L.aczenie jasnej i ciemnej strony Wszechswiata

* Narodowe Centrum Badan Jadrowych

Okreslenie lokalne oznacza, ze mowa
o obserwacjach naszego lokalnego
Wszechswiata. Doktadniej chodzi

o odlegtoéci rzedu 2,5 - 10° lat (co
odpowiada przesunieciu ku czerwieni
— patrz A‘llg — okotlo 0,2).

Rozwigzanie zadania F 976.

W plynnych warstwach, ponizej warstwy

skal stalych, zgodnie z twierdzeniem
Pascala ci$nienie hydrostatyczne jest
state. Wynika stad, ze male ci$nienie
wywierane przez wody oceanu musi byé
kompensowane cisnieniem grubszej
warstwy skal ptaszcza pod oceanami,

czyli cienszej warstwy skorupy ziemskiej:

Hps =dpw + hps + (H — h — d)pp,
czyli

H_h= PP — PW

PP — Ps

d =17 km.

Anna DURKALEC*

Wielkie przeglady nieba ukazuja lokalny Wszechswiat o strukturze siatki — lub
raczej pajeczyny bedacej dzietem pijanego pajaka. W strukturze tej obszary

o duzych zageszczeniach galaktyk (ogdlniej, materii $wiecacej) przedzielone

sa tu i 6wdzie rejonami catkowitej pustki. Ale Wszechswiat nie zawsze tak
wygladal. Obserwacje mikrofalowego promieniowania tla (cosmic microwave
background, CMB) pochodzacego z okresu okoto 380000 lat po Wielkim
Wybuchu przedstawiaja mlody Wszechswiat jako prawie jednorodny. Naturalnie
wiec rodza sie pytania. Jak i kiedy wielkoskalowa struktura Wszechswiata
zaczela sig formowacé? Jakie czynniki mialy najwickszy wplyw na jej ewolucje?
Jak ta ewolucja w ogoéle przebiegala?

Udzielenie odpowiedzi na te pytania oczywiscie nie jest tatwym zadaniem.
Zacznijmy od tego, ze aby moc przeséledzi¢ ewolucje wielkoskalowej struktury
Wszechéwiata, niezbedne sa obserwacje wielu galaktyk, od tych najstarszych po
wspdblczesne. Ale, wbhrew pozorom, to nie w obserwacjach lezy nasz najwickszy
problem. Systematycznie budowane sa coraz wigksze i coraz bardziej czute
teleskopy, pozwalajace obserwowaé coraz dalsze i coraz starsze galaktyki.
Lokalne wielkie przeglady nieba, katalogujace obserwacje milionéw galaktyk,

sg juz faktem. Dzigki nim dysponujemy swoistymi tréjwymiarowymi mapami
wspblczesnego Wszech§wiata. Pozostaje tylko kwestia czasu (i to raczej
krétkiego), gdy podobne przeglady obejma najwcezesniejsze galaktyki. Pierwsze
proby mamy zreszta juz za soba. Np. przeglad spektroskopowy VIMOS Ultra
Deep Survey (VUDS) objal okolo 10000 galaktyk o przesunieciach ku czerwieni
2 < z < 6, czyli sprzed mniej wiecej 10 mld lat.

Ukryta ciemna strona Wszech§wiata

Wszystko byloby wiec cudownie proste, gdyby nie drugi, ukryty sktadnik
wielkoskalowej struktury Wszechéwiata. Co$, czego nie jesteSmy w stanie
bezposrednio zaobserwowac, poniewaz nie emituje promieniowania
elektromagnetycznego. Ciemna materia. Substancja ze wszech miar tajemnicza.
Z jednej strony nie jestedmy w stanie wiele powiedzie¢ o jej naturze. Tylko

tyle, ze raczej nie jest zbudowana z barionéw. Z drugiej strony, np. dzieki
obserwacjom soczewkowania grawitacyjnego, wiemy, ze istnieje. Wiemy, ze jest
czyms$, co ma mase i oddzialuje grawitacyjnie. Co wiecej, szacuje sig, ze we
Wszechs$wiecie jest jej zdecydowanie wiecej niz materii Swiecacej (az 56 razy
wiecej!). W kontekscie badan wielkoskalowej struktury Wszech$wiata ta ostatnia
cecha jest wyjatkowo frustrujaca. Poniewaz trudno badaé¢ wielkoskalowy rozktad
czego$, czego nie widac¢, a o czym wiemy, ze prawdopodobnie dominuje nad
tym, co wida¢. To prawie jak uktadaé puzzle, z ktérych potowe zgubilismy,

a 3/4 pozostalych kto$ zlodliwie zamalowal na czarno.

Na szczescie dwa skladniki wielkoskalowej struktury Wszech$wiata, jasny

i ciemny, nie sa niezalezne. Wedlug wspoélczesnych modeli kosmologicznych
kazda galaktyka powstala i ewoluowala wewnatrz tzw. halo ciemnej materii
(lokalnych zageszczen masy). Z czasem, pod wplywem grawitacji, oddzielne hala
taczyly sie, tworzac coraz wieksze struktury — wedlug modelu hierarchicznego.
Galaktyki, zanurzone w ciemnej materii, podgzaty ich $ladem.

W teorii wiec do opisu rozktadu ciemnej materii we Wszechéwiecie mozna
wykorzystaé to, co Swieci. Niestety, stosunkowo wczesnie zorientowano sie,

ze galaktyki nie sledzg poczynan ciemnej materii calkowicie bezposrednio.
Zapobiegaja temu wszystkie te oddzialywania materii §wiecacej, ktérym ciemna
materia nie podlega. W rezultacie rozklad galaktyk jest przesuniety w stosunku
do rozktadu ciemnej materii. Zaleznosé te¢ nazywamy biasem. I wszystko bytoby
OK, gdyby nie mial on szeregu nieprzyjemnych wlasciwosci. Po pierwsze

bias zmienia si¢ z czasem. We wczesnych etapach ewolucji Wszechéwiata byt
zdecydowanie wiekszy niz wspolczesnie. Po drugie sita biasu zalezy od cech
fizycznych poszczegdlnych galaktyk (takich jak ich masa gwiazdowa, jasnosé
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Rozwigzanie zadania F 975.

W odlegtosci r od $rodka planety sita
grawitacji F'(r) dzialajaca na mas¢ m
bedzie réwna przyciagg
grawitacyjnemu przez punktowa mase
umieszczong w $rodku planety i réwna
calej masie znajdujacej sie¢ w kuli

o promieniu 7. Dlar < r.:=R— H =
= 3470 km mamy wiec:

y 3

F(r) = 471’(;# = %Gmpcr,
dla R>1r > re:

4rGm
3r2
oraz dla r > R:

4rGm

3r2

F(r) = (peri + pm (r® = 12))

F(r) = (/’c‘r‘g + pm (R‘; - T}))
Podstawienie danych liczbowych prowadzi
do wartosci: F(r.)/m = 10,66 m/s?,
F(R)/m = 9,79 m/s?. Pomiedzy r. i R,
F(r)/m osigga minimum w ro = 4979 km,
F(ro)/m = 9,265 m/s?. Najwicksza
wartosé sity grawitacji osiagana jest wiec
na gtebokoéci H. Opisany w tresci
zadania rozktad masy, w grubym
przyblizeniu, odpowiada rozktadowi masy
we wnetrzu Ziemi. Wykres funkcji F(r)
przedstawia ponizszy rysunek.
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czy kolor). Ogdlnie rzecz biorac, najbardziej masywne i najjasniejsze galaktyki
cechuje tez najwiekszy bias. Niestety, zaobserwowano jednak, ze zaleznosé
funkcyjna bias-masa gwiazdowa, bias-jasno$é, bias-kolor itp. przebiega troche
inaczej na réznych etapach ewolucji Wszechswiata. Krétko mowiac, sprawa jest
wielowarstwowo skomplikowana.

Mierzenie jasnej strony i modelowanie ciemnej strony

Do problemu trzeba wiec podejéé metodycznie i skupié¢ sie na doktadnym opisie
zmian, jakim podlega wartos¢ biasu w zaleznosci od wszystkich tych czynnikéw.
W tym celu stosuje sie dwuetapowa metode badawcza. Na pierwszym etapie robi
sie uzytek z dostepnych danych obserwacyjnych — duzej liczby galaktyk. Dla nich
wykonywane sa pomiary dwupunktowej funkcji korelacji. Pomiar taki opisuje
odstepstwo od losowej wartosci prawdopodobienstwa znalezienia dwdoch obiektow
w danej odlegloéci od siebie i jest stosunkowo powszechnie stosowanym (nie
tylko w astronomii) narzedziem statystycznym. W naszym przypadku pozwala
zmierzy¢, w jakim stopniu dana populacja galaktyk taczy sie w skupiska.

Aby mierzy¢ zachodzace z czasem zmiany stopnia grupowania galaktyk, wykonuje sie
osobne pomiary funkcji korelacji na prébkach galaktyk o réznych przesunieciach ku
czerwieni (np. dla z =0,1,2,...). W idealnym przypadku wszystkie wykorzystane
galaktyki naleza do tego samego przegladu nieba. W przeciwnym razie bezposrednie
poréwnanie wynikow pomiaréw bywa klopotliwe lub w ogdle niemozliwe. Dlaczego?
Rézne instrumenty pomiarowe (teleskopy), a co za tym idzie rézne przeglady nieba,
charakteryzuja si¢ innymi kryteriami stosowanymi przy wyborze obserwowanych
galaktyk (najczesciej ograniczenia dotycza jasnosci czy koloru danej galaktyki).
Mozliwe jest wiec, ze gromadza one populacje galaktyk o zupelnie réznych cechach
fizycznych. Niestety, pomiar grupowania galaktyk zalezy tez m.in. od cech fizycznych
galaktyk. Dlatego zaleznos¢ czasowa, na obserwacji ktorej nam zalezy, przy
bezposrednim poréwnaniu takich wynikéw moze zostaé¢ zanieczyszczona innymi
zalezno$ciami. Ten sam problem dotyczy préb poréwnania réznych pomiaréw funkeji
korelacji wykonanych w zaleznosci od jasnoéci czy masy gwiazdowej galaktyk.

Pomiar funkcji korelacji to jednak nie wszystko. W nastepnym kroku

nalezy opisaé otrzymana funkcje za pomoca fizycznie uzasadnionych modeli
uwzgledniajacych ciemna materie. Jednym z nich jest tzw. model zajecia halo
ciemnej materii (Halo Occupation Distribution model, HOD).

Oto jak go stworzyé w czterech prostych krokach: (1) Wez kawalek
Wszechéwiata, opisanego i sparametryzowanego wedtug jednego z modeli
kosmologicznych (np. LCDM). (2) W tak przygotowanej formie rozprowadz
ciemng materie. W tym celu wykorzystaj, w odpowiednich proporcjach, m.in.
funkcje masy i profil rozkladu gestosci halo (np. NFW). Mozesz zalozy¢,

ze hala ciemnej materii sa sferycznie symetryczne, albo dodaé¢ parametry
modyfikujace ich ksztalt. Poza tym nalezy zwrécié szczegdlng uwage na
zalezno$é od przesuniecia ku czerwieni (tj. na jakim etapie ewolucji jest
Wszech$wiat). (3) Nastepnie rozsyp galaktyki. Ale nie byle jak! Wykorzystaj
funkcje zajecia halo ciemnej materii, ktéra opisuje, jak wiele galaktyk przypada
na halo ciemnej materii o danej masie. Zazwyczaj zawiera ona pie¢ wolnych
parametrow. Parametry te opisuja wlasciwosci hal ciemnej materii, w ktérych
rezyduja twoje galaktyki. Dzieki temu, po dopasowaniu modelu do funkcji
korelacji, bedziesz moégl oszacowaé wartosé biasu. (4) Na koricu dobrze wszystko
wymieszaj. Odstaw na pare godzin. Wypij kawe.

Za pomocg parametréow otrzymanych po dopasowaniu tak wykonanego
modelu do wczesniej zmierzonych funkcji korelacji mozna ostatecznie uzyskaé
informacje o biasie charakteryzujacym wielkoskalowa strukture Wszech$wiata
— na danym etapie ewolucji i dla galaktyk o danych cechach fizycznych. Tego
typu oszacowania sa sukcesywnie wykonywane dla coraz liczniejszych i coraz
doktadniejszych danych obserwacyjnych dostepnych dla coraz wyzszych
przesunieé¢ ku czerwieni. A kazdy z tych nowych pomiaréw zbliza nas do
odpowiedzi na pytania o przebieg zmian, jakim podlegala wielkoskalowa
struktura Wszechswiata od poczatku jej istnienia az do teraz.
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