na crvenom pomaku z ~ 10 — 15. Zbog male
starosti Univerzuma na tako visokim crvenim pomacima, nema dovoljno vremena da se
crne rupe usled interakcija sa zvezdama spoje. Za njihovo spajanja bilo bi neophodno
postojanje veoma guste zvezdane komponente sa niskom disperzijom brzina (jednacina
1.3.2.18) ili izuzetno velike koli¢ine gasa (Colpi 2014).

Alternativno reSenje problema poslednjeg parseka je interakcija dvojnog sistema sa
tre¢om crnom rupom. Ukoliko vreme potrebno da se dvojni sistem spoji prevazilazi vreme
koje je potrebno da prode do slede¢eg sudara galaksija, moze se formirati sistem od tri
crne rupe. Ukoliko je treca crna rupa manje masivna od oba ¢lana dvojnog sistema, docice
do njenog izbacivanja i gravitacionog uzmaka dvojnog sistema. Brzina izbacivanja trece
crne rupe je priblizno jednaka 1/3 orbitalne brzine dvojnog sistema, dok je brzina uzmaka
dvojnog sistema za faktor Msz/(M; + M) manja (Saslaw et al. 1974; Hut & Rees 1992).
Pri ovom procesu vezivna energija sistema raste za 0.4Ms3/(M; + M) (Hills & Fullerton
1980). Ukoliko tre¢a crna rupa ima veéu masu od komponenata dvojnog sistema, tada
dve masivnije crne rupe formiraju dvojni sistem dok se crna rupa sa najmanjom masom,
usled gravitacionih interakcija, izbacuje iz sistema. Kako ovakva interakcija tri tela odnosi
najvise energije iz dvojnog sistema, ovaj mehanizam moze biti veoma znacajan za spajanje
crnih rupa u centrima galaksija ¢ija je centralna gustina niska. Ukoliko je dvojni sistem
crnih rupa ¢vrsto vezan (a < ay) kada zapodinje interakcija sa trecom crnom rupom i
ukoliko sve tri crne rupe imaju uporedive mase, moze se dogoditi da treca crna rupa
bude izbacena sa dovoljnom brzinom da napusti galaksiju, dok u pojedinim slucajevima
i sam dvojni sistem moze da napusti galaksiju. To su potvrdile i relativisticke simulacije
(Campanelli et al. 2008). Takode, tre¢a crna rupa bi mogla da dovede do perturbacija u
potencijalu galaksije Sto bi promenilo orbite zvezda i eventualno dovelo veéi broj zvezda

blizu centra galaksije (Hoffman & Loeb 2007; Kulkarni & Loeb 2012).

Interakcije dvojnog sistema sa gasom

Pored interakcija dvojnog sistema sa zvezdama ili tre¢com crnom rupom, meduzvezdani gas

takode moze da ima vaznu ulogu u njegovoj dinamickoj evoluciji. U odnosu na virijalnu
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temperaturu sistema'®

, razlikuje se interakcija sa vrelim i sa hladnim gasom. Gas je vreo
ukoliko je njegova temperatura uporediva sa virijalnom temperaturom sistema, a hladan
ukoliko je njegova temperatura znatno manja od virijalne temperature. Da bi doslo do
interakcije dvojnog sistema sa meduzvezdanim gasom, neophodan je mehanizam usled
koga bi gas izgubio moment impulsa i stigao do centralnog dela galaksije (hladenje gasa).
Predlozeni mehanizmi su sudari galaksija i razli¢iti hidrodinamicki procesi.

Vrela komponenta gasa je na temperaturi 10° — 10® K i gotovo je potpuno jonizovana.
Tokom rane faze formiranja galaksija medugalakticka materija se sastoji od delimi¢no
jonizovanog gasa koji se hladi i akumulira u centru galaksije. U centru haloa gustina
gasa je najvec¢a i od veé¢ine primordijalnog gasa se formiraju zvezde. Medutim, i pored
fragmentacije i formiranja zvezda, ocekuje se da dovoljna koli¢ina gasa ostane u centru
galaksije odakle supermasivna crna rupa nastavlja da raste akrecijom gasa. Ukoliko se
u centru galaksije umesto supermasivne crne rupe nalazi dvojni sistem, ocekuje se da
se usled interakcije gasa sa dvojnim sistemom rastojanje izmedu crnih rupa smanjuje.
Vreo gas se moze formirati i u sekundarnim procesima, kao $to su eksplozije supernova i
zvezdani vetrovi sa masivnih zvezda u centru galaksije. Medutim, posto je temperatura
ovog gasa veca od virijalne temperature, ve¢ina vrelog gasa napusta centar galaksije $to
smanjuje verovatnocu njegovog uticaja na evoluciju dvojnog sistema.

Escala et al. (2004, 2005) i Mayer et al. (2007) su koriste¢i hidrodinamicke simu-
lacije ispitali evoluciju dvojnog sistema crnih rupa usled interakcije sa vrelim gasom, pod
pretpostavkom da se u centru galaksije posle sudara nalazi velika koli¢ina gasa. Posma-
tranja interakcija galaksija bogatih gasom kao $to su ultraluminozne infracrvene galaksije
pokazala su da se u njihovom centru nalazi oblak gasa ¢ija je masa > 10° Mg. Sli¢no
kao i u sluc¢aju interakcije sa zvezdama, interakcija dvojnog sistema sa gasnim omotacem
smanjuje rastojanje izmedu njegovih ¢lanova. Medutim, za razliku od zvezda, gas ostaje
u centru galaksije i ne izbacuje se. Rezultati navedenih simulacija su pokazali da gravita-
ciona interakcija dvojnog sistema sa masivnim gasnim omotacem moze dovesti do spajanja

crnih rupa za samo ~ 107 yr, §to je znatno kraée od vremena predvidenog u modelima sa

Virijalna temperatura je definisana kao temperatura koju gas dostigne prilikom procesa virijalizacije,

tj. formiranja stabilnog sistema ¢ija su potencijalna i kineticka energija povezane kao —W = 2K.
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troosnim potencijalom galaksija (Berczik et al. 2006; Khan et al. 2012).

U slucaju akrecije hladnog gasa, gas formira tanak disk, uravnotezen rotacijom. Na
mestima vece gustine u disku, stvaraju se talasi gustine koji prenose moment impulsa
ka spoljnim delovima diska. U isto vreme dvojni sistem gubi moment impulsa i vezivna
energija izmedu njegovih ¢lanova se povec¢ava (Merritt & Milosavljevié¢ 2005). Sto je masa
diska veca, spajanje crnih rupa je brze, medutim, postavlja se pitanje koliko dugo disk
formiran od hladnog gasa moze ostati stabilan, s obzirom na to da je takav disk podlozan
fragmentaciji i formiranju zvezda. Kod masivnih diskova dolazi do fragmentacije i zaustav-
ljanja hidrodinamickih interakcija koje dovode do spajanja crnih rupa (Cuadra et al. 2009;
Lodato et al. 2009).

U oblastima gde se formiraju zvezde, oc¢ekuje se i formiranje molekulskih oblaka. Ti-
pi¢na masa tih oblaka na crvenom pomaku z > 2 je = 108 My, a veli¢ina ~ 1 kpc (npr.
Ceverino et al. 2012). Razli¢iti autori su ispitali uticaj interakcije dvojnog sistema sa ma-
sivnim molekulskim oblacima koriste¢i hidrodinamicke simulacije (Fiacconi et al. 2013;
Roskar et al. 2015; del Valle et al. 2015; Goicovic et al. 2016). Fiacconi et al. (2013) su
nasli da interakcija sa oblacima gasa, u zavisnosti od uslova, moze i da smanji i da poveca
vreme potrebno za spajanje crnih rupa. Prilikom gravitacionih interakcija moze se desiti
da se manje masivna crna rupa izmesti iz ravni diska. U tom sluc¢aju je uticaj dinamickog
trenja manji i dolazi do produzenja vremena potrebnog za spajanje crnih rupa. Proces
spajanja je ubrzan ukoliko se u interakciji sekundarna crna rupa pomeri ka centru sistema
ili ukoliko se akretuje oblak gasa unutar orbite dvojnog sistema. Goicovic et al. (2016)
su u numerickim simulacijama ispitali vreme potrebno da se crne rupe spoje nakon su-
dara galaksija jednakih masa, za razli¢ite konfiguracije oribita. U radu je pokazano da
nakon uzastopnih interakcija sa molekulskim oblacima gasa, rastojanje izmedu crnih rupa
nakon ~ 108 yr postaje dovoljno malo da emisija gravitacionih talasa dovede do kona¢nog
spajanja crnih rupa. Medutim, Callegari et al. (2009, 2011) su pokazali da u sluc¢aju
sudara galaksija nejednakih masa, vreme spajanja crnih rupa ne zavisi samo od koli¢ine
gasa u galaksijama ve¢ i od parametara orbite sudara. U pojedinim sluc¢ajevim, kada
galaksije u sudaru nisu u ravni ili kada je rastojanje prvog pericentra orbite malo, do

spajanja crnih rupa ne dolazi uprkos velikoj koli¢ini gasa u galaksijama. Razlog tome
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su jake plimske sile koje prilikom prvih prolaza uklanjaju gas iz manje galaksije tako da
sekundarna crna rupa ne uspeva da usled dinamickog trenja stigne do centra masivnije
galaksije. Takode, nakon sudara galaksija koje nisu uporedivih masa troosnost potencijala
galaksije je manje izrazena, pa je i manji broj zvezda na orbitama blizu centra galaksije.
Kao posledica otezanog spajanja crnih rupa kod sudara sa galaksijama satelitima, oc¢ekuje
se postojanje populacije crnih rupa srednjih masa (10* — 105 M) u haloima masivnih

galaksija (Bellovary et al. 2010).

Da sumiramo, evolucija dvojnog sistema zavisi od morfologije galaksije, geometrije su-
dara, koli¢ine gasa u galaksiji i njegove temperature. U galaksijama siroma$nim gasom
spajanjem crnih rupa upravljaju interakcije sa zvezdama koje prolaze blizu centra galak-
sije. Kada dvojni sistem izbaci sve zvezde sa svoje orbite, spajanje crnih rupa se za-
ustavlja ukoliko ne postoji mehanizam koji bi vratio zvezde u centar galaksije. Numericke
simulacije ukazuju da interakcije izmedu zvezda nisu dovoljne da ponovo popune centar
galaksije tako da dode do spajanja crnih rupa. Situacija bi mogla biti povoljnija u sluc¢aju
da galaksija nema osnu simetriju, tako da su orbite zvezda haoti¢ne i da proizvoljan broj
zvezda moze da pride dovoljno blizu centra kako bi doslo do interakcije sa dvojnim siste-
mom. Takode, ukoliko dode do sudara galaksija pre nego sto se crne rupe spoje, treca
crna rupa moze da interaguje sa dvojnim sistemom i nakon izbacivanja najmanje ma-
sivne crne rupe moze doé¢i do spajanja dvojnog sistema. Sa druge strane, u slucaju sudara
galaksija bogatih gasom, dovoljna koli¢ina gasa se moze naci u centru galaksije da se usled
interakcija crnih rupa sa masivnim oblacima gasa crne rupe spoje. Medutim, numericke
simulacije su pokazale da za pojedine konfiguracije orbita sudara galaksija nejednakih
masa, do spajanja crnih rupa ne dolazi. U preglednom radu Colpi (2014) date su grube

procene vremena potrebnog za spajanje crnih rupa u razli¢itim uslovima:

e U sudarima siroma$nim gasom vreme potrebno da se usled sile dinamickog trenja
formira dvojni sistem crnih rupa je ~ 10 — 100 Myr (Yu 2002), dok je vremenska
skala za dovodenje crnih rupa na rastojanje gde je emisija gravitacionog talasnog

zraCenja znacajna = 1 Gyr (Khan et al. 2011).
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e U velikim sudarima galaksija (tj., u sudarima kod kojih je odnos masa galaksija
g > 0.1) bogatim gasom vremenska skala uticaja dinamickog trenja je ~ 10 — 100
Myr (Mayer et al. 2007; Roskar et al. 2015), a vremenska skala interakcije dvojnog
sistema sa gasom je ~ 10 — 60 Myr (npr. Fiacconi et al. 2013).

e U malim sudarima galaksija (¢ < 0.1) bogatim gasom vremenska skala uticaja
dinamickog trenja je duza zbog plimskih efekata i iznosi < 100 Myr, medutim u
pojedinim sluc¢ajevima ne dolazi do spajanja, ve¢ sekundarna crna rupa ostaje u

halou masivnije galaksije (Callegari et al. 2009, 2011).

Trenutni modeli jo§ uvek ne pruzaju konac¢no resSenje problema poslednjeg parseka. Sma-
njenje rastojanja izmedu crnih rupa je povezano sa stopom formiranja zvezda u galaksiji
i akrecijom gasa na crne rupe. Eksplozije supernovih kao i zracenje sa akrecionog diska
dovode do zagrevanja i uklanjanja gasa oko dvojnog sistema, Sto uti¢e na njegovu evolu-
ciju. Potrebna su dodatna posmatranja dvojnih crnih rupa i crnih rupa koje usled gravi-
tacionog uzmaka napuStaju centar galaksije (poglavlje 1.3.5), kao i simulacije sa kom-
pleksnim fizi¢kim procesima.

Nakon §to interakcije sa gasom i zvezdama dovedu crne rupe na rastojanje < 1 pc usled
emisije gravitacionog talasnog zracenja veoma brzo (1-10 Myr) dolazi do spajanja crnih
rupa. U fazi sudara gravitaciono polje je jako i za ispitivanje ove faze evolucije dvojnog
sistema, neophodne su relativisticke numericke simulacije. Precizni modeli emisije gravi-
tacionih talasa tokom evolucije dvojnog sistema su potrebni kako za njihovu detekciju
i analizu podataka, tako i za razumevanje astrofizickih posedica koje pritom nastaju.
Takode, numericke relativisticke simulacije faze sudara su bile neophodne da bi se otkrila

konfiguracija dvojnog sistema koja dovodi do brzina uzmaka > 1000 km/s.

1.3.3 Brzine uzmaka

Jacina uzmaka uzrokovanog gravitacionim zracenjem zavisi od odnosa masa crnih rupa
koje su se sudarile (¢ = M;/M; < 1), vrednosti spina tj. rotacije crne rupe i orijentacije
ose rotacije u odnosu na ravan orbite crne rupe, kao i od ekscentri¢nosti orbite (Campanelli

et al. 2007a; Schnittman & Buonanno 2007; Baker et al. 2007). Uzmak ne zavisi od
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ukupne mase sistema. Na slici 1.3.4 prikazana je geometrija dvojnog sistema crnih rupa
(Guedes et al. 2011), vektori spina crnih rupa su oznaceni sa @ 2, o2 su uglovi izmedu
vektora spina crnih rupa i vektora momenta impulsa orbite E, a ¢12 su uglovi izmedu

projekcije vektora d; o na ravan orbite i referentnog ugla.

—+

Slika 1.3.4: Geometrija dvojnog sistema crnih rupa. Izvor: Guedes et al. (2011).

Fitchett (1983) je prvi izrafunao uzmak izazvan gravitacionim zracenjem za dvojne
sisteme. Koristeé¢i Njutnovu gravitaciju i aproksimirajuéi ¢lanove sistema kao tackaste
mase (M; i Ms) na kruznoj orbiti koje ne rotiraju on je dobio da je brzina koju dobija

centar mase:

4
Vi = 1480 x :)Ij@ (20]‘{012/03 km/s, (1.3.3.1)

gde je r rastojanje izmedu ¢lanova sistema. Funkcija f(q) = ¢*(1 — ¢)/(1 + ¢)° ima
maksimum fy.c = 0.02 za ¢ = 0.38, nulu za ¢ = 0 i vrednost f(q) ~ ¢*> za ¢ < 1.
Ukoliko je sistem simetrican (M; = My, ¢ = 1) centar mase sistema ne dobija uz-
mak. PoSto koriS¢enje Njutnove gravitacije implicira zanemarivanje smanjenja rastojanja
izmedu crnih rupa usled emisije gravitacionog zrac¢enja, centar mase dvojnog sistema
se krece po kruznici sa konstantnom brzinom koja se dobija iz formule 1.3.3.1. U tom
slu¢aju je vremenski usrednjena brzina centra mase jednaka nuli. Takode, orbite crnih

rupa neposredno pre sudara znacajno odstupaju od kruznih, a gravitaciono polje je jako
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i Njutnova aproksimacija se ne moze koristiti.

Razli¢iti autori su koristeéi aproksimativna reSenja Ajnstajnovih jednacina unapredili
prethodni prorac¢un. Teorija perturbacije crnih rupa daje aproksimativna reSenja u slu¢aju
dvojnih sistema kod kojih je jedna crna rupa znatno masivnija od druge, ¢ < 1. Sekun-
darna crna rupa unosi samo male perturbacije u gravitacionom polju primarne crne rupe.
Post-Njutnovska aproksimacija pretpostavlja da manje masivna crna rupa ima malu brzi-
nu (znatno manju od brzine svetlosti) i da je gravitaciono polje blizu masivnije crne rupe
slabo. Ovakve aproksimacije znatno pojednostavljuju reSavanje AjnStajnovih jednacina.
Umesto odnosa masa ¢lanova dvojnog sistema ¢, Cesto se koristi redukovan odnos mase
definisan kao:

P 1 (1.3.3.2)

M (1+9)%
gde je p = My Msy/M;is redukovana masa. U slu¢aju kada je ¢ < 1 sekundarna crna rupa

n

se aproksimira ¢esticom mase M; — u koja orbitira oko primarne rotirajuce crne rupe sa
masom My — Mis.

Vecina autora je izracunala da je brzina gravitacionog uzmaka 1 < Vi < 300 km/s
(npr. Nakamura & Haugan 1983; Oohara & Nakamura 1983; Fitchett & Detweiler 1984;
Kojima & Nakamura 1984; Wiseman 1992; Andrade & Price 1997; Lousto & Price 2004;
Blanchet et al. 2005; Damour & Gopakumar 2006). Izuzetak su radovi Nakamura et
al. (1987) i Pietild et al. (2012) koji su izracunali da brzine uzmaka mogu biti i znatno
veée (Vi ~ 1600 km/s i Vi ~ 4000 km/s, redom). Sa druge strane, Favata et al. (2004) su
koristec¢i teoriju perturbacije crnih rupa dobili da su maksimalne vrednosti gravitacionog
uzmaka crnih rupa Vi max S 500 km/s, dok su tipi¢ne vrednosti 10 < Vi < 100 km/s.

Medutim, da bi se precizno analizirali realni dvojni sistemi kod kojih crne rupe rotiraju
i ne mogu se aproksimirati tackastim masama koriste se relativisticke simulacije. Crne
rupe dobijaju najveé¢i gravitacioni uzmak u fazi sudara, tj. unutar poslednje stabilne
kruzne orbite (slika 1.3.2) gde je gravitaciono polje jako. Tek sa razvojem kodova koji
su u mogucénosti da prate evoluciju dvojnog sistema kroz sve tri faze kroz koje sistem
prolazi (faza pre sudara, sudar i faza posle sudara, pogavlje 1.3.2) dobijene su preciznije
procene brzina uzmaka. Relativisticke simulacije ukazuju da brzine uzmaka crnih rupa

mogu imati velike vrednosti, u zavisnosti od konfiguracije sistema.
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Rezultati relativistickih numeric¢kih simulacija su pokazali da je brzina uzmaka za crne
rupe koje ne rotiraju (Gonzales et al. 2007a):

(1 —q) q
Vi = A—(l o [1 T B—(1 - q)Q} : (1.3.3.3)

gde je A =1.2 x 10* km/s i B = —0.93. Iz jednacine 1.3.3.3 sledi da je najvec¢a moguéa
brzina koju dobijaju crne rupe bez rotacije Vimax = 175 km/s, za ¢ = 0.36. Sli¢ne
vrednosti brzine uzmaka se ocekuju i za crne rupe kod kojih je vrednost parametra spina
mala i ukoliko je njihova osa rotacije normalna na ravan orbite.

Crne rupe sa maksimalnom rotacijom imaju vece brzine uzmaka. U slucaju dvojnih
sistema ¢iji ¢lanovi imaju vektore spina orijentisane u suprotnim smerovima i jednakog
intenziteta koje su normalne na ravan orbite (ay 2 = 0,7, slika 1.3.4), brzina uzmaka je
(Herrmann et al. 2007):

a
Vi =475—— k ) 1.3.3.4
k Moy m/s ( )

Sli¢ne rezultate su dobili i drugi autori (Koppitz et al. 2007; Campanelli et al. 2007a).

Najvece brzine crne rupe dobijaju ukoliko ¢lanovi dvojnog sistema imaju vektore spina
orijentisane u suprotnim smerovima i paralelne sa ravni orbite (a; o = —7/2,7/2, slika
1.3.4). U tom slucaju crna rupa koja nastaje spajanjem dvojnog sistema dobija maksi-
malnu brzinu uzmaka ~ 4000 km/s (Herrmann et al. 2007; Campanelli et al. 2007a,
2007b; Gonzales et al. 2007a, 2007b; Schnittman & Buonanno 2007; Baker et al. 2007;
Koppitz et al. 2007). Lousto & Zlochower (2011) su pokazali da bi brzina uzmaka
mogla biti i ~ 5000 km/s za maksimalno rotirajuce crne rupe u dvojnom sistemu ¢ija je
konfiguracija takva da komponente vektora spina crnih rupa koje se nalaze u ravni orbite
imaju jednak intenzitet a suprotan smer, dok komponente spina koje nisu u ravni orbite
imaju jednak i intenzitet i smer.

Razlic¢iti autori su izveli formulu za fitovanje brzine gravitacionog uzmaka za datu
konfiguraciju dvojnog sistema, izra¢unatu u relativistickim numeric¢kim simulacijama (npr.
Campanelli et al. 2007b; Gonzéles et al. 2007b; Baker et al. 2007). U formalizmu

opisanom u radu van Meter et al. (2010) formula za fitovanje ima oblik:
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Vo = Vimé,+Vis(cosée, +sinfe,)+ Ve, (1.3.3.5)

Vim = An’\/1—4n(1+ Bn), (1.3.3.6)
2

n
Vie, = H - : 1.3.3.7
i i+q (a9 cos ag — qay cos ay) ( )
Kon? + Ksn?
Vi = M[q ay sin ay cos(¢g — Pq) (1.3.3.8)
1+g¢q
—ag sin ag cos(py — Do)
Ks(g — 1)n?

eI [¢% a1 sin oy cos(¢ — @)

“+ao sin [6%) COS(¢2 — @2)],

gde su €,, €, i €, jedini¢ni vektori, sa || i L su oznacene komponente brzine paralelne i
normalne na vektor momenta impulsa orbite E, ay 2 su vrednosti parametra spina, oo
su uglovi izmedu vektora spina crnih rupa i vektora momenta impulsa orbite E, ¢12 su
uglovi izmedu projekcije vektora @, na ravan orbite i referentnog ugla (slika 1.3.4), a
®, 5 su konstante koje zavise od odnosa masa crnih rupa. Parametri fitovanja su &, A, B,
i H. Komponenta brzine V| ,, potice od asimetrije mase crnih rupa u dvojnom sistemu,
a V| s od njihove rotacije. Parametri fitovanja su A = 1.35 x 10 km/s, B = —1.48, H =
7,540 km/s, £ = 215°, Ky = 3.21x10* km/s, K3 = 1.09x10° km/si Kg = 1.54x10* km /s
(van Meter et al. 2010). Komponenta brzine V| postoji iskljucivo ukoliko vektori spina
crnih rupa nisu normalni na vektor L. Ukoliko su ose rotacije crnih rupa normalne na
ravan orbite, komponenta V| iS¢ezava i maksimalne brzine uzmaka su ~ 200 km/s.
Medutim, postavlja se pitanje koliko ¢esto crne rupe dobijaju maksimalne brzine uz-
maka. Procena raspodele brzina koje crne rupe dobijaju usled emisije gravitacionih talasa
je neprecizna jer zavisi od nepoznatih raspodela odnosa masa crnih rupa, njihove rotacije i
orijentacije vektora rotacije u odnosu na ravan orbite. Uobic¢ajeni pristup je da se pretpo-
stavi odredena raspodela parametra spina crnih rupa i njihove orijentacije, iz koje se
racunaju brzine uzmaka iz jednacina 1.3.3.5-1.3.3.8. Za proizvoljnu orijentaciju spinova
maksimalna brzina uzmaka je 2 1000 km /s i postize se za vrednost parametra spina a < 1,
dok je za vektore spina paralelne sa vektorom momenta impulsa orbite maksimalna brzina

~ 200 km/s, za ¢ ~ 0.38 (npr. Volonteri et al. 2010; Guedes et al. 2011).
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U galaksijama bogatim gasom, akrecija gasa na crne rupe moze da dovede do porav-
nanja vektora spina sa vektorom momenta impulsa orbite, $to dovodi do manjih brzina
uzmaka nego u slu¢aju proizvoljnog odabira orijentacije vektora spina (Bogdanovic et
al. 2007; Dotti et al. 2010; Miller & Krolik 2013). Posto je vremenska skala na kojoj
dolazi do evolucije spina usled akrecije kra¢a od vremenske skale formiranja ¢vrsto vezanog
dvojnog sistema, do poravnanja spina dolazi kod obe crne rupe nezavisno. Ukoliko je masa
crne rupe 2> 108 M, poravnanje je manje efikasno.

Ukoliko vektor momenta impulsa akrecionog diska inicijalno nije paralelan sa vek-
torom spina crne rupe, usled Lens-Tiring precesije dolazi do zakrivljenja akrecionog diska.
Spoljni delovi diska nisu pod uticajem ovog relativistickog efekta, dok unutrasnji delovi
diska rotiraju u istoj ravni sa rotacijom crne rupe. Evolucija spina crne rupe pod uticajem

akrecionog diska se moze predstaviti jedna¢inom (Lousto et al. 2012):

da . 4rG Lxa
¢ L/ ” %4R, (1.3.3.9)
disk

E - MA(Risco)E(Risco) + 2 R2

gde je Riseo radijus poslednje stabilne orbite gasa u akrecionom disku, A(Rjs,) je intenzitet
momenta impulsa po jedinici mase, a E(Risco) je lokalni pravac momenta impulsa. Prvi
¢lan jednacine 1.3.3.9 predstavlja moment impulsa koji se tokom akrecije prenosi na crnu
rupu, a drugi ¢lan opisuje evoluciju pravca vektora spina crne rupe, usled kog dolazi
do poravnanja vektora spina crne rupe sa momentom impulsa unutrasnjih delova diska.
Ukoliko je akrecija gasa na crnu rupu koherentna, poravnanje spina crne rupe je efikasno.
Koherentna akrecija povecava vrednost spina crnih rupa i poravnava vektor spina sa
vektorom momenta impulsa orbite, a samim tim smanjuje verovatno¢u brzina uzmaka
> 1000 km/s u galaksijama bogatim gasom (videti poglavlje 1.2.1). Dotti et al. (2010)
su pokazali da su u slu¢aju poravnanja vektora spina kod sudara galaksija bogatih gasom
brzine uzmaka za red veli¢ine manje nego u sluc¢aju proizvoljnog izbora orijentacije vektora
spina. Medutim, ukoliko je akrecija haoti¢na ili ukoliko je stopa akrecije gasa na crnu rupu
niska (< 1%Mpp) poravnanje spinova nije efikasno. Takode, do poravnanja spinova ne
dolazi u sistemima kod kojih su interakcije sa zvezdama glavni mehanizam formiranja

¢vrsto vezanog dvojnog sistema (Merritt & Vasiliev 2012).

46



dry I T T T
L a=0.9 _
4 ;ot
cold
—_— 3F h
=
< oL i
1_
L L L \
0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0
a
T T T T T T T T
0.15F random i
hot
3 0.101 cold i
[aug
0.05F E
/-———, —_— Lo—— L L i
0 10 20 30 40 50 60 70 80 90
0, [ded]
T T 1 ! ! T
1.0 random-high 7
random-dry
0.8} hot 1
. cold \
= 0.6 i
1 0.4 E
0.2 -

00 05 10 15 20 25 30 35

v, [log km s7!]
Slika 1.3.5: Normalizovana raspodela vrednosti parametra spina crnih rupa (gornji panel),
orijentacije vektora spina (srednji panel) i brzine gravitacionog uzmaka (dodnji panel),
za ,random-high® (crna linija), ,;random-dry“ (zelena linija), ,hot“ (crvena linija), ,cold*
(plava linija) i ,5deg* (naranzasta linija) modele. Ugao 6, 2 je ugao izmedu vektora spina

crnih rupa pre sudara. Izvor: Blecha et al. (2016).

Blecha et al. (2016) su za razli¢ite modele raspodele spina izra¢unali raspodele brzine
uzmaka. Najvece brzine uzmaka se o¢ekuju za brzo rotirajuée crne rupe (a = 0.9) kod ko-
jih je vektor spina proizvoljno orijentisan u odnosu na ravan orbite dvojnog sistema. Takva
raspodela nazvana je ,random-high“ model. Kontinuirani sudari galaksija siromasnih ga-
som dovode do raspodele spina koja se moze fitovati beta funkcijom sa maksimumom
raspodele na a ~ 0.7 (Lousto et al. 2012). Ovakav model nazvan je ,random-dry*.

Razmatrani su i modeli u kojima su vektori spina crnih rupa pre sudara delimi¢no po-

47



ravnati sa vektorom momenta impulsa orbite (~ 30° jhot“ model i < 10° ,cold“ model)
i kada je poravnanje vektora spina efikasno (< 5° ,5deg” model), sa a = 0.9. Na osnovu
datih raspodela vrednosti parametra spina crnih rupa i njegove orijentacije izra¢unata je
raspodela brzina uzmaka za svaki model, na osnovu empirijske formule dobijene iz nume-
ri¢kih simulacija (jednac¢ine 1.3.3.5-1.3.3.8). Vrednosti parametara fitovanja su preuzete
iz rada Lousto et al. (2012). Raspodela vrednosti parametra spina crnih rupa, njihove
orijentacije u odnosu na vektor momenta impulsa orbite i brzina uzmaka usled emisija
gravitacionog talasnog zracenja za navedene modele prikazana je na slici 1.3.5. Brzine
uzmaka su izra¢unate za odnos masa crnih rupa iz uniformne raspodele —2 < log(q) < 0.
Sa slike se vidi da su brzine uzmaka male ukoliko je poravnanje vektora spina crnih rupa
pre sudara efikasno.

Da bi se dobila preciznija raspodela brzina potrebna su posmatranja samih sudara

crnih rupa, kao i izba¢enih crnih rupa.

1.3.4 Trajektorije crnih rupa

Relativisticke numericke simulacije su pokazale da pri odredenim konfiguracijama dvojnih
sistema crne rupe mogu dobiti znacajne brzine uzmaka (~ 4000 km/s). Takve crne rupe bi
mogle da napuste i najmasivnije haloe ¢ija je brzina napustanja < 3000 km/s (Merritt et
al. 2004a). Sa druge strane, znatno manje brzine uzmaka mogu da dovedu do izbacivanja
crne rupe iz patuljastih galaksija i globularnih jata jer je njihova brzina napustanja mala
(~ 200 km/s). Holley-Bockelmann et al. (2008) su ispitivali uticaj gravitacionog uzmaka
na populaciju crnih rupa srednjih masa (10> — 10° M) koje se nalaze u globularnim
jatima. Nasli su da su te crne rupe izuzetno osetljive na emisiju gravitacionih talasa.
Ukoliko nastaju usled brojnih sudara manje masivnih crnih rupa ocekuje se da se u halou
galaksije kao Sto je Mlec¢ni put nalazi ~ 100 crnih rupa koje su napustile svoje jato zvezda.
Te crne rupe je tesko detektovati jer ne akretuju gas. Takode, haloi na visokom crvenom
pomaku zbog svoje male mase, tesko mogu da zadrze u svom centru crne rupe koje usled
emisije gravitacionog talasnog zrafenja dobijaju brzine uzmaka ~ 150 km/s (Merritt et
al. 2004a; Micic et al. 2006; Volonteri 2007; Schnittman 2007; Sesana 2007; Volonteri et
al. 2010; Micic et al. 2011).
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Medutim, cak i u masivnim galaksijama lako se moze dogoditi da crne rupe sa pro-
seCnim brzinama budu izmeStene iz centra galaksije i da neko vreme provedu na vezanoj
orbiti u halou galaksije. Na primer, za galaksiju mase M = 3 x 10° M, dovoljna je brzina
crne rupe od Vi ~ 90 km/s, za M = 3x 101 My, Vi ~ 750 km/s, a za M = 3x 1012M, Vj ~
1000 km/s (Gualandris & Merritt 2008). Razli¢iti autori su izra¢unali trajektorije crnih
rupa izmestenih iz centra mati¢ne galaksije pod pretpostavkom da potencijal galaksije
poti¢e isklju¢ivo od tamne materije i zvezdane komponente (Madau & Quataert 2004;
Gualandris & Merritt 2008; Boylan-Kolchin et al. 2004). Nakon $to dostigne maksimalno
rastojanje od centra galaksije crna rupa nekoliko puta prolazi kroz centar galaksije pre
nego Sto se vrati u dno potencijalne jame. Vreme koje crna rupa provede izvan centra
galaksije zavisi od brzine gravitacionog uzmaka kao i od gustine sredine kroz koju se
krece. Gualandris & Merritt (2008) su pokazali da crna rupa vrsi oscilacije oko centra
galaksije koje mogu da traju i do milijardu godina u slu¢aju masivnih galaksija. Amplitude
oscilacija su priblizno jednake radijusu centralne oblasti galaksije. Izbacena crna rupa
predaje kineticku energiju okolnim zvezdama $to smanjuje njihovu gustinu blizu centra
(Redmount & Rees 1989; Merritt et al. 2004a; Boylan-Kolchin et al. 2004).

Trajektorije crnih rupa su analitickim i numeri¢kim metodama ispitane i u potencijalu
galaksije koji se sastoji od zvezdane komponente u obliku centralnog ovala i od gasa koji
formira disk (Blecha & Loeb 2008; Devecchi et al. 2009; Blecha et al. 2011; Sijacki et
al. 2011). Gas koji se nalazi u galaksiji ima znacajan efekat na trajektorije crnih rupa koje
vrse oscilacije oko centra galaksije. Crne rupe u galaksijama bogatim gasom se vracaju
u centar galaksije znatno pre nego crne rupe u galaksijama siromasnim gasom, §to je
posledica uticaja dinamickog trenja na izbacenu crnu rupu (Blecha et al. 2011). Guedes
et al. (2011) i Sijacki et al. (2011) su pokazali da u galaksijama bogatim gasom, zbog
prisustva masivnog diska gasa, crne rupe retko dobijaju dovoljne brzine uzmaka da u
potpunosti napuste galaksiju ¢ak i na visokim crvenim pomacima. Blecha & Loeb (2008)
su pokazali da je potrebno izmedu milion i milijardu godina da se crna rupa na vezanoj
orbiti vrati u centar galaksije. Takode, njihovi rezultati su pokazali da brzina uzmaka
ne uti¢e na koli¢inu gasa koju crna rupa akretuje pre nego $to se vrati u centar. To je

uticaj dva razlic¢ita efekta: ukupno vreme koje crna rupa provede u halou je kratko za
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male brzine uzmaka, a vreme trajanja akrecije je kratko za velike brzine uzmaka gde je
akrecioni disk vezan za crnu rupu mali. Izbacena crna rupa najpre dostize maksimano
rastojanje od centra galaksije, a zatim postepeno gubi orbitalnu energiju usled dinamickog
trenja. NajviSe energije se gubi prilikom prolaska kroz centar galaksije. Oblik potencijala
galaksije takode moze da ima uticaj na trajektorije crnih rupa. Crnim rupama u troosnom
potencijalu je potrebno vise vremena da se vrate na dno potencijalne jame nego crnim
rupama u sfernom potencijalu. Razlog tome je $to se crne rupe u troosnom potencijalu
ne vra¢aju direktno kroz centar galaksije gde je ja¢ina dinamickog trenja najveca (Vicari
et al. 2007).

Gerosa & Sesana (2015) su ispitali slu¢aj kada supermasivne crne rupe koje se nalaze u
centrima sjajnih galaksija u jatima dobijaju teorijski maksimalne brzine uzmaka (5000 km/s).
Takve galaksije rastu pre svega u sudarima sa galaksijama satelitima na nizim crvenim
pomacima (z ~ 1). U njihovim centrima se nalaze najmasivnije posmatrane crne rupe
sa masama 10 — 10'° M, (McConnell et al. 2012), koje takode rastu hijerarhijski. U
radu je pokazano da se zbog duboke potencijalne jame jata ne ocekuje potpuno izbaci-
vanje crne rupe, medutim moguce je da crne rupe sa brzinom uzmaka 5000 km/s budu
izmestene u spoljne delove jata. Vreme koje provode izvan centra galaksije je uporedivo sa
vremenskom skalom evolucije galaksije, pa je moguce da se za to vreme dogodi novi sudar
koji bi doveo drugu crnu rupu u centar galaksije. Ocekuje se da bi ta crna rupa imala
manju masu, te da bi se nalazila ispod M — o relacije??. U zavisnosti od pretpostavljenog
modela, autori su pokazali da se u 0.5% do 5% masivnih jata galaksija o¢ekuje postojanje
supermasivne crne rupe na udaljenosti 10 — 100 kpc od centra jata.

Blecha et al. (2016) su analiticki analizirali trajektorije crnih rupa koristeéi rezultate
Tustris kosmoloske hidrodinamicke simulacije (Vogelsberger et al. 2014a, 2014b). Autori
su iz [lustris simulacije preuzeli podatke o masama crnih rupa u galaksijama u sudaru,
kao i osobine samih galaksija pre sudara. Zatim se tim crnim rupama pripisuje odredena

vrednost parametra spina i orijentacije vektora spina pre sudara, na osnovu ¢ega se ra¢una

20M — o relacija je empirijska korelacija izmedu disperzije brzina zvezda u centralnom ovalu galaksije i
mase supermasivne crne rupe u njenom centru (Ferrarese & Merritt 2000; Gebhardt et al. 2000). Smatra
se da korelacija poti¢e od medusobnog uticaja supermasivne crne rupe i galaksije u kojoj se nalazi, tokom

njihove zajednicke evolucije.
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brzina gravitacionog uzmaka iz empirijske formule (jednacine 1.3.3.5-1.3.3.8, vrednosti
parametara fitovanja su preuzete iz rada Lousto et al. 2012). Pretpostavljeno je vise
modela raspodele spina crnih rupa pre sudara, koji su opisani u poglavlju 1.3.3. Nakon
pripisivanja brzina gravitacionog uzmaka crnim rupama, konstruiSe se analiticki model
galaksije domacina na osnovu karakteristika galaksija pre sudara iz Ilustris simulacije i
integrali se trajektorija crnih rupa. Ukupna masa galaksije posle sudara dobija se sabi-
ranjem masa galaksija pre sudara. Analiticki model galaksije sastoji se od tri komponente:
haloa tamne materije, diska i centralnog ovala.

Autori su izracunali da u razmatranom uzorku galaksija iz Ilustris simulacije, samo
sudari crnih rupa sa odnosom masa ¢ 2 0.03 dovode do brzina uzmaka kod kojih je
Vi/Vese > 0.1, gde je Vs brzina napusStanja galaksije. Ukoliko se pretpostavi da su
vektori spina poravnati sa vektorom momenta impulsa orbite, crne rupe gotovo nikada
ne dobijaju dovoljne brzine uzmaka da u potpunosti napuste galaksije. Samo crne rupe
sa najveéim brzinama iz pomenutog modela napusStaju galaksije sa najmanjim masama
u uzorku (Mg, = 2 x 10° Mg). Sa druge strane, ukoliko se pretpostavi proizvoljna
raspodela orijentacije vektora spina uz vrednost parametara spina a = 0.9, ~12% crnih
rupa dobijaju brzine veée od brzine napuStanja. Autori su takode nasli da ¢ak i crne
rupe sa masom Mgy > 10° Mg povremeno napu$taju najmasivnije galaksije. Crne rupe
sa malom brzinom uzmaka (Vi/Vee < 0.5) ostaju unutar radijusa od lkpc od centra
galaksije i vracaju se u sam centar za < 107yr, dok crne rupe sa Vi /Vis = 0.8 dostizu
rastojanja od R 2 100 kpc i osciliraju >1 Gyr oko centra galaksije.

Poglavlje 4 u ovoj disertaciji nadovezuje se na model opisan u radu Blecha et al. (2016).
Pored reprodukcije analitickih modela galaksija nakon sudara, konstruisani su i numericki
modeli, sa ciljem da se ispita kako perturbacije potencijala u numerickim modelima (koje
nastaju kao posledica sudara) uti¢u na sposobnost galaksija da zadrze crne rupe. U nizu
simulacija ispitani su sudari galaksija razli¢itih masa u izolaciji i trajektorije crnih rupa
u numerickom potencijalu galaksije.

Vecina navedenih radova prate trajektorije izbacenih crnih rupa u statickom potencijalu
mati¢ne galaksije, pritom zanemarujuci uticaj evolucije galaksije. Haloi tamne materije

i galaksije mogu da rastu akrecijom gasa i kroz sudare sa drugim haloima. Postoje dva
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nac¢ina na koja galaksija dobija nove zalihe gasa (Micic 2013, pregledni rad):

e Vruca akrecija se javlja kada udarni talasi u halou tamne materije greju gas do
temperature koja je priblizno jednaka virijalnoj temperaturi haloa (T ~ 10° K).
U oblastima veée gustine gas usled termalnog zracenja gubi energiju, hladi se i
formira disk u centru galaksije (Rees & Ostriker 1977; White & Rees 1978; Fall &
Efstathiou 1980). Ovakav mehanizam akrecije dominira u oblastima vece gustine na
manjim crvenim pomacima i u masivnijim galaksijama kod kojih je masa barionske

komponente Mg, > 2 x 10 Mg, tj. u jatima galaksija (Keres et al. 2005).

e Hladna akrecija je direktan priliv gasa kroz filamente tamne materije (Birnboim &
Dekel 2003). Ovaj gas se nalazi na temperaturi 7' < 10° K i moZe sti¢i u galaksiju
sa velikih rastojanja. Hladna akrecija dominira kod galaksija sa malom masom,
Myga < 2 x 10 Mg, i na visim crvenim pomacima (z > 2) jer tada jos uvek nisu bila
formirana jata galaksija. U polju (prostor izvan jata galaksija) je gustina manja,

galaksije su izolovane i ne postoje procesi koji bi mogli da poremete hladnu akreciju.

Spiralne galaksije su se formirale prve i dominantan mehanizam njihovog rasta je hladna
akrecija. U oblastima velike gustine veliki broj sudara dovodi do formiranja jata galaksija.
Najmasivnije galaksije se nalaze u jatima gde rastu u sudarima koji su cesti zbog velike
gustine galaksija, kao i akrecijom vrelog gasa (vruca akrecija). Veliki sudari (odnos masa
haloa u sudaru > 0.3) galaksija bogatih gasom dovode do formiranja elipti¢nih galaksija.
Tokom sudara dve spiralne galaksije dolazi do formiranja plimskih udarnih talasa usled
Cega se povecava stopa formiranja zvezda. Takode, dinamicki procesi izazvani sudarom
perturbuju orbite zvezda pa od spiralnih galaksija nastaju elipti¢ne. Galaksija dalje na-
stavlja da raste usled velikog broja manjih sudara, a zvezde iz patuljastih galaksija ostaju
u spoljnim delovima elipti¢ne galaksije, tako da se osobine zvezdane populacije ne menjaju
(Khochfar & Burkert 2006; Maller et al. 2006; Hopkins et al. 2009; Oser et al. 2010).
Elipti¢ne galaksije tokom vremena ostaju bez gasa i postaju crvene galaksije sa starom
populacijom zvezda. Sudari elipticnih galaksija siromagnih gasom dovode do formiranja
masivnih ¢D galaksija u centrima jata galaksija (Toomre & Toomre 1972; Barnes 1992;

van Dokkum et al. 1999). Broj elipti¢nih galaksija je veéi u jatima nego u polju, dok
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ve¢inu galaksija u polju ¢ine spiralne galaksije (Dressler 1980). U oblastima manje gustine
galaksije rastu u izolaciji, sudari su retki i glavni mehanizam rasta je hladna akrecija kroz
filamente tamne materije (Micic 2013, pregledni rad).

Uticaj evolucije haloa tamne materije na trajektrorije crnih rupa izbacenih iz centra

galaksije je ispitan u poglavlju 3 i u radu Smole (2015).

1.3.5 Moguénosti za posmatranje

Crne rupe izbacene iz jezgara galaksija je moguée detektovati na viSe nacina zahvaljujuci
razli¢itim fenomenima koje za sobom povlace.

Gualandris & Merritt (2008) su u simulaciji probema N tela pratili kretanje izbacene
crne rupe kroz potencijal zvezda. U sluc¢aju da je brzina uzmaka manja od brzine na-
pustanja galaksije, crna rupa se vrac¢a u jezgro galaksije i prolazi kroz fazu oscilacija
malih amplituda i pritom znacajno utice na gustinu zvezda u centru. Autori su pokazali
da te oscilacije mogu da objasne razli¢ite pojave posmatrane u jezgrima galaksija, kao §to
su galaksije kod kojih je maksimum povrsinskog sjaja pomeren iz centra galaksije (Lauer
et al. 2005) i galaksije sa dva jezgra (NGC 4486B, Lauer et al. 1996).

Izbacena crna rupa se moze detektovati kao prostorno ili kinematicki izmeSteno jezgro
aktivne galaksije (Madau & Quataert 2004; Loeb 2007; Blecha & Loeb 2008; Blecha et
al. 2011; Guedes et al. 2011; Sijacki et al. 2011; Shapovalova et al. 2016). Prostorno
izmeStene crne rupe se nalaze izvan centra galaksije i najceSée su kod crnih rupa sa
brzinama manjim od brzine napustanja galaksije (Vi/Vese ~ 0.6 — 1) jer im je potrebno
viSe vremena da se vrate u centar galaksije (Blecha et al. 2016). U slucaju kinematicki
izmeStenog jezgra izbacena crna rupa zadrzava akrecioni disk koji nastavja da se krece
zajedno sa njom. Gas iz obasti Sirokih linija takode prati kretanje izbacene crne rupe.
Sa druge strane, uske linije poti¢u od gasa koji se kreée u gravitacionom potencijalu
galaksije 1 nec¢e pratiti kretanje izbacene crne rupe veé ostaje vezan za disk. To stvara
razliku izmedu kinematike uskih i Sirokih linija u spektru. Najvece razike u brzini oc¢ekuju
se odmah nakon sudara. PoSto masa akrecionog diska koji se krec¢e zajedno sa crnom
rupom opada kao oc V}2, crne rupe sa ve¢om brzinom sa sobom nose manji akrecioni

disk i imaju krace vreme trajanja akrecije. Nakon 8to se akrecija zaustavi, moguce je da
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ponovo bude aktivirana prolaskom crne rupe kroz disk galaksije (Blecha & Loeb 2008).
Blecha et al. (2016) su pokazali da su prostorno izmestena jezgra aktivnih galaksija retka u
slu¢aju kada su spinovi crnih rupa gotovo paralelni sa vektorom momenta impulsa orbite,
dok kinematicki izmeStenih jezgara, kod kojih je razlika u brzinama dovoljno izrazena
da se moze detektovati, nema. Samim tim, detekcija kinematicki izmeStenog jezgra bi
predstavljala dokaz da je orijentacija vektora spina crnih rupa proizvoljna. Takode, broj
prostorno i kinematicki izmeStenih jezgara je manji nakon sudara galaksija bogatih gasom,
jer je kod takvih galaksija poravnanje vektora spina efikasno.

Posmatrani su razli¢iti kandidati za prostorno i kinematicki izmeStena jezgra aktivnih
galaksija (Komossa et al. 2008; Shields et al. 2009; Comerford et al. 2009; Batcheldor
et al. 2010; Robinson et al. 2010; Civano et al. 2010; Steinhardt et al. 2012; Koss et
al. 2014; Lena et al. 2014; Shapovalova et al. 2016) iako ni jedan nije potvrden. U radu
Shapovalova et al. (2016) posmatran je kvazar E1821+643 kod koga je primecena razlika
u brzini izmedu oblasti uskih i Sirokih linija koja iznosi Av ~ 1000 km/s. Eracleous et
al. (2012) su analizirali SDSS DR7 uzorak kvazara kako bi nasli kinematicki izmestene
kvazare kod kojih je razlika u brzini Av > 1000 km/s. Nasli su 88 objekata, a neki od
njih imaju Av > 5000 km/s, $to je ujedno i maksimalna teorijska brzina gravitacionog
uzmaka. Medutim, moguca objasnjenja su i brz odliv gasa iz centralne oblasti galaksije,
dvojni sistem crnih rupa kod koga je samo jedna crna rupa aktivna, aktivna galakticka
jezgra u ¢ijim je spektrima izraZena emisija Balmerove linije sa dva pika?! i supernove tipa
IIn. Spektri supernovih tipa IIn, koje nastaju kolapsom masivne zvezde i karakterisu se
emisijom uskih linija vodonika, mesecima ili godinama nakon eksplozije mogu podsecati
na spektre aktivnih galaktickih jezgara tako da je potrebno dugoro¢no posmatranje kako
bi se ta dva slucaja razdvojila. Kod aktivnih galaktickih jezgara, sa Sirokim emisionim
linijama sa dva pika, moze se videti razlika u brzinama u odnosu na oblast uskih linija
koja je karakteristicna i za kinematicki izmeStena jezgra. Medutim, u prvom slucaju

siroke linije pokazuju razlic¢ite razlike u brzinama u odnosu na oblast uskih linija, dok

2leng. extreme double-peaked emitters, je karakterisitika spektra posmatrana u ~ 150 aktivnih gala-
ktickih jezgara. Pretpostavlja se da potice iz akrecionog diska, a druga mogucéa objasnjenja su dvojni

sistemi dve aktivne crne rupe i dvosmerni odliv gasa iz centralne oblasti (Wang et al. 2005).
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se kod kinematicki izmestenih jezgara ocekuje da je razlika u brzinama kod svih linija
ista. U slu¢aju ¢vrsto vezanog dvojnog sistema crnih rupa gde je samo jedna crna rupa
aktivna ocekuje se evolucija razlike u brzinama tokom vremena potrebnog da crna rupa
napravi jednu orbitu, dok je u slucaju kinematicki izmestenih jezgara razlika u brzinama
konstantna. Medutim, ukoliko je rastojanje izmedu crnih rupa u dvojnom sistemu vece
(~ 1 kpc) tesko je napraviti razliku jer je evolucija spora (Blecha et al. 2016).

CID-42 je jedan od najznacajnijih posmatranih kandidata za aktivno galakticko jezgro
koje je i prostorno i kinematicki izmesteno iz centra galaksije (Civano et al. 2010). CID-42
ima dva jezgra udaljena 2.5 kpc, za jedno jezgro je potvrdeno da predstavlja crnu rupu sa
akrecionim diskom ¢ija oblast irokih linija pokazuje razliku u brzini od Av = 1300 km/s
u odnosu na drugo jezgro u kome ne postoje dokazi za postojanje crne rupe (Civano et
al. 2010; Novak 2015). Takode, postoje indikacije da se galaksija nalazi u fazi posle
sudara. Ipak, ne moze se odbaciti moguénost da se u drugom jezgru nalazi crna rupa koja
nije aktivna, i da se zapravo radi o dvojnom sistemu crnih rupa.

Ocekivano je da se kandidati za prostorno i kinematicki izmestena aktivna galakticka
jezgra nalaze u galaksijama ¢ija morfologija svedoci o sudaru. U sluc¢aju takvih galaksija
odredivanje centra galaksije je komplikovano, Sto dodatno otezava detekciju prostorno
izmestenih jezgara za male brzine uzmaka. Ipak, ukoliko je vreme potrebno da se crne rupe
spoje dugo, kao Sto se ocekuje u galaksijama siromasnim gasom, do trenutka izbacivanja
crne rupe galaksija moze povratiti regularnu strukturu (Blecha et al. 2016).

Komossa & Merritt (2008) su razmatrali moguée posledice oscilacija crnih rupa oko
centra galaksije na ujedinjeni model aktivnih galaktickih jezgara. Prema ujedinjenom
modelu aktivna galakticka jezgra predstavljaju isti fenomen, a razike nastaju usled ra-
zli¢itog ugla posmatranja centralne obasti. Torus prasine zaklanja oblast Sirokih linija.
To su aktivna galakticka jezgra tipa II kod kojih se vide samo uske linije. Kod aktivnih
galaktickih jezgara tipa I prisutne su i uske i Siroke linije. Medutim, ukoliko bi se oblast
sirokih linija kretala zajedno sa crnom rupom ona bi znacajan deo vremena provela izvan
torusa prasine §to bi smanjilo broj kvazara tipa II. Oko 70 % obliznjih Sejfertovih galaksija
su Sejfert IT galaksije. Sa druge strane, broj objekata tipa II opada sa luminoznoséu, tako

da imamo mali procenat posmatranih kvazara tipa II. Smatra se da aktivnost kvazara
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potic¢e od sudara galaksija, a aktivnost Sejfertovih galaksija od nestabilnosti precke, ma-
njih sudara ili akrecije molekularnih oblaka. Kako sudari mogu dovesti do izmestanja
crne rupe iz centra galaksije, a zatim do njenih dugoro¢nih oscilacija oko centra galaksije,
oblast Sirokih linija koja se krece zajedno sa crnom rupom i izlazi izvan torusa praSine
predstavlja prirodno objasnjenje za veéi broj objekata tipa I kod kvazara i njihov manji
broj kod Sejfert galaksija.

Crna rupa koja zajedno sa akrecionim diskom prolazi kroz torus prasine mogla bi
da dovede do lokalnih udarnih talasa, zagrevanja gasa i privremene emisije X-zracenja.
Takode, crna rupa pri svakom prolazu moze da akretuje gas iz torusa i da pritom emituje
zracenje koje lokalno unistava prasinu, dok bi fotojonizacija okolnog gasa proizvela jake
emisione linije. Te linije bi bile znacajne za posmatranje izbacenih crnih rupa, ali i za
ispitivanje torusa prasine. Takode, oscilatorno kretanje crne rupe bi moglo da dovede
do periodi¢nih promena brzine i pravca mlaza izbacene jonizovane materije kod jezgara
aktivnih galaksija (Gualandris & Merritt 2008).

Sudari supermasivnih crnih rupa dovode do nagle promene njihove ose rotacije §to
menja pravac mlaza (npr. Merritt & Ekers 2002; Zier 2005). Ta pojava je primecena
kod klase radio galaksija koje imaju oblik ,,.X“. Kod tih galaksija se mogu videti dva para
radio-snopova, jedan koji se prostire u pravcu mlaza pre sudara i drugi koji je aktivan i
prostire se u praveu mlaza nakon sudara. Primer za takvu radio galaksiju je NGC 326
(slika 1.3.6).

Neki od najsjajnijih ultraluminoznih X-izvora bi mogli biti crne rupe srednjih masa
~ 10% — 10° M, koje su u sudaru izbadene iz galaksija i akretuju gas (King & Dehnen
2005, Libeskind et al. 2006).

Posmatranja elipti¢nih galaksija i centralnih ovala spiralnih galaksija pokazuju da po-
stoji relacija izmedu mase crne rupe u centru i disperzije brzina zvezda u galaksiji (M-o
relacija). Kako uzmak uzrokovan emisijom gravitacionih talasa uti¢e na evoluciju i masu
crnih rupa, samim tim uti¢e i na M-o relaciju. Blecha et al. (2011) su pokazali da bi
uzmak crnih rupa, u odnosu na slucaj bez uzmaka, mogao da dovede do spustanja M-o
relacije, kao i do veéeg rasipanja.

Medutim, posmatranje izbacenih crnih rupa nailazi na brojne poteskoce. Jedna od njih
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Slika 1.3.6: NGC 326 ,X“ radio galaksija. Izvor: NRAO/AUL

je uslov da crne rupe moraju da akretuju gas da bi mogle da se posmatraju, ina¢e nema
opservabilnih pojava pomoc¢u kojih se posredno detektuju crne rupe (kao npr. aktivna
galakticka jezgra). U slucaju prostorno ili kinematicki izmestenih crnih rupa, efekat je
najizrazeniji ukoliko crna rupa ima veliku brzinu uzmaka, ali $to je brzina uzmaka veca,
manji je akrecioni disk koji prati crnu rupu, tako da akrecija kratko traje. Sa druge strane,
u slu¢aju malih brzina uzmaka vreme akrecije je kratko (Blecha & Loeb 2008). Moguce je
da se akrecija ponovo aktivira prilikom prolaska crne rupe kroz disk galaksije. Medutim,
disk je relativno tanak i akrecija ne traje dugo, pa samim tim nedostatak posmatranja ne
moze da iskljuci postojanje velikog broja izbacenih crnih rupa.

Crne rupe izbacene iz centra galaksije mogu se detektovati na osnovu efekata koje imaju
na vrelu komponentu gasa kroz koji prolaze, usled Bondi-Hojl akrecije do koje dolazi kada
se kompaktan objekat kre¢e kroz meduzvezdanu sredinu (Devecchi et al. 2009). Kada se
crna rupa krec¢e brzinom koja je manja od brzine zvuka u datoj sredini dolazi do pojacane
emisije X-zracenja, a kada je brzina uzmaka iznad brzine zvuka usled prolaza crne rupe
nastaju lokalne promene u temperaturi i gustini okolnog gasa. Perturbacije u gasu su
izrazenije za masivnije crne rupe.

Takode, modeli evolucije dvojnih sistema crnih rupa se mogu ograniciti posmatranjem

profila centralne gustine galaksija. Ukoliko se zanemari smanjenje rastojanja izmedu
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crnih rupa usled dinamike gasa, spajanje crnih rupa bi zahtevalo da je masa izbacenih
zvezda priblizno jednaka masi dvojnog sistema. Ukoliko se izbacene zvezde ne vracaju
blizu centra galaksije, dolazi do promene profila gustine blizu centra. Medutim, kako se
u galaksijama uglavnom primecuje vec¢a gustina zvezda u centru moze se zakljuciti da
se zvezde vrac¢aju u blizinu dvojnog sistema ili da do spajanja crnih rupa dolazi usled
nekog drugog mehanizma. Ipak, iz posmatranja se vidi da centralna gustina sjajnih
galaksija opada sa pove¢anjem luminoznosti (Graham 2004; Kormendy et al. 2009). Profil
gustine centralne oblasti elipti¢nih galaksija i centralnih ovala spiralnih galaksija ima oblik
p~r77 gde je v < 1, dok je kod galaksija slabijeg sjaja 1 < v < 2.5. Trebalo bi imati
na umu da i drugi procesi mogu dovesti do smanjenja gustine zvezda u centru galaksije.
Ukoliko se u centru galaksije nalazi vise od dve supermasivne crne rupe, usled dinamickih
interakcija jedna ili viSe crnih rupa napustaju sistem. Pritom se izbacuju i okolne zvezde,
a oCekivana masa izbacenih zvezda je priblizno 5 puta ve¢a od mase izbac¢enih crnih rupa
(Merritt et al. 2004b). Takode, crna rupa koja nakon sudara dvojnog sistema dobije
uzmak ~ 100 km/s brzo se vrac¢a u centar galaksije i u tom procesu smanjuje se centralna

gustina zvezda.

1.3.6 Detekcija gravitacionih talasa

Postojanje gravitacionih talasa indirektno je potvrdeno posmatranjima neutronskih zvezda.
Godine 1993. Nobelova nagrada je dodeljena Ric¢ardu Halsu i Jozefu Tejloru koji su izme-
rili promenu orbite dvojnog pulsara usled emisije gravitacionih talasa. Kretanje pulsara
dovodi do oscilacija u gravitacionom polju i te oscilacije odnose energiju iz dvojnog siste-
ma. Rastojanje izmedu ¢lanova dvojnog sistema se smanjuje i frekvencija oscilacija se
povecava. Taj efekat je izmeren i dobro se slaze sa predvidanjima OpSte teorije rela-
tivnosti.

Medutim, direktna detekcija gravitacionih talasa je problemati¢na jer je ocekivani sig-
nal izuzetno slab. Da bi detekcija bila moguca potrebni su precizini modeli o¢ekivanog
oblika gravitacionih talasa koji se porede sa primljenim signalom. Najvise gravitacionih
talasa koji dvojni sistem crnih rupa emituje potic¢e iz faze sudara. Pre naprednih nu-

merickih simulacija sudara crnih rupa bilo je moguée jedino modelovati fazu pre sudara
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u kojoj emisija nije toliko znacajna jer je gravitaciono polje slabo. Razvoj numerickih
simulacija je otvorio nove mogué¢nosti da se precizno predvidi oblik gravitacionih talasa
ocekivan u fazi sudara i da se samim tim lakse detektuju.

Izgradeno je vise detektora gravitacionih talasa koji rade po principu Majklsonovog
interferometra. Detektor se sastoji od dve cevi postavljene pod uglom od 90°. Zracenje
koje emituje laser se razdvaja i odbija se od ogledala koja se nalaze na krajevima cevi.
Dodatna ogledala koja delimi¢no propustaju svetlost postavljena su na sredinama cevi.
Svetlost se vise puta odbija od ogledala ¢ime se povecava efektivna duzina puta koji svet-
lost prelazi. Nakon nekoliko odbijanja, svetlosni zraci napustaju cevi, ali posto nisu u fazi,
talasi se potiru i signal ne dolazi do fotodetektora. Medutim, ukoliko gravitacioni talas
prode kroz interferometar duzina puta svetlosnog zraka u jednoj cevi se malo povecava,
dok se u drugoj smanjuje. Efekat je izuzetno mali i tesko se detektuje (~ 107'%m). Usled
promene duzine puta dolazi do promene faze talasa na mestu fotodetektora, talasi se ne
poniStavaju i fotodetektor registruje signal.
detektora. Jedan se nalazi u Luizijani, a druga dva u Vasingtonu. Svetlosni zraci putuju
kroz tunele duzine 4 km i pre¢nika 1 m. Posmatranja su pocela 2002. godine, a zavrSena su
2010. Nisu detektovani gravitacioni talasi. LIGO detektor zamenila je njegova unapredena
verzija nazvana Advanced LIGO (Aasi et al. 2015).

LIGO i njemu sli¢ni detektori®® osetljivi su na sudare crnih rupa mase 10 — 100 M,
Takve crne rupe se tesko detektuju pa je procena stope njihovih sudara u Mle¢nom putu
i drugim galaksijama nesigurna. Medutim, teorija predvida da su sudari ¢esti u gustim
jatima zvezda $to je jedna od glavnih motivacija za izgradnju ovih detektora.

Septembra 2015. godine LIGO i VIRGO saradnici detektovali su signal prolaza gravi-
tacionog talasa na Advanced LIGO detektoru, nazvan GW150914 (Abbott et al. 2016a).
Signal GW150914 potice od sudara crnih rupa uporedivih masa. Osobine dvojnog sistema
izracunate su poredenjem detektovanog signala sa modelima gravitacionih talasa koji se

emituju spajanjem crnih rupa. Fazu pre sudara karakteriSu male brzine crnih rupa i slabo

22eng. Laser Interferometer Gravitational Wave Observatory, http://www.ligo.caltech.edu (pristup-

ljeno 18.3.2017.)
BVIRGO, Italija; GEO600, Nemacka; KAGRA, Japan
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gravitaciono polje, tako da se za modelovanje moze koristiti post-Njutnovska aproksi-
macija, dok se faza sudara modeluje koris¢enjem numerickih relativistickih simulacija.
Kombinovanjem analitickog i numeric¢kog pristupa konstruisani su precizni modeli emisije
gravitacionih talasa za razli¢ite konfiguracije dvojnih sistema. Metod odredivanja para-
metara dvojnog sistema na osnovu detektovanog GW150914 signala detaljno je opisan u
radu Abbott et al. (2016¢). Izrac¢unate mase crnih rupa su M; = 297 My i My = 3675 Mo.

Parametri spina crnih rupa su a; = 0.4470% i ay = 0.327055. Masa crne rupe koja nastaje

posle spajanja je M = 627} M, a parametar spina je a = 0.677002. Orijentacija vektora
spina crnih rupa u odnosu na moment impulsa orbite je vazan parametar za odredivanje
brzine uzmaka crnih rupa. Medutim, autori daju samo grubu procenu orijentacije vek-
tora: verovatnoca da je ugao izmedu jBHLg i L u intervalu 45° — 135° je 75%. Pri ovakvoj
konfiguraciji dvojnog sistema brzina uzmaka bi mogla biti znacajna, medutim zbog velike
neodredenosti pravca vektora spina nije moguce dati precizne procene.

Daljina po luminoznosti Dy, je obrnuto proporcionalna amplitudi detektovanih gravi-
tacionih talasa. Samim tim, udaljenost izvora se moze izrac¢unati direktno iz primljenog
signala ukoliko je poznata orijentacija dvojnog sistema u odnosu na posmatraca, koja
se dobija iz polarizacije gravitacionih talasa. Za GW150914 signal dobijena je vrednost
Dy, = 410715 Mpc, na osnovu koje je procenjen crveni pomak izvora z = 0.097003, pod
pretpostavkom ACDM kosmologije sa parametrima Hy = 67.9 km s™! Mpc™t i Q,, =
0.306. Ukupna energija koja je izracena u vidu gravitacionih talasa moze se dobiti kao
razlika izmedu mase dvojnog sistema i konacne mase crne rupe nakon spajanja. Za izvor
GW150914 dobijena je vrednost Epq = 3.070% Moc? = 5.370% x 47 J. Ukupna energija
dvojnog sistema crnih rupa na rastojanju r je:

G M, M,

E~ Mcd —
¢ 2r

(1.3.6.1)

Za dvojni sistem ¢iji ¢lanovi imaju jednake mase i pod pretpostavkom da se faza pre
sudara zavrSava na rastojanju r ~ 5GM/c?, sledi da se 2-3% pocetne energije dvojnog
sistema izrac¢i u formi gravitacionih talasa. Kada se uzme u obzir i gravitaciono zracenje
emitovano u fazi sudara dobija se da ~ 5% ukupne energije odlazi na emisiju gravitacionih
talasa (Abbott et al. 2016¢).

Kako bi se odredio polozaj izvora gravitacionih talasa neophodna je mreza gravitacionih
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detektora. Razlika u vremenu detekcije gravitacionog signala izmedu teleskopa u Luizijani
i Vagingtonu iznosi 6.970% ms. Sa ta dva detektora odredena je oblast moguce lokacije
izvora koja iznosi 150 deg® (sa verovatno¢om 50%) i 610 deg® (sa verovatnocom 90%).
Potrebna su dodatna posmatranja te oblasti na razli¢itim talasnim duzinama.

Decembra 2015. dogodila se druga detekcija gravitacionih talasa, takode na Advanced
LIGO detektoru (Abbott et al. 2016b). Detektovani signal GW151226, potice od sudara
crnih rupa sa masama M; = 7.5753% My i My = 14.2%533 Mg, a masa crne rupe nakon
spajanja je M = 20.87%1 M. Procenjeno je da masivnija crna rupa ima parametar

spina ay < 0.8, dok je spin nakon spajanja a = 0.74100C. Izvor se nalazi na rastojanju

Dy, = 4407750 Mpe, odnosno na crvenom pomaku z = 0.097003

Tre¢i mogudi signal gravitacionih talasa LVT151012 je detektovan u oktobru 2015.,
medutim sa manjom sigurnoséu nego prethodna dva?*. Ukoliko signal LVT151012 potice
od sudara crnih rupa, njihove mase su M; = 1273 My i My = 237¢® M, kona¢na masa
crne rupe je M = 3571 Mg, a spin a = 0.66f8j?8. Procenjena udaljenost izvora je
Dy, = 10007205 Mpc, a crveni pomak z = 0.201509 (Abbott et al. 2016c).

Odnos masa ¢lanova dvojnog sistema se razlikuje za ova tri slucaja detekcije. Signal
GW150914 poti¢e od sudara crnih rupa uporedivih masa (¢ > 0.65), dok je razlika u
masama veéa za GW151226 i LVT151012 signale (¢ > 0.28 i ¢ > 0.624, redom). Za
signale GW151226 i LVT151012 parametar spina manje masivne crne rupe nije moguce
precizno odrediti zbog vecée razlike u masama crnih rupa. Za dvojne sisteme kod kojih
su crne rupe priblizno jednakih masa, spin obe crne rupe ima jednaku ulogu u evoluciji
sistema, dok je za male vrednosti odnosa masa crnih rupa efekat spina sekundarne crne
rupe na evoluciju zanemarljiv.

Advanced LIGO detektor je osetljiv na sudare crnih rupa sa ukupnom masom < 100M.
U sluc¢aju masivnijih dvojnih sistema moze se detektovati samo kraj faze pre sudara i
faza sudara, Sto znatno otezava potvrdivanje signala i unosi veliku gresku u analizu. Za

detekciju gravitacionih sudara masivnih crnih rupa potrebne su svemirske misije. LISA?

je svemirska misija sa detektorom gravitacionih talasa koji bi se nalazio na orbiti oko

24 Procenjeno je da GW150914 i GW151226 signali poti¢u od spajanja dvojnog sistema crnih rupa sa

sigurno§éu > 50, dok je u slu¢aju LVT151012 signala < 20.
%eng. The Laser Interferometer Space Antenna
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Sunca. U pocetku je bila zajednicki projekat NASA-e?® i1 ESA?, medutim 2011. godine
NASA je odustala od projekta tako da je ESA bila primorana da izmeni misiju i novi
projekat je nazvan eLISA?®. Lansiranje je planirano za 2034. godinu.

eLISA detektor se sastoji od tri letelice postavljene u jednakostrani¢an trougao sa
stranicom od milion kilometara (prvobitno je bilo predvideno pet miliona kilometara za
LISA projekat) i takode radi po principu Majklsonovog interferometra. Svaka letelica
ima po dva lasera koji su usmereni ka druge dve letelice. Ukoliko prode gravitacioni
talas, rastojanje izmedu letelica se menja. Planirano je da se eLISA detektor postavi
na orbitu oko Sunca i da prati kretanje Zemlje na rastojanju od 50 miliona kilometara.
LISA Pathfinder® letelica, lansirana decembra 2015. godine, je ESA-ina misija ¢iji je
cilj testiranje tehnologije potrebne za eLISA projekat. Rezultati ove misije ukazuju da je
eLISA misija izvodljiva (Armano et al. 2016).

Prednost eLISA detektora je §to ¢e biti u moguénosti da detektuje gravitacione talase
na koje, zbog ogranicenja duzine cevi i Suma, nisu osetjivi detektori postavljeni na Zemlji.
Izvori signala na koje je eLISA detektor osetljiv su sudari masivnih crnih rupa (105 —
10° M) do kojih dolazi nakon sudara galaksija i sudari masivne crne rupe sa crnom
rupom manje mase (1 — 100 Mg) koja oko nje orbitira. Ovaj drugi slucaj je od posebnog
znacCaja jer manje masivna crna rupa sporo emituje gravitacione talase i potrebno je dosta
vremena da se spoji sa ve¢om crnom rupom. Ona opisuje mnogo orbita oko masivnije
crne rupe $to daje moguénost da se mapira prostor-vreme u blizini crne rupe. Procenjena
stopa detekcija sudara masivnih crnih rupa je izmedu nekoliko desetina i nekoliko stotina
sudara tokom trajanja misije.

Direktna detekcija gravitacionih talasa je od izuzetnog znacaja kako za razumevanje
jakog gravitacionog polja tako i za ispitivanje osobina izvora koji ih emituje. Istovremena
detekcija elektromagnetnog zracenja i gravitacionih talasa iz jednog objekta stvorila bi
kompletniju sliku izvora.

Gravitacioni talasi takode mogu posluziti kao standardne sirene, tj. gravitacioni pan-

26eng. National Aeronautics and Space Administration
YTeng. European Space Agency

28eng. Evolved Laser Interferometer Space Antenna
2http:/ /sci.esa.int/lisa-pathfinder/(pristupljeno 26.3.2017.)
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dan standarnih svec¢a (Holz & Hughes 2005). Udaljenost po luminoznosti se moze direktno
izrac¢unati iz amplitude gravitacionih talasa sa preciznoséu od 1-10%. Medutim, crveni po-
mak izvora nije mogucée odrediti direktno, ve¢ se procenjuje pod pretpostavkom odredene
kosmologije i vrednosti kosmoloskih parametara. Za ravan univerzum udaljenost po lu-
minoznosti je:

Dy.(2) = (1 + 2)(Hy) ™ / A2 [ (1 + 20 + Qa(1 + 23072, (1.3.6.2)

0
gde w definisano kao w = p/p gde su p i p pritisak i gustina tamne energije. Ukoliko se
nakon detekcije gravitacionih talasa detektuje i elektromagnetno zracenje sa istog izvora,
crveni pomak izvora bi bilo moguée odrediti nezavisno od pretpostavljenih kosmoloskih
parametara. Samim tim istovremena detekcija gravitacionog i elektromagnetnog zracenja
sa istog izvora bi mogla da posluzi kao test za kosmoloske modele.

Najjaci izvori gravitacionih talasa su sudari crnih rupa. Njihova detekcija omogucava
direktno odredivanje parametara dvojnog sistema, tj. odnosa mase i parametra rotacije

crnih rupa, Sto bi ogranicilo modele rasta supermasivnih crnih rupa.
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Poglavlje 2

Rast crnih rupa na visokom crvenom

pomaku

U ovoj disertaciji i u radu Smole et al. (2015) ispitan je rast crnih rupa u ranom Uni-
verzumu. Koris¢ene su Milenijum (Springel et al. 2005) i Milenijum-IT (Boylan-Kolchin et
al. 2009) kosmoloske simulacije problema N-tela sa ciljem da se ispita pod kojim uslovima
se moze formirati supermasivna crna rupa od 10° My na crvenom pomaku z ~ 7. Crne
rupe u modelu rastu kombinacijom sudara sa drugim crnim rupama i akrecijom gasa.

U radu Johnson et al. (2013) autori smatraju da je rast najmasivnijih crnih rupa na
visokom crvenom pomaku u potpunosti usled akrecije gasa i da se sudari mogu zanemariti.
Njihov zakljucak je zasnovan na cinjenici da se zvezde Populacije III mogu formirati u
samo malom broju haloa na visokom crvenom pomaku jer jako Lajman-Vernerovo zracenje
snizava stopu formiranja zvezda. Pored toga, rezultati kosmologke simulacije u kojoj se
prati rast supermasivnih crnih rupa pokazuju da sudari ne uti¢u na njihov rast (DeGraf
et al. 2012). Medutim, razlog tome je slaba rezolucija po masi u DeGraf et al. (2012)
simulaciji u kojoj se ne formiraju haloi manji od 5x 101°A=* M. Tako se zvezde Populacije
[T ne mogu formirati u najmanjim haloima, do njihovog formiranja ipak dolazi u haloima
sa Mpa, = 108 Mg na crvenom pomaku z > 6. Pored toga, haloi sa masom od M., =
108 Mg, su zagticeni od Lajman-Vernerovog zradenja zbog velike gustine H, molekula
(Wise & Abel 2008). Ukoliko od zvezda Populacije III nastaju masivne crne rupe, njihovi

sudari uti¢u na rast supermasivnih crnih rupa u kvazarima. U radu Dubois et al. (2014)
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autori su koriste¢i hidrodinamicke kosmoloske simulacije ispitali uticaj akrecije gasa i
sudara na rast crnih rupa. Njihovi rezultati pokazuju da je za crne rupe sa masom
Mgr < 108 M, dominantan mehanizam rasta akrecija gasa, dok sudari znatno doprinose

rastu najmasivnijih crnih rupa.

2.1 Milenijum i Milenijum-II simulacije

Milenijum simulacija (Springel et al. 2005) je kosmologka simulacija problema N-tela sa
21633 Cestica u simulacionoj kutiji velicine L = 500 h~' Mpc. Masa svake cestice je

8.61 x 10® M. U Milenijum simulaciji je koris¢ena ACDM kosmologija sa parametrima:
Qior = 1.0, Q= 0.25, ), = 0.045, Qp = 0.75, h = 0.73, 05 = 0.9, ny = 1,

gde je h Hablova konstanta na z = 0 (odnosno stopa Sirenja svemira na z=0) u jedini-
cama 100 km s™* Mpc™', o amplituda kvadratnog korena srednje kvadratne vrednosti
linearnih fluktuacija mase u sferama dijametra 8h~' Mpc na crvenom pomaku z = 0, a
ns je spektralni indeks za primordijalni stepeni zakon. Pocetni uslovi za simulaciju su
postavljeni na crvenom pomaku z = 127.

Milenijum-IT simulacija (Boylan-Kolchin et al. 2009) koristi istu kosmologiju kao i
Milenijum simulacija, kao i isti broj ¢estica ali u 5 puta manjoj simulacionoj kutiji (L =
100 A~ Mpc) i samim tim ima 125 puta bolju rezoluciju po masi. Svaka ¢estica u simulaciji
ima masu od 6.885 x 10® M. Na takvoj rezoluciji patuljaste galaksije predstavljene su
sa 20 Cestica, galaksije poput Mlecnog puta sa stotinama hiljada cestica, a haloi bogatih
jata galaksija imaju preko 50 miliona cestica. Milenijum-II simulacija koristi GADGET3
kod koji je unapredena verzija GADGET koda (Springel et al. 2001b; Springel 2005).

Prema trenutno prihva¢enoj ACDM kosmologiji prvo se formiraju najmanji haloi tamne
materije koji se zatim sudaraju i formiraju veée strukture. Kako Milenijum-IT simulacija
ima 125 bolju rezoluciju od Milenijum simulacije, ona se moze koristiti za pracenje rasta
crnih rupa usled sudara najmanjih haloa tamne materije na visokim crvenim pomacima,
koji se ne mogu videti u Milenijum simulaciji. Sa druge strane, Milenijum-IT simulacija

ima malu simulacionu kutiju i mali broj masivih haloa tamne materije pa se samim tim
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postavlja pitanje da li se u njoj moze formirati supermasina crna rupa sa masom 10° M
na crvenom pomaku z ~ 7.

Sa ciljem da se iskoristi visoka rezolucija Milenijum-II simulacije i veli¢ina simulacione
kutije Milenijum simulacije kombinovani su rezultati obe simulacije. Crne rupe formirane
u Milenijum-II simulaciji koriste se kao semena crnih rupa u haloima Milenijum simulacije.
Na taj nacin povezani su haloi male mase koji se formiraju u veoma ranom Univerzumu

i zastupljenost masivnih haloa koji se formiraju kasnije.

2.2 Kombinovanje Milenijum i Milenijum-II simulacija

Centrima haloa Milenijum-II simulacije pridruzene su crne rupe sa pocetnim masama
100Mg, kako bi se izracunala istorija rasta crnih rupa u najmanjim haloima tamne materije.

Prvo se formira drvo sudara (poglavlje 2.3) koje prati istoriju sudara haloa u Milenijum-
II simulaciji od crvenog pomaka z = 23.79, kada su zabelezeni prvi sudari, pa do z = 6.2
$to je snimak Millennium-II simulacije najbliZi crvenom pomaku z = 6!. Kao halo
se karakteriSe svaka gravitaciono vezana struktura sa najmanje 20 Cestica?. Pod pret-
postavkom da se u svakom halou nalazi po jedna crna rupa i da se te crne rupe spajaju
odmah nakon spajanja pridruzenih haloa, istorija sudara haloa tamne materije odgovara
istoriji sudara crnih rupa.

Sudari su podeljeni na male i velike. Smatra se da je sudar veliki ukoliko je odnos
masa haloa u sudaru % > 0.3, za Myalo1 < Mhpao2. Nakon malog sudara masa
novoformirane crne rupe se dobija sabiranjem masa crnih rupa u haloima pre sudara, dok

se nakon velikog sudara aktivira i akrecija gasa. Za svaki halo Milenijum-II simulacije,

osim pridruzivanja crne rupe mase 100 M, fiksirana je i vrednost za radijativnu efikasnost

1U Milenijum i Milenijum-II simulacijama vremenska skala izmedu snimaka je logaritamska.
2Za identifikaciju gravitaciono vezanih struktura u Milenijum i Milenijum-II simulacijama koristi se

FOF algoritam (eng. friends-of-friends, Davis et al. 1985). Par Cestica pripada istoj grupi ukoliko je
njihovo medusobno rastojanje manje od 20% srednjeg rastojanja izmedu cestica. Medutim, simulacije
visoke rezolucije imaju i gravitaciono vezane podstrukture koje orbitiraju oko veéih struktura i zajedno
sacinjavaju jedinstvenu FOF grupu. Za identifikaciju ovih podstruktura, odnosno haloa za koje je kon-

struisano drvo sudara, koristi se SUBFIND algoritam (Springel et al. 2001a).
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i vreme trajanja akrecije u svakoj epizodi akrecije, a jedini slobodan parametar u modelu
je Edingtonov odnos.

Isti model rasta primenjen je i na haloe u Milenijum simulaciji kako bi se izra¢unate
mase crnih rupa u veéoj simulacionoj kutiji mogle uporediti sa posmatranom funkcijom
mase crnih rupa na visokom crvenom pomaku. Za halo odredene mase iz Milenijum-II
simulacije izra¢unata je tipi¢na masa crne rupe binovanjem masa crnih rupa na svakom
crvenom pomaku i za svaki interval masa haloa, i odabirom centralne vrednosti. Na taj
nacin, na svakom crvenom pomaku poznate su mase crnih rupa u haloima odredene mase.
Tipi¢ne mase crnih rupa iz Milenijum-II simulacije koriste se kao mase semena crnih rupa
za svaki novoformirani halo tamne materije u Milenijum simulaciji, na datom crvenom
pomaku i za datu masu haloa. Na taj nacin se prosiruje uzorak haloa tamne materije iz

simulacija kako bi se dobio veci interval masa haloa.

2.3 Drvo sudara

Iz baze Milenijum-IT simulacije izdvojeni su haloi sa masom > 10'°M, na crvenom pomaku
2z = 6.2. Podacima se pristupa preko SQL? pretrage. Za svaki halo dati su podaci o
crvenom pomaku, broju Cestica, koordinatama, sopstvenoj brzini, disperziji brzine, rotaciji
haloa i informacije o halou potomku. Halo potomak se trazi tako Sto se zahteva da sve
Cestice nekog haloa pripadaju jednom halou na narednom snimku. Ukoliko se desi da
se Cestice jednog haloa nadu u vise haloa tada se rac¢una njihova vezivna energija i halo
potomak je onaj halo sa najve¢om vezivnom energijom.

Za sve izdvojene haloe nadeni su njihovi haloi preci, tj. haloi koji su se na prethodnom
snimku sudarili kako bi formirali te haloe. Haloi su se sudarili ako imaju isti halo potomak.
Taj postupak je ponavljan sve do crvenog pomaka z = 23.79 gde su zabeleZeni prvi sudari.
Kada su pronadeni svi haloi koji su ucestvovali u rastu izdvojenih haloa, konstruisano je
drvo sudara.

Haloi na crvenom pomaku z = 6.2 nazivaju se glavni haloi. Sudari glavnih haloa

formiraju glavnu granu drveta sudara. Ostali haloi koji se sudaraju sa glavnim haloima

3eng. Structured Query Language
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nazivaju se sporedni haloi i njihovi sudari formiraju sporedne grane. Prilikom ra¢unanja

rasta crnih rupa prate se sudari kako u glavnim, tako i u sporednim granama drveta

sudara.

Prikaz elemenata drveta sudara dat je u tabeli 2.3.1. Identifikator haloa, crveni po-

mak, broj Cestica, koordinate i identifikator haloa potomka su podaci preuzeti iz baze

Milenijum/Milenijum-II simulacije, dok su ostali podaci rac¢unati.

Tabela 2.3.1: Elementi drveta sudara-identifikator haloa i njegovog haloa potomka, kao

i podaci o crvenom pomaku, broju cestica i koordinatama haloa su preuzeti iz baze

Milenijum/Milenijum-IT simulacije, dok su informacije o prethodnim sudarima datog

haloa ra¢unati podaci.

Podaci o halou

Opis podataka

Izvor podataka

haloid|i] identifikator haloa, jedinstven u celoj simulaciji

redshift[i] crveni pomak na kom se halo nalazi

npli broj ¢estica u halou Milenijum/
x| Milenijum-IT
yli] kopokretne koordinate haloa simulacija
z[i

descendantid|i| | identifikator haloa potomka

prev_ id|i] identifikator najmasivnijeg haloa pretka

prev_ npli,j] broj Cestica u najmasivnijem halou pretku

major _id|[s,j| identifikator haloa sa kojim je dati halo imao veliki sudar

major _npls,j| broj ¢estica u halou sa kojim je dati halo imao veliki sudar | ra¢unati
major _ratio[s,j] | odnos masa haloa koji su imali veliki sudar podaci

minor _id|[7,j]

identifikator haloa sa kojim je dati halo imao mali sudar

minor _npi, ;]

broj ¢estica u halou sa kojim je dati halo imao mali sudar

minor _ratiols, ]

odnos masa haloa koji su imali mali sudar

Prilikom svakog sudara najmasivniji halo predak je primarni halo, dok se ostali haloi
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nazivaju haloi sateliti. Ukupan broj haloa koji se nalaze u drvetu sudara je i, a j je
broj haloa satelita koji se sudara sa primarnim haloom izmedu dva snimka. U Milenijum
simulaciji snimci su pravljeni sa razmakom Az ~ 1, tako da je Cest slucaj da veliki broj
haloa ima isti halo potomak. Samim tim postavlja se pitanje koji halo je primarni, a
koji haloi su sateliti. Da bi se prevaziSao ovaj problem prvo je pronaden najmasivniji halo
predak (primarni halo) i oznacen je kao prev_ id[:], sa brojem Cestica prev_ npl[s,0]. Nakon
toga, na osnovu kopokretnih koordinata (x[i|,y|i|,z|i]) ra¢unata je udaljenost haloa satelita
od primarnog haloa, sortirani su po udaljenosti od najblizeg do najudaljenijeg i pretpo-
stavljeno je da se tim redosledom sudaraju. Nakon svakog sudara masa novonastalog haloa
je oznacena kao prev_ npli,j]. Na osnovu odnosa masa haloa u sudaru sudari su podeljeni
na male (minor id|s,j]) i velike (major _id[i,j]) sudare, sa brojem ¢estica i odnosom masa
haloa minor_npl¢,j] i minor _ratio[s,j], tj. major npl[é,j] i major ratiols,j].
Ista procedura je ponovljena i za haloe u Milenijum simulaciji koji imaju masu

> 10" Mg, na crvenom pomaku z = 6.2.

2.4 Izbor parametara i pocetne mase crnih rupa

Konac¢na masa crne rupe zavisi od pocetne mase crnih rupa, Edingtonovog odnosa, radi-
jativne efikasnosti i vremena trajanja akrecije (jednac¢ina 1.2.2.12). U naSem modelu
svaki veliki sudar prvo dovodi do formiranja nove crne rupe, a zatim do akrecije gasa.
Sposobnost sudara galaksija uporedivih masa da aktiviraju akreciju gasa je ispitana kako
u simulacijama sudara u izolaciji (npr. Hopkins et al. 2006), tako i posmatracki (npr.
Sanders et al. 1988; Koss et al. 2010; Satyapal et al. 2014).

Posto smo jedino zainteresovani za pocetne i krajnje mase crnih rupa, nismo usvo-
jili ni jedan odreden model akrecije, ve¢ parametri akrecije u nasem modelu mogu biti
shvaceni kao njihove usrednjene vrednosti tokom vremena trajanja akrecije gasa. Usred-
njene vrednosti Edingtonovog odnosa i radijativne efikasnosti mogu biti njihove stvarne
vrednosti u klasicnom modelu sa tankim akrecionim diskom ili samo usrednjene vrednosti
niza kratkotrajnih epizoda super-Edingtonove akrecije (sa Edingtonovim odnosom veéim

od usrednjenog) u modelu sa ultra-tankim akrecionim diskom (poglavlje 1.2.2, a videti i
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Volonteri et al. 2015).

Za radijativnu efikasnost smo izabrali tipi¢nu vrednost e = 0.1 (Elvis et al. 2002;
Yu & Tremaine 2002; Davis & Laor 2011). Svaka epizoda akrecije je ograni¢ena na
50 Myr, $to je priblizno jednako Salpeterovom vremenu za akreciju na Edingtonovom
odnosu fgqq = 1. Jedini slobodan parametar u nasem modelu je Edingtonov odnos, ¢ija
je vrednost fiksirana za sve epizode akrecije u datoj semi-analitickoj simulaciji. Vreme
trajanja akrecije moze biti kra¢e od 50 Myr u dva slucaja. Ukoliko se dogodi novi veliki
sudar pre isteka vremena trajanja akrecije, akrecija se zaustavlja, masa crne rupe se
povecava za akretovanu masu, a zatim zapoc¢inje nova epizoda akrecije. Sa druge strane,
ukoliko masa crne rupe postane ve¢a od 0.08% mase haloa, akrecija se zaustavlja i ne
moze ponovo biti aktivirana. Ovo ogranicenje proizilazi iz relacije skaliranja mase crnih
rupa i haloa tamne materije u lokalnom Univerzumu. Masa barionske materije u halou
je 16% mase tamne materije. Ukoliko je tipi¢an odnos mase crne rupe i centralnog ovala
0.5% (Kormendy & Ho 2013, tada 8 x 10~* mase haloa predstavlja gas koji crna rupa
moze da akretuje.

Kao grani¢ni uslov za na$ model upotrebljavamo posmatranu funkciju mase crnih
rupa na z ~ 6. Proceduru semi-analiticke kombinovane analize snimaka iz Milenijum
i Milenijum-II simulacija (opisanu u poglavlju 2.2) primenjujemo za razli¢ite efektivne
vrednosti Edingtonovog odnosa. Od posebnog znacaja su slucajevi u kojima mase crnih
rupa odgovaraju posmatranoj funkciji mase na z ~ 6 i u kojima se formira supermasivna

crna rupa od 10° Mg na z = 7.

2.5 Formiranje supermasivne crne rupe na z = 7

Glavni zakljucei uradenih analiza su sledeéi:

(i) za formiranje crne rupe od 10° M na z = 7 neophodno je da efektivni Edingtonov

odnos ima vrednost frqq = 3.7 u svakoj epizodi akrecije;

(ii) pritom je dobijena funkcija mase crnih rupa u skladu sa onom na z ~ 6 koja je

izvedena iz posmatranja kvazara (Willott et al. 2010Db).
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Prilikom analize trazena je minimalna vrednost efektivnog Edingtonovog odnosa pri
kojoj su navedeni uslovi zadovoljeni. Ispitane su vrednosti iz intervala fpqq = [1,3.7],
medutim u drvetu sudara se ne formira crna rupa sa masom 10° My na 2z = 7 ukoliko se
akrecija gasa odvija na fgqq < 3.7. U ovim analizama vreme trajanja akrecije je fiksirano
na 50 Myr, dok analize sa duzim vremenom akrecije rezultiraju funkcijom mase koja
znatno odstupa od one izvedene iz posmatranja. Primera radi, ukoliko je vreme trajanja
akrecije ~ 150 Myr, pri efektivhom Edingtonovom odnosu fgqq = 2 formira se crna rupa
sa masom 10° Mg, medutim dobijena funkcija mase za manje masivne crne rupe je iznad
posmatrane, dok se za fgqq < 2 u drvetu sudara ne formira dovoljno masivna crna rupa.
Daljim povec¢anjem vremena trajanja akrecije, pri fgaq = 1, takode ne dolazi do formiranja
crne rupe se masom 10° M. Imajuéi u vidu navedene rezultate, kao i problemati¢nost
dugorocne super-Edingtonove akrecije koja je diskutovana u daljem tekstu, ovi modeli su

odbacdeni.

log®(M g, )/Mpc?
&»

AR AR RN ARy ANl LA RR AR RN AR

< ©

8.0 8.5 9.0
log Mg/ Mo)

o
N
3]

Slika 2.5.1: Funkeija mase crnih rupa u naSem modelu (plavi plusevi) uporedena sa posma-
tranom funkcijom mase (Willott et al. 2010b). Isprekidane linije pokazuju donju i gornju
granicu posmatrane funkcije, dok puna linija predstavlja najbolji fit. Izvor: Smole et

al. (2015).

Na slici 2.5.1 prikazana je funkcija mase crnih rupa u haloima sa masom > 10 M

u Milenijum simulaciji na z = 6.2. Mase crnih rupa su rezultat semi-analiticke analize
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u kojoj su pocetne mase crnih rupa 100 Mg, efektivna radijativna efikasnost ¢ = 0.1,
efektivni Edingtonov odnos frqq = 3.7 1 svaka epizoda akrecije je ograni¢ena na 50 Myr.
Tacke oznacene plavim plusevima na slici 2.5.1 predstavljaju broj crnih rupa u svakom
binu (®) po Mpc?®. Binovi imaju Sirinu od 0.1 dex. U radu Willott et al. (2010b) autori
su modelovali funkciju mase kako bi dobili funkciju luminoznosti koja se zatim fituje
sa posmatranom funkcijom luminoznosti CFHQS* i SDSS kvazara na 5.74 < z < 6.42
(Willott et al. 2010a). Isprekidane linije na slici 2.5.1 predstavljaju njihovu donju i gornju
granicu, a puna linija predstavlja najbolji fit sa posmatranim kvazarima. U navedenom
radu najbolji fit je odreden metodom maksimalne verovatnoce, dok je interval greske
odreden tzv. ,butstrap” statistickom metodom pomocu koje je generisano 100 moguéih
funkcija mase crnih rupa.

Sa slike se vidi da je funkcija mase dobijena iz Milenijum simulacije blago iznad po-
smatrane. Razlog za veé¢i broj masivnih crnih rupa bi mogao biti taj §to se u naSem modelu
pretpostavlja da je efektivna vrednost Edingtonovog odnosa u svakoj epizodi akrecije i
za svaku crnu rupu jednaka. Ipak, veliki broj crnih rupa iz simulacije ne pripada drvetu
sudara u kome se formira crna rupa sa masom 10° M, na z = 7. Akrecija gasa na te crne
rupe bi mogla da se odvija i pri manjoj vrednosti Edingtonovog odnosa, Sto bi smanjilo
njihovu kona¢nu masu. Manje mase crnih rupa u sporednim haloima ne bi uticale na rast
supermasivne crne rupe ¢ije se formiranje ispituje, a pritom bi se dobilo bolje poklapanje
sa funkcijom mase izvedenom iz posmatranja.

Kelly & Shen (2013) su pokazali da je akrecija gasa sa sli¢nim Edingtonovim odnosom
moguca kod kvazara na visokom crvenom pomaku. Autori su nasli da je maksimalna
posmatrana vrednost Edingtonovog odnosa frqq ~ 3. Pored toga, drugi autori su suge-
risali da su moguce i vece vrednosti Edingtonovog odnosa, npr. fgqq = 4.6 (Du et al. 2014)
i fraa = 10 (Collin & Kawagachi 2004).

U daljoj analizi fokusiramo se na glavni halo sa najmasivnijom crnom rupom (Mpy =
10° M) na crvenom pomaku z = 7 i njegove pretke. Slika 2.5.2 prikazuje izracunato drvo
sudara supermasivne crne rupe sa masom 10° Mg na crvenom pomaku z = 7 pri vrednosti

Edingtonovog odnosa fgqq = 3.7. Na slici je prikazan rast supermasivne crne rupe usled

4eng. Canada-France High-z Quasar Survey
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Slika 2.5.2: Drvo sudara crne rupe sa masom 10° My na crvenom pomaku z = 7 za
Edingtonov odnos fgqq = 3.7. Na slici je prikazan rast supermasivne crne rupe usled
sudara (isprekidane plave linije) i akrecije gasa (crvene pune linije) u funkciji starosti
Univerzuma. Crni puni kruzi¢i predstavljaju mase crnih rupa u sporednim haloima, a

crveni asteriksi u glavnim haloima. Izvor: Smole et al. (2015).

sudara i akrecije gasa, u funkciji starosti Univerzuma. Crni puni kruzi¢i predstavljaju
mase crnih rupa u sporednim haloima na svakom snimku, a crveni asteriksi crne rupe u
glavnim haloima. Isprekidane plave linije prikazuju rast crne rupe usled sudara, a crvene
pune linije predstavljaju epizode akrecije nakon velikih sudara. Sa slike se moze zakljuciti
da crne rupu dobijaju najveéi deo svoje mase u velikim sudarima kada se aktivira akrecija.

Svaka epizoda akrecije traje 50 Myr, dok je za crnu rupu koja akretuje na efektivnom
Edingtonovom odnosu fgqq = 3.7 Salpeterovo vreme tg ~ 12 Myr (jedna¢ina 1.2.2.12).
Super-Edingtonova akrecija koja prevazilazi Salpeterovo vreme bi mogla biti verovatnija
nego akrecija na Edingtonovom odnosu koja traje milijardu godina. Da bi se obja-
snilo formiranje supermasivnih crnih rupa u kvazarima sa klasi¢nim parametrima akrecije
(Mguo = 10° Mg, € = 0.1 and frqq = 1) potrebna je kontinuirana akrecija od 500 Myr
(jednacina 1.2.2.12). Ukoliko bi se usvojili isti parametri akrecije i po¢etna masa crne
rupe od 100 Mg, akrecija bi morala da traje 840 Myr za fgqqa = 11 280 Myr za fgqq = 3.

U nasem modelu za pocetne mase crnih rupa od 100 My svaka epizoda akrecije je
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Slika 2.5.3: Rast supermasivne crne rupe u glavnom halou usled malih sudara (crna puna
linija), velikih sudara (plava isprekidana linija) i akrecije gasa (crvena crta-tacka linija).
Ispod 107 M, veliki sudari i akrecija su jednako bitni, dok iznad te mase rastu crne rupe

najvise doprinosi akrecija gasa. Izvor: Smole et al. (2015).

ograni¢ena na 50 Myr. Veliki sudari prekidaju jednu epizodu akrecije gasa i aktiviraju
novu, tako da umesto jedne crne rupe koja kontinuirano akretuje imamo nekoliko crnih
rupa koje rastu u kra¢im epizodama akrecije aktiviranim velikim sudarima. Supermasivna
crna rupa u glavnom halou raste kroz dve epizode akrecije, dok se ostale epizode odvijaju
u sporednim haloima (slika 2.5.2). Crne rupe u sporednim haloima rastu paralelno sa
crnom rupom u glavnom halou. Kada se sporedni halo spoji sa glavnim haloom, on u
svom centru ima masivniju crnu rupu nego glavni halo zbog veéeg broja velikih sudara
u svojoj istoriji. Odatle sledi da je uticaj sudara znacajan, pa se samim tim smanjuje
potreba za dugotrajnom super-Edingtonovom akrecijom.

Na slici 2.5.3 predstavljen je kumulativni rast crne rupe u glavnom halou, usled malih
sudara (crna puna linija), velikih sudara (plava isprekidana linija) i akrecije gasa (crvena
crta-tacka linija). Veliki sudari imaju znacajan uticaj ispod 107 Mg jer crne rupe u
sporednim haloima mogu znacajano da povecaju svoju masu pre nego $to se spoje sa
crnom rupom u glavnom halou. Iznad 10” My crna rupa dominantno raste akrecijom

gasa.
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Slika 2.5.4: Mase glavnih i sporednih haloa u drvetu sudara u funkciji odnosa masa crnih
rupa u sudaru. Crveni simboli predstavljaju haloe kod kojih je zbir masa crnih rupa

> 10" Mg, a plavi simboli crne rupe sa masama < 10” M. Izvor: Smole et al. (2015).

Takode smo ispitali moguci uticaj emisije gravitacionih talasa na rast supermasivnih
crnih rupa u nasem modelu. Na slici 2.5.4 prikazan je odnos masa crnih rupa u sudaru u
funkciji mase haloa u kojem se nalaze. Nas model bi mogao biti osetljiv na izbor brzina
crnih rupa koje one dobijaju usled gravitacionog talasnog zracenja. Najveéi broj sudara
crnih rupa sa odnosom masa ~ 1 dogada se u haloima male mase. Posto takvi haloi imaju
slab gravitacioni potencijal, crna rupa koja nastaje njihovim spajanjem bi lako mogla da
napusti novoformirani halo. Medutim, ako se crne rupe ipak vrate u centar veéeg haloa,
jaci gravitacioni potencijal sprecava izbacivanje crnih rupa nakon buduéih sudara. Crveni
dijamanti na slici 2.5.4 predstavljaju haloe gde je masa crnih rupa u sudaru > 10" M. Ti
sudari imaju najveci uticaj na rast crnih rupa, a posto se deSavaju u masivnim haloima
i imaju mali odnos masa crnih rupa u sudaru, oni nisu osetljivi na emisiju gravitacionih
talasa.

Kako bi se detaljnije ispitao uticaj emisije gravitacionih talasa izracunata je brzina
uzmaka crnih rupa i uporedena je sa brzinom napustanja haloa tamne materije.

Brzine gravitacionog uzmaka su procenjene koriste¢i rad Micic et al. (2011). Autori su

koristili fit Campanelli et al. (2007a) kako bi izracunali brzine uzmaka u zavisnosti od
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odnosa masa crnih rupa u sudaru, vrednosti parametra spina, tj. rotacije crne rupe, kao i
orijentacije vektora rotacije u odnosu na ravan orbite crne rupe. Brzina uzmaka je (Micic

et al. 2011, jednacine 7-10):

Vi = [(Vi + Vicos€)? + (Vo sin€)? + (V)2 (2.5.0.1)
gde je
V= A% [1 + Bﬁ} , (2.5.0.2)
V. = Hﬁ (ag - qa!) , (2.5.0.3)
i
Vi = K cos (0 — 0y) # (o —qor) . (2.5.0.4)

Koeficijenti koriséeni pri fitovanju su A= 1.2 x 10* km/s, B= —0.93, H= (7.3 £ 0.3) x
10% km/s i Kcos (© — ©g) = (6.0 £ 0.1) x 10* | ¢ je odnos masa crnih rupa koje su se

sudarile, al‘zl , 1 it 5 su redukovani parametri rotacije, a orijentacija sudara je odredena

i
uglovima © i £. Autori su izrac¢unali raspodelu brzine gravitacionog uzmaka za dva mo-
dela: model gde je vrednost i orijentacija spina crnih rupa izabrana iz uniformne raspodele
i model u kome se podrazumeva da je orijentacija vektora spina crnih rupa paralelna sa
vektorom momenta impulsa orbite. U radu Smole et al. (2015) i u ovoj disertaciji crnim
rupama su pripisane brzine gravitacionog uzmaka koje predvida drugi navedeni model
(slika 2.5.5—crvena linija, Micic et al. 2011). Takva konfiguracija dvojnog sistema se
o¢ekuje ukoliko koherentna akrecija gasa dovodi do poravnanja vektora spina crnih rupa
pre sudara sa vektorom momenta impulsa orbite (poglavlje 1.3.3).

Brzine napustanja haloa tamne materije su izracunate po metodu preuzetom iz rada
O’Leary & Loeb (2009). Kruzna brzina haloa na virijalnom radijusu je (Barkana 2001):

Mo, 30 ANYS /14 s 1/2
Ve=24 2 — = e km/s 2.5.0.5
<108h—1 M@> Oz 1872 10 m/s ( )

gde je A, = 1872 +82d — 39d?, d = Q2 — 11 QF = Qu(1 + 2)*/(Qm(1 + 2)® + Qp) na
crvenom pomaku na kome se odvija sudar, Zmerge- Autori su pretpostavili da je halo tamne

materije opisan NFW? profilom (Navarro et al. 1997) sa parametrom koncentracije ¢ = 4,

5 Navarro-Frenk- White
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Slika 2.5.5: Raspodela brzina uzmaka crnih rupa u funkciji odnosa masa crnih rupa u
sudaru. Crne linije predstavljaju model u kome se pretpostavlja ravnomerna raspodela
vrednosti i orijentacije spina crnih rupa, dok je crvenim linijama predstavljen model u
kome su vektori spina paralelni sa vektorom momenta impulsa orbite. Izvor: Micic et

al. (2011).

kao §to se 1 o¢ekuje za novoformirane haloe tamne materije (Wechsler et al. 2002). Pod
tim pretpostavkama brzina napustanja centra haloa tamne materije je V. ~ 2.8V.. Ipak,
ovakav metod procene brzine napustanja je samo aproksimativan. Brzine napu$tanja u
razlicitim uslovima su detaljno ispitane u poglavljima 3 i 4.

Na slici 2.5.6 prikazan je broj sudara crnih rupa u funkeciji mase novoformirane crne
rupe. Ukoliko je brzina uzmaka veca od brzine napuStanja, crna rupa bi mogla biti
izbacena iz haloa tamne materije (sivi popunjen histogram). Plavi Srafiran histogram
prikazuje crne rupe kod kojih je brzina uzmaka manja od brzine napustanja. Sa slike
se vidi da se crne rupe sa malom masom nalaze u haloima male mase za koje je brzi-
na napustanja manja od brzine uzmaka, tako da su te crne rupe osetljive na emisiju
gravitacionog zracenja. Sa druge strane, mi koristimo jednostavan model u kome pret-
postavljamo da svaki novonastali halo u Milenijum-II simulaciji u centru ima crnu rupu
sa istom pocetnom masom od 100 M. Verovatnoca da dve crne rupe koje se sudaraju
imaju jednake mase je veoma mala. Crne rupe imaju pocetnu funkciju mase koja nije

u potpunosti poznata zbog nedovoljnog poznavanja nac¢ina na koji se primordijalni gas
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Slika 2.5.6: Broj sudara crnih rupa u funkciji od mase crnih rupa. Sivi popunjen histogram
prikazuje crne rupe kod kojih je brzina uzmaka ve¢a od brzine napustanja haloa u kome se
nalaze. Te crne rupe su osetljive na emisiju gravitacionih talasa. Plavi Srafiran histogram

prikazuje crne rupe na koje ne utice gravitaciono zracenje. Izvor: Smole et al. (2015).

fragmentise prilikom formiranja zvezda Populacije III. Zvezde Populacije III sa masama
~ 25—140M4 najverovatnije formiraju crne rupe mase Mgy ~ 10 —50 M, dok masivnije
zvezde (2 260 M) formiraju crne rupe sa masom Mgy ~ 100 — 600 My (npr. Heger &
Woosley 2002). Takva pocetna funkcija mase bi znac¢ajno smanjila odnos masa crnih rupa

u sudaru, Sto bi dalje smanjilo brzinu gravitacionog uzmaka.

2.6 Diskusija

U poglavlju 2.5 ispitano je pod kojim uslovima crne rupe sa pocetnim masama od 100 M
smestene u centre haloa Milenijum-II (Boylan-Kolchin et al. 2009) i Milenijum (Springel
et al. 2005) simulacija mogu da formiraju supermasivnu crnu rupu od 10° My, u kvazaru
posmatranom na crvenom pomaku z ~ 7 (Mortlock et al. 2011).

U drvetu sudara prati se rast crnih rupa usled medusobnih spajanja i usled akrecije
gasa. Efektivna radijativna efikasnost je fiksirana na ¢ = 0.1, a svaka epizoda akrecije

je ogranicena na 50 Myr. Edingtonov odnos je slobodan parametar, ali ima fiksiranu
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vrednost za svaku epizodu akrecije u pojedina¢noj semi-analitickoj realizaciji. Ukoliko se
novi veliki sudar dogodi pre isteka maksimalnog vremena akrecije (50 Myr), akrecija se
zaustavlja i nova epizoda akrecije pocinje. Takode, rast usled akrecije gasa se zaustavlja
i ukoliko masa crne rupe postane veéa od 8 x 104 mase haloa, kako bi se osiguralo da
crne rupe u svakom trenutku imaju dovoljno gasa za akreciju.

Milenijum-II i Milenijum simulacije su kombinovane kako bi se pokrilo rano formiranje
haloa malih masa (da bi se pratila istorija rasta crnih rupa), kao i dovoljna zastupljenost
masivnih haloa (u kojima se moZe formirati supermasivna crna rupa od 10° Mg na z ~ 7).
Prvo su semena crnih rupa sa masama 100M pridruzena haloima Milenijum-1I simulacije,
a zatim su izra¢unate tipi¢ne mase crnih rupa u haloima Milenijum-II simulacije kori§¢ene
kao semena u Milenijum simulaciji.

Nakon seta semi-analitickih analiza utvrdeno je da efektivna vrednost Edingtonovog
odnosa fgqq = 3.7 obezbeduje dva potrebna uslova: izracunata funkcija mase crnih rupa se
poklapa sa posmatranom (Willott et al. 2010b) i drvo sudara formira jednu supermasivnu
crnu rupu od 10° Mg na z = 7.

Na osnovu toga sledi da crne rupe koje nastaju od zvezda Populacije III mogu da po-
rastu do supermasivnih crnih rupa posmatranih u udaljenim kvazarima ukoliko je u svakoj
epizodi akrecije efektivna vrednost Edingtonovog odnosa frgqq = 3.7. Novija posmatranja
su pokazala da bi umerena super-Edingtonova akrecija (1 < fgqqa < 10) mogla biti
moguca na visokom crvenom pomaku (Kelly & Shen 2013; Du et al. 2014; Page et
al. 2014).

Postavlja se pitanje koliko dugo se takva akrecija moze odrzati. Neki autori su sugerisali
da je vreme Zivota kvazara znatno krac¢e od Salpeterovog vremena (npr. Richstone et
al. 1998; Wyithe & Padmanabhan 2006). U tom sluc¢aju ¢ak ni masivne crne rupe koje
nastaju direktnim kolapsom gasa ne bi mogle da formiraju kvazar sa > 10° Mg na z > 7.
Ukoliko se zanemare sudari, jedna crna rupa sa poc¢etnom masom od 10 Mg bi morala
da raste akrecijom gasa na vremenskoj skali devet puta duzoj od Salpeterovog vremena
kako bi dostigla masu od > 10° Mg na z = 7, dok je neophodno vreme za rast crne rupe
sa poc¢etnom masom od 100 My devetnaest puta duze od Salpeterovog vremena. Zbog

toga su neki autori odbacili zvezde Populacije III kao moguce kandidate za semena prvih
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crnih rupa (npr. Johnson et al. 2012, 2013).

U naSem modelu rast crne rupe ne zahteva vreme akrecije duze od 50 Myr pri efekti-
vnom Edingtonovom odnosu fgqq = 3.7. Svaki veliki sudar zapocinje novu epizodu akre-
cije, a zaustavlja staru, tako da umesto jedne kontinuirane epizode akrecije gasa, akrecija
se odvija u viSe krac¢ih epizoda. Ovakav pristup povecava uticaj sudara, a smanjuje uticaj
akrecije gasa na rast crnih rupa.

Produzena super-Edingtonova akrecija bi mogla da proizvede jak pritisak zracenja koji
moze da zaustavi priliv gasa ka supermasivnoj crnoj rupi i zaustavi njen rast znatno pre
isteka 50 Myr od velikog sudara. Ipak, takav scenario se odnosi na klasi¢can model tankog
akrecionog diska. U naSem modelu izabrane vrednosti radijativne efikasnosti i Edingto-
novog odnosa bi trebalo da budu shvaé¢ene samo kao efektivne vrednosti parametara akre-
cije, usrednjene tokom 50 Myr. Crna rupa bi mogla da raste kroz niz kratkotrajnih faza

super-Edingtonove akrecije (fgaqa > 3.7), a takav model bi na kraju proizveo istu crnu

rupu kao i klasi¢an akrecioni model diska. U tom sluc¢aju iz jednacine frqq = € M];[dd
vidi da bi stopa rasta crne rupe ostala ista kako se radijativna efikasnost smanjuje i fgaq
povecava. Sa dovoljno niskom radijativnom efikasno$éu crna rupa koja akretuje gas na
super-Edingtonovom odnosu bi mogla da ima luminoznost ispod Edingtonove granice, te
samim tim pritisak zracenja ne bi mogao da zaustavi akreciju gasa. Ovaj model opisan
je u radu Volonteri et al. (2015).

Moguée ja da bi se efektivna vrednost Edingtonovog odnosa u nasem modelu mogla

smanjiti ukoliko se usvoji manje striktan pristup. Na$§ model je konzervativan iz slede¢ih

razloga:

(i) Sva semena crnih rupa imaju istu masu od 100 My. Moguce je da bi crne rupe
koje nastaju kao krajnja faza evolucije zvezda Populacije III mogle imati masu od
300 My (Bromm et al. 2009) ili ¢ak 1000 M, (Hirano et al. 2014). Vece pocetne
mase bi smanjile potrebu za akrecijom gasa, te bi se samim tim smanjila i efektivna

vrednost Edingtonovog odnosa.

(ii) Zbog kombinovanja Milenijum i Milenijum-II simulacija ta¢na istorija sudara haloa

male mase u Milenijum simulaciji nije poznata, ve¢ je preuzeta iz Milenijum-II
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simulacije. Pritom se uvek biraju tipi¢ne mase crnih rupa kao semena u haloima
Milenijum simulacije. Izbor od samo nekoliko crnih rupa sa masom ve¢om od ti-
pi¢ne bi znatno promenio istoriju rasta supermasivne crne rupe i smanjio vrednost

Edingtonovog odnosa.

(iii) Rast crnih rupa je ograni¢en koli¢inom gasa koju crna rupa moze da akretuje
(8 x 107* mase haloa). Ovo ogranitenje proizilazi iz relacija skaliranja mase crne
rupe u lokalnom Univerzumu. Medutim, moguce je da takve relacije ne vaze i u
ranom Univerzumu. Barnett et al. (2014) su izmerili odnos Mg/ Mg = 0.2 za
kvazar ULAS J1120+0641 na crvenom pomaku z = 7.1, tj. nasli su da je crna
rupa rasla znatno brze od centralnog ovala, u odnosu na dati odnos u lokalnom
Univerzumu. Ukoliko su crne rupe na visokom crvenom pomaku imale veéu koli¢inu
gasa dostupnu za akreciju rast bi bio znatno brzi $to bi takode smanjilo vrednost

efektivnog Edingtonovog odnosa.

Osnovni cilj ovog rada bio je da se ispita pri kojoj bi vrednosti Edingtonovog odnosa
crne rupe koje nastaju kao krajnja faza evolucije zvezda Populacije IIT mogle formirati
supermasivnu crnu rupu sa masom 10° Mg na crvenom pomaku z = 7. U naSem modelu
potreban je efektivni Edingtonov odnos fgqq = 3.7, a ukoliko se uzmu u obzir prethodno
navedene pretpostavke koje ¢ine nas model konzervativnim, moguce je da bi vrednost
Edingtonovog odnosa mogla biti i manja. Znacaj ovog rezultata je u tome Sto su prethodni
prorac¢uni ukazivali da je neophodna kontinuirana akrecija gasa na Edingtonovoj granici
tokom 840 Myr ($to prevazilazi starost Univerzuma na crvenom pomaku z = 7) ili akrecija
gasa na Edingtonovom odnosu fgqq ~ 18 tokom Salpeterovog vremena.

U ranijim radovima razmatrana je moguénost da usled emisije gravitacionih talasa
sudari crnih rupa nemaju veliki uticaj na njihov rast (npr. Merritt et al. 2004a; Volonteri
2007). U naSem modelu crne rupe malih masa dobijaju brzine uzmaka vece od brzina
napustanja haloa tamne materije i samim tim su osetljive na emisiju gravitacionih talasa.
Medutim, to je posledica koriséenja jednostavnog modela u kome sve pocetne crne rupe
imaju jednake mase. KoriS¢enje pocetne funkcije mase crnih rupa bi znatno smanjilo

brzine gravitacionog uzmaka. Sposobnost galaksija da u svom centru zadrze crne rupe,
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koje nakon sudara dobijaju razli¢ite brzine uzmaka, je uz pomo¢ analitickih i numerickih
metoda detaljnije ispitana u narednim poglavljima.

Da bi se dobili precizniji rezultati bilo bi neophodno ovaj model primeniti na simulaciju
koja bi imala rezoluciju Milenijum-IT simulacije i veli¢inu simulacione kutije Milenijum

simulacije.
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Poglavlje 3

Gravitacionl uzmak crnih rupa u
analitickom potencijalu haloa tamne

materije

Sa ciljem da se analiticki prate trajektorije crnih rupa koje usled emisije gravitacionih
talasa dobijaju gravitacioni uzmak, crnim rupama u centrima haloa tamne materije pri-
pisana je pocetna brzina gravitacionog uzmaka na odredenom crvenom pomaku. Izbacena
crna rupa se krece u potencijalu haloa tamne materije ¢iji je profil opisan NFW (Navarro
et al. 1997) ili Ainasto (Einasto 1965) raspodelom gustine. Izracunate su trajektorije
crnih rupa u statickom, kao i u evoluiraju¢em potencijalu haloa tamne materije.

Ispitan je uticaj gravitacionog uzmaka na crne rupe u centrima haloa tamne materije sa
masom 102 Mg, (Halo 1 u daljem tekstu) i sa masom 2 x 10" M, (Halo 2 u daljem tekstu)
na crvenom pomaku z = 0. Razmatrani haloi predstavljaju haloe u ¢ijim se centrima
nalaze masivne, izolovane spiralne i elipticne galaksije. Halo 1 predstavlja halo domacina
masivnih spiralnih galaksija poput Mle¢nog puta, dok je Halo 2 domac¢in najmasivnije
elipti¢ne galaksije u polju (Niemi et al. 2010).

[zra¢unata je kriti¢na brzina, tj. minimalna brzina koju crne rupe moraju dobiti kako
bi napustile halo tamne materije na razli¢itim crvenim pomacima. Brzina gravitacionog
uzmaka odreduje da li ¢e crna rupa biti izbac¢ena iz haloa ili ¢e biti postavljena na orbitu

oko centra galaksije. Ako je brzina napusStanja vec¢a od brzine gravitacionog uzmaka,
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crna rupa ¢e se vratiti u centar galaksije. Dinamicko trenje usled interakcije izbacene
crne rupe sa zvezdama (npr. Merritt et al. 2004a; Madau & Quataert 2004; Boylan-
Kolchin et al. 2004; Gualandris & Merritt 2008) i gasom (npr. Blecha et al. 2011; Guedes
et al. 2011; Sijacki et al. 2011) dovodi do usporavanja crne rupe. Nakon nekoliko
prolaza kroz centar galaksije gde je gustina materije najveca, crna rupa se vra¢a na dno
potencijalne jame, tj. u centar haloa. Medutim, kako se crne rupe u ovom modelu prate
iskljucivo u potencijalu haloa tamne materije, pretpostavlja se da crne rupe koje produ

kroz centar galaksije ostaju u centru usled dinamickog trenja koje usporava crne rupe.

3.1 Evoluirajuéi potencijal

Evoluiraju¢i NEFW potencijal modelovan je koriste¢i kod iz rada van den Bosch et al. (2014).

Autori su pratili rast haloa tamne materije opisanog NFW profilom gustine:

( ) 5char
) = Pecri
PNEW Pett e (1 + 1/1s)?

gde je peiw = 3H?(2)/87G kriticna gustina za zatvaranje, ry je karakteristicna duZina

(3.1.0.1)

haloa, a dqar je definisano kao:

Ayiy
5char - e s 3.1.0.2
3 700 (3:102)
gde je ¢ = ry;; /15 parametar koncentracije haloa, 7y, je virijalni radijus haloa,
= In(1 — 3.1.0.3
fla) =1+ 2) - (31.03)
i
Avir(2) = 187% + 827 — 3927, (3.1.0.4)
gde je x = (), — 1. Maksimalna kruzna brzina na radijusu rp., =~ 2.16 ry je:
c
Vinax = 0.465 Vi [ —— . 3.1.0.5
70 (3109

Virijalna brzina, definisana kao kruzna brzina na virijalnom radijusu, je:

Thttp://www.astro.yale.edu/vdbosch/PWGH.html (pristupljeno 18.3.2017.)
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M 1/3 H(Z) 1/3 Avir(z) 1/6

Autori su model za parametar koncentracije haloa preuzeli iz rada Zhao et al. (2009):

; 847 1/8
1 _ 3.1.0.7
+ (375t004) ] ’ ( )

gde je tgos vreme za koje je halo stekao 4% svoje mase. Gravitacioni potencijal NFW

C(M, t) = C(t, t0.04) =4.0

raspodele gustine je:

, (3.1.0.8)

Cx

B In(1+cx) Vinax \ > In(1 + cx)
o) =3 M = ()

gde je © = r/ry;. Ovaj metod je opisan u radu Jiang & van den Bosch (2014). Kako
je gravitacioni potencijal haloa direktno proporcionalan kvadratu njegove maksimalne
kruzne brzine V.., ona se moze koristiti za pracenje istorije rasta haloa.

Autori koriste prosireni Pres-Sehter (Press & Schechter 1974) formalizam (Bond et
al. 1991) kako bi napravili drvo sudara iz koga odreduju rast haloa tamne materije
usled akrecije. Za halo date mase autori prate drvo sudara kako bi odredili masu haloa
u funkciji od crvenog pomaka. Potom, na osnovu mase, racuna se maksimalna kruzna
brzina (jednacine 3.1.0.513.1.0.6). Model je testiran i kalibrisan koriste¢i rezultate Baljsoj
simulacije (Klypin et al. 2011).

Autori su zakljucili da profil akretovane mase ima univerzalni oblik koji se moze koristiti

za ra¢unanje rasta haloa proizvoljne mase i u proizvoljnoj ACDM kosmologiji.

3.2 Staticki potencijal

Potencijal haloa tamne materije opisanog NFW profilom gustine (jedna¢ina 3.1.0.1) je

dat kao:

Onrw (1) = —4TGchar Perit T (%) In (T il Ts) . (3.2.0.1)

Ts

Ainasto raspodela gustine (Einasto 1965) ima oblik:

PEn(r) = p_sexp {—2[(7’/7’_2)a - 1}} , (3.2.0.2)
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gde je r_, radijus na kome je logaritamski nagib profila gustine jednak -2, p_5 je gustina
na tom radijusu, a « je parametar koji opisuje oblik profila gustine. Potencijal haloa
tamne materije opisanog Ainasto profilom je dat kao (Cardone et al. 2005):

o GMtot

r—o

Opin(x) = Fl(x; o) (3.2.0.3)

(3.2.0.4)

«

. TB/a) -T(3/a,21%/a) 2\ I'2/a)+T(2/a,2z*/a)
Al = ST () /)

gde je x definisano kao = r/r_y, My je ukupna masa haloa tamne materije, a I'(z) i
['(a,z) su I' funkcija i nekompletna I" funkcija, redom.

Ainasto profil ima dodatni o parametar koji odreduje oblik profila i njegova vrednost
zavisi od mase haloa. Parametar « raste sa masom haloa i crvenim pomakom tako da je
a ~ 0.16 za haloe u ¢ijim se centrima nalaze masivne galaksije, a o ~ 0.3 za najmasivnija
jata galaksija (npr. Navarro et al. 2004, 2010; Gao et al. 2008; Hayashi & White
2008; Dutton & Maccio 2014). Iz ovoga sledi da je mogucée da haloi tamne materije nisu
striktno univerzalni kako implicira NFW profil koji ima fiksan oblik sa masom i veli¢inom

kao parametrima skaliranja.

3.3 Crne rupe u evoluiraju¢em potencijalu

Koris¢eni kod (van den Bosch et al. 2014) rac¢una srednju akretovanu masu i evoluciju
potencijala haloa tamne materije za proizvoljnu masu haloa, crveni pomak i kosmologiju.

ACDM kosmolgija u ovom modelu je:
Qn =027, Q) =0.73, h=0.7, 0g = 0.8, ng = 0.95.

Koristeé¢i ovaj kod izracunat je rast haloa tamne materije sa masama 10'? M, (Halo 1)
i 2 x 10 Mg, (Halo 2) na z = 0. Parametri haloa na z =0 su ¢ = 9.9 ry = 24.5 kpc za
Halo1ic=741ry=88.7 kpc za Halo 2.

Pri zadobijanju uzmaka, crna rupa je smestena u centar haloa na crvenom pomaku
2z > 0 1 saopStena joj je brzina uzmaka Vi. Trajektorija crne rupe dobija se integra-

ljenjem jednacina kretanja crne rupe u evoluiraju¢em potencijalu haloa tamne materije
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opisanog jednac¢inom 3.1.0.8. Evolucija haloa se prati od crvenog pomaka z =7 do z = 0.
Posto halo tamne materije raste dok se izbacena crna rupa kreée kroz njega, prilikom
svakog vremenskog koraka integracije potencijal haloa se menja i ra¢una se pozicija i
brzina crne rupe. Crnoj rupi se pripisuju brzine gravitacionog uzmaka iz intervala V =
[100, 1000] km/s za Halo 1, odnosno Vi = [300,2000] km/s za Halo 2, na razli¢itim crvenim

pomacima, kako bi se ispitao prostor parametara.

O - 4 1 I 1 T :. 1 1
= Z _ O : -
- z=0.5 T
0.3 |- i
L z=4 §i

0.2 -{t

10 11 12 13 14 15
log Myg, [h=1 Mg)

Slika 3.3.1: Evolucija parametra o u zavisnosti od mase haloa tamne materije i crvenog

pomaka. Izvor: Dutton & Maccio (2014).

Prilikom racunanja trajektorija crnih rupa u evoluiraju¢em Ainasto potencijalu, pret-
postavlja se da izbor drugacije raspodele gustine (NFW ili Ainasto) ne menja ukupnu
masu haloa na datom crvenom pomaku. Imajuc¢i to u vidu, moguce je koristiti evolu-
ciju potencijala izra¢unatu uz pomo¢ koda iz rada van den Bosch et al. (2014). Prati
se kretanje crne rupe u potencijalu opisanom jednacinom 3.2.0.3, i sli¢cno kao u slucaju
NFW profila, prilikom svakog koraka integracije potencijal haloa tamne materije se menja

i racunaju se nove pozicije i brzine crne rupe. Evolucija parametra « je preuzeta iz rada
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Dutton & Maccio (2014) gde autori prikazuju kako se a menja od crvenog pomaka z = 5

do z = 0 (slika 3.3.1, Dutton & Maccio 2014).

3.4 Crne rupe u statickom potencijalu

Slican metod je primenjen i za crne rupe izbacene iz centra haloa ¢iji je potencijal stati¢an i
opisan NFW ili Ainasto raspodelom gustine. Staticki NFW i Ainasto profili gustine imaju
iste parametre kao i evoluirajuci profili na z = 0 (M., = 102 Mg i 7y = 24.5 kpc za Halo
11 Mo = 2% 108 Mg, i rg = 88.7 kpc za Halo 2). Parametar o Ainasto profila je fiksiran
na a = 0.16, §to je oCekivana vrednost za halo masivne galaksije na z = 0 (npr. Dutton
& Maccio 2014). Trajektorije crnih rupa u halou tamne materije opisanom jedna¢inama
3.2.0.1 (NFW) i 3.2.0.3 (Ainasto) ra¢unaju se za crvene pomake iz intervala z, = [0,7] i
brzine uzmaka iz intervala Vi = [100, 1000] km /s za Halo 1, odnosno Vi = [300, 2000] km /s
za Halo 2.

Konacne pozicije crnih rupa na z = 0 su uporedene za staticki i evoluirajuéi potencijal
sa ciljem da se utvrdi kako evolucija i rast haloa uti¢u na orbite izbacenih crnih rupa za
NFW i Ainasto raspodelu gustine.

Rezultati navedeni u ovom poglavlju predstavljeni su u radu Smole (2015).

3.5 Trajektorije crnih rupa u analickom potencijalu haloa
tamne materije

Na slici 3.5.1 predstavljena je evolucija razmatranih haloa tamne materije. Rast haloa
izra¢unat je uz pomo¢ koda iz rada van den Bosch et al. (2014). Crna puna linija
predstavlja rast Haloa 1, dok je plavom isprekidanom linijom prikazan Halo 2. Oba
haloa se nalaze u izolaciji i samim tim rastu akrecijom hladnog gasa iz filamenata tamne
materije.

Na slikama 3.5.2 1 3.5.3 prikazano je rastojanje crne rupe od centra haloa na z = 0 u

funkciji brzine gravitacionog uzmaka Vi i crvenog pomaka kada je crna rupa izbacena 22,

2Evolucija parametra « za Ainasto profil preuzeta je iz rada Dutton & Maccio (2014) gde autori
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Slika 3.5.1: Masa haloa u funkciji od crvenog pomaka. Crna puna i plava isprekidana

linija predstavljaju evoluciju Haloa 1 i Haloa 2, redom. Izvor: Smole (2015).

za Halo 11 Halo 2, redom. Trajektorije crnih rupa su racunate u evoluiraju¢em i statickom
potencijalu za NFW (desni panel) i Ainasto (levi panel) raspodelu gustine tamne materije,
za Halo 1 (slika 3.5.2) i Halo 2 (slika 3.5.3). Belim punim linijama predstavljena je brzina
napustanja haloa.

U slucaju statickog NF'W potencijala, gravitaciona jama je duboka c¢ak i na visokim
crvenim pomacima i umerene brzine uzmaka ne mogu da izbace crnu rupu iz mati¢nog
haloa. Crne rupe izba¢ene iz centra Haloa 1 (Haloa 2) vrati¢e se u dno potencijalne
jame ako je brzina gravitacionog uzmaka Vi < 500 km/s (Vi < 1350 km/s), nezavisno od
crvenog pomaka. Brzina uzmaka potrebna za izbacivanje crne rupe iz Haloa 1 (Haloa 2)
opisanog Ainasto profilom gustine je Vi ~ 370 km/s (Vi ~ 850 km/s).

Sa slike 3.5.1 se vidi da haloi tamne materije rastu priblizno dva reda veli¢ine od crvenog
pomaka z = 7 do z = 0. Ako se ta evolucija uzme u obzir, haloi na visokom crvenom
pomaku imaju malu masu u odnosu na staticki sluc¢aj, tako da polozaj crnih rupa na

z = 0 zavisi od crvenog pomaka izbacivanja crne rupe, 2. Brzina gravitacionog uzmaka

prikazuju kako se o menja od z = 5 do z = 0, pa su samim tim i trajektorije crnih rupa u Ainasto
evoluirajuéem potencijalu ra¢unate za isti interval crvenih pomaka, dok je u ostalim slu¢ajevima razmaran

interval z, = [0, 7].
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neophodna da izbaci crnu rupu iz Haloa 1 (Haloa 2) menja se od 300 km/s (725 km/s) na
z =7 do 500 km/s (1200 km/s) na z = 1 u slu¢aju NFW profila gustine i od 200 km/s

(350 km/s) na z =5 do 280 km/s (600 km/s) na z = 1 u slu¢aju Ainasto potencijala.

evol. NFW potencija

@
IS
X,
>
vezane orbite
r [Mpc]
| . |
0 1 2 3 4 5 6 7 8 9 10 11 12
1000 T T T T T
900 stat. NFW potencijal

7
IS
=2
>

vezane orbite

V, [kmis]

V, [km/s]

vezane orbite

evol. Einasto potencijal

vezane orbite

stat. Einasto potencijal

Slika 3.5.2: Rastojanje izbacene crne rupe od centra Haloa 1 na na z = 0 u funkciji od

Vk 1 2x. Gornji paneli predstavljaju evoluirajuéi NFW (desni panel) i Ainasto (levi panel)

potencijal, dok donji paneli prikazuju staticki NFW (desni panel) i Ainasto (levi panel)

potencijal. Belim punim linijama prikazana je brzina napustanja haloa. Rastojanje crne

rupe od centra haloa r[Mpc]| je prikazano razli¢itim bojama, datim na skali iznad svakog

panela. Izvor: Smole (2015).
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Slika 3.5.3: Isto kao i slika 3.5.2, za Halo 2. Izvor: Smole (2015).

Brzina napusStanja haloa je ~ 30% manja za stati¢ki Ainasto profil nego za staticki
NFW profil i ~ 50% manja za evoluiraju¢i potencijal. Za datu masu haloa tamne materije
Ainasto i NFW profili se razlikuju na malim rastojanjima od centra haloa gde Ainasto
profil predvida pli¢u potencijalnu jamu i samim tim manju brzinu napustanja.

Na slikama 3.5.2 i 3.5.3 se moze primetiti oStra granica izmedu crnih rupa koje se
vracaju u centar haloa i crnih rupa na rastojanju od ~ 1 Mpc od centra haloa. To
je posledica koriS¢enja potencijala koji isklju¢ivo potice od haloa tamne materije. U
slucaju da brzina koju crna rupa dobije usled gravitacionog uzmaka nije dovoljno velika

da potpuno izbaci crnu rupu iz haloa tamne materije, crna rupa ¢e se nakon nekoliko
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Slika 3.5.4: Razlika izmedu rastojanja izbacCene crne rupe od centra haloa na z = 0 u
slu¢aju statickog i evoluirajué¢eg NFW /Ainasto potencijala u funkeciji od Vi i z.. Gornji
paneli prikazuju Halo 1, a donji paneli Halo 2. Belim punim linijama prikazana je brzina
napuStanja haloa za staticki i evoluirajuc¢i potencijal. Razlika izmedu pozicije crne rupe
u slucaju statickog i evoluiraju¢eg potencijala, Ar[Mpc], prikazana je razli¢itim bojama,

datim na skali iznad svakog panela Izvor: Smole (2015).
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oscilacija oko centra galaksije vratiti u dno potencijalne jame. U gustom centru galaksije
sila dinamickog trenja je najznacCajnija za usporavanje crne rupe. Medutim, posto su
crne rupe pracene isklju¢ivo u potencijalu tamne materije, zanemarene su interakcije sa
zvezdama i gasom koje usporavaju crnu rupu. Zbog toga se podrazumeva da crne rupe
koje se vrate u centar, ostaju u centru bez daljih oscilacija oko jezgra galaksije.

Na slici 3.5.4 uporedeno je rastojanje izbacenih crnih rupa u sluc¢aju statickog i evoluira-
ju¢eg NFW /Ainasto potencijala. Na slici je prikazana razlika izmedu pozicije crne rupe
na crvenom pomaku z = 0 u funkciji brzine gravitacionog uzmaka Vi i crvenog pomaka
izbacivanja zi.. Gornji paneli predstavljaju Halol, a donji paneli Halo 2.

Kod oba haloa najveca razlika se primecuje na visokim crvenim pomacima gde evoluira-
juéi halo tamne materije ima malu masu i samim tim plitku potencijalnu jamu. Takode,
razlike se primecuju i blizu brzine napustanja haloa opisanog statickim potencijalom.

Crno obojena oblast na slici 3.5.4 predstavlja prostor parametara za koje izbacena crna
rupa ostaje u centru haloa i u slucaju statickog i u slucaju evoluirajuceg potencijala. Za
te vrednosti Vi i 2, evolucija haloa nema uticaj na poziciju crne rupe na z = 0. Bele
pune linije na slici 3.5.4 predstavljaju minimalnu vrednost brzine uzmaka potrebnu za
izbacivanje crne rupe iz evoluirajuceg haloa, na datom crvenom pomaku.

Na slici 3.5.5 prikazana je razlika rastojanja crnih rupa od centra haloa na z = 0 u
funkciji brzine uzmaka za Cetiri razli¢ita crvena pomaka (z, = 1,3,5,7) i u slu¢aju Cetiri
razli¢ita potencijala Haloa 1 i Haloa 2. Na viSim crvenim pomacima brzina uzmaka u
evoluirajuéem potencijalu ima vec¢i uticaj na konac¢no rastojanje crne rupe. Na crvenom
pomaku z = 1 evoluirajuc¢i potencijal se ne razlikuje znacajno od statickog potencijala,
tako da su konac¢na rastojanja crnih rupa u oba sluc¢aja slicna. Razlika izmedu statickog
i evoluirajuceg potencijala je izrazenija za Halo 2, koji je masivniji.

Ova razlika moze biti predstavljena i u obliku:

‘/k,stat

f(2)

gde su Vi eyol 1 Vi stat minimalne vrednosti brzine gravitacionog uzmaka neophodne da se

‘/k,evol = (3501)

crna rupa potpuno izbaci iz haloa za evoluirajuéi i staticki potencijal, a f(z) je funkcija

fitovanja. Funkcija fitovanja je kvadratni polinom sa koeficijentima:
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Slika 3.5.5: Rastojanje izbacene crne rupe od centra haloa na z = 0, za Cetiri razli¢ita

crvena pomaka izbacivanja (z, = 1,3,5,7) i za razlic¢ite oblike potencijala. Gornji panel

prikazuje Halo 1, a donji Halo 2. Izvor: Smole (2015).
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J(2)Halo1 (Halo2) = 0.01(0.02)2* — 0.01(—0.03)z + 1.05(1.07) (3.5.0.2)
za NFW profil i
J(2)Halo1 (Halo2) = —0.05(—0.03)2% + 0.42(0.23)z + 0.92(1.08) (3.5.0.3)

za Ainasto profil.

3.6 Diskusija

Halo opisan statickim NF'W potencijalom ima duboku potencijalnu jamu ¢ak i na visokim
crvenim pomacima. Brzina uzmaka potrebna za potpuno izbacivanje crne rupe (odnosno
brzina napuStanja haloa) menja se od 500 km/s za galaksiju poput Mleénog puta do
1350 km/s za masivne elipti¢ne galaksije. Za staticki potencijal brzina napustanja se ne
menja sa crvenim pomakom izbacivanja crne rupe. Ukoliko se razmatra Ainasto potencijal
brzine napustanja su manje, 370 km/s za Mleéni put i 850 km/s za elipti¢ne galaksije.

Medutim, prilikom evolucije haloa brzina napustanja se menja sa crvenim pomakom.
Kako bi crna rupa potpuno napustila halo potrebne su ~ 40% vece brzine na z = 1
nego na 2z = 7. U slucaju evoluirajuceg NF'W potencijala brzina napusStanja se menja
od 300 km/s na 2z, = 7 do 500 km/s na z, = 1 za Halo 11 od 725 km/s na 2z, = 7 do
1200 km/s na z, = 1 za Halo 2. Za Ainasto profil gustine brzine napu$tanja su manje,
200(350) km/s na z, = 51 280(600) km/s na 2z, = 1 za Halo 1 i Halo 2, redom.

Razlika izmedu statickog i evoluirajuceg potencijala je najizraZenija blizu brzine na-
pustanja haloa i na visokim crvenim pomacima. Na visokim crvenim pomacima evoluira-
juci potencijal ima plitku potencijalnu jamu i brzina gravitacionog uzmaka ima veci uticaj
na kona¢nu poziciju crne rupe.

Gravitacioni uzmak crnih rupa moze da utice na rast supermasivnih crnih rupa jer je
manja verovatnoc¢a da se izbaCene crne rupe spoje sa drugim crnim rupama. Postavlja
se pitanje koliko ¢esto crne rupe dobijaju znacajne brzine gravitacionog uzmaka. Ko-
riste¢i aproksimativne metode (Schnittman & Buonanno 2007) ili empirijske formule za

fitovanje rezultata dobijenih iz numerickih simulacija (Campanelli et al. 2007a; Baker et
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al. 2008) uz pretpostavku da parametar spina crnih rupa ima vrednost a = 0.9, da je
orijentacija vektora spina proizvoljna i da odnos masa crnih rupa u sudaru uzima vred-
nosti iz ravnomerne raspodele 0.1 < ¢ < 1, dobijena je funkcija raspodele gravitacionog
uzmaka u kojoj 12, 36 i 23 % crnih rupa ima brzine > 500 km/s, a 3, 131 9 % imaju
> 1000 km/s, redom.

Na osnovu ovih procena relativno veliki broj crnih rupa moze biti potpuno izbacen iz
haloa tamne materije. U ovom modelu 500 km/s je brzina napustanja Haloa 1 opisanog
statickim NFW potencijalom, dok brzine od 300 km/s mogu da izbace crnu rupu na
z = 7. Halo 2 je masivniji i samim tim manje osetljiv na uzmak crnih rupa usled emisije
gravitacionih talasa. Samo mali broj crnih rupa sa najve¢im brzinama uzmaka mogu da
napuste staticki NFW potencijal gde je brzina napustanja ~ 1350 km/s i umeren broj u
slucaju evoluiraju¢eg NFW potencijala. Sa druge strane, zbog plitke potencijalne jame
crne rupe mogu lakSe biti izbac¢ene iz haloa opisanih Ainasto profilom gustine, kako na
visokim tako i na niskim crvenim pomacima.

U razmatranim haloima nalaze se masivne galaksije u polju na crvenim pomacima
z < 1. Fakhouri et al. (2010) su koristili Milenijum (Springel et al. 2005) i Milenijum II
(Boylan-Kolchin et al. 2009) simulacije sa ciljem da se proceni stopa sudara haloa tamne
materije. Autori su pokazali da halo veli¢ine haloa Mle¢nog puta u proseku prode kroz
jedan sudar sa odnosom masa haloa u sudaru > 0.1 od crvenog pomaka z = 1 i sedam
sudara sa istim odnosom masa od crvenog pomaka z = 7. Sli¢no, halo masivne elipti¢ne
galaksije je proSao kroz jedan sudar od z = 11 devet sudara od z = 7 (slika 3.6.1, Fakhouri
et al. 2010). Na crvenom pomaku z = 1 staticki i evoluirajuéi potencijal se ne razlikuju
znacajno. Samo crne rupe sa najveéim brzinama mogu da napuste halo. Na visokim
crvenim pomacima sudari su bili ¢eséi, a pored toga 40% manje brzine uzmaka mogu
da dovedu do potpunog izbacivanja crne rupe na z = 7 §to dodatno naglasava razliku
izmedu statickog i evoluirajuceg potencijala. Rast supermasivnih crnih rupa bi mogao
biti usporen u evoluirajuéem NFW potencijalu, dok bi samo mali broj crnih rupa mogao
da bude izbacen iz haloa opisanog statickim NFW potencijalom. Ukoliko su haloi tamne
materije opisani Ainasto profilom gustine, o¢ekuje se da veéi broj crnih rupa napusti halo.

Fakhouri et al. (2010) su pokazali da je stopa sudara (broj sudara po halou po crvenom
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Slika 3.6.1: Broj sudara haloa tamne materije izmedu crvenog pomaka z i zo = 0 izrac¢unat
iz Milenijum i Milenijum II simulacija, za razli¢ite odnose masa haloa u sudaru £ > 0.3
(pune linije) i £ > 0.1 (isprekidane linije). Razli¢itim bojama su prikazane mase galaksija
nakon sudara: ~ 10'° M, (tamno plave linije), &~ 11! M, (svetlo plave linije), ~ 10 M,
(zelene linije), &~ 103 M, (narandzaste linije) i > 10 M, (crvene linije). Izvor: Fakhouri

et al. (2010).

pomaku) gotovo nezavisna od crvenog pomaka za z < 15 i da je zavisnost od mase haloa
slaba (slika 3.6.2, Fakhouri et al. 2010). Iz toga se moze zakljuciti da se funkcija mase
pomaku. Tako na primer, Halo 1 u ovom modelu na crvenom pomaku z = 5 ima masu
~ 2 x 10" Mg. Funkcija mase haloa (slika 3.6.3, Reed et al. 2003) pokazuje da su na
crvenom pomaku z = 5 haloi sa masom ~ 10'° My najbrojniji, pa samim tim njihovi
masom ~ 102 M, (masa Haloa 1 u stati¢kom potencijalu) su retki, kao i njihovi sudari. Iz
ovoga sledi da je izbacivanje crnih rupa ocekivanije u evoluiraju¢em potencijalu na visokim
crvenim pomacima jer su sudari haloa date mase najces¢i sudari i brzina napustanja haloa
je relativno niska. Slicno, Halo 2 na z = 5 ima masu od ~ 2 x 10* M. Funkcija mase

haloa predvida veliki broj sudara haloa slicne mase na datom z, dok haloa sa masom
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Slika 3.6.2: Stopa sudara haloa tamne materije po crvenom pomaku (levi panel), i po vre-
menu u Gyr (desni panel) u funkeiji crvenog pomaka, izra¢unata iz Milenijum i Milenijum
IT simulacija. Na slici je prikazana stopa sudara za razli¢ite odnose masa haloa u sudaru
(€) i za razlicite mase galaksija nakon sudara: ~ 10'° M, (tamno plave linije), ~ 1111 M
(svetlo plave linije), ~ 102 M, (zelene linije), ~ 103 My, (narandzZaste linije) i > 10 M,

(crvene linije). Izvor: Fakhouri et al. (2010).

2 x 10! Mg, ni njihovih sudara na istom crvenom pomaku nema. Ovo bi takode moglo
da utice na rast crnih rupa u evoluiraju¢im haloima. Na nizim crvenim pomacima, kako
haloi tamne materije rastu, razlika izmedu statickog i evoluiraju¢eg potencijala postaje
manje izrazena.

Masivne galaksije u proto-jatima na visokim crvenim pomacima takode imaju slicne
mase kao i razmatrani haloi. Haloi koji se nalaze u jatima galaksija su se formirali ranije
u odnosu na izolovane haloe iste mase i imaju 3-5 puta veéu stopu sudara (Gottloeber et
al. 2001). Ipak, u proto-jatu gustina je velika i samim tim izbacene crne rupe se lakse
vracaju u centar jata.

Brzina napustanja haloa sa masom 10'° My (Halo 1 na 2z = 7) je 300 km/s ukoliko je

halo opisan NFW profilom gustine. Sa slike 2.5.5 (poglavlje 2.5) se vidi da je za model u
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Slika 3.6.3: Funkcija mase haloa tamne materije za razlic¢ite crvene pomake. Pune linije
predstavljaju funkciju mase haloa na crvenim pomacima z = 0,2,5,8,15 iz rada Sheth
& Tormen (1999), kratka isprekidana linija predstavlja univerzalnu funkciju mase iz rada
(Jenkins et al. 2001), a duga isprekidana linija Pres-Sehter funkciju (Press & Schechter
1974). Izvor: Reed et al. (2003).

kome su vektori spina paralelni sa vektorom momenta impulsa orbite maksimalna brzina
uzmaka ~ 200 km/s. Samim tim, haloi koji ulaze u drvo sudara u poglavlju 2 i imaju masu
> 10'° M, nisu osetljivi na emisiju gravitacionih talasa, bez obzira na odnos masa crnih
rupa u sudaru. U slucaju sudara crnih rupa u haloima sa manjom masom, izbacivanje
crne rupe zavisi pre svega od odnosa masa crnih rupa pre sudara. Sudari crnih rupa sa
jednakim masama bi mogli da uspore rast crnih rupa iz poglavlja 2, u najmanjim haloima
na visokom crvenom pomaku. Sa druge strane, ukoliko je raspodela orijentacije vektora
spina proizvoljna moguce su veée vrednosti brzine uzmaka (slika 2.5.5-—crne linije). U
tom slu¢aju haloi sa masom > 10'° Mg, kod kojih je odnos masa crnih rupa u sudaru
q < 0.1, nikada ne dobijaju dovoljne brzine uzmaka da napuste halo, dok za vrednosti iz
intervala 0.1 < ¢ < 1 mogucnost njihovog izbacivanja zavisi od vrednosti parametra spina

crnih rupa, kao i od njegove orijentacije.
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Evolucija i rast haloa uti¢u na njihovu sposobnost da zadrze izbac¢enu crnu rupu.

Medutim, posto su vrednosti parametara od kojih zavisi brzina uzmaka slabo poznati,

neophodna su dodatna posmatranja kako bi se preciznije odredila raspodela brzina uz-

maka.

Metod opisan u ovom poglavlju je aproksimativan iz dva razloga:

(i)

Pretpostavlja se da halo raste iskljucivo hladnom akrecijom gasa. PoSto razmatrani
haloi imaju mase tipi¢ne za haloe masivnih galaksija u polju, sudari haloa se mogu
zanemariti jer u oblastima male gustine dominira akrecija kroz filamente tamne
materije. Ipak, isti interval masa haloa odgovara i haloima u proto-jatima gde su
sudari ¢es¢i. Ti sudari bi mogli da uticu, kako na rast haloa tako i na trajektorije

crnih rupa u njima.

Trajektorije crnih rupa se racunaju iskljucivo u potencijalu haloa tamne materije.
Interakcije sa zvezdama i gasom u galaksiji usporavaju izba¢enu crnu rupu i nakon
nekoliko oscilacija oko centra galaksije crna rupa se vraca u centar (npr. Merritt
et al. 2004a; Madau & Quataert 2004; Boylan-Kolchin et al. 2004; Gualandris &
Merritt 2008; Blecha et al. 2011; Guedes et al. 2011; Sijacki et al. 2011). Kako ovaj
model ne ukljucuje gas, pretpostavlja se da crne rupe koje se vrate u centar ostaju u
centru i oscilacije se zanemaruju. Kao posledica takvog pristupa veé¢ina crnih rupa u
ovom modelu ili napusta halo u potpunosti ili se vraca u centar galaksije, dok je broj
crnih rupa u halou galaksije mali. Kako bi se dobili precizniji rezultati neophodno

je razmatrati i uticaj barionske komponente galaksije.
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Poglavlje 4

Gravitacionl uzmak crnih rupa u
analitickom 1 numerickom potencijalu

galaksije

U ovom poglavlju pracene su trajektorije crnih rupa u analitickom i numeri¢kom potenci-
jalu galaksija koje se sastoje od haloa tamne materije, centralnog ovala i diska. Uzeta je u
obzir iskljucivo gravitaciona interakcija, posSto gasna komponenta nije uklju¢ena. Razma-
trane su tipi¢ne galaksije sa masama 102 M i 10'* M. Navedene mase galaksija su od
posebnog znacaja za ispitivanje gravitacionog uzmaka crnih rupa jer je u slu¢aju masivni-
jih galaksija potencijalna jama duboka i samo mali broj crnih rupa sa brzinama uzmaka
2 1000 km/s mogu da napuste takve haloe, dok crne rupe sa brzinama < 100 km/s na-
pustaju galaksije sa manjim masama. Pored toga, iz o¢ekivane raspodele brzina uzmaka
(Blecha et al. 2016) se moze videti da su upravo brzine iz intervala Vi = [100, 1000] km /s
najées¢e. Na osnovu odnosa masa galaksija u sudaru, sudari se dele na velike (> 1 : 3),
srednje (od 1:3 do 1:10) i male (< 1 : 10) (Roser 2006). Sa ciljem da se ispita uticaj
razli¢itih sudara na trajektorije crnih rupa u ovom poglavlju su razmatrane galaksije koje
nastaju nakon velikih (1:1) i nakon malih (1:10) sudara. Ispitani su slucajevi kada je iz
centra galaksije nakon sudara izbaCena crna rupa sa masom Mpy = %, Sto predstavlja
oCekivanu masu supermasivne crne rupe na osnovu Mgy — My, relacije (Ferrarese 2002),

. M, “ . . o . ..
kao i Mpy = 5&*, Sto je maksimalna ocekivana masa crne rupe na osnovu argumentacije
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opisane u poglavlju 2.4 iz koje sledi da masa crne rupe ne prelazi ~ 0.08% mase haloa.
Za svaki od ovih sluc¢ajeva konstruisani su analiti¢ki i numericki modeli galaksija u ¢ijem
je potencijalu ispitano kretanje crnih rupa sa razli¢itim brzinama gravitacionog uzmaka.
Najpre je reprodukovan analiticki model galaksija opisan u radu Blecha et al. (2016), a
zatim se dobijeni rezultati porede sa numerickim modelima sa ciljem da se proveri kako
preraspodela mase unutar galaksije tokom sudara uti¢e na sposobnost galaksije da zadrzi

crnu rupu.

4.1 Analiticki modeli galaksija

Prilikom konstruisanja analitickog modela galaksija prac¢en je model predstavljen u radu
Blecha et al. (2016). Autori su na osnovu karakteristika galaksija iz Ilustris kosmoloske
simulacije razvili analiticki model izbacivanja crnih rupa iz galaksija. Crnim rupama iz
simulacije pripisana je pretpostavljena raspodela amplitude i orijentacije vektora spina
pre sudara na osnovu koje je izra¢unata brzina gravitacionog uzmaka. Nakon toga, au-
tori su konstruisali analiticke modele galaksija posle sudara na osnovu osobina galaksija
pre sudara preuzetih iz Tlustris simulacije i pratili trajektorije crnih rupa u analitickom
modelu. Mi smo preuzeli njihov analiticki model potencijala galaksije nakon sudara, ¢ije
su komponente halo tamne materije, centralni oval i centralni gasni disk.

Halo tamne materije je opisan NFW profilom gustine (Navarro et al. 1997). Parametar
koncentracije haloa mase M., je izra¢unat kao (Blecha et al. 2016):

M... —0.11
_ vir 1

Zvezdana komponenta je modelovana kao centralni oval sa profilom gustine:

0.2

et (4.1.0.2)

soft

P

gde je disperzija brzina definisana kao o2 = GM.,/Ryuge (M. 1 Rpuge su masa i radijus
centralnog ovala) i 7 = Ting, gde je Ting = GMpn/ o2 radijus unutar koga je gravitacioni
potencijal odreden uticajem crne rupe.

Disperzija brzina se procenjuje iz Mgy — o relacije (McConnell & Ma 2013) za pret-

102



postavljenu masu centralne crne rupe:

log(Mpy) = 8.32 + 5.641og ( (4.1.0.3)

o
200 km/s ) -
Ukupna masa centralnog ovala takode je procenjena na osnovu mase supermasivne crne

rupe koriste¢i M, — Mpy relaciju (Marconi & Hunt 2003):

1.04
M, = 4.06 x 10'° M, Mer )
108 M,

(4.1.0.4)
Sa procenjenom disperzijom brzina i masom centralnog ovala izracunat je radijus cen-
tralnog ovala. Profil se odseca na unutra$njem radijusu R ~ GMpn/ Vf unutar koga
materija ostaje vezana za izbaCenu crnu rupu i na spoljasnjem radijusu Rpyige-

Blecha et al. (2016) su svom modelu galaksije takode dodali i gust centralni disk koji

nastaje nakon velikih sudara galaksija bogatih gasom. Disk se sastoji od hladnog gasa iz

koga se formiraju zvezde i opisan je Mastel raspodelom povrsinske gustine oblika:

Yo Ro
Y= 4.1.0.5
. (41.05)

Povrsinska gustina na Ry = 0.1 pc rac¢una se kao:
log¥ = 210g( feasst/0.1) + 12, (4.1.0.6)

gde je faasst udeo gasa iz koga se formiraju zvezde. Udeo gasa fgassr U galaksiji nakon
sudara moze se proceniti na osnovu odnosa masa galaksija koje su se sudarile (Cox et al.

2008) kao:

M,

0.5
fgas,sf =0.55 (M) s (4107)
1

gde su M; i My (M; > M,) mase galaksija u sudaru.

Profil se odseca na unutragnjem radijusu Ry i na spoljasnjem radijusu Ry = G Mgk / V3,
gde je vg = 27GYo Ry kruzna brzina Mastel diska. Masa diska Mg je procenjena na os-
novu relacije izmedu mase tamne i barionske materije u galaksiji, Mpy — Mgal, (Moster
et al. 2013, slika 4.1.1). Mg, predstavlja ukupnu masu barionske materije, tj. ukupnu
masu diska i centralnog ovala. Masa diska se dobija oduzimanjem mase centralnog ovala

od ukupne mase barionske materije dobijene iz relacije.
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log(mv,cen/MG)

log(M;,/Mo)

Slika 4.1.1: Masa centralne galaksije u funkciji mase haloa tamne materije za razli¢ite

crvene pomake. Izvor: Moster et al. (2013).

S obzirom na to da su razmatrana dva slucaja sa razli¢itim masama centralnih crnih

rupa Mgy = 1\1%;1 i Mgy = Afg;;“ za galaksiju date mase konstruisana su po dva modela kod
kojih je ukupna masa galaksije ista, ali se mase komponenata galaksije razlikuju. Razlike
poticu usled koriS¢enja relacije skaliranja za procenu disperzije brzina i ukupne mase
zvezda u centralnom ovalu. U pojedinim sluc¢ajevima relacija M, — Mgy predvida izuzetno
masivni centralni oval, tako da je ukupna masa barionske materije koja se procenjuje iz
Mpm — Mg, relacije smeStena u centralnom sferoidu i disk se zanemaruje. Parametri
koris¢eni pri konstruisanju analitickih modela galaksija prikazani su u tabeli 4.1.1.
Takode, kako udeo gasa iz koga se formiraju zvezde zavisi od odnosa masa galaksija u
sudaru konstruisani su razliciti modeli i za galaksije koje nastaju nakon velikih i nakon

malih sudara. U slucaju velikih sudara (1:1) usvojena je vrednost feass = 0.55, dok je za

male sudare (1:10) fgassr = 0.11 (Cox et al. 2008).

Mgar o1 M, . . o
Crna rupa sa masom Mpy = & ili Mpuy = & smeStena je u centar galaksije i
izbacena brzinom Vi u vertikalnom pravcu u odnosu na disk galaksije.

Prilikom racunanja trajektorije izbacene crne rupe uzeto je u obzir i dinamicko trenje
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Tabela 4.1.1: Parametri galaksija u analitickom modelu

Mgal[ Mg] | Mu[Mo] | Mpao[Mo] Cyir Maisx[M] Mpuige [Mg] o.[km/s]
1-10%2 1-107 9.60 - 10! 10.55 3.60 - 101 | 3.70 - 10° 117.16
1-10° 5.55 - 101 11.20 / 4.45 - 104 265.08
1-10 1-10° 9.87 - 10 13.55 9.22-10% | 3.38-10® 77.89
1-108 5.94 - 1010 14.32 / 4.06 - 10 176.22

koje potice od interakcije crne rupe sa zvezdama. Dinamicko trenje koje potice od
zvezda modelovano je koriste¢i Candrasekarovu formulu (Chandrasekhar 1943). Pod pret-
postavkom da zvezde imaju Maksvelovu raspodelu brzina, sila dinamickog trenja koja
deluje na crnu rupu koja se kreée brzinom vgy kroz zvezdanu komponentu galaksije ¢ija
je gustina p, je izrac¢unata iz jednacina 1.3.2.1 1 1.3.2.2, opisanim u poglavlju 1.3.2. Pri-
hvacena vrednost za logaritam In(A) je 3.1 (Blecha & Loeb 2008). Kao i u modelu Blecha
et al. (2016) zanemaruje se dinamicko trenje koje potice od interakcija izba¢ene crne rupe
sa gasom jer se pretpostavlja da je disk formiran od gasa tanak (h/r < 0.1), a crne rupe
u nasem modelu se izbacuju u vertikalnom pravcu u odnosu na disk.

Crnim rupama u analitickim modelima galaksija pripisuju se razli¢ite brzine gravita-
cionog uzmaka i trajektorije se integrale tokom Hablovog vremena ili do povratka crne
rupe u centar galaksije. Brzina napusStanja centra galaksije je definisana kao brzina pri
kojoj se crna rupa vraca u centar tek nakon 10 Gyr. Ukoliko rastojanje crne rupe od
centra galaksije postane < 0.05 kpc integracija se prekida kako bi se izbegla numericki

uneta gresSka prilikom izracunavanja pozicije crne rupe. U tom slucaju pretpostavlja se

da se crna rupa vraca u centar galaksije.

4.2 Numericki modeli galaksija

Nakon ispitivanja trajektorija crnih rupa u analitickom potencijalu galaksije, konstruisani
su numericki modeli galaksija. Do emisije gavitacionih talasa dolazi nakon sudara galaksija
i spajanja crnih rupa u njihovim centrima. Medutim, sam sudar galaksija dovodi do
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perturbacija potencijala Sto moze imati uticaj na trajektorije crnih rupa. Konstruisanje
numeric¢kih modela galaksija omoguc¢ava da se ispita kako preraspodela materije nakon
na analiticki model.

Mase galaksija u numerickim modelima su birane tako da nakon sudara galaksije koje
nastaju imaju jednake mase kao i galaksije ispitane u analitickom modelu. Prvo su simuli-
rani sudari galaksija sa razli¢itim odnosom masa (1:1 i 1:10), nakon Cega se crnoj rupi u
centru novoformirane galaksije pripisuje brzina gravitacionog uzmaka i simulira se njena
putanja u numerickom potencijalu galaksije. Za sve simulacije sudara galaksija i izbaci-
vanja crnih rupa koriséen je paralelizovani GADGET-2 kod (Springel 2005). Simulacije su

realizovane na Phobos i Fermi racunarima na Astronomskoj opservatoriji u Beogradu.

4.2.1 Izolovani modeli galaksija

Pocetni uslovi modela galaksija dobijeni su koris¢enjem programskog paketa GalactICs
(Kuijken & Dubinski 1995; Widrow & Dubinski 2005; Widrow et al. 2008). GalactICs
paket je dizajniran tako da generiSe pocetne stabilne modele galaksija proizvoljnih masa
i sa proizvoljnim brojem cestica, zadajuci pocetne pozicije i brzine Cestica svake kompo-
nente galaksije.

Galaksije se sastoje od tri komponente: haloa tamne materije, diska i centralnog ovala.
Najpre se modeluju izolovane galaksije preci ¢ije su mase komponenata birane tako da se
nakon sudara dobija galaksija sa masom 102 M i 10 Mg, sa pribliZno istim karakte-
ristikama kao i galaksije u analitickom modelu prikazane u tabeli 4.1.1. Posebno su
ispitivani veliki (1:1) i mali (1:10) sudari. Nakon sudara mase komponenata izolovanih
galaksija se sabiraju. Virijalni radijus galaksija u izolaciji ra¢una se fitovanjem profila
gustine tamne materije iz simulacije sa NF'W profilom gustine. Mase komponenata izolo-
vanih galaksija i izrac¢unati virijalni radijusi su prikazani u tabeli 4.2.1. Ukupan broj
Cestica u svakoj izolovanoj galaksiji je N = 10°, a raspodela Gestica po komponentama

zavisi od modela galaksije. Ukoliko se u galaksiji nakon sudara nalazi crna rupa sa masom

Mgy = 222 tada je Nyao ~ 5 X 10°, Nage ~ 4.5 X 107 i Npyige ~ 5 x 10, dok je u slucaju

10°
My, .
£l Nhalo ~ 6 X 105 1 Nbulge ~ 4 X 105

103

crne rupe sa Mgy =
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Tabela 4.2.1: Parametri galaksija u numerickom potencijalu. U sluc¢aju 1:1 sudara ga-

laksije preci imaju jednake komponente, dok se za 1:10 sudare galaksije preci razlikuju.

galaksija
Mga[Mg] | Mpu[ Mg sudar Mhaio| Mo] | Maisk| Mo] | Mpuige[Mo] | Ryir[kpc]
predak
1:1 4.77 - 101 1.58 - 1010 1.73-10° 165
1-107 1:10 primarna 8.73- 10 3.37-10% 3.20 - 10° 224
1-10% sekundarna | 8.91 -10'° 3.49 - 10° 3.25- 108 88
1:1 2.69 - 10! / 2.27- 104 149
1-10? 1:10 primarna | 4.95- 10! / 4.01- 10" 196
sekundarna | 5.56 - 101° / 4.46 - 101 87
1:1 4.93 - 10 4.75- 108 1.73-108 76
1-108 1:10 primarna | 8.93-10%° 8.48 - 108 3.03 - 108 90
1-104 sekundarna | 8.94-10° | 831-10" | 3.07-107 35
1:1 2.90 - 10%° / 2.04 - 10 64
1-108 1:10 primarna | 5.65-10% / 3.33 - 101 85
sekundarna | 5.35 - 10° / 3.71- 107 31

Nakon generisanja pocetnih modela galaksija predaka, njihova stabilnost se provera
koriS¢enjem GADGET-2 koda. Prilikom racunanja gravitacione sile izmedu ¢estica u simu-
laciji uvodi se duzina ublazavanja' koja predstavlja minimalno rastojanje izmedu &estica
za koje se rac¢una gravitacioni uticaj (Dehnen & Read 2011). Ispod duzine ublazavanja
gravitaciona sila divergira $to usporava kod i unosi numericki Sum. Duzina ublaZzavanja
za sve tipove Cestica u nasim simulacijama je jednaka i iznosi 0.1 kpc, Sto je empirijski
pokazano kao optimalna vrednost?.

Za svaku galaksiju pretka pustena je test simulacija u izolaciji kako bi se ispitalo da li

se tokom vremena menjaju profili gustine komponenata galaksija. Ukoliko tokom 3 Gyr

leng. softening length
2Izborom manje vrednosti duzine ublazavanja (0.01 kpc) ne primecéuju se znacajne razlike, medutim

vreme trajanja simulacija se produzava.
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ne dolazi do znacajnih odstupanja u profilima gustine, moze se zakljuciti da je galaksija
stabilna. Stabilnost galaksije je neophodno proveriti kako bismo bili sigurni da do promena
u profilima galaksija dolazi isklju¢ivo usled interakcije sa drugom galaksijom, a ne usled

nestabilnosti u samoj galaksiji.

4.2.2 Sudar galaksija

Nakon proveravanja stabilnosti svake galaksije pretka, galaksije se sudaraju. Za simulacije
sudara galaksija takode je koris¢éen GADGET-2 kod. Sudari su podeljeni na male i velike,
a u oba sluc¢aja nakon sudara nastaje galaksija sa masom 102> My, odnosno 10 M.
Pretpostavljeno je da se u centru svake galaksije nalazi po jedna supermasivna crna rupa
koja je smeStena u centar mase centralnog ovala.

Za sve simulacije koriS¢eni su isti orbitalni parametri. Galaksije su inicijalno postavljene
na paraboli¢nu orbitu (e = 1), §to je ujedno i najéeséa orbita u kosmoloskim simulaci-
jama formiranja galaksija koje su pokazale da gotovo polovina svih sudara haloa imaju
ekscentricitet e = 1+ 0.1 (Benson 2005). Na pocetku simulacije galaksije su u kontaktu,
tj. pocetno rastojanje izmedu galaksija je zbir njihovih virijalnih radijusa, Ryi;1 + Ryiro-
Rastojanje pericentra orbite galaksije prilikom prvog prolaza postavljeno je na 0.5% Ryir 1,
Sto rezultira gotovo direktnim sudarom i skra¢uje vreme trajanja simulacija. Na slici 4.2.1
dat je prikaz pocetnih uslova sudara.

Specifi¢na orbitalna energija moze se zapisati kao:

_ V_2 B G<Mgal,1 + Mga1,2)
2 r ’

€ (4.2.2.1)

gde je V relativna orbitalna brzina, a r rastojanje izmedu galaksija. Za paraboli¢ne orbite

(e = 0) iz prethodne jednacine sledi da u svakoj tacki orbite vazi:
rV? = 2G(Mgai1 + Mgar2) = const. (4.2.2.2)

U nasem modelu primarna galaksija je fiksirana, a sekundarnoj galaksiji se u pravcu

pericentra saopStava pocetna brzina:

2G (M1 + M,,
%F¢mg“+@ﬂ (4.2.2.3)

Ryivq + Ryir 2
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Slika 4.2.1: Pocetni uslovi za simulaciju sudara galaksija.

U zavisnosti od modela galaksije, pocetne brzine imaju vrednosti u intervalu Vi, =
[160, 175] km/s za galaksiju koja nakon sudara ima masu Mg, = 10'2M,,, odnosno Vi =
75,85] km/s za galaksiju sa masom Mg, = 10" M. Iako su galaksije postavljene na
paraboli¢nu orbitu, interakcije izmedu galaksija dovode do promene orbite i uzastopnih
prolaza kroz pericentar. Usled plimskih sila pri svakom prolazu jedan deo ¢estica prestaje
da bude gravitaciono vezan za ostatak galaksije, stoga se prilikom racunanja rastojanja
izmedu centara galaksija razmatra samo centralnih 5% Cestica iz centralnih ovala primarne
i sekundarne galaksije. Tih 5% destica odreduju centar mase galaksije, kao i polozaj
supermasivne crne rupe u svakoj od galaksija u sudaru.

Smatra se da je sudar zavrSen kada se ispune dva uslova: rastojanje izmedu cen-
tralnih 5% dcestica je < 1 kpc i rastojanje apocentra orbite tokom narednih prolaza ne
prelazi ~ 10 kpc. U slucaju sudara galaksija jednakih masa spajanje centralnih ovala
je brz proces; kada se jednom nadu na rastojanju r,ei < 1 kpc rastojanje apocentra

pri slede¢im prolazima takode brzo postaje r,p, < 1 kpc. Proces spajanja galaksija sa
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odnosom masa 1:10 je sporiji i nakon prvog prolaza na r,qi < 1 kpc apocentar orbite
ostaje na rap, ~ 10 kpc. Razlog tome je nedostatak gasa u simulacijama koji ima znacajan
uticaj na dinamiku sudara unutar poslednjih ~ 10 kpc. U simulacijama sudara galaksija
sa odnosom masa 1:10 kod kojih je uzet u obzir uticaj gasa pokazano je da od trenutka
kada rastojanje izmedu crnih rupa postane < 1 kpc vreme potrebno za spajanje crnih
rupa iznosi < 1 Gyr (Capelo et al. 2015). Kako bi se nadomestio problem nedostatka
gasa, kao i rezolucije neophodne da se odredi precizan trenutak kada emisija gravitacionih
talasa preuzima kontrolu nad evolucijom dvojnog sistema crnih rupa, njihovo spajanje
se odlaze za dodatnih 0.1 Gyr/q gde je ¢ odnos masa crnih rupa u sudaru. Ovde se
pretpostavlja da odnos masa crnih rupa prati odnos masa galaksija u sudaru, odnosno da
je za velike sudare odnos masa crnih rupa u svakoj od galakisja 1:1, dok je taj odnos za
male sudare 1:10. Tako se u slucaju velikih sudara trenutku kada rastojanje izmedu crnih
rupa postane manje od lkpc dodaje 0.1 Gyr, dok se za male sudare, kod kojih spajanje
crnih rupa traje duze, dodaje 1 Gyr. Ovakav pristup primenjen je i u radu Blecha et al.
(2016) gde autori pretpostavljaju da je od trenutka kada rastojanje izmedu crnih rupa
postane manje od duzine ublazavanja u Ilustris kosmologkim simulacijama (0.1-1 kpc)
njihovo kona¢no spajanje odlozeno za dodatnih 0.1 Gyr/q.

U simulaciji 1:10 sudara galaksije sa masom My, = 10! My, u ¢ijem se centru nalazi

M, C e . .. ..
crna rupa sa masom Mpy = =2 kriterijjumi za zavrSetak sudara nisu ispunjeni tokom

10
10 Gyr. Tokom prvog prolaza kroz pericentar orbite rastojanje izmedu centralnih ovala
je < 1 kpc, medutim rastojanje sledeceg apocentra je ~ 100 kpc. U ovom slucaju nije
moguce sa sigurnosc¢u tvrditi da li bi ¢ak i u prisustvu gasa doslo do zavrSetka sudara
tokom Hablovog vremena. U numerickim simulacijama 1:10 sudara galaksija bogatih
gasom pokazano je da u pojedinim sluc¢ajevima kada je rastojanje prvog pericentra orbite
malo, kao sto je slucaj i u nasSim simulacijama, do spajanja crnih rupa ne dolazi jer
jake plimske sile prilikom prvih prolaza kroz pericentar uklanjaju gas iz manje galaksije
i sekundarna crna rupa ostaje u halou masivnije galaksije (Callegari et al. 2009, 2011).
Zarad kompletnosti rezultata i ovaj sudar je uvrséen u analizu, uz pretpostavku da se crne

rupe spajaju 1 Gyr nakon prvog prolaza kroz pericentar orbite kada se i formira dvojni

sistem. Ipak, rezultate za ovaj sudar trebalo bi prihvatiti samo uslovno.

110



4.2.3 Izbacivanje crne rupe

U trenutku spajanja crnih rupa dolazi do emisije gravitacionih talasa i crna rupa dobija

gravitacioni uzmak. U svakoj simulaciji crna rupa je predstavljena jednom cCesticom mase

Mpy = ]%Q', odnosno Mgy = 1»1%;1 koja je smeStena u centar mase centralnog ovala
novoformirane galaksije u trenutku izbacivanja crne rupe. U sluc¢aju 1:1 sudara crna rupa

je pozicionirana u centar mase izracunat u odnosu na unutragnjih 5% cestica oba centralna
ovala, dok se nakon 1:10 sudara crna rupa nalazi u centru mase 5% ¢estica centralnog ovala
primarne galaksije.

Kako bi se ispitalo koje brzine gravitacionih uzmaka mogu da izbace crnu rupu iz galak-
sije domacina, crnim rupama su saopStene razli¢ite brzine uzmaka. Prilikom pripisivanja
brzina uzmaka crnim rupama potrebno je voditi ra¢una i o srednjoj brzini cestica cen-
tralnog ovala koje se nalaze u blizini crne rupe. Da bi se dobila brzina izbacivanja crne
rupe u odnosu na centar galaksije od pripisane brzine oduzeta je srednja brzina Cestica
unutar 5 kpc od crne rupe.

Za simulacije izbacivanja crnih rupa takode je koris¢en GADGET-2 kod. Nakon odredivanja
trenutka sudara galaksija, kao i trenutka spajanja crnih rupa i izbacivanja novoformirane
crne rupe iz centra galaksije u simulaciji se prati njena trajektorija tokom 11 Gyr. Sli¢no
kao i u analitickom modelu, brzina napustanja centra galaksije je definisana kao brzina pri
kojoj se crna rupa vraca u centar nakon ~ 10 Gyr. Zbog nedostatka gasa u simulacijama,
pretpostavlja se da se crna rupa vraca u centar galaksije kada njeno rastojanje u odnosu
na centar postane < 10 kpc. Unutar centralnih 10 kpc gas utic¢e na dinamiku crne rupe i

dovodi do brzog povratka crne rupe u centar galaksije.

4.3 'Trajektorije crne rupe u analitickom i numerickom
potencijalu galaksije

Na slici 4.3.1 predstavljene su brzine napustanja za galaksije sa masom Mg, = 10" M
(gornji panel), odnosno Mg, = 10" My (donji panel) za numericki i analiticki model

galaksija. Brzine napuStanja su izracunate u odnosu na centar galaksije, tj. zahtevano
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Slika 4.3.1: Brzine napustanja crnih rupa u analitickim modelima galaksija u funkciji
brzina napustanja u numerickim modelima. Plavom bojom obelezene su crne rupe mase

Trouglovi oznacavaju ga-

M, M,
Mgy = <&, a crvenom crne rupe sa masom Mpy = T&.

105
laksije koje nastaju nakon velikih sudara (1:1), a kvadrati galaksije koje nastaju u malim

sudarima (1:10).

112



je da se izbacCena crna rupa ne vrati u centar galaksije tokom Hablovog vremena. Kako
bi se uporedile razlike kod ova dva modela prikazane su brzine napustanja u analitickim
modelima galaksija u funkciji brzina napustanja u numerickim modelima. Napominjemo

da u slu¢aju 1:10 sudara galaksije sa masom Mg, = 10'!' Mg u Cijem se centru nalazi

Meat hostoji moguénost da ne dolazi do spajanja centralnih

crna rupa sa masom My = <

ovala galaksija tokom Hablovog vremena, te bi u celoj analizi rezultate koji se odnose na
pomenuti sluc¢aj trebalo prihvatiti sa dodatnim oprezom.

Ukoliko se medusobno uporede razli¢iti analiticki modeli sa slike 4.3.1 se primecuje

da masivnije crne rupe (Mpy = ﬁ%;l) moraju dobiti veée brzine gravitacionog uzmaka
da bi ostale izvan centra galaksije tokom Hablovog vremena. To je posledica dva efekta:
modeli galaksija sa masivnijom crnom rupom imaju znatno masivniji centralni oval i
samim tim vecu gustinu u centru; pored toga zbog kvadratne zavisnosti sile dinamickog
trenja od mase crne rupe (jednacina 1.3.2.1) masivnije crne rupe osec¢aju jaci uticaj sile
dinamickog trenja. Za masivnije crne rupe, brzine napuStanja su jednake za galaksije
koje nastaju nakon velikih i malih sudara (crveni simboli na slici 4.3.1), §to direktno
proizilazi iz prihva¢enog analitickog modela galaksija. Kako u analitickom modelu odnos

masa galaksija u sudaru utice jedino na udeo hladnog gasa u disku, a modeli galaksija sa

masivnijom crnom rupom nemaju disk, komponente tih galaksija, a samim tim i njihove

Mgal )

brzine napustanja su jednake. Sa druge strane, manje masivne crne rupe (Mpy = <&

lakse napustaju centar galaksije. Brzine napustanja za crne rupe u galaksijama koje
nastaju nakon malih i velikih sudara u ovom slu¢aju znacajno se razlikuju. Razlike poticu
usled razli¢ite mase hladnog gasa iz koga se formiraju zvezde u centralnom disku galaksije.
U slu¢aju velikih sudara galaksija bogatim gasom formira se gust centralni disk kod koga
je udeo gasa iz koga se formiraju zvezde fgssr = 0.55, dok je za male sudare taj udeo
faasst = 0.11 (jednacina 4.1.0.7, Cox et al. 2008). Usled prisustva gustog centralnog
diska brzina napusStanja nakon sudara galaksija jednakih masa je priblizno jednaka brzini
napustanja za galaksije sa masivnijom crnom rupom (plavi trouglovi na slici 4.3.1). Sa
druge strane, nakon malih sudara udeo hladnog gasa je manji, i brzine napuStanja su
manje (plavi kvadrati na slici 4.3.1).

U numerickim modelima, prilikom sudara galaksija deo potencijalne energije se predaje
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Cesticama u vidu kineticke energije. Nakon sudara, Cestice se postepeno vrac¢aju u cen-
tar novoformirane galaksije, njihova kineticka energija se transformise u potencijalnu i
u sistemu se dostize novo ravnotezno stanje u kojem potencijal odgovara analitickom.
Medutim, crna rupa se izbacuje u trenutku kada novi halo jos uvek nije virijalizovan §to
utic¢e na njenu trajektoriju.

Medusobnim poredenjem brzina napustanja za razli¢ite numericke modele galaksija, sa
slike 4.3.1 se vidi da su brzine napustanja galaksija koje su formirane nakon velikih sudara
manje nego nakon malih sudara. Tako su kona¢ne mase galaksija jednake, transformacija
potencijalne energije u kineticku je izrazenija nakon velikih sudara, pa je samim tim i
brzina napustanja u tom slucaju manja. Masivnije crne rupe, kao i u analitickim mode-
lima, imaju vece brzine napuStanja zbog prisustva masivnijeg centralnog ovala i uticaja
sile dinamickog trenja.

Ukoliko se uporede numericki sa analitickim modelima, vidi se da su u numeric¢kim
modelima generalno potrebne manje brzine gravtacionog uzmaka kako bi crne rupe tra-
jno napustile centar galaksije, u odnosu na analiticki model. U numerickim modelima
crna rupa se izbacuje pre nego $to se u galaksiji nakon sudara uspostavio novi stabilan
potencijal koji bi odgovarao izolovanom analitickom potencijalu. Izuzetak je crna rupa
sa masom 10” My, u galaksiji mase 10'2 Mg, koja nastaje malim sudarom galaksija; u tom
slu¢aju je brzina napustanja u numerickom modelu neznatno vec¢a nego u analitickom
modelu (plavi kvadrat na gornjem panelu slike 4.3.1). Medutim, ovde je u pitanju mali
sudar koji ne unosi znacajne perturbacije u potencijal primarne galaksije. Razlike izmedu

brzina napustanja u ova dva modela su najizrazenije za galaksije koje nastaju u velikim

Mgal
10°

sudarima i u ¢ijim se centrima nalaze crne rupe sa masom Mgy = (plavi trouglovi
na slici 4.3.1). Za masivnije crne rupe razlike izmedu numerickog i analitickog modela su
primetnije kod galaksije sa masom 10'* M.

Sa slike 4.3.1 se vidi da je najbitnija razlika izmedu numerickog i analitickog modela u
brzini napustanja galaksija koje nastaju u velikim i malim sudarima. Naime, u analitickom
modelu, zbog velikog udela hladnog gasa u centru galaksije nakon 1:1 sudara, potrebne su

vece brzine gravitacionog uzmaka za izbacivanje crnih rupa nego u slucaju 1:10 sudara.

Nasuprot tome, u numerickom modelu, 1:1 sudari unose znac¢ajne promene u potencijalu
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novonastale galaksije, i samim tim manje vrednosti brzine gravitacionog uzmaka izbacuju
crne rupe u odnosu na male sudare, gde je potencijal primarne galaksije samo umereno
perturbovan.

Na slici 4.3.2 prikazan je potencijal galaksije u funkciji rastojanja od njenog centra.
Punim linijama predstavljene su galaksije u numerickim modelima, a isprekidanim galak-
sije u analitickim modelima. U slu¢aju numerickih modela, crne rupe se izbacuju dok je
novi halo jo§ uvek u procesu formiranja i crne rupe ga laske napustaju. Galaksije sa ma-
sivnijim crnim rupama imaju dublju potencijalnu jamu i brzina napustanja u odnosu na
njihov centar je vec¢a. Sa druge strane, gravitacioni potencijal u analitickom modelu nije
perturbovan sudarima i njegov oblik iskljuc¢ivo zavisi od izbora modela raspodele gustine
komponenata galaksije.

Razlika izmedu gravitacionog potencijala galaksije u numerickom i analiticCkom modelu
je najvecéa na rastojanju < 1 kpc od centra. Za datu masu crne rupe, potencijalna jama u
analitickom modelu je dublja nego u numerickom, §to je izrazenije kod galaksije sa masom
Myga = 10" Mg, pa je samim tim i razlika izmedu brzina napustanja u numerickom i
analitickom modelu kod te galaksije veca (slika 4.3.1).

Na slici 4.3.3 prikazano je maksimalno rastojanje do koga izbacena crna rupa stize
tokom Hablovog vremena, u zavisnosti od brzine gravitacionog uzmaka. Brzine su birane
tako da predstavljaju Vi = 0.2,0.4,0.6,0.8,1.0 x V., gde je Vi brzina napustanja u
odnosu na centar galaksije, za numericke (gornji paneli) i analiticke (donji paneli) mode-

le. U analitickim modelima crne rupe koje dobijaju male brzine gravitacionog uzmaka

(Vi/Vese S 0.4 za galaksiju mase Mgy = 10 Mg i Vi/Vee S 0.6 za galaksiju mase
Mg = 10" Mg) ostaju unutar centralnih ~ 1 kpe, dok u numerickim modelima crne

rupe sa istim brzinama stizu do ~ 10 kpc. Samo crne rupe sa brzinama Vi /Vi > 0.8
stizu do Ryax > 100 kpc.

U numerickim modelima brzine potrebne za izbacivanje crne rupe iz centra galaksije
su manje nego za analiticke modele, a maksimalna rastojanja do kojih crne rupe stizu
su veéa. Ovo je posebno izrazeno za manje brzine gravitacionog uzmaka gde crna rupa
ostaje blizu centra galaksije, jer je i razlika izmedu gravitacionog potencijala galaksija u

numerickom i analitickom modelu najvec¢a na rastojanju < 1 kpe od centra (slika 4.3.2).
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Slika 4.3.2: Gravitacioni potencijal galaksija u numeri¢kim (pune linije) i analitickim
(isprekidane linije) modelima u funkciji rastojanja od centra galaksije. Razli¢itim bojama
oznaceni su razli¢iti modeli galaksija, u zavisnosti od mase supermasivne crne rupe, kao
i od nadina nastanka galaksije (1:1 ili 1:10 sudari). Plava isprekidana linija predstavlja
modele galaksija sa masivnijom crnom rupom koja nastaje nakon malih i velikih sudara,
jer se u analitickom modelu te galaksije ne razlikuju, $to je i razlog nedostatka zelene

isprekidane linije.
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Kako bi se dodatno istakla razlika izmedu numerickih i analitickih modela, na slici 4.3.4
prikazan je odnos izmedu maksimalnog rastojanja do koga crna rupa stize za Hablovo
vreme u numerickom i analitickom modelu (Ruyaxn/Rmaxa) U funkeiji Vi/Vese. Odnos
Rinaxn/Rmaxa s€ smanjuje sa poveéanjem Vi /Vi, dok je za Vi = Vi maksimalno ra-
stojanje do kojeg crne rupe stizu u razli¢itim modelima gotovo jednako, Ruyax n/Rmax.a ~ 1.
Najvece razlike se javljaju kod velikih sudara koji dovode do perturbacije gravitacionog
potencijala u numerickom modelu, medutim ni u tom sluc¢aju ne postoje znacajna odstu-
panja za brzine gravitacionog uzmaka koje su jednake brzini napusStanja.

Blecha et al. (2016) su koriste¢i rezultate Ilustris kosmoloskih simulacija razvili anali-
ticki model za ispitivanje osobina crnih rupa izbacenih iz centara galaksija nakon sudara.
Radi poredenja dobijenih rezultata sa rezultatima predstavljenim u radu Blecha et al.
(2016) na slici 4.3.5 prikazano je maksimalno rastojanje crnih rupa od centra galaksije u
funkeiji Vi /Vese za sve razmatrane modele galaksija. Na gornjem panelu predstavljeni su
analiticki modeli, dok su na donjem panelu predstavljeni numericki modeli. Crnom bojom
prikazane su galaksije sa masom Mg, = 10'* Mg, a crvenom bojom galaksije sa masom
Myga = 10" Mg. Plavo osencena oblast oznacava opseg maksimalnih rastojanja do kojih
stizu crne rupe izra¢unat u radu Blecha et al. (2016), za model raspodele vektora spina
crnih rupa kod koga je maksimum raspodele amplitude spina a = 0.7, sa proizvoljnom ori-
jentacijom vektora spina u odnosu na ravan orbite dvojnog sistema (,random-dry“ model,
poglavlje 1.3.3, slika 1.3.5). Minimalna masa galaksija razmatrana u radu Blecha et al.
(2016) je Mgy, = 2 x 10° Mg, dok mi radunamo trajektorije za crne rupe u galaksijama
sa masom Mg, = 101 Mg, i Mg = 10'2 M. Prilikom konstruisanja analitickih mod-
ela galaksija pracen je metod opisan u radu Blecha et al. (2016). Sa slike 4.3.5 moze se
videti da su maksimalna rastojanja crnih rupa u nasim modelima u saglasnosti sa Ryax
dobijenim u navedenom radu. Sa druge strane, R, u numerickim modelima prevazilazi
analiticke proracune za brzine gravitacionog uzmaka Vi /Ves. < 0.8.

Blecha et al. (2016) su nasli da najveéi broj crnih rupa iz Ilustris simulacije nakon
sudara galaksija dobija brzine gravitacionog uzmaka < 0.3 Vi /Vis. Upravo pri takvim
brzinama nastaju najvec¢e razlike izmedu analitickih i numerickih modela. Crne rupe

koje stizu do veéih R,.. provode viSe vremena na orbiti oko centra galaksije, te za dati
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Slika 4.3.3: Maksimalno rastojanje do koga stize izbacena crna rupa tokom Hablovog
vremena, u funkciji brzine gravitacionog uzmaka. Vrednosti brzine uzmaka za koje su
prikazani rezultati su Vi = 0.2,0.4,0.6,0.8,1.0 X Vs, gde je Vi brzina napustanja u

odnosu na centar galaksije, za svaki od razmatranih modela galaksija.
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Slika 4.3.4: Razlika maksimalnog rastojanja do kojih stize crna rupa tokom Hablovog

vremena u analitickim i numeri¢kim modelima, u funkciji Vi /Vige.

119



analiticki model

Rimaxllog pc]
N
[

O _
I M_=10"M % |
| MZZ:=10”M2§ .
-2 P T R R RS SRS
0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0 1.2
Vk/Vesc
numericki model
6 T T T T T
L LK i
I
L N i
4= _

Riaxdlog pc]
N
[

o+ _
i Mgu=10Mo % |
B Mg=10""Mg *
-2 P RS S RS S R S SR S SRR
0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0 1.2

Slika 4.3.5: Maksimalno rastojanje do koga stize izbac¢ena crna rupa tokom Hablovog
vremena, u funkciji Vi/Ves za galaksije mase Mg, = 102 M (crni simboli) i Mgy =

10" Mg, (crveni simboli). Osendene obasti na oba panela prikazuju vrednosti dobijene u

radu Blecha et al. (2016).
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odnos Vi /Vise numericki modeli predvidaju veéi broj prostorno izmestenih jezgara akti-
vnih galaksija. Pored toga, u numeri¢kim modelima su same vrednosti V. manje pa
nisu potrebne velike brzine gravitacionog uzmaka da se crne rupe izmeste izvan centra
galaksije. Rezultati navedeni u radu Blecha et al. (2016) pokazuju da crne rupe sa brzi-
nom Vi /Vese ~ 0.6 — 1 provode najvise vremena izvan centra galaksije, kao kinematicki
izmestena jezgra aktivnih galaksija. Vrednosti Ry.x do kojih za te odnose Vi /Ves. crne
rupe stizu u analitickim modelima jednake su vrednostima R,,.x za sve vezane orbite u nu-
merickim modelima. Ovo implicira da bi se mogao ocekivati ve¢i broj prostorno izmestenih
jezgara u numerickim modelima, iako zbog nedostatka gasa nije moguce precizno odrediti
vreme povratka u centar galaksije za crne rupe sa malim odnosom Vi /Veg..

Jos§ jedna znacajna razlika izmedu analiti¢kih i numerickih modela moze se uociti uko-
liko se uporede brzine napustanja galaksije domacina, sa raspodelom ocekivanih brzina
gravitacionog uzmaka. Blecha et al. (2016) su na osnovu empirijske formule dobijene iz
numerickih simulacija (jednacine 1.3.3.5-1.3.3.8) izrac¢unali raspodele brzine gravitacionog
uzmaka za razli¢ite modele raspodele spina. Njihovi rezultati su prikazani u poglavlju 1.3.3
na slici 1.3.5. Najvece brzine uzmaka se ocekuju za brzo rotirajuce crne rupe kod kojih je
vektor spina proizvoljno orijentisan u odnosu na ravan orbite dvojnog sistema, a najmanje
u slucaju kada je poravnanje vektora spina sa momentom impulsa orbite efikasno.

Ukoliko je poravnanje vektora spina crnih rupa efikasno (< 5°), brzine gravitacionog uz-
maka koje crne rupe dobijaju su uvek manje od brzina napustanja u analitickim modelima

galaksija sa masom M, = 102 Mg, dok je za galaksije sa masom M, = 10! Mg, brzina

Mga

napuStanja u opsegu date raspodele jedino u sluc¢aju crne rupe sa masom Mpy = <55

u
galaksiji koja nastaje nakon 1:10 sudara. Slitno nagim rezultatima, Blecha et al. (2016)
su nasli da u modelu u kojem su vektori spina crnih rupa pre sudara efikasno poravnati sa
vektorom momenta impulsa orbite ne dolazi do brzina uzmaka Vi /Vis. > 0.8. Nasuprot
tome, u numerickim modelima brzine gravitacionog uzmaka iz iste raspodele su dovoljne

da povremeno dovedu do dugoroc¢nog izbacivanja crne rupe iz centra svih modela galaksija

J\/{gal

sa masom Mg, = 101 M, kao i za izbacivanje crne rupe sa masom Mpy = T

iz ga-
laksije sa Mga = 10" Mg nakon velikog sudara. Sa druge strane, ukoliko crne rupe brzo

rotiraju i ukoliko je vektor spina proizvoljno orijentisan u odnosu na ravan orbite dvojnog
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sistema i u analitickim i u numerickim modelima mogu se ocekivati brzine gravitacionog

uzmaka Vi /Vege ~ 1.

4.4 Diskusija

U ovom poglavlju ispitane su trajektorije crnih rupa u analitickim i numerickim modelima
galaksija. Komponente galaksija su halo tamne materije, disk i centralni oval. Mase kom-
ponenata u analitickim i numeri¢kim modelima su jednake i odredene su na osnovu mase
supermasivne crne rupe i ukupne mase galaksije, koriste¢i M, — Mpy relaciju (McConnell
& Ma 2013) i relaciju izmedu mase tamne materije i mase barionske komponente galaksije,

Mpy — Mga (Moster et al. 2013). Razmatrane su galaksije sa masama Mg, = 10'* M i

s . . M,
Mga = 10 Mg, u &jim se centrima nalaze supermasivne crne rupe sa masom Mpy = 15;“
. M, . .. . .

i My = 5g. Posebno su ispitane galaksije koje nastaju nakon sudara sa odnosom

masa 1:1 (veliki sudari) i 1:10 (mali sudari). Za svaki od navedenih slu¢ajeva naprav-
ljeni su zasebni numericki i analiti¢ki modeli. Analiticki modeli galaksija nakon sudara
konstruisani su po uzoru na rad Blecha et al. (2016). Pocetni uslovi numerickih modela
galaksija dobijeni su koris¢enjem programskog paketa GalactICs (Kuijken & Dubinski
1995; Widrow & Dubinski 2005; Widrow et al. 2008), a za simulacije sudara galaksija i
pracenja trajektorija crnih rupa u numerickim modelima galaksija koriS¢en je paralelizo-
vani GADGET-2 kod.

Brzine napustanja u odnosu na centar galaksije definisane su kao brzine pri kojima se
crne rupe vrac¢aju u centar galaksije tek nakon 10 Gyr. lako su kona¢ne mase galaksija u
svim modelima jednake (Mgy = 10" Mg, ili My, = 10 M) brzine napustanja u odnosu
na njihov centar se razlikuju. Do razlika dolazi usled razli¢ite raspodele mase unutar

galaksije. Osnovni zakljucci su sledeéi:

e U analitickim modelima galaksije generalno imaju vece brzine napustanja u odnosu
na numericke modele gde u trenutku izbacivanja crne rupe galaksija jos uvek nema
formiran stabilan potencijal. Posto je usled sudara galaksija u numerickim mode-
lima jedan deo potencijalne energije transformisan u kineticku, dubina potencijalne

jame u analitickim modelima je veca, a razlika izmedu gravitacionog potencijala u
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analitickim i numerickim modelima je najveéa na rastojanjima < 1 kpc od centra

galaksije.

. o . M,, . , .
Galaksije sa masivnijim crnim rupama (Mpy = &) zahtevaju vece brzine napu-
Stanja, Sto je posledica veCeg uticaja sile dinamickog trenja na masivnije crne rupe,
kao i pretpostavljenog modela galaksija u kome se masivnije crne rupe nalaze u

masivnijem centralnom ovalu (M, — Mpy relacija).

U numerickim modelima veliki sudari galaksija unose vec¢e promene centralne gu-
stine i galaksije koje nastaju nakon takvih sudara imaju manje brzine napusStanja u
odnosu na galaksije koje nastaju u malim sudarima. Nasuprot tome, u analitickim
modelima pretpostavlja se da se nakon velikih sudara u centru galaksije nalazi veca
koli¢ina hladnog gasa, pa je u tom sluc¢aju brzina napustanja ve¢a nakon velikih

nego nakon malih sudara.

Crne rupe na vezanim orbitama imaju vece rastojanje apocentra u numeric¢kim
modelima. Pri brzinama gravitacionog uzmaka Vi /Ves. < 0.4 za galaksije mase
Mg = 10" Mg, odnosno Vi/Vese < 0.6 za galaksije mase My, = 10 Mg, crne
rupe ostaju unutar centralnih ~ 1 kpc u analitickom modelu, dok pri istim brzi-

nama u numeri¢kom modelu stizu do ~ 10 kpc. Pri brzinama Vi = V.. razlike su

zanemarljive.

Brzine napusStanja za crne rupe u numerickim modelima galaksije sa masom Mg, =

10'2 Mg, imaju vrednosti u opsegu Vi ~ 500 — 900 km /s, u zavisnosti od mase crne rupe

i na¢ina formiranja galaksije (mali i veliki sudari). Ukoliko je poravnanje vektora spina

crnih rupa u odnosu na ravan orbite dvojnog sistema efikasno, ne moze se ocekivati da

crne rupe cesto dobijaju dovoljne brzine uzmaka da napuste mati¢ne galaksije. Medutim,

ukoliko je orijentacija vektora spina crnih rupa proizvoljna, ¢ak i crne rupe sa masom

10° M, povremeno mogu da dobiju brzine gravitacionog uzmaka vecée od brzine napu-

Stanja galaksije (videti raspodelu brzina uzmaka na slici 1.3.5). Sa druge strane, brzine

napustanja za galaksiju sa masom Mg, = 10" My su manje, Ve ~ 150 — 370 km/s i

veéi broj crnih rupa moze dugoro¢no napustiti centar galaksije, bez obzira na raspodelu

vrednosti parametra spina crnih rupa pre sudara i njihove orijentacije.
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U ovom poglavlju pokazano je da numericki modeli galaksija koje nastaju u velikim
sudarima predvidaju najmanje brzine napustanja. Ovaj zaklju¢ak bi mogao imati nega-
tivan uticaj na rast crnih rupa u nasem modelu opisanom u poglavlju 2. Pri velikim
sudarima aktivira se akrecija gasa koja ima znacajan uticaj na njihov rast, posebno kod
crnih rupa sa masom > 107 My, (slika 2.5.3). Ipak, u naSem modelu sudari kod kojih je
zbir masa crnih rupa > 107 M, odigravaju se u haloima sa masom ~ 102 M, i pritom
imaju odnos masa ¢ < 1072 tako da se ne oc¢ekuje da na njih utice emisija gravitacionog
talasnog zracenja. Ukoliko je poravnanje vektora spina efikasno, sudar crnih rupa sa
odnosom masa 0.2 < ¢ < 1 bi mogao da dovede do izbacivanja crne rupe iz galaksije sa
masom Mg, = 10 My, samo za maksimalne vrednosti parametra spina crnih rupa, dok
bi za proizvoljnu orijentaciju vektora spina i rotaciju blizu maksimalne vrednosti to bilo
moguce za odnose iz intervala 7 x 1072 < ¢ < 1 (slika 2.5.5).

U numeri¢kim modelima oc¢ekuje se veéi broj prostorno izmestenih jezgara aktivnih
galaksija, §to je posledica nekoliko efekata. Zbog perturbacija potencijala galaksije usled
sudara, u numerickim modelima potrebne su manje brzine gravitacionog uzmaka da crne
rupe dugoro¢no napuste centar galaksije. Takode, za dati odnos Vi /Vis apocentar putanje
crne rupe je na veéem rastojanju u numerickim modelima nego u analitickim modelima,
pa je i vreme koje crne rupe provode izvan centra galaksije duze. Pored toga, posto
izbatene crne rupe sa sobom nose akrecioni disk ¢ija masa opada sa V;2, vreme trajanja
akrecije je duZe za crne rupe sa manjim brzinama u numerickom modelu, $to povec¢ava
mogucnost detekcije.

Osnovna ograni¢enja naSeg modela poti¢u od nedostatka gasa u simulacijama. Di-
namika centralnih oblasti galaksije je u znatnoj meri pod uticajem gasa, Sto u nas model

unosi slede¢a ogranic¢enja:

(i) Zbog nedostatka gasa, pretpostavlja se da se sudar galaksija zavrSava kada cen-
tralni ovali dodu na rastojanje < 1 kpc, uz zahtev da rastojanje slede¢eg apocentra
bude 7,50 S10 kpe. Nakon tog trenutka sudar se odlaze za dodatnih 0.1 Gyr za
velike sudare, odnosno 1 Gyr za male sudare. Samim tim, trenutak sudara i izbaci-
vanja crnih rupa je samo aproksimativno odreden. Praéenje procesa spajanja crnih

rupa i trenutka izbacivanja novonastale crne rupe usled emisije gravitacionog ta-
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lasnog zracenja je zahtevno ¢ak i u simulacijama sa gasom zbog problema rezolucije.
Ocekuje se da je taj proces brz u velikim sudarima galaksija bogatim gasom, dok je
prilikom malih sudara sporiji. Nakon sudara, sistem se postepeno dinamicki hladi
usled Gega se raspodela mase unutar novoformirane galaksije menja tokom vremena,
pa sam trenutak izbacivanja crne rupe moze imati uticaj na vrednosti brzina napu-
Stanja u odnosu na centar galaksije. Medutim, mali sudari kod kojih je nepreciznost
odredivanja trenutka spajanja crnih rupa izrazenija, unose manje peturbacije u po-
tencijal primarne galaksije, a promene profila galaksije nakon sudara su sporije pa

se ne ocekuju velika odstupanja.

(ii) Brzina napustanja u odnosu na centar galaksije je definisana kao brzina gravita-
cionog uzmaka pri kojoj rastojanje crne rupe tek nakon 10 Gyr postaje < 10 kpe.
Ovde se takode pretpostavlja da se crna rupa, nakon $to stigne na ovo rastojanje,

u prisustvu gasa brzo vra¢a u sam centar galaksije.

(iii) Brzine napuStanja za galaksije bogate gasom bi mogle biti vecée usled interakcija
izbacene crne rupe sa gasom u centralnim oblastima. Takode, moze se oceki-
vati da bi u tom slucaju rastojanja apocentra crnih rupa na vezanim orbitama
bila manja. Medutim, ne ocekuje se da se rezultati u prisustvu gasa kvalitativno
promene. Brzine napustanja galaksija koje nastaju u velikim sudarima su manje
nego u sluc¢aju malih sudara zbog perturbacije potencijala, a o¢ekuje se i da brzina

napusStanja raste sa masom crne rupe zbog uticaja sile dinamickog trenja.

Kako bi se preciznije odredile brzine napustanja neophodno je ponoviti isti metod koristec¢i

simulacije sa gasom.
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Poglavlje 5
Rezime 1 zakljucci

U ovoj doktorskoj disertaciji i u radovima objavljenim tokom njene izrade razmatran je
rast supermasivnih crnih rupa u kvazarima na crvenom pomaku z ~ 7 i uticaj sudara
galaksija na njihovu evoluciju. Prilikom ispitivanja parametara rasta crnih rupa u ra-
nom Univerzumu koriS¢eni su rezultati Milenijum i Milenijum-II kosmologkih simulacija.
Razvijen je metod za kombinovanje ove dve simulacije kako bi se u isto vreme dobila
dovoljno velika rezolucija po masi koja omogucava prac¢enje rasta najmanjih haloa tamne
materije na visokim crvenim pomacima, kao i dovoljna veli¢ina simulacione kutije u kojoj
se mogu formirati retki objekti kao §to je supermasivna crna rupa sa masom > 10° M
na z 2 7 (Mortlock et al. 2011).

Nasi rezultati ukazuju da je kombinacijom sudara crnih rupa i akrecije gasa moguce
formirati ovakvu crnu rupu ukoliko je tokom svake epizode akrecije efektivna vrednost
Edingtonov odnosa fiksirana na fgqq = 3.7. Posmatranja kvazara sugerisu da bi akrecija
gasa pri slicnim vrednostima Edingtonog odnosa mogla biti mogué¢a na visokim crvenim
pomacima (poglavlje 1.2.2). Ipak, pokazano je da bi na rast crnih rupa u nasem modelu
mogao uticati uzmak crnih rupa uzrokovan gravitacionim talasnim zracenjem, posto se
sudari crnih rupa uporedivih masa odvijaju u haloima male mase ¢iji potencijal nije
dovoljno jak da zadrzi crnu rupu ukoliko je njena brzina nakon sudara znacajna. U
drugom delu doktorske disertacije ispitan je uzmak crnih rupa usled gravitacionog talasnog
zraCenja u razli¢itim modelima galaksija.

U poglavlju 3 uporedene su trajektorije crnih rupa u statickom i evoluirajuéem poten-
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cijalu haloa tamne materije. Evoluirajué¢i potencijal je izracunat koriSéenjem koda van
den Bosch et al. (2014). Pokazano je da evolucija haloa tamne materije moZe znacajno
da utice na sposobnost haloa da zadrzi centralnu crnu rupu. Ukoliko halo tamne mater-
ije raste akrecijom gasa kroz filamente tamne materije, crnoj rupi u njegovom centru na
z ~ 1 potrebna je 40% veca brzina gravitacionog uzmaka kako bi trajno napustila dati halo
nego istoj crnoj rupi na z ~ 7. Tako npr. brzine napustanja haloa tamne materije poput
Mle¢nog puta, opisanog statickim NFW potencijalom, iznosi ~ 500 km /s, dok je ta brzina
~ 300 km/s na crvenom pomaku z ~ 7. Ukoliko haloi tamne materije imaju Ainasto pro-
fil gustine koji predvida manju gustinu blizu centra, brzine napustanja su manje i iznose
~ 370 km/s za staticki potencijal, odnosno ~ 200 km/s za evoluirajuc¢i potencijal. Uticaj
evolucije haloa tamne materije na rast supermasivnih crnih rupa usled sudara je posebno
znacajan ako se dobijeni rezultati stave u kontekst hijerarhijskog rasta struktura. Naime,
na visokim crvenim pomacima gde je razlika izmedu statickog i evoluirajuc¢eg potencijala
crvenim pomacima su sudari haloa manjih masa koji odgovaraju masama razmatranih
galaksija u evoluirajuc¢em potencijalu.

Prisustvo barionske komponente galaksije moze znatno da izmeni brzine napustanja
usled interakcije crne rupe sa zvezdama i gasom u galaksiji. U poglavlju 4 konstruisani
su analiticki modeli galaksija koje se sastoje od haloa tamne materije, centralnog ovala
i centralnog diska. Posebno su modelovane galaksije koje nastaju nakon velikih (1:1) i

J\Jgal

malih (1:10) sudara i u ¢ijim se centrima nalaze crne rupe sa masom Mgy = <05, odnosno

Mgy = ”fggl. Pokazano je da su za masivnije crne rupe potrebne vecée brzine uzmaka za
napustanje galaksije domacina zbog veceg uticaja sile dinamickog trenja i zbog prisustva
masivnijeg centralnog ovala. Galaksije koje nastaju u malim sudarima imaju manji udeo
hladnog gasa u centru, pa su potrebne manje brzine gravitacionog uzmaka nego u slucaju
galaksija koje nastaju u velikim sudarima. Brzine napuStanja u analitickim modelima za
galaksiju sa masom Mg, = 10 Mg imaju vrednosti od Vi ~ 650 km/s (za masu crne
rupe Mgy = 107 M, u galaksiji koja nastaje nakon 1:10 sudara), do Vi ~ 1050 km/s (za

istu masu crne rupe u galaksiji koja nastaje nakon 1:1 sudara ili za galaksije sa crnom

rupom mase Mgy = 10° M). Porede¢i ove brzine sa rezultatima dobijenim u poglavlju
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3, brzine napustanja haloa tamne materije koji je opisan statickim NF'W potencijalom i
ima masu My,, = 10" Mg, iznose ~50-75% brzine napustanja galaksija sa barionskom
komponentom (u zavisnosti od modela), odnosno ~30-45% za slu¢aj evoluirajuceg NFW
potencijala na crvenom pomaku z ~ 7.

U realnim sistemima tokom sudara galaksija deo potencijalne energije sistema se trans-
formiSe u kineticku i profil raspodele gustine u novoformiranoj galaksiji se razlikuje od
profila u izolovanim analitickim modelima. Kako bi se detaljnije ispitale trajektorije crnih
rupa u galaksijama nakon sudara, kao i uticaj sudara na evoluciju crnih rupa, u poglavlju
4 konstruisani su numericki modeli galaksija. U nizu numerickih simulacija izrac¢unate su
brzine napustanja crnih rupa izbacenih iz centra galaksija koje se formiraju u velikim (1:1)
i malim (1:10) sudarima. Posto u trenutku kada se crne rupe izbacuju, galaksija jos uvek
nema formiran stabilan potencijal koji bi odgovarao analitickom, brzine napustanja u nu-
merickim modelima su manje nego u analitickim. Razlike izmedu numerickih i analitickih
modela su detaljnije diskutovane u poglavlju 4. Za galaksiju sa masom Mg, = 10'* M,
u numerickim modelima brzine napustanja imaju vrednosti od ~ 500 km/s (za galaksiju
formiranu nakon 1:1 sudara u ¢ijem se centru nalazi crna rupa sa masom Mgy = 107 Mo)
do ~ 900 km/s (za galaksiju formiranu nakon 1:10 sudara u ¢ijem se centru nalazi crna
rupa sa masom Mgy = 10° Mg). U numeri¢kim modelima nakon velikih sudara crne rupe
imaju manje brzine napustanja nego nakon malih sudara, jer veliki sudari unose vece per-
turbacije potencijala. Brzina napustanja u prvom sluc¢aju jednaka je brzini napustanja za
staticki NFW potencijal haloa tamne materije koja je izra¢unata u poglavlju 3. Staticki
NFW potencijal ¢ini dobru aproksimaciju za brzinu napustanja galaksije formirane u ve-
likom sudaru ¢ija se centralna crna rupa nalazi na relaciji Mgy — My, (Ferrarese 2002).
U ostalim slucajevima, zbog stabilnijeg potencijala galaksije nakon malih sudara ili ma-
sivnijeg centralnog ovala u prisustvu masivnije crne rupe, brzine napustanja su veée u
numerickim modelima nego u statickom NFW potencijalu haloa tamne materije. Brzine
napu$tanja haloa u evoluirajuéem NFW potencijalu na z = 7 su jo§ manje i iznose 30-60%
brzine napusStanja u numerickim modelima.

Najveéi doprinos rastu crnih rupa u nasem modelu daju veliki sudari u kojima se

aktivira akrecija gasa, a upravo nakon takvih sudara numericki potencijal predvida na-
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jmanje brzine za izbacivanje crne rupe iz centra galaksije. Uticaj emisije gravitacionog
talasnog zracenja na rast supermasivnih crnih rupa pre svega zavisi od raspodele brzine
gravitacionog uzmaka. U nasem modelu, sudari crnih rupa jednakih masa na visokom cr-
venom pomaku su najosetljiviji na emisiju gravitacionih talasa. Takvi sudari se ve¢inom
degavaju u haloima sa masom M., < 109 M, u kojima su brzine gravitacionog uzmaka,
Vk < 100 km/s dovoljne da crne rupe trajno napuste halo. Ukoliko je poravnanje vektora
spina crnih rupa pre sudara efikasno ne ocekuju se velike brzine gravitacionog uzmaka,
medutim ¢ak i takva raspodela ima maksimum na Vi ~ 200 km/s, §to je brzina dovoljna
da uspori rast crnih rupa u nasem modelu.

Medutim, ovi prorac¢uni su napravljeni pod pretpostavkom da obe crne rupe pre sudara
imaju parametar spina blizu maksimalne vrednosti. U naSem modelu, problemati¢ni
sudari su ve¢inom sudari crnih rupa sa poc¢etnom masom 100 My koje jo§ uvek nisu prosle
kroz epizode koherentne akrecije gasa koja bi mogla da dovede do poveéanja parametra
spina. Ukoliko crne rupe ne rotiraju blizu maksimalne vrednosti brzine gravitacionog
uzmaka bi bile znatno manje pa bi se i procenat potencijalno izbacenih rupa smanjio.
Pored toga, ukoliko bi pocetne mase crnih rupa u nasem modelu bile birane iz pocetne
funkcije mase zvezda Populacije III, odnos masa crnih rupa u sudaru bi bio manji pa bi i
brzine gravitacionog uzmaka bile manje.

Sa druge strane, najveci znacaj za rast crnih rupa u nasem modelu imaju sudari crnih
rupa sa masom > 107 Mg, koji se deSavaju u masivnim haloima gde je odnos masa crnih
rupa u sudaru ¢ < 1 i oni nisu osetljivi na emisiju gravitacionih talasa. U sluc¢aju formi-
ranja supermasivne crne rupe sa masom 10° Mg na crvenom pomaku z ~ 7, u poglavlju
2 je pokazano da se dve supermasivne crne rupe sa masom > 107 My nalaze u centrima
haloa ¢ija je masa ~ 102M. Te supermasivne crne rupe su nastale u sudarima kod kojih
je odnos masa ¢ ~ 2 x 107 i ¢ ~ 1072 (slika 2.5.4). Brzina gravitacionog uzmaka za ove
crne rupe je < 1 km/s u modelu raspodele brzina uzmaka u kojem je poravnanje vek-
tora spina crnih rupa pre sudara efikasno, odnosno < 10 km/s za proizvoljnu orijentaciju
vektora spina (slika 2.5.5). Kako je u poglavlju 4 pokazano da brzina napustanja za halo
sa masom ~ 10'2 M, iznosi 2 500 km/s jasno je da ove crne rupe nisu pod uticajem

emisije gravitaciong talasnog zracenja. Samim tim, ukoliko najmanji haloi na visokim
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crvenim pomacima zadrZze crne rupe u svojim centrima, formiranje supermasivne crne
rupe u masivnijim haloima nije pod uticajem emisije gravitacionog talasnog zracenja.
Ukoliko crne rupe nakon velikog sudara dobiju brzinu gravitacionog uzmaka dovoljnu da
neko vreme provedu na orbiti oko centra galaksije, one sa sobom nose akrecioni disk tako
da se akrecija ne prekida u potpunosti, iako je ukupna koli¢ina akretovanog gasa manja
jer je masa akrecionog diska obrnuto srazmerna brzini gravitacionog uzmaka. Medutim,
ukoliko nakon velikog sudara haloa malih masa ipak dode do potpunog izbacivanja crne
rupe, istorija rasta se menja i kona¢na masa supermasivne crne rupe je manja.

Da bi se na kosmoloskim skalama precizno ispitao uticaj sudara galaksija na evolu-
ciju crnih rupa neophodne su informacije o parametru i orijentaciji spina crnih rupa
neposredno pre spajanja, za svaki sudar u drvetu sudara. Medutim, vrednosti parame-
tra spina i orijentacija vektora spina zavise od brojnih fizickih procesa, a svaka epizoda
akrecije gasa ili sudar sa drugom crnom rupom dovodi do promene njihove vrednosti. Di-
rektna detekcija gravitacionih talasa koji poti¢u od spajanja dvojnih sistema crnih rupa
bi pomogla da se vrednosti ovih parametara ogranice.

U poglavlju 3 pokazano je da u analitickim modelima evolucija haloa tamne materije
ima znacajan uticaj na sposobnost galaksije da zadrzi crnu rupu nakon sudara. Bilo bi
interesantno u buduéem radu ispitati trajektorije crnih rupa u evoluirajuéem numerickom
potencijalu. Takode, nedostatak gasa u nasim simulacijama unosi odredene nesigurnosti,
tako da je za dobijanje preciznijih rezulatata potrebno ponoviti isti metod koriste¢i sim-

ulacije sa gasom.
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Mpunor 1.

MU3jaBa o ayTopcTBY

Motnucanm-a Majaa (JaHes) Cmone

Opoj nHaekca 2022/2013

UsjaBrbyjem

[a je f[oKTopcKa AucepTaumja noj Hacnosom

dopMupare CynepMacuBHMX LPHUX pyna v yTuua cyapa ranaakcuja
Ha HUXOBY €BONYLINjY

e pesynTaT CONCTBEHOT UCTPaXWBAYKOr paaa,

e [la NpeanoXeHa AucepTauuja y LenuHu H1 y Aenosuma Huje buna npeanoxexa
3a pobuvjare OUNO koje Aunnome npema CTyAujCKMM nporpamuma Lpyrux
BMCOKOLLIKONICKUX yCTaHOBA,

e /14 Cy pe3ynTtaTn KOPEKTHO HaBeEAEHN U

e [Ja HMCaM Kpwuo/na ayTopcka npaBa U KOPUCTUO MHTENEeKTyanHy CBOjUHY
ApYrvMx nuua.

MoTnuc pokropaHpa

OU e

6.4.2017.

Y beorpagy,




Mpunor 2.

MU3jaBa O MICTOBETHOCTM WITaMMaHe U eNIeKTPOHCKe
Bep3uje AOKTOPCKOr paga

Wme 1 npeaume ayTtopa __Majaa (JaHes) Cmone

Bpoj uHpexkca  2022/2013

Cryavjcku nporpam _ ACTPOHOMM]jA M acTPOPU3UNKa

HaCﬂOB paﬂ'a dopMupare cynepMacuBHUX LPHUX pyna 1 yTuua cydapa FaﬂaKCI/lja Ha HUXOBY eBONyLUMjy

MeHTtop __ AP Mupocnas Muhunh

Motnucanw/a Majaa Cmone

M3jaBrbyjem aa je wramnaHa Bepaunja Mor LOKTOPCKOr pafa UCTOBETHA €NeKTPOHCKO)
BEp3uju KOjy cam npepao/na 3a objaBrbuBarbe Ha noprtany  [urutanHor
peno3sutopujyma YHuBep3auteta y Beorpaay.

[osBorbaBam ga ce objaBe Moju NUYHWM nodauu Be3aHu 3a Aobujare akagemckor
3Bakba AOKTOpa Hayka, kao LUTO Cy UMe W Npe3ume, roavHa u MecTto pofiewa u gatym
onbpaHe paga.

OBM nu4yHM nogjaum Mory ce o06jaBUTU Ha MpPEeXHUM CcTpaHuuama aurutande
oubnuoTeke, y eneKTpoHCKOM KaTanory u y nybnukaumjama YHusep3auteTa y beorpaay.

Motnuc aokTtopaHaa

e

Y Beorpagy, _6.4.2017. U

i/




Mpunor 3.
MUsjaBa o kopuwhekwy
Osnawhyjem YHuepauTeTcky Gubnuoteky ,Ceetosap Mapkosuh® aa y [Aurutantu

penosuTopujym YHuBepauTeTa y beorpagy yHece MoOjy AOKTOPCKy AucepTauujy nop
HacnoBoOM:

dopMuparLe CynepMacmMBHUX LIPHUX pyna v yTuua cyjapa rasakcuja
Ha HUXOBY €BONYLINjY

Koja je Moje ayTopcKo Aeno.

[lucepTaumjy ca cBuM Npunosuma npeaao/na cam y enekTpoHckoM goopmarty norogHom
3a TpajHO apxuBupame.

Mojy AOKTOPCKY AUCepTauujy noxpamweHy y urutantu peno3utopujym YHuBepauTeTa y
Beorpagy Mory 4a KopucTe CBU Koju nowTyjy oapenbe caapxare y ogabpaHom tuny
nuueHue KpeatusHe 3ajeaHuue (Creative Commons) 3a kojy cam ce oany4uo/na.

1. AyTopcTtso
2. AyTOpCTBO - HEKoMepLujanHo
@AyTOpCTBO — HekomepuujanHo — 6e3 npepane
4. AyTOpCTBO — HEKOMEPLUjanHo — AENnUTU NOA UCTUM yCrioBuma
5. AytopcTeBo — 6e3 npepage
6. AyTOopcTBO — AEenuUTU NoA UCTUM ycnosuma

(MonuMmo ga 3aoKpyXwuTe camo jedHy Of LWecT noHyheHux nuueHuu, kpatak onuc
nuueHun aat je Ha nonefuHun nucra).

MoTnuc pokropaHaa

yBeorpany‘ 642017




1. AyTtopcTtBo - [lo3BosbaBate yMHOXaBawe, AUCTpUOyLMjy W jaBHO caomniiTaBake
Oena, u npepage, ako ce HaBefe UMe ayTopa Ha HauuH oapeheH of cTpaHe ayTopa
Unun gaesaoua nuueHLe, Yak 1 'y komepumjanHe cepxe. OBO je HajcnobogHuja of CBUX
nMueHun.

2. AytopcTBO — HekomepuujanHo. [lo3BorbaBate yMHOXaBake, AUCTpubyuunjy 1 jaBHo
caonwitaBare fena, u npepage, ako ce HaBefe MMe ayTopa Ha HauvH oapefneH of
CTpaHe ayTopa unu gasaoua nuueHue. OBa nuueHUa He [03BOSbaBa KoMepLujanHy
ynoTtpeby gena.

3. AyTopcTBO - HekomepumjanHo — ©6e3 npepage. [osBorbaBaTe YMHOXaBakE,
OucTpubyumjy u jaBHO caonwiTaBawe fAena, 6e3 npomeHa, npeobnukoBawa WK
ynotpebe gena y CBOM [efny, ako Ce HaBede MMe ayTopa Ha HauduH oppeheH of
CTpaHe ayTopa unu gaBaoua nuueHue. OBa nuvueHUa He [03BOSfbaBa KOMepLMjanHy
ynoTpeby gena. Y ogHOCy Ha cBe ocTane fuLeHue, OBOM JINLIEHLOM ce orpaHuyaBa
Hajsehun obum npasa kopuwhena gena.

4. AyTOpCTBO - HekoMepuMjanHo — OenuTu nog UcTum ycrnosuma. [o3BorbaBaTte
yMHOXaBare, AUCTPUOYLIMjy 1 jaBHO caonwiTaBawe Aena, U npepage, ako ce HaBefe
UMe ayTopa Ha HauvH ofpefeH of CTpaHe ayTopa Wnv AaBaoua fMUEHLEe M ako ce
npepaga guctpmbyvpa nog WUCTOM WM CAMYHOM nuueHuoMm. OBa nuueHua He
[03BOSbaBa KoMmepuujanHy ynotpeby gena v npepaga.

5. AytopctBo — 6e3 npepage. [o3BorbaBate yMHOXaBake, AUCTPUOYLUjy U jaBHO
caonwTaBare Aena, 6e3 npomeHa, npeobnukoBama Unu ynotpebe fena y ceom geny,
ako ce HaBefe vMMe ayTopa Ha HauvH ofpeheH of cTpaHe aytopa unu gasaoua
nuueHue. OBa nuueHua Jo3BOoMbaBa KomepumjanHdy ynotpeby gena.

6. AyTtopcTBO - Jdenutu nog WCTUM ycrioBuMa. [lo3BorbaBaTe YMHOXaBake€,
ancTpmbyuujy 1 jaBHO caonwiTaBake gena, u npepage, ako ce HaBede MMe ayTopa Ha
HauMH ogpefeH of CTpaHe ayTopa wnyM fAasaoua fnuuUeHLe W ako ce npepaga
anctpubyvpa nog MCTOM unyM  CriMYHOM  nvueHuom. OBa nwvueHua [03BOrbaBa
KoMepuujanHy ynoTpeby aena wm npepaga. CnuuyHa je codpTBEPCKUM nuvLeHLama,
OJHOCHO NKLeHLLaMa OTBOPEHOT KoAa.



