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3.8. Řešenı́ bez vyzařovánı́ . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 33
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3.10. Radioaktivnı́ ohřev . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 37
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Seznam symbolů a zkratek

BeppoSAX Beppo Sattelite per Astronomia X
INTEGRAL International Gamma-Ray Astrophysical Observatory
GRB Gamma Ray Burst
OA Optical Afterglow
OT Optical Transient
IAUC International Astronomical Union Circular
SN Supernova
SMM Solar Maximum Mission
BATSE Burst And Transient Source Experiment
RXTE Rossi X-Ray Timing Explorer
NGC New General Catalogue
UGC Uppsala General Catalogue
IC Index Catalogue
MGC Millenium Galaxy Catalogue
GCN GRB Coordinates Network
R poloměr
R poloměr ve vlastnı́m souřadném systému
t čas
c rychlost světla
τ vlastnı́ čas
L zářivý výkon
L zářivý výkon ve vlastnı́m souřadném systému
m magnituda
l dráha
λ střednı́ volná dráha, vlnová délka
σ účinný průřez, statistická střednı́ odchylka
n, n+, n−, nγ počet částic
� hustota
κ opacita, spektrálnı́ index
F tok energie, částic
r, r polohový vektor, radiálnı́ souřadnice
n, n normálový vektor
θ, φ sférické souřadnice
E, e, ε energie, specifická energie, exentricita
V, u objem, specifický objem
h Planckova konstanta
k Boltzmanova konstanta
σk Stefan-Boltzmanova konstanta
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a 4σk/c
v, v vektor rychlosti, rychlost
p, pg, pr tlak, tlak zářenı́ a plynu
f objemová sı́la
s specifická entropie
T teplota
G gravitačnı́ konstanta
R0 počátečnı́ poloměr
v0 expanznı́ rychlost
x relativnı́ délková souřadnice
M celková hmota
Φ časová část teploty
Ψ prostorová část teploty
NA Avogadrovo čı́slo
α, δ vlastnı́ čı́slo, mocninný index
A,B integračnı́ konstanty
τ0, τh difuznı́ a expanznı́ časová konstanta
εx, ex, tx rozpadová energie a poločas obecného prvku x
IM , IE moment hmoty, energie
B(λ, T ) Planckova funkce
fi(λ) spektrálnı́ průběh filtru
I, I intenzita, vlastnı́ intenzita
D Dopplerův faktor
T, Tg, Te tenzor energie-impulsu
g metrický tenzor
D, d vzdálenost
η(x) průběh hustoty
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KAPITOLA 1.

ÚVOD

Současnou astronomickou vědou otřásajı́ gama záblesky. Od jejich objevu, který
byl publikován před třiceti lety v článku Klebesadela, Stronga a Olsona (1973),
představujı́ jednu z největšı́ch záhad dnešnı́ astronomie. Jde o velmi intenzivnı́
záblesky primárně pozorované v oblasti gama. Pozorované gama záblesky se ob-
jevujı́ nečekaně, zhruba jednou denně. Záblesky přicházejı́ z libovolného směru.
Přitom nenı́ jasné co jsou, a proč majı́ takové vlastnosti, jaké majı́.

Sprška gama fotonů je největšı́m a nejdůležitějšı́m projevem gama záblesku.
Přesto majı́ některé záblesky projevy i v nı́zkoenergetické oblasti spektra. Některé z
gama záblesků jsou pozorovány v rentgenové oblasti. To umožňuje jejich přesnějšı́
lokalizaci. Gama detektory devadesátých let umı́stěné na oběžné dráze pracovaly
na principu triangulace — polohu zdroje určovaly z rozdı́lu přı́chodů signálu do
jednotlivých detektorů nebo k jednotlivým družicı́m. Časové rozlišenı́ a omezená
velikost pak limitovala přesnou lokalizaci gama záblesku. Naproti tomu rentgenové
dalekohledy majı́ reflexnı́ optiku s nesrovnatelně lepšı́m rozlišenı́m. Detekce rent-
genových fotonů od gama záblesků a přesnějšı́ lokalizace se podařila do dnešnı́
doby v několika stovkách přı́padů. Řada z nich byla pozorována i opticky, což
vedlo v roce 1997 k objevu dosvitů. V současnosti nesou některé družice na palubě
přı́mo zobrazujı́cı́ gama dalekohledy, které majı́ rozlišenı́ vhodné pro následnou
detekci dosvitu optickým přı́strojem (Integral (2000)).

Zásadnı́ pokrok v pozorovánı́ gama záblesků přineslo vypuštěnı́ družice Bep-
poSAX, která nesla na své palubě detektory gama fotonů i rentgenový teleskop a
byla schopna v přı́padě zachycenı́ gama záblesku dostatečně rychle zahájit pozo-
rovánı́ rentgenovým dalekohledem. Pokud byl objekt aktivnı́ i na většı́ch vlnových
délkách, mohla jej zachytit a tak výrazně zpřesnit polohu. Před BeppoSAXem bylo
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1. Úvod

sice určenı́ přesné polohy také možné na základě meziplanetárnı́ sı́tě, ale tento po-
stup trval tak dlouho, že naděje na zachycenı́ dosvitu byla mizivá.

Každý gama záblesk (GRB — gamma ray burst) je označován v astrono-
mických katalozı́ch datem, kdy nastal. Napřı́klad GRB 970228 byl detekován 28.
února 1997. Pozoruhodné na tomto gama záblesku bylo to, že se poprvé podařilo
určit jeho přesnou polohu a následně pozorovat v udaném daném mı́stě velmi slabý,
rychle slábnoucı́, objekt. Takovýto objekt se odborně nazývá “dosvit”(OA — opti-
cal afterglow). Dosvit se projevuje nejen v rentgenové a optické oblasti, ale je často
pozorovatelný i rádiově. Obecně jsou optické protějšky gama záblesků již dlouhou
dobu předmětem pátránı́, ale dosvity od GRBů se pozorujı́ relativně velmi krátkou
dobu.

Dosvit a gama záblesk jsou dva různé jevy, byt’ spolu úzce souvisejı́. Přı́kladem
typického průběhu obou jevů může být GRB 990123. V tomto přı́padě měl gama
záblesk trvánı́ necelých sto sekund se dvěma výraznými vrcholy a následným po-
zvolným sestupem v rozsahu energiı́ několika desı́tek až tisı́c keV. Po této době již
nebylo možné tento objekt v gama oboru vůbec zachytit. Naproti tomu transient,
pozorovaný v optické oblasti, se zjasňoval asi 30 s po okamžiku detekce prvnı́ho
zvýšeného toku gama a přibližně od této doby se začal s naprosto rozdı́lným
časovým průběhem zeslabovat. Toto zeslabovánı́ bylo možné pozorovat v po-
době dosvitu ještě několik desı́tek dnı́ po GRBu. Z těchto důvodů nelze vzájemně
zaměňovat gama záblesky a dosvity, jak se často stává. Jak již bylo řečeno, v době
největšı́ svı́tivosti dosvitu nemusı́ být gama záblesk již vůbec pozorovatelný.

Vzhledem k tomu, že astronomie gama záblesků je relativně mladý obor,
názvoslovı́ v něm ještě nenı́ zcela ustálené, ale obvykle se označenı́m OT (opti-
cal transient, prompt optical afterglow) myslı́ optická emise těsně následujı́cı́ GRB
a pod pojmem OA (delayed optical afterglow) pak optický dosvit, tedy pomalu
a dlouho se zeslabujı́cı́ objekt. Zvláště komplikovaná situace je při překladu ta-
kovýchto nových názvů do cizı́ch jazyků, v našem přı́padě do češtiny. V této práci
použı́váme termı́ny, které navrhl J. Grygar (Hudec (1996–2004)). Samotný název
“gama záblesk”, pocházejı́cı́ pravděpodobně od Z. Urbana, je vyloženě nevhodný,
protože budı́ dojem, že jde o krátkotrvajı́cı́ jev, což často nenı́ pravda (rekord v
délce držı́ podle článku Fishman and Meegan (1995) jeden a půlhodinový záblesk).
Vhodnějšı́ by mohlo byt použı́vat doslovný překlad “gama exploze” nebo ”gama
výšleh” nebo přı́padně “gama výbuch”.

Již od gama zábleskové prehistorie se lidé snažili určit, kde vznikajı́. Vůbec
nejdůležitějšı́ zjištěnı́ spočı́valo v konstatovánı́, že nepřicházejı́ ze Země. Gama
záblesky byly totiž objeveny sı́tı́ vojenských satelitů, které sloužily ke kontrole
dodržovánı́ zákazu atomových výbuchů v zemské atmosféře. Vzhledem k tomuto
poslánı́ se vědecký svět dozvěděl o existenci záblesků až v roce 1973, i když prvnı́
z nich byl detekován už roku 1967 a správně byla určena jeho mimozemská poloha.

25. dubna 1998 detekoval tým družice BeppoSAX1 gama záblesk označený

1Malá část gama záblesků je simultánně zachycena evropskou družicı́ BeppoSAX i americkým
Comptonem. Naneštěstı́ v době záblesku byly pozemnı́ servisnı́ stanice Comptonu mimo provoz,
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1. Úvod

jako GRB 980425. Následné intenzı́vnı́ optické monitorovánı́ oblasti pozemnı́mi
teleskopy sice neodhalilo žádný rychle slábnoucı́ optický protějšek — dosvit v
chybovém boxu z BeppoSAXu, ale zato se podařilo odhalit v jeho těsné blı́zkosti
supernovu označenou jako SN1998bw (IAUC 6884). Následným pozorovánı́m se
podařilo určit typ supernovy a v řı́jnu 1998 BeppoSAX tým opravil polohu o vliv
systematických chyb, takže SN1998bw do chybového boxu padla. Na základě
těchto faktů vyvstávajı́ přirozené otázky: Jaká je pravděpodobnost, že nějaká su-
pernova padne do chybového boxu? Jaký je (a je vůbec) rozdı́l, mezi světelnými
křivkami dosvitů a supernov? Jak lze odlišit dosvity a supernovy na základě
světelné křivky? Pocházejı́ gama záblesky ze supernov?

Nápadná korelace se supernovou ovšem nenı́ jediná souvislost gama záblesku s
nějakým objektem. Dalšı́mi možnými kandidáty jsou všechny extragalaktické ob-
jekty, nejspı́še kvasary nebo aktivnı́ galaktická jádra (Active Galactic Nuclei —
AGN). Řada pozorovaných dosvitů byla lokalizována v těsné blı́zkosti nebo na po-
zadı́ nějaké galaxie. Nabı́zı́ se proto i možnost, že by gama záblesky mohly souviset
s nějakým procesem v galaxii. Jeden z přı́padů tohoto typu byl GRB 970508, kdy
podobně jako v řadě dalšı́ch přı́padů se podařilo zachytit také velmi slabou gala-
xii, do jejı́hož obrazu se promı́tá poloha dosvitu. Takovouto pozičnı́ koincidenci je
možné interpretovat tak, že gama záblesk vznikl v této galaxii. Z tohoto důvodu
se taková galaxie označuje jako mateřská nebo též hostitelská (v originále — host
galaxy).

V tabulce 1.1 je uvedeno všech padesát gama záblesků, po kterých se dosud
podařilo zachytit dosvit. Ke každému dosvitu je uveden odkaz na světelnou křivku
a dále odkaz na práci obsahujı́cı́ informace o detekci mateřské galaxie. Těchto
několik desı́tek zaznamenaných dosvitů nepředstavuje dostatečný statistický ma-
teriál ke zpracovánı́, ale přesto se na jeho základě v Závěru (5) pokusı́me odhad-
nout některé pravděpodobné obecné vlastnosti dosvitů.

Tato práce měla být zaměřena předevšı́m na hledánı́ korelacı́ (časových i
pozičnı́ch) mezi optickými protějšky gama záblesků a jinými extragalaktickými
objekty. Protože ale zadánı́ pocházı́ ze začátku roku 1996, kdy o dosvitech neměl
ještě nikdo ani potuchy, a tı́m méně o spojitosti OT a galaxiı́, nebylo možné
směrovat tuto práci hned od začátku na světelné křivky dosvitů. Avšak pokrok
v této oblasti postupoval rychle, v průběhu poslednı́ch 8 let se zcela změnil
všeobecný pohled na celou problematiku, proto jsme práci zaměřili na jediný ale
aktuálnı́ konkrétnı́ problém (nicméně korelace jsou studovány v kapitole 2).

Podle přehledového článku Fishman a Meegan (1995) existuje přes sto pub-
likovaných teoriı́, které se snažı́ vysvětlit vznik gama záblesků. Vesměs jde jen
o velmi přibližné modely (často jen o různé jednoduché myšlenky), které řádově
předpovı́dajı́ celkovou energii uvolněnou při gama záblesku. Některé jsou schopné
navrhnout časový průběh světelné křivky nebo tvar či charakter spektra.

Na obrázcı́ch 1.2 až 1.4 jsou pozorované světelné křivky dosvitů.

protože došlo k výpadku elektrického proudu a tak byl tento záblesk identifikován v datech na družici
později.
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1. Úvod

Obrázek 1.1: Ukázka pozorovánı́ dosvitu. Jde o dosvit po GRB 970508, který bude dále
podrobněji analyzován. Tento snı́mek zı́skal P. Groot (1998)
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α = −1.10 ± 0.04
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α = −1.141 ± 0.014

GRB 971214
α = −1.380 ± 0.013

Obrázek 1.2: Srovnánı́ světelných křivek některých dosvitů s dosvitem po GRB 971214.
Tento graf je převzatý z práce Dieckers et al (1998).
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1. Úvod

Obrázek 1.3: Světelná křivka dosvitu po GRB 980329 v rentgenové oblasti. Tento graf je
převzatý z práce Bloom et al.(1998).

Obrázek 1.4: Světelná křivka optického transientu (body vlevo) a dosvitu po GRB 990123.
Tento graf je převzatý z práce Galama et al (1999).
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1. Úvod

Nejnápadnějšı́ vlastnostı́, které si můžeme všimnout, je prakticky jednotný vzhled
s lineárnı́m poklesem jasnosti vynesené v logaritmické časové škále. To je typické
chovánı́ všech dosvitů pro časové obdobı́ jedné desetiny dne a vı́c po záblesku.

Do konce roku 2003 bylo pozorováno kolem padesátky dosvitů. Všechny vy-
kazujı́ stejný bodový vzhled bez jakékoli pozorovatelné struktury. Jejich jasnost
s časem rychle klesá. Přes základnı́ podobnost má řada z nich složitou světelnou
křivku. Jejich magnitudy jsou v rozsahu od 16 do 27 s typickou hodnotou ko-
lem 20. Všechny dosud pozorované dosvity majı́ své mateřské gama záblesky, ale
ne všechny gama záblesky své dosvity. Poměr pozorovaných a temných (jak se
označujı́ nepozorované dosvity) je asi 5:1 (Greiner (2004))).

Obecná charakteristika pozorovaná u všech dosvitů bez výjimky je mocninný
pokles jasnosti (L ∝ t−α, m ∝ −α log t) (Rees and Meszaros (1994), Wax-
man (2003)). Takovéto chovánı́ je dosti neočekávané, zejména srovnáme-li jej s
poklesem jasnosti supernovy, jakožto prototypu katastrofického procesu v astrofy-
zice. Předpokládáme, že je dosvit způsoben rozpı́najı́cı́ se plazmou. Jak se plazma
rozpı́ná, tak se chladı́, jak expanzı́ tak vyzařovánı́m přičemž jejı́ teplota klesá ex-
ponenciálně, tedy očekáváme exponenciálnı́ pokles jasnosti (L ∝ e−t, m ∝ −t),
který je nekonzistentnı́ s mocninným poklesem.

Pokud bychom se pokusili popsat mocninný pokles v rámci klasické teorie su-
pernov, museli bychom předpokládat dodatečný zdroj energie v obálce. V přı́padě
supernov je jı́m radioaktivnı́ rozpad. Vzhledem k jeho povaze ale modifikuje pouze
časové měřı́tka, ale ne tvar časové závislosti.

Přesto může být teorie supernov inspirujı́cı́. Vı́me, že dobře funguje pro malé
expanznı́ rychlosti několika tisı́c kilometrů za sekundu. Jejı́ rozšı́řenı́ na většı́ rych-
losti nám může ukázat nové, dosud neprozkoumané efekty a tak poskytnout přı́stup
k řešenı́ problému světelné křivky dosvitů.

Standardně uznávaný model pro gama, optickou a radiovou emisi pro gama
zablesk je tzv. fireball model (Waxman (2003)). Je založen na principu rázové vlny
procházejı́cı́ okolnı́m prostředı́m. Tato vlna stlačuje a zahřı́vá okolı́ gama záblesku
a měnı́ jeho fyzikálnı́ charakteristiky tak, že vede k extrémnı́mu zahřátı́ plazmy,
která se pak následně chladı́ a přitom je možné pozorovat mocninný pokles.

V této práci je předložen model založený na zobecněnı́ modelu obálky su-
pernovy (bez radioaktivnı́ho ohřevu) při relativistické rychlosti expanze.Časový
průběh světelné křivky, má pak tvar podobný právě pozorovaným křivkám dosvitů.
Přirozeným způsobem se vysvětlı́ i červenánı́ dosvitu. Nicméně i přes tyto zásadnı́
přednosti má takovýto model jisté nedostatky které budou diskutovány v kontextu
tohoto modelu.

K tomu abychom mohli přejı́t z obecných úvah na konkrétnı́ matematický po-
pis musı́me přijmout několik důležitých zjednodušujı́cı́ch předpokladů: 1. expanze
je sféricky symetrická, 2. hmota účastnı́cı́ se expanze a vyzařovánı́ má vlastnosti
ideálnı́ho plynu bez viskozity, který je v lokálnı́ termodynamické rovnováze, 3.
pracujeme ve slabém gravitačnı́m poli a nemusı́me brát v úvahu efekty Obecné
teorie relativity.

Sférická expanze je přirozený důsledek izotropnı́ch počátečnı́ch podmı́nek,
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nicméně může být narušena okolnı́m materiálem, magnetickým polem nebo jinými
efekty. Zejména výskyt okolnı́ho materiálu je očekávatelný, nicméně pro jednodu-
chost předpokládáme expanzi do vakua.

V této práci se nebudeme zabývat detaily ani přı́činami procesu, který expanzi
způsobil. Pouze předpokládáme, že nastavil počátečnı́ podmı́nky expanze, jako je
počátečnı́ poloměr, expanznı́ rychlost, chemické složenı́ a hustotu.

Přestože je zde rozpracován model dosvitu na základě studia supernov, nejde
v žádném přı́padě o potvrzenı́ jakékoliv souvislosti mezi přı́činami vzplanutı́ su-
pernov a gama záblesků s dosvity. V 2 kapitole jsou uvedeny některé moje práce
zabývajı́cı́ se statistickými korelacemi mezi polohami supernov a gama záblesků
(dosvitů).

Kapitola 3 je věnována výpočtu světelné křivky supernovy jakožto proto-
typu explozivnı́ho děje. Jsou zde uvedeny základnı́ rovnice popisujı́cı́ expandujı́cı́
obálku objektu tvořeného ideálnı́m fotonovým plynem. Tato obálka se ochlazuje
expanzı́ a radiačnı́ difuzı́. Radiačnı́ difuze je vlastně způsob, jakým ze supernov
uniká zářivá energii do okolı́. Naopak je obálka supernovy zahřı́vána teplem vzni-
kajı́cı́m při radioaktivnı́m rozpadu prvků, vzniklých nukleosyntézou v jádru vy-
buchujı́cı́ hvězdy. Zı́skané výsledky jsou aplikovány na světelnou křivku supernovy
1998bw a 2003du.

Model vycházejı́cı́ z modelu supernovy je pak v kapitole 4 přepracován se
započı́tánı́m relativistické expanze, ovšem s tı́m omezenı́m, že plyn nemá vlastnı́
zdroje energie (na rozdı́l od supernov s radioaktivnı́m ohřevem). Tento model je
použit k výpočtu křivek některých známých dosvitů.

Relativistic fireball modely Popsaný model patřı́ do třı́dy tzv. “relativistic fire-
ball” (česky “relativistická ohnivá koule”) modelů, které vysvětlujı́ světelné křivky
gama záblesků (a tedy i dosvitů) jako časovou změnu zářivého výkonu relati-
visticky se rozpı́najı́cı́ koule plynu s vysokou teplotou. Jednotlivé modely se lišı́
časovou závislostı́ i mechanizmy uvolňovánı́ energie (chlazenı́).

Fireball modely jsou založené na chovánı́ ultrarelativistické adiabatické rázové
vlny tak jak byla odvozena v článku Blandford and McKee(1976). Energie, rych-
lost, poloměr a ostatnı́ charakteristiky hmoty jsou v nı́ určitým způsobem vázány,
takže je možné najı́t časovou závislost veličin popisujı́cı́ch plazmu (napřı́klad
hustota, synchrotronová frekvence) a vypočı́tat celkový vyzářený výkon. Tyto
myšlenky jsou základem pro tzv. wind interaction model (Chevalier and Li(2003)).

Wheeler (1999) předkládá hypotézu, že optické světelné změny jsou způsobeny
asymetrickou expanzı́ obálky supernovy. Celou situaci si představuje tak, že v
okamžiku výbuchu je plyn v obálce ovlivněn silným dipólovým magnetickým po-
lem centrálnı́ho kompaktnı́ho objektu (neutronová hvězda). To vede k tomu, že
hmota nenı́ z obálky vyvržena sféricky symetricky, ale že se vytvořı́ dva kolimo-
vané svazky (jety), v jejichž důsledku se světelná křivka obyčejné supernovy de-
formuje.

Klasický model tohoto typu je uveden v praci Mészárose a Reese (1994). Z
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úvah uvedených v tomto článku se odvı́jı́ všechny ostatnı́ modely, které později
Mészáros, a někteřı́ dalšı́, publikoval. Základem je relativisticky se pohybujı́cı́
množstvı́ blı́že nespecifikovaného materiálu, který při svěm pohybu narazı́ na ne-
homogenitu napřı́klad v podobě mezihvězdné hmoty. Při takovémto ději vznikne
relativisticky expandujı́cı́ bublina — relativistická obdoba rázové vlny — a přitom
vzniká gama záblesk. Jak porucha expanduje, chladne, což se projevuje cha-
rakteristickou exponenciálně nebo mocninně klesajı́cı́ jasnostı́ (pozorovatelnou v
širokém rozsahu spektra). Tento pokles jasnosti se pak má pozorovat jako gama
záblesk nebo dosvit (v době napsánı́ těchto prvnı́ch článků ještě ovšem neměl ni-
kdo ani ponětı́ o objevu dosvitů). Tvar světelné křivky je dán předevšı́m silnou
deformacı́ obálky, kterou sleduje pozorovatel.

Dalšı́ práci na podobné téma publikovali Fenimore, Madras a Na-
yakshin (1996), v nı́ž rozvinuli ideu, jak by se z hlediska pozorovatele na Zemi jevil
nekonečně krátký světelný impuls postupně se objevujı́cı́ na kouli zdeformované
relativistickou expanzı́ na elipsoid. Uvedný článek měl za cı́l pokus o vysvětlenı́
jistého typu pozorovaných časových průběhů u gama záblesků. Poněkud jiným
způsobem přistupuje k celé problematice Katz (1994) jenž se odlišuje předevšı́m
použitým matematickým aparátem, než byl použit v předchozı́ch modelech.

Dalšı́ model popisujı́cı́ kromě relatistické expanze i hydrodynamiku takové
bubliny je v práci Pirana, Shemiho a Narayana (1993). V článku je numericky
spočteno řešenı́ pro šı́řenı́ takové relativistické bubliny, ale bohužel řešenı́ nenı́ do-
vedeno do úplného konce. V článku nejsou obsaženy tvary světelných křivek, ale
pouze řešenı́ hydrodynamických rovnic, tedy průběhy rychloti, hustoty atd.

Model, který se principiálně nejvı́c podobná svým charakterem i myšlenkou,
výše popsanému modelu, je Gruzinov a Waxman (1999). Základem modelu je
expandujı́cı́ rázová vlna, která se ochlazuje vyzařovánı́m synchrotronnı́ho zářenı́.
Jsou odvozeny světelné křivky a polarizace zářenı́, které bychom měli pozorovat.

Všechny popsané modely majı́ řadu společných momentů. Všechny jsou
napřı́klad schopné vysvětlit vzhled světelných křivek. Všechny uvažujı́ kosmolo-
gické vzdálenosti gama záblesků. Jako procesy emitujı́cı́ zářenı́ jsou uvažovány
Comptonův rozptyl, sychrotronové zářenı́, přı́padně jiné známé z pozemských la-
boratořı́ a souvisejı́cı́ nějakým způsobem s emisı́ gama zářenı́. Dále všechny tyto
modely počı́tajı́ s existencı́ rázových vln sloužı́cı́ na urychlenı́ nebo zahřátı́ látky.
S tı́m souvisı́ také to, že všechny modely jsou bud’ velmi aproximativnı́ nebo nu-
merické, protože analytické řešenı́ pohybu rázových vln zatı́m nenı́ známo, viz
Landau, Lifšic (1988).

Model popsaný v této dizertaci se od uvedených v mnoha ohledech lišı́.
Předevšı́m úplně zanedbávám vliv rázových vln. Podle tohoto modelu, shodně s
všeobecnými názory na hydrodynamiku supernov, rázové vlny sloužı́ pouze na
urychlenı́ a stlačenı́ materiálu obálky v počátečnı́ krátké fázi do maxima. Po tomto
počátečnı́m obdobı́ už lze jejich vliv na pozorovaný dosvit uplně zanedbat. Ta-
kovýto přı́stup k řešenı́ umožnil úplně vypustit komplikované numerické řešenı́
rovnic rázových vln a umožnil užitı́ pouze analytických metod.

Dalšı́ rozdı́l uvažovaného modelu spočı́vá v časové závislosti zářivosti objektu
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v jeho klidové souřadné soustavě. Zde byl použit jistý konkrétnı́ model (3.48)
založený na předpokladu, že materiál při svě expanzi splňuje zákon zachovánı́
energie. Časová změna klidového zářivého výkonu je základnı́ fyzikálnı́ vlastnostı́,
bez jejı́ž znalosti bychom pozorované světelné křivky správně nepopsali. Ostatnı́
modely se lišı́ předevšı́m jiným fyzikálnı́m mechanismem ochlazovánı́.

Late SN modely Zcela odlišným typem modelů snažı́cı́ch se vysvětlit některé z
rysů světelných křivek dosvitů jsou modely typu “opozděná světelná křivka”.

V poslednı́ době zı́skaly na popularitě modely, které vysvětlujı́ “hrb” pozoro-
vaný v konečných stádiı́ch dosvitu jako “late SN”. Podle nich vznikne někdy v
čase kolem gama záblesku supernova, která má maximum právě v době, kdy se
na křivce objevuje “hrb”. K této hypotéze nejvı́c důvodů zavdala pozičnı́ koinci-
dence mezi SN 1998bw a GRB 980425, ale existuje řada pracı́ na podobné téma,
popisujı́cı́ podobné chovánı́ i v ostatnı́ch přı́padech.

Napřı́klad v článku Reichart (1999) je podrobně popsán postup, hypotéza, na
základě kterého je u dosvitu po GRB 970228 konstruován posun světelné křivky
SN 1998bw tak, aby objasnil pozdějšı́ “hrbol” na světelné křivce dosvitu. Nejde
tedy o model celé světelné křivky, ale jen jisté části jejı́ pozdnı́ fáze. Viz též
Bloom (2003).

Astronomická fotometrie Běžně použı́vané astronomické pojmy pocházı́ z doby
kdy neexistovaly fyzikálnı́ základy nauky o světle, ale přesto bylo potřeba nejakým
způsobem kvantifikovat zářenı́ nebeských objektů. Proto v astronomické fotometrii
existujı́ historické veličiny, které nebyly původně odvozené z fyzikálnı́ch veličin a
teprve později byl intuitivnı́ význam podložen fyzikálnı́ definicı́. Protože důkladný
popis všech detailů kolem měřenı́ zářenı́ nebeských objektů by pravděpodobně vy-
dal na samostatnou práci, zmı́nı́m se jen o těch veličinách, které se přı́mo týkajı́
popisované problematiky.

Nejdiskutovanějšı́ věcı́, se kterou jsem se při psanı́ práce potýkal, byla “mag-
nituda”. Historicky jde o zařazenı́ hvězd tak, aby nejjasnejšı́ hvězdy pozorované
okem byly rozlišené od viditelně slabšı́ch hvězd. Po staletı́ byla tato hrubá klasi-
fikace přijı́mána, ale v okamžiku, kdy lidstvo bylo schopné měřit zářenı́, začalo
jı́t o umělou klasifikaci. Proto asi v polovině 19. stoletı́ navrhl Pogson vztah mezi
magnitudou a světelnou intenzitou ve tvaru m = m0 + 2.5 log10(I/I0) (kde m0

je nulový bod škály volený tak, aby se přibližně dodržela historická klasifikace,
I a I0 jsou pak světelné intenzity a logaritmus je desı́tkový), originál Pogsonovy
práce nenı́ běžně k disposici a proto nenı́ úplně jistý přesný význam veličin jak
byly Pogsonem navrženy). Podle definice je jasné, že takto definované m je určité
měřı́tko bezrozměrného poměru intenzit. Nemá tedy jednotku a dokonce to ani
nenı́ veličina náležejı́cı́ do nějakého mezinárodnı́ho systemu jednotek. Všeobecně
je Pogsonova měřı́tka (magnitud) použı́váno v řadě různých významů. Právě jeho
vhodně navržený tvar ho předurčuje jako ideálnı́ mı́ra pro porovnávánı́ poměrů
veličin různých významů, které redukuje na jednotnou škálu.
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Přesto jde pouze o speciálnı́ tvar logaritmického vyjádřenı́ nějaké veličiny.
J. Hollanem byla navržena (Hollan (1999)) veličina nazývaná hvězdná velikost
definována právě Pogsonovou rovnicı́ s jednotkou magnituda (mag). Takováto de-
finice pak umožňuje vyjadřovánı́ typu “hvězdná velikost tohoto objektu je 2.3
mag”. V současné době tato elegantnı́ veličina nenı́ všeobecně přijata a proto jejı́
použı́vánı́ nenı́ nijak závazné a tudı́ž ani v této práci se tato konvence nijak ne-
dodržuje.

Modernı́ astronomické přı́stroje mohou měřit tok energie zářenı́, tedy energii
dopadajı́cı́ od daného objektu na jednotku plochy za sekundu v určitém spektrálnı́m
intervalu (udávanou napřı́klad v erg · cm−2 · s−1). V přı́padě světla je tı́mto ener-
getickým tokem intenzita, která je daná vystředovánı́m kvadrátu časově proměnné
amplitudy kmitů elektromagnetického pole. Z poměru těchto intenzit pak lze od-
vodit měřené magnitudy.

Magnitudy je možné použı́t i v přı́padě, kdy nejde přı́mo o veličiny, které lze
alespoň v principu změřit. Napřı́klad je možné použı́t energii vyzářenou z jednot-
kového povrchu objektu.Pokud se budeme zajı́mat o časovou proměnnost magnitud
zı́skaných měřenı́m nějakého objektu a magnitud zı́skaných z dobrého teoretického
modelu, bude časový průběh magnitud určených oběma způsoby přesně odpovı́dat
ačkoli původ obou veličin je zcela rozdı́lný. V teoretické části této práce je spočten
zářivý výkon objektu (supernovy nebo dosvitu) v závislosti na čase, z něj je od-
vozena světlná křivka v magnitudách, která je pak srovnána s pozorovánı́mi opět
přepočı́tanými z energiových toků na magnitudy.

Dalšı́ často užı́vanou veličinou je luminozita, jakožto celková vyzářená ener-
gie nějakým objektem z jednotkové plochy povrchu za sekundu v specifikovaném
energetickém intervalu. V práci se jako anglický ekvivalent pro “luminosity”
použı́vá termı́n “zářivý výkon”. Mnohem vhodnějšı́ výraz by byla “svı́tivost” která
je ale již rezervovaná pro veličinu definovanou analogicky ovšem s přesně vyme-
zeným profilem filtru odpovı́dajı́cı́m spektrálnı́ citlivosti oka a nelze ji tedy použı́t
pro obecné účely popisu zářivých výkonů.
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GRB křivka ? mateřská galaxie ? d(”)
970228 Obrázek 4.1 ano, Fruchter et al. (1997a) 0.3
970508 Obrázek 4.15 ano, Fruchter et al. (1997b) < 0.01
971214 Obrázek 1.2 ne
980326 Groot et al. (1998) nejisté, Groot et al. (1998)
980329 Obrázek 1.3 nejisté, Djorgovski et al. (1998b)
980519 – ano, Sokolov et al. (1998b)
980613 – ano, Djorgovski et al. (1998a)
980703 – ano, Sokolov et al. (1998a)
990123 Obrázek 1.4 ano, Odewahn et al. (1999) 0.648 ± 0.1
990510 Obrázek 4.16 ne?
990705 – ne?
990712 – ano, Fruchter et al. (1999a) < 0.1
991208 – ano, Fruchter et al. (1999) ∼ 1
991216 ano ne
000131 – ne
000301C Stanek et al.(2000) ne
000418 ano ne
000630 – ne
000911 – ne
000926 ano ano, Harrison et al. (2000) v jetu?
001007 – ne
001011 – ne
010222 Fruchter et al. (2001) ne?
010921 – ano, Bloom et al. (2001a) ∼ 1
011121 ano ano, Bloom et al. (2001) ∼ 1
011211 ano ano, Burud (2001) ∼ 0.5
020124 Berger et al. (2002) ano, Bloom et al. (2002) ∼ 1
020305 Gorosabel (2002) ano, Gorosabel (2002) ∼ 1
020322 Burud (2001) ano, Burud (2001) ∼ 1
020331 – ne
020405 Bersier (2002) ano, Hjorth (2002) ∼ 1
020813 ano ano?
020903 Malesani (2002) ano, Levan et al. (2002a) < 0.1
021004 ano ano, Levan et al. (2002) < 1

Tabulka 1.1: Dosvity pozorované do poloviny roku 2004. V prvnı́m sloupci je uveden
gama záblesk, po kterém se pozoroval daný dosvit. Ve druhém je odkaz na křivku do-
svitu nebo slovo ”ano” pokud nebyl nalezen článek shrnujı́cı́ pozorovaná data. Pomlčka
znamená, že se dosvit nepodařilo zachytit, data jsou minimálnı́, roztřı́štěná nebo z jiného
důvodu nepoužitelná. Třetı́ sloupec obsahuje odkaz na přı́padné pozorovánı́ mateřské ga-
laxie, na pozadı́ které se záblesk objevil. Ve čtvrtém sloupci je v některých přı́padech uve-
dena úhlová vzdálenost mezi fotometrickým těžištěm mateřské galaxie a dosvitem (velmi
nejisté). Pro srovnánı́ uvedeme, že SN1998bw byla od jádra své mateřské galaxie vzdálena
11.5′′. V tabulce je obsaženo 50 dosvitů.
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... Pokračovánı́ tabulky 1.1 ...
GRB křivka ? mateřská galaxie ? d (“)
030115 – ne
030226 – ne?
030227 – ne
030323 – ano
030324 – ano, Smith et al. (2002)
030328 – ne
030329 Obrázek 4.17 ne?
030418 Rykoff et al. (2003) ne
030429 – ne
030528 – ne
030723 Dullighan et al. (2003a) ano, Fynbo et al. (2003)
030725 Dullighan et al. (2003) ne
031203 – ne
031220 – ne
040106 – ne
040511 – ne
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KAPITOLA 2.

MOŽNÁ KORELACE MEZI GAMA

ZÁBLESKY A OSTATNÍMI OBJEKTY

2.1. Supernovy

Vzplanutı́ supernovy SN 1998bw ve stejném čase a v těsné blı́zkosti polohy gama
záblesku GRB 980425 vedlo k doměnkám o přı́padné spojitosti mezi supernovami
a gama záblesky. Je až s podivem, kolik lidı́ takováto možnost napadla, přestože
je všeobecně známo, že obálka supernovy se stává propustnou pro gama fotony
teprve v průběhu několika desı́tek dnı́ po kolapsu (optickém maximu), kdy se ob-
jevuje čarové spektrum radioaktivnı́ho 56Co, který se rozpadá a zahřı́vá obálku SN
(Wheeler (1990)). Gama zářenı́ SN 1987A bylo poprvé zaznamenáno SMM sate-
litem a publikována v Matz et al (1988). Protože se projevy gama zářenı́ objevujı́
až po relativně delšı́ době, ztěžuje takovéto chovánı́ hledánı́ přı́padných časových
korelacı́. Jen těžko lze z faktu, že se na přibližné pozici GRBu objevı́ dlouho před
nebo po pozorovánı́ nějaká SN usuzovat na spojitost mezi těmito dvěma jevy.

Přesto bylo v poslednı́ době provedeno několik pokusů o nalezenı́ souvislosti
na základě stanovenı́ přesných pozic. Wang & Wheeler (1998) interpretujı́ možnost
objevenı́ se GRBu ze SN jako potvrzenı́ teorie “relativistických ohnivých koulı́”
(teorie “relativistic fireball” bude podrobněji probrána v kapitole 4), která si ta-
kový gama záblesk představuje jako rázovou vlnu ze SN, která při svém šı́řenı́
narazı́ na nespecifikovanou nehomogenitu (napřı́klad oblak mezihvězdné hmoty),
při které vznikne gama záblesk. To by vysvětlilo, proč gama záblesk vznikl s
přesnostı́ jednoho dne, v přı́padě supernovy SN 1998bw, těsně po kolapsu, kdy
má rázová vlna nějvětšı́ intenzitu. Domněnku, že tento přı́pad nenı́ jediný a že
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2. Možná korelace mezi gama záblesky a ostatnı́mi objekty

existuje silná korelace mezi gama záblesky a supernovami Typu Ib/c se snažı́
dokázat pomocı́ ztotožněnı́ pozic známých supernov převzatých z Asiago SN kata-
logu http://athena.pd.astro.it/˜supern/snean.txta s pozicemi
záblesků podle družice BATSE http://www.batse.msfc.nasa.gov kata-
logu. Pozice SN jsou přesné (chyba nenı́ většı́ než jedna oblouková vteřina), ale
pozice gama záblesků jsou velmi nepřesné s nejistotami několika stupňů a vı́ce.

Podstatně lepšı́ data a zcela jiné výsledky jsou obsaženy v článku Kippen et
al. (1998). Autoři použili jako zdroj pozic supernov katalog http://cfa-www.
harvard.edu/iau/lists/Supernovae.htmludržovaný Central Bureau
of Astronomical Telegrams a jako zdroj pozic gama záblesků BATSE 4B (revi-
sed) katalog a přesné pozice záblesků zı́skané z Meziplanetárnı́ sı́tě (jde o několik
družic rozložených po Slunečnı́ soustavě označovaných jako Interplanetary Ne-
twork — IPN, u každé z nich je přı́chod gama záblesku zaznamenán s jiným
zpožděnı́m a umožňujı́ tedy lokalizovat polohu záblesku přesněji). Přesnost polohy
je u dobře pozorovaných záblesků, v současné době největšı́ dosažitelná a pohybuje
se kolem několika úhlových minut. Závěry tohoto článku jsou v rozporu se závěry
článku předchozı́ho. Rozpor autoři vysvětlujı́ tı́m, že závěry hledánı́ korelacı́ jsou
způsobeny velmi malou přesnosti určenı́ poloh pouze pomocı́ BATSE.

2.2. Korelace mezi BeppoSAX a RXTE lokalizacemi gama
záblesků a historickými supernovami

Dalšı́ reálně použitelnou možnost hledánı́ pozičnı́ch korelacı́ mezi gama záblesky a
supernovami skýtajı́ přesné pozice zı́skané za pomocı́ družic BeppoSAX a RXTE,
které jsou vybaveny kromě gama detektoru také rentgenovými dalekohledy, takže
družice je schopna v krátké době zı́skat přesnou polohu gama záblesku, má-li
také dlouhovlnnějšı́ protějšek. Přesnost určenı́ je kolem 4’. Za dva roky činnosti
nasbı́rala družice BeppoSAX přes dvacet přesných poloh. Polohy těchto gama
záblesků jsou zakresleny v galaktických souřadnicı́ch na obrázku 2.1. Na prvnı́
pohled patrná anizotropie pozorovaných záblesků pocházı́ z technických vlastnostı́
družice, nebot’ nemonitoruje celou oblohu izotropně, a nemá tedy fyzikálnı́ pod-
klad.

Jako katalog přesných pozic supernov byl použit zatı́m pravděpodobně
nejúplnějšı́ katalog spravovaný Central Bureau of Astronomical Telegrams http:
//cfa-www.harvard.edu/iau/lists/Supernovae.html. Ten obsa-
huje údaje o 1443 supernovách detekovaných od roku 1885 (dvě galaktické — z
roku 1054 a Tychonova — byly vypuštěny, protože u nich nenı́ známá přesná po-
loha1). 763 těchto supernov bylo pozorováno v anonymnı́ch galaxiı́ch, 457 v NGC
galaxiı́ch, 120 v UGC galaxiı́ch, 56 v IC galaxiı́ch, 34 v MGC galaxiı́ch, 4 ga-
laktické supernovy, 1 supernova objevená družicı́ IRAS a 1 supernova ve Velkém
Magelanově oblaku (1987A). Polohy všech těchto supernov jsou známy s přesnostı́

1Pokud ovšem nepočı́táme polohu pulsaru v Krabı́ mlhovině a SN 1054
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Obrázek 2.1: Distribuce gama záblesků s přesnými pozicemi v galaktických souřadnicı́ch
zı́skaných družicı́ BeppoSAX.
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několika obloukových vteřin. Vstupnı́ katalog neobsahoval supernovu SN 1998bw.
Na základě těchto dvou katalogů jsme se pokusili nalézt gama záblesk s tako-

vou pozicı́, která by odpovı́dala pozici známé supernovy. V několika přı́padech se
na základě přesných pozic podařilo najı́t odpovı́dajı́cı́ korelaci mezi polohou gama
záblesku a SN (Hudec et al. (1999)). Nicměně, při použitı́ jiné metodiky se žádný
takový přı́pad identifikovat nepodařilo (Hroch et al. (1999)). V tomto druhém
přı́padě byla jako možný detekčnı́ limit dána kružnice s poloměrem 3-krát většı́m
než byla udávána nepřesnost polohy záblesku, tedy něco přes 10 obloukových mi-
nut. Znamená to, že žádný z přesně lokalizovaných gama záblesků družicemi Bep-
poSAX a RXTE se nenacházı́ v mı́stech, kde byly pozorovány známé supernovy.

Uvedené hledánı́ ale dokazuje jen prostorovou nekorelaci. Pro hledánı́ důkazu o
vztahu supernov a gama záblesků by bylo třeba také vědět, zda v době vzplanutı́ SN
nebyl pozorován také gama záblesk. Bohužel to většinou nenı́ u historických super-
nov možné, takže se musı́me omezit pouze na otázku, jestli nenı́ možné přı́padné
opakovánı́ gama záblesku, ale ani to nebylo potvrzeno (Fishman a Meegan (1995)).

Z těchto úvah se zdá pravděpodobné, že gama záblesky nemajı́ žádnou spojitost
se supernovami a přı́padné korelace v jednotlivých přı́padech tak můžeme kvalifi-
kovat jako náhodné. Je třeba si uvědomit, že SN byla náhodou pozorována pouze
v přı́padě jednoho gama záblesku a je nepravděpodobné, že by se nám nepodařilo
zpozorovat ji i v jiných přı́padech. Přes tato fakta se zastánci vzniku gama záblesků
ze supernov nevzdávajı́ a přicházejı́ s novými nápady. Dosvity, u kterých se dosud
podařilo odhadnout vzdálenost, majı́ hodnoty rudého posuvu v rozmezı́ 1 – 3, a
jde tedy o extrémně vzdálené objekty. Mohlo by ale existovat vı́ce skupin gama
záblesků. Jednou z nich by mohly být záblesky se superhmotných supernov (hornı́
hranice modelů hvězd udává hmotu takové supernovy na asi 50 M� a stářı́ asi 100
miliónů let) nazývaných “hypernovy” a vznikajı́cı́ v oblastech OB associacı́. Tuto
doměnku předložil Paczyński (1998).

2.3. Rozloženı́ supernov po obloze

Ve spojenı́ s rozloženı́m gama záblesků po obloze, které je dokonale izotropnı́,
je zajı́mavé také posoudit rozloženı́ známých SN po obloze. To je vykresleno v
galaktických souřadnicı́ch na obrázku 2.2. Je jasně vidět, že počet supernov silně
závisı́ na galaktické šı́řce. To je způsobeno galaktickou extinkcı́, která je nejsilnějšı́
právě kolem galaktické roviny (závislost je přibližně exponenciálnı́). Na počet ob-
jevených supernov bude mı́t vliv i fakt, že pozorovatelé o vlivu galaktické extinkce
vědı́ a úmyslně pozorujı́ proto ve velkých galaktických šı́řkách, i fakt, že blı́zko
roviny Galaxie je málo pozorovatelných galaxiı́.
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Obrázek 2.2: Distribuce všech známých supernov po obloze v galaktických souřadnicı́ch.
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KAPITOLA 3.

SVĚTELNÉ KŘIVKY SUPERNOV

3.1. Úvod

Jako supernovu označujeme nebeský objekt, jehož jasnost se v průběhu velmi
krátké doby změnı́ natolik, že se ze slabé, anonymnı́ hvězdy, stane objekt domi-
nujı́cı́ celé své mateřské galaxii. Tento mimořádný jev ale netrvá přı́liš dlouho.

Asi prvnı́ otázka, která nás napadne je: jak je to vůbec možné? Jak to, že hvězda
může vůbec takto mimořádně a za tak krátkou dobu natolik zjasnit? Jak to, že už
se to nestalo před miliony let? Co v supernově tak moc svı́tı́?

Tyto otázky zajisté podněcovaly lidskou představivost již dávno. Spolehlivě
vı́me, že před jednı́m tisı́cem let pozorovali supernovu ve staré Čı́ně. Supernovu
též pozoroval užaslý Tycho Brahe a dnešnı́ astronomové pozorujı́ několik desı́tek
supernov ročně i když nejsou tak velmi nápadné jako ty slavné. Pozorujı́ je totiž
v cizı́ch galaxiı́ch a tak nejsou tak jasné. Na tu z našı́ galaxie, viditelnou pouhým
okem čekáme, již od dob Tycha Brahe.

Z toho, co dnes o supernovách vı́me, ovšem můžeme řadu věcı́ jejı́ho vzniku a
vývoje objasnit pomocı́ jednoduchých fyzikálnı́ch úvah.

S nadsázkou můžeme supernovy označit jako balóny tvořené světlem. Toto
tvrzenı́ nenı́ vůbec nadnesené. Jak bude z dalšı́ho patrno, v rozpı́najı́cı́ se obálce
supernovy výrazně dominuje tlak zářenı́ nad tlakem plynu a tak pokud použı́váme
slova “plyn” pro systém, ve kterém je tlak zářenı́ zanedbatelný oproti tlaku plynu
a slovo “zářenı́” pro systém, u kterého je tomu naopak, můžeme považovat super-
novy za světelné koule.

Představme si neprůhlednou zářı́cı́ kouli o poloměru R(t) ∝ t, která se rozpı́ná.
Jejı́ zářivý výkon je v čase t dán při konstantnı́ zářivosti jednotkové plochy L0
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vztahem
L(t) = 4πR(t)2L0 ∝ t2 (3.1)

a roste tedy kvadraticky s časem. Přı́kladem takového rozpı́nánı́ by mohla být pla-
netárnı́ mlhovina nebo právě obálka supernovy (SN).

Tento vztah napsaný v magnitudové škále, ve které je vztah mezi relativnı́m
zářivým výkonem L/L0 a relativnı́ magnitudou definován jako

m − m0 ≡ −2.5 log10(L/L0) (3.2)

má tvar
m(t) = m0 − 5 log10 R(t) ∝ log10 t (3.3)

a ze kterého je jasně vidět, že celkový zářivý výkon roste s časem kvadraticky
a magnituda pak logaritmicky. Toto zjasňovánı́ nemá žádné omezenı́ a roste tedy
do nekonečna. Tento závěr je však v rozporu s realitou, nebot’ všechny explozivnı́
úkazy ve vesmı́ru majı́ jen omezené trvánı́.

V našı́ úvaze proto bude zřejmě chyba. Problém je v tom, že takovýto způsob
rozpı́nánı́ je v rozporu se zákonem zachovánı́ energie. Řı́ká totiž, že vyzářený
výkon je většı́ a většı́ při většı́ch poloměrech, jenže odkud se ta energie bere? Plyn
v obálce SN svı́tı́ dı́ky tomu, že se v počátku exploze zahřál na vysokou teplotu a
nashromážděná energie se pak v průběhu expanze vyzařuje. U normálnı́ch hvězd
sice platı́, že čı́m většı́ poloměr, tı́m většı́ zářivý výkon (při stejné teplotě), ale to
je proto, že hvězda má vlastnı́, dosti vydatné zdroje energie — potenciálnı́ energie
uvolňovaná kontrakci nebo jaderné reakce. Takovéto jednoduché úvahy nás vedou
k závěru, že vyzářený výkon jednotkové plochy povrchu obálky musı́ záviset na
čase.

Uvážı́me proto několik typů procesů, které by mohly mı́t vliv na zářivý
výkon. Přı́má analogie mezi povrchem hvězdy a rozpı́najı́cı́ se obálkou nás vede
k představě, že zářivý výkon obálky je úměrný, podobně jako u hvězd, T4. Růst
nebo pokles zářivého výkonu je tedy dán růstem nebo poklesem teploty. Logické
pokračovánı́ řetězce je pak v úvaze, že se budeme muset začı́t zajı́mat o mechani-
zmy, které majı́ vliv na teplotu povrchu rozpı́najı́cı́ se obálky.

Hrubá aproximace vede k představě, že světelná obálka supernovy je koule s
nepropustými rozpı́najı́cı́mi se stěnami. Ze zákonů chovánı́ ideálnı́ho plynu plyne,
že teplota takové koule se s zvětšujı́cı́m se objemem zmenšuje, což může vysvětlit
pozorovaný pokles jasnosti. Ukáže se, že obálku SN lze nahradit právě takovouto
koulı́ vyplněnou ideálnı́m fotonovým plynem.

Takovéto prvnı́ přiblı́ženı́ se ale ukáže ještě přı́liš hrubým pro vysvětlenı́
světelné křivky SN v plné obecnosti. Předevšı́m bude patrné, že pokles zařivého
výkonu způsobený rozpı́nánı́m je přı́liš prudký a SN musı́ mı́t ještě nějaký do-
datečný zdroj energie. Tı́mto zdrojem je energie uvolněná při radioaktivnı́m roz-
padu prvků obsažených v obálce.

Celkově lze tedy řı́ci, že průběh světelných křivek SN, nebo obecněji
rozpı́najı́cı́ch se plynných koulı́, je dán jednak jejich rostoucı́m povrchem, jed-
nak poklesem teploty povrchu a přı́padně dalšı́mi procesy. Nelze tedy jednoduše
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uvažovat pouze o geometrických efektech, také je potřeba vzı́t v úvahu řadu fy-
zikálnı́ch efektů, které jsou bohužel silně vázány na materiálové charakteristiky
plynu v obálce.

Cı́lem této kapitoly je aplikace analytických modelů SN na konkrétnı́ přı́pad
supernovy 1998bw. Jejı́ pozorované světelné křivky budou na konci kapitoly po-
rovnány s vyloženým modelem. Ukáže se, že obálky SN jsou jednı́m z mála
pěkných přı́kladů jednoduchých modelových situacı́ v celé astrofyzice.

Dnešnı́ názor na supernovy vznikal v průběhu 70-tých let na základě aplikace
numerických modelů hvězd na konečná stadia hvězdného vývoje. Zásadnı́ přelom
v našich znalostech však nastal v roce 1980, kdy D. Arnett publikoval analytický
model křivek SN typu II (Arnett (1980)) a v roce 1982 pak model pro SN typu I
(Arnett (1982)). Tyto modely byly natolik úspěšné, že pouze s drobnou korekcı́
(uváženı́m rekombinačnı́ch vln) jednotně vysvětlily a popsaly světelné chovánı́
dvou nejjasnějšı́ SN poslednı́ch let: SN 1987A a SN 1993J (Arnett (1996)). Tato
kapitola byla silně inspirována těmito pracemi.

Studiu supernov byla v tomto stoletı́ věnována značná pozornost. Systema-
tický výzkum začal ve třicátých letech klasifikacı́ spekter a shromažd’ovánı́m jejich
systematických pozorovánı́. Vyvrcholil pak pravděpodobně výbuchem SN 1987A,
nejjasnějšı́ supernovy za poslednı́ch 400 let, na které se podařilo ověřit zásadnı́
správnost našich modelů. Přehled některých základnı́ch znalostı́ o supernovách ob-
sahujı́ statě Harkness a Wheeler (1990), Kirchner (1990) a Wheeler (1989) nebo
Liebundgut (1993).

3.2. Výbuch

Podle současných modelů si představujeme supernovu jako konečné stádium
hvězdného vývoje velmi hmotné hvězdy. V okamžiku, kdy v jádře takové hvězdy
vyhasnou jaderné reakce přestává být hvězda stabilnı́ a pravděpodobně mohou na-
stat dva přı́pady: jádro se zhroutı́ do neutronové hvězdy (u hvězd s velkou hmotou
pak do černé dı́ry) nebo nastane explozivnı́ nukleosyntéza těžkých prvků (Whe-
eler at all (1989)). O těchto procesech vnějšı́ svět nic nevı́ (obálka SN je opticky
neprůhledná) a v optickém oboru spektra zůstává SN klidná ještě po několik dalšı́ch
hodin. V okamžiku kolapsu, at’ už je jakéhokoliv typu, dojde k vytvořenı́ rázové
vlny putujı́cı́ od jádra směrem k povrchu, která přitom zahřı́vá a urychluje materiál.
Základnı́m procesem důležitým pro zahřátı́ plynu obálky je právě rázová vlna. V
tomto okamžiku již vzdálený pozorovatel vidı́ prudký vzrůst jasnosti SN, kde zářı́
právě povrch kulové rázové vlny. Nejdřı́ve v této fázi může dojı́t k objevu dané
SN a zde se také začı́najı́ aplikovat výpočty světelných křivek. Vliv rázové vlny na
celkový zářivý výkon nicméně netrvá dlouho (jen několik desı́tek minut) a po je-
jich uplynutı́ se už lze na SN dı́vat jako na světelnou kouli rovnoměrně expandujı́cı́
do vakua.
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3.3. Difuze zářenı́

Prvnı́ věcı́, na kterou se zaměřı́me, abychom zjistili, jak vyzařujı́ SN nebo jak
se dostává energie uvolněná při jaderných reakcı́ch v jádru hvězdy k povrchu, je
představa toho, jak se zářenı́, reprezentované fotony, přenášı́ prostředı́m. V našem
přı́padě jde o plyn zahřátý na vysokou teplotu, ale v obecném přı́padě je toto
prostředı́ charakterizované pouze účinným průřezem absorbujı́cı́ch částic a jejich
počtem v objemové jednotce.

V tomto odstavci je uvedeno jednoduché odvozenı́ difuznı́ rovnice popisujı́cı́
přenos fotonů v prostředı́ z mı́sta s většı́ do mı́sta s menšı́ koncentracı́. Jde o stan-
dardnı́ popis obecného fyzikálnı́ho jevu, ale zavedeme přitom potřebné veličiny a
označenı́, které budeme nadále často použı́vat.

Ve vakuu, kde nejsou žádné částice, je pravděpodobnost, že foton je absor-
bován, nulová, ale s přibývajı́cı́ hustotou nebo účinným průřezem částic roste
pravděpodobnost absorpce fotonu. Krátce po absorbci je sice foton opět s největšı́
pravděpodobnostı́ vyzářen, ale do zcela libovolného směru, takže celkový tok fo-
tonů v původnı́m směru může být výrazně menšı́. Vyzářený foton ale může být
znovu absorbován a vyzářen opět do libovolného směru a děj se opakuje.

Střednı́ volná dráha λ mezi dvěma absorpcemi (vypočtená jako aritmetický
průměr z mnoha absorbcı́ a emisı́) udává pravděpodobnost absorpce fotonu při
uraženı́ dráhy dl

dl/λ (3.4)

z pohledu vzdáleného pozorovatele. Na druhé straně, pozorovatel spojený s foto-
nem vidı́ před sebou jednotkovou plochu pokrytou absorbujı́cı́mi částicemi, každou
s plochou σ a počtem n úměrným hustotě �. Pravděpodobost srážky je

σn dl (3.5)

pokud jsou částice rozloženy v prostoru homogenně. Porovnánı́m těchto dvou
vztahů dostaneme závislost střednı́ volné dráhy na účinném průřezu a hustotě, tj
na charakteristikách materiálu

λ =
1

σn
(3.6)

Střednı́ volná dráha tedy silně klesá, když majı́ částice většı́ koncentraci nebo
účinný průřez.

V praktických úlohách se mı́sto součinu σn použı́vá součin κ�, protože hus-
totu � lze obyčejně přı́mo měřit. V tomto přı́padě se pak účinný průřez vztahuje
na “účinný průřez jednotkového množstvı́ hmoty”, nazývaný opacita κ. V dalšı́ch
úvahách proto budeme použı́vat výraz pro střednı́ volnou dráhu ve tvaru:

λ =
1

σn
≡ 1

κ�
(3.7)

Účinný průřez σ se měřı́ v cm2, koncentrace n v cm−3, opacita κ v cm2/g a hustota
� v g/cm3.
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3. Světelné křivky supernov

Takovýto přenos fotonů přes prostředı́ nepreferuje žádný směr. Jde o difuznı́
přenos. V přı́padě velkých λ bude většina fotonů zachovávat původnı́ směr šı́řenı́,
ale se zmenšujı́cı́m se λ už bude počet vyzářených fotonů do všech směrů zhruba
stejný. To odpovı́dá tomu, že se zářenı́ dostává do termodynamické rovnováhy s
prostředı́m a zářenı́, původně libovolného spektrálnı́ho tvaru, začı́ná stále vı́ce od-
povı́dat zářenı́ absolutně černého tělesa. Tato situace je ve hvězdných nitrech a
obálkách SN. V centru hvězdy probı́hajı́ termojaderné reakce, při kterých vznikajı́
γ fotony, ty popsaným způsobem difundujı́ k povrchu hvězdy. Zajı́má nás celkový
počet fotonů, které se vyzářı́ z hvězdného povrchu (tj. pozorovatelná veličina, která
je úměrná počtu fotonů).

Za tı́m účelem si představujeme ve hvězdě myšlenou kulovou plochu o po-
loměru r nacházejı́cı́ se kdekoli, vyjma blı́zkosti povrchu a jádra. Počet fotonů,
které touto plochou projdou směrem ven z hvězdy za čas ∆t je n+. Počet fotonů
za stejný čas, ale s opačným směrem je n−. Celkový tok fotonů F za čas ∆t je
dán rozdı́lem mezi počtem fotonů procházejı́cı́ch myšlenou plochou směrem ven a
dovnitř

F =
n+c∆t − n−c∆t

∆t

r
r

= (n+ − n−)c
r
r

(3.8)

kde r/r je normála k ploše, c je rychlost světla. V důsledku toho, že ve středu
hvězdy je zdroj fotonů, ale na povrchu fotony unikajı́ do prostoru, ustavı́ se ve
hvězdě gradient počtu fotonů. Počet fotonů n+(r) směřujı́cı́ch ven je úměrný
hustotě fotonů v mı́stě, kde byly poslednı́ srážkou nasměrovány k ploše, tedy
n+(r) ≡ 1/3nγ(r − λ/2) a podobně n−(r) ≡ 1/3nγ(r + λ/2). Koeficient 1/3
pocházı́ z toho, že se zajı́máme pouze o fotony v jednom směru a zbývajı́cı́ dva
ignorujeme. V přı́padě, že je střednı́ volná dráha zanedbatelná oproti poloměru
myšlené sféry, λ � r, můžeme užı́t následujı́cı́ho přiblı́ženı́

n+ − n− =
1
3

[
nγ

(
r − λ

2

)
− nγ

(
r +

λ

2

)]
= −λ

3
∂nγ

∂r
(3.9)

a výraz pro tok pak dostáváme ve tvaru

F = −λc

3
∇nγ (3.10)

3.4. Pozorovaný světelný tok

Vzdálený pozorovatel “v nekonečnu” nenı́ schopen změřit veškerý zářivý výkon do
všech směrů. Jediné, co je schopen změřit je zářivý výkon vyzářený do jeho směru.
Přesněji řečeno, je schopen pouze změřit průmět F do jeho směru. Pozorovaná
zářivý výkon pak tedy je

Lobs =
∫

S/2
F (θ, ϕ)n · nobs dS (3.11)

kde nobs je jednotkový vektor ve směru pozorovatele a označenı́ integračnı́ho
oboru S/2 znamená integrovánı́ přes přivrácenou stranu objektu.
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3. Světelné křivky supernov

F = F · n

nobs
x

Obrázek 3.1: Výpočet pozorovanho zářivého výkonu hvězdy

Při praktických výpočtech umist’ujeme pozorovatele na osu x do nekonečna
podle obrázku 3.1 ve kterém je nobs = (1, 0) a n = (cos θ, sin θ). Při uváženı́
osové symetrie problému pak vypočteme:

Lobs = πF (3.12)

V tomto přı́padě předpokládáme, že lokálnı́ rozloženı́ zářivého výkonu F je
nezávislé na poloze na disku objektu.

3.5. Zářivý výkon povrchu supernovy

Zářivý výkon viditelného povrchu hvězdy je definován jako energie vyzářená z
jejı́ho povrchu za časovou jednotku:

L ≡ ∂E

∂t
(3.13)

“Rovnice kontinuity” pro energii, obvykle označovaná jako zákon zachovánı́ ener-
gie, dává pro tok energie procházejı́cı́ přes jednotkovou plochu na povrchu hvězdy,
vztah

∂e

∂t
= ∇ · F (3.14)

řı́kajı́cı́, že tok energie povrchem hvězdy způsobuje úbytek energie ve hvězdě.
Aplikacı́ Gaussovy věty ∫

S
F · n dS =

∫
V
∇ · F dV (3.15)

kde n je normálový vektor kolmý k povrchu hvězdy, přitom integrujeme přes celý
povrch hvězdy nebo objem hvězdy. Užitı́m označenı́

E ≡
∫

V
e dV (3.16)
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3. Světelné křivky supernov

ve vztahu (3.14) dostáváme

L =
∂E

∂t
=

∂

∂t

∫
V

e dV =
∫

S
F · n dS (3.17)

obecný výraz pro výpočty zářivého výkonu při znalosti toku F v libovolném bodě
na povrchu. Dosazenı́ (3.10) vede k

L = −λc

3

∫
S

[n · ∇n]S dS (3.18)

přičemž gradient hustoty fotonů ∇n počı́táme na povrchu hvězdy. Pokud
předpokládáme hustotu zářenı́ absolutně černého těleso n = aT4, kde a ≡
4σk/c = 2π5k4/15c2h3, σk je Stefanova – Boltzmanova konstanta, k Boltzma-
nova konstanta a h Planckova konstanta, obdržı́me:

L = −λc

3
a

∫
S

[
n · ∇T 4

]
S

dS (3.19)

Energie vyzařuje z povrchu hvězdy ve směru normály k povrchu a proto ∇ · F
má nenulovou pouze radiálnı́ složku. Ve sféricky symetrickém přı́padě, jakým
aproximujeme povrch hvězdy (supernovy), můžeme spočı́tat plošný integrál a pak
dostáváme

L = −4πR2 λc

3
a

∂T 4

∂r

∣∣∣∣
r=R

(3.20)

což je známá astrofyzikálnı́ rovnice difúznı́ho přenosu zářenı́.
Tento vztah dává návod na výpočet zářivého výkonu supernovy. Jak je vidět,

zářivý výkon je úměrný povrchu, třetı́ mocnině teploty, střednı́ volné dráze a gra-
dientu teploty u povrchu hvězdy. Aby byl výkon hvězdy dán kladným čı́slem,
musı́me nutně předpokládat, že gradient teploty bude záporný, tj. teplota ubývá
směrem ven z hvězdy.

3.6. Evolučnı́ rovnice supernovy

Předpokládejme, že plyn v obálce má vlastnosti ideálnı́ho plynu. Při teplotách
řádově desı́tek tisı́c stupňů a hustotách menšı́ch než je hustota vzduchu je to velmi
dobrá aproximace. V takovémto přı́padě můžeme zanedbat také viskozitu plynu.
Pohybové rovnice popisujı́cı́ element kontinua o hustotě � pohybujı́cı́ se rychlostı́
v v poli vnějšı́ sı́ly f pod tlakem p v rozpı́najı́cı́ se obálce jsou Eulerovy rovnice:

∂ v
∂t

+ (v · ∇) · v = −1
�
∇p + f (3.21)

Dále pak použijeme rovnici kontinuity:

∂�

∂t
+ ∇(�v) = 0 (3.22)

29



3. Světelné křivky supernov

Kromě těchto rovnic, které určujı́ chovánı́ (rychlost, hustotu, tlak) rozpı́najı́cı́ho
se plynu je velmi důležité znát i termodynamický stav plynu. Lze očekávat, jak
již bylo řečeno, že změny teploty jsou způsobeny rozpı́nánı́m plynu nebo jeho
zahřı́vánı́m. Velká část vnitřnı́ energie plynu se přeměňuje na zářenı́, které je
vyzářeno do okolnı́ho prostoru a proto se entropie plynu měnı́. Nejde tedy o
izoentropický děj. Rovnice popisujı́cı́ změnu entropie plynné obálky je (Landau,
Lifšic (1988), §49)

�T

{
∂s

∂t
+ v · ∇s

}
= ∇

(
4ac

3κ�
∇T

)
+ ε (3.23)

kde s označuje entropii připadajı́cı́ na jednotku hmoty, prvnı́ člen na pravé straně
je vyzářená energie, blı́že popsaná v kapitole 3.3. o difuznı́m přenosu zářenı́ ve
hvězdě) a člen ε je dodatečný zdroj tepla (v přı́padě SN teplo uvolněné při radio-
aktivnı́m rozpadu).

Tento vzorec je vlastně časově proměnnou verzı́ prvnı́ho termodynamického
zákona. Prvnı́ člen na levé straně je úbytek vnitřnı́ energie (T ṡ = dE/dt), druhý
pak změna s se změnou objemu (T v∇s = pdV/dt) koule. Prvnı́ člen na pravě
straně je vyzářená energie prostřednictvı́m úbytku fotonů úměrná počtu fotonů
které prodifundovaly přes povrch). Rovnice (3.21), (3.22) a (3.23) jsou základnı́
rovnice popisu SN.

Tyto rovnice lze za jistých předpokladů dále upravovat. Předevšı́m budeme
předpokládat, že expanze je sféricky symetrická. Přepis (3.21) až (3.23) do
sférických souřadnic dá s označenı́m

v = (vr, vθ, vϕ) = (v, 0, 0)

vztahy
∂v

∂t
+ v

∂v

∂r
= −1

�

∂p

∂r
+ fr (3.24a)

∂�

∂t
+

∂(�v)
∂r

+
2v�

r
= 0 (3.24b)

�T

{
∂s

∂t
+ v

∂s

∂r

}
=

1
r2

∂

∂r

(
4ac

3κ�
r2 ∂T

∂r

)
+ ε (3.24c)

Rovnice jsou i po úpravách velmi obecné. Stále nejsou specifikovány materiálové
vztahy mezi p a �, T , bez kterých jsou rovnice neřešitelné, nenı́ specifikována ob-
jemová sı́la, neznáme okrajové a počátečnı́ podmı́nky.

3.7. Rovnice po zahřátı́

Řešenı́ rovnic (3.24a) až (3.24c) budeme hledat pouze pro okamžiky po urych-
lenı́ a zahřátı́ plynu na dostatečnou teplotu, vyhneme se tak obtı́žnému řešenı́ po-
hybu rázových vln, které urychlujı́ a zahřı́vajı́ plyn právě do tohoto okamžiku.
Předpokládejme, že od jisté doby už lze vliv rázových vln na pohyb elementů
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3. Světelné křivky supernov

kontinua zanedbat. Obálka se pak izotropně rozpı́ná jako koule o poloměru R(t)
rychlostı́ v0

R(t) = R0 + v0t, (3.25)

z počátečnı́ho poloměru R0, který měla v době t = 0 odpovı́dajı́cı́ dozněnı́ rázové
vlny. S uváženı́m sı́ly působı́cı́ na element kontinua přepisujeme rovnice na tvar

∂v

∂t
+ v

∂v

∂r
= −1

�

∂p

∂r
+ G

M(r)
r2

�(r) (3.26a)

∂�

∂t
+

∂(�v)
∂r

+
2v�

r
= 0 (3.26b)

Vynulovánı́m pravé strany prvnı́ rovnice (3.26a) dostaneme výraz pro hydrosta-
tickou rovnováhu tělesa v gravitačnı́m poli. Levá strana je pak zrychlenı́ elementu
kontinua. Obyčejně se studuje přı́pad statické rovnováhy (v astrofyzice velmi dobře
prozkoumaný - viz. Chandrasekhar (1939)), tj. přı́pad bez zrychlenı́ s v = 0. Rov-
nici (3.26a) s nulovou pravou stranou vyhovuje také dalšı́ řešenı́

v = v0
r

R(t)
(3.27)

Toto řešenı́ se označuje jako “homologická expanze”, každý bod se s časem rov-
noměrně vzdaluje od všech ostatnı́ch, podobným způsobem jaký odpovı́dá kosmo-
logické expanzi.

Pro dalšı́ výpočty bude výhodné zavést bezrozměrnou souřadnici

x ≡ r

R(t)
(3.28)

která umožnı́ zjednodužšit výpočty. Zatı́mco souřadnice r má rozsah 0 . . . R(t) a
interval se tedy měnı́ lineárně s časem, souřadnice x má rozsah 0 . . . 1 a interval je
časově neproměnný.

Znalost funkčnı́ závislosti v = v0 x pro rychlost umožňuje řešit rovnici konti-
nuity.1 Užitı́ substituce vede k rovnici:

∂�

∂t
+

3�v0

R0 + v0t
= 0 (3.29)

jejı́ž řešenı́ je dáno integrálem

t∫
0

d�

�
= 3

t∫
0

v0

R0 + v0t
dt

1Jen těžko se lze zbavit nápadné podobnosti mezi tı́mto vztahem v = v0x a Hubblovým v =
H0d. Vlastnosti obou řešenı́ lze vzájemně zaměňovat, dokonce jak bude vidět dál, platı́ stejné vztahy
i mezi závislostı́ teploty obálky na čase a teploty mikrovlného zářenı́ v rozpı́najı́cı́m se vesmı́ru.
Přesto všechno ale jde jen o jeden z důsledků principu: Stejné rovnice majı́ stejné řešenı́. Podrobnějšı́
rozbor ukáže řadu rozdı́lů.
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ve tvaru

�(t, x) = �(x)
R3

0

(R0 + v0t)3
= �(x)

R3
0

R(t)3
(3.30)

kde �(x) udává počátečnı́ rozloženı́ hustoty (v našı́ aproximaci je můžeme
považovat za rovné konstantě — průměrné hustotě). Je vidět, že počátečnı́ radiálnı́
profil rozloženı́ hustoty se s časem neměnı́.

Na rovnici kontinuity můžeme pohlı́žet také v integrálnı́m tvaru, pokud
předpokládáme, že z expandujı́cı́ obálky neuniká žádná hmota, a jejı́ celková hmota
M je na čase nezávislá pak se objem měnı́ úměrně

V ∝ R(t)3,

a ze zákona zachovánı́ hmoty plyne platnost následujı́cı́ho vztahu:

M = const. = �V

a proto � musı́ být

� ∝ 1
R(t)3

tak, aby celková hmota zůstala zachovaná. Výše uvedené řešenı́ rovnice kontinuity
je tedy nezávisle potvrzeno jednoduchou úvahou.

Ještě než přejdeme k vlastnı́mu řešenı́, upravı́me rovnici (3.24c) do jiného, ale
ekvivalentnı́ho tvaru, který nám umožnuje tvar rychlosti v = v0r/R(t) = v0x.
Výraz pro derivaci s = s(t, r) se redukuje při přechodu k s = s(t, x) na

∂s(t, r)
∂t

+ v
∂s(t, r)

∂r
=

∂s(t, x)
∂t

(3.31)

S využitı́m (3.31) přepı́šeme (3.24c) na

�T
∂s

∂t
=

1
x2R(t)2

∂

∂x

(
4ac

3κ�
x2 ∂T

∂x

)
+ ε (3.32)

Dalšı́ krok je volba modelu materiálu. Zde je nutné bud’to předpokládat určitý
model plynu ze kterého dostáváme vztah mezi s a T nebo si musı́me opatřit
nějakou informaci o SN z pozorovánı́. Rozhodujı́cı́ pro nás je skutečnost, jestli v
materiálu tvořı́cı́m obálku SN dominuje tlak zářenı́ nad tlakem plynu nebo naopak.
Tlak plynu je

pg ∼ �kT

a tlak zářenı́:
pr ∼ aT 4

V maximu jasnosti má SN teplotu asi 105 K (Arnett (1996)), proto odhad tlaku
zářenı́ v obálce je pr ∼ 104 Pa. K odhadu tlaku plynu musı́me nejdřı́ve odhadnout
průměrnou hustotu. Ta je přibližně

� ∼ M

V
∼ M

R3
∼ 10M�

1003R�
∼ 10−5��
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3. Světelné křivky supernov

Jako rozumný odhad poloměru se bere asi 100R� s ohledem na zářivý výkon SN.
Pak tedy máme

pg ∼ 10 Pa

a dostáváme relaci pg ∼ 10Pa � pr ∼ 104 Pa. Tato nerovnost umožňuje zvolit za
stavovou rovnici rovnici fotonového plynu. Rozpı́najı́cı́ se obálka SN je udržována
tlakem zářenı́, což je dobře pochopitelné, protože hustota je malá a střednı́ volná
dráha fotonů veliká.

Entropie zářenı́ černého tělesa v dutině o specifickém objemu u je

s =
4
3
aT 3u (3.33)

Použitı́m tohoto vztahu lze (3.24c) přepsat do tvaru

�T · 4aT 3u

(
Ṫ

T
+

u̇

3u

)
=

1
x2R(t)2

∂

∂x

(
λc

3
x2 ∂aT 4

∂x

)
+ ε (3.34)

a dále upravit po doplněnı́ výrazu pro objem u ∼ V = 4/3πR3, u̇ ∼ V̇ = 4πR2Ṙ
a s využitı́m vztahu �u = 1 a vztahu pro střednı́ volnou dráhu na rovnici

4T 4

(
Ṫ

T
+

Ṙ

R

)
=

1
x2R(t)2

∂

∂x

(
c

3κ�
x2 ∂T 4

∂x

)
+ ε (3.35)

která umožňuje vypočı́st závislost T (t, x) a tedy i L(t). Tato rovnice bude našı́
ústřednı́ rovnicı́. Lze ji interpretovat jako prvnı́ termodynamický zákon.

3.8. Řešenı́ bez vyzařovánı́

Jak již bylo řečeno, pravá strana rovnice (3.35) popisuje výměnu energie s okolı́m
(vyzařovánı́) a energii přicházejı́cı́ do systému (zahřı́vánı́). Nejjednoduššı́ po-
pis takového systému tedy bude vycházet z toho, že zanedbáme energii, kterou
rozpı́najı́cı́ se plyn ztrácı́ v důsledku svı́cenı́ a také zanedbáme teplo vznikajı́cı́ při
radioaktivnı́m rozpadu. Jinak řečeno, omezı́me se pouze na adiabatické řešenı́. V
tomto přı́padě dostáváme rovnici

Ṫ

T
+

Ṙ

R
= 0 (3.36)

jejı́ž řešenı́ je

T = T0
R0

R(t)
(3.37)

kde T0 je počátečnı́ teplota, kterou měl plyn v okamžiku maxima při t = 0.Časová
závislost teploty tedy je:

T = T0
R0

R0 + v0t
(3.38)
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3. Světelné křivky supernov

Zářivý výkon bychom určili po dosazenı́ teploty do vztahu (3.20). Ihned však
vidı́me, že pokud T nezávisı́ na x (což je tu splněno) tak derivace teploty na
povrchu ∂T/∂r = 0 a koule tedy vůbec nesvı́tı́. Tento výsledek potvrzuje náš
původnı́ předpoklad, že koule nevyzařuje.

3.9. Řešenı́ s vyzařovánı́m

Zanedbánı́ vyzařovánı́ z povrchu SN obálky je zjevně drastické zjednodušenı́, které
neodpovı́dá skutečnosti. Proto budeme muset kompletně vyřešit poměrně složitou
rovnici (3.35), zatı́m ale, bez zdroje dodatečného tepla (druhého členu na pravé
straně).

Tyto rovnice se pokusı́me vyřešit metodou separace proměnných x a t. Z těchto
důvodů zavedeme substituci ve tvaru

T 4 = T 4
0

R4
0

R(t)4
Ψ(x)Φ(t) (3.39)

ve naději, že se nám později podařı́ separovat rovnici na časově a prostorově
nezávislé části. Dále použijeme již dřı́ve zavedenou proměnnou x vztahem (3.28).
Po algebraických úpravách dostáváme postupně pro jednotlivé členy vztahy

Ṫ

T
=

Φ̇
Φ

− Ṙ

R

a celou levou stranu ve tvaru

4T 4

(
Ṫ

T
+

Ṙ

R

)
= 4T 4 Φ̇

Φ

a pravou stranu jako

c

3x2R2

∂

∂x

(
x2

κ0(x, t)�(x, t)
∂T 4

∂x

)

kde opacita κ(x, t) může být závislá jak na souřadnici, tak na čase (prostřednictvı́m
teploty a hustoty), stejně tak hustota. Proto budeme muset zvolit κ(x, t), �(x, t)
nějakého konkrétnı́ho tvaru.

Opacita Jak již bylo řečeno, obálky SN majı́ teplotu několik desı́tek tisı́c stupňů
a mimořádně malé hustoty. V takovém přı́padě jako zdroj opacity dominuje roz-
ptyl fotonů na volných elektronech — Comptonův rozptyl, jehož účinný průřez
nezávisı́ na teplotě a vlnové délce a je roven Thomsonovu účinnému průřezu
σ0 = (8π/3)(e2/mc2)2 = 0.665 × 10−24cm2. Právě tento přı́pad je velmi ty-
pický pro SN v počátečnı́m stadiu. Jak teplota klesá, začnou se uplatňovat i dalšı́
zdroje opacity. Pro opacitu bereme výraz

κ(x, t) = κ0 (3.40)
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3. Světelné křivky supernov

pro T > Ti, kde Ti je ionizačnı́ teplota. Opacita pod touto hranici je nulová (a
průhlednost nebo střednı́ volná dráha nekonečná). Thomsonův účinný průřez dává
pro úplně ionizovaný vodı́kový plyn κ0 = σ0 NA = 0.4 cm2/g (kde NA označuje
Avogadrovo čı́slo). Takovéto přiblı́ženı́ je ovšem silně nepřesné na okrajı́ch obálky,
kde supernova přecházı́ v “supermlhovinu”.

Hustota Hustota je dána výrazem (3.30). Funkce �0(x) = �0 může také slabě
záviset na souřadnici, pro jednoduchost tuto závislost ignorujeme a hustotu bereme
ve tvaru

�(r, t) = �0
R3

0

R(t)3
(3.41)

Separované rovnice Po dosazenı́ (3.40) a (3.41) do (3.30) můžeme napsat
konečný tvar jako

3
R(t)

Φ̇
Φ

=
c

κ0�0R3
0

1
x2Ψ

∂

∂x

(
x2 ∂Ψ

∂x

)
(3.42)

kterou budeme v dalšı́m řešit. Nynı́ hledáme dvě neznámé funkce Φ(t), Ψ(x)
prostřednictvı́m řešenı́ dvou rovnic

3R3
0

λ0c

1
R(t)

Φ̇
Φ

= −α2 (3.43)

a
1

x2Ψ
∂

∂x

(
x2 ∂Ψ

∂x

)
= −α2 (3.44)

kde α je vlastnı́ čı́slo rovnice. Zde jsme zpětně zavedli střednı́ volnou dráhu λ0 =
1/�0κ0. Charakter řešenı́ si vyžaduje, aby α bylo reálné čı́slo a tedy α2 > 0.

Prostorová část Nejprve se budeme zabývat prostorovou závislostı́ teploty
prostřednictvı́m řešenı́ rovnice (3.44). K jejı́mu řešenı́ budeme potřebovat zjistit
okrajové podmı́nky, tj. teplotu nebo jejı́ derivaci ve středu a na okrajı́ch. Zbytek
po kolapsu mateřské hvězdy ve středu supernovy ignorujeme, protože má na vývoj
teploty v obálce vzhledem ke své velikosti zanedbatelný význam.

Nejprve přepı́šeme rovnici (3.44) do matematicky ekvivalentnı́ho tvaru:

1
xΨ

∂2

∂x2
(xΨ) = −α2

jejı́ž obecné řešenı́ (pomocı́ substituce u = xΨ) je tvaru:

Ψ(x) = A
sin αx

αx
+ B

cos αx

αx

Ve středu supernovy může být dosti vysoká, nicméně libovolná teplota a proto
pro x = 0 musı́ být Ψ konečné. Toho dosáhneme volbou B = 0.
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α = 2
α = π

x = r/R(t)

Ψ
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Obrázek 3.2: Prostorový profil teploty. Na obrázku jsou vyneseny závislosti sin(αx)/αx
pro různé hodnoty α. Přı́pad s α = π odpovı́dá nevyzařujı́cı́ atmosféře, přı́pady s 0 < α <
π odpovı́dajı́ reálným atmosférám.

Konstantu A můžeme zvolit jednotkovou, protože je již obsažena v T0. Řešenı́
je tedy dáno funkcı́:

Ψ(x) =
sin αx

αx
(3.45)

závislou na parametru α. Ten, z čistě fyzikálnı́ho hlediska, udává velikost te-
pelného toku přes povrch koule. Aby byla teplota kladná musı́ být splněna
podmı́nka 0 < α < π. Napřı́klad pro α = π jde o izolovanou soustavu. Na
obrázku 3.2 jsou pro různé hodnoty α zobrazeny průběhy teploty v atmosféře SN.

V reálných přı́padech bude mı́t vždy na hranici obálky teplota skok. Umožňuje
nám to pozorovat supernovy a tento skok je způsoben skokem v opacitě ma-
teriálu. Na hranici obálky je již teplota přı́liš nı́zká, než aby vyhovovala našemu
předpokladu o opacitě a docházı́ zde, v zanedbatelné tloušt’ce obálky, k rekombi-
naci. To umožňuje alespoň principialně zjistit hodnoty α.

Časová část Nejprve upravı́me rovnici (3.43) do tvaru

Φ̇
Φ

= −α2 R(t)
R0τ0

kde jsme použili označenı́

τ0 ≡ 3R2
0

λ0c
=

3R2
0

c
�0κ0 (3.46)
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pro konstantu udávajı́cı́ charakteristický čas pro radiačnı́ difuzi fotonů. Řešenı́m
rovnice pro časovou část je funkce (vynechánı́ integračnı́ konstanty jsme provedli
analogickou úvahou, jako u prostorové závislosti)

Φ(t) = exp

⎧⎨
⎩− α2

R0τ0

t∫
0

R(τ) dτ

⎫⎬
⎭ (3.47)

a po dosazenı́ za R(t) dostáváme pro časový vývoj teploty následujı́cı́ závislost

Φ(t) = e−α2(t/τ0+t2/2τ0τh) (3.48)

ve které jsme zavedli nové označenı́:

τh ≡ R0/v0 (3.49)

3.10. Radioaktivnı́ ohřev

Dalšı́m krokem je započtenı́ vlivu poslednı́ho členu v rovnici (3.35), který má
význam zdroje dodatečného tepla v expandujı́cı́ obálce. V přı́padě SN jde o teplo
vzniklé radioaktivnı́m rozpadem prvků. V tomto přı́padě uvažujeme dodatečný
zdroj tepla ve tvaru

ε1�1(r, t) e−t/τ1

ε1 označuje energii uvolněnou jednotkou hmoty a exponenciálnı́ pokles odpovı́dá
časové závislosti radioaktivnı́ho rozpadu s poločasem rozpadu τ1 a �1(r, t) je hus-
tota popisujı́cı́ časové a prostorové rozloženı́ zdroujů tepla (radioaktivnı́ch atomů).
Protože ale současné modely hvězd lze jen těžko ověřit i u Slunce a přesné
rozloženı́ hustot nenı́ pro dalšı́ výpočty důležité, budeme předpokládat ve smyslu
rovnice kontinuity, že změny v prostorovém rozloženı́ jednotlivých prvků lze za-
nedbat a dále, že se prostorové profily jednotlivých radioaktivnı́ch prvků neměnı́ s
časem.

Skutečné rozloženı́ zdrojů tepla v obálce supernovy nenı́ známo. Protože je ale
funkci �(r, t) nutno znát jako parametr řešenı́, použijeme následujı́cı́ přiblı́ženı́

�1(r, t) = �1(x)
R3

0

R(t)3
(3.50)

a stejného přiblı́ženı́ i pro dalšı́ radioaktivnı́ prvky.
Zavedenı́ tohoto dodatečného členu, použitı́ proměnné x a substituce (3.39)

vede ke vzorci:

4a
T 4

0 R4
0

R4
ΨΦ̇ =

T 4
0 R4

0

R4

4ac

κ0�0R3
0

ΦR

x2

∂

∂x

(
x2 ∂Ψ

∂x

)
+ ε1�1(x)

R3
0

R3
e−t/τ1 (3.51)

Označenı́ (3.46) a algebraické úpravy vedou k rovnici:

Φ̇ =
R

τ0R0

Φ
x2Ψ

(
x2 ∂Ψ

∂x

)
+

ε1

4aT 4
0

[
�1(x)
Ψ(x)

]
R

R0
e−t/τ1 (3.52)
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Tato rovnice je nehomogennı́ parciálnı́ diferenciálnı́ rovnice. Jejı́ přesné řešenı́
nelze vyjádřit v uzavřeném tvaru. Přesto lze užı́t jednoduché aproximace, která
vede k řešenı́. Předpokládáme-li, že poměr

�1(x)
Ψ(x)

≡ const. (3.53)

nezávisı́ na x, pak můžeme rovnici separovat. Takovýto předpoklad je docela
oprávněný očekáváme-li rozloženı́ radioaktivnı́ch zdrojů blı́zké rozloženı́ teploty
v obálce (tj. když předpokládáme, že obálka je nejteplejšı́ v mı́stech, kde je nejvı́c
zahřı́vána). Pak můžeme rovnice separovat na prostorovou část

1
x2Ψ

∂

∂x

(
x2 ∂Ψ

∂x

)
= −α2 (3.54)

jejı́ž tvar je totožný s (3.44) a řešenı́m jsme se tedy již zabývali. Časová část je
tvaru

Φ̇(t) = −α2 R(t)
τ0R0

Φ(t) + e1
R(t)
R0

e−t/τ1 (3.55)

kde jsme označili:

e1 ≡ ε1

4aT 4
0

[
�1(x)
Ψ(x)

]
(3.56)

Tı́mto způsobem se nám podařilo převést nehomogennı́ parciálnı́ rovnici na
obyčejnou nehomogennı́ diferenciálnı́ rovnici, jejı́mž řešenı́m se budeme dále
zabývat.

Protože známe řešenı́ této rovnice v homogennı́m přı́padě (pravá strana je nu-
lová), použijeme standardnı́ postup variace konstanty, který vede k partikulárnı́mu
řešenı́ Φp se započı́tánı́m radioaktivnı́ho ohřevu

Φp(t) = e1 e−α2(t/τ0+t2/2τ2
h)

t∫
0

e−t/τ1

(
1 +

t

τh

)
eα2(t/τ0+t2/2τ2

h) dt (3.57)

Integrál lze vyjádřit analyticky pomocı́ Dowsonova integrálu:

e−x2
erfi(x)

kde

erfi(x) =

x∫
0

et2 dt

Toto řešenı́ lze sice napsat v uzavřenı́m tvaru, ale jde o velmi komplikovaný výraz,
který je prakticky nepoužitelný. V praxi proto raději k jeho výpočtu užı́váme
nějaký numerický postup. Vzhledem k hladkosti integrované funkce lze doporučit
Rombergovu metodu.
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Obrázek 3.3: Průběh závislostı́ zı́skaných numerickou integracı́ integrálu (3.57) a přibližné
řešenı́ (3.58) pro hodnoty parametrů: τ 0 = 1000 dnů, τh = 1 den, τ1 = 100 dnů.

Aproximace partikulárnı́ho řešenı́ Pro běžné úvahy je vhodné použı́vat nějaké
konkrétnı́ aproximace úplného partikulárnı́ho řešenı́. Výborné přiblı́ženı́ zı́skáme
následujı́cı́m postupem (Lenc (1999)):

(a) Pro t → 0 je z (3.57)

Φp(t) ≈ e1

[
t +

1
2

(
1
τh

− α2

τ0
− 1

τ1

)
t2
]

(b) Pro t blı́zko maxima funkce (kde (3.55) je stacionárnı́) platı́:

Φp(t) ≈ e1
τ0

α2
e−t/τ1

(c) Pro t → ∞ vzhledem k limitě:

lim
t→∞

t∫
0

e−x/τ1
(
1 + x

τh

)
eα2(x/τ0+x2/2τ2

h) dx

e−t/τ0 eα2(t2/2τ0τh+t/τ0)
=

τ0

α2

platı́: t → ∞ a

Φp(t) ≈ e1
τ0

α2
e−t/τ1

Můžeme tak psát

Φp(t) ≈ e1
τ0

α2
e−t/τ1

[
1 − e−α2(t2/2τ0τh+t/τ0)

]
(3.58)
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které přes svoji jednoduchost velmi dobře popisuje světelné křivky SN v obdobı́
po maximu. Na obrázku 3.3 je průběh exaktnı́ho řešenı́ zı́skaného numerickou in-
tegracı́ (3.57) a přibližné řešenı́ (3.58).

3.11. Světelná křivka

Nalezenı́ analytických tvarů Φ(t) a Ψ(x) umožňuje spočı́st závislost teploty a tı́m
i zářivého výkonu na čase. Zářivý výkon v závislosti na čase budeme počı́tat podle
vzorce (3.20). Zavedenı́ proměnné x a dosazenı́ konktrétnı́ho tvaru pro �, κ dává

L = −4πR(t)2

3
ac

R(t)3

κ0�0(x)R3
0

1
R(t)

∂T 4

∂x

∣∣∣∣
x=1

(3.59)

Dále pak použitı́ substituce T4R4 = T 4
0 R4

0Ψ(x)Φ(t) vede k výrazu

L = −4πR(t)4

3κ0R3
0

ac
T 4

0 R4
0Φ(t)

R(t)4

[
1

�0(x)
∂Ψ(x)

∂x

]
x=1

=

= −4πac

3
T 4

0 R0

κ0
Φ(t)

[
1

�0(x)
∂Ψ(x)

∂x

]
x=1

(3.60)

který neobsahuje závislost na R(t). Tento poslednı́ výraz udává zářivý výkon na
povrchu hvězdy v závislosti na čase. Je vidět, že ta bude úměrná počátečnı́ teplotě,
poloměru a derivaci Ψ a udává závislost na vlastnostech materiálu. Dále je vidět,
že veškerá časová závislost je reprezentována pouze členem Φ(t).Časová závislost
v R(t) byla zcela potlačena, dı́ky derivaci v okrajové podmı́nce. Pokud by se okra-
jová podmı́nka vzala analogická jako pro normálnı́ hvězdu, zářivý výkon by byla
nepřı́mo úměrná času a klesala by rychleji než je pozorováno.

Pro podrobnějšı́ interpretaci, zvláště ve vztahu k obecně měřitelným veličinám
typu celkové vyvržené hmoty, je tento poslednı́ výraz nevhodný. Obsahuje
počátečnı́ profil hustoty �0(x) a derivaci prostorového rozloženı́ teploty na povrchu
(−∂Ψ/∂x)x=1. Abychom pochopili přesný význam jejich kombinace, spočteme
celkovou hmotu a energii účastnı́cı́ se expanze. Označı́me celkovou vyvrženou
hmotu M :

M ≡ 4π

R(t)∫
0

�(t, r)r2 dr = 4πR3
0

1∫
0

�0(x)x2 dx ≡ 4πR3
0IM (3.61)

kde jsme zavedli IM tak, jak je naznačeno, jako druhý moment počátečnı́ho
rozloženı́ hustoty. Energii zářenı́ v obálce označı́me, ve smyslu předchozı́ch úvah,
jako

E ≡ 4π

R(t)∫
0

aT 4r2 dr = 4πa
T 4

0 R4
0

R(t)
Φ(t)

1∫
0

Ψ(x)x2 dx ≡ 4πa
T 4

0 R4
0

R(t)
Φ(t)IE

(3.62)
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kde jsme opět zavedli druhý moment prostorového rozloženı́ teploty. Vzájemnou
souvislost mezi těmito dvěma veličinami zı́skáme po integraci per partes rovnice
(3.44). To vede ke vztahu

1∫
0

∂

∂x

(
x2

�0(x)
∂Ψ
∂x

)
dx = −α2

1∫
0

Ψ(x)x2 dx

a po integraci levé strany

1∫
0

∂

∂x

(
x2

�0(x)
∂Ψ
∂x

)
dx =

[
x2

�0(x)
∂Ψ
∂x

]1

0

=
1

�0(1)
∂Ψ
∂x

∣∣∣∣
x=1

pak dostáváme potřebný

− 1
�0(1)

∂Ψ
∂x

∣∣∣∣
x=1

= α2

1∫
0

Ψ(x)x2 dx = α2IE (3.63)

Počátečnı́ energie v okamžiku t = 0 je

E0 = 4πaT 4
0 R3

0Φ(0)IE = aMT 4
0 (IE/IM )

kde jsme spočetli Φ(0) = 1 podle (3.48) a dosadili celkovou hmotu obálky.
Vyjádřenı́ IE , dosazenı́ do (3.63), užitı́ těchto výrazů v (3.60) dává pro světelnou
křivku v závislosti na čase následujı́cı́ výraz:

L =
4π
3

c
R0E0

κ0M
(α2IM )Φ(t) (3.64)

Součin α2IM je sice opět empirické čı́slo, ale jeho velikost se dá odhadnout podle
Arnett (1996) na řádově jednotky (přibližně 3) a je velmi necitlivý na skutečné
rozloženı́ hustoty v obálce.

Podrobnějšı́ rozbor tohoto vzorce ukazuje, že zářivý výkon je na čase závislá
pouze prostřednictvı́m Φ(t). Nenı́ závislá na počátečnı́ teplotě, ale je přı́mo závislá
na počátečnı́ energii exploze a na počátečnı́m poloměru. Je silně nezávislá od
složenı́ a struktury hvězdy.

3.12. Pozorovaná světelná křivka

Již dřı́ve jsme předpokládali, že zářenı́ supernov lze dobře aproximovat ideálnı́m
fotonovým plynem a tedy spektrum má stejný průběh jako absolutně černé těleso.
Toho využijeme nynı́, kdy budeme srovnávat teoretické křivky s pozorovanými,
protože prakticky nelze měřit celkovou zářivý výkon, ale poměrně snadno lze
zı́skávat data o zářivém výkonu v úzkém spektrálnı́m oboru. Musı́me tedy ještě
konkretizovat naše obecné úvahy na tento přı́pad.
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3. Světelné křivky supernov

Volba vnějšı́ okrajové podmı́nky je naprosto totožná s volbou modelu at-
mosféry (fotosféry) supernovy. Přestože studiu hvězdných atmosfér byla věnována
velká část teoretické astronomie tohoto stoletı́, jsou jejı́ výsledky z pochopitelných
důvodů poměrně težko využitelné při studiu atmosfér supernov. Proto budeme
v dalšı́m použı́vat sice správný ale jinak velmi hrubý model — Eddingtonovu ap-
proximaci, blı́že popsanou napřı́klad v knize Mihalas (1978).

V Eddingtonově aproximaci je atmosféra hvězdy reprezentována svou efek-
tivnı́ teplotou Te a efektivnı́m poloměrem definovanými následovně:

Re ≡ R − 2/3λ (3.65)

a
T 4

e ≡ L/4πR2
e (3.66)

Tyto efektivnı́ hodnoty platı́ pro přı́pad planparalelnı́ approximace hvězdné at-
mosféry a tedy pro

λ � R (3.67)

který je v u normálnı́ch hvězd splněn, ale pro supernovy zvláště v konečných
stadiı́ch, kdy je plyn v obálce velmi zředěný, neplatı́.

Znalost Te umožňuje konstrukci barevně závislého modelu světelných křivek.
Podobně jako u hvězd je i v přı́padě supernov diferenciálnı́ magnituda v jistém
filtru i dána integrálem

∆mi = −2.5 log10

∞∫
0

B(λ|Te)fi(λ) dλ

kde i = U,B,V,R,I a který představuje konvoluci Planckovy funkce B(λ|Te) pro
přı́slušnou teplotu se spektrálnı́m průběhem daného filtru fi(λ). Očekáváme, že
tvar světelné křivky bude v různých filtrech různý. Prakticky lze uvedený integrál
poměrně težko vyjádřit, protože funkce fi je velmi obecná. Proto budeme použı́vat
jednoduchou aproximaci, kdy funkci fi nahradı́me delta funkcı́ centrovanou na
efektivnı́ vlnovou délku přı́slušného filtru.

Tyto úvahy nás vedou ke konečnému tvaru funkce, která byla prokládána. Ten
je přesně popsán v následujı́cı́m tvaru:

m(t) = m0 + mi − 2.5 log10 L(t) − 2.5 log10 Bi(T ) (3.68)

kde
L(t) = φ0 + e1φ1 + e2φ2 + . . . (3.69)

při použitı́ substitucı́

φ0(t|τ0, τh, t0) = e−α2[(t−t0)+(t−t0)2/2τh]/τ0 (3.70)
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3. Světelné křivky supernov

a

φi(t|τ0, τh, t0) = φ0

t∫
t0

e−(t−t0)/τi

(
1 +

t − t0
τh

)
eα2[(t−t0)+(t−t0)2/2τh]/τ0 dt

(3.71)
přitom jsme na výpočet barevných členů použili obvyklé vztahy:

Bi(T ) =
2hc2

λ5
i

1
ehc/kTλi − 1

(3.72)

Konstanty mi představujı́ posuvy jednotlivých filtrů (vzniklé napřı́klad při kalibraci
nebo v důsledku mezihvězdné extinkce).

Na zı́skánı́ parametrů této funkce byla použita metoda nejmenšı́ch čtverců.
Jelikož jde o poměrně komlikovanou nelineárnı́ funkci s 13 parametry a
přibližně dvěmi stovkami měřených bodů, byla jako minimalizačnı́ metoda zvo-
len Marquard-Levenbergův algoritmus v modifikaci použı́vané v balı́ku MIN-
PACK (More (1975)). Jde o velmi kvalitnı́ implementaci využı́vajı́cı́ na řešenı́
lineárnı́ch rovnic QR algoritmus, což zaručuje jeho robustnost. čı́mž je dosahován
mimořádné robustnosti algoritmu. Nevýhodou pak je poměrně obtı́žná interpretace
statistických chyb parametrů. Proto jsou statistické odhady nejistot parametrů uve-
deny pouze formálně.

3.13. Světelné křivky supernovy 1998bw

V této kapitole aplikujeme odvozenou teorii na přı́pad SN 1998bw o které byla
zmı́nka v úvodu. Tato supernova byla objevena týmem Galamy(1998a) a poté
přibližně 60 dnı́ sledována. Jejich kvalitnı́ fotometrická pozorovánı́ byly použity
na konstrukci teoretického modelu. K dispozici je pět světelných křivekv UBVRI
fotometrickém systému.

Na obrázcı́ch 3.4 až 3.8 jsou pro všechny filtry vykreslena pozorovaná data a
jejich proloženı́ výše uvedenou funkcı́ s přı́slušnými parametry. Tabulka 3.1 ob-
sahuje odhady parametrů přı́slušejı́cı́ch této supernově. V uvedených grafech je
vidět, že v počátečnı́ch stádiı́ch je shoda mezi měřenými a vypočtenými daty dobrá,
ale s přibývajı́cı́m časem klesá. To je způsobeno předevšı́m tı́m, že předpoklad
(3.67) již nenı́ splněn. Dalšı́ rozbor pravděpodobně ukáže, že započı́tánı́ vlivu re-
kombinačnı́ch vln dominujı́cı́ v pozdnı́ch fázı́ch vývoje světelné křivky supernovy,
zcela potlačı́ vliv nevhodné aproximace atmosféry supernovy.

Na základě parametrů v tabulce 3.1 můžeme odhadnout hodnoty některých
dalšı́ch parametrů: τ0 = 1.2× 104 dne, τh = 0.2 dne. Hodnota m0 je poměrně vy-
soká, ale reálná, nebot’ tato konstanta v sobě zahrnuje konstantnı́ člen posuvu mag-
nitud daný vzdálenostı́, jehož hodnota je přibližně 30 (určeno za pomocı́ známého
rudého posuvu). Dále je v této konstantě zahrnuta společně s dalšı́m parametrem
E0 kombinace počátečnı́ energie, poloměru, teploty, hmoty a druhého momentu
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3. Světelné křivky supernov

parametr hodnota
m0 67.44 ± 0.03
R0 (8.10 ± 0.05) · 1013 cm
v0 (5.33 ± 0.02) · 109 cm/s
t0 −2.5 ± 0.2 dne
�0 (3.83 ± 0.02) · 10−9 g/cm3

E0 (1.36 ± 0.03) · 1036 erg
e1 0.261 ± 0.004
t1 57.1 ± 0.4 dne
mU −2.12 ± 0.04
mB −1.35 ± 0.05
mV −2.54 ± 0.06
mR −1.49 ± 0.03
mI −1.64 ± 0.05

S0 1.826
σ 0.09

Tabulka 3.1: Parametry světelných křivek SN1998bw zı́skané simultanı́m odhadem para-
metrů v UBVRI filtrech. V poslednı́ch dvou řádcı́ch je uveden reziduálnı́ součet pro všech
13 parametrů a asi 200 bodů a dále odhad standardnı́ odchylky každého bodu.
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Obrázek 3.4: Pozorovaná světelná křivka SN1998bw a přibližné řešenı́ v U filtru.
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Obrázek 3.5: Pozorovaná světelná křivka SN1998bw a přibližné řešenı́ v B filtru.

t (dny)

V
m

ag

6050403020100
18

17

16

15

14

13

12

Obrázek 3.6: Pozorovaná světelná křivka SN1998bw a přibližné řešenı́ v V filtru.
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Obrázek 3.7: Pozorovaná světelná křivka SN1998bw a přibližné řešenı́ v R filtru.
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Obrázek 3.8: Pozorovaná světelná křivka SN1998bw a přibližné řešenı́ v I filtru.
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3. Světelné křivky supernov

Obrázek 3.9: 600 sekundový složený obrázek přes R filter supernovy 2003du zı́skný K.
Hornochem blı́zko maxima jejı́ jasnosti v průběhu noci 27/28. dubna 2003. Slabá mateřská
galaxie je UGC 09391.

hmoty nebo energie a přı́padných dalšı́ch konstant. Čı́selná hodnota E0 v žádném
přı́padě nepředstavuje celkovou počátečnı́ energii.

V tabulce je též uveden reziduálnı́ součet a odhad směrodatné odchylky
každého měřenı́ (asi 0.1 magnitudy). Podle autorů majı́ body v U oboru statis-
tické chyby kolem 0.1 magnitudy a v ostatnı́ch oborech menšı́ než 0.05 magnitudy.
Spočtené řešenı́ je tedy jen nepatrně horšı́ než mez daná statistickým rozptylem
dat, ale systematické odchylky, způsobené přı́liš zjednodušujı́cı́ volbou modelu at-
mosféry, značně snižujı́ jeho důvěryhodnost.

3.14. Světelná křivka supernovy 2003du

Supernova 2003du byla objevena dvojicı́ Schwartz a Holvorcem (2003) v galaxii
UGC 09391 dva týdny před jejı́m maximem. Byla klasifikována jako Ia typ (Ko-
tak a Meikle (2003)). Pozorovaná světelná křivka této supernovy zkonstruovana z
pozorovánı́ K. Hornocha (Hornoch (2003)) v R filtru s 0.35 m reflektorem a CCD
kamerou je na Obr. 3.9. Vnitřnı́ statistická chyba pozorováni je asi 0.05 magnitudy.
Pro zı́skánı́ každého bodu křivky byly použity tři srovnávacı́ hvězdy. Většı́ rozptyl
v pozdejšı́m obdobı́ byl způsobem ovlivněnı́m světla supernovy mateřskou galaxiı́.
Tyto body byly klasifikovány menšı́ vahou při zpracovánı́.

Výsledky fitovánı́ světelné křivky jsou uvedeny na Obr. 3.10 a v Tab. 3.2. O
významu odhadu statistických odchylek a způsobu jejich zı́skánı́ lze řı́ct totéž jako
u předchozı́ho přı́padu. Výsledné parametry nebyly korigovány o galaktickou ex-
tinkci nebo zčervenánı́.
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Obrázek 3.10: Pozorovaná a spočtená světlená křivka supernovy 2003du. Svislá osa re-
prezentuje R (Kron-Cousins) magnitudy bez vyznačených chybových intervalů.

Veličina Řešenı́

T0 13000 ± 2000 K
�0 (1.7 ± 0.2) · 10−11 g/cm3

v0 8200 ± 400 km/s
R0 (3.76 ± 0.04) · 1014 cm
JD(t0) 2452730.62 ± 0.01
t1 74.8 ± 0.03 dnı́
e1 0.10 ± 0.02
t2 25.7 ± 0.5 dnı́
e2 1.22 ± 0.03
m0 66.601 ± 0.05
S0 1.634
σ 0.043

Tabulka 3.2: Výsledek fitovánı́ pozorovaných dat a modelu pro SN2003du. Jako model
profilu R filtru byla použita Diracova funkce centrovaná na 666 nm. Střednı́ odchylka byla
0.039. Pro odvozené veličiny platı́ hodnoty τ 0 = 1110 dnı́ a τh = 5.3 dnı́.
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KAPITOLA 4.

SVĚTELNÉ KŘIVKY DOSVITŮ

Obálky supernov se rozpı́najı́ rychlostmi několika desı́tek tisı́c kilometrů za
sekundu, jež jsou mnohonásobně menšı́ než rychlost světla Jaká by byla světelná
křivka objektu, který by se rozpı́nal rychlostı́ blı́žı́cı́ se rychlosti světla? Zajı́má nás
předevšı́m tvar této křivky a dále zářivý výkon ve vztahu k supernovám.

Na prvnı́ pohled se jedná pouze o akademickou otázku. Relativistické rozpı́nánı́
bude jistě zajı́mavé z teoretického hlediska, protože napřı́klad umožnı́ přesně defi-
novat meze nerelativistického přiblı́ženı́. Nemusı́ ale jı́t o čistě teoretický problém.
V této kapitole je rozvinuta teorie právě takovýchto objektů a ukáže se, že existuje
dobrá shoda mezi vypočtenými světelnými křivkami a pozorovanými křivkami do-
svitů.

4.1. Vlastnosti světelné křivky

Základnı́ rozdı́l mezi světelnými křivkami dosvitů a supernov spočı́vá ve tvaru
a absolutnı́ho zářivého výkonu v obou přı́padech. Zatı́mco supernovy jsme měli
možnost pozorovat ve velkém rozsahu zářivých výkonů, dosvity jsou vesměs (re-
lativně) velmi slabé objekty. Tvary světelných křivek supernov jsou poměrně roz-
manité, jak již bylo ukázáno, oproti tomu, světelné křivky dosvitů vykazujı́ velmi
podobné chovánı́. Na každé, dosud pozorované křivce byl nalezen na časových
škálách dnı́ až desı́tek dnı́ jednoduchý mocninný pokles, jak je vidět na obrázku
4.1. Zajı́mavé je, že mocniny všech dosvitů jsou převážně v rozmezı́ 1 – 2. Pozo-
rovaná magnituda je vyjádřena jako časová závislost

m(t) = m0 + 1.086α ln t (4.1)
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(1.086 ≈ 2.5/ln (10) ) tedy zářivý výkon vyjadřujeme ve tvaru:

L(t) = L0t
−α (4.2)

Pozorované hodnoty koeficientu α pro vybrané dosvity jsou uvedeny v tabulce 4.1.
Kromě jednoduchého mocninného poklesu jasnosti se podařilo pozorovat i jiné

části křivky. Např. v přı́padě GRB 970508 to byl vzestup do maxima (viz obr. 4.15).
U GRB 990123 se podařilo pozorovat velmi ranou část křivky pouhých několik
desı́tek sekund po záblesku (obrázek 1.4 a články Kulkarni et al. (1999), Galama
et al. (1999), Akerlof et al. (1999)). Nakonec pak u GRB 990510 vykazuje raná
část křivky dobře patrný zlom. Všechny tyto přı́pady se z jednoduchého lineárnı́ho
zákona vymykajı́. Obecně lze řı́ct, že čı́m lépe je daný dosvit pozorován tı́m vyka-
zuje komplexnějšı́ křivku.

Na obrázku 4.1 je vynesena křivka dosvitu po GRB 970228 publikovaná v
Fruchter (1998). Jedná se o prvnı́ pozorovánı́ světelné křivky dosvitu vůbec. Jasně
je zde vidět opodstatněnost přı́mkového vztahu mezi magnitudou a logaritmem
času. Pro srovnánı́ je na obrázku 4.2 vynesena také křivka SN 1998bw ve stejném
měřı́tku. Časové osy jsou totožné, osa magnitudy má stejný rozsah. Pro supernovu
byla vybrána křivka v R filtru, protože odpovı́dá křivce dosvitu, ale protože o spek-
tru dosvitu nemáme přı́liš podrobné informace, nenı́ jasné, jestli si tyto křivky majı́
odpovı́dat co se týče rozsahu magnitud. Vzhledem k použitı́ logaritmické škály
na vodorovné ose je tvar křivky silně závislý na určenı́ počátečnı́ho okamžiku ex-
panze. Ten je u dosvitu počı́tán jako čas zachycenı́ gama záblesku a tedy poměrně
přesně. Ovšem pouze za předpokladu, že jde opravdu o počátek expanze objektu
způsobujı́cı́ho dosvit. Určenı́ počátku expanze u supernovy je prováděno nepřı́mo
na základě světelné křivky, jak bylo popsáno v předchozı́ kapitole, a tedy s nesrov-
natelně menšı́ přesnostı́ (u dosvitů může jı́t o několik desetin sekundy, kdežto u
supernov o několik desetin dne).

Na prvnı́ pohled je vidět naprosto odlišný časový průběh obou křivek.
Předevšı́m je patrné, že protaženı́ jakékoliv lineárnı́ závislosti světelné křivky této
supernovy by činilo značné potı́že. Rozdı́ly v magnitudách nemusı́ nutně pocházet
z vnitřnı́ch vlastnostı́ zdroje (at’ již ten termı́n znamená cokoliv), ale mohou také
souviset se vzdálenostı́, mezihvězdnou extinkcı́ a nemusı́ mı́t nutně hlubšı́ význam.

4.2. Vlastnosti barevných křivek dosvitů

Kromě světelné křivky je pro studium dosvitů důležitá také změna barvy pozoro-
vaného objektu, jinak řečeno barevná křivka dosvitu. Zatı́mco v přı́padě světelné
křivky se dozvı́dáme o objektu informaci o tom, kolik energie vyzařuje, v přı́padě
barevné křivky v optickém oboru to je předevšı́m informace o teplotě objektu.
Přitom pod pojmem barevné křivky rozumı́me, jak je v astronomii obvyklé, poměr
zářivých výkonů ve dvou rozdı́lných oborech spektra, vyjádřený třeba jako rozdı́l
magnitud objektu zı́skaných ve dvou filtrech. U velmi slabých objektů jako jsou
napřı́klad dosvity nebo supernovy je poměrně obtı́žné zı́skat optické spektrum
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GRB α

970228 1.14 ± 0.05
970508 1.14 ± 0.014
971214 1.22
980326 2.10 ± 0.13
980329 1.3 ± 0.2
980519 2.60 ± 0.17
980703 1.39 ± 0.3
990123 1.12 ± 0.03
990510 0.88 / 2.5
990705 1.68 ± 0.1
990712 1.03 ± 0.02
991208 2.15
991216 1.22 ± 0.04
000131 1.20 ± 0.2

000301C 0.90 ± 0.04
000418 1.22 ± 0.08
000630 1.1 ± 0.3
000911 1.49±0.14
000226 1.65 ± 0.02
001007 2.19 ± 0.14
001011 1.4 ± 0.1
010222 1.24 ± 0.02
011121 1.66 ± 0.06
011211 0.8
020305 1.3
020331 0.67 ± 0.1
020405 1.52 ± 0.12
020813 1.40 ± 0.02
021004 1.0
021211 0.82 ± 0.11
030226 0.62 ± 0.19
030227 1.0
030328 1.0 ± 0.1
030329 1.70 ± 0.04
030418 1.3 ± 0.1
030429 1.0

Tabulka 4.1: Mocniny světelných křivek dosvitů se světelnou křivkou ve tvaru moc-
ninného poklesu. Podle Greiner (2004).
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Obrázek 4.1: Světelná křivka dosvitu po GRB 970228. Podle Fruchter et al (1998).
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Obrázek 4.2: Světelná křivka SN 1998bw ve stejném měřı́tku, jako křivka dosvitu GRB
970228.
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běžnými metodami jako je spektrograf. Proto je velmi cenná i informace o spektru
zı́skaná pozorovánı́m prováděným v různých fotometrických filtrech. Na základě
změny barvy, tedy průběhu spektra pak můžeme odhadovat změnu teploty a dalšı́
veličiny majı́cı́ vliv na průběh spektra pozorovaného objektu.1

Barevný index V − R udávajı́cı́ rozdı́l v měřených magnitudách přes filtry
krátkovlnějšı́ V a dlouhovlnějšı́ R filtr je základnı́ charakteristika udávajı́cı́ průběh
spektra v optické oblasti. Napřı́klad pro hvězdu hlavnı́ posloupnsti (vyzařujı́cı́ jako
absolutně černé těleso) s teplotou 10 tisı́c K je V − R = 0 nebo pro hvězdu o
efektivnı́ teplotě asi 3 a půl tisı́ce stupňů je přibližně V − R = 1.1. Vztah mezi
barevným indexem R − V a teplotou je přı́mý. Avšak předpoklad, že hvězdy (su-
pernovy, dosvity) vyzařujı́ jako absolutně černá tělesa je poměrně hrubý.

Na obrázku 4.3 je vynesena časová závislost V − R indexu pro supernovu
1998bw. Z grafu je patrné, že teplota supernovy je těsně po explozi poměrně velká
a s přibývajı́cı́m časem klesá alespoň na polovinu, přitom se samozřejmě maximum
vyzařovánı́ posune směrem k delšı́m vlnovým déklam a supernova tak zčervená.
Analogický obrázek pro barvu dosvitu je poněkud jiný a je zobrazen na obrázku
4.4. Vykazuje jen mı́rné zčervenánı́ s přibývajı́cı́m časem. Data ovšem vykazujı́
značný rozptyl.

Časové rozmezı́ obou grafů bohužel nenı́ stejné. Přesto je vidět výrazně odlišný
tvar obou grafů. Tyto rozdı́ly mohou být snadno použity k rozpoznánı́ obou typů
objektů při pozorovánı́. U supernovy v době objevu očekáváme, že půjde o výrazně
modrý objekt, jehož barva se z noci na noc nebude přı́liš výrazně měnit, zatı́mco v
přı́padě dosvitů půjde o podstatně červenějšı́ zdroj, jehož barva se prakticky neměnı́
s rapidnı́ změnou jasnosti objektu. Rozdı́l mezi objekty obou druhů je v barevném
indexu V – R přibližně půl magnitudy. Praktický význam této skutečnosti je tedy
poměrně značný a může umožnit vyhledávánı́ dosvitu v optických datech (bez zna-
losti přı́slušných GRB) (Simon et al. (2001)).

4.3. Relativistické zesı́lenı́ světla

Jak již vı́me, světelná křivka je závislost zářivého výkonu jak ji měřı́ pozorova-
tel na čase. Důležitá změna objevujı́cı́ se v relativistickém přı́padě je v rozdı́lu
mezi zářivým výkonem měřeným v soustavě spojené se zdrojem a v soustavě
spojené s pozorovatelem. Zářivý výkon měřený pozorovatelem necht’ je L a
můžeme ji spočı́tat jako integral přes povrch zdroje tak jak jej vidı́ pozorovatel.
Protože musı́me pečlivě rozlišovat mezi veličinami meřenými v obou soustavach
tak měřené hodnoty popisujeme velkými pı́smeny napřı́klad t nebo F (t) zatı́mco
veličiny spojené se zdrojem malými τ nebo F(τ).

Pozorovaná časová závislost zářivého výkonu L od zdroje s tokem Fν přes po-

1Prvnı́ impuls, který mě vedl k nápadu vysvětlovat světelné křivky dosvitů tak, jak je popsáno v
této práci, byl kuloárnı́ rozhovor s R. Hudcem po jedné přednášce Mezinárodnı́ stelárnı́ konference
v Brně, při které J. Palouš prohodil něco v tom smyslu, že červenajı́cı́ dosvit znamená chladnoucı́
plazmu.
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Obrázek 4.3: Křivka barevných indexů SN 1998bw.

t(dny)

V
–

R

1.81.61.41.210.80.60.40.20

1.0

0.8

0.6

0.4

0.2

0.0

-0.2

-0.4

Obrázek 4.4: Křivka barevných indexů dosvitu po GRB 990510.
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vrch zdroje s normálnou n do směru k pozorovateli nobs a normovaná na jednotku
frekvence je integral přes povrch viditelný pro pozorovatele S′:

Lν(t) = −
∫
S′

Fν(t) n · nobs dS (4.3)

Tato rovnice je ekvivalentem (3.19). V důsledku relativistických efektů může být
výsledný zářivý výkon drasticky změnen, pokud je zdroj silně deformován relati-
vistickou expanzı́.

Rychle se pohybujı́cı́ zdroj jevı́ změny vlnové délky a intensity svého světla v
důsledku Dopplerova efektu. Velikosti těchto změn závisı́ na spektrálnı́m průběhu
zdroje a na relativnı́ rychlosti a vzájemném natočenı́ zdroje a pozorovatele. Na
základě Liuvilleova teoremu (Misner, Thorne and Wheeler (1973)) o zachovanı́
objemu fázového prostoru platı́ že se poměr specifické intensity a třetı́ mocniny
frekvence zachovává Iν

ν3
= const. (4.4)

podél libovolné křivky ve fázovém prostoru. Použitı́m tohoto teorému můžeme
spočı́st intenzitu měřenou pozorovatelem, pokud zanedbáme vliv extragalaktické
extinkce, kosmologického rudého posuvu a pod.

Světelný tok Fν je specifická intensita integrovaná přes celý prostorový úhel.
Pokud je intensita vyzařovaná z jednotkové plošky povrchu isotropnı́, pak je
světelný tok Fν ∝ Iν invarinatem také ve tvaru Fν/ν3 = const. V tomto přı́padě
tedy pro vyzařovaný a měřený světelný tok platı́

Fν(t) = D3Fν(t) (4.5)

kde Dopplerův faktor pro zářenı́ emitované s frekvencı́ ν0 a pozorované s ν je
definován jako

D ≡ ν

ν0
=

√
1 − v2

0/c
2

1 − (v0/c) cos θ
(4.6)

4.4. Evolučnı́ rovnice

Expanzi budeme počı́tat v plochém prostoročase. Tato aproximace je relevantnı́ v
přı́padě malé hustoty kdy gravitace je zanedbatelná oproti ostatnı́m silám. Přitom
předpokládáme, že hustota expandujı́cı́ obálky je řádově stejná jako hustota vody
(analogicky k modelu supernovy nebo průměrná hustota Slunce) v okamžiku startu
expanze a dále pozvolna klesá. Dále předpokládáme, že stav materiálu lze aproxi-
movat jako ideálnı́ plyn vyzařujı́cı́ jako absolutně černé těleso.

Zákon zachovánı́ energie v expandujı́cı́ kouli je popsán tenzorem energie –
impulsu (Misner, Thorne and Wheeler(1973))

T = Tg + Te (4.7)
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kde Tg odpovı́dá ideálnı́mu plynu a Te reprezentuje tok energie. Konktrétně máme

Tg = (e +
p

c2
) v ⊗ v + p g (4.8)

s metrikou plochého prostoročasu, která je diagonálnı́ ve sférických souřadnicı́ch.
Hustota energie je e, v je 4-rychlost a tlak pak p. Tok energie pak může být napsán
jako

Te = v ⊗ F + F ⊗ v (4.9)

kde F je vektor toku energie. Pohybové rovnice dostaneme derivacı́ T a Eulerova
rovnice pak vznikne jako důsledek podmı́nky ∇ · Te = 0:

(e +
p

c2
)∇ v v = −( g + v ⊗ v) · ∇p (4.10)

Prvnı́ zákon termodynamiky vyhovuje podmı́nce v · ∇ · Te = 0:

v · ∇ v · F + v · v∇F = 0 (4.11)

kde v · ∇ v ≡ a je 4-zrychlenı́ a v · v = −c2 je druhá mocnina 4-rychlosti.
Shrneme, že relativistická Eulerova rovnice (4.10) má stejný tvar jako v ne-

relativistickém přı́padě. Pokud má stejný tvar, musı́ mı́t i stejné řešenı́, kterým je
homologická expanze.

Energetické toky v relativisticky expandujı́cı́ obálce majı́ stejný charakter jako
v obálce supernovy. V expandujı́cı́ kouli se nezachovává energie, protože je jejı́
určitá část vyzářena do okolı́ ve formě zářenı́. Ztráta energie je popsána (3.23).
Nejde tedy o izolovaný termodynamický systém. Entropie s v libovolném bodě
obálky s teplotou T , hustotou �, 4-rychlostı́ v a energetickým tokem F = (0, F)
(kde F je dáno (3.10)) je definována jako:

s ≡ �s v +
F

T
(4.12)

Tok je pak definován jako paralelnı́ složka entropie v prostoročase podmı́nkou:

T∇ · s = 0 (4.13)

Použitı́ v · F = 0 vede k obvyklému vyjádřenı́ pro tok energie:

ρT

(
∂s

∂τ
+ v∇s

)
= ∇F − F

∇T

T
(4.14)

Energetický tok má relativistickou část F v∇ v v důsledku (inerciálnı́) hmoty te-
pelného toku. Prvnı́ termodynamický zákon je projekce gradientu na T na 4-
rychlost. V tomto přı́padě zanedbáváme vliv ostatnı́ch možných zdrojů energie v
obálce jako je napřı́klad radioaktivnı́ rozpad.
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Obrázek 4.5: K vysvětlenı́ geometrie expandujı́cı́ obálky z hlediska pozorovatele v obálce.

4.5. Geometrie dosvitu

Poměrně snadno si lze představit, jak bude pro vzdáleného pozorovatele, který
může rozeznat detaily na povrchu, vypadat rozpı́najı́cı́ se obálka supernovy. Pozo-
rovatel uvidı́ kouli, která je na všech mı́stech povrchu stejně světlá (přı́padné okra-
jové ztemněnı́ zanedbáváme) a zvětšuje se. Když pozorovatel změřı́ zářivý výkon
libovolného mı́sta na povrchu např. ve středu a vynásobı́ jej vhodným čı́slem,
dostává celkový vyzářený výkon, protože vyzařovánı́ je aspoň přibližně izotropnı́.

Bohužel takovýto jednoduchý model nefunguje v přı́padě, že se obálka rozpı́ná
relativistickými rychlostmi. Samotný problém je vidět již z jednoduché analýzy po-
mocı́ Lorentzových transformacı́. Jak je všeobecně známo, je zásadnı́ rozdı́l mezi
změnou prostorového intervalu v přı́padě, že se objekt pohybuje vůči pozorovateli
rovnoběžně nebo kolmo je směru pohledu. Jeho vzezřenı́ bude rozdı́lné a proto
bude rozdı́l i mezi tı́m, jak se bude vzdálenému pozorovateli jevit expandujı́cı́
obálka. Očekáváme, že na viditelných okrajı́ch uvidı́ pozorovatel něco jiného než
ve středu.

Jako prvnı́ se podobnými úvahami začali zajı́mat Rees (1967) a také později
Ginzburg (1975), podle jehož popisu budeme postupovat. Jejich zájem vyplýval
předevšı́m z potřeby vysvětlenı́ nadsvětelného pohybu pozorovaného u řady jetů v
kvasarech (přehled problematiky je podán v Kellerman (1981)).

Abychom k problému relativistické expanze mohli řı́ct něco bližšı́ho,
představme si situaci znázorněnou na obrázku 4.5. Ten znázorňuje vzájemné posta-
venı́ expandujı́cı́ obálky a pozorovatele. Vzdálenost mezi středem koule a pozoro-
vatelem je D, poloměr obálky v čase τ měřeném v systému obálky je R(τ) a úhel
mezi spojnicı́ pozorovatel — střed obálky a pozorovaným bodem na povrchu je θ.
Přitom je tento úhel měřen vzhledem k pozorovateli. Měřený čas, napřı́klad ma-
xima zářivého výkonu, pozorovatelem bude posunutý o rozdı́l daný časem, který
potřebuje světlo na překonánı́ vzdálenosti zdroj — pozorovatel:

t = τ + d/c (4.15)

Jde tedy o jednoduchý posuv počátku počı́tánı́ času. Podobný výsledek musı́me
dostat také pro libovolný bod na povrchu koule. Vztah mezi časem τ pro bod na
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kouli o poloměru R(τ), úhlu θ a časem pozorovatele je

t = τ +
d(τ)

c
≈ τ +

D

c
− R

c
cos θ (4.16)

kde d je vzdálenost od bodu na kouli a pozorovatele a kterou jsme aproximovali
podle kosinové věty jako d =

√
D2 + R2 − 2DR cos θ ≈ D − R cos θ (přitom

jsme předpokládali, že poloměr obálky je zanedbatelně malý vůči vzdálenosti od
pozorovatele R � D). Čas τ je pro vzdáleného pozorovatele v principu těžce
měřitelný. Naopak, snadno lze měřit poloměr koule:

R(τ) = R0 + vτ (4.17)

Vyloučenı́ τ z (4.16) za pomocı́ (4.17) vede ke vztahu

R(t) = R0 +
vt

1 − (v/c) cos θ
−
(v

c

) D −R0 cos θ

1 − (v/c) cos θ
(4.18)

který udává poloměr měřený vzdáleným pozorovatelem v závislosti na jeho čase t.
Je jasné, že přı́spěvek od R0 a od třetı́ho členu představuje pouze zpožděnı́ a proto
jej vypouštı́me. Výsledný vztah, který budeme použı́vat, bude tedy mı́t tvar

R(t) =
R0 + vt − Dv

1 − (v/c) cos θ
(4.19)

Tento vztah můžeme interpretovat tak, že rychle se rozpı́najı́cı́ kulový zdroj
se vnějšı́mu vzdálenému pozorovateli jevı́ jako rovnoosý elipsoid s delšı́ osou
ve směru jeho pohledu. Nezávislý pozorovatel s pozorovacı́m stanovištěm kolmo
na směr pozorovatelova pohledu by viděl elipsu. Celá situace je ilustrována na
obrázku A.4, kde je znázorněn řez rovnı́kem elipsoidu. Pozoruhodné je, že střed
rozpı́nánı́ nenı́ ve středu ale je v ohnisku této elipsy.

Vzdálenost, kterou urazı́ hmota po výbuchu, jak ji vidı́ pozorovatel je:

R(t) =
R0 + vt − Dv

1 − (v/c) cos θ
(4.20)

Tato rovnice je polárnı́ rovnicı́ elipsy. Obvykle je ve jmenovateli mı́sto znaménka
mı́nus znaménko plus, nebot’ se předpokládá, že pro θ = 0 je bod elipsy nejblı́že
ohnisku umı́stěnému v počátku. Polárnı́ rovnice elipsy

R =
p

1 − ε cos θ
(4.21)

kde

p =
b2

a
, ε =

√
a2 − b2/a, e =

√
a2 − b2
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dává po vyřešenı́ rovnic vt = b2/a, v =
√

a2 − b2/a hodnoty parametrů

a =
vt

1 − (v/c)2
(4.22a)

b =
vt√

1 − (v/c)2
(4.22b)

e =
v2t

1 − (v/c)2
(4.22c)

a dále pro polárnı́ souřadnice složky souřadnic:

r =
v2t

1 − (v/c)2
− vt

1 − (v/c)2
cos θ (4.23a)

z =
vt√

1 − (v/c)2
sin θ (4.23b)

Tyto vztahy představujı́ rovnici elipsy vyjádřenou ve složkách v rovině. S uváženı́m
rotačnı́ symetrie celého problému můžeme z těchto parametrických rovnic snadno
spočı́st plošné integraly potřebné pro výpočet celkového zářivého výkonu.

Relativisticky expandujı́cı́ bublina je tedy představována rotačnı́m elipsoidem
s osou procházejı́cı́ jejı́m středem a okem pozorovatele. Hlavnı́ osa je orien-
tována rovnoběžně se zorným paprskem. Cyklický úhel udávájı́cı́ otočenı́ roviny
elipsy kolem této osy označı́me ϕ. Vztah mezi polárnı́mi souřadnicemi r, z elipsy
použı́vanými výše a mezi kartézkými x, y, z popisujı́cı́mi daný rotačnı́ elipsoid je:

x = r cos ϕ = a sin θ cos ϕ

y = r sin ϕ = a sin θ sin ϕ

z = b cos θ

V těchto rovnicı́ch byl pro jednoduchost vynechán konstantnı́ přı́spěvek k posuvu
středu elipsy, která nemá vliv na výpočet plošných elementů bubliny.

Gaussovy formy plochy, které použijeme na dalšı́ výpočet tedy jsou

E =
(

∂x

∂θ

)2

+
(

∂y

∂θ

)2

+
(

∂z

∂θ

)2

= a2 cos2 θ + b2 sin2 θ

F =
(

∂x

∂ϕ

)2

+
(

∂y

∂ϕ

)2

+
(

∂z

∂ϕ

)2

= y2 = a2 sin2 θ

G =
∂x

∂θ

∂x

∂ϕ
+

∂x

∂θ

∂y

∂ϕ
+

∂z

∂θ

∂z

∂ϕ
= 0

dále pak máme √
EF − G2 = a sin θ

√
a2 cos2 θ + b2 sin2 θ
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pokud mı́sto a, b použijeme rychlosti dostáváme pro plošný element

(
vt

1 − (v/c)2

)2√
1 − (v/c)2 sin2 θ sin θ dθ dϕ (4.24)

V nerelativistickém přı́padě dominuje prvnı́ člen a relativistickém druhý. To má
přirozené vysvětlenı́, protože v nerelativistickém přecházı́ elipsoid na kouli, takže
a ≈ b a plošný obsah koule je

v � c r = a = b (vt)2 sin θ dθ dϕ

jak očekáváme. Opačný extrém je relativistická limita

v → c a � b

(
vt

1 − (v/c)2

)2

cos θ sin θ dθ dϕ (4.25)

Změna je tedy v jiné mocnině výrazu pro rychlost a v relativistickém přı́padě
přibude závislost na úhlu.

Tento plošný element udává, jak jednotkový plošný element na elipsoidu
přispı́vá k celkovému zářivému výkonu. Protože element nezávisı́ na ϕ vidı́me, že
jde o osově symetrický přı́pad. Závislost na úhlu θ je taková, že povrch koule blı́zko
spojnice s pozorovatelem s θ ≈ 0◦ a povrch u geometrických okrajů s θ ≈ 90◦

přispı́vajı́ minimálně a pozorovatel vidı́, že je nejvı́c preferované mezikružı́ poblı́ž
θ ≈ 45◦ (měřeno v klidové soustavě).

Deformace na elipsoid a následná změna velikosti viditelných ploch nenı́ je-
diný nebo nejdůležitějšı́ jev, který provázı́ relativistickou explozi. Tı́mto jevem je
relativistické zjasňovánı́ a zeslabovánı́ světla v důsledku mimořádně velké rych-
losti expanze. Přitom docházı́ v důsledku Dopplerova jevu k posuvu frekvencı́, tj.
k zčervenánı́ nebo zmodránı́ světla. Tento posuv frekvencı́ obvykle vede k posuvu
spektrálnı́ch rysů do jiné oblasti spektra. Do úzkého oboru, ve kterém pozorujeme,
se dostává jiná část spektra. V přı́padě, že máme úzký filtr centrovaný na nějakou
spektrálnı́ čáru a dojde k červenému nebo modrému posuvu, posune se pozorovaná
čára z filtru a tı́m jejı́ intenzita silně poklesne.

Pro ilustraci jsou na obrazcı́ch 4.6 až 4.9 uvedeny přı́klady vlivu relativistické
změny zářivého výkonu na vzhled rychle expandujı́cı́ obálky. Ve všech přı́padech
je vynesena závislost zářivého výkonu pozorovaná vzdáleným pozorovatelem a
vypočtená podle (4.5), kde byly dosazeny hodnoty pro Fν0 = 1, κ = 1, pro různé
rychlosti v0. Na obrázcı́ch je znázorněna Fν inverzně. Většı́ zářivý výkon odpovı́dá
tmavšı́mu odstı́nu. Rovnoměrné rozloženı́ intenzity by bylo v přı́padě rychlosti
expanze zanedbatelné oproti rychlosti světla. Ve všech přı́padech je geometrický
okraj naznačen tečkami na obvodu. Intenzity nejsou v měřı́tku, ale každý obrázek
je škálován tak, aby byl pokryt co největšı́ rozsah intenzit. Z obrázků je patrné, že
pozorovatel vidı́ při většı́ch rychlostech pouze malou část povrchu, která má silně
zesı́len zářivý výkon.
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Obrázek 4.6: Rozloženı́ pozorovaného zářivého výkonu po povrchu hypotetického dosvitu
pro v0 = 0.1c. Vyššı́ intenzita je znázorněna tmavšı́m odstı́nem. Intenzity byly počı́tány ze
vzorce F (x, y) = [

√
1 − (v0/c)2/(1 − (v0/c) cos θ cosϕ)]4, kde x = 1 − cos2 θ cos2 ϕ,

y = 1 − cos2 θ.

Obrázek 4.7: Rozloženı́ pozorované zářivého výkonu po povrchu hypotetického dosvitu
pro v0 = 0.5c. Vyššı́ intenzita je znázorněna tmavšı́m odstı́nem. Intenzity byly počı́tány ze
vzorce F (x, y) = [

√
1 − (v0/c)2/(1 − (v0/c) cos θ cosϕ)]4, kde x = 1 − cos2 θ cos2 ϕ,

y = 1 − cos2 θ.
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4. Světelné křivky dosvitů

Obrázek 4.8: Rozloženı́ pozorovaného zářivého výkonu po povrchu hypotetického dosvitu
pro v0 = 0.9c. Vyššı́ intenzita je znázorněna tmavšı́m odstı́nem. Intenzity byly počı́tány ze
vzorce F (x, y) = [

√
1 − (v0/c)2/(1 − (v0/c) cos θ cosϕ)]4, kde x = 1 − cos2 θ cos2 ϕ,

y = 1 − cos2 θ.

Obrázek 4.9: Rozloženı́ pozorovaného zářivého výkonu po povrchu hypotetického dosvitu
pro v0 = 0.99c. Vyššı́ intenzita je znázorněna tmavšı́m odstı́nem. Intenzity byly počı́tány
ze vzorce F (x, y) = [

√
1 − (v0/c)2/(1−(v0/c) cos θ cosϕ)]4, kde x = 1−cos2 θ cos2 ϕ,

y = 1 − cos2 θ.
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Obrázek 4.10: Normalizovaný profil prostorové distribuce teploty podle (4.27) je zobrazen
čarou. Pro srovnanı́ je též uvedeno i nerelativistické řešenı́ čárkovanou čarou.

4.6. Řešenı́ evolučnı́ch rovnic

Rovnice (4.14) je relativistickou verzı́ I. termodynamického zákona mimo členu na
pravé straně.

Užitı́m stejné argumentace při jejı́m řešenı́ jako v přı́padě supernovy dostaneme
po separaci výraz:

Φ̇(τ)
Φ(τ)

= −δ2R(τ)
τ0R0

(4.26)

kde jsme označili vlastnı́ hodnotu přı́slušejı́cı́ časové části jako δ a prostorová část
pak je

δ2 = α2 +
1

4η(x)x2Ψ2(x)

[
∂Ψ
∂x

]2

(4.27)

přičemž jsme použili α definované relacı́ (3.43), protože je rovnice opět separova-
telná podobně jako v nerelativistickém přı́padě.

Základnı́ rozdı́l mezi oběmi řešenı́mi je v jiném prostorovém rozloženı́ teploty
v expandujı́cı́ obálce. Dı́ky charakteru řešenı́ už pravděpodobně nenı́ dále možné
nalézt analytické řešenı́. Numerická integrace (4.27) je zobrazena na Obr. 4.6.
přičemž byla použita podmı́nka η(x) = 1. Řešenı́ je podobné jako v nerelati-
vistickém přı́padě až na objevenı́ se vrcholu na křivce a obecně menšı́m rozdı́lu
teplot. Výsledný objekt tedy má podstatně teplejšı́ povrch než jeho nerelativistický
ekvivalent.

Znalost přesného průběhu (4.27) nenı́ v prvnı́m přiblı́ženı́ nutná k řešenı́ (4.14),
pokud zanedbáváme povrchové efekty. To lze provést v přı́padě, že teplota celé
obálky je vetšı́ než ionizačnı́ teplota materiálu během celého průběhu expanze.
V tomto přı́padě je δ konstantnı́ a časová část má stejné řešenı́ jako v přı́padě
supernovy:

Φ(τ) = e−δ2(τ/τ0+τ2/2τ0τh) (4.28)
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4.7. Spektrum dosvitu

Pozorovaný zářivý výkon zdroje pohybujı́cı́ho se rychlostı́ světla je silně závislý
na jeho spektrálnı́m profilu, jak je vidět z (4.5). Pokud nenı́ spektrum ploché, bude
tato závislost modifikovat světelnou křivku. Obecně lze řı́ci, že Dopplerův efekt
bude posouvat spektrálnı́ rysy a zesilovat zářenı́.

K výpočtu jednoduché aproximace spektrálnı́ho profilu dosvitu budeme
předpokládat, že každý element v obálce vyzařuje jako absolutně černé těleso.
Výsledné spektrum pak bude dáno integrálem přes fotometrický povrch obálky.
Podobně jako u supernov budeme definovat efektivnı́ poloměr dosvitu jako jeho
fotometrický povrch.

Spektrálnı́ profil dosvitu je dán součtem spekter jednotlivých elementárnı́ch
zářičů na efektivnı́m poloměru elipsoidu:

Fν(ts) =
∫

S/2

Bν(T (ts, θ))D3 dS (4.29)

v pozorovatelově čase ts. Plošný element dS je dán vztahem (4.24) a je stejně jako
Dopplerův faktor D závislý na úhlech θ, φ. Integrace se provádı́ pro část plochy
přivrácenou k pozorovateli S/2.

Pokud je expanznı́ rychlost v0 zanedbatelná ve srovnánı́ s rychlostı́ světla,
pak Fν bude mı́t tvar spektra absolutně černého tělesa. Při vyššı́ch rychlostech
bude profil stále vı́ce odlišný od termálnı́ho spektra. Podobný přı́klad lze nalézt
napřı́klad v přı́padě spektra akrečnı́ho disku (Frank, Kind and Raine (2002)). Je to
důsledek složenı́ výsledného spektra ze spekter jednotlivých elementů, které jsou
v různém časovém vývoji, s různými rychlostmi a různým časovým zpožděnı́m.

Výsledkem numerické integrace (4.29) je Obr. 4.7. Parametry použité během
výpočtu byly: v0 = 0.99c, T0 = 106 K, R0 = 1013 cm, τ0 = 104, τh = 10, ts =
106 (časy jsou v relativnı́ch jednotkách). Spektrum absolutně černého tělesa je vy-
kreslené pro teplotu 104K.

Optickou část spektra dosvitů lze úspešně aproximovat mocninným zákonem
ve tvaru

Fν ∝ ν−κ (4.30)

kde κ je spektrálnı́ index. Jeho typické hodnoty jsou v rozsahu 0.5 − 1.5 (Grei-
ner (2004)).

Tato jednoduchá aproximace je vhodná pro hrubšı́ analýzu světelných křivek,
ale na vysvětlenı́ podobnějšı́ch rysů, napřı́klad spektrálnı́ch čar, bude vhodějšı́
použı́t komplexnějšı́ model.

4.8. Výpočet světelné křivky

V této části se zaměřı́me na výpočet světelné křivky dosvitu v přı́padě, že zářivý
výkon může být podobně jako v přı́padě supernov aproximována radiačnı́ difuzı́
zářenı́ ve vnějšı́ch vrstvách obálky.
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Obrázek 4.11: Normalizovaný spektrálnı́ profil relativisticky expandujı́cı́ koule F ν , abso-
lutně černého tělesa Bν a mocninná aproximace ∝ ν−1 v optické části spektra. Parametry
jsou uvedeny v textu.

Substituce (4.28) do (3.39), jejı́ užitı́ v (3.10) a substituce do (4.3) dává

Lν(t) = 2πc
R0E0

κ0M
(α2IM )φν(t) (4.31)

kde bylo použito označenı́

φν(t) =

θ0∫
0

Φ(t)D3−κ

√
1 − v2

0/c
2 cos2 θ

(1 − v2
0/c

2)2
cos θ dθ (4.32)

a explicitnı́ závislost pro t(v0, θ) a D(v0, θ). Čas t(θ) = τ/D(θ) je počı́tán v po-
zorovatelově souřadné soustavě. Výsledné zářivé výkony jsou uvedeny v Obr. 4.12
pro několik hodnot expanznı́ch rychlostı́.

Křivky v grafech ukazujı́ určité obecné rysy. Jednoduchá analýza ukazuje, že
časová závislost je obsažena v členu Φ(τ/D(v, θ)). Součin D3−κdS reprezentuje
zesı́lenı́ světla. V nerelativistickém přı́padě je druhý výraz v (4.32) nezávislý na
úhlu takže časová závislost je pouze jednoduchý exponenciálnı́ pokles.

Parametry použité pro vygenerovánı́ křivek byly: τ0 = 103 dnı́ a τh = 10
dnı́. S ohledem na fyzikálnı́ vlastnosti objektu byl počátečnı́ poloměr zvolen jako
relativně malý s velikostı́ srovnatelnou se světelným dnem R0 ≈ v0 (několik sto-
vek astronomických jendotek). Velká hodnota τ0 ∝ R2/λ znamená, že objekt je
relativně hustý. Obálka je pravděpodobně teplejšı́ než v přı́padě supernovy.
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Obrázek 4.12: Relativnı́ zářivý výkon φν(t) pro opticky tlustou obálku (rychlosti:
0.01c, 0.5c, 0.9c, 0.99c, 0.999c, 0.9999c a κ = 0). Ultrarelativistická limita je přı́mka pro
φν ∝ −2 log t. Časové měřı́tko je v jednotkách τ0 = 103 a τh = 10, tedy na podobných
škálách jako dny.
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Obrázek 4.13: Úhlová závislost w(θ), jejı́ aproximace (označená approx) a exponenciálnı́
funkce (exp). Pro expanznı́ rychlost v0 = 0.9999c, τ0 = 104, τh = 10, t = 10, κ = 0.

4.9. Ultrarelativistická aproximace

Uvedené grafy společně s jejich popisem ukazujı́ základnı́ chovánı́ expandujı́cı́
koule. V tomto oddı́le se pokusı́me odvodit analytickou aproximaci odhalujı́cı́
hlubšı́ zakonitosti chovánı́ zdroje při expanzi. Nicméně skutečné zdroje budou uka-
zovat mnohem bohatšı́ škálu efektů vyplývajı́cı́ z jejich přirozeného původu.

Nejdůležitejšı́ změna zářivého výkonu při přechodu od nerelativistických k re-
lativistickým rychlostem je dokumentována na Obr. 4.12. Exponenciálnı́ pokles
je nahrazen složitým časovým profilem, tak jak se expanznı́ rychlost blı́žı́ k c. V
tomto extrémnı́m přı́padě může být světelná křivka modelována v širokém rozsahu
mocninným zákonem s mocninnou dvě v přı́padě ultrarelativistické limity.Časové
parametry τ0 a τh přestávajı́ mı́t vliv na sklon této přı́mky a udávajı́ pouze rozsah,
ve kterém se daná approximace uplatnı́.

Na pochopenı́ profilu světelné křivky potřebujeme provést detailnı́ analýzu
algebraických výrazu pod integrálem (4.32). Klı́čové faktory jsou dva: časová
závislost teploty Φ a časová závislost relativistického zesı́lenı́. Obr. 4.13 zobrazuje
úhlovou závislost relativistického faktoru:

w(θ) ≡ (1 + (v0/c) cos θ)1/2

(1 − (v0/c) cos θ)5/2−κ

cos θ

(1 − v2
0/c

2)1/2+κ
(4.33)

Můžeme nalézt dobrou aproximaci pro w(θ) při v0 → c:

w(θ) ≈ 1
(1 − (v0/c) cos θ)5/2−κ(1 − v2

0/c
2)1/2+κ

(4.34)

Obr. 4.14 ilustruje tuto závislost pro náhodně zvolené parametry.
Aproximace časové části Φ pro velké hodnoty τ0 nebo τh je exponenciálnı́
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Obrázek 4.14: Úhlová závislost Φ(θ) pro expansionı́ rychlosti v0 = 0.9999c, τ0 = 104,
τh = 10, t = 10, κ = 0.

expanze s omezenı́m na prvnı́ dva členy

Φ(t) ≈ 1 − δ2

[
t
√

1 − v2
0/c

2

τ0(1 − (v0/c) cos θ)

]
(4.35)

Integral (4.32) může být aproximován

φ(t) ≈
π/2∫
0

Φ(t, θ)w(θ) dθ

přičemž Φ je dobře aproximováno skokovou funkcı́. V tom přı́padě můžeme použı́t
obdelnı́kovou metodu numerického výpočtu integrálu. Spodnı́ hranice pro θ0 je
dána podmı́nkou

1
2

= Φ(t, θ0) (4.36)

a samotná aproximace pak je

φ(t) =
1
2

1 + w(θ0)
π/2 − θ0

(4.37)

Použijeme-li 1 − (v0/c) cos θ0 = 2δ2(t/τ0)
√

1 − v2
0/c

2 při (4.36) a aproximaci
θ0 = 1/

√
2δ2(t/τ0) 4

√
1 − v2

0/c
2 v (4.33) pro malé θ0 a v0 → c dává

φ(t) ≈
√

1 + (v0/c) cos θ0 cos θ0

(δ2)2−κ(1 − v2
0/c

2)3/2+κ

(
t

τ0

)−2+κ

(4.38)

Tato aproximace je vykreslena v Obr. 4.32 jako ultrarelativistická limita.
Jak je vidět, hlavnı́ vliv na tvar časové závislosti je odvozen z profilu w. Ultra-

relativistická limita omezı́ zářivý výkon na poměrně malý kužel, ze kterého vycházı́
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Obrázek 4.15: Světelná křivka dosvitu po GRB 970508. Pozorovaná data majı́ statistické
chyby srovnatelné s velikostı́ symbolů a jejich hodnoty proto nebyly vyneseny.

zářenı́, jehož časový profil je daný předevšı́m Dopplerovým faktorem. Vliv časové
závislosti Φ je omezen pouze na modelovánı́ tvaru křivky na velkých časových
škálách. Důležitost faktoru Φ je potlačena extrémě dlouhým časem difuze zářenı́.
To může být interpretováno jako extrémně velký počátečnı́ poloměr nebo velmi
řı́dký materiál obálky.

4.10. Aplikace na reálná data

Odvozený výraz pro světelnou křivku dosvitu se pokusı́me aplikovat na pozoro-
vané křivky několika dosvitů. Specielně se zaměřı́me na GRB 970508 pro který
kromě fotometrických dat existujı́ i spektroskopická pozorovánı́. Tento dosvit je
pravděpodobně nejlépe pozorovaný v celé historii pozorovánı́ dosvitů a proto jej
použijeme jako reprezentativnı́ přı́pad. Navı́c pouze pro tento záblesk existuje do-
statečné množstvı́ obecně přı́stupných dat.

4.10.1. OA 970508

GRB 970508 se objevil 8.904 května UT 1997 a byl zachycen přı́stroji na
družicı́ch COMPTON a BeppoSAX, z jejichž přesné polohy se podařilo Bon-
dovi (IAUC 6654) nalézt objekt na souřadnicı́ch α = 06h 53m 49.2s, δ =
+79◦ 16’ 19” (J2000.0), který nejprve pozvolna slábl, poté se náhle zjasnil a po
tomto maximu již následoval obvyklý lineárnı́ pokles jasnosti.

Světelná křivka, složená z pozorovánı́ různých skupin publikovaných v článku
Garcia (1998), je vykreslena na obrázku 4.15 společně s proloženou křivkou,
která byla zı́skána numerickou integracı́ výrazu (4.32). Při prokládánı́ teoretické
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závislosti byly použity hodnoty parametrů uvedené v tabulce 4.2. Z napozoro-
vaných dat jsou vidět tři rozdı́lné části světelné křivky: Do maxima, kdy teoretická
křivka zvolna klesá, vykazujı́ pozorované body konstatnı́ chovánı́ s prudkým vze-
stupem do maxima asi o 1.5 magnitudy. V obdobı́ asi 3 – 100 dnı́ po záblesku
ukazujı́ obě křivky přibližně lineárnı́ pokles. V poslednı́m obdobı́ se pozorovaný
pokles opět zpomalil stejně jako teoretická křivka. Dalšı́ pozorovánı́ tohoto do-
svitu nejsou známa. Kromě doby těsně po záblesku teoretická křivka velmi dobře
popisuje pozorovaná data.

Představa je taková, že při gama záblesku, analogicky s našimi znalostmi o
supernovách, vznikne rázová vlna, která stlačı́ látku. Ta má velkou hustotu a tep-
lotu a zcela určitě v nı́ neplatı́, že tlak plynu převládá nad tlakem zářenı́, jak jsme
předpokládali. Proto ani neočekáváme, že bude námi odvozená křivka odpovı́dat
pozorovaným datům. V podstatě jsou možné dva základnı́ scénáře, bud’ dojde s
rozpı́nánı́m k pozvolnému přechodu z dominance jednoho typu tlaku na druhý nebo
k prudkému. Tomuto druhému by snad mohla odpovı́dat právě chovánı́ světelné
křivky tohoto dosvitu.

Výskyt maxima by mohl vést k doměnce, že maximum, a celý průběh křivky,
mohlo být způsoběno radioaktivnı́m ohřevem tak, jak je tomu v přı́padě supernov
I. typu. Takováto představa vyžaduje sice izotop s poločasem rozpadu přibližně
1.5 dne, což je alespoň teoreticky možné, ale v takovém přı́padě průběh teoretické
křivky vůbec neodpovı́dá lineárnı́mu poklesu.

Prostřednı́ část křivky dobře reprodukuje napozorovaná data. Ve smyslu výše
uvedené interpretace můžeme konstatovat, že světelnou křivku tohoto dosvitu
způsobila koule velmi řı́dkého plynu o počátečnı́m poloměru asi 20 astrono-
mických jednotek rozpı́najı́cı́ se rychlostı́ asi 0.9c do okolnı́ho prostoru. Jde o velmi
řı́dký a plně ionizovaný plyn, který obsahuje jen zanedbatelné množstvı́ radioak-
tivnı́ho materiálu, pokud vůbec nějaký. Teplota byla mimořádně vysoká, řádově
desı́tky až stovky tisı́c stupňů. Lze očekávat, že tento objekt bude velmi svı́tivý i v
krátkovlnějšı́ oblasti spektra. Přitom je ale třeba mı́t stále na paměti, že spektrálnı́
průběh dosvitů je zatı́m jen velmi špatně určen (jde o slabé objekty)

V článku Metzger (1997) je prezentováno pozorovánı́ spektra tohoto dosvitu
přibližně 3 a 4 dny po gama záblesku, tedy v době krátce po maximu. Na zı́skánı́
spektra byl použit 10-metrový Keck II, bohužel silně zastı́nený, protože dosvit se
nacházel pouhých 25◦ nad obzorem. Přesto se podařilo pořı́dit spektrum s poměrně
dobrým rozlišenı́m. Spektrálnı́ index měl přibližně hodnotu κ = −0.9 ± 0.3.
Podařilo se zidentifikovat několik spektrálnı́ch čar a určit hodnotu z > 0.835. Uve-
dená hodnota spektrálnı́ho indexu je interpretována jako spektrum netermálnı́ho
zdroje, ale přesto v rámci chyb souhlası́ s námi odvozenou hodnotou. Spektrum
bylo pořizováno v době nedlouho po maximu, kdy ještě pravděpodobně nenı́
látka dostatečně blı́zko termodynamické rovnováhy. Bohužel v době pokračovánı́
lineárnı́ho poklesu už informace o spektru chybı́.

Pouze nepřı́mo a ve vizuálnı́ oblasti daný spektrálnı́ index potvrzujı́ pozorovánı́
uvedená v Galama et al. (1998b), kde je uvedena závislost hodnoty spektrálnı́ho in-
dexu κ na čase zı́skaná pozorovánı́m v B, V , Rc, Ic filtrech různými pozorovacı́mi

70
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skupinami (viz tam citovaná literatura). Na základě těchto pozorovánı́ se podařilo
určit časový vývoj κ tak, že od okamžiku záblesku do asi 2 dnı́ po, index klesal z
hodnoty –0.5 na hodnotu –1.2, na které pak setrval. Můžeme tedy konstatovat, že
to odpovı́dá spektroskopickému pozorovánı́ uvedenému v předchozı́m odstavci a
také našemu odhadu pro κ.

4.10.2. Dalšı́ dosvity

Teoretický model můžeme aplikovat na světelné křivky několika dalšı́ch osvitů. Z
důvodů omezeného množstvı́ dat je uveden méně podrobný popis oproti předchozı́
části. Byly zpracovány všechny dosvity u kterých se podařilo shromáždit vı́c jak
15 bodů na světelné křivce.

Pokud nenı́ uvedeno jinak, použitá data poskytl z kompilaci z literatury a
vlastnı́ch dat J. Gorosabel (2004). Dosvity jsou uspořádány v pořadı́ od nejlépe
do nejhůře pokryté světelné křivky.

OA 990510 Dalšı́m přı́kladem je GRB 990510, který je o poznánı́ méně pro-
zkoumán. Přesto jej použijeme jako dalšı́ přı́klad, protože má světelnou křivku
odlišnou od prostého lineárnı́ho poklesu.

GRB 990510 se objevil 10.36743 května UT 1999 na pozici odvozené z foto-
metrických snı́mků: α = 13h 38m 07.62s, δ = -80◦ 29’ 48.8” (J2000.0). Světelná
křivka, sestrojená na základě fotometrických pozorovánı́ v R oboru publikovaných
původně v GCN cirkulářı́ch a později překalibrovaných v Harrison (1999), je vy-
nesena na obr.4.16.

Na obrázku 4.16 je kromě pozorovaných dat vynesena též teoretická křivka
zı́skaná postupem popsaným v oddı́lu 4.8. Rozptyl dat a taktéž kvalita odhadu para-
metrů světelné křivky nenı́ přı́liš veliká, ale je pozoruhodné, porovnánı́m údajů v ta-
bulce 4.2, že k úspěšnému popsánı́ pozorovaných dat stačilo pouze změnit expanznı́
rychlost, určujı́cı́ jak moc je světelná křivka vertikálně roztažená (tedy jejı́ ampli-
tudu) a nulovou hladinu magnitudy, změněnou pravděpodobně jiným počátečnı́m
vkladem energie. Za předpokladu stejného zářivého výkonu a stejné extragalak-
tické extinkce by ze změřené hodnoty z (na základě spektroskopických pozorovánı́
vycházı́ hodnota 1.619±0.002) měla být hodnota posuvu mezi nulovými hladinami
asi 1.5 magnitudy. To přibližně odpovı́da, pokud použijeme neověřený přibližný
předpoklad, že energie vstupujı́cı́ do expanze je u každého dosvitu stejná.

V cirkuláři GCN 323 (a později též v Harrison (1999)) je uvedena empirická, tj.
dosud fyzikálně nepodložená, formule popisujı́cı́ pozorovaný tvar světelné křivky:

Fν(t) = [f∗(t/t∗)α1 ][1 − exp(−J)]/J

kde
J(t, t∗, α1, α2) = (t/t∗)α1−α2

a parametry majı́ hodnoty: α1 = −0.88±0.02, α2 = −2.5±0.3, t∗ = 1.55±0.05
dnů. Takovyto způsob chovánı́ se vysvětluje v rámci modelů popisujı́cı́ch op-
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Obrázek 4.16: Světelná křivka dosvitu po GRB 990510. Všechna data byla zı́skána z GCN
cirkulářů. Některé jsou horšı́ kvality (blı́že v textu).

tické dosvity jako zářenı́ z široce rozevřených jetů a zlom ve světelné křivce jako
okamžik, kdy došlo k chlazenı́ materiálu jetu relativistickými elektrony.

Přı́tomnost relativisticky vyzařujı́cı́ch elektronů lze v astronomii často dokázat
pomocı́ lineárnı́ polarizace radiového nebo optického zářenı́. Pozorovánı́ dosvitu
po GRB 990510 částečně potvrzuje že zářenı́ z povrchu dosvitu bylo polarizované.
Data, která zı́skal Covino (1999) vykazujı́ lineárnı́ polarizaci v řádu 0.02 %, která
je přibližně stejná, jako u supernov. V článku je zmı́něno, že polarizace dosvitu
je výrazně jiná, než polarizace okolnı́ch objektů a proto má pravděpodobně jiný
původ než napřı́klad polarizace pocházejı́cı́ z mezihvězdného prachu.

OA 030329 Dosvit následujı́cı́ za GRB 030329 který nastal 29. března 2003 v
16:05 UT. Světelná křivka v R filtru zı́skaná pozorovacı́ sı́tı́ AAVSO International
High Energy Network je na Obr. 4.17.

Tvar světelné křivky tohoto dosvitu je odlišný od předchozı́ho přı́padu.
Světelná křivka vykazuje pozvolný pokles bez linearnı́ části v obdobı́ od 1 do 30
dnů a ve druhé fázy pak zjasněnı́ přibližně 2 měsı́ce po gama záblesku. Prvnı́ fáze
může být úspěšně popsána modelem jehož výsledky jsou uvedeny v Tab. 4.2).

Časový vývoj spektra byl studován Matheson et al. (2003). Uvedené hodnoty
ukazujı́ mocninné spektra s κ = 0.8 ± 0.2 pořı́zená v 5.64 dnı́ po GRB 030329.
Spektrálnı́ pozorovánı́ neukazujı́ výrazné změny spektrálnı́ho indexu v průběhu
prvnı́ch dvaceti dnı́. Spektrum se ale výrazně změnilo v 25 dni po záblesku. Rudý
posuv určený z absorbčnı́ch čar byl odhadnut na z = 0.168.
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OA 000301C Gama záblesk GRB 000301C byl detekován 31. března 2000 v
09:51:37 UT na souřadnicı́ch α = 16h 20m 18.6s, δ = +29◦ 26’ 36” (J2000.0). Tento
dosvit po GRB 000301C se nacházel v souhvězdı́ Herkula a byl detekován IPN.
Dosvit byl lokalizován poblı́ž poměrně jasné hvězdy a proto všechna napozorovaná
data ukazujı́ velký rozptyl. Světelná křivka nevykazuje obvyklý mocninný pokles,
ale jen ohyb jasnosti. Ten obyčejně poukazuje na menšı́ expanznı́ rychlosti.

OA 000926 Gama záblesk GRB 000926 byl detekován 26. zářı́ 2000 v
23:49:33 UT na souřadnicı́ch α = 17h 04m 09.62s, δ = +51◦ 47’ 11.2” (J2000.0).

Světelná křivka tohoto dosvitu je klasický mocninný pokles s ohybem v po-
slednı́ části, vzhledem k malému rozptylu hodnot bylo možné přesně určit všechny
parametry. Tento gama záblesk se nacházel nedaleko předchozı́ho na hranici
souhvězdı́ Herkula a Draka.

OA 010222 BeppoSAX detekoval tento gama záblesk 22. února 7:23:30 UT na
souřadnicı́ch α = 223.069 a δ = 43.035 (J2000.0) s chybovým poloměrem 5′. Ze
spektroskopických dat byl určen rudý posuv na z = 1.476.

Velmi pěkně pokrytá křivka tohoto dosvitu ukazuje kromě mocninné části i
konstantnı́ v zápětı́ po gama záblesku. Protože se podařilo zachytit ohyb z kon-
stantnı́ do klesajı́cı́ části, je určenı́ obou časových parametrů poměřně přesné. Sho-
dou okolnostı́ byl tento záblesk opět pozorován v podobné oblasti oblohy jako
předchozı́ a to sice v hornı́ části souhvězdı́ Bootesa.

OA 980519 Gama záblesk detekovaný BeppoSAX (IAUC 6910). Špatně po-
krytá světelná křivka kterou se podařilo v rozumné mı́ře nafitovat jedině s extrémě
nı́zkou hodnotou spektrálnı́ho indexu. To je v rozporu se spektrálnı́mi měřenı́mi
uvedenými v Janusen et al (2001) kde se pro něj uvádı́ hodnota κ = 0.81 ± 0.01.

OA 980703 Podobně jako předchozı́ přı́pad jen malá část křivky odpovı́dá te-
oretickému modelu. Naštěstı́ jsou poslednı́ 3 body považovány za hornı́ detekčnı́
limity než korektnı́ měřenı́ a to vzhledem k přı́tomnosti mateřské galaxie tohoto
dosvitu.

OA 990123 Dosvit je mimořádný tı́m, že půl minuty po začátku mateřského
gama záblesku byl na jeho pozici pozorován velmi jasný optický transient. Prvnı́
body v grafu 4.23 zobrazujı́ právě tento transient. Jeho jasnost velmi rychle klesala
a asi po jedné desetině dne (po asi dvou hodinách) se dostala na hodnoty srov-
natelné s ostatnı́mi dosvity. Při aplikaci modelové křivky nebyla uvažována právě
počátečnı́ fáze nebot’ se nepodařilo nalézt pro celý časová průběh dostatečně přesné
řešenı́. Z toho usuzujeme na to, že počátečnı́ zjasněnı́ mohlo být způsobeno jiným
mechanismem.
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Obrázek 4.17: Světelná křivka OA 030329. Kosočtverce reprezentujı́ data v R filtru (chyby
jsou srovnatelné s velikostı́ symbolu). Přerušovaně je vyznačen model podle Tab.4.2.

OA 990712 Tento dosvit opět v konečné fázi neodpovı́dá teoretickému modelu.
Opět jde o neshodu pozorovánı́ a fitu v poslednı́ fázi.

OA 991216 Světelná křivka tohoto dosvitu přesně odpovı́dá mocninnému po-
klesu nebot’ se podařilo zachytit právě lineárnı́ část poklesu. Model dobře popi-
suje pozorovaná data, ale časové parametry obsahujı́ pravděpodobně velkou chybu
protože na křivce nejsou zachytné body v podobě ohybu.

Statistický odhad parametrů Parametry byly odhadovány stejnou procedurou
jako v přı́padě supernov, tedy fitovány Marquard-Levenbergovým algoritmem. Od-
hady statistických parametrů pak byly brány jako běžným postupem z inverznı́ ma-
tice druhých derivacı́. Tento postup je korektnı́ v přı́padě, že veličiny jsou na sobě
nezávislé (Press et al (1986)), což v tomto přı́padě splněno nebylo a proto jsou
statistické odhady nejistot parametrů uvedeny pouze formálně. Plná analýza chyb
by vyžadovala uvedenı́ celé kovariančnı́ matice pro každou křivku, což považuji v
teoretické práci za zbytečné. I přesto může být věrohodnost v některých přı́padech
horšı́ než by vyplývalo z prosté analýzy statistických chyb. Důvodem je, že jen
v málo přı́padech je světelná křivka dostatečně pokrytá a tı́m je ovlivněno určenı́
některých parametrů. Vzhledem k charakteru křivek a modelů byla často mode-
lována jen část světelné křivky. To je opodstatněné jen v přı́padě, že očekáváme že
přı́slušná část křivky může být způsobena nějakým alternativnı́m efektem.
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Obrázek 4.18: Světelná křivka OA 000301. Kosočtverce reprezentujı́ data v R filtru (chyby
jsou srovnatelné s velikostı́ symbolu). Přerušovaně je vyznačen model podle Tab.4.2.
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Obrázek 4.19: Světelná křivka OA 000926. Kosočtverce reprezentujı́ data v R filtru (chyby
jsou srovnatelné s velikostı́ symbolu). Přerušovaně je vyznačen model podle Tab.4.2.
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Tabulka 4.2: Parametry světelných křivek dosvitů s dobře pokrytou světelnou křivkou v R
filtru. Hodnoty κ označené hvězdičkou byly zı́skané spektroskopicky a byly považovány
za konstantnı́ (reference jsou uvedeny v textu). Pořadı́ v tabulce je dáno kvalitou pokrytı́
světelné křivky.
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Obrázek 4.20: Světelná křivka OA 010222. Kosočtverce reprezentujı́ data v R filtru (chyby
jsou srovnatelné s velikostı́ symbolu). Přerušovaně je vyznačen model podle Tab.4.2.
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Obrázek 4.21: Světelná křivka OA 980519. Kosočtverce reprezentujı́ data v R filtru (chyby
jsou srovnatelné s velikostı́ symbolu). Přerušovaně je vyznačen model podle Tab.4.2.
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Obrázek 4.22: Světelná křivka OA 980703. Kosočtverce reprezentujı́ data v R filtru (chyby
jsou srovnatelné s velikostı́ symbolu). Přerušovaně je vyznačen model podle Tab.4.2. Po-
slednı́ body představujı́ limity, kdy byl objekt pod detekčnı́m limitem.
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Obrázek 4.23: Světelná křivka OA 990123. Kosočtverce reprezentujı́ data v R filtru (chyby
jsou srovnatelné s velikostı́ symbolu). Přerušovaně je vyznačen model podle Tab.4.2. Prvnı́
body nebyly pro použity, nebot’ je pravděpodobné, že jsou důsledkem jiného fyzikálnı́ho
mechanizmu.
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Obrázek 4.24: Světelná křivka OA 990712. Kosočtverce reprezentujı́ data v R filtru (chyby
jsou srovnatelné s velikostı́ symbolu). Přerušovaně je vyznačen model podle Tab.4.2.
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Obrázek 4.25: Světelná křivka OA 991216. Kosočtverce reprezentujı́ data v R filtru (chyby
jsou srovnatelné s velikostı́ symbolu). Přerušovaně je vyznačen model podle Tab.4.2.
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KAPITOLA 5.

ZÁVĚR

Fakta jsou pro vědce nezaj́ımavá,
pokud nepřispı́vaj́ı k teoríım
a k zobecňovánı́.
V. Wigglesworth (1899 – 1994),
fyziolog hmyzu

V duchu této Wigglesworthovy myšlenky se nesl celý tento text. Astronomie
gama záblesků je v součastnosti rychle se rozvı́jejı́cı́ obor a nenı́ snadné jej vidět
v celé šı́ři. Nové myšlenky a hypotézy vznikajı́ mnohem rychleji, než je může
sledovat obyčejný smrtelnı́k. Pozadu v rychlosti zı́skávánı́ nových dat nezůstávajı́
ani pozorovánı́ a tak je informacı́ různého typu i druhu nadbytek. Na to, abychom
se v nepřeberném množstvı́ dat vyznali, si musı́me začı́t tvořit model jevu se kterým
se setkáváme.

Tato práce je jednomu z možných modelů, který je schopen popsat světelné
křivky dosvitů, věnována. Základem je model relativisticky expandujı́cı́ koule
tvořené ideálnı́m plynem, v nı́ž dominuje tlak zářenı́ nad tlakem plynu, podobně
jako je tomu u modelu supernov. Právě na jeho základě byl vytvořen i tento model.
Je ukázáno, že takováto představa dobře popisuje mocninný pokles, jak je vidět
z obrázku 4.15. V této kapitole je v diskuzi probráno, na co lze z mého modelu
usuzovat a také jsou diskutovány některé důsledky, které z něj lze vydedukovat.

Kapitola věnovaná světelným křivkám supernov vycházı́ z pracı́ Arnettových.
Přesto užı́vám poněkud jiné postupy než D.Arnett. Použı́vám hydrodynamických
rovnic ve spojenı́ s rovnicı́ pro změnu entropie oproti původnı́mu prvnı́mu ter-
modynamickému zákonu z důvodu snadného zobecněnı́ do relativistické oblasti.
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5. Závěr

Nicméně oba postupy jsou při dějı́ch odehrávajı́cı́ch se v obálce supernovy ekvi-
valentnı́. Z matematického hlediska je čistějšı́ vycházet z úplných rovnic hydro-
dynamiky, avšak z hlediska prvnı́ho termodynamického zákona jde o podstatně
názornějšı́ pohled. Jsou zde (pokud je autorovi známo) nově odvozeny vztahy ve-
doucı́ k výpočtu teploty obálky. Je tu uvedeno nové aproximativnı́ řešenı́ a též
uvedena aplikace teorie na světelnou křivku dvou konkrétnı́ch supernov.

Kapitola o světelných křivkách dosvitů je napsána zcela samostatně bez
jakýchkoliv vodı́tek. Experimentálnı́ údaje jsou zı́skány v převážné většině z
cirkulářů GCN (The GRB Coordinates Network, http://lheawww.gsfc.
nasa.gov/docs/gamcosray/legr/bacodine/gcn_main.html).
Přestože o relativistických změnách zářivého výkonu a o geometrii je pojednáno
v řadě pracı́, jsou zde nově jsou odvozeny výrazy pro plošné elementy povrchu
relativistické koule a ilustračnı́ obrázky.

Jádrem této práce, která vycházı́ z mého modelu, jsou vzorce popisujı́cı́
spektrum dosvitu (4.7.), světelnou křivku (4.12) a ultrarelativistickou aproximaci
světelné křivky (4.9.). Tyto vzorce umožnily zı́skat zcela nové výsledky při popisu
světelných křivek dosvitů.

Všechny tyto nové výsledky jsou založené na kombinaci ideı́, které dosud ni-
kdo jiný nepoužil. Jde o kombinaci relativistické expanze popisujı́cı́ geometrii ob-
jektu a termálnı́ho chlazenı́ udávajı́cı́ časovou závislost zářivého výkonu. Ostatnı́
modely použı́vajı́ rozdı́lné mechanismy chlazenı́ (Waxman (2003)).

V dodatku jsou z jednotného hlediska spinorového počtu odvozeny všeobecně
známé relativistické vztahy. Takovéto odvozenı́ neobsahuje žádná ze známých
základnı́ch přı́ruček teorie relativity.

Po tomto obsahovém shrnutı́ se budeme věnovat diskuzi několika zajı́mavých
aspektů dosvitové astrofyziky z hlediska mého modelu.

Stále otevřený (i když v rozporu s tı́m, co bylo řečeno výše) je problém korelacı́
mezi supernovami a gama záblesky. Řada badatelů o takové spojitosti uvažuje, a to
právě z důvodů zpozorovánı́ SN 1998bw v těsné blı́zkosti přesné polohy udané pro
GRB 980425 a navı́c v čase, kdy lze zpozorovánı́ dosvitu očekávat. Nicméně tato
supernova neměla žádné jiné charakteristiky shodné s ostatnı́mi dosvity (napřı́klad
spektrum nebo světelnou křivku).

V úvodu v tabulce 1.1 jsou uvedeny některé vlastnosti dosvitů. Vidı́me, že často
se pozoruje dosvit na pozadı́ nějaké galaxie. Ovšem část dosvitů se též pozoruje bez
přı́tomnosti mateřské galaxie. Nelze tedy s jistou předpokládat, že dosvity vzni-
kajı́ v galaxiı́ch, ale lze to považovat za poměrně pravděpodobné. Zatı́m ale nenı́
jasné proč některé, přibližně stejně jasné gama záblesky, majı́ mateřskou galaxii
a jiné stejně jasné nikoliv. Hypotézy které by mohly osvětlit tento rozpor jsou v
principu dvě. Prvnı́ předpokládá, že je to jen projev nedostatečné citlivosti našich
přı́strojů. Druhá pak, že galaxie ve kterých gama záblesky (a následně dosvity)
vznikajı́ jsou k nám natočené pod různým úhlem a přitom vidı́me nebo nevidı́me
projevy centrálnı́ části galaxie podobně jako je tomu v přı́padě aktivnı́ch galak-
tických jader (Urry (1995)).
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5. Závěr

V přı́padě, že existuje přı́má souvislost mezi galaxiemi a gama záblesky a
přitom vı́me, že galaxie jsou po obloze rozloženy nerovnoměrně (sdružujı́ se
napřı́klad do kup galaxiı́), musı́me nutně předpokládat, že gama záblesky jsou po
obloze rozloženy též nerovnoměrně. To je ale v rozporu s pozorovánı́mi. Ty jasně
naznačujı́ (Fishman and Meegan (1995)), že rozloženı́ gama záblesků je naprosto
rovnoměrné. Přesnost pozorovánı́ poloh většiny gama záblesků je ovšem velmi
malá (Greiner (2004) udává přibližně dvě stě přesně lokalizovaných záblesků) a
proto nelze vyloučit, že tyto fluktuace v rozloženı́ gama záblesků po obloze exis-
tujı́ ale zatı́m jsou mimo možnosti našı́ pozorovacı́ techniky.

Poslednı́ sloupec v tabulce 1.1 udává u některých dosvitů jejich vzdálenost od
jádra mateřské galaxie. Jádro je určováno jako fotometrické těžiště dané galaxie a
jde proto o přibližný údaj. Ten může být nepřesný, zejména v přı́padě slabé galaxie
bez výrazného jádra. I přesto lze usoudit, že gama záblesky pravděpodobně neko-
incidujı́ s jádry galaxiı́. Na druhé straně, porovnánı́ vzdálenostı́ od jádra u dosvitů
a u supernov (v legendě k tabulce zmiňované 1998bw) ukazuje, že dosvity ležı́
výrazně blı́že ke středu galaxiı́ než supernovy.

Přı́tomnost mateřské galaxie na jejı́mž pozadı́ se dosvit jevı́ má důležité impli-
kace na světelnou křivku dosvitu. Jde předevšı́m o určovánı́ jasnosti dosvitu kdy
je nutné od sebe odlišit světlo z dosvitu a světlo z mateřské galaxie. Běžný po-
stup, kdy se odečte světlo od galaxie bez dosvitu, je v době kdy je dosvit viditelný
nemožný (nebo jde jen o přibližný odhad) a koreknı́ odečet jde provést až po defi-
nitivnı́m pohasnutı́ dosvitu. V praxi se bohužel běžně užı́vá pouze přibližný odhad
což může mı́t zásadnı́ vliv na světelnou křivku dosvitu, předevšı́m je-li jeho jasnost
srovnatelná s jasnostı́ mateřské galaxie. Důsledkem může být většı́ rozptyl dat jak
se můžeme přesvědčit na Obr. 3.9 v druhé části křivky supernovy 2003du nebo
deformace světelné křivky napřı́klad u OA 980703 na Obr. 4.22.

Přesně lokalizovaných gama záblesků u kterých byl pozorován dosvit je
menšina oproti zábleskům pozorovaným bez dosvitu. Z asi dvou stovek do dnešnı́
doby určených přesných poloh gama záblesků v pouhých čtyřiceti přı́padech
došlo k objevu dosvitu. V ostatnı́ch nebyl vůbec zidentifikován jakýkoliv op-
tický protějšek. Jistá část těchto pozorovánı́ pravděpodobně nebyla takové kvality,
použité přı́stroje neměly dostatečný dosah nebo bylo pozorovánı́ provedeno přı́liš
pozdě na to, aby zachytily dosvit a u dalšı́ části přı́padů můžeme očekávat, že se k
nám světlo nedostalo dı́ky silné mezihvězdné absorbci v prachu a plynu v mateřské
nebo našı́ galaxii. Celkově nelze nedostatek dosvitů přičı́tat pouze těmto důvodům
a proto existuje hypotéza tzv. temných dosvitů (dark afterglow) které nejsou vůbec
viditelné (Reichart (2001)). Z hlediska mého modelu jde pravděpodobně o do-
svity s malou expanznı́ rychlostı́ a proto nenı́ jejich světlo dostatečně relativisticky
zesı́leno tak abychom je mohli detekovat. Jednoduchý odhad zesı́lenı́ na základě
myšlenek mé práce podle (4.5) dává poměr intenzity pro rychlosti 0.5c a 0.9999c
poměr Dopplerových faktorů 141.4/1.73 odkud pro rozdı́l magnitud dostáváme asi
4.7. V praxi tedy kombinace několika efektů může zeslabit dosvit v maximu z 18 na
23 nebo vı́c, čı́mž je pro nás dosvit prakticky neviditelný. Tato hypotéza tak nabı́zı́
možnost, že ne všechny dosvity majı́ extrémnı́ expanznı́ rychlosti a nevyžadujı́ tak
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5. Závěr

obrovské množstvı́ energie vstupujı́cı́ do procesu.
Světelné křivky vybrané na ověřenı́ mého modelu dosvitu byly vybrány tak

aby pokrývaly co největšı́ časový interval a co nejobecnějšı́ rysy. Z literatury byla
shromážděna desı́tka světelných křivek (obrázky 4.15 až 4.25), které obsahujı́ vı́c
jak 15 bodů. Nějvı́ce a nejbohatěji je pokrytá křivka OA 970508. Za nı́ následujı́
dobře pokryté křivky OA 030329, OA 010222, OA 000926 a OA 990123. Nako-
nec hůře pozorované byly křivky ostatnı́ch OA 990510, OA 000301, OA 980519,
OA 980703, OA 990712 a OA 991216. Každá pozorovaná křivka byla použita na
fitovánı́ modelové křivky jak je popsáno v paragrafu 4.10.2. Výsledky jsou uvedeny
v Tab. 4.2.

Obecně můžeme shrnout, že u dobře pokrytých křivek je shoda po nafitovánı́
velmi dobrá ale ne vždy je dokonale reprodukována celá světelná křivka. Důvodů
může být několik. Za velmi pravděpodobné lze považovat skutečnost, že zjed-
nodušenı́ modelu na sférickou expanzi bez vlivu okolnı́ho materiálu nemusı́ vždy
odpovı́dat situaci. Deformace světelné křivky pak mohou být interpretovány právě
jako vliv okolnı́ho prostředı́. Tuto hypotézu podporuje též fakt, že se rysy nepo-
psané mojı́ světelnou křivkou, na křivkách neopakujı́ vyjma konečné fáze.

Zcela mimo rámec uvedeného modelu je přı́tomnost malého zjasněnı́ (vr-
cholu) na konci světelných křivek např. OA 970508, OA 030329 často označované
jako pozdnı́ supernova jak bylo diskutováno vÚvodu. Tento vrchol nenı́ popsaný
předkládaným modelem. Nicméně nelze vyloučit, že podobně jako u supernov,
kdy konečná fáze nenı́ dı́ky nedokonalé aproximaci atmosféry dobře popsána, je
důvodem přı́lišné zjednodužšenı́ modelu. V našich výpočtech jsme jako povrch
ze kterého k nám přicházı́ zářenı́ brali hranici danou Eddingtonovou approximacı́
(effektivnı́ poloměr). V této vzdálenosti pak užı́vali rychlost použitou v Dopple-
rově faktoru a z nı́ nakonec počı́tali výsledný zářivý výkon. Nebylo to ale zcela
korektnı́. Mı́sto rychlosti v efektivnı́m poloměru je pravděpodobně korektnějšı́ vzı́t
fotosférickou rychlost. Jejı́ aplikace má pak vliv předevšı́m v pozdějšı́ch fázı́ch
světelné křivky, kdy je velký rozdı́l mezi fotometrickým a geometrickým po-
loměrem dı́ky prostorovému průběhu teploty, a nelze vyloučit, že může vysvětlit
pozorovaný vrchol. Započı́tat ovšem vliv atmosféry dosvitu je velmi náročné,
nicméně může jı́t o potenciálnı́ cestu na zdokonalovánı́ tohoto modelu dosvitů.

Zajı́mavé závěry můžeme dostat, pokud srovnáme veličiny vypočtené ze
světelné křivky dosvitu a supernov. Řádový odhad pro počı́tečnı́ poloměr R0 do-
svitu OA 970508 je 1011 cm a pro OA 030329 pak 1013 cm tak jak lze odvodit
z (3.49) se znalostı́ expanznı́ rychlosti a fitovaného parametru τh podle Tab. 4.2.
Porovnánı́ s SN 2003du (1014 cm, Tab. 3.2) ukazuje, že poloměry dosvitů jsou
podstatně menšı́, než je tomu v přı́padě supernov ale většı́ než poloměr Slunce.
Přestože hodnota parametru τh je řádově stejná jak pro supernovy tak pro dosvity
je podstatně menšı́ poloměr důsledek extrémnı́ expanznı́ rychlosti. Malý počátečnı́
poloměr (∼ R� pro OA 970508, ∼ 103R� pro OA 030329) znamená, že mateřský
objekt (přesněji poloměr rozplývajı́cı́ se rázové vlny) měl velikost srovnatelnou s
velikostı́ velkých hvězd.
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Z odhadu R0 můžeme dostat hodnoty pro počátečnı́ hustotu. Rovnice (3.46)
dává pro OA 970508 �0 = 10−8 g/cm3 a �0 = 10−14 g/cm3 v přı́padě OA 030329.
Vidı́me, že hustoty jsou velmi rozdı́lné a že hustota v přı́padě OA 970508 nesplňuje
předpoklad o opacitě materiálu. Je velmi pravděpodobné, že komplikovaný profil
v počátečnı́ fázi může být výsvětlen právě tı́mto způsobem. S přibývajı́cı́m časem
hustota objektu klesá a tak se i předpoklad o o hustotě a opacitě stává korektnı́, což
může znamenat, že se světelná křivka chová podle předpokládaného modelu.

V přı́padě znalostı́ těchto veličin se můžeme pokusit odhadnout počátečnı́ ener-
gii, protože podle (3.64) vı́me, že svı́tivost je úměrná třetı́ mocnině Dopplerova
faktoru, tedy Φ(0) ∼ D3 za předpokladu počátečnı́ teploty 106 K (odpovı́dajı́cı́
počátečnı́ teplotě u supernov). Počátečnı́ energie tedy byly pro 1047 erg (D3 ∼ 104)
a 1051 erg (D3 ∼ 102) pro OA 030329. Jde o velmi velké množstvı́ energie, ale je
ve shodě s odhady pro energii uvolněnou při výbuchu gama záblesku.

Pokud bychom byli schopni odvodit z parametrů světelné křivky obecné hod-
noty jako napřı́klad celkovou uvolněnou energii pak by bylo alespoň teoreticky
možné použı́t dosvity na určenı́ vzdálenostı́ v raném vesmı́ru. Podobně jako je
tomu v přı́padě supernov typu Ia.

Jinou pozorovacı́ charakteristinou dosvitů jsou jejich spektra. Spektrum je
v optickém oboru ploché během dlouhé časové periody jak ukazuje napřı́klad
Matheson et al. (2003) nebo na základě čtyřbarevné fotometrieŠimon et al. (2001).
Oba tyto experimentálnı́ závěry jsou ve shodě s uvedeným modelem přičemž jasně
ukazujı́ na netermálnı́ charakter spektra. To je důsledek toho, že výsledné spek-
trum je složené ze spekter elementů sice vyzařujı́cı́ch jednotlivě jako absolutně
černé těleso, ale v různých fázı́ch časového vývoje. Barevná fotometrie společně
s pečlivě odvozeným modelem může odhalit detailnı́ fyzikálnı́ charakteristiky ob-
jektu v přı́padě, že spektrálnı́ analýza nenı́ k dispozici.

Při zpracovánı́ a následné interpretaci pozorovacı́ch dat jsem došel k několika
obecným závěrům týkajı́cı́ se obecných zákonitostı́ průběhů světelných křivek
dosvitů. V dalšı́m uvádı́m stručný popis několika zajı́mavých důsledků přı́mo
vyplývajı́cı́ch z mého modelu pro dosvity.

Na prvnı́ pohled lze odhadnout expanznı́ rychlost. Čı́m delšı́ a přı́mkovějšı́
je světelná křivka, tı́m většı́ rychlostı́ objekt expanduje. Lze to demonstrovat
napřı́klad na srovnánı́ křivek z Obr. 4.20 a Obr. 4.15 s Obr. 4.17 a Obr. 4.19. Je
to důsledkem kombinace relativistické dilatace času a Dopplerovské modifikace
svı́tivosti jak je popsáno v odstavci (4.9.) o ultrarelativistické aproximaci světelné
křivky.

Důsledkem ultrarelativistické aproximace podle vztahu (4.38) je, že sklon
výsledné světelné křivky (tedy mocninný index α) je dán pouze spektrálnı́m in-
dexem κ bez ohledu na na časový vývoj expanze prostřednictvı́m parametrů τ0 a
τh. Jinak řečeno, rychlost relativistického ochlazovánı́ takového objektu nezávisı́
na tepelné difuzi, ale pouze na počátečnı́ teplotě. Ta určuje průběh spektra objektu
a tedy přı́mo spektrálnı́ index κ. Pokud bude mı́t plyn zahřátý rázovou vlnou u
dosvitu přibližně stejnou teplotu bude i sklon výsledných přı́mek podobný.
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V přı́padě supernov je časový vývoj dán naopak pouze časovými konstantami.
Při ochlazovánı́ supernovy proti sobě působı́ dva mechanismy. Prvnı́ ochlazuje plyn
v obálce dı́ky expanzi a vyzařovánı́. Proti tomu působı́ jako zdroj tepla radioaktivnı́
rozpad prvků v obálce, který zahřı́vá plyn a proto je pár dnı́ po výbuchu již domi-
nujı́cı́m zdrojem pouze radioaktivnı́ rozpad (viz srovnánı́ τh < t1, t2 v Tab. 3.2).
U dosvitů jsme zdroj radioaktivnı́ho zahřı́vánı́ pro modelovánı́ světelné křivky ne-
potřebovali. Proto předpokládáme, že radioaktivnı́ zahřı́vánı́ v takovém přı́padě
neexistuje a my pozorujeme pouze prudký pokles jasnosti na rozdı́l od přı́padu
supernov.

Předkládaná práce může otevřı́t dveře k poznánı́ hlubšı́ podstaty dosvitů která
nám možná umožnı́ porozumět i samotným gama zábleskům.
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DODATEK A.

POPIS RELATIVISTICKÝCH POHYBŮ

Prvnı́ vědecký článek zabývajı́cı́ se relativistickými pohyby zdrojů a ozna-
mujı́cı́ výsledky několikaletého interferometrického pozorovánı́ radioteleskopy na
velkých základnách, kompaktnı́ch rádiových zdrojů je Cohen (1971). V tomto
článku je prezentováno pozorovánı́ jader kvasarů a je ukázáno, že v jejich těsném
okolı́ se objevujı́ svı́tı́cı́ zdroje, které se jevı́ tak, jako by byly vyvrženy z jádra a
pohybovaly se nadsvětelnou rychlostı́. Vykreslenı́ izofot těchto zdrojů ukázalo, že
nejen tyto objekty, ale i samotné jádro je silně deformované v jednom směru.

Podrobnějšı́ rozbor popsaný v článku Kellerman (1981) ukázal, že přı́padnou
nadsvětelnou rychlost nelze bez dodatečných předpokladů vysvětlit pozorovacı́mi
chybami (a to jak statistickými, tak metodickými) a je třeba uvažovat o jiném
řešenı́. Vzniklo několik zajı́mavých teoriı́, jejichž přehled lze zı́skat napřı́klad
v Kellerman (1981), mezi nejzajı́mavějšı́ patřı́: pohyb tachyonů, světelná echa
(“prasátka”), gravitačnı́ čočkovánı́ nebo hrubá chyba v určovánı́ vzdálenostı́.
Protože každý takovýto experiment podrobuje významné zkoušce také teorii relati-
vity (v tomto přı́padě speciálnı́) je jeho vysvětlenı́ z teoretického hlediska obvzláště
zajı́mavé.

Nadsvětelná rychlost vzniká tehdy, když nevhodně interpretujeme pozorovacı́
data nebo nerozlišujeme některé důležité věci. Experimentálně lze napřı́klad po-
zorovat vzdalovánı́ jistého objektu od jádra 3C 273 viz Pearson et al.(1981). Z
obrázku, publikovaném v tomto článku, lze zjistit, že jádro kvasaru a objekt měly
v následujı́cı́ch epochách takovéto vzájemné úhlové vzdálenosti: 1977.5 – 5.6
mas1, 1980.5 – 7.8 mas. Na základě předpokladu, že jde o rovnoměrný pohyb
dostáváme úhlovou rychlost ω = 0.73 mas/rok. Ze známého rudého posuvu 3C 273

11 mas (mili-arcsecond) ≡ 0.001”

86



A. Popis relativistických pohybů

(NED (2004)): z = 0.16 a použitı́ současně uznávané hodnoty Hubbleovy konstanty
H0 = 75 (km/s)/Mpc, spočteme vzdálenost kvasaru na D = 650 Mpc. Rychlost,
kterou pak odvodı́me z pozorovánı́ dostáváme jako v = ωD ≈ 7c. Vypočetli jsme
tedy nadsvětelnou rychlost.

A.1. Spinory

16. řı́jna 1843 přišel W. Hamilton na jednoduchý vztah, který umožňuje zavést
účinný matematický aparát k popisu skládánı́ rotacı́ geometrických objektů v
prostoru MTW (1973). Podařilo se mu zobecnit pojem komplexnı́ho čı́sla na 4-
rozměrný prostor pomocı́ čı́sel označovaných jako kvarteriony. Podobně jako kom-
plexnı́ čı́sla zapisujeme ve tvaru

Z = x + iy

pro které platı́ podmı́nka
i2 = −1

zavedl Hamilton kvarteriony jako

X = t + ix + jy + kz

podmı́nkami
i2 = j2 = k2 = i j k = −1

mezi jednotlivými složkami kvarterionů. V současné době se toto značenı́ běžně
nepoužı́vá. K popisu rotacı́ se užı́vá spinorového formalizmu dobře propraco-
vaného v kvantové mechanice a z relativistického hlediska dobře popsané napřı́klad
v MTW (1973). Mı́sto složek i, j, k se použı́vajı́ Pauliho spinové operátory
následujı́cı́m způsobem

X = t + x · σ (A.1)

X = t + xσx + yσy + zσz =
(

t + z x − iy
x + iy t − z

)
(A.2)

kde:

σx =
(

0 1
1 0

)
= i i, σy =

(
0 −i
i 0

)
= i j, σz =

(
1 0
0 −1

)
= ik

(A.3)
X obsahuje složky obyčejného čtyřvektoru X = (t, x, y, z) a jde o spinor. Lorent-
zova transformace je určena operátorem L:

L = cosh(α/2) + (n · σ) sinh(α/2) = exp(α · σ/2) (A.4)
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x

y

z

x′

y′

z′

ψφ

θ

Obrázek A.1: Úhly rotace.

Funkce sinh(α/2) a cosh(α/2) označujı́ běžné transformace rychlosti

1/
√

1 − v2 = cosh α

v/
√

1 − v2 = sinhα
v = tanh α

(A.5)

kde v je rychlost vyjádřená v jednotkách rychlosti světla, tj c = 1. Pro transfor-
maci mezi vzájemně se pohybujı́cı́mi souřadnými soustavami proto můžeme použı́t
vztah

X′ = LX L�

který platı́ pouze pokud jsou osy systémů, nad kterými se provádı́ transformace
rovnoběžné. Operace označená jako � odpovı́dá transponovánı́ a komplexnı́mu
sdruženı́:

L� ≡ LT

V přı́padě, že jsou vůči sobě systémy libovolně natočené, je nutné užı́t celou
původnı́ Hamiltonovu ideu. Obecný rotačnı́ operátor má tvar

R = cos(θ/2) − i(σ · n) sin(θ/2) = exp[−i(θ/2)(σ · n)] (A.6)

kde θ je úhel otočenı́ a n = (cos α, cos β, cos γ) je jednotkový vektor udávajı́cı́
směr osy otočenı́ a úhly α, β, γ jsou úhly mezi osou otočenı́ a souřadnicovými
osami. Často nabývajı́ směrové vektory pouze hodnot 0,1 nebot’ provádı́me trans-
formace kolem souřadnicových os.

Transformace mezi vektory v původnı́ souřadné soustavě X a otočené soustavě
X′ je pak dána vztahem:

X′ = R X R�
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Matici R lze snadno po jednoduchých úpravach zapsat v ekvivalentnı́m tvaru

R =
(

cos θ
2 · ei(φ+ψ)/2 sin θ

2 · e−i(φ−ψ)/2

− sin θ
2 · ei(φ−ψ)/2 sin θ

2 · e−i(φ+ψ)/2

)
(A.7)

Význam jednotlivých úhlů je patrný z obrázku Obr. A.1.
Obecná Lorentzova transformace je pak dána složenı́m obou základnı́ch

T = LR = exp[(α − iθ n) · σ/2] (A.8)

která již popisuje naprosto obecnou transformaci.
Transformované složky čtyřvektoru ve vztahu

X′ = T X T� (A.9)

dostaneme zpětně pomocı́ následujı́cı́ transformace:

t =
1
2
(X11 + X22) (A.10a)

x =
1
2
(X12 + X21) (A.10b)

y = i
1
2
(X12 − X21) (A.10c)

z =
1
2
(X11 − X22) (A.10d)

která platı́ jak pro souřadnice před transformacı́, tak po nı́, tedy jak pro čárkované,
tak pro nečárkované veličiny.

Některé vlastnosti spinorů Velikost čtyřvektoru lze vypočı́st z jeho skalárnı́ho
součinu se sebou samým. Napřı́klad velikost dvou dimenzionálnı́ho vektoru x =
t i + x j) se vypočte jako:

x · x = t2 i2 + x2 j2 = t2 + x2

Přesně stejné výsledky musı́me dostat i v přı́padě, že nepoužı́váme standardnı́ vek-
torový počet, ale vyjádřenı́ pomocı́ spinorů (fyzikálnı́ veličiny nezávisı́ na volbě
matematického formalismu). Pokus o analogický výpočet ale skončı́ krachem ne-
bot’ pokud zvolı́me X = (t, x, 0, 0) máme

X =
(

t x
x t

)

a nesprávný skalárnı́ součin vede k výsledku

X · X = (t + xσx)(t + xσx) = t2 + txσx + txσx + x2σ2
x =

= t2 + txσx + txσx + x2

který ovšem �= t2 + x2 a neodpovı́dá tedy obyčejnému kvadrátu. Jak vidı́me, členy
s σ jsou navı́c. Vyřešit tento problém se podařilo Dirakovi (Dirak (1930)).

89



A. Popis relativistických pohybů

x

y

z

-90 deg.

Obrázek A.2: Rotace v prostoru. Počátečnı́ vektor ve směru osy z je otočen o 90 ◦ kolem
osy y v záporném smyslu.

A.2. Použitı́ spinorů

Na prvnı́ pohled se může zdát použitı́ spinorů zbytečná komplikce, ale neexistuje
jiný obecně použitelný aparát, který by z jednotného hlediska umožňoval použı́vat
současně transformaci rotace i Lorentzovu transformaci.

Rotace v prostoru Jednoduchý přı́pad použitı́ spinorů je rotace v prostoru.
Představme si situaci zobrazenou na obrázku A.2. Zde je čtyřvektor X se složkami

X = (0, 1, 0, 0)

tedy prostorová část tohoto vektoru směřuje podél osy x a je totožná s vektorem i
v kartézké bázi. Z tohoto vektoru vypočteme spinor

X =
(

0 1
1 0

)

Máme za úkol otočit tento vektor kolem osy y v rovině xz o −90◦. Otočenı́
můžeme provést pomocı́ rotačnı́ho operátoru ve tvaru

R =
(

cos θ
2 − sin θ

2

sin θ
2 cos θ

2

)

platı́cı́ tedy pro φ = ψ = 0 a θ = 90◦. Z X′ = R X R� tedy dostáváme(
cos θ

2 − sin θ
2

sin θ
2 cos θ

2

) (
0 1
1 0

) (
cos θ

2 sin θ
2

− sin θ
2 cos θ

2

)
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pro výsledek (
z′ x′ − iy′

x′ + iy′ −z′

)
=
( − sin θ cos θ

cos θ sin θ

)
z takto určeného X′ snadno dostaneme prostorové složky vektoru použitı́m (A.10a)
hodnoty

X = (0, 0, cos θ,− sin θ)
θ=−π/2

= (0, 0, 0, 1)

jak očekáváme. Otočenı́ přitom bylo v záporném směru úhlu θ.Časovou souřadnici
nemusı́me volit rovnu nule. Analogický postup s nenulovým t by vedl ke stejnému
výsledku a rovnosti času původnı́ho a transformovaného. Čisté prostorové rotace
neměnı́ hodnoty časových souřadnic.

Lorentzova transformace Velmi jednoduché je použitı́ spinorového formalismu
v přı́padě základnı́ Lorentzovy transformace, kdy se zajı́máme o hodnoty souřadnic
a časů ve vzájemě se rovnoběžně pohybujı́cı́ch souřadnicových soustavách. V
tomto přı́padě dostáváme pro trasformaci složek čtyřvektoru v souřadné soustavě
K

(t, x, y, 0) →
(

t x − iy
x + iy t

)
do soustavy K′ pohybujı́cı́ se podél osy x rychlostı́ v transformačnı́ matici

L =
(

cosh α/2 sinhα/2
sinhα/2 cosh α/2

)
podle rovnice X′ = LX L�

X′ =
(

cosh α
2 sinh α

2
sinh α

2 cosh α
2

) (
t x − iy

x + iy t

) (
cosh α

2 sinh α
2

sinh α
2 cosh α

2

)
dostáváme spinor a z něj čtyřvektor(

t cosh α + x sinh α t sinh α + x cosh α − iy
t sinhα + x cosh α + iy t cosh α + x sinh α

)
→

→ (t cosh α + x sinh α, t sinh α + x cosh α, y, 0)

a nakonec známé vztahy:

t′ =
t − vx√
1 − v2

x′ =
x − vt√
1 − v2

y′ = y

z′ = 0

Prostorová souřadnice x a čas t se měnı́ ve směru pohybu. Kolmá souřadnice y
zůstává nezměněna. Analogický výpočet s nenulovým z by vedl k očekávanému
závěru, že také druhá kolmá souřadnice zůstává zachována.
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x′

y
K y′ K ′

x

θ

Obrázek A.3: K Lorentzově transformaci otočených souřadnic. Pohybujı́cı́ se pozorovatel
je symbolizován vlakovým vagonem.

Lorentzova transformace otočených souřadnic Dalšı́m krokem je složenı́ obou
předchozı́ch transformacı́.

Předpokládejme, že objekt je ve své souřadné soustavě K v klidu a pozorovatel,
který své souřadnice měřı́ vůči soustavě souřadnic K′, se vůči objektu pohybuje
libovolnou rychlostı́ v a navı́c jsou osy souřadnic obou systémů otočené o úhel θ v
rovině xy (tj kolem osy z) měřený vůči K tak, jak je naznačeno na obrázku A.3.
V takovém přı́padě je obecný tvar čtyřvektoru souřadnice a odpovı́dajı́cı́ spinor ve
tvaru

(t, x, 0, 0) →
(

t x
x t

)

Transformačnı́ matice popisujı́cı́ vztah mezi souřadnicemi spinoru X a spinoru X′

je podle vztahu (A.8)

T = LR =
(

cosh α/2 sinh α/2
sinh α/2 cosh α/2

) (
cos θ/2 sin θ/2

− sin θ/2 cos θ/2

)

a výsledkem jejich vynásobenı́ je spinor

T =

(
cosh α

2 cos θ
2 − sinh α

2 sin θ
2 cosh α

2 sin θ
2 + sinh α

2 cos θ
2

sinh α
2 cos θ

2 − cosh α
2 sin θ

2 sinh α
2 sin θ

2 + cosh α
2 cos θ

2

)

jehož použitı́ v rovnici X′ = T X T� dává

X′ =
(

t cosh α − x sinhα cos θ + x sin θ t sinhα − x cosh α cos θ
t sinhα − x cosh α cos θ t cosh α − x sinhα cos θ − x sin θ

)
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zpětným dosazenı́m za hyperbolické funkce dostaneme vztahy mezi transformo-
vanými a původnı́mi souřadnicemi:

t′ =
t − vx cos θ√

1 − v2
(A.11a)

x′ =
vt − x cos θ√

1 − v2
(A.11b)

y′ = 0 (A.11c)

z′ = x sin θ (A.11d)

Je vidět, že se v pohybujı́cı́ se soustavě objevila dalšı́ nenulová složka. Tvaru jed-
notlivých členů lze porozumět tak, že otočenı́ soustavy souřadnic je podobné trans-
formaci

x′ = x cos θ

y′ = x sin θ

složené s Lorentzovou transformacı́. Také je ale zřejmé, že použitı́ masivnı́ho spi-
norového formalismu umožnilo vyřešit nejasnosti, které by se objevily, kdybychom
tento přı́pad řešili úvahou. Na prvnı́ pohled totiž nenı́ patrné, jestli se nemá člen s
relativistickou odmocninou objevit také u z′ složky nebo jestli nesymetrické vystu-
povánı́ cos θ odpovı́dá správné transformaci. Snadno ale můžeme ověřit, že trans-
formované souřadnice jsou invariantnı́ vůči Lorentzove transformaci, tj. platı́ že
t′2 − x′2 = t2 − x2.

A.3. Relativistické pohyby

Vzorce (A.11a) majı́ řadu praktických aplikacı́. Zaměřı́me se na přı́pad, kdy ze
zdroje ležı́cı́m v počátku systému K vyzařuje světlo do všech směrů. V tomto
přı́padě máme x = t. Pak můžeme poslednı́ rovnice přepsat do tvaru

t′ =
t(1 − v cos θ)√

1 − v2

x′ =
t(v − cos θ)√

1 − v2

y′ = 0
z′ = t sin θ

popisujı́cı́ situaci, jak by ji viděl pozorovatel v klidu a vůči němu se rychlostı́ srov-
natelnou s rychlostı́ světla pohyboval zdroj.
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Dopplerův zjev Prvnı́ jednoduchý důsledek je vztah mezi časem měřeným po-
zorovatelem a časem zdroje. Ten lze přı́močaře použı́t k popsánı́ Dopplerova zjevu,
nebot’ ν = 1/t a pro frekvenci vyzařovanou a detekovanou platı́ vztah

ν ′ = ν

√
1 − v2

1 − v cos θ

přı́mo vyplývajı́cı́ z relativistických transformacı́ souřadnic.

Aberace Zajı́mavé závěry dajı́ naše vztahy pro transformace úhlů. Otočenı́
souřadnic jsme udávali úhlem mezi osami systémů K a K′, ale měřeným v systému
K, tedy ne tak, jak to sleduje pozorovatel. Z jeho hlediska se tangens úhlu mezi
systémy jevı́ jako

tan θ′ =
z′

x′ =
√

1 − v2 sin θ

v − cos θ
a podobné relace dostáváme pro sinus a kosinus:

cos θ′ =
v − cos θ

1 − v cos θ

sin θ′ =
√

1 − v2

1 − v cos θ
sin θ

Aberace světla je popsána právě těmito vztahy. Pro světlo hvězdy dopadajı́cı́ na
zemský povrch platı́ přiblı́ženı́ ∆θ′ = v sin θ (rychlosti stále vyjadřujeme v jed-
notkách rychlosti světla, rychlost oběhu Země kolem Slunce je asi jedna setina
c).

Interpretace těchto vztahů jasně ukazuje, že relativistické předměty jsou nejen
zkrácené ve směru pohybu, ale i “splácnuté”, protože v přı́padě, že v → 1 měřı́
pozorovatel úhel menšı́ než by byl úhel z pohledu zdroje. Numerický odhad dává
pro θ = 60◦, v = 0.99c hodnotu θ′ ≈ 14◦.

Skládánı́ rychlost́ı Dalšı́ zajı́mavá aplikace je výpočet transverzálnı́ (kolmé
k pohledu pozorovatele) rychlosti. Protože je rychlost definována jako změna
souřadnice za čas, musı́me v tomto přı́padě uvážit také, jaké změny bude mı́t na
pozorované rychlosti změna časové souřadnice.

Derivace složek souřadnic podle vlastnı́ho času t je při použitı́ označenı́
∂x′/∂t ≡ v′:

dt′

dt
=

1 − vv′ cos θ√
1 − v2

dx′

dt
=

v − v′ cos θ√
1 − v2

dy′

dt
= 0

dz′

dt
= v′ sin θ
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Nejde ale zatı́m o čtyřrychlost, protože tyto složky nesplňujı́ základnı́ normalizačnı́
podmı́nku v2

t′ − v2
x′ − v2

y′ − v2
z′ = 1, protože se tento výraz rovná (1− v′2). Dělenı́

tı́mto členem pak dává čtyřrychlost ve tvaru

vt′ =
1 − vv′ cos θ√
1 − v2

√
1 − v′2

vx′ =
v − v′ cos θ√

1 − v2
√

1 − v′2
vy′ = 0

vz′ =
v′ sin θ√
1 − v′2

Nynı́ již můžeme ze složek čtyřrychlosti spočı́st obyčejnou třı́-rozměrnou rychlost,
nebot’ vı́me, že pro vztah mezi nimi platı́ obecný tvar

v =
(

1√
1 − v2

,
vx√

1 − v2
,

vy√
1 − v2

,
vz√

1 − v2

)

takže složky obyčejné rychlosti dostáváme ze složek čtyřrychlosti dělenı́m 0-tým
členem:

vx =
v − v′ cos θ

1 − vv′ cos θ
vy = 0

vz =
v′ sin θ

1 − vv′ cos θ

√
1 − v2

Nadsvětelné pohyby Poslednı́ přı́pad, na který se zaměřı́me, je složenı́ dvou Lo-
rentzových transformacı́. Na již studovaný přı́pad relativistického rozpı́nánı́ obálky
je nutné pohlı́žet z několika pohledů. Nejprve uvážı́me, že obálka se rozpı́ná rov-
noměrně tak, že v libovolné ose procházejı́cı́ počátkem rozpı́nánı́ platı́ pro čas
měřený v počátku t a na okraji (vlastnı́ čas obálky) τ relace

t =
vτ√

1 − v2
,

Tuto znalost můžeme využı́t v transformaci mezi počátkem rozpı́nánı́ a pozorova-
telem dosazenı́m do (A.11a) a s odečtenı́m konstatnı́ch časových a prostorových
přı́spěvků, souřadnice měřené pozorovatelem

x′ =
v2τ

1 − v2
− vτ cos θ

1 − v2

y′ = 0

z′ =
vτ sin θ√
1 − v2
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A. Popis relativistických pohybů
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Obrázek A.4: Vliv relativistické expanze na tvar pozorované obálky. Pozorovatel se dı́vá z
nekonečna vpravo. V počátku souřadnic je zakreslena kružnice s jednotkovým poloměrem.
Elipsa odpovı́dajı́cı́ v = 0.99c má jedno ohnisko také v počátku souřadnic. Obrázek je
počı́tán pro t = 0. Velká poloosa je a = v/(1 − v 2), malá b = v/

√
1 − v2 a excentricita

e = v2/(1 − v2) odpovı́dá vzdálenosti středu elipsy od počátku rozpı́nánı́.

Tyto vzorce už jsou totožné (až na znaménko u x) se vzorci (4.23) odvozenými
dřı́ve jinou technikou.

Některé z myšlenek uvedených v této kapitole jsou shrnuty na obrázku A.4,
který zobrazuje obálku hypotetického dosvitu pozorovanou z nadhledu nebo
ze strany. Podařilo se nám na základě relativistických transformacı́ objasnit
“nadsvětelné” pohyby pozorované v některých přı́padech (o kterých byla zmı́nka
na začátku této kapitoly). Je zřejmé, že jejich název byl zvolen na základě ne-
vhodného modelu a nemá hlubšı́ význam.
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Hroch, F., Hudec, R., Rezek, T.: Search for correlations between the BeppoSAX
and RXTE GRBs locations and historical supernovae, Astron. Astrophys.
Suppl. 138, 473, (1999)

http://www.esa.int/export/esaMI/Integral/

Iwamoto K. et al.: A hyperova model for the supernova associated with the γ-ray
burst of 25 April 1998, Nature 395, 672, (1998)

Jaunsen et al: Astrophys. J. 546, 346 (2001)

Katz, J. I.: Two Populations and Models of Gamma-Ray Bursts, Astrophys. J.
422, 248 – 259, (1994)

Kembhavi, A. K., Narlikar, J. V.: Quasars and active galactic nucley: an intro-
duction, Cambridge University Press, (1999)

Kellerman, K. I., Pauliny-Toth, I. I. K.: Compact Radio Sources, In Ann. Rev.
Astron. Astrophys. 19, 373 – 410, (1981)

Kippen R. M. et al.: On the association of gamma–ray bursts with supernovae,
Astrophys. J. 506, L27 – L30, (1998)

Kirshner, R.P.: Supernova Light Curves, In Supernovae, Springer-Verlag 1990

Klebesadel, R. W., Strong, I. B., Olson, R. A.: Observations of gamma-ray
bursts of cosmic origin, Astrophys. J. 182, L85 – L88, (1973)

Kotak, R., Meike W. P. S.: IAUC 8122

Kulkarni et al.: The afterglow, redshift and extreme energetics of the γ-ray burts
of 23 January 1999, Nature 398, 389 – 394, (1999)

Levan et al.: GCN notice No 2238, (2002)

99



REFERENCE

Levan et al.: http://www-int.stsci.edu/˜fruchter/GRB/
020903/

Landau, L. D., Lifšic, E.M. : Gidrodynamika, Nauka, Moskva, 1988

Lenc, M.: soukromé sdělenı́
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