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Sazetak

Siroko je prihvac¢eno da se supermasivne crne rupe nalaze u centrima masivnih
galaksija i kvazara. Pretpostavlja se da nastaju kombinacijom akrecije gasa i su-
dara sa drugim masivnim crnim rupama. Medutim, neke supermasivne crne rupe
su detektovane u vrlo ranom Univerzumu (~ 800 miliona godina). U ovom radu
koristimo "drvo sudara" haloa tamne materije iz numeric¢ke kosmoloske simulacije
da utvrdimo da li supermasivne crne rupe mogu de se formiraju tako rano poznatim
mehanizmima rasta.

Nagli smo da supermasivna crna rupa od 109Mg moze da se formira na crvenom
pomaku z = 6.2 ukoliko ima pocetnu masu 100M i akretuje na Edingtonovom
odnosu fgqq = 2.9, odnosno na crvenom pomaku z = 7.3 za istu pocetnu masu i
Edingtonov odnos frqqa = 3.2. Nagi rezultati su u skladu sa prethodno dobijenim
rezultatima da je najrealniji scenario za formiranje supermasivnih crnih rupa onaj u
kome one imaju pocetnu masu 10° — 10°M jer u tom slu¢aju nije potrebna akrecija
iznad Edingtonovog limita. Mi smo ustanovili da i sa pocetnom masom od 100Mg
moze da se formira ista supermagivna crna rupa uz Edingtonov odnos frqq ~ 3, §to
je i dalje tesko ostvarljivo, ali je verovatnije nego sto se prethodno mislilo pogotovo
u svetlu novih posmatranja kvazara kod kojih je detektovana super-Edingtonova
akrecija sli¢nih vrednosti.



1 Uvod

Postojanje supermasivnih crnih rupa predlozeno je ranih Sezdesetih godina posle ot-
kri¢a prvih kvazara (Schmidt 1963), a definitivno je potvrdeno kada je otkrivena super-
masivna crna rupa u Mle¢nom putu, Sagittarius A* (Balick & Brown 1974), ¢ija je masa
4.2 x 10°M,, (Ghez et al. 2008). Nedugo potom usledila su slicna otkri¢a i u mnogim
drugim galaksijama. Danas je poznato da se supermasivne crne rupe, sa masama izmedu
106M, i 10'°M,), nalaze u centrima svih posmatranih masivnih elipti¢nih galaksija i spi-
ralnih galaksija sa centralnim ovalom (Kormendy & Douglas 1995).

One rastu i evoluiraju zajedno sa galaksijom u kojoj se nalaze. Tokom evolucije ga-
laksija crne rupe prolaze kroz mirne i aktivne periode (Bower et al. 2006, Croton et al.
2006). Brza akrecija gasa na crnu rupu, do koje moze da dode prilikom sudara galaksija,
manifestuje se kao aktivno galakticko jezgro ili kvazar (Rees 1984, Alexander et al. 2005).
Posmatranja kvazara na z ~ 6 u ¢ijim centrima se nalaze crne rupe sa masama « 109 M,
pokazuju da su crne rupe morale da se formiraju rano i da rastu brzo (Fan et al. 2005).
Primer za takve crne rupe je kvazar od 2 x 10° M, na crvenom pomaku z = 7.1 (Mortlock
et al. 2011). Medutim, mehanizam njihovog rasta nije potpuno razjasnjen.

Osnovna ideja ovog rada je da se proveri pod kojim uslovima pocetne crne rupe iz raz-
li¢itih modela mogu da formiraju supermasivnu crnu rupu sa masom vecom od 10 M na
crvenom pomaku z > 6. Mi smo koristili podatke iz Milenijum (Millennium) IT simulacije
(Boylan-Kolchin et al. 2009) da ispitamo pod kojim uslovima moze da se formira takva
crna rupa.

1.1 Mehanizmi formiranja prvih crnih rupa

Postoje tri osnovna mehanizma formiranja prvih crnih rupa (Volonteri & Bellovary
2012): zvezde Populacije 111, direktan kolaps gasa u crnu rupu i kolaps jata zvezda. Raz-
likuju se u pocetnim masama crnih rupa i crvenom pomaku pocetka formiranja. Takode,
moguca je i kombinacija ovih mehanizama.

1.1.1 Zvezde Populacije 111

Zvezde Populacije I1T su prve zvezde koje su pocele da se formiraju na crvenom pomaku
z ~ 20. One su zapocele rejonizaciju Univerzuma, obogatile su gas tezim elementima i
moguce je da su crne rupe koje su nastale na kraju njihove evolucije porasle do super-
masivnih crnih rupa koje se posmatraju u prvih milijardu godina posle Velikog praska
(Madau & Rees 2001, Heger et al. 2003, Islam et al. 2003, Wise & Abel 2005).

Zvezde se formiraju iz obalaka gasa koji kolapsira. Oblaci gasa kolapsiraju kada se
dovoljna koli¢ina hladnog gasa akumulira u centru haloa tamne materije. Gas se hladi
u radijativnim procesima kada se sudarno ekscitovani atomi, joni ili molekuli radijativno
deekscituju i pretvore deo kineticke energije u zracenje. Sto je gas bogatiji tezim elemen-



tima, 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, u ranom Univerzumu gas se sastojao jedino od vodonika u molekulskom
obliku i male koli¢ine helijuma i litijuma, tako da oblaci nisu mogli da se efikasno hlade
i prve zvezde su mogle da budu veoma masivne. U primordijalnom gasu, molekuli vodo-
nika dovode do inicijalnog hladenja i kolapsa oblaka gasa. Hladenje je preko rotaciono-
vibracionih prelaza Hs molekula koji nastaje u reakcijama:

H+e - H +7,
H_‘I‘H—)HQ—FG*.

Numericke simulacije su pokazale da se zvezde Populacije III formiraju u haloima tamne
materije sa virijalnom temperaturom 1000 K i masom 1090, (Volker et al. 2009).

Kriti¢na masa iznad koje dolazi do kolapsa oblaka gasa je Dzinsova masa i ona zavisi
od temperature i gustine gasa kao (Volker et al. 2009):

My = 500M 55 =12, (1)
za atomski gas gustine nfem ™3], na temperaturi T[K].

Prvo se formira proto-zvezda sa masom ~ 0.01M, radijusom ~ 5 x 10'tcm, gustinom
~ 10%'em™2 i temperaturom 20000 K. Posle formiranja, proto-zvezda je okruzena obla-
kom gasa mase ~ 103M, i nastavlja brzo da raste akrecijom. Tipi¢na stopa akrecije je
1073 — 1072 M, godisnje. Kona¢na masa i evolucija zvezde zavisi od po¢etne mase oblaka
koji je kolapsirao i od mase gasa koji ucestvuje u akreciji. UV zracenje sa proto-zvezde
utic¢e na akreciju i u nekim slu¢ajevima moze da zaustavi akreciju i dalji rast proto-zvezde.
Glavni efekti koji smanjuju akreciju su fotodisocijacija Hy molekula u gasu koji se akre-
tuje, Lajman « pritisak zracenja i Sirenje HII regiona koju nastaju zbog velikog fluksa
jonizujuceg zracenja. Gas se akretuje na proto-zvezdu preko akrecionog diska. Disk je
izlozen UV zracenju i moze da se dogodi da ispari pod uticajem dejstva UV fotona. Tada
se zaustavlja akrecija (Yoshida et al. 2012).

Kona¢na masa zvezde Populacije III moze da bude u intervalu 60 — 300M, (Volker et
al. 2009), a po nekim autorima i do 1000, (Hirano et al. 2013).

Zvezde Populacije III sa masom 25M, < M, < 140Ms i M, > 260M, zavrSavaju zivot
kao crne rupe, dok zvezde sa masom 140—260M, eksplodiraju kao parno-nestabilne (pair-
instainstability) supernove i ne ostavljaju ostatak.

Medutim, neke simulacije pokazuju da zvezde Populacije 1II mozda nisu bile toliko
masivne (Turk et al. 2009, Clark et al. 2011, Stacy et al. 2012). Ukoliko dode do
fragmentacije, zvezde se formiraju kao binarni sistemi ili u grupama sa masom 10—100M,
a zvezde sa masama preko 2600 se retko formiraju (Volonteri & Bellovary 2012). Sa
druge strane, radovi poput (O’Shea & Norman 2008, Hirano et al. 2013), pokazuju da
se zvezde Populacije III formiraju usamljene, tj. jedna zvezda po halou. Uglavnom se
pretpostavlja da od zvezda Populacije IIT nastaju crne rupe od «~ 100M, (Greene 2012).

U ovom radu mi usvajamo standardni model zvezda Populacije III po kome se one
formiraju izolovane u mini-haloima tamne materije i formiraju crnu rupu mase 100M,.



1.1.2 Direktan kolaps

Drugi moguc¢i mehanizam formiranja prvih crnih rupa je direktan kolaps gasa u crnu
rupu u uslovima koji su postojali u ranom Univerzumu (Loeb & Rasio 1994, Eisenstein
& Loeb 1995, Oh & Haiman 2002). Pocetne mase crnih rupa koje nastaju direktnim
kolapsom variraju u zavisnosti od modela, ali su tipi¢ne vrednosti «~» 10* — 10°M.

Za direktan kolaps gasa u crnu rupu neophodno je da se gas neefikasno hladi kako bi
se izbegla fragmentacija i formiranje zvezda. Hladenje je neefikasno ukoliko je gas bez
metala. Pored toga, Hy molekuli takode mogu da hlade gas, tako da je potrebno Lajman-
Vernerovo zrac¢enje koje dovodi do njihove disocijacije. Lajman-Vernerovo zracenje je UV
zracenje na energijama 11.2eV < hrv < 13.6eV koje potice od prvih zvezda.

Kolaps se de$ava u haloima sa virijalnom temperaturom od Ti;; ~ 10*K i masom
10" — 10°M, na crvenom pomaku 10 < z < 20. Ukoliko je u takvim haloima spreceno
formiranje Hs molekula, gas tezi da se kondenzuje u centru i ne fragmentise se.

Barioni u halou kolapsiraju i formiraju disk u centru. Hladenje je preko atomskog
vodonika i disk je gotovo izotermalan sa temperaturom od nekoliko hiljada kelvina. 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.

Potrebno je da gas u halou tamne materije brzo izgubi moment impulsa. Globalne di-
namicke nestabilnosti, kao $to je "precka unutar precke" ("bars within bars") nestabilnost,
mogu da dovedu do kretanja gasa ka centru haloa (Shlosman et al 1989). Alternativno,
neki autori smatraju da sudari haloa uporedive mase kanaliSu gas ka centru. U tom slu-
¢aju turbulencija moze da spreci fragmentaciju i nije potrebno da gas bude bez metala
(Mayer et al. 2010, Bonoli et al. 2012).

Stabilnost diska zavisi od parametra spina haloa, Agpin, 1 koli¢ine barionske materije koja
zavrsi u disku, mgq. Deo ukupne mase haloa koji se zadrzao u disku je mg, a m, = mgq—my
je akretovana masa.

Parametar spina je mera momenta impulsa haloa:

Apin = J | E |V JGM®2 (2)

gde je J moment impulsa haloa, F totalna enrgija haloa, G gravitaciona konstanta, a M
masa haloa.

Do nestabilnosti dolazi kada parametar spina padne ispod neke grani¢ne vrednosti koja
zavisi od my.

Lokalne dinamicke nestabilnosti se opisuju Tumreovim (Toomre) parametrom. On se
moze zapisati kao (Lodato & Natarajan 2006):

j T as

Q - %Aspin%(ﬁ)l/Q(m)Q' (3)
Akretovana masa, m,, dobija se iz uslova da je Q) = Q)., gde je Q. kriti¢na vrednost iznad
koje je disk gravitaciono stabilan. Odatle sledi:

8Aspin ja T
mel- T adEr . W



Dakle, ukupna masa koja moze biti koncentrisana u sredini diska zavisi od osobina
haloa, tj. od spina haloa, vrednosti mg4, odnosa temperature gasa i virijalne temperature
i od grani¢ne vrednosti ().. Manje vrednosti spina ili ve¢e vrednosti virijalne temperature
dovode do vecée koncentracije mase u centru (Lodato & Natarajan 2006).

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

L(r,t) > Lgaa(t)(1 + 72=)7"  (5)
gde su pgas 1 praa pritisak gasa i pritisak zracenja za kvazi-zvezdu, a Lrqq je Edingtonova
luminoznost (poglavlje 1.4), (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
< 20M;, okruZena masivnim gasnim omotacem koja moze brzo da raste akrecijom gasa
iz omotaca na super-Edingtonovom limitu koji je odreden 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, (Volonteri & Bellovary 2012). Akrecija moZze ranije da
bude zaustavljena ako se gas potrosi ili ako se formiraju zvezde.

U radu Begelman (et al.) 2006 predloZen je model po kome se pre crne rupe formira
supermasivna zvezda. Potreban je brz upad gasa, preko M, godis$nje. Gas koji kolap-
sira formira kvazistati¢nu supermasivnu zvezdu sa masom 10°M koja je uravnotezena
zraCenjem. 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 male koli¢ine zvezda Populacije III bi sprecila fragmen-
taciju. 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.

Alternativni model direktnog kolapsa predvida da sudari haloa mogu da kanali§u 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 brzinom od 10 — 100M godisnje. Gas
formira disk u centru bez obzira na visoku stopu formiranja zvezda. Ne dolazi do frag-
mentacije zbog visokog termalnog pritiska i pritiska 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 108M. Gas kolapsira i formira crnu rupu mnogo
pre nego S$to bi mogao da formira zvezde, tako da nije potrebno da gas bude bez metala.
Visoka temperatura u oblaku, 7' > 107K, sprecava formiranje zvezda (Mayer et al. 2010).

U radu Bonoli (et al.) 2012 je predlozen model po kome do direktnog kolapsa gasa u
crnu rupu 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. 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°M,, jer bi takva crna rupa akretovala
gas i stabilizovala disk zracenjem.

Ukoliko su ovi kriterijumi zadovoljeni, u centru haloa se formira oblak gasa okruzen
diskom. Oblak kolapsira u supermasivnu zvezdu od koje nastaje crna rupa sa masom
«~ 10°M,. Crna rupa nastavlja da akretuje gas iz diska.

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
formiranju imaju veliku masu i lakSe mogu da dostignu 10° M u prvih milijardu godina
posle Velikog praska.

1.1.3 Kolaps jata

Tre¢i mogu¢i mehanizam formiranja pocetnih crnih rupa je kolaps jata zvezda. Mnoge
galaksije koje u centru imaju masivnu crnu rupu, imaju i centralno jato zvezda. Centralno
jato pri odredenim uslovima kolapsira i ostavlja masivnu crnu rupu.

Do kolapsa jata moze da dode na dva nacina.

1) 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 protogalaktickom disku gas kreé¢e 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 ~ 10°M,, na
crvenom pomaku z ~ 10 — 20.

Haloi u kojima se formiraju takve crne rupe su su haloi sa Ty, > 10*°K. Po ovom
modelu, potrebno je da prve zvezde zavrse svoju evoluciju. UV zracCenje 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 malo obogatile gas metalima, a metali u malim
koli¢cinama mogu da hlade gas jedino ako gustina gasa dode do neke kriti¢ne vrednosti.
Posto hladenje dovodi do fragmentacije, a fragmentacija do formiranja zvezda, zvezde
mogu da se formiraju samo u blizini centra protogalaksije gde je gustina najveca, a ne
u celom disku. Kako metali¢nost raste, kriticna gustina za frgamentaciju 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¢nost, dostigla kriti¢nu gustinu.
Sudari zvezda u gustom jatu dovode do formiranja masivne zvezde, od koje nastaje crna
rupa. Kolaps jezgra mora da se desi pre nego Sto najmasivnije zvezde sidu sa glavnog
niza (~ 2.5 miliona godina) jer ekspolzije supernovih dovode do &irenja jezgra i produzuju
vreme za interakciju. Masa jezgra koje kolpasira je oko 1073 mase celog jata. Kada se
formira crna rupa, ona je okruzena jatom zvezda i moze da nastavi da raste akrecijom.

2) 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
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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.

Binarni 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 binarnom sistemu se smanjuje usled inerakcija jer se
energija predaje trecoj crnoj rupi. To povecava njenu brzinu. Ovaj proces dodaje energiju
celom jatu crnih rupa i spre¢ava 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 signe do centra umesto da formira zvezde
dalje od centra. Masa gasa koji ucestvuje u akreciji je priblizno jednaka ili ve¢a od mase
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. Siri binarni sistemi e se razdvojiti, jer se povecava disprezija brzine, a blizi
binarni sistemi ¢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° Mg, na crvenom pomaku z > 10.

1.2 Parametri akrecije gasa

Osnovni parametri od kojih zavisi akrecija gasa na crnu rupu, a samim tim i njen rast
su Edingtonov odnos, radijativna efikasnost i vreme trajanja akrecije.

1.2.1 Edingtonov odnos

Edingtonova granica je vrednost luminoznosti pri kojoj je pritisak zracenja jednak
gravitacionom pritisku. Akrecija na Edingtonovoj granici nastaje kada je luminoznost
izvora jednaka Edingtonovoj luminoznosti.

Edingtonova luminoznost moze da se izvede ako se pode od Ojlerove jednacine u hi-
drostatickoj ravnotezi:

du _ _V _

5= —TP —-Ve=0 (6)
gde je u brzina, p pritisak, p gustina, a ® gravitacioni potencijal. Ako je pritisak zracenja
dominantan onda je:

Vp
p

K
zFrad (7)
gde je Fiaq fluks zracenja, a k neprozracnost. Za jonizovani vodonik vazi k = oy/m,. oy
je Tomsonov poprec¢ni presek za rasejanje elektrona, a m, masa protona.
Luminoznost izvora povrsine S je:



L= [yFu-dS=[,¢V®-dS. (8)

Ako se dalje pretpostavi da je neprozrac¢nost konstantna, x moze da izade ispred inte-
grala i uz koriS¢enje Poasonove jednacine i Gausove teoreme sledi:

L==%[,VP-dS = £ [, V2V = 48 [ pdV = 428hle  (9)

Tk K

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

AnGMmpe _ Mc? (10)

Lgaa = ot T tgad

gde je tpgq = 47:3;% = 450 miliona godina , odnosno:

LEdd[erg/s} =1.26 X 1038Mbh[M®]. (11)

Obi¢no se pretpostavlja da luminoznost crne rupe za vreme akrecije ne moze da bude
veca od Edingtonove luminoznosti. U slucaju super-Edingtonove akrecije pritisak zracenja
je jac¢i od gravitacionog pritiska i materija je odgurnuta od crne rupe, umesto da bude
akretovana.

M, je stopa priliva materije ka crnoj rupi, a M je masa koja ide na povecanje mase
crne rupe:

AM = (1 - e)dM;,  (12)

gde je € je radijativna efikasnost (poglavlje 1.5).
Luminoznost crne rupe za vreme akrecije je:

L= GMinCQ = LEddCQ. (13)

Edingtonov odnos (feqq) je odnos luminoznosti crne rupe tokom akrecije i Edingtonove
luminoznosti za datu masu crne rupe:

fedd = L (14)

Lgga”

Kada luminoznost izvora postane jednaka Edingtonovoj luminoznosti, Edingtonov odnos
je jednak jedinici.
Stopa akrecije crne rupe za dat Edingtonov odnos je:
; 1— L

My, = ( E)]leczid Bdd (15)
Integraljenjem se dobija kona¢na masa crne rupe (Myy,) koja je na pocetku akrecije imala
masu M, :

_ ] (1_5) te—t;

My = My X eXP[%thj] (16)

gde je t¢ 1 t; je starost Univerzuma na kraju akrecije i na pocetku akrecije, redom.

Teorijski je moguce da crna rupa akretuje iznad Edingtonove granice. Edingtonova gra-
nica je zasnovana na pretpostavci da je polje zracenja sferno simetri¢no i da u akrecionom



disku nema nehomogenosti u gustini. U tom slucaju je debljina diska proporcionalna lo-
kalnom fluksu zracenja. Ukoliko luminoznost prede Edingtonov limit, disk se $iri i dolazi
do gubitka mase.

Medutim, u akrecionom disku postoje nehomogenosti u gustini na malim skalama koje
nastaju zbog tkz. "foton-mehur" ("photon-bubble") nestabilnosti (Arons 1992, Gammie
1998) koja se javlja kada se megnetohidrodinamicki talasi prostiru pod pravim uglom na
pravac prostiranja zracenja. U tom slucaju viSe zracenja moze da prode kroz oblasti sa
manjom gustinom, bez da se akrecioni disk progiri (Begelman 2002).

U radu Shen & Kelly 2012 je iz SDSS DRT! baze podataka uzet uzorak od 58 hiljada
kvazara sa ciljem da se odredi Edingtonov odnos. Nasli su da je najve¢i posmatrani
Edingtonov odnos feqq ~ 3, $to je pokazalo da kvazari, bar u nekom trenutku svoje
evolucije, mogu da akretuju iznad Edingtonove granice.

1.2.2 Radijativna efikasnost

Crne rupe se karakteriSu sa dva parametra, masom i spinom koji je mera momenta
impulsa crne rupe:

a=ch/GM3  (17)

gde je J, moment impulsa crne rupe.

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 mo-
mentom imuplsa se pove¢ava spin. To je "koherentna akrecija". Medutim, kada akrecioni
disk nije u ekvatorijalnoj ravni crne rupe, tj. kada je moment impulsa akrecionog diska
pod uglom u odnosu na moment impulsa crne rupe, to dovodi do smanjenja spina. Ako se
akrecija deSava u kratkim nekoherentnim epizodama, "haoti¢na akrecija", 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 sto ga povecava akrecija materija koja rotira u istom smeru.

Sudari crnih rupa takode uti¢u na spin. Sudari dve crne rupe uporedive mase mogu da
povecaju spin, dok mali sudari smanjuju spin (Volonteri 2007, Volonteri 2010).

Radijativna efikasnost je efikasnost pretvaranja mase mirovanja u energiju tokom akre-
cije 1 ona zavisi od spina.

Iz jednacine (16) sledi da za datu pocetnu vrednost mase crne rupe, My, $to je veca
radijativna efikasnost, potrebno je vise vremena da crna rupa dostigne odredenu masu.

Vrednosti radijativne efikasnosti idu od 0.057 za Svarcsildove crne rupe do 0.42 za
brzo rotiraju¢e Kerove crne rupe. Svarcgildova 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 efikas-
nosti su oc¢ekivane vrednosti za akreciju kroz geometrijski tanak disk, gde je visina diska
zanemarljiva u odnosu na radijus diska. Radijativna efikasnost u takvom disku je:

leng. The Sloan Digital Sky Survey, Data Release 7
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e=1-— E/MthQ (18)

gde je F vezivna energija po jedinici mase Cestice na najstabilnijoj kruznoj orbiti. Lokacija
najstabilnije kruzne orbite zavisi jedino od spina crne rupe i menja se za faktor 6 izmedu
nerotirajuce i maksimalno rotirajuée crne rupe. Sto je lokacija najstabilnije kruzne orbite
bliza horizontu, to je veca 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 u celom Uni-
verzumu, tj. ukupna masa gasa koji je ucestvovao u akreciji, sa ukupnom masom su-
permasivnih crnih rupa po jedinici zapremine u lokalnom Univerzumu. To je Soltanov
argument. Noviji radovi bazirani na Soltanovom argumentu su pokazali da je srednja
vrednost radijativne efikasnosti € > 0.1 (Elvis et al. 2002, Davis & Laor 2011, Yu 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).

Na Slici 1 je prikazana radijativna efikasnost kao funkcija crvenog pomaka. Slika je
preuzeta iz rada Li (et al.) 2012.

lpr———r——— 777

4 10°

s

w 0.1 F 2

S

8
0.01
0

Slika 1: Masa crne rupe (isprekidana linija) i radijativna efikasnost (puna linija) kao
funkcija crvenog pomaka, preuzeta iz rada Li (et al.) 2012.

1.2.3 Vreme trajanja akrecije

Vreme zivota kvazara, odnosno vreme trajanja akrecije je jedan od osnovnih parame-
tara za razumevanja evolucije kvazara i rasta crnih rupa. Ako je vreme trajanja akrecije
dugacko to bi znadilo da je samo mali broj galaksija prosao kroz fazu kvazara, a ukoliko je
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kratko onda je ve¢ina galaksija prosla kroz tu fazu. Dosadagnje vrednosti variraju izmedu
10% i 10® godina i dobijaju se iz posmatranja.

Vreme zivota kvazara moze da se proceni na vise nacina. Upotrebljava se tkz. 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 od
vrednosti radijativne efikasnosti.

Salpeterovo vreme 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:

ty=M/M =45 x 107(55)(z2=)~" (19)
ODbi¢no se uzimaju vrednosti € = 0.11 L/Lggq = 1. Posmatranja uglavnom pokazuju da je
vreme zivota kvazara uporedivo sa Salpeterovim vremenom. Ako je vreme akrecije krace
od Salpeterovog vremena onda su kvazari bili ¢esti u proslosti. Vreme akrecije zavisi od
radijativne efikasnosti, Edingtonovog odnosa i mase crne rupe (Martini 2003).

U radu Yu & Tremaine 2002 je pokazano da je vreme trajanja akrecije funkcija mase
crne rupe (Slika 2). Autori su nagli su da je srednje vreme akrecije to = 3 — 13 x 107
godina za e = 0.1 — 0.3 i 108 < Mgy < 10°M,,.

]OlO =
109 |

108 |

t(god.)

107 ¢ 3

106 L | | L L e i
108 L0 108 109 101
Mex (Ma)

Slika 2: Srednje vreme Zivota kvazara kao funkcija mase crne rupe, preuzeto iz rada Yu
& Tremaine 2002. Dve linije predstavljaju ra¢unato vreme trajanja akrecije za dve vred-
nosti radijativne efikasnosti. Puni delovi linije predstavljaju mase crnih rupa procenjene
iz posmatranja, a isprekidane linije su ekstrapolirane vrednosti. Horizontalne linije su
Salpeterovo vreme za € = 0.1 1 ¢ = 0.3.

12



2 Metod

U ovom radu se proverava pod kojim uslovima pocetne crne rupe iz razli¢itih modela
mogu da formiraju supermasivnu crnu rupu sa masom veéom od 10°M na crvenom
pomaku z > 6. Za to smo koristili Milenijum II simulaciju iz koje smo preuzeli podatke
o osobinama haloa tamne materije i njihovoj evoluciji, Sto nam je dalje posluzilo da
napravimo "drvo sudara". "Drvo sudara" prati istoriju sudara haloa od crvenog pomaka
z =19.9, kada su zabeleZeni prvi sudari, pa do crvenog pomaka z = 6.2.

Pretpostavili smo da se u svakom halou tamne materije na po¢etnom crvenom pomaku
nalazi po jedna crna rupa odredene pocetne mase. Dalje smo pratili kako se haloi sudaraju
a samim tim i njihove centralne crne rupe.

Posebno smo razmatrali male i velike sudare haloa. Sudar je veliki ukoliko je %32; >
0.3, za Myaio1 < Myaio2, gde su Myao1 1 Mpalo2 mase haloa koji su se sudarili. U slucaju
malih sudara, masa crne rupe raste spajanjem dve crne rupe i sabiranjem njihovih masa,
a u slucaju velikih sudara uracunali smo i akreciju. Prilikom akrecije, masa crne rupe
raste po jednacini (16).

2.1 Milenijum II simulacija

Milenijum IT simulacija (Boylan-Kolchin et al. 2009) je simulacija problema N-tela,
koja simulira evoluciju haloa tamne materije. Ona prati 21633 ¢estica u simulacionoj
kutiji veli¢ine L = 100h~! Mpc. Svaka Cestica ima masu 6.885 x 10°My. Na takvoj
rezoluciji haloi u kojima se nalaze patuljaste galaksije predstavljene su sa 20 cestica,
galaksije poput Mle¢nog puta sa stotinama hiljada cestica, a haloi bogatih jata galaksija
imaju preko 50 miliona ¢estica. U Milenijum II simulaciji je korig¢ena A\ CDM kosmologija
sa parametrima:

Qiop = 1.0, Oy = 0.25, , = 0.045, Qp = 0.75, h = 0.73, 05 = 0.9, n, =1,
gde je h Hablova konstanta na crvenom pomaku z=0, u jedinicama 100kms 'Mpc ™, oy
je amplituda korena srednje kvadratne vrednosti linearnih fluktuacija mase u sferama
dijametra 8Mpc na crvenom pomaku z = 0, a ng je spektralni indeks za primordijalni ste-
peni zakon. Pocetni uslovi za Milenijum II simulaciju su postavljeni na crvenom pomaku
z = 127.

Milenijum II simulacija koristi GADGET-3 kod. Simulacija je pusStena na IBM Power-
6 racunaru u Max-Planck racunarskom centru u Nemackoj. Za celu simulaciju je bilo
potrebno 1.4 miliona CPU ? sati, a za simulaciju od crvenog pomaka z = 127 do z = 6
bilo je potrebno 10% ukupnog CPU vremena.

Haloi tamne materije u simulaciji su identifikovani uz pomo¢ FOF? algoritma (Springel
et al. 2001). U svakom halou su izdvojeni podhaloi korig¢enjem algoritma SUBFIND?
(Springel et al. 2001). Kao podhalo se karakterise svaka gravitaciono vezana struktura

2eng. central processing unit
3eng. friends-of-friends
4eng. subhalo finder
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sa najmanje 20 Cestica.

Evolucija haloa tamne materije je napravljena na nivou podhaloa. Svaki podhalo moze
da ima najvise jedan "podhalo potomak". "Podhalo potomak" se trazi tako $to se zahteva
da sve cestice nekog podhaloa pripadaju jednom podhalou na slede¢em snimku. Ukoliko
se desi da se Cestice jednog podhaloa nadu u vise podhaloa tada se racuna njihova vezivna
energija i "podhalo potomak" je onaj halo sa najve¢om vezivhom energijom.

Na taj nacin je povezano priblizno 590 miliona podhaloa.

Za svaki podhalo su dati podaci o crvenom pomaku, broju cestica, koordinatama,
sopstvenoj brzini, disperziji brzine, spinu i informacije o "podhalou potomku". Podacima
se pristupa preko SQL ° pretrage.

2.2 "Drvo sudara"

Iz Milenijum II simulacije smo izdvojili sve haloe koji na crvenom pomaku z = 6.2
imaju masu veéu od 10 M. Zatim smo nasli koji su njihovi "haloi preci", tj. koji haloi su
se na prethodnom snimku sudarili da bi formirali te haloe. Haloi su se sudarili ako imaju
isti "halo potomak". Taj postupak smo ponavljali sve do crvenog pomaka z = 19.9 gde su
zabelezeni prvi sudari. Tako smo nasli sve haloe koji su uc¢estvovali u formiranju izdvojenih
haloa. Sledeéi korak je bio da izracunamo koliko je svaki od tih haloa na z = 6.2 imao
ukupno malih i velikih sudara od pocetnog crvenog pomaka. Pritom smo vodili racuna
da ne pratimo samo sudare glavnog, odnosno najmasivnijeg haloa, ve¢ da ura¢unamo
sudare koje je svaki halo imao od trenutka formiranja. Sortirali smo haloe po ukupnom
broju velikih sudara i za prvih 89 haloa smo napravili "drvo sudara". "Drvo sudara"
ima strukturu predstavljenu u Tabeli 1. Isti postupak smo ponovili i za najmasivnije
haloe na crvenom pomaku z = 7.3. Takav nacin izdvajanja podataka je bio neophodan
zbog velikog broja haloa koji imaju malu masu, pa kao takvi nisu verovatni kandidati za
pronalaZenje supermasivne crne rupe od 10 M, a znatno bi otezali analizu.

Podaci o identifikatoru haloa, crvenom pomaku, broju ¢estica, koordinatama i iden-
tifikatoru "haloa potomka" su preuzeti iz Milenijum II simulacije, dok su ostali podaci
ra¢unati. Ukupan broj haloa koji ulazi u "drvo sudara" je predstavljen sa ¢ (70868 haloa),
a j je broj haloa koji se sudara i formira jedan halo na slede¢em snimku.

U Milenijum IT simulaciji snimci su pravljeni sa razmakom od Az ~ 1. Zbog toga je
Cest slucaj da veliki broj haloa ima isti "halo potomak" (do 186 haloa, j). Zbog toga
smo sudare organizovali na slede¢i nac¢in. Ukoliko dva ili vise haloa imaju isti "halo
potomak" znamo da su se sudarili. Prvo smo pronasli koji je od tih haloa najmasivniji i
njega smo oznacili kao prev_id|i], sa brojem Cestica prev_ np[,0]. Zatim smo na osnovu
comoving koordinata (z[i],yi],z|¢]) rac¢unali udaljenost ostalih haloa sa istim "haloem
potomkom" do tog najmasivnijeg, sortirali ih po udaljenosti i pretpostavili da se tim
redom sudaraju. Posle svakog sudara masa novog haloa je prev_ npli,j|. Prilikom svakog
sudara smo rac¢unali odnos masa haloa i tako sudare delili na male i velike. Sudar je veliki
ukoliko je odnos masa vec¢i od 0.3. Identifikator haloa sa kojim je najmasivniji halo imao
sudar smo zapisivali u promenljivu major id[¢,j|, odnosno minor id|i,j], a broj Cestica i
odnos masa haloa u promenljive major npli,j] i major ratio[¢,j], odnosno minor _npli,j|

Seng. Structured Query Language

14



i minor _ratio|,j].

Tabela 1. "Drvo sudara”

‘ 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
2] MITS
yli] kopokretne koordinate haloa
descendantid|i| | identifikator "haloa potomka"
prev_ id|d] identifikator najmasivnijeg "haloa pretka"
prev_ npli,j] broj ¢estica u najmasivnijem "halou pretku"
major id|s,j| identifikator haloa sa kojim je dati halo imao veliki sudar
major _npli,j] broj cestica u halou sa kojim je dati halo imao veliki sudar | racunati
major _ratiols,j| | odnos masa haloa koji su imali veliki sudar podaci
minor _id|s,j] identifikator haloa sa kojim je dati halo imao mali sudar
minor _npli,j]| broj ¢estica u halou sa kojim je dati halo imao mali sudar
minor _ratiolz,j| | odnos masa haloa koji su imali mali sudar

Slede¢i korak je bio da ra¢unamo masu crne rupe u haloima. Uzeli smo da svaki
novonastali halo ima u centru crnu rupu sa nekom pocetnom masom. Crna rupa moze
da raste u sudarima i akrecijom. Ukoliko je sudar mali, mase crnih rupa se sabiraju. U
slu¢aju velikih sudara ukljucuje se i akrecija. Akrecija se ra¢una po jednacini (16). Vreme
trajanja akrecije je preuzeto iz rada Yu & Tremaine 2002, ali ako se pre isteka tog vremena
dogodi novi veliki sudar, akrecija se prekida, mase crnih rupa se sabiraju i nastavlja se
nova akrecija.

Nakon Sto izaberemo vrednosti pocetnih parametara, pratimo rast crnih rupa kroz
"drvo sudara". Ovaj pristup se zove semi-analiticka simulacija zato $to "drvo sudara"
potice iz numericke simulacije, fizicki procesi iz analitickih formula, a modeliranje pa-
rametara rasta iz teorijskih i posmatrackih radova. Za svaki izbor vrednosti pocetnih
parametara pustamo jednu semi-analiticku simulaciju gde za grani¢ni uslov postavljamo
da kona¢na masa crne rupe mora da bude > 10 M.

2.3 Pocetne mase crnih rupa i izbor parametara

Iz jednacine (16) se vidi da kona¢na masa crne rupe zavisi od poCetne mase crne
rupe (poglavlja 1.1.1, 1.1.2 i 1.1.3), Edingtonovog odnosa (poglavlje 1.2.1), radijativne
efikasnosti (poglavlje 1.2.2) i vremena trajanja akrecije (poglavlje 1.2.3).

Za radijativnu efikasnost smo izabrali vrednost € = 0.1 kao tipi¢nu i najcesSce koris-
¢enu. Takode, radovi bazirani na Soltanovom agrumentu pokazuju da je srednja vrednost
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radijativne efikasnosti ¢ > 0.1 (Elvis et al. 2002, Yu & Tremaine 2002, Davis & Laor
2011).

Vreme trajanja akrecije smo preuzeli iz rada Yu & Tremaine 2002 gde je prikazano
kako srednje vreme trajanja akrecije zavisi od mase crne rupe za radijativnu efikasnost
€ =0.11e=0.3 (Slika 2). Na Slici 2 se vidi da je za manje masivne crne rupe, tj. one sa
masom < 107 M, vreme trajanja akrecije duze od Salpeterovog vremena za radijativnu
efikasnost ¢ = 0.1. Upravo takve crne rupe se nalaze u ve¢ini haloa tamne materije na
visokom crvenom pomaku.

Na Slici 3 smo poc¢etnu masu crne rupe i Edingtonov odnos uzeli kao slobodne parame-
tre, pri fiksiranoj vrednosti za radijativnu efikasnost € = 0.1 i vremenom trajanja akrecije
preuzetim iz rada Yu & Tremaine 2002.
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3 Rezultati

U ovom radu proveravamo pod kojim uslovima se mogu formirati supermasivne crne
rupe koje su posmatrane u ranom Univerzumu. Za to smo koristili "drvo sudara" ha-
loa tamne materije iz numericke kosmoloske simulacije. Posmatrali smo uticaj sudara i
akrecije na rast crnih rupa.

Svaka tacka na Slici 3 predstavlja rezultat jedne semi-analiticke simulacije koja pro-
izvodi supermasivnu crnu rupu sa masom > 10°M za kombinaciju parametara Edingto-
novog odnosa i pocetne mase crne rupe. Slika 3 prikazuje Edingtonov odnos kao funkciju
pocetnih masa crnih rupa. Ispitali smo za koje vrednosti ovih parametara moze da se for-
mira supermasivna crna rupa sa masom > 10°M na crvenom pomaku z = 7.3, odnosno
z = 6.2. Vrednost radijativne efikasnosti je fiksirana na ¢ = 0.1, a vreme trajanja akrecije
je preuzeto iz rada Yu & Tremaine 2002.

Sa Slike 3 se vidi da ukoliko je poc¢etna masa crne rupe 100M), $to odgovara zvezdama
Populacije 111, potrebno je da crne rupe akretuju na Edingtonovom odnosu frqq = 2.9 da
bi na crvenom pomaku z = 6.2 formirale supermasivnu crnu rupu sa masom > 109M
(crna linija). Na osnovu rada Shen & Kelly 2012 takva vrednost za Edingtonov odnos
je moguca. Oni su na osnovu posmatranja kvazara utvrdili da je najveca vrednost za
Edingtonov odnos fgqq ~ 3.

Sa druge strane, na crvenom pomaku z = 7.3 (crvena linija) potreban je Edingtonov
odnos fgqqa = 3.2, §to malo prelazi dozvoljenu vrednost. Medutim, sa Slike 1, preuzete
iz rada Li 2012, se vidi da bi se ekstrapolacijom do visokog crvenog pomaka dobilo da
radijativna efikasnost, za crne rupe sa masom < 108M,, moZe da bude manja od 0.1.
To bi verovatno spustilo vrednost Edingtonovog odnosa za crveni pomak z = 7.3 do
posmatranih vrednosti.

Takode, sa Slike 3 se vidi da su nasi rezultati konzistentni sa prethodnim radovima
koji su pokazali da je za pocetnu masu crne rupe od 10° — 10°M,, koja odgovara modelu
direktnog kolapsa, dovoljan Edingtonov odnos fgqq ~ 1 da bi se proizvela supermasivna
crna rupa.

U daljoj analizi smo se koncentrisali na dva haloa koji imaju najmasivniju crnu rupu
na crvenom pomaku z = 7.3 1 z = 6.2. Za pocetne mase crnih rupa smo uzeli 100M),
radijativna efikasnost je e = 0.1, a Edingtonov odnos je fgqq = 3.2 fraq = 2.9, za 2 = 7.3
iz=6.2 (Slika 3).
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Slika 3: Edingtonov odnos kao funkcija poc¢etnih masa crnih rupa. Prikazana je potrebna
vrednost Edingtonovog odnosa, za razli¢ite poCetne mase crnih rupa, da se na crvenom
pomaku z = 6.2 (crna linija), odnosno z = 7.3 (crvena linija) formira supermasivna crna
rupa sa masom > 10°M, uz € = 0.1.

Izdvojili smo sve haloe koji su ucestvovali u njihovom formiranju. Na Slici 4 je prikazana
masa crne rupe kao funkcija starosti Univerzuma, tj. vremena proteklog od Velikog praska.
Crne tacke predstavljaju haloe u kojima se nalazi crna rupa date mase. Plave linije prate
kako crna rupa raste u malim sudarima i povezuju crne rupe koje su se sudarile sa crnom
rupom koja se formira. Crvene linije prikazuju rast crne rupe usled akrecije. Moze
se videti da crne rupe najvise mase dobijaju posle velikih sudara, tj. akrecijom. Na
pojedinim mestima se akrecija odvija paralelno, u haloima koji evoluiraju nezavisno jedni
od drugih i tek kasnije se spajaju u jednu crnu rupu. Svi haloi zavrsavaju u jednoj tacki
koja predstavlja najmasivniju crnu rupu na datom crvenom pomaku.

T T T T T 1 T T T T 1
200 300 500 600 700 800 200 300 00 600 800 900 1000
£(10° god.) t(10° god.)

Slika 4: Masa crne rupe kao funkcija starosti Univerzuma. Na slici je prikazan rast crne
rupe usled sudara i akrecije za najmasivniju crnu rupu na crvenom pomaku z = 7.3 i
z = 6.2, uz My = 100Ms, € = 0.1, fgaa = 3.2 , odnosno fgqq = 2.9. Plavim linijama je
prikazan rast usled malih sudara, a crvenim linijama rast usled akrecije.
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Na Slici 5 je prikazana masa masivnijeg haloa u slu¢aju velikog sudara, kao funkcija
odnosa masa ta dva haloa. Crvene tacke predstavljaju velike sudare kroz koji prolazi
glavni halo, a crne tacke su veliki sudari haloa koji ¢e se tek kasnije sudariti sa glavnim.
Ova slika pokazuje da pored akrecije koja se odvija u glavnom halou, postoji veliki broj
haloa koji akretuju paralelno sa glavnim i u trenutku sudara sa glavnim haloem oni u
centru ve¢ imaju masivnu crnu rupu, a ne samo crnu rupu sa poc¢etnom masom 100M.
Ovakav pristup povec¢ava uticaj sudara, a smanjuje uticaj akrecije. Prethodni radovi su
zanemarivali mogucénost paralelne akrecije usled ¢ega je Edingtonov odnos neophodan za
rast supermasivne crne rupe u tim radovima prelazio frqq = 10. Mi smo paralelnom
akrecijom spustili Edingtonov odnos na fgqq ~ 3.
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Slika 5: Masa masivnijeg haloa u sluc¢aju velikog sudara, kao funkcija odnosa masa ta dva
haloa. Crvene tacke predstavljaju velike sudare glavnog haloa, a crne tacke su veliki sudari
haloa koji ée se tek sudariti sa glavnim. Ova slika pokazuje uticaj paralelne akrecije.

Na Slici 6 je prikazana masa haloa kao funkcija mase crne rupe u njegovom centru.
Ukoliko se pretpostavi kosmoloski odnos tamne i vidljive materije, barionska materija ¢ini
oko 10% tamne materije. Drugim re¢ima, 10% mase haloa je koli¢ina gasa koju crna rupa
moze da akretuje. Na ovoj slici se vidi da crne rupe imaju dovoljan rezervoar gasa za
akreciju i da masa crne rupe nikada ne prelazi 1% mase haloa.

Pored toga, nasi rezultati su u skladu sa posmatranjima Remco (et al.) 2012. U tom
radu je posmatrana socivasta galaksija NGC 1277 sa veoma masivhom crnom rupom u
centru. Masa galaksije je 1.2 x 10 M, a u njoj se nalazi crna rupa sa masom 1.7 x 101° M,
Sto cini 59% mase centralnog ovala. Na Slici 6 se vidi da se supermasivne crne rupe sa
masom 10° M, nalaze u haloima mase 1.3 x 1011 M i 3.1 x 101 M. Pored galaksije NGC
1277, postoji jos socivastih galaksija sa slicnim karakteristikama i pretpostavlja se da i
one imaju sli¢ne supermasivne crne rupe u centru.
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Slika 6: Masa haloa kao funkcija mase crne rupe u njegovom centru. Crne rupe imaju
dovoljan rezervoar gasa za akreciju i masa crne rupe nikada ne prelazi 1% mase haloa.

Prilikom sudara crnih rupa proizvode se gravitacioni talasi koji odnose deo impulsa
binarnog sistema i mogu da pomere njegov centar mase. Jacina uzmaka uzrokovanog gra-
vitacionim zra¢enjem zavisi od odnosa masa crnih rupa koje su se sudarile, vrednosti spina
i njegove orijentacije u odnosu na orijentaciju orbite crnih rupa, kao i od ekcentri¢nosti
orbite (Campanelli et al. 2007, Schnittman & Buonanno 2007, Baker et al 2007).

Uzmak uzrokovan gravitacionim zracenjem moze da izbaci novonastalu crnu rupu iz
haloa u kome se nalazi, ukoliko crne rupe prilikom sudara dobiju brzinu koja je veca
od brzine oslobadanja haloa (tj. najmanje brzine koju je potrebno predati objektu da
bi napustio dato gravitaciono polje). Brzine koje crne rupe dobijaju usled ovog uzmaka
mogu da idu i do ~ 4000km/s (Herrmann et al. 2007, Gonzalez et al. 2007a, Gonzalez et
al. 2007b, Campanelli et al. 2007, Schnittman & Buonanno 2007, Koppitz et al. 2007).
Medutim, ¢ak i tipi¢ne vrednosti od ~ 200km/s mogu da izbace crnu rupu iz galaksija
manjih masa (Micic et al. 2011). Na visokom crvenom pomaku haloi tamne materije
generalno imaju manje mase, pa samim tim i manje brzine oslobadanja, tako da crne
rupe sa brzinom > 150km /s mogu da napuste i najmasivnije haloe na crvenom pomaku
z > 11 (Merritt et al. 2004, Micic et al. 2006). Ovaj efekat usporava rast crnih rupa.

Na Slici 7 je predstavljena masa haloa kao funkcija odnosa masa crnih rupa u slucaju
velikog sudara. Sa te slike se vidi da problem sa nasim metodom moze da bude uzmak
uzrokovan emisijom gravitacionih talasa koji prati sudare crnih rupa. Crne rupe koje
imaju jednake mase se nalaze u haloima sa malom masom (Slika 7, desno) i lako se moze
dogoditi da budu izbacene iz haloa.
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Slika 7: Masa haloa kao funkcija odnosa masa crnih rupa u sluc¢aju velikog sudara. Slika
pokazuje da sudari crnih rupa sa odnosom masa ~ 1 mogu da ugroze rast supermasivnih
crnih rupa zato $to se odigravaju u haloima male mase, dok su sudari u haloima velike
mase bezbedni.

Na Slici 8, preuzetoj iz rada Micic (et al.) 2011, prikazana je zavisnost brzine koju crna
rupa dobije nakon sudara kao funkcija odnosa masa crnih rupa koje su se sudarile. Sa slike
se vidi da ukoliko je odnos masa crnih rupa veéi od ~ 0.2, uzmak uzrokovan gravitacionim
zratenjem je ~ 100km/s. To moze biti dovoljno da izbaci crne rupe iz haloa male mase.
Za crne rupe sa odnosom masa < 0.2 vrednost ovog uzmaka daleko manja, a sa Slike 7 se
vidi da se takve crne rupe nalaze u haloima velikih masa koji ¢e ih svojim gravitacionim
potencijalom zadrzati.
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Slika 8: Raspodela uzmaka uzrokovanog emisijom gravitacionih talasa kao funkcija odnosa
masa crnih rupa koje su se sudarile za dva razli¢ita modela izbora parametra spina,
predstavljena crvenom i crnom linijom. Slika je preuzeta iz rada Micic (et al.) 2011.
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4 Diskusija

U ovom radu smo ispitali pod kojim uslovima mogu da se formiraju supermasivne crne
rupe u prvih milijardu godina posle Velikog praska. Na osnovu podataka o osobinama i
evoluciji haloa tamne materije preuzetih iz kosmoloske simulacije Milenijum II napravili
smo "drvo sudara" koje nam je omoguéilo da pratimo sudare haloa i rast crnih rupa u
njihovom centru. Crne rupe rastu sudarima sa drugim crnim rupama i akrecijom. Sudare
haloa smo pratili do crvenog pomaka z = 6.2. Kako akrecija najviSe doprinosi rastu crnih
rupa, koncentrisali smo se na haloe koji u svojoj istoriji imaju najvec¢i broj velikih sudara.

Potvrdili smo prethodne rezultate da su masivna semena crnih rupa, koja nastaju
u direktnom kolapsu gasa i imaju pocetnu masu 10° — 10°M, najrealniji kandidati za
formiranje supermasivnih crnih rupa na visokom crvenom pomaku (Li et al. 2007, Matteo
et al. 2012, Johnson et al. 2013).

Medutim, ako se uzme u obzir akrecija koja se odvija paralelno sa akrecijom u glavnom
halou (Slika 5), moze se pokazati da crne rupe sa poc¢etnom masom 100M, takode mogu
da formiraju supermasivnu crnu rupu na crvenom pomaku z > 6 ukoliko akretuju na
Edingtonovom odnosu fgqq ~ 3. Prethodni radovi su zanemarivali paralelnu akreciju, te
je stoga Edingtonov odnos, neophodan za rast supermasivne crne rupe, u tim radovima
prelazio frqq = 10 (Johnson et al. 2013).

Posmatranja pokazuju da Edingtonov odnos moze da bude 3, pa ¢ak i 10 (Collin &
Kawaguchi 2004), medutim pitanje je koliko dugo se moze odrzati super-Edingtonova
akrecija.

Mi smo preuzeli model iz rada Yu & Tremaine 2002, po kome vreme trajanja akrecije
zavisi od mase crne rupe koja akretuje i prelazi Salpeterovo vreme u sluc¢aju crnih rupa
sa masom < 10" My, (Slika 2). Medutim, neki autori smatraju da je vreme akrecije daleko
krace od Salpeterovog vremena, pa je pitanje da li bi i crne rupe sa pocetnim masama
10° — 105M mogle da formiraju supermasivnu crnu rupu od 10°M, do crvenog pomaka
z > 6. U radu Richstone (et al.) 1998 uporeden je broj kvazara na crvenom pomaku
z = 3 sa brojem supermasivnih crnih rupa danas i na osnovu toga je dobijeno da je vreme
trajanja akrecije ~ 10° godina.

Sa Slike 7 se vidi da problem sa naSim metodom moze da bude i uzmak uzrokovan
emitovanjem gravitacionog zracenja jer se crne rupe jednakih masa nalaze u haloima koji
imaju male mase i njihov gravitacioni potencijal verovatno nije dovoljan da ih zadrzi.

Sa druge strane, mi smo koristili model u kom smo pretpostavili da se u svakom no-
vonastalom halou nalazila crna rupa sa istom pocetom masom od 100M,. Medutim,
mala je verovatnoca da crne rupe koje se sudaraju imaju jednake mase. Crne rupe imaju
neku pocetnu funkciju mase, pa je verovatnije da su po¢etne mase u rasponu od 10M do
200M,,. Takva raspodela pocetnih masa bi znatno smanjila problem uzmaka uzrokovanog
emisijom gravitacionih talasa.
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5 Zakljucak

Potvrdili smo da su crne rupe sa po¢etnim masama 10° — 10°M, najverovatniji kan-
didati za formiranje supermasivnih crnih rupa na crvenom pomaku z > 6. Medutim,
pokazali smo i da crne rupe koje nastaju od zvezda Populacije III takode mogu da formi-
raju iste supermasivne crne rupe, ukoliko se uzme u obzir moguénost paralelne akrecije.
Za to je potrebna super-Edingtonova akrecija, ali na Edingtonovom odnosu koji odgovara
posmatranjima.

Konzervativne procene parametara akrecije gasa su € = 0.1 i vreme trajanja akrecije
jednako dinamickom vremenu ~ milion godina. Sa tim parametrima ni jedan mehanizam
ne bi bio u stanju da formira supermasivnu crnu rupu, ne samo u prvih milijardu godina
posle Velikog praska, nego ni danas. To pokazuje da postoji joS mnogo toga nedovrsenog u
fizickim teorijama koje opisuju kolaps i akreciju gasa Sto bi u budu¢nosti trebalo znacajno
unaprediti.

U buduéem radu planiramo da primenimo sli¢an model, ali uz koriséenje nove simulacije
sa boljom rezolucijom i sa manjim razmacima izmedu snimaka, kako bismo izbegli slucaj
da se izmedu dva snimka dogodi vise od jednog velikog sudara. Takode, planiramo da
uracunamo efekat uzmaka uzrokovanog gravitacionim zracenjem i da uvedemo pocetnu
funkciju mase crnih rupa.
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