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Rozdziat 1

Wstep

Stars & Dust

The Infrared Andromeda Galaxy (M31) Spitzer Space Telescope * IRAC

NASA / JPL-Caltech / P. Barmby (Harvard-Smithsonian CfA) ssc2006-14a

Rysunek 1.1: Galaktyka Andromedy (M31) obraz: gérna - gwiazdy i gaz, dbl lewy - gwiazdy, d6! prawy - gaz
[http : //www.spitzer.caltech.edul]



Pierwszego opisu galaktyk spiralnych dokonatl Edwin Hubble [17] w 1936 roku
w ksiazce 7 The Realm of the Nebulae 7. Przedstawil tam do dzi$ uzywany sposéb
klasyfikacji galaktyk i ich podziatu na galaktyki spiralne, eliptyczne i nieregularne.
Natomiast pierwszych badan ruchu gwiazd w galaktykach dokonano takze w latach
trzydziestych dwudziestego wieku kiedy to Jan Hendrik Oort [31] zmierzyt pierwsze
predkosci radialne w ramionach spiralnych Drogi Mlecznej. Na podstawie jego
pomiaréw wywnioskowa¢ mozna byto, iz gwiazdy te poruszajg sie szybciej niz
wynikato by to z 6wczesnych wyliczen masy dla Galaktyki. Dopiero jednak badania
Louise Volders [45] dla galaktyki M33 pokazaly bezposrednio, ze predkos$¢ gwiazd w
galaktykach nie spelia keplerowskiego prawa rotacji dla masy punktowej. Badania
te potwierdzone zostaly przez Vere Rubi & Ford w roku 1970 [35] obserwacjami
rotacji gwiazd w Andromedzie, a nastepnie uzupelnione w 1980 [Rubin et al., 36]
roku badaniami 21 galaktyk typu Sc.

Na podstawie wynikéw pomiaréw rotacji gwiazd i pyty w zbadanej przez siebie
probee galaktyk spiralnych Vera Rubin [V. Rubin & Ford, 36] wysunela wniosek,
iz galaktyki spiralne zawieraja zdecydowanie wigcej materii niz ta obserwowana.
Sktonito ja to do zaproponowania hipotezy wedtug ktérej ruch gwiazd w galakty-
kach spiralnych, a wiec ich dynamika zdominowana, jest prze inny niz emitujacy
promieniowanie elektromagnetyczne rodzaj materii tzw. cold dark matter - ciemna
materie.

W 1983 roku zaproponowana zostala przez Mordehaia Milgroma [27] alter-
natywna teoria wyjasniajaca dynamike galaktyk spiralnych, ktérej podstawowym
zatozeniem jest przyjecie iz grawitacja Newtonowska na duzych odlegtosci modyfi-
kowana jest zgodnie z prawem u(%)a =G %4, gdzie p i ag sa parametrami teorii.

Od konca lat osiemdziesigtych dwudziestego wieku zauwazy¢ mozna systema-
tyczny rozwdj tych dwoch wzajemnie sprzecznych podejsé do zagadnienia dynami-
ki galaktyk spiralnych. Réwnoczesnie modele te ulegaja swoistej ewolucji. Model
ciemnej materii ewoluowatl i obecnie mozna powiedzie¢, ze podstawa jego jest zato-
zenie, iz Swiecgca materia w galaktykach spiralnych zanurzona jest w masywnym
halo zimnej ciemnej materii ktorej masa jest okoto 5 razy wigksza niz masa materii
barionowej [46]. Dyskusyjne pozostaje, jakie czastki mialy by tworzy¢ takie halo
ciemnej ziemnej materii. Eksperymenty dedykowane detekcji czastek elementar-
nych, obserwacje astronomiczne, jak i modele powstawania tych czastek we wcze-
snym wszechswiecie nie daty do tej pory jednoznacznego wyjasniania skad miata
by pochodzi¢ ciemna materia i jaki jest model formowania sie galaktyk spiralnych
oraz ich ewolucja w modelu zimnej ciemnej materii.

Obecnie wiadomo, iz galaktyki spiralne stanowia jedne z najczesciej obserwo-
wanych obiektéw astronomicznych, wsrod obserwowanych galaktyk szacuje sie, iz
stanowia okolo 3/4 obiektéw. Badania ostaniach lat pokazaly takze, iz galakty-
ki spiralne stanowia jedne z najstarszych swiecacych obiektow astronomicznych,
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np. wiek galaktyki BX442 szacuje sie na okoto 10,5 mld lat w obecnie przyjetym
modelu kosmologicznym. Powszechno$é¢ galaktyk spiralnych oraz szybkie ich for-
mowanie sie we wczesnych etapach ewolucji wszechswiata wskazuje na istnienie
procesow astrofizycznych ktorych zrozumienie ma kluczowe znaczenie dla popraw-
nego opisu otaczajacego nas wszechswiata. Obecnie proponowane modele, ktére
swoje podstawy zyskaly ponad 30 lat temu napotykaja istotne problemy w wy-
jasnieniu wszystkich danych obserwacyjnych ostatnich dziesiecioleci. Celem pre-
zentowanej pracy jest wiec ponowne przyjrzenie si¢ istniejacej wiedzy na temat
dynamiki galaktyk spiralnych oraz dostepnym obserwacjom. Wykorzystujac pet-
niejsze zrozumienie dynamiki newtonowskiej w symetrii osiowej prezentowane w
pracach Joanny Jalochy, fukasza Bratka, Marka Kutschery i Piotra Skindziera
[21, 22, 23] mozna postulowaé, iz do wyjasnienia dynamiki galaktyk wystarczy dy-
namika newtonowska oraz odrobine bardziej zawansowany aparat matematyczny,
niz ten obecnie uznawany za klasyczny. Autor postara sie wychodzac od zatozen
zaproponowanych przez J. Jatoche et. al. [20], opisa¢ mozliwie wyczerpujaco dyna-
mike galaktyk spiralnych. Nalezy zaznaczy¢ wiec, iz pojawianie si¢ ciemnej materii
moze by¢ jedynie wynikiem poréwnania rekonstrukeji gestosci materii na podstawie
krzywej rotacji z obserwowanag jasnoscig powierzchniowa galaktyki. Warto$¢ para-
metru masa/jasnos$¢ traktowana jest w modelu dyskowym jako zmienna lokalna,
bedaca wynikiem otrzymanej rekonstrukeji gestosci masy w dysku, w odroznieniu
od podejscia klasycznego w ktérym stosunek masa/jasnosé jest parametrem glo-
balnym shuzacym do wyznaczenia rozktadu gestosci masy w dysku na podstawie
profilu jasnosci. W modelu dyskowym korzysta si¢ w obliczeniach z mierzonej krzy-
wej rotacji oraz mierzonego rozkladu masy gazu w dysku by zrekonstruowaé¢ na
ich podstawie rzeczywisty rozktad materii w dysku. Z tak otrzymanego rozktadu
materii w dysku oraz mierzonego profilu jasnosci wyznacza sie profil masa/jasnosé
dla catego obserwowanego dysku galaktyki. Profil masa/jasno$¢ jest wiec w modelu
dyskowym funkcjg promienia bedaca wynikiem rekonstrukcji zmiennych dynamicz-
nych dysku galaktyki i mozna go poréwnac ze znanymi modelami ewolucji gwiazd
w galaktykach spiralnych.

W rozdziale pierwszym zaprezentowane zostanie klasyczne podejscie do pro-
blemu dynamiki galaktyk spiralnych prezentowane przez Vere Rubin & Ford et
al. [35, 36], James‘a Binney, Scott‘a Tremain etc. [19] Przedstawiam podstawy
teoretyczne takiego podejécia uzyskane w wyniku jego zastosowania wyniki jak i
stabosci wynikajace z przyjetych zalozen tego modelu.

W rozdziale drugim opisuje podejécie prezentowane przez J. Jalocha et. al. [23].
Zaprezentuje podstawy teoretyczne modelu cienkiego dysku stworzonego przed J.
Jatoche, t.. Bratka et. al. Przedstawione zostana podstawowe réznice pomiedzy
tym podejsciem a wczesniej prezentowanym podejsciem klasycznym. Przedstawio-
ne zostang takze zalozenia tego modelu, jego ograniczenia oraz wyniki otrzymane
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w wyniku zastosowania tego modelu.

W rozdziale trzecim przedstawiam uogoélniony model cienkiego dysku zapropo-
nowany przez L. Bratka et. al [4] w ktérym autorzy rezygnuja z zalozenia infini-
tezymalnie ptaskiego dysku w celu wyjasnienia azymutalnego gradientu predkosci
obserwowanego w galaktykach spiralnych.



Rozdziat 2

Motywacja badan dynamiki galaktyk
spiralnych 1 przyktady modeli dyskowych.

Aby méc zrozumieé¢ podstawowe trudnosci istniejgce w zakresie badania dyna-
miki galaktyk spiralnych nalezy przyjrzec¢ sie najpierw do tej pory wypracowanym
metodom badania dynamiki tych obiektéw. Nalezy zaznaczy¢, ze podstawowa me-
todologie badania dynamiki galaktyk spiralnych wypracowali James Binney
i Scott Tremaine na poczatku lat 80’tych. Poglad sw6j opublikowali w serii artyku-
téw oraz w bardzo popularnym i wielokrotnie cytowanym podreczniku ” Galactic
Dymanmics”[19]. W rozdziale 10 podrozdziat 10.1 tego podrecznika podali Oni
sposob analizowania dynamiki galakatyk spiralnych obecnie uznawany za klasycz-
ny. Doktadniej model klasycznego badania dynamiki galaktyk spiralnych zostat
omowiony w Zataczniku A.

W modelu klasycznym szczegélnie zwraca uwage rekonstrukcja gestosci obser-
wowanych sktadnikow galaktyki spiralnej. Najwazniejszym elementem tego proce-
su jest wyznaczenie zaleznosci pomiedzy obserwowana predkoscia rotacji gwiazd i
gazu w dysku a gestosciag masy zgromadzong w tych sktadnikach.

Rozktad ten uzyskujemy stosujac dyskowy model Mestela [19], zgodnie z kt6-
rym galaktyke mozna przyblizy¢ infinitezymalng ptaszczyzna, w ktorej znajduje
si¢ cata masa galaktyki. Zgodnie z przyjetymi zalozeniami potencjal grawitacyjny
poza plaszczyzna (z # 0) spetia réwnanie Laplace‘a (2.1),

V20 =0, (2.1)

natomiast w plaszczyznie dysku (z = 0) spelnia réwnanie Poissona:
V20|,_¢ = 4mo(r). (2.2)
Wraz z rownaniem rownowagi sit zaktadajacym, iz gwiazdy i gaz poruszaja sie
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w plaszczyznie z = 0 po zamknietych orbitach:
VA(r) = r 0,D(r) . (2.3)
otrzymujemy uktad rownan opisujacy ruch ciat samograwitujacych w potencjale o

symetrii osiowej. Dokltadnym rozwigzaniem tego uktadu w zmiennych cylindrycz-
nych dla z > 0 jest potencjal (2.4) [19]

d(p,z) = =207 76(w)J0 (wé) exp (—wz) dw, (2.4)

Dla ktorego mozna bezposrednio znalezé zaleznos¢ pomiedzy wartosciag predkosci
rotacji a gestoscia powierzchniowa:

"= — P/TU‘Z()K()’S)— a +/ d (2.5)
- 7T2G / o \X r X XT2 . X X X5 .
oraz zaleznos¢ odwrotna:

()

2=

()—4G’r73/

Zdx — /Ooo(x)( b (i) B (;)>dx (2.6)

r0E -

Rozwazmy przyktadowe profile gestosci:

4 > 1 2 1 .2

0'1(7’> = p (6_4T + Ee & + Z8€ 144) (27)
4/1 2 1 2

oa(r) = p (126 12+ &6 144) (2.8)
4 1 .2 1 2

o3(r) = p (€4r + Eeiﬁ + 326144> (2.9)

Jesli korzystajac z rOwnania 2.6 otrzymamy trzy krzywe rotacji galaktyk przed-
stawione na rys. 2.1. Na podstawie tak otrzymanych krzywych rotacji postarajmy
sie zrekonstruowac rozktad powierzchniowy tak jak prezentuje to V. Rubin & Ford
[35]. W tym celu korzystamy z réwnania Poissona 2.2 oraz warunku réwnowagi sit
2.3 w zmiennych sferycznych. Na podstawie rozwigzania tych rownan otrzymamy
keplerowska gestos¢ masy:

_ (ro*(r))

r)=

p(r) 47 Gr?
Wartosci gestosci p(r) wyliczamy z otrzymanych krzywych rotacji, jak widaé na
rysunku 2.1.

(2.10)
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Jak tatwo zaobserwowa¢ w tym przyktadzie, zastosowanie niewlasciwej geo-
metrii do rozwiazania postawionego problemu prowadzi nas do sytuacji, w ktorej
otrzymujemy gesto$¢ dysku mniejsza od zera w odlegloséciach, dla ktorych nadal ob-
serwujemy $wiecace gwiazdy, czy promieniujacy gaz. Poniewaz warunkiem koniecz-
nym w mechanice Newtonowskiej jest by p(r) > 0, zachowanie rekonstruowane;
gestosci z krzywej rotacji prowadzi nas bezposrednio do wniosku, iz geometria sfe-
ryczna jest niewlasciwa w rekonstrukeji dynamiki galaktyk spiralnych. Wynik taki
otrzymata Vera Rubin [35] dla galaktyki M31 (Andromeda) i prowadzac analize
dynamiki tej galaktyki w geometrii sferycznej otrzymata ujemne wartosci gestosci
powierzchniowej rozktadu materii w dysku (patrz rys. 2.2).

Na podstawie nowszych danych obserwacyjnych [Sofue et al. 40] powtérzyt ana-
lize przeprowadzona przez V. Rubin & Ford [35] dla galaktyki M31. Wyniki tej
analizy zamieszczono na rys. 2.3. Mimo poprawy jakosci danych efekt wystepowa-
nia ujemnych gestosci dla promieni, przy ktorych obserwujemy materie w dysku
pozostat. Stanowi to przekonujacy dowdd, iz klasyczne podejécie do problemu dy-
namiki galaktyk spiralnych w ktorym zaktada sie¢ symetrie sferyczna rozwazanego
problemu stoi w jawnej sprzecznosci z mechanikg Newtonowska w ktorej gestosé
masy obiektéw w ruchu jest nieujemna. Jest to bezposrednia motywacja do zmiany
przyjetego podejscia w analizie dynamiki galaktyk spiralnych, z modelu sferycznie
symetrycznego na model osiowo symetryczny (model ptaskiego dysku).
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Rysunek 2.1: Przykladowe profile gestosci powierzchniowej o1, 092,03 - gérny wykres; krzywe rotacji Vi, Va, V3 -
$rodkowy wykres; zrekonstruowane profile gestosci w modelu sferycznym dla duzych r - dolny wykres.

Nalezy zwrécié szczegblng uwage na to, iz na podstawie stosunkowo podobnych profili gestosci w modelu dyskowym
mozna otrzymaé krzywe rotacji posiadajace dowolny znak i gradient predkosci.
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Rysunek 2.2: [35] Pomiary oraz dopasowanie krzywej rotacji dla M31 - gérny wykres; rekonstrukcja gestosci masy
o(r) oraz M(r) dla M31 - $rodkowy i dolny wykres odpowiednio prawy, lewy.

Nalezy zauwazy¢ iz na podstawie modelu sferycznego otrzymujemy ujemne gestosci masy o(r) dla ré6znych wartosci
r zarowno w wewnetrznych jak i zewnetrznych czesciach dysku.

13



p(Mo/kpc?)

calego zakresu r i dla r

V(km/ s)
2

p [Mg/kpc?]

250
200

100

V [km/s]

0 5 10 15 20 25 30
r(kpc)

1400
1200
1000
800
600
400

" VA

0 5 10 15 20 25 30

pIMg/kpe?]

p=0

60
40
20

)

16.5 17.0 17.5 18.0

r(kpe)

Rysunek 2.3: Pomiary krzywej rotacji M31 na podstawie danych [40] - gérny wykres; powtdrzona za [35] rekon-
strukcja gestosci masy w dysku w modelu sferycznie symetrycznym - srodkowy i dolny wykres odpowiedniodla
€ [16,18](kpc) (niebieskie punkty oznaczaja wartosci r dla ktérych znana jest predkosé

rotacji).

Przedstawione wykresy pokazuja, ze dla wartosci r dla ktérych mierzona jest predkos$é rotacji rekonstrukcja ge-
stosci daje wartosci ujemne. Poréwnujac to z rys. 2.2 nalezy stwierdzi¢, iz jakos¢ i iloé¢ dopasowywanych danych
nie odgrywaja znaczacej roli. Otrzymane ujemne wartosci p(r) nalezy utozsamiaé bezposrednio zastosowanym

modelem.
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Rozdziat 3

Model infitezymalnie ptaskiego dysku
calaktyki.

3.1 Potencjal dysku przy uzyciu funkcji Bessel’a

W rozdziale 2 pokazano, iz wlasciwym podejsciem do problemu rekonstrukeji
dynamiki galaktyk spiralnych jest zastosowanie modelu dyskowego. Z powoddéw
obserwacyjnych nie mozliwe jest wyznaczenie krzywej rotacji az do nieskonczo-
nosci tak jak formalnie mamy to zapisane w réwnaniu (2.5). Mierzone wartosci
predkosci rotacji znane sa takze dla dyskretnych warto$ci promienia r proponuje
sie dyskretne rozwiazanie rownania Laplace‘a (2.1) postaci (3.1):

O(r, ¢, 2) = io /OOO dk e % J,, (kr)[ A (k) cosme + By, (k) sinmg)] (3.1)

gdzie J,, sg funkcjami Bessela pierwszego rodzaju. Rozwigzanie dla z < 0 mozna
zapisa¢ analogicznie do (3.1) ze wzgledu na symetrie problemu. Poniewaz mamy
do czynienia z ukladem osiowej symetrii wiec rozwiazanie (3.1) mozna zapisaé w
postaci (3.2) dla m=0

O(r,z) = /0 T dk e gy (k) A(k) (3.2)

gdzie A(k) = Ao(k) oznacza Besselowskie spektrum potencjatu.
Poniewaz cala masa galaktyki zgromadzona jest w infinitezymalnie cienkim dysku,
wiec potencjal jest ciagly na plaszezyinie z = 0 i dany wyrazeniem (3.3)

O(r, z = 0) = / Tk Jo(kr) A(K). (3.3)
0
Korzystajac z regut ortogonalnosei (3.4) [19]

[ dr o) (k) = ;5(1{ — ). (3.4)
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mozna wyrazenie (3.3) przeksztatci¢ do postaci (3.5)

mm:k/ dr 1 Jo(kr) ®(r,z = 0) (3.5)
0
Zwiazek pomiedzy predkoscia rotacji, a potencjatem dany jest rownaniem (3.6),
w ktorym skorzystaliSmy z (3.3) 1 zwiazku %ﬂ@ = —Ji(x)
2 oP(r, 0 00
vir) _ 90(r0) / dk k Jy(kr)A(k) (3.6)
r or 0

Wyrazenie (3.6) na podstawie (3.4) mozna zapisaé w postaci (3.7) przyjmujac
m=1
Ak) = — / dr Ju(kr) v (r) (3.7)
0

7 drugiej strony uzywajac twierdzenia Gaussa mozna zapisa¢ zwigzek pomiedzy
gestoscia powierzchniowa a potencjalem w postaci (2.4) uzywajac rozwiazania row-
nania Laplace‘a postaci (3.3)

J“)_4505@g;@ __%i;Amdk(—@thﬁwﬂﬂm (3.8)

z—0+

gdzie G oznacz stala grawitacji. Korzystajac z whasnosci funkeji Bessela Jy(kr)
mozna gesto$¢ powierzchniows zapisa¢ analogicznie do potencjatu za pomoca zwigz-

ku (3.9)
o(r) = / dk Jo(kr) o (k) (3.9)
0
gdzie o (k) oznacza Besselowski rozktad gestosci powierzchniowej. Poréwnujac row-

nania (3.8) i (3.9) otrzymujemy zwiazek pomiedzy Besselowskim rozktadem poten-
cjatu a gestosci powierzchniowej (3.10)

B kA(k)
2rG

o(k) = (3.10)

Dzigki tak otrzymanym zaleznosciom mozna teraz bez problemu z rozktadu pred-
kosci odtworzy¢ rozktad masy postepujac zgodnie z nastepujacym schematem:

1. Korzystamy z réwnania (3.3) i (3.6) w celu wyznaczenia z mierzonych war-
tosci predkosci rotacji V' (r) Besselowskiego rozkladu potencjatu &(r).

2. Nastepnie wyznaczamy Besselowski rozklad gestosci powierzchniowej o (k)
na podstawie réwnan (3.5) i (3.10).

3. Znajac o(k) wyznaczamy rozktad masy o(r) zgodnie z réwnaniem (3.9).
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W obliczeniach postugiwalismy sie faktycznie sumami zamiast catek ze wzgledow
praktycznych co powoduje ze zamiast ciagtego rozkladu A(k) otrzymaliSmy dys-
kretny rozktad C),. Nie powoduje to istotnych réznic w otrzymanych wynikach
rozkladu gestosci powierzchniowej o(r). Tak otrzymana gestosé mozna traktowaé
jako podstawowsa w dalszych obliczeniach.

3.2  Metoda iteracyjna

Metoda iteracyjna dopasowania gestosci wyznaczonej z krzywej rotacji o(r) do
mierzonej gestosci rozktadu wodoru oy przy rownoczesnym uzgodnieniu otrzyma-
nych na podstawie gestosci predkosci rotacji z mierzong predkoscia rotacji galak-
tyki zostata zaproponowana przez [4]. Ponizej przedstawiamy jej omdéwienie wraz
z odwotaniem do oryginalnie otrzymanych przez autorow wynikow.

Na podstawie rozwazan z rozdziatu 3.1 wyznaczyliémy wartos¢ gestosci powierzch-
niowej materii w galaktyce, skad po prostym scatkowaniu po powierzchni mozna
otrzyma¢ mase galaktyki. Nalezy stwierdzi¢, ze z pewnos$cig masa ta bedzie zanizo-
na poniewaz otrzymano ja wykorzystujac krzywa rotacji, ktora ma skonczona dtu-
gos¢ 1 jest efektem obserwacji $wiecacej materii w galaktyce, ktorej ostatni punkt
pomiarowy nie musi si¢ pokrywaé z fizycznym koncem dysku galaktyki. Opieranie
sie wiec tylko na takim szacunku masy obarczone jest powazng niepewnoscia z po-
wodu zaniedbania nie$wiecacej materii (rozumiemy przez to nieSwiecaca materie
barionowa nie ciemna materie). Podstawowymi pomiarami materii nieSwiecacej ja-
kimi dysponujemy dla galaktyk jest pomiar rozktadu wodoru w linii 21cm. Dlatego
w dalszej czesci analizy krzywych rotacji galaktyk spiralnych staramy sie wypetnié
te luke przez uwzglednienie znanych z pomiarow rozktadéw wodoru og;. W celu
uwzglednienia masy nieswiecacej zastosowano metode iteracyjna, ktéra postuzy
do uzgodnienia rozkladu materii otrzymanej z krzywej rotacji o(r) z mierzonym
rozktadem wodoru w galaktyce op;.

Starajac si¢ by¢ mozliwie precyzyjnym nalezy zaznaczy¢, ze takze obserwowany
rozktad nieSwiecacej materii oy jest zanizony poniewaz nie uwzglednia pochodza-
cego z pierwotnej nulkeosyntezy helu jak i wodoru promieniujacego w innym zakre-
sie. Aby mozliwie zredukowac ten efekt mierzony rozkltad og; zostal pomnozony
przez % ze wzgledu na wyzej przytoczone argumenty. Natomiast jak zaznaczono
na poczatku rozdziatu 2 tak otrzymany rozktad dalej oznaczany bedzie og;.

W dalszych rozwazeniach wyznaczona z modelu Mestela gestosé powierzchniowa
dysku o(r) oznaczaé¢ bedziemy jako oo(r) i przyjmowaé jako zerowe przyblizenie
w metodzie iteracyjnej.

W metodzie iteracyjnej wykorzystuje sie algorytm ktory pozwala wyznaczy¢
gestos¢ powierzchniowa dysku galaktyki. Metoda ta sktada sie z nasteujacych kro-
kow:
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Krok I W pierwszym kroku wyznaczamy rozktad gestosci, uwzgledniajac rozktad
wodoru w taki sposéb ze przyjmujemy nowa gestosc:

o1(r) =oo(r) dla r <Ry (3.11)
o1(r) =opgi(r) dla Rl <r <Ry (3.12)
( )=0 dla r> Ry (3.13)

(3.14)

Przyjmujemy tu, ze R jest odlegtoscia dla ktérej mierzony jest ostani punkt
krzywej rotacji V.., (R), natomiast Ry jest to odleglosé, dla ktorej mierzony
jest ostani punkt rozktadu gestosci neutralnego wodoru o (r).

Krok IT W tym etapie wyznaczamy poprawke do gestosci doy. W tym celu liczymy
poprawke do rekonstruowanej predkosci rotacji Vi(r), korzystajac z zalezno-
Sci:

Vi (r) = Vg, (r) = Vi(r) (3.15)

erp

Otrzymujemy poprawke do gestosci doy(r). Na podstawie wartosci wyzna-
czamy nowa gestosc:

oo(r) = o1(r) + doy (r) (3.16)

Ponownie wyznaczamy gesto$¢ powierzchniows uwzgledniajac mierzony roz-
ktad wodoru

oao(r) = o9(r) dla r <Ry (3.17)
oo(r) =opr(r) dla Ry <r < Ry (3.18)
02( )=0 dla r> Ry (3.19)
(3.20)

Z tak otrzymanej gestosci wyznaczamy nowy profil predkosei Va(r).

Krok III i IV Poniewaz stosowanie tej metody powoduje wzrost gestosci powierzch-
niowej, a rownoczesnie daje lepsze dopasowanie wyznaczanej w ten sposob
predkosci Vi (r) do obserwowanej predkosci rotacji Vg, (7). Uzasadnione jest
iteracyjne postepowanie w celu jak najlepszego wyznaczenia nowego rozktadu
gestosci powierzchniowej a tym samym jak najlepszego dopasowania pred-
kosci. Wystarczy iteracja rzedu 4 gdyz metoda jest wystarczajaco szybko
zbiezna.
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3.3 Wyniki

Na podstawie modelu iteracyjnego ptaskiego dysku galaktyki spiralnej opisane-
go w rozdziale [3.1,3.2] wykonano obliczenia dla galaktyk NGC 4736, 1365, 6946,
7793, 891, 2403, 4559, UGC 6446 oraz Drogi Mlecznej. Otrzymane wyniki zostaty
opublikowane w artykule ”Global disk models for galaxies NGC 1365, 6946, 7793
and UGC 6446”7 [21]. Dla zbadanych galaktyk wyniki przedstawiono na rysunkach
od 3.2 do 3.9. Przedstawiono tu od goéry odpowiednio krzywa rotacji galakty-
ki wraz z dopasowaniem, rozktad gestosci powierzchniowej otrzymany w wyniku
uzycia metody iteracyjnej oraz gestos¢ powierzchniowa gazu w dysku otrzymana
z radiowych pomiarow linii HI. Najnizszy wykres zawiera stosunek masa-jasnosé
w zaleznosci od promienia od centrum galaktyki, z wyjatkiem Drogi Mlecznej dla
ktorej nie znana jest krzywa blasku.

Jak wida¢ na przyktadzie galaktyk NGC 891 1 UGC 6446 mozliwa jest sytuacja,
w ktorej na konicu znanej krzywej jasnosé¢ galaktyki mamy do czynienia z sytuacja w
ktorej stosunek masa-jasnosé¢ drastycznie rosnie. Nalezy zwroci¢ uwage, iz w takich
przypadkach nie musi to oznaczaé, ze w zewnetrznych obszarach dysku zaczyna do-
minowaé nagle nieznana ciemne materia. Mozna postulowaé tu, iz w zewnetrznych
partiach galaktyki dominujacym sktadnikiem materii jest nieSwiecacy barionowy
gaz. Drastyczna zmiana stosunku masa-jasnos¢ wywotana jest natomiast ewolucja
galaktyki, w ktorej nie doszto jeszcze do procesoéw gwiazdotworczych, natomiast
masa dzieki modelowi dyskowemu moze by¢ z duza doktadnosciag wyznaczona.
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Rysunek 3.1: Wyniki rekonstrukcji krzywych rotacji dla galaktyki NGC 4736. [21]

Wiersz: a - mierzona krzywa rotacji (punkty) wraz z rekonstruowang na podstawie modelu krzywa rotacji (linia ciagta), b - rozklad gestosci dysku
galaktyki; linig ciggta oznaczono zrekonstruowany rozkiad materii na podstawia modelu, (otwarte kolo) - mierzone wartosci gestosci powierzchniowej HI
+ He, wartos$ci mierzonej jasnosci powierzchniowej dysku oznaczone sa punktami: (kwadratowymi) - V-zakres, (tréjkatnymi) - I-zakres, (okraglymi) -
K-zakres; c- stosunki masa jasno$é¢ w zaleznosci od promienia dla dostepnych filtréw.
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Rysunek 3.2: Wyniki rekonstrukcji krzywych rotacji dla galaktyki NGC 1365. [21]

Oznaczenia analogiczne jak dla rysunku 3.1
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Oznaczenia analogiczne jak dla rysunku 3.1
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Rysunek 3.4: Wyniki rekonstrukcji krzywych rotacji dla galaktyki NGC 2403. [21]

Oznaczenia analogiczne jak dla rysunku 3.1
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Rysunek 3.5: Wyniki rekonstrukcji krzywych rotacji dla galaktyki NGC 4559. [21]
Oznaczenia analogiczne jak dla rysunku 3.1
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Rysunek 3.6: Wyniki rekonstrukcji krzywych rotacji dla galaktyki UGC 6446. [21]
Oznaczenia analogiczne jak dla rysunku 3.1
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Rysunek 3.7: Wyniki rekonstrukcji krzywych rotacji dla galaktyki NGC 7793. [21]
Oznaczenia analogiczne jak dla rysunku 3.1
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Rysunek 3.8: Wyniki rekonstrukcji krzywych rotacji dla galaktyki NGC 6946. [21]
Oznaczenia analogiczne jak dla rysunku 3.1
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Rysunek 3.9: Wyniki rekonstrukeji krzywych rotacji dla Drogi Mlecznej. [21]
Oznaczenia analogiczne jak dla rysunku 3.1
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Czesto mozemy mie¢ do czynienia z sytuacja, w ktorej lepiej poznana sktadowa
jest krzywa rotacji i rozktad gazu w dysku tak jak to pokazuje 3.6. Mamy tu do
czynienia z sytuacja, w ktorej krzywe gestosci powierzchniowej siegaja zdecydowa-
nie dalej, niz mierzone jasnosci, w przypadku galaktyk NGC 6946 oraz NGC 2403
mierzone jasnosci znane sg dla promieni mniejszych niz potowa znanej krzywej
rotacji. Przyktad ten bezposrednio przedstawia jak problematyczne jest badanie
dynamiki galaktyk spiralnych. Czesto mamy do czynienia z sytuacja w ktorej nie
ma wystarczajacej ilosci danych obserwacyjnych ktore mogltyby ograniczy¢ w wy-
starczajacy sposob dostepny zakres parametrow modelu. W przypadku modelu
dyskowego ilo$¢ dostepnych danych obserwacyjnych powinna by¢ stosunkowo du-
za, gdyz model ten rezygnuje z zaltozen, ktore bezposrednio ograniczajg ilosé¢ i
zakres parametrow dostepnych w modelu jeszcze przed rozpoczeciem dopasowania
go do dostepnych danych obserwacyjnych.

Dla galaktyk: NGC 7793, 1365, 4736, 4559, mamy do czynienia z sytuacja,

w ktorej dostepna ilo$¢ danych pozwala na wyznaczenie stosunkoéw masa-jasnosé
dla catego zakresu znanej krzywej rotacji. Zauwazy¢ mozna, iz w tej grupie ma-
my do czynienia z sytuacja, w ktorej stosunek masa jasnos¢ w centrum galaktyki
jest wysoki i stosunkowo szybko maleje wraz ze wzrostem odlegtosci od centrum.
Wskazuje to, iz w centrum mamy do czynienia z matg iloscia jasnych gwiazd i bra-
kiem proceséw gwiazdotworczych oraz wystepowaniem supermasywnych czarnych
dziur tak jak ma to miejsce w galaktyce NGC 1365 [34].

W przyjetym podejsciu w modelu dyskowym jak mozna zaobserwowaé na prezen-
towanych wynikach podstawowym elementem analizy bylo nie ograniczanie ilosci
i zakresu parametréw przed rozpoczeciem analizy danych pomiarowych. Jesli w
trakcie analizy okazywalo sie, ze otrzymane wyniki nie daja mozliwosci jedno-
znacznej interpretacji poszukiwalo sie takich wielko$ci ktore dawaly mozliwosé
interpretacji otrzymanych wynikéw w sposéb mozliwie jednoznaczny.
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nazwa NGC 7793 NGC 1365 NGC 6946
kat inklinacji [deg] 53.7 4 46 B 308
odlegtosé [Mpc] 3.38 4 18.6 L 6.0 M
typ morfologiczny| SAd 4 SBb B SAbc B
Lp [101°L)] 0.3 K 9.81 F 1.64 #
Mp i ge [101°M,)] 0.12 4 2.36 F 0.97 M
Mpy, [101°M)] - - 0.45 7/
krzywa rotacji | HI 4 | HI + H, © | Thing ' | Z L L Tlexp R M P
Mga [101°Mo] | 1 1.02 1 33.4 [ 30.9 | 31.9 R = 40kpc | 7.14 | 8.55 | 11.5
test sferycznej symetrii | Y Y Y Y Y N N Y Y
Mea/Lg | 3.33 3.4 333 | 34 |3.15 3.25 435 | 5.21 | 7.01
Moat=Rez | 2,93 3 2.93 | 3.16 | 2.91 3.01 3.49 | 4.35 | 6.15
nazwa | NGC 4736 | UGC 6446 | NGC 2403 | NGC 4559 | NGC 891 | Droga Mleczna
kat inklinacji [deg] 355 44 P 62.9 67.2 >89 —
odlegto$¢ [Mpc] 4.7 ° 18.6 ¢ 3.24 9.7 9.5 -
typ morfologiczny Sab B Sd ¢ SAB Scd Sb SBbc
Lp [10°Lg)] 1.3% 0.218 7 0.79 1.06 2.6 -
My ipe [101°Mg) | 0.067 T 0.434 ¢ 0.405 0.84 0.41 0.513
My, [107°M)] - - - - - -
krzywa rotacji Thing G G G v G
Mga [10" M) 2.68 1.5 5.22 4.82 10 10.2
test sferycznodci Y N Y Y Y N
Meca/Ls 2.06 6.88 6.6 4.55 3.84 -
Moar—oes 2.01 4.89 6.09 3.75 3.69 -

Tabela 3.1: W tabeli przedstawiono zebrane wyniki dla galaktyk przebadanych metoda dyskowa. W kolejnych wierszach podano podstawowe dane obserwacyjne
galaktyk: kat inklinacji, odleglosé, typ morfologiczny jasno$¢ w filtrze B, mierzona wartoéé¢ gazu w dysku My e, My, , Zrédta pomiaréw krzywych rotacji. W
wierszach podano zestawienie otrzymanych wynikéw: mase galaktyki na podstawie modelu dyskowego, test sferycznosci, globalny stosunek masa - jasnos$é¢ dla
calkowitej masy galaktyki i po odjeciu nie§wiecacego gazu. Dla galaktyk NGC 7793, NGC 1365, NGC 6946 otrzymano wyniki dla trzech znanych krzywych rotacji.
Dla galaktyki Drogi Mlecznej nie istniej obserwacyjna mozliwosé wyznaczenia stosunku masa - jasno$¢ gdyz nie istnieje obserwacyjna mozliwos¢ wyznaczenia
catkowitej jasnosci Galaktyki. Referencje do prac z ktérych pochodza dane wykorzystane w badaniach: (Ilexp=double exponential falloff), A 6], B - [39], P
- Twa B Eﬁu o :ﬂu G- TTL« a7 TPMT I T».NT 7 - T»w_“ K- ET k- T»%T M TWT o - @T P :T R TW.NT 5 - Um_“ - E@T v- Tww_
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Rozdziat 4

Wertykalny gradient predkosci w
calaktykach spiralnych.

4.1 Motywacje rozwazania skonczonego dysku

W rozdziale 3 rozwazaliémy model infinitezymalnego dysku w galaktyce spi-
ralnej, ktory jest jedynie przyblizeniem fizycznego dysku galaktyki posiadajacego
skonczong grubo$é. Aby moc sprawdzi¢ poprawno$é zastosowania tak uproszczo-
nego opisu dysku galaktyki nalezy znalezé¢ sposéb na zweryfikowanie osiowosyme-
trycznego opisu dynamiki galaktyk spiralnych w oparciu o inne dane empirycz-
ne, niz jedynie krzywa rotacji galaktyk spiralnych. Jak mozna zobaczy¢ na rys.
4.1 coraz lepsza doktadnos¢ pomiaréw rotacji gazu w galaktykach spiralnych oraz
potaczenie ich z precyzyjnymi pomiarami optycznymi ukazuje iz w galaktykach
spiralnych materia nie jest tylko zgromadzona blisko ptaszczyzny dysku ale takze
rozciagga sie powyzej i ponizej plaszczyzny galaktyki. Istnienie doktadnych po-
miaréw predkosci rotacji powyzej i ponizej plaszczyzny dysku (z # 0) [[11]; [1];
[15],b; [14]; [32]; [25]] pokazuje, iz przyblizenie dynamiki galaktyk spiralnych w
modelu ptaskiego dysku zyskuje mozliwo$¢ dodatkowej weryfikacji. Obserwowane
natomiast wartosci predkosci rotacji poza ptaszczyzny dysku tak jak przedstawio-
no to na rys. 4.2 daja mozliwo$¢ doktadniejszego opisania dynamiki galaktyki.
Obserwacje zmian predkosci rotacji materii barionowej poza ptaszczyzna dysku
w galaktykach spiralnych dobra zgodno$é¢ dopasowaniem zmian predkosci rotacji z
wzrostem odlegtosci od ptaszezyzny dysku zgodne z zaleznoscia liniowa od z (4.1):

Vp(1r, 2) = v,(r, 0) + 72| + 02 (4.1)

Rozwazmy teraz dowolna funkcje osiowo symetryczna f(r, z). Dla z # 0 mozna
bez straty ogdlnosci zapisa¢ f(r, z) jako:

f(ryz) = f(r,0)+T(r,2) |z| + A(r, 2)z (4.2)
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Rysunek 4.1: Radio mapa galaktyki NGC 891

gdzie
_ fmlzD)+f(r,—|z)=2f(r,0) _ f(rlz)—f(r—|2])
F(n Z) - 2|z\ ) A(T’, Z) - 2|z\ .

Rozwazmy zamiast f(r,z) = v,(r, ). Jedli przyjmiemy, ze v,(r, 2) jest niemal
osiowo symetryczne to wartos¢ f(r,|z|) — f(r, —|z|) jest mata w poréwnaniu z
wartoscia f(r, |z|) + f(r, — |z]) = 2f(r, ). Korzystajac z twierdzenie Lagrange’a o
wartosci Sredniej:

f(T,Z) B f(T’O)

2]

'~ = f.¢(r, Q)le=n=sgn(2) (4.3)
.gdzie 0 < h <1 and A ~ 0. Dodatkowo przyjmujac za réwnaniem 4.1, iz v,(r, )
zmienia sie niemal linowo wraz ze wzrostem odlegtosci od ptaszcezyzny dysku z = 0
oraz nie zmienia sie znaczaco z r, wtedy I' ~ =, co daje pierwsze przyblizenie
modelu dyskowego ponad lub ponizej ptaszczyzny dysku:

V,(1, 2) R v,(r,0) + 72| (4.4)

Ukazuje to, iz z doktadnoscia do pierwszej rzedu wzgledem z przyblizenia modelu
osiowo symetrycznego 7y jest wartoscia stalej zmiany predkosci rotacji wraz ze
wzrostem z. 7 pierwszym rzedem wzgledem z mozna rownoczesnie uwzglednic
poprawki niesymetryczne wzgledem ptaszczyzny rotacji przyjmujac A = ¢. Daje

32



nam to ostatecznie:
V,o(1r,2) = V(1 0) + 72| + 02 = v,(r,0) + T'|2] + Az (4.5)

Na podstawie powyzszych rozwazan widac, iz naturalne rozwiniecie modelu dys-
kowego odtwarza w sposdéb naturalny empiryczne réwnanie 4.1 dopasowane do
wartosci obserwacyjnych w sposob fenomenologiczny. Daje to wystarczajaca mo-
tywacje do rozwazania obserwowanych wartosci azymutalnego gradientu predkosci
rotacji w galaktykach spiralnych jako dobrego testu stosowalnosci modelu osiowo
symetrycznego w dynamice galaktyk spiralnych.

4.2 Model skonczonego dysku

[stotnym parametrem pozwalajacym mierzy¢ dynamike dysku rotujacego dla
roznych warto$ci wysokosci nad dyskiem z jest wertykalny gradient predkosci ro-
tacji dysku 7(r,z) ~ 0.v, (r, 2). Przyktadem takiego gradientu predkosci jest ga-
laktyka NGC 4559 mierzona przez Barbieri et al. [2].

HE T
U HIHHH“IH 1 _:
e 1T
M _z
Lol } | e

R [kpc]

Rysunek 4.2: Pomiary predkosci rotacji dysku galaktyki NGC 4559 w dla plaszczyzny galaktyki z=0 - cold disk i
z=3,24 - anomalous gas (przyjmujac odleglo$é¢ 8,519 Mpc na podstawie [10])

Zauwazmy, ze dla galaktyki NGC 4559 mamy do czynienia ze spadkiem pred-
kosci rotacji wraz z oddalaniem si¢ od ptaszczyzny dysku.

Korzystajac z modelu dyskowego przedstawionego w rozdziale 3 mozna wyzna-
czy¢ powierzchniowy rozktad materii w dysku galaktyki na podstawie réwnania
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(2.5), site wertykalna dziatajaca na gwiazde w dysku galaktyki mozna przyblizy¢
za pomoca réwnania (4.6):

vi(r, 2)

. ~ —g(r, z), (4.6)

gdzie g,.(r, z) jest radialna sktadowa przyspieszenia grawitacyjnego dziatajacego na
gwiazde. Rozwiazaniem tego przyblizenia dla réwnania Laplace‘a (2.1) jest:

oa2m
// (r — x cosp) o (x) xdxdy (47)
(r2 4+ x% — 2rycosp + 22)3/2
Roézniczkujac rozwiazanie (4.7) po kacie ¢ otrzymujemy zaleznosé:
9@ d 2 _ .2 .2
Rz = [PETX gy XZTEE gy )
oV (r—x —1—22 (r+x)"+=2
4
X = - | —X .
(r—x)" + 22

Korzystajace z zaleznosci (4.8) oraz znanej wartosci gestosci powierzchniowej o (r)
mozna wyznaczy¢ wartos¢ azymutalnej predkosci rotacji vfo(r, 2).

Nalezy zauwazy¢, ze znalezé mozna wartosé vfo(r, z) bez posredniego kroku wy-
magajacego wyznaczenie o(r). Na podstawie Bratek et al. [20] nalezy najpierw
wyznaczyc:

K(rzx) = /)\Jl ) T ) exp (—A 2] dA, x, 7> 0 (4.9)

A nastepnie korzystajac z zaleznosci (Al) i (A5) Bratek et al. [20] znalez¢é mozna
zaleznosc¢:

vi(r,2) =7 [ K(r, 2 x)uR()dx (4.10)

Rézniczkujac réwnanie [4.8] wzgledem z mozna wyznaczyé warto$é gradientu
predkosci rotacji analitycznie:

o0

0,0, (1, 2) = U@izz) / xo()dx X oo (4.11)

(2+(r=x)7)°

‘”“—X;
(r—x)"+ 22

Tri4-6r2( 2—X2)—(Z2+X2)2
(22 + (r + X)Q)
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—r? 4 2% + x? Ar
T Y (e . )
2+ (r+x) (r =)+ 22

Oczywiscie warunek (4.6), a przez to réwnania (4.8), (4.10) i (4.11), sa spetnione
tylko w sposob przyblizony. Rozwazmy pierwsza catke ruchu w modelu dyskowym
w osiowe]j symetrii:

()¢ (t) = (4.12)

gdzie 7, jest stala catkowania charakteryzujaca konkretna orbite, dla ktérej radial-
na czes¢ rownania ruchu wyglada nastepujaco:

() = () (¢'(1) = =08 (r(t), 2(1)) (4.13)

Réwnanie 4.13 mozna rozumie¢ jako rzut prawdziwej orbity na ptaszczyzne dysku
i zapisa¢ w formie:

r2(p) +2r'(0)? —r(e)r"(9) _  r(9)g.(r(¢), 2(¥))

(7) =TT R0(9). 2(9) (4.14)

gdzie
v,(r(), 2(p) = 7(@)¢ (t(@)) = 32/r(¥) (4.15)
6:(r(9). 2(2)) = ~ Oy B(r (), 2(0)) (4.16)

sg przyspieszeniami, jakie dziataja na cialo w ruchu po orbicie wokoét centrum
galaktyki. Mozna pokazaé, ze réwnanie (4.8) jest spelnione jesli lewa strona réw-
nania (4.14) jest réwna 1. Warunek ten spekliony jest jedynie wtedy, gdy rzut
obity na plaszczyzne dysku jest okregiem r(p) = const. lub spirala hiperboliczna
r(p) = a(e — po) . Oczywiscie warunek ten moze by¢ w przyblizeniu spelniony,
jesli orbity cial w dydku galaktyki poruszaja sie po orbitach kwasi-kotowych.
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4.3  Przebadane obiekty 1 wyniki

azimuthal velocity [kmisek]
azimuthal weloeity [kmisek]

T T T o T

T T
1] 3 =] ] 1z 15 15 o 3 - =] 12 15

radial distance [kpc] radial distance [kpo]

azimuthal velocity [kmisek]
&
azimuthal velosity [kmisek]
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& =] 12 15
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Rysunek 4.3: Rekosntrukcja wertykalnego gradient predkosci dla galaktyki Drogi Mlecznej [22], odpowiednia na
rysunku a) w modelu minimalnego halo (otwarte okregi - punkty pomiarowe; linie - predkosci rotacji dla Az =
0,6kpc), b) modelu maksymalnego halo (otwarte okregi - punkty pomiarowe; linie - predkosci rotacji dla Az =
0, 6kpc), ¢) symulacji ruchu gwiazd w modelu dyskowym po orbitach kotlowych (otwarte okregi - punkty pomiarowe;
punkty - usrednione wartosci symulacji), d) analitycznego modelu dyskowego (linie - predkosci rotacji dla Az =
0, 6kpc).

-

Na podstawie modelu skonczonego dysku przebadano galaktyki NGC 2403,
NGC 5775NGC 891, NGC 4302, NGC 4559 oraz Droge Mleczng. Dla wszystkich
przebadanych obiektow otrzymano wertykalne gradienty predkosci pasujace w za-
kresie btedow pomiarowych do danych obserwacyjnych. Otrzymane wyniki zostaty
opublikowane w artykutach ” Transverse gradients of azimuthal velocity in a global
disk model of the Milky Way” [22] oraz ” Vertical gradients of azimuthal velocity in
a global thin disk model of spiral galaxies NGC 2403, NGC 4559, NGC 4302 and
NGC 5775”7 [23]. Rysunek 4.3 prezentuje roznice w rekonstrukeji wertykalnych gra-
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dientow predkosci na przyktadzie Drogi Mlecznej dla modelu klasycznego oraz mo-
delu dyskowego. Jak mozna stwierdzi¢ w modelu klasycznym obserwujemy dla mi-
nimalnego halo poczatkowy wzrost predkosci rotacji dla matych z € 0, 0.6, 1.2kpc a
nastepnie dla wigkszych 2z spadek predkosci rotacji poréwnywalny z rekonstrukeja
dla modelu dyskowego. Natomiast dla modelu klasycznego z maksymalnym halo
obserwujemy staty spadek predkosci rotacji ktorego gradient jest zbyt maty by
wyjasni¢ wartosci obserwowalne. W modelu dyskowym natomiast (rysunek 4.3 c
i d) obserwujemy staty spadek wartosci predkosci rotacji wraz ze wzrostem z, a
gradient spadku predkosci rotacji odpowiada warto$ciom mierzonym. Usrednione
wartosci gradientu predkosci rotacji dla modelu klasycznego i dyskowego znalezé
mozna w tabeli 4.1.
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Rysunek 4.4: Wertykalny gradient predkosci dla galaktyk NGC 2403 i NGC 5775 [23]. Po lewej stronie: czarne
punkty — krzywa rotacji NGC 2403 wraz z niepewnosciami pomiarowymi, otwarte punkty — krzywa rotacji gazu
dla z ~ 3kpc wraz z niepweno$ciami pomiarowymi [11], linie cigglte — przewidywanie modelu dyskowego dla
z = 0.6,1.2,1.8,2.4,3.0kpc. Po prawej stronie od géry linia ciagte mierzona krzywa rotacji dla galaktyki NGC
5775 [18], dalej rekonstruowane na podstawie modelu dyskowego krzywe rotacji dla z = 0.6,1.2,1.8,2.4, 3.0, 3.6kpc.

Na rysunku 4.4 przedstawiono przyktadowe zmiany wartosci predkosci rotacji
wraz 7z wzrostem wysokosci poruszajacego sie gazu ponad ptaszczyzna dysku z
dla galaktyk NGC 2403 i NGC 5775. Otrzymane na podstawie zaproponowane-
go modelu gradienty predkosci rotacji dla tych galaktyk zgadzaja si¢ w zakresie
niepewnosci z mierzonymi wartosciami gradientéw predkosci.

Dla galaktyk NGC 4302, NGC 5775 i NGC 891 wyznaczone zostaly na pod-
stawie modelu balistycznego wertykalne gradienty predkosci rotacji. Wynosza one

odpowiednio dla Drogi Mlecznej: -15 +4 jk—’;; [26], NGC 891: 1 - 2 jk—gjc (13, 14],
NGC 4302: -4 22 [14], NGC 5775 1 ;2% [14].

Na podstawie wyznaczonych wertykalnych gradientéw predkosci ktoére zebrano
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w tabeli 4.1 mozna stwierdzi¢, ze sg one w granicach niepewnosci zgodne z warto-
Sciami zmierzonymi eksperymentalnie. Poréwnanie natomiast wartos$ci gradientu
predkosci rotacji z wyliczeniami na podstawie modelu balistycznego korzystaja-
cego z klasycznego podejscia do rekonstrukeji dynamiki galaktyk spiralnych daja
wartosci znacznie zanizone. W przedstawionym podejsciu do problemu rekonstruk-
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Rysunek 4.5: Wertykalny gradient predkosei dla galaktyk Drogi Mlecznej, NGC 891, NGC 4302, NGC 4559 [22]

cji wertykalnych gradientéow predkosci rotacji galaktyk spiralnych podstawowym
zatozeniem byto korzystanie jedynie z rozkladu materii w dysku otrzymanego w
modelu infinitezymalnie cienkiego dysku. Na podstawie zaprezentowanego modelu
udato si¢ zrekonstruowac¢ wertykalny gradient predkosci ktorego wartosci sg zbiezne
z mierzonymi wielkosciami. Podejscie przedstawione w powyzszym rozdziale po-
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kazuje, iz motywacje zastosowania opisu dyskowego przedstawione w rozdziale 4.1
daja poprawne w granicach niepewnosci pomiarowych wartosci teoretyczne. Uka-
zuje ono rownoczesnie, ze rozszerzenia modelu dyskowego o sktadowa azymutalng
z nie tylko w prosty sposob odtwarza fenomenologiczne réwnania wykorzystywa-
ne przez obserwatoréw (4.5), ale pozwala poprawnie opisa¢ obserwowany fenomen
dynamiki galaktyk spiralnych.

W prezentowanym podejsciu uwidacznia si¢ rownoczes$nie problem rekonstruk-
¢ji dynamicznych wlasnosci galaktyk spiralnych w podejsciu klasycznym. Wpraw-
dzie dostepna duza przestrzen parametréow dopasowania pozwala z dowolna do-
ktadnoscig odtworzy¢ krzywa rotacji dysku, jednak duza ilos¢ zatozen dotyczacych
rozktadu masy w galaktyce spiralnej stanowi silne ograniczenie w rekonstrukcji in-
nych dynamicznych obserwacji w galaktykach spiralnych. Podejécie klasyczne nie
odtwarza wiec poprawnie rozwazanego gradientu predkosci rotacji ze wzgledu na
uzycie niewtasciwej symetrii w rozwazaniach dynamicznych zachowania si¢ gazu w
dysku.
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nazwa Droga Mleczna) NGC 891 | NGC 2403 | NGC 4559 |NGC 4302 [NGC 5775
odlegtos¢ [Mpc| 9.5 3,24 9,7 16,8 24,8
Masa [10'0M] 11,2 5,22 4,82 5,05 9,65
Obserwowany  wertykalny 222 46 4 -17,5 £59 B 12 ¢ -10 P 31 198 B | -8 x4 F
gradient predkosci FWML

Zakres obserwacji z [kpc] | (0.22, 2.62) A | (1.2, 4.8) B | (0.4, 2.4) C | (0.2, 4) 0 (0.4, 2.4) E [(1.2, 3.6) &
Zakres obserwacji r [kpc] (3,8) 4 [(4.02, 7.03) F[(4.02, 7.03) € |(1.3,19.7) P | (2.5,6) F | (0,12) E
Wryliczone wertykalny gra- | -21,3 4,2 -19,9 £3 -10 4 71,2424 |-227484 | -12 £4.3
dient predkosci Fﬁﬁn_

Tabela 4.1: W tabeli zebrano wyniki dla przebadanych galaktyk metoda cienkiego dysku o skonczonej grubosci. W wierszach: odlegtosé¢, obserwowany wertyklany
gradient predkosci, zakres obserwacji z i zakres obserwacji r przedstawiono dane na podstawie obserwacyjne wykorzystane w dalszej analizie. W wierszach: masa,
wyliczony gradient predkosci przedstawiono podsumowanie otrzymanych wynikéw na podstawie modelu dyskowego o skoriczonej grubosci. Referencje do prac z
ktérych zaczerpnigto dane obserwacyjne: 4 — [26], B — [13, 14], € - [11], P - [1], F - [14].
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Rozdziat 5
Dyskusja otrzymanych wynikow

Dla badanych galaktyk spiralnych zastosowano model dyskowy w celu wyja-
$nienia istniejacych obserwacji dynamicznych w szczegdlnosci krzywej rotacji oraz
wertykalnego gradientu predkosci rotacji galaktyk spiralnych. Jak pokazuja przed-
stawione w rozdziatach 3,4 galaktyki NGC 891, NGC 2403, NGC 4559, Droga
Mleczna, istnieje mozliwos¢ zrekonstruowania zarowno krzywej rotacji, gestosci
powierzchniowej dysku galaktyki gtadko zszytej z mierzonymi wartosciami rozkta-
du gazu w galaktyce jak i wertykalnego rozktadu predkosci rotacji. Wszystkie te
wielkosci w granicy niepewnosci pomiarowej zgadzajg si¢ z danymi obserwacyjny-
mi.

W przypadku galaktyk NGC 4302 i NGC 5775 nie ma dostepnych danych
powierzchniowego rozktadu gestosci gazu w dysku. Uniemozliwia to zastosowanie
modelu infinitezymalnego dysku prezentowanego w rozdziale 3. Nie stanowi to
jednak przeciwwskazan w zastosowaniu modelu dyskowego do zrekonstruowania
wertykalnego gradientu predkosci. Na podstawie tak zrekonstruowanych wielkosci
mozna wyznaczy¢ mase catkowita mierzonych galaktyk (patrz tab. 4.1). Z powo-
du jednak niemoznosci oszacowania ilosci niepromieniujgcej materii barionowej w
omawianych galaktykach wyznaczanie stosunku masa-jasno$¢ wydaje si¢ nieuza-
sadnione. Wyznaczanie stosunku masa jasnos¢ bez mozliwosci uwzglednienia gazu
moze dla badanych obiektéw prowadzi¢ do zawyzenia wartosci masa-jasnosé, jak to
obserwujemy, np. dla galaktyk UGC 6446, NGC 4559, NGC 6946 jak to przedsta-
wiono w tabeli A.1. Warto$¢ masa-jasnos¢ dla galaktyk NGC 4302 i NGC 5775 nie
niesie wiec obecnie zadnych istotnych informacji gdyz dopdki nie znana bedzie ilosé
gazu w tych obiektach nie da ona istotnej odpowiedzi na pytanie czy dla obiektow
tych mozna moéwi¢ o konieczno$ci istnienia halo ciemnej materii. Na podstawie
przeprowadzonych do tej pory badan nie ma koniecznosci wprowadzania ciemnej
materii dla galaktyk NGC 4302 i NGC 5775 w mierzonym zakresie gdyz dostepne
dynamiczne dane obserwacyjne mozna wyjasni¢ przy pomocy modelu dyskowego
o skonczonej grubosci.
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Dla galaktyk NGC 1365, NGC 4736, NGC 6946, NGC 7793 i UGC 6446 do-
stepne sa natomiast jedynie dane pozwalajace zrekonstruowaé krzywsg rotacji. Nie
ma mozliwosci zweryfikowania otrzymanych w ten sposéb wynikéw przy wykorzy-
staniu wertykalnego gradientu predkosci. Jakkolwiek dla omawianych obiektéw nie
istnieje mozliwos¢ zweryfikowania otrzymanych wynikow za pomoca innych dyna-
micznych danych obserwacyjnych nalezy stwierdzi¢, iz mierzone warto$ci masa-
jasno$¢ nie sg wartosciami duzymi i mozna je wyjasni¢ przy pomocy obecnie do-
stepnych modeli ewolucji populacji gwiazd w galaktykach spiralnych. Dla galaktyk
UGC 6446, NGC 6496, NGC 4559 widoczny jest wyrazny spadek wartosci stosun-
ku masa- jasnos¢ po uwzglednieniu niepromenujacych sktadowych pochodzenia
barionowego w bilansie masy tych obiektow.

Jak zauwazono juz wczesniej dla galaktyki Drogi Mlecznej istnieje mozliwos¢
zrekonstruowania na podstawie danych obserwacyjnych zaréwno krzywej rotacji
jak 1 wertykalnego gradientu predkosci korzystajac z danych pomiarowych zarow-
no gestosci gazu w dysku jak i rotacji gwiazd i gazu powyzej dysku, dajacej dobre
pomiary wertykalnego gradientu predkosci. Ze wzgledu jednak na prowadzenie po-
miaréw z wewnatrz Galaktyki nie istnieje mozliwo$¢ pomiaru jasnosci catkowitej
ani radialnego rozktadu jasnosci dysku dla Drogi Mlecznej. Powoduje to niemoz-
liwo$¢ wyznaczenia stosunku masa-jasnos¢ dla Drogi Mlecznej i analizy czy w
badanej Galaktyce wystepuje koniecznos¢ wprowadzenia hala ciemnej materii dla
mierzonych odlegtosci od centrum. Na podstawie jednak testu sferycznosci oraz
zadowalajacej rekonstrukcji pomiaréw dynamicznych przy wykorzystaniu modelu
dyskowego mozna przyjac, ze jakkolwiek nie da sie ostatecznie zweryfikowac hipo-
tezy o istnieniu halo ciemnej materii w Drodze Mlecznej, halo takie z pewnoscia
nie odgrywa istotnej roli w dynamice Galaktyki dla promieni dla ktérych znana
jest krzywa rotacji.

Wazne jest zauwazenie,iz przedstawiony w dodatku A klasyczny model zawie-
ra a priori zalozenie, ze galaktyka spiralna jest uktadem sferycznie symetrycznym,
gestos¢é materii w dysku jest proporcjonalna do zmiany jasnosci dysku i tak jak
jasno$¢ spada eksponencjalnie z promieniem. Nalezy uznac, ze te zalozenia sg pod-
stawowym ograniczeniem przedstawionego modelu klasycznego. Wprawdzie da si¢
przy pomocy tego modelu opisa¢ dynamike galaktyk spiralnych jednak wymaga to
dodatkowego zalozenia o istnieniu halo ciemnej materii. Ten dodatkowy kompo-
nent daje swobode dopasowania do modelu parametréw halo zwigzanych jedynie
z danymi dynamicznymi i to jedynie w sposéb posredni. Na podstawie prowadzo-
nych badan mozna stwierdzi¢, iz zastosowanie modelu klasycznego daje wprawdzie
mozliwos¢ rekonstruowania krzywej rotacji jednak prowadzi to do btednej rekon-
strukcji wertykalnego gradientu predkosci jak to przedstawiano w rozdziale 4 tab.
4.1.

Sami tworcy podejscia klasycznego, zaktadajacego a priori istnienie halo ciem-
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nej zimnej materii pisali: "One of the striking conclusion from this models is that
the relative contribution of the disk and the halo to the interior mass and circular
speed at Ry are very uncertian. ... This degenarecy between the disk and halo
parameters has to be resolved by bringing other observation or dynamical argu-
ment to bear,” (Jednym z uderzajacych wnioskéw tego modelu jest to, iz wzgledny
udziat sktadowej dyskowej i halo w masie i predkosci gwiazd w odlegtosci Ry od
centrum jest bardzo niepewne. ... Ta degeneracja pomiedzy parametrami dysku i
halo musi by¢ rozwigzana przez dostarczenie nowe obserwacje lub modeli dyna-
micznych - ttumaczenie Autor) [str. 116 Binney et. al ”Galactic Dymanics” [19]].
Prezentowane w rozdziatach 3, 4 wyniki pokazuja, iz uzywanie modelu dyskowego
wydaje sie by¢ takim nowym modelem dynamicznym ktéry daje wyniki zgodne
z obserwacjami mierzonych wartosci predkosci rotacji i mierzonego rozktadu gazu
powierzchniowego nie stojacych w sprzecznosci z istniejacymi modelami ewolucji
gwiazd w galaktykach spiralnych co prezentuje wartosci globalnego wspotczynni-
ka masa-jasnos¢ prezentowana w tab. 3.1. Rownocze$nie model dyskowy daje sie
prosto zastosowaé¢ do wyjasnienia nowych dynamicznych danych obserwacyjnych
wertykalnego gradientu predkosci, a nawet do wyjasniania pomiaréw gradientéw
predkosci dla przypadkéw w ktérych nie da sie bezposrednio zastosowaé¢ modelu
cienkiego dysku.
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Rozdziat 6

Podsumowanie 1 wnioski

W niniejszej pracy korzystajac z pomiaréw dynamicznych wtasnosci dyskow ga-
laktyk spiralnych oraz bezposrednich pomiarow gestosci gazu w dyskach galaktyk,
przy wykorzystaniu modelu dyskowego galaktyk spiralnych znaleziono rozktady
gestosci dla 11 galaktyk spiralnych. Otrzymane wielkosci w modelu infinizetymal-
nego dysku z wystarczajaca doktadnoscig wyjasniaja obserwowane krzywe rotacji
dla badanych galaktyk.

Korzystajac z dostepnych danych obserwacyjnych mozna stwierdzi¢, iz nie ist-
nieje bezposrednia potrzeba wprowadzania ciemnej zimnej materii w celu wyjasnie-
nia dynamiki badanych galaktyk. W opinii autora podejscie do problemu dynamiki
galaktyk spiralnych prezentowane w tej pracy czyni zados¢ warunkom programu
badania dynamiki galaktyk zakreslonemu przez Binney et. al ” Galactic Dymanics”
[str. 116 [19]]: ”Jedna z porazajacych konkluzji tego modelu jest to ,iz wzgledny
udziat sktadowej dyskowej i halo w masie i predkosci gwiazd w odlegtosci Ry od
centrum jest bardzo niepewne. ... Ta degeneracja pomiedzy parametrami dysku
i halo musi by¢ rozwiazana przez dostarczenie nowe obserwacje lub modeli dy-
namicznych . Na podstawie prowadzonych badan mozna stwierdzi¢ bezposrednio,
iz zastosowanie modelu dyskowego w badaniu dynamiki galaktyk zarowno wyma-
ga dostarczenia nowych danych obserwacyjnych - pomiar gestosci pytu i gazu w
dysku, jak i nowego modelu dynamicznego - modelu dyskowego uzgodnionego z
mierzonymi gestosciami dysku przy pomocy metody iteracyjne;j.

Przedstawiono takze w powyzszej pracy rozszerzenie modelu infinitezymalnego
dysku w celu opisania rotacji materii w galaktyce powyzej i ponizej ptaszczy-
zny dysku. W analizowanym modelu zakladano, iz gesto$¢ materii w galaktyce
spiralnej opisywana jest w sposob przedstawiony w rozdziale 3. Podstawy takie-
go podejscia podano w rozdziale 4.2. Na podstawie tak zdefiniowanego modelu
skonczonego cienkiego dysku odtworzono gradient predkosci rotacji galaktyk spi-
ralnych dla 6 galaktyk spiralnych. Otrzymane wyniki pozwalaja odtworzy¢ nie
tylko krzywa rotacji, ale takze jej gradient wraz z rosnaca odlegtoscig od dysku
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w zgodzie z danymi obserwacyjnymi. Nalezy tu zauwazy¢, iz mozliwosci takiej nie
daje rekonstrukcja gradientu predkosci na podstawie rozktadu gestosci w galak-
tykach spiralnych otrzymana w podejsciu klasycznym prezentowanym w rozdziale
A. Prezentowane wiec w rozdziale 4 wyniki daja podstawe do stwierdzenia, ze
model dyskowy prezentowany w powyzszej pracy nie tyle daje wyniki réwnie do-
bre jak model klasyczny co pozwala wyjasni¢ wicksza ilo$é¢ zjawisk dynamicznych
wystepujacych w galaktykach spiralnych.
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Dodatek A

Klasyczny model dynamiki galaktyki
spiralne;.

W klasycznym podejsciu do dynamiki galaktyk spiralnych przesledzimy meto-
dologie analizy krzywej jasnosci i krzywej rotacji w galakatykach spiralnych przyj-
mujac zalozenie, iz sg one zdominowane przez ciemng zimng niebarionowa materie.
Na wstepie przyjmuje sie, iz galaktyki spiralne rozpatrywane beda w uproszczo-
nym modelu, w ktérym zaltozy¢ mozna, ze galaktyka spiralna jest sferycznie syme-
trycznym obiektem zdominowanym przez grawitacje Newtonowska, zbudowanym z
nastepujacych komponentéw: dysku, zgrubienia centralnego, halo ciemnej materii.

Zaktada si¢ dodatkowo, ze kazdy z komponentéw, z wyjatkiem hala ciemnej
zimnej materii posiada niezalezny od miejsca wspétezynnik masa-jasnoéé Y *

Model ograniczony jest przez dopasowanie do tak postulowanego modelu na-
stepujacego zestawu danych obserwacyjnych - w prezentowanym przez nas przy-
ktadzie ograniczymy sie do przypadku Drogi Mlecznej, gdyz dla niej dostepne jest
najwiecej danych obserwacyjnych:

* krzywa rotacji v.(R)

* state Oorta

* lokalna gestos¢ powierzchniowa w okolicach Storica 3 1(Rp) 2
* dyspersje predkosci w przedziale Baade’ego

* catkowitg mase Galaktyki w odlegtosci 100 kpc od centrum

13 — oznacza tu skrét badz numer odpowiadajacy konkretnemu komponentowi galakatyki

2%, 1 — oznacza, iz mozna znalezé gesto$é lokalng gesto$é powierzchniowa galaktyki rozpa-
trujac obszar 1,1 kpc wokot Stonca. Dla galaktyk innych niz Droga Mleczna przyjmuje sie, iz w
odleglosci Ry od centrum Galaktyki, dla ktérej nie obserwujemy krzywej blasku gestos¢ materii
Mg
pc? *

barionowej wynosi 0
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* odlegtos¢ Stonca od centrum Galaktyki — Ry = 8kpc

Rozwazmy kolejno sktadowe z ktoérych zbudowany jest model Galaktyki.

A.1 Zgrubienie centralne

Zaktada sig, ze zgrubienie centralne opisane jest dwukomponentowym modelem
sferycznym ktorego gesto$¢ wyraza sie wzorem:

m

—a
(R, 2) = pro () e~ /T (A.1)
Qp
gdzie m:

m = \/R*+ 2%/q¢? (A.2)

Dla ¢, < 1 jest to splaszczony, sferoidalny obiekt ktorego gestosé spada wy-
ktadniczo i ograniczona jest do promienia r,. Potencjat takiego rozktadu gestosci
wylicza sie z rOwnania:

(R, z) = —27TG17_62 (w(OO)smle—aOe ” pim) dT)

€ 200 (r4ad)\/T+
(A.3)
gdzie:
e = J1—¢ (A4)
_ m m T —m2/r§ 2
(m) pbo/o <Gb> e dm (A.5)

Obserwacje w bliskiej podczerwieni wskazuja [19], ze dla Drogi Mlecznej trzy
parametry w tym réwnaniu majg wartos¢ a, = 1.8, pyo = 0.6, 1, = 1.9kpc i ze bez
straty ogo6lnosci rozwigzania mozemy przyjac a, = 1.

A.2 Halo ciemnej materii

W celu rekonstrukeji rozktadu gestosci ciemnego zimnego halo model dwu-
komponentowy sferyczny z rozdzialu A.1 modyfikuje sie do postaci modelu wy-
ktadniczego sptaszczone halo, poprzez rozwiniecie rownania A.1 w szereg. Mozna
pokazad[19], ze profil gestosci tego sktadnika galaktyki spiralnej przyjmuje postaé:

m\ —%hr m\ @r—Bn
(R, 2) = pro () (1+) (A.6)

Qp
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wartos¢ m zdefiniowana jest analogiczne jak w rownaniu A.1 gdzie odpowiednie
sktadowe z indeksem b nalezy zastapi¢ indeksem h. Potencjat w tym réwnaniu moze
by¢ wyliczony analogicznie jak we wzorze A.3.

Obserwacje nie daja zadnych przestanek do wyznaczenia wartosci wspotezynni-
kOw pro, an, o, Br, qn. Wielkosci te moga wiec by¢ tylko wyznaczone z dopasowania
do danych dynamicznych.

Na podstawie danych uzytych przez Binney & Tremaine [19] wyciaga wniosek,
iz zmiana warto$¢ ¢, ma maty wptyw na jako$¢ dopasowania dlatego przyjmuja
jej warto$¢ dla Drogi Mlecznej jako stata wynoszaca ¢, = 0.8.

A.3 Dysk

W tym miejscu nalezy zaznaczy¢, iz w klasycznym podejsciu dysk galaktyki
dzielony jest na dwa subsystemy tak zwany cienki dysk — zbudowany gtéownie z
gwiazd, ktory rozciaga si¢ do wysokosci okoto 1kpc od ptaszcezyzny galaktyki
i gruby dysk — zbudowany gtéwnie z materii miedzygwiazdowej (ISM) rozciagajacy
sie znacznie dalej do odlegtosci kiloparsekow od plaszezyzny galaktyki [19].

A.3.1 Cienki dysk

Przyjmuje sie, ze gesto$¢ materii w dysku galaktyki spada eksponencjalnie z
promieniem R, natomiast zmiane gestosci wraz z odlegtoscig od plaszczyzny dysku
opisa¢ mozna jako sume dwoch eksponent. Matematycznie zaleznosé gestosci dysku
mozna opisa¢ réwnaniem:

R.2) = 3 e F/Ra (O‘O jel/z0 . X |z/n> AT
pa(R, 2) € 22’06 + 2216 (A.7)

gdzie ap + a1 = 1, Xy jest centralna gesto$cia powierzchniowa, a R, jest skalg
dtugosci dysku. Autorzy przyjmuja zo = 0.3kpc i z; = 1kpce jako sktadowe dwdch
populacji gwiazd. Potencjal grawitacyjny dysku dany jest réwnaniem:

4G20 o0 Q ' o ,
oy = T [ (80 g ) g
(R, 2)q Tl A G v 2

/ooo sin”! <\/12+a\/:> aKo(a/ra) (A8)

gdzie /£ = \/(z — 22+ (a £ R)? ,a Ky(z) jest funkcja Bessla drugiego rodzaju
zdefiniowana zgodnie z Binney & Tremaine [19, Apendix:C7 s.790] .
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A.3.2 Gruby dysk

Dysk utworzony przez gaz jest zdecydowanie grubszym dyskiem siegajacym
dalej od ptaszczyzny galaktyki, jak i bardziej rozleglym radialnie. W przypadku
Drogi Mlecznej wystepuje "dziura” w odleglosci ok. 4kpc od centrum Galaktyki.
Obserwacja te mozna dobrze opisa¢ przyjmujac rozktad gestosci grubego dysku:

po(R,2) = e (-R L |Z|> (A.9)

gdzie R, = 4kpc i z; = 80pc natomiast parametry ¥, i R, powigzane sg z réw-

naniem A.7 poprzez zalozenie ze R, = 2R, natomiast ¥, odpowiada za 25%

catkowitej gestosci powierzchniowej w odleglosci Ry od centrum Galaktyki.
Potencjal opasywany przez rownanie A.9 mozna wyznaczy¢ z zalezno$ci:

_ G+R/\/_] (o —R)/V-] [ RE(R)
(R, z), 2\/_G/ Vv vl m (A.10)

Jak wida¢ z powyzszych rozwazan w modelu czterokomponentowym rozpa-
trywanym w rozdziatach A.1 do A.3 istnieje wolna przestrzen pieciu parametréw
ciemnego halo (ppo, an, an, Bn, qr), ktérej nie mozna znalezé bezposrednio z ob-
serwacji astronomicznych, natomiast musi ona zosta¢ wyznaczona na podstawie
obserwacji dynamicznych galaktyki, czyli dopasowania ich do obserwowanej krzy-
wej rotacji. Jak mozna zauwazy istnieje szeroki zakres parametréw ktore dadza
sie dopasowa¢é do obserwowanych danych. Autorzy zwracaja uwage ,iz najbardziej
znaczacym parametrem do wyznaczenia jest warto$¢ Ry, w Binney & Tremaine
[19, §1.1.2 s.11] mozna znalezé oszacowanie tego parametru pomiedzy 2 a 3kpc
(jakkolwiek spotyka sie w literaturze wartosci mniejsze [39]). Jesli warto$é Ry jest
blizsza nizszej wartosci dominujacym sktadnikiem dla odlegtosci rzedu odlegtosci
Stonca od centrum Galaktyki jest dysk, natomiast jesli parametr ten jest blizszy
gbérnej wartosci tego oszacowania dominujacym sktadnikiem w catym zakresie R
jest halo ciemnej materii. Wyniki zastosowania tego modelu do dostepnych danych
o ktérych mowa na stronie 47 zaprezentowane sa w tabeli A.1.

Na podstawie danych zebranych w tabeli A.1 wida¢, ze réznica masy halo ciem-
nej materii w zaleznosci od modelu nie rézni sie znaczaco dla odlegtosci 100kpc.
Wynika to z zastosowania warunkéw brzegowych, o ktorych byta mowa na str. 47.

Widoczne jest natomiast istotna zmiana w sktadowych zrekonstruowanej krzy-
wej rotacji zaprezentowanej na rys. A.1. Nalezy zwroci¢ uwage, ze dowolnosé do-
boru warunkéw brzegowych dopasowania w klasycznym modelu daje mozliwosci,
w ktérych dynamike rotacji mozna wyjasni¢ odwotujac si¢ do dominujacej roli hala
ciemnej materii w caltym dysku (Model II) jak i istotnego wplywu halo ciemne;
materii jedynie na brzegach obserwowanego dysku (Model II).
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Parametr Model I Model 11
Ry/kpc 2 3.2
(Za+%,)/Mepc=2 | 1905 536
pro/Mopc™3 0.427 0.3
pno/Mepc™? 0.711 0.266
Qp -2 1.63
B 2.96 2.17
ap/kpe 3.83 1.9
My/10"Mg 5.13 4.16
M,/10"Mg 0.518 0.364
My, <108pe/101Mo 2.81 5.23
My, <100kpe/ 10" Mo 60 55.9
ve(Ry)/kms1 520 494
fo 0.05 0.04
fa 0.60 0.33
fn 0.35 0.63

Tabela A.1: W obu modelach Binney & Tremaine [19] przyjmuje ze 0.753(Ro) gestosci powierzchniowej w od-
legtosci Stonica odpowiedzialne sa gwiazdy, z czego 0.05X(Rp) to gwiazdy w grubym dysku natomiast gaz i pyt
odpowiadaja za 0.25%5(Rg) gestosci powierzchniowej. Cienki i gruby dysk maja ten sama skale dlugosci R4, nato-
miast dysk gazowy ma skalg dlugosci dwa razy wieksza i dziure w odleglosci 4kpc od centrum galaktyki. Grubosci
dyskéw wynoszg odpowiednio: zo = 300pc, z1 = 1kpc, zg = 80pc. W obu modelach parametry zgrubienia central-
nego wynosza ap = lkpc, ap = 1.8, 1, = lkpe, qp = 0.6, natomiast dla halo ciemnej materii parametr g, przyjmuje
wartosé 0.8. Wielko$é ve(Ro) jest predkoscig ucieczki dla obiektéw potozonych w okolicach Stonca. Natomiast
wielkosci fy, fq, frn to odpowiednio czesci sity jaka oddzialuje na obiekty znajdujace siec w okolicach Storica ,ktora
dla obu modeli przyjeto Ry = 8kpc.

Zmiany widoczne w masie dysku Galaktyki nalezy raczej przypisa¢ pewnej
”dowolnosci,, w doborze parametréw wyjsciowych w dopasowaniu modelu do da-
nych obserwacyjnych. Zaczynajac dopasowywanie danych do czterokomponentowe-
go modelu mozna otrzymac¢ rownie dobre dopasowanie dla réznych parametrow.
Problem tej degeneracji modelu zostal dostrzezony takze przez Binney & Tremaine
[19]. Autor proponuje rozwiazanie tego problemu poprzez uwzglednienie dodatko-
wych danych obserwacyjnych czyli zastapienie modelu w ktérym rozwazamy nie
zgrubienie centralne w Galaktyce, lecz poprzeczki (bar). Jakkolwiek wprowadze-
nie tego dodatkowego zestawu danych moze usuna¢ degeneracje dopasowania w
przypadku naszej Galaktyki nie daje si¢ tej metody tatwo zastosowaé do innych
galaktyk spiralnych w ktérych nie jest obserwowana poprzeczka lub co gorsza nie
dato si¢ wyraznie wyr6zni¢ zgrubienia centralnego. Warto w tym miejscu zazna-
czy¢, iz proponowany jako klasyczny model opisujacy dynamike galaktyki spiralnej
wydaje si¢ by¢ zbyt "bogaty,, jak na dost¢pne dane. Dowolno$¢ w dopasowaniu da-
nych obserwacyjnych w duzej mierze wynika z wprowadzenia do modelu a priori
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Rysunek A.1: Ciagla krzywa przedstawia rekonstrukcje krzywej rotacji Galaktyki.Sktadowe odpowiadajace za
konkretne sktadowe opisane sa przy pomocy litej, odpowiednio: H - halo ciemnej materii, D - dysk (wszystkie
sktadowe dysku - cienki dysk, gruby dysk, dysk gazowy), B - zgrubienie centralne. Po lewej przedstawiono wyniki
dla Modelu I, po prawej przedstawiono wyniki dla Modelu II.

halo ciemnej materii, ktore nie jest ograniczone zadnymi obserwacjami z wyjatkiem
posrednich danych dynamicznych.

Mimo tych niedogodno$ci model dynamiki galaktyk spiralnych jest powszechnie
uwazany za klasyczne podejscie przy rekonstrukeji takich obserwowanych wielkosci
dynamicznych w galaktykach spiralnych jak krzywa rotacji czy predkosci bariono-
wych obiektéw halo (gwiazdy, mgtawice kuliste, galaktyki kartowate). Podejscie
klasyczne do problemu dynamiki galaktyk spiralnych mozna znalez¢ u wielu au-
toréw, np. Sofue & Tremaine [41], Gentile et. al [12], Marc et. al [38] ,Walter &
Binney [8]. Nalezy jednak zaznaczy¢, iz w swych pracach wspolezesnie autorzy
zazwyczaj nie poshiguja sie ogdlnym wyrazeniem na gesto$é ciemnej materii wy-
razonym wzorem A.6, ale jego szczegdlna forma zwana modelem NFW [Navarro,
Frenk, White: 30] gdzie parametry a4 i 35, przyjmuja odpowiednio wartosci 11 3.
Dzigki temu zalozeniu halo ciemnej zimnej materii opisuje si¢ zaleznoscia:

= () (1+2)

h ap

(A.11)

Zaweza to przestrzen parametrow py, ap, qn do trzech wielkosci, co znacznie utatwia
fitowanie do danych obserwacyjnych.
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Spis rysunkow

1.1

2.1

2.2

2.3

Galaktyka Andromedy (M31) obraz: gérna - gwiazdy i gaz, dot lewy
- gwiazdy, dot prawy - gaz [hitp : //www.spitzer.caltech.edu] . . . .

Przyktadowe profile gestosci powierzchniowej oy, 09, 03 - gérny wy-
kres; krzywe rotacji Vi, Vs, V3 - srodkowy wykres; zrekonstruowane
profile gestosci w modelu sferycznym dla duzych r - dolny wykres.
Nalezy zwréci¢ szczegdlng uwage na to, iz na podstawie stosunko-
wo podobnych profili gestosci w modelu dyskowym mozna otrzymac
krzywe rotacji posiadajace dowolny znak i gradient predkosci.

[35] Pomiary oraz dopasowanie krzywej rotacji dla M31 - gérny wy-
kres; rekonstrukcja gestosci masy o(r) oraz M (r) dla M31 - $rod-
kowy i dolny wykres odpowiednio prawy, lewy. Nalezy zauwazy¢
iz na podstawie modelu sferycznego otrzymujemy ujemne gestosci
masy o(r) dla réznych wartosdci r zaréwno w wewnetrznych jak i
zewnetrznych czesciach dysku. . . . . . . o000

Pomiary krzywej rotacji M31 na podstawie danych [40] - gérny wy-
kres; powtérzona za [35] rekonstrukcja gestosci masy w dysku w
modelu sferycznie symetrycznym - érodkowy i dolny wykres odpo-
wiedniodla catego zakresu ridlar € [16, 18](kpc) (niebieskie punkty
oznaczaja wartosci r dla ktérych znana jest predkosé rotacji). Przed-
stawione wykresy pokazuja, ze dla wartosci r dla ktorych mierzona
jest predkos¢ rotacji rekonstrukcja gestosci daje wartosci ujemne.
Poréwnujac to z rys. 2.2 nalezy stwierdzi¢, iz jako$¢ i ilos¢ dopaso-
wywanych danych nie odgrywaja znaczacej roli. Otrzymane ujemne
wartosci p(r) nalezy utozsamiaé bezposrednio zastosowanym mode-
lem. . . . ..
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3.1  Wyniki rekonstrukeji krzywych rotacji dla galaktyki NGC 4736. [21]
Wiersz: a - mierzona krzywa rotacji (punkty) wraz z rekonstruowa-
na na podstawie modelu krzywa rotacji (linia ciagta), b - rozktad
gestosci dysku galaktyki; linia ciagglta oznaczono zrekonstruowany
rozkltad materii na podstawia modelu, (otwarte kolo) - mierzone
wartosci gestosci powierzchniowej HI 4+ He, wartosci mierzonej ja-
snosci powierzchniowej dysku oznaczone sa punktami: (kwadrato-
wymi) - V-zakres, (trojkatnymi) - I-zakres, (okragtymi) - K-zakres;
c- stosunki masa jasno$¢ w zaleznosci od promienia dla dostepnych
filtrow. . . . .

3.2 Wyniki rekonstrukeji krzywych rotacji dla galaktyki NGC 1365. [21]
Oznaczenia analogiczne jak dla rysunku 3.1. . . . . .. .. ... ..

3.3 Wyniki rekonstrukeji krzywych rotacji dla galaktyki NGC 891. [21]
Oznaczenia analogiczne jak dla rysunku 3.1. . . . . .. .. .. . ..

3.4 Wyniki rekonstrukeji krzywych rotacji dla galaktyki NGC 2403. [21]
Oznaczenia analogiczne jak dla rysunku 3.1. . . . . .. .. .. . ..

3.5 Wyniki rekonstrukeji krzywych rotacji dla galaktyki NGC 4559. [21]
Oznaczenia analogiczne jak dla rysunku 3.1. . . . . . . .. .. . ..

3.6 Wyniki rekonstrukeji krzywych rotacji dla galaktyki UGC 6446. [21]
Oznaczenia analogiczne jak dla rysunku 3.1. . . . . .. .. ... ..

3.7  Wyniki rekonstrukeji krzywych rotacji dla galaktyki NGC 7793. [21]
Oznaczenia analogiczne jak dla rysunku 3.1. . . . . .. .. .. . ..

3.8 Wyniki rekonstrukeji krzywych rotacji dla galaktyki NGC 6946. [21]
Oznaczenia analogiczne jak dla rysunku 3.1. . . . . . . .. .. . ..

3.9  Wyniki rekonstrukeji krzywych rotacji dla Drogi Mlecznej. [21] Ozna-
czenia analogiczne jak dla rysunku 3.1 . . . . ... ... L.

4.1 Radio mapa galaktyki NGC 891 . . . . . . . .. ... .. ... ...

4.2 Pomiary predkosci rotacji dysku galaktyki NGC 4559 w dla ptasz-
czyzny galaktyki z=0 - cold disk i z=3,24 - anomalous gas (przyj-
mujac odlegtosé 8,519 Mpc na podstawie [10]) . . . . . . . ... ..

4.3 Rekosntrukcja wertykalnego gradient predkosci dla galaktyki Drogi
Mlecznej [22], odpowiednia na rysunku a) w modelu minimalnego
halo (otwarte okregi - punkty pomiarowe; linie - predkosci rotacji
dla Az = 0,6kpc), b) modelu maksymalnego halo (otwarte okregi
- punkty pomiarowe; linie - predkosci rotacji dla Az = 0, 6kpc), c)
symulacji ruchu gwiazd w modelu dyskowym po orbitach kotowych
(otwarte okregi - punkty pomiarowe; punkty - usrednione wartosci
symulacji), d) analitycznego modelu dyskowego (linie - predkosci
rotacji dla Az = 0,6kpe). . . . . . ..o



4.4  Wertykalny gradient predkosci dla galaktyk NGC 2403 i NGC 5775
[23]. Po lewej stromie: czarne punkty — krzywa rotacji NGC 2403
wraz z niepewnosciami pomiarowymi, otwarte punkty — krzywa ro-
tacji gazu dla z &~ 3kpc wraz z niepwenosciami pomiarowymi [11], li-
nie ciggte — przewidywanie modelu dyskowego dla z = 0.6, 1.2,1.8,2.4, 3.0kpc.
Po prawej stronie od géry linia cigglte mierzona krzywa rotacji dla
galaktyki NGC 5775 [18], dalej rekonstruowane na podstawie mo-
delu dyskowego krzywe rotacji dla z = 0.6,1.2,1.8,2.4,3.0,3.6kpc . . 37
4.5 Wertykalny gradient predkosci dla galaktyk Drogi Mlecznej, NGC
891, NGC 4302, NGC 4559 [22] . . . . . . ... ... .. ... ... 38

A.1 Ciagta krzywa przedstawia rekonstrukcje krzywej rotacji Galakty-
ki.Sktadowe odpowiadajace za konkretne sktadowe opisane sg przy
pomocy litej, odpowiednio: H - halo ciemnej materii, D - dysk
(wszystkie sktadowe dysku - cienki dysk, gruby dysk, dysk gazo-
wy), B - zgrubienie centralne. Po lewej przedstawiono wyniki dla
Modelu I, po prawej przedstawiono wyniki dla Modelu II. . . . . . . 51
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Spis tabel

3.1

4.1

W tabeli przedstawiono zebrane wyniki dla galaktyk przebadanych
metoda dyskowa. W kolejnych wierszach podano podstawowe dane
obserwacyjne galaktyk: kat inklinacji, odlegtos¢, typ morfologiczny
jasnos¢ w filtrze B, mierzona warto$¢ gazu w dysku My pge, Mpy,,
zrodta pomiaréw krzywych rotacji. W wierszach podano zestawienie
otrzymanych wynikéw: mase galaktyki na podstawie modelu dysko-
wego, test sferycznosci, globalny stosunek masa - jasno$¢ dla catko-
witej masy galaktyki i po odjeciu nie$wiecacego gazu. Dla galaktyk
NGC 7793, NGC 1365, NGC 6946 otrzymano wyniki dla trzech
znanych krzywych rotacji. Dla galaktyki Drogi Mlecznej nie istniej
obserwacyjna mozliwo$¢ wyznaczenia stosunku masa - jasnos¢ gdyz
nie istnieje obserwacyjna mozliwos¢ wyznaczenia catkowitej jasnosci
Galaktyki. Referencje do prac z ktérych pochodzg dane wykorzysta-
ne w badaniach: (Ilexp=double exponential falloff), 4 - [6], & — [39],
b [33]7 B [24]7 " [16]7 “- [44]7 - [42]7 I [47]7 T [43]7 K-

[5]7 b [48]7 M [3]’ ©- [9]7 P [7]7 = [37]7 5 - [28]7 = [29]7 v [32} 30

W tabeli zebrano wyniki dla przebadanych galaktyk metoda cien-
kiego dysku o skonczonej grubosci. W wierszach: odlegto$¢, obser-
wowany wertyklany gradient predkosci, zakres obserwacji z i zakres
obserwacji r przedstawiono dane na podstawie obserwacyjne wyko-
rzystane w dalszej analizie. W wierszach: masa, wyliczony gradient
predkosci przedstawiono podsumowanie otrzymanych wynikow na
podstawie modelu dyskowego o skonczonej grubosci. Referencje do

prac z ktérych zaczerpnigto dane obserwacyjne: 4 — [26], & — [13, 14],
CoML, P - E (14 .



A.1 W obu modelach Binney & Tremaine [19] przyjmuje ze 0.75%(Rp)
gestosci powierzchniowej w odlegtosci Storica odpowiedzialne sa gwiaz-
dy, z czego 0.05%(Ry) to gwiazdy w grubym dysku natomiast gaz
i pyt odpowiadaja za 0.25%(Ry) gestosci powierzchniowej. Cienki
i gruby dysk maja ten sama skale dlugosci R;, natomiast dysk
gazowy ma skale dhugosci dwa razy wiekszg i dziure w odlegltosci
4kpc od centrum galaktyki. Grubosci dyskéw wynosza odpowiednio:
29 = 300pc, 21 = 1kpc, z, = 80pc. W obu modelach parametry zgru-
bienia centralnego wynosza a, = lkpc, oy, = 1.8, 1, = 1kpc, ¢, = 0.6,
natomiast dla halo ciemnej materii parametr ¢, przyjmuje wartos¢
0.8. Wielkosé v.(Ryp) jest predkoscia ucieczki dla obiektéw potozo-
nych w okolicach Stonica. Natomiast wielkosci f, fq, frn to odpowied-
nio czesci sity jaka oddziahuje na obiekty znajdujace sie w okolicach
Stonca ,ktéra dla obu modeli przyjeto Ry = 8kpe. . . . . . . . . ..
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