ZAKLADY ASTRONOMIE 2
Praktikum 7
HMOTNOST CERNE DIRY
V CENTRU GALAXIE

1 Uvod

Cerné diry mozné vypadaji zdhadné, ale vznikly ze stejné obyGejné hmoty, z niz se sklada
Slunce, Zemé a vSechno na ni. V ¢erné dife je ale tato hmota zmacknuta do neuvéritelné malého
objemu. Kdyby se napiiklad méla ¢ernou dirou stat Zemé, byla by veskera hmota Zemé v kulicce
o pruméru 1 cm. Pfipomenme, Ze podle Newtonova gravitacniho zakona v klasické mechanice se
pritazliva sila F' mezi dvéma télesy o hmotnostech mi a mo zvySuje se zmensujicim se ¢tvercem
vzajemné vzdélenosti . Na povrchu Zemé jsme ve vzdélenosti piiblizné 6378 km od stfedu
Zemé, ale na povrchu ,,zemské Cerné diry”by to bylo jen 0.5 cm od stfedu. Takové obrovské
zmen§eni poloméru r zpusobi, Zze gravitaéni pusobeni bude miliardkrat vétsi nez je normélné
na Zemi. Takové extrémni pusobeni ma na vSechna télesa v blizkosti nezvyklé iéinky. Kolem
¢erné diry napiiklad naleznete sféru oznacovanou jako horizont uddlosti. Cesta k ni je vlastné
jen jednocestna. VSechno, co pronikne za horizont udélosti, se uz nedostane zpét, coz plati i pro
svétlo. A navic, jestlize chce néjaké téleso vzdorovat silné gravitaci v bezprostiednim okoli ¢erné
diry, musi se pohybovat obrovskou rychlosti. Nahodné srazky takto urychlenych téles nebo jejich
¢asti maji katastrofalni nésledky a vznikne pii ni obrovské mnozstvi tepla a svétla.

Termin ¢ernd dira vymyslel v roce 1967 astrofyzik John A. Wheeler. Nicméné myslenku exis-
tence télesa, ze kterého by nemélo unikat svétlo, poprvé zformuloval John Michell jiz v roce 1783.
O 15 let pozdéji odvodil Pierre Laplace na zadkladé newtonovské mechaniky velikost objektu,
ktery diky své gravitaci zadrzi i svétlo. V roce 1916 provedl v podstaté totéz Karl Schwarzschild.
Uvédomil si ale, ze v okoli takovych objektii se budou projevovat efekty tehdy nové, obecné teorie
relativity. Odvodil charakteristickou vzdalenost pro kazdé hmotné nerotujici sféricky symetrické
téleso, tzv. Schwarzschilduv polomeér:
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Ts =1,48-10"%"m, (1)
kde G je gravitaéni konstanta, ¢ rychlost svétla. Do koule o Schwarzschildové poloméru musi byt
veskerd hmota o dané hmotnosti stlacena, aby bylo jeji zhrouceni do ¢erné diry neodvratné. Sch-
warzschilduv polomér také popisuje velikost zminéného horizontu udélosti. Zajimavé je srovnéni
se vztahem odvozenym Laplacem, ktery prosté do vztahu pro inikovou rychlost dosadil rychlost
svétla. Oba vztahy jsou stejné! Nicméné takova shoda je zifejmé ¢isté ndhodna.

Prestoze se zpocatku ¢erné diry jevily jen jako pékny népad, extrémni teoreticka ivaha teo-
retikl, mame uz dnes silné dukazy pro existenci fady cernych dér a jedné masivni dokonce pfimo
ve stfedu nasi Galaxie.

1.1 Cerné dira uprostied Galaxie

V tnoru 1974 objevili Bruce Balick a Robert Brown z americké Narodni radioastronomické
observatofe neobvykly jasny a velmi kompaktni radiovy zdroj v centru na8i Galaxie. Zdroj
oznaceny Sgr A* se nachdzi na soufadnicich a = 17"45™40°%,§ = —29°0028" (2000.0) blizko




Obr. 1: Asterismus “Cajova konvice” v souhvézdi Stielce. Souhvézdi Stielce je nejlépe pozorova-
telné z jizni polokoule. Radiovy zdroj Sagittarius A* se nachézi ve stfedu bilého krouzku.

hranice souhvézdi Stielce se Stirem (viz obrézek 1). Brzy bylo jasné, ze zdrojem radiového
zafeni v tomto pfipadé pravdépodobné neni hvézda. Spekulovalo se, ze takovy nezvykly signél
by mohl byt zpusoben ngjakou hmotou pohybujici se vysokou rychlosti kolem centra Galaxie. Co
by mohlo takto hmotu urychlovat? Mohla by to byt ¢erna dira, jenze ta je vzhledem ke své hmot-
nosti extrémné mala a velmi chladnd, kompletné ¢ernd, takze nemuzeme doufat, ze ji uvidime
primo. Prokazat jeji existenci lze nepfimo méfenim dvou veli¢in v blizkosti predpokladané ¢erné
diry. Miizeme méfit rychlosti materidlu obthajictho kolem uvazované ¢erné diry a také studovat
zafeni tohoto materidlu pfichazejici z okoli ¢erné diry. Rychlost nas informuje o minimaln{ hus-
toté latky soustfedéné v daném objemu prostoru (pod obéznou drahou sledovaného materidlu),
zatimco vyzafené svétlo nam fekne, zda tato hmota muze byt v podobé hvézd. V fijnu 2002
oznamil tym vedeny Rainerem Schodelem z Institutu Maxe Plancka pro mimozemskou fyziku
v Némecku vysledky desetiletého pozorovani pohybu hvézdy S2 blizko Sgr A*. Vysledky tohoto
tymu (Schodel 2002, 2003) vyuzijeme v nasi praktické tloze.

2 Pracovni postup

Zatneme mozné trochu piekvapivé piipominkou Keplerovych zdkonu popisujicich pohyby
planet kolem Slunce:

1. Planety se pohybuji kolem Slunce po eliptickych drahach, v jejichz jednom ohnisku se
nachéz{ Slunce.

2. Plocha S opsand pruvodi¢em planety za jednotku casu je stéla:
S/ At = konst. (2)
3. Pomér druhych mocnin obéznych dob je stejny jako pomér tietich mocnin velkych poloos
obéznych drah.

Kepler publikoval své zdkony v letech 1609 az 1619. O nékolik let pozdéji, v roce 1687 Isaac
Newton ukdazal, Ze tyto zakony jsou v souladu s jeho univerzalnim gravita¢nim zdkonem. To



znamena, ze je mozné je vyuzit nejen pro soustavu dvou téles planeta - Slunce, ale také pro
Meésic obihajici kolem Zemé, umélou druzici na draze kolem Jupiteru nebo hvézdu na obézné
trajektorii kolem c¢erné diry. Aplikaci Newtonova gravitaéniho zdkona tak byl tfeti Kepleruv
zakon prepsan do podoby: , ,
R — (3)
G my +mo

kde G je gravita¢ni konstanta, m; hmotnost Slunce a mo hmotnost planety.

V devadesatych letech minulého stoleti astronomové objevili nékolik hvézd, které se velmi
rychle pohybuji na obézné dréze kolem stiedu nasi Galaxie (viz obrazek 2). Dnes uz jich zndme
vice nez sto. Otdzkou ovsem je, zda muze byt jejich vysokd rychlost zpusobena pfitomnosti

neviditelného, ale hmotného télesa, tedy nejspis onou centralni ¢ernou dirou?
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Obr. 2: Odvozené trajektorie Sesti hvézd v okoli ¢erné diry Sagittarius A* v centru Galaxie na
zédkladé dat z Eisenhauer et al. (2005). Poznamka: Pro srovnavaci obrazek je zvolena skala 7940
AU na jednu thlovou vtefinu (1”v radidnech x 7.94 kpc v AU). V tomto méfitku je vzdédlenost
mezi Sluncem a hvézdou Proxima Centauri 33.8krat vétsi (268 000 AU =+ 7940 AU/”) nez vyska
obrazku.

2.1 Pozorovani

Pozorovani hvézd v blizkosti centra nasi Galaxie je velmi obtizné. Ve vyhledu smérem k centru
Galaxie nam brani mnoho hvézd a oblakia mezihvézdné latky. Témi alespon zéasti pronikne in-
fracervené zareni delsich vinovych délek, takze zachytime zafeni hvézd z centra Galaxie zejména
v této Casti spektra. Po mnoho let tak tym astronomt vedeny Reinhardem Genzelem potizoval
snimky centra Galaxie v infra¢erveném oboru na ESO s pomoci Very Large Telescope v Chile
(viz 3). V prubéhu ¢asu se hvézdy v blizkosti centra Galaxie trochu posouvaly. Plati to zejména
pro hvézdu oznacenou S2. Jeji polohu blizko centra Galaxie ukazuje obrazek 4.



Obr. 3: Snimek hvézd v centru Galaxie v blizké infracervené oblasti spektra pofizeny piistrojem
NACO na VLT. Dvé zluté Sipky oznacuji polohu kandidata ¢erné diry “Sagittarius A*”. Vy-
znacena délka jednoho svételného roku odpovida thlové vzdélenosti 8”. Zdroj: ESO.

Obr. 4: Snimek pouhych dvou obloukovych vtefin centralni oblasti nasi Galaxie odpovidajici
zhruba 82 svételnym dnum. Rédiovy zdroj Sgr A* je vyznacen kiizkem. Bilé kolecko, prakticky
na stejné pozici, je hvézda S2.

2.2 Vypocet hmotnosti

Podle tretiho Keplerova zakona v pfesnéjsim znéni je mozné zjistit celkovou hmotnost dvojice
na sebe pusobicich téles, pokud zname obéznou periodu a velkou poloosu obézné trajektorie.
V tabulce 1 jsou uvedeny polohy hvézdy S2 v prepoctenych pravouhlych soufadnicich z,y. Je-
jich zakreslenim do grafu tedy muzeme zjistit velkou poloosu a a posléze i periodu P. Jestlize
budeme znat tyto dvé hodnoty, vypoéteme pomoci Keplerova zakona celkovou hmotnost m, da-
nou jako soucet hmotnosti ¢erné diry mpy a hvézdy S2 mg. V této chvili nam postaéci znalost
souctu hmotnosti. Teprve pozdéji se budeme zajimat, kolik z tohoto sou¢tu pripadd na hmotnost
cerné diry a kolik na hvézdu S2.

Po zakresleni poloh hvézdy S2 do grafu a uréeni poloos obézné trajektorie pristoupime ke



zjisténi obézné periody P. Za tuto dobu opiSe pruvodi¢ hvézdy, tedy spojnice hvézda - Gernd
dira, plochu S

Sel =T ab, (4)
kde a, b jsou velikost poloos elipsy. Druhy Kepleruv zdkon fika, ze plocha opsand pruvodic¢em
je stala, coz jinak feceno znamend, ze velikost opsané plochy je imérnd dobé, za kterou je tato
plocha pruvodi¢em opséna. Jestlize budeme napiiklad uvazovat polovinu obézné doby P/2, pak
plocha opsand pruvodicem bude Sg/2. Obecné tedy, jestlize se za ¢as At hvézda presune z bodu
1 do bodu 2, pak plocha opsand pruvodi¢em bude

AS = % ol- (5)
Potifebné idaje pro uréeni délky periody AS, At a Se najdeme v tabulce 1 nebo ziskdme s jeji
pomoci.

Nyni uz muzeme dosazenim do tfetitho Keplerova zdkona vypocitat celkovou hmotnost m
hvézdy a ¢erné diry. Hvézdy jsou definovany jako gravitaéné vazané objekty s hmotnostmi v roz-
mezi zhruba 0.08 My az feknéme pfiblizné 120 M. Pokud jste vSak neudélali chybu, dostali
jste v predchozim kroku feSeni tlohy celkovou hmotnost m mnohem vétsi. Pak ale neni vibec
dulezité, jakého typu je hvézda S2, protoze mpp > mg, je jejl hmotnost mg zanedbatelna ve
srovnani s hmotnosti ¢erné diry. Takze muZzeme psat, ze celkovd hmotnost m ~ mpy a je tedy
vlastné dana hmotnosti ¢erné diry. Ale moment ... , vime urcité, ze ta hmota patii ¢cerné dife?
Zname hmotnost objektu v oblasti Sgr A*, ale co kdyz to neni ¢ernd dira, ale ,,jen” uskupeni
velkého mnozstvi hvézd? Rozdil mezi témito dvéma moznostmi spociva v tom, ze hvézdy vyzaiuji
svétlo, ale ¢erné diry nikoli.

2.3 Co je ve sttedu Galaxie?

Zkusme tedy zjistit, kolik svétla bychom mohli z oblasti Sgr A* ocekdavat, pokud by se tam
nachazelo pocetné uskupeni hvézd. Pro prvni odhad pfedpoklddejte, ze veSkerda hmota tam
piislusi hvézddm sluneéniho typu. Kolik Slunci o hmotnosti 2 - 1020 kg bychom potiebovali, aby
vyvézily oblasti Sgr A*?

Vime, Ze zafivy vykon naseho Slunce je piiblizné 4-10%6 W. Astronomové ale ¢asto poméiuji
zafivy vykon hvézd pomoci absolutni hvézdné velikosti. Absolutni hvézdnd velikost Slunce Mg, =
+4.83 mag. Vzdalenost D Slunce k centru nasi Galaxie je zhruba 8.0 kpc. Spoc¢téte pozorovanou
hvézdnou velikost pro Slunce, pokud bychom ho umistili do této vzdélenosti. Jak velkd by byla
pozorovand hvézdna velikost vypocteného mnozstvi hvézd sluneéniho typu umisténého do oblasti
Sgr A*?

Uz nyni muzeme prozradit, Zze astronomové nenaméfili témét zadné svétlo prichdzejici z cen-
tra Galaxie. To muzeme konec koncu vidét i na obrazcich 3, 4, které ukazuji svétlo prichdzejici
prakticky jen z hvézd kolem oblasti Sgr A*. Samotny stfed nasi Galaxie je ale mnohem tmavsi
nez by odpovidalo obsazeni oblasti Sgr A* hvézdami. Ve stfedu Galaxie tedy musi byt ¢ernd
dira.

2.4 Malé a velké ¢erné diry

Mozna véas napadne otdzka, zda musi byt kazda ¢ernd dira tak hmotnd, jako ta, kterou jste
pravé odhalili ve stfedu Galaxie. V tivodu jsme definovali ¢ernou diru a Schwarzschildiuv po-
lomér (viz vztah 1 pro velikost nerotujici, symetrické ¢erné diry). Vyuzijme ale nyni opét tvah
klasické mechaniky. Jak jsme jiz uvedli, je vysledny vztah pro velikost nerotujici symetrické diry
odvozeny z klasické i relativistické fyziky ¢isté nahodou stejny. Vyuzijme tedy nyni vztahu pro
unikovou rychlost v, z kulového objektu o hmotnosti m a poloméru r a pohrajme si trochu

vy = /2C;m‘ (6)
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Spocitejte tnikovou rychlost z povrchu Zemé za pfedpokladu, zZe polomér Zemé je Rz=
6378 km a jeji hmotnost My = 6 - 10** kg. A ted to zkuste s télesem o hmotnosti Zemé, ale
o poloméru pouhych 0,5 cm. Nakonec, spocitejte inikovou rychlost, pokud by Zemé méla svuj
normalni polomér, ale hmotnost 2200krat vétsi nez Slunce. Uvidite, ze Zemé se transformuje
do ¢erné diry ve dvou ptipadech: kdyz ji znacné stlacime do velmi malého objemu a nebo kdyz
vyrazné zvétsime jeji hmotnost. Slunce ma polomér vice nez 100krat vétsi nez Zemé. Takze
druhy piipad znamend, ze vmacknete objekt 2200krat tézsi nez Slunce do koule stokrat mensi
nez Slunce. To je ale také extrémni stlaceni. Rozhodujici vlastnosti, ktera déla ¢ernou diru ¢ernou
dirou nen{ tedy velikost, polomér, ale jeji ” kompaktnost”, hustota - pomér hmotnosti k poloméru
a vztah 6 to ukazuje v matematické podobé. Znamend to snad, Ze mohou existovat i ¢erné diry
s mnohem mensi hmotnosti nez Zemé, za predpokladu, ze budou také velmi malé? Vypoctéte
na zaveér, jak maly by musel byt polomér zhrouceného objektu o vasi hmotnosti, jinymi slovy
spocitejte, jak velka ¢ernd dira by vznikla z vaseho téla. Porovnejte tento polomér s typickou
velikosti atomu 2 - 10710 m.

Zavérem muzeme tedy konstatovat, ze ¢ernou dirou by se teoreticky mohlo stat cokoli -
Slunce, Zemé a dokonce i vy, pokud byste byli schopni dostatetné zvysit svoji hustotu. Jenze ve
vesmiru dosud nalézame jen Cerné diry s hmotnostmi vétsimi nez je zhruba hmotnost Slunce.
Nékdy jsou dokonce mnohem vétsi, jako napiiklad u oblasti Sgr A* v centru nasi Galaxie. Ale
popravdé feceno, to az tak neocekdvany vysledek neni. Naptiklad vy sami prosté do ¢erné diry
zkolabovat nemuzete. Vyzadovalo by to néjaky lis, ktery neexistuje ani v pfirodé ani jej nikdo
nezkonstruoval. A stejné je na tom i nase Zemé nebo Slunce. O budoucim osudu vesmirnych
téles rozhoduje sudicka gravitace pti jejich zrodu podle porodni hmotnosti. O tom, ze hvézda
piipadné skonéi jako ¢erna dira se tedy vi od samého pocatku.

Pouzité zdroje a dalsi materidly ke studiu

materialy pouzité pii piipravé této ulohy:

Eisenhauer et al, 2005, The Astrophysical Journal, 628, 246-259
Schodel, R., et al., 2002, Nature, 419, 694

Schodel, R., Ott, T., Genzel, R., Eckart, A., Mouawad, N., & Alexander, T. 2003, Astro-
physical Journal, 596, 1015
http://www.astroex.org/english /exercise6 /

Nékolik zajimavych mist na internetu

http://www.eso.org/outreach/press-rel/pr-2002/pr-17-02.html
http://amazing-space.stsci.edu/capture/blackholes/
http://hubblesite.org/discoveries/black_holes/
http://www.phys.vt.edu/~jhs/faq/blackholes.html



PRAKTICKA CAST

Shrnuti ukola:

1. Zakreslete do grafu na obrazku 5 polohy hvézdy S2 z tabulky 1 vcetné nejistot jejich
urceni. Nejistoty v obou osich vyznacte jako prislusné dlouhé usecky. Ulohu muzete opét
fesit na poéitaci, jen nezapomeiite pfi tvorbé grafu na jemnou souifadnou sit, budete ji
jesté potiebovat. Muzete vyuzit i milimetrovy papir.

Tabulka 1: Piepoc¢tené souradnice hvézdy S2. Predpoklddand ¢ernd dira ma soutadnice (0.0,
0.0).

Méfeni | Datum [rok] | x[?] | dx [’] | vy [?] | dy [7]
1 1992.226 0.104 | 0.003 | -0.166 | 0.004
2 1994.321 0.097 | 0.003 | -0.189 | 0.004
3 1995.531 0.087 | 0.002 | -0.192 | 0.003
4 1996.256 0.075 | 0.007 | -0.197 | 0.010
5 1996.428 0.077 | 0.002 | -0.193 | 0.003
6 1997.543 0.052 | 0.004 | -0.183 | 0.006
7 1998.365 0.036 | 0.001 | -0.167 | 0.002
8 1999.465 0.022 | 0.004 | -0.156 | 0.006
9 2000.474 -0.000 | 0.002 | -0.103 | 0.003
10 2000.523 -0.013 | 0.003 | -0.113 | 0.004
11 2001.502 -0.026 | 0.002 | -0.068 | 0.003
12 2002.252 -0.013 | 0.005 | 0.003 | 0.007
13 2002.334 -0.007 | 0.003 | 0.016 | 0.004
14 2002.408 0.009 | 0.003 | 0.023 | 0.005
15 2002.575 0.032 | 0.002 | 0.016 | 0.003
16 2002.650 0.037 | 0.002 | 0.009 | 0.003
17 2003.214 0.072 | 0.001 | -0.024 | 0.002
18 2003.353 0.077 | 0.002 | -0.030 | 0.002
19 2003.454 0.081 | 0.002 | -0.036 | 0.002

2. Do grafu zakreslete elipsu, ktera nejlépe odpovidd napozorovanym polohdm hvézdy S2.
Uvédomte si, ze elipsa nemusi nutné prochazet primo vsemi naméfenymi body. Kazdy bod
je prece urcen s néjakou nejistotou.

3. Zmétte poloosy vykreslené elipsy v uhlovych vtefinach a prepocitejte naméfené hodnoty
na délku vyjadienou ve svételnych dnech, jestlize vime, ze v tomto pripadé 2” odpovidaji
82 svételnym dnum. Odhadnéte nepfesnost vaseho uréeni délky poloosy zakreslené elipsy
diskutujte. VSechny zjisténé hodnoty zapiste do tabulky 2.

4. Vypoctéte plochu elipsy obézné trajektorie Sg=. ... ... .. ...

5. Urcete periodu obéhu P hvézdy S2 s vyuzitim vztahu 5. Vyuzit muzete dvou piistupu:
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Obr. 5: Graf pro vykresleni poloh hvézdy S2.

a) pouziti kartonu a pfesnych vah

Elipsu vykreslenou na obrazku 5 si zkopirujte, nejlépe na tuhy papir, karton a vystiihnéte.
Vystfizenou elipsu zvazte na vahéach s presnosti 0,01 gramu. Zvazend hmotnost od-
povida plose Se. Nyni vystiihnéte ¢ast, kterd dle méreni v tabulce 1 nebyla opsdna
pruvodi¢em, a opét ji zvazte. Dostane hodnotu pro plochu AS. Skute¢né plochy
bychom samoziejmé dostali jednoduchym prepoctem, ale protoze potiebujete jen
pomér ploch, neni takova konverze zapotiebi. Presnost metody zvysite, kdyz elipsu
nalepite na néjaky karton, ale pozor, aby bylo lepidlo rozprostieno rovnomérné.

b) pocitani ¢tverecku
Graf na obrazku 5 mé naznac¢enou pomérné jemnou souifadnou sif. Pomoci étverecki
této sité urcete plochu elipsy Se a plochy AS pro pét riznych ¢asovych intervalt At.
Okamziky vymezujici ptislusné segmenty naleznete v tabulce 1. Do tabulky 3 zapiste
¢isla méfeni pocatecniho a koneé¢ného bodu zvolené vysece z tabulky 1, odpovidajici
At, vypoctenou plochu AS.
Plocha elipsy S = ... .. ... ... ¢tvereck.

Pro kazdou zvolenou dvojici méfeni spoctéte uvedenym postupem periodu P a zapiSte
do tabulky 3. Nakonec urcéete primérnou hodnotu periody vyplyvajici z vaSich péti
zvolenych vyseci a jeji chybu.



Tabulka 2: Velikost poloos obézné trajektorie hvézdy S2.

Poloosa Délka Nejistota urceni

] [svételné dny] "] [svételné dny]
hlavni
vedlejsi

Diskutujte nejistoty uréeni periody zvolenou metodou. Pokud se rozhodnete vyuzit druhé
metody, porovnejte chybu aritmetického priméru s odhadnutou nejistotou uréeni hodnoty
periody na zékladé vsech dosavadnich krokt.

Tabulka 3: Vybrané segmenty trajektorie hvézdy S2.

Vysec | Pocétek méfeni | Koncové méteni | At [roky] | AS | Perioda [roky]

(G200 BN IR I \V]

6. Dosazenim do tietitho Keplerova zdkona vypoctéte celkovou hmotnost hvézdy a ¢erné diry
M=MBH TS = .. ...

7. Spoéitejte kolik hvézd sluneéni hmotnosti (2-10%° kg) bychom potiebovali, abychom dostali
stejnou hmotnost jako zjisténa hodnota m?
Pocet hvézd N = .. ..........

8. Vypottéte pozorovanou hvézdnou velikost Slunce, pokud bychom jej umistili do vzdalenosti
centra nasi Galaxie (D = 8.0 kpc), a uréete pozorovanou hvézdnou velikost v predchozim
kroku zjisténého poctu hvézd.

Pozorovana hvézdna velikost Slunce ve vzdélenosti D . .. ....... ..
Pozorovand hvézdna velikost N hvézd ve vzdalenosti D .. ... ... ... ..

Ptestoze jsme v ivodu tlohy zminili, Ze nas vyhled smérem ke stiedu Galaxie je zastinén
mnozstvim mezihvézdné latky, v naSich dvahach a vypoctech se zminka o extinkci dosud
neobjevila. Spocitejte znovu pozorovanou hvézdnou velikost Slunce, pokud bychom jej
umistili do vzdalenosti 8.0 kpc, ale tentokrat uvazujte také mezihvézdnou extinkci ve
vizudlnim oboru Ay = 30 mag. Vztah pro modul vzdalenosti pak bude mit podobu

m— M =5logr —5+ A. (7)



Pozorovand hvézdna velikost Slunce ve vzdalenosti D s uvazovanou extinkei . . ...........
Pozorovana hvézdna velikost N hvézd ve vzdalenosti D s uvazovanou extinkei . . ...........

. Spocitejte tinikovou rychlost z povrchu Zemé za ruznych predpokladi, kdy budeme ménit
polomér i hmotnost Zemé. Zacneme ale s témi spravnymi hodnotami, polomérem Rz=
6378 km a hmotnosti My = 6 - 10?4 kg. Vysledky zapiste do tabulky 4.

Tabulka 4: Unikové rychlosti z ruznych téles.

Rz= 6378 km Rz = 0.5 cm Rz= 6378 km
My =610 kg | Mz =6-10** kg 2200 M,

Unikové rychlost [km/s]

. Nakonec spoctéte velikost ¢erné diry vzniklé z vaseho téla. Jinak feceno, urcete polomeér
télesa o vasi hmotnosti, na jehoz povrchu by byla tinikova rychlost rovna rychlosti svétla.

Polomér ¢erné diry z mého téla . .. ... ... ...

Porovnejte tento polomér s typickou velikost{ atomu 2 - 1071 m. Diskutujte.
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