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Wstep

0.1 Niewidoczne skladniki materii

We wspolcezesnej astrofizyce problem niewidocznych sktadnikéw materii po-
jawia sie w kilku odrebnych, aczkolwiek powigzanych ze soba zagadnieniach.
Mozna je podzieli¢ ze wzgledu na skale obiektow astrofizycznych, ktérych do-
tycza. Rozpoczynajac od kosmologii, ktora zajmuje sie Wszechswiatem jako
caltoscia, poprzez zagadnienia dotyczace najwiekszych struktur we Wszech-
Swiecie jakimi sg gromady galaktyk, do mniejszych skal grup galaktyk, a kon-
czac na pojedynczych galaktykach. W §wietle obecnej wiedzy, na wszystkich
wyzej wymienionych skalach potrzeba znacznie wiecej materii, niz wynika to
z oszacowania ilosci znanych nam form materii, ktore emituja promieniowanie
elektromagnetyczne obserwowane przez nas na réznych dtugosciach fali.
Standardowy model kosmologiczny jest oparty na zalozeniu, ze Wszech-
swiat jest w duzej skali jednorodny i izotropowy, co pozwala przypisa¢ mu sto-
sunkowo prosta metryke Friedmanna-Lemaitre’a-Robertsona-Walkera, spet-
niajaca te symetrie. Funkcyjna zalezno$¢ od czasu wystepujacego w tej me-
tryce parametru skali a(t) jest powiazana na mocy réwnan Friedmanna z
iloscia materii we Wszechswiecie, opisang przez parametr gestosci materii
O, oraz z parametrem gestosci €2y, stowarzyszonym ze stalg kosmologicz-
ng A. Obecnie istnieje mozliwo$é posredniego pomiaru zaleznosci a(t) przy
wykorzystaniu odpowiednio skalibrowanych krzywych blasku supernowych
typu la jako swiec standardowych (mozliwa do wyznaczenia jest wtedy tzw.
odlegloséé jasnosciowa do poszcezegdlnych supernowych) [1, 2]. Obserwacje te
prowadza do wniosku, ze tempo ekspansji Wszech$wiata obecnie wzrasta. Za
to odkrycie Saul Perlmutter, Brian P. Schmidt oraz Adam G. Riess otrzymali
nagrode Nobla w roku 2011. Wynik ten ogranicza w konsekwencji zakres do-
zwolonych wartosci parametrow €2,,,, {24. Istnieja takze inne wielkosci obser-
wacyjne, ktore przy odpowiednich zatozeniach teoretycznych mozna powiagzaé
z wartosciami tych parametréw [3,; 4, 5]. Wazna role odgrywa tutaj analiza
mikrofalowego promieniowania tta oraz powigzana z nig analiza dwupunkto-
wej funkeji korelacji dla rozmieszczenia galaktyk na niebie (baryon acoustic



oscillation). Wykonanie globalnego dopasowania do powyzszych obserwacji,
odpowiednio zinterpretowanych, prowadzi do ustalenia Scistych wartosci pa-
rametréw modelu, w tym €, = 0.246 i Q, = 0.757 [6]. Poniewaz pierwotna
nukleosynteza pierwiastkow zadaje ograniczenie na ilo$¢ materii barionowej
), = 0.042 [6], wiekszo$¢ materii we Wszechswiecie 2, — €2, = 0.204 musi
stanowi¢ nowa, nieznana dotad, niebarionowa forma materii zwana ciemng
materig. Drugi sktadnik zwigzany z parametrem {2, jakim jest ciemna ener-
gia, nie bedzie przedmiotem tej rozprawy.

Na skali gromad galaktyk pierwsza ewidencja istnienia duzej ilo$ci nie-
widocznych sktadnikoéw materii pochodzi z pracy Zwickiego z roku 1937 [7].
Przyjmujac zatozenie, ze gromada galaktyk jest uktadem w réwnowadze me-
chanicznej, umozliwiajace skorzystanie z twierdzenia o wiriale, Zwicky wy-
znaczyl mase gromady galaktyk Coma na podstawie zmierzonych dla ga-
laktyk nalezacych do tej gromady sktadowych predkosci wzdtuz kierunku
patrzenia. Wyznaczona masa okazata sie wieksza od szacunkowej wartosci
catkowitej masy poszczegolnych galaktyk sktadowych gromady. Ta sama me-
toda zastosowana do mniejszych struktur, jakimi sa grupy galaktyk, pro-
wadzi do podobnego wniosku, ze obiekty te sa znacznie bardziej masywne
niz przypuszczano. W przypadku bogatych gromad galaktyk istnieja jesz-
cze dwie dodatkowe metody oszacowania masy. Pierwsza z nich jest oparta
o pomiary temperatury goracego gazu, znajdujacego si¢ w przestrzeni mie-
dzygalaktycznej w centrum gromady galaktyk, emitujacego promieniowanie
X. Na podstawie tych obserwacji mozna oszacowaé gtebokos¢ grawitacyjnej
studni potencjatu, w ktérej musi sie znajdowaé gaz o zmierzonych parame-
trach, aby uktad znajdowat si¢ w stanie rownowagi hydrostatycznej [8]. Druga
metoda wykorzystuje zjawisko ugiecia Swiatta w polu grawitacyjnym groma-
dy i nosi nazwe stabego soczewkowania grawitacyjnego [9]. Szersze pojecie
soczewkowania grawitacyjnego odnosi si¢ do kazdej metody, ktéra ma na ce-
lu wyciaggniecie jak najwiekszej ilosci informacji o obiekcie, w ktorego polu
grawitacyjnym swiatto jest uginane, zwanym dalej soczewka, na podstawie
analizy obrazu odpowiedniego dla danej metody zrodta Swiatta. Istnieje kilka
metod soczewkowania grawitacyjnego, ktore réznig si¢ migedzy soba skala so-
czewki oraz zrodta swiatta. W przypadku gromad galaktyk i metody stabego
soczewkowania zrodtami Swiatta sa odlegte galaktyki. Zarowno stabe soczew-
kowanie, jak i oszacowanie masy na podstawie obserwacji gorgcego gazu pro-
wadza do wniosku, ze w gromadach galaktyk znajduje si¢ wiecej materii, niz
wynika to z oszacowania masy zawartej w galaktykach sktadowych gromady
oraz w goracym gazie miedzygalaktycznym.

Na skali pojedynczych galaktyk kluczowa role dla problemu niewidocz-
nych sktadnikéw materii odgrywaja badania galaktyk spiralnych. Na pod-
stawie idei zawartej we wspomnianej juz pracy Zwickiego [7] oraz prac Very
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Rubin z lat siedemdziesiatych dwudziestego wieku [10], uksztattowal sie po-
glad, ze obserwacje charakterystycznego, ptaskiego ksztattu krzywych rotacji
galaktyk spiralnych $wiadczg o istnieniu duzej ilosci niewidocznych sktadni-
kow materii w tych galaktykach. Wigkszo$¢ materii $wiecacej znajduje sig
bowiem w centralnym obszarze galaktyki i gdyby materia ta stanowita domi-
nujacy sktadnik masy galaktyki, to badacze ci spodziewali sie zaobserwowac
keplerowskie opadanie krzywej rotacji dla duzych odlegtosci od centrum ga-
laktycznego. Obecnie w strukturze galaktyki spiralnej wyrézniamy nastepu-
jace komponenty: czes¢ centralng - bulge, dysk galaktyczny oraz sferycznie
symetryczne halo. Rozktad masy w kazdej z tych komponentow opisuje sie za
pomoca analitycznych formut z pewnymi wolnymi parametrami (przy czym
dla bulge’u oraz dysku profil gestosci jest czesto powigzany z rozktadem
jasnodci). Nastepnie dokonuje sie metoda najmniejszych kwadratéw dopa-
sowania wprowadzonych parametréw tak, aby odtworzy¢ zmierzong krzywa
rotacji. Okazuje sie, ze w wyniku takiego dopasowania najciezszym elemen-
tem jest sferycznie symetryczne halo, ktére zawiera okoto dziesieciokrotnie
wigcej masy niz materia zawarta w gwiazdach i gazie galaktycznym. Przyktad
takiego wieloparametrycznego, wspotczesnego dopasowania mozna znalez¢ w
pracy [11]. Réwnolegle do badan dynamiki galaktyk rozwijala sie teoria ich
powstawania. Pierwotny poglad stwierdzajacy, ze galaktyki powstaja w wyni-
ku grawitacyjnej ewolucji zaburzen gestosci materii barionowej we wczesnym
Wszechéwiecie musial zosta¢ zmodyfikowany. Zaburzenia gestosci materii ba-
rionowej w epoce rekombinacji mozna oszacowaé na podstawie analizy fluk-
tuacji mikrofalowego promieniowania tta i amplituda tych zaburzen ewoluuje
zbyt wolno, aby mogty powstac struktury obserwowane obecnie. Idea ciemnej
materii daje mozliwos¢ ominiecia tego problemu, poniewaz ciemna materia
praktycznie nie oddziatluje pozagrawitacyjnie z materig barionowa. Ampli-
tuda zaburzen ciemnej materii w epoce rekombinacji mogta by¢ w zwigzku
z tym wieksza od amplitudy zaburzen materii barionowej. W tym modelu
przyjmuje sig, ze sferycznie symetryczng sktadows galaktyki stanowi przede
wszystkim halo ciemnej materii, ktore wytwarza odpowiednio gteboka stud-
ni¢ potencjatu grawitacyjnego, aby materia barionowa mogta skolapsowac
tworzac struktury obserwowane obecnie. Powstawanie struktur w tym ujeciu
jest badane gtéownie za pomoca duzych, wielociatowych symulacji kompute-
rowych (np. symulacja Millenium [12]).

Wedhug obecnie przyjetego paradygmatu uwaza sie, ze niewidocznym
sktadnikiem materii na kazdej z wyzej opisanych skal jest ciemna materia
niebarionowa. Warto jednak zwrdci¢ uwage, ze jest to pewne zatozenie teo-
retyczne, ktore nie musi by¢ prawdziwe. Przyjecie istnienia ciemnej mate-



rii jako niezbednego warunku wyttumaczenia obserwacji na wybranej skali
obiektéw moze w zaden sposob nie wpltywaé na strukture i dynamike obiek-
tow o mniejszej skali. Przyktadowo przyjmowane standardowo halo ciemnej
materii wokét Galaktyki nie wpltywa w ogdle na ruch planet w Uktadzie
Stonecznym. Analogicznie, jezeli skala klasteryzacji ciemnej materii jest rze-
du $rednicy gromady galaktyk, to rozktad ciemnej materii w gromadzie nie
bedzie miat zadnego wptywu na rotacje poszczegdlnych galaktyk. Metodo-
logiczna zasada brzytwy Ockhama nakazuje poszukiwaé takiej teorii, ktéra
ttumaczy obserwacje w spos6b mozliwie najprostszy, bez odwolywania sig¢
do bytéw niekoniecznych i zbednych zatozen. Z tej perspektywy, przy braku
przekonywujacej ewidencji oddziatywan czastek ciemnej materii w ekspery-
mentach laboratoryjnych, warto jeszcze raz postawi¢ pytanie o koniecznosé
istnienia ciezkiego halo ciemnej materii niebarionowej w galaktykach spiral-
nych i sprobowaé¢ zamodelowaé¢ dynamike galaktyki bez wprowadzania tej
idei. W tym duchu Kutschera M., Bratek L., Jatocha J. i Skindzier P. roz-
wineli model globalnego dysku, ktéry ma na celu sprosta¢ temu wyzwaniu.
Poniewaz gltowna cze$¢ tej pracy poswiecona bedzie weryfikacji tego modelu,
przedstawimy pokroétce jego motywacje.

0.2 Motywacja stojgca za modelem globalnego
dysku

Model globalnego dysku jest rozwinieciem idei miedzy innymi Alana Toomre
[13], ktory rozwazal infinitezymalnie cienki, osiowosymetryczny, samograwi-
tujacy dysk. Jest to idealizacja matematyczna, ktora jednak moze poshu-
zy¢ jako przyblizony model galaktyki spiralnej, dla ktorej mozna przyjac,
ze materia jest roztozona przede wszystkim w poblizu ptaszczyzny galakty-
ki. Pierwszym powodem, dla ktorego warto razwaza¢ ten model jest fakt,
ze w sposOb naturalny pojawiaja sie¢ w nim ptlaskie krzywe rotacji nawet
w sytuacji, gdy wiekszos¢ materii znajduje sie blisko osi symetrii, co mo-
ze wskazywaé, ze pierwotna intuicja fizyczna dotyczaca przewidywania ke-
plerowskiego zachowania si¢ krzywej rotacji moze by¢ w przypadku bardzo
splaszczonych obiektow zawodna [15]. Przyczyna tego stanu rzeczy jest glo-
balno$¢ rozwazanego uktadu, ktéra wyraza sie w sposéb nastepujacy. Aby
wyznaczy¢ predkosé rotacji w pewnej odlegltosci od centrum R, w modelu dys-
kowym nalezy zna¢ globalny rozktad materii w dysku, rowniez dla odlegtosci
wiekszych niz R. Jest to cecha odrézniajaca sptaszczone rozktady materii od
uktadow sferycznie symetrycznych, dla ktérych predkosé rotacji w odlegto-
Sci R jest zdeterminowana wylacznie przez rozktad materii wewnatrz sfery o
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tym promieniu. Globalno$¢ modelu moze réwniez by¢ przyczyna niepowodze-
nia przy probie dopasowania parametrow rozktadu materii w dysku, zadane-
go analityczna funkcja powiazana z rozktadem jasnosci (np. prosty spadek
eksponencjalny). Warto takze zwréci¢ uwage, ze przettumaczenie rozkladu
jasnosci na rozktad masy wymaga znajomosci wspotczynnika masa-jasnosé
M/ L, ktéry zmienia sie¢ w réznych obszarach galaktyki, ze wzgledu na réz-
norodnos¢ wystepujacych tam populacji gwiazd oraz rézng zawartosé¢ gazu,
co nie zawsze jest nalezycie brane pod uwage. W modelu globalnego dysku
rozktad materii jest odtwarzany bezposrednio na podstawie krzywej rotacji,
a zatem uwzglednienie pomiaréw jasno$ci umozliwia obliczenie wspotczynni-
ka M/L jako przewidywania modelu (a nie parametru modelu). Por6wnanie
wyznaczonych wartosci M/ L z przewidywaniami teoretycznymi wykonanymi
w oparciu o informacje dotyczace populacji gwiazd i zawartosci gazu wypada
korzystnie dla modelu globalnego dysku, dla wielu rozwazanych do tej pory
galaktyk [16].

Model globalnego dysku moze by¢ odpowiednim modelem dla galaktyk,
w ktorych dominacja sferycznie symetrycznej sktadowej potencjatu grawita-
cyjnego jest wykluczona ze wzgledu na nastepujacg okolicznosé. Dla czastki
probnej, poruszajacej sie w sferycznie symetrycznym potencjale po kotowej
orbicie (o $rodku w poczatku uktadu wspétrzednych), mozna powiazaé pred-
kosé czastki v(R) z masa M(R) zawarta wewnatrz sfery o promieniu R,
zapisujac réwnanie rownowagi sit grawitacyjnej i odsrodkowej. Umozliwia to
zdefiniowanie funkcji M(R) = G~! Rv*(R), ktéra nazywamy keplerowska
funkcja masy. Dla galaktyki, w ktorej sferycznie symetryczne halo ciemnej
materii stanowi dominujacy przyczynek potencjatu grawitacyjnego, prawdzi-
wa zalezno$¢ funkcyjna masy galaktyki zawartej wewnatrz sfery o danym
promieniu powinna zmierza¢ do keplerowskiej funkcji masy, przy czym zgod-
no$¢ powinna by¢ tym wieksza, im wiekszy promien R jest rozpatrywany.
Mozna podaé przyktady galaktyk, dla ktérych keplerowska funkcja masy jest
w pewnym obszarze funkcja malejaca, co jest wlasnoscia niedopuszczalng
dla prawdziwej funkcji masy, poniewaz wigzalo by sie to z ujemna gestoscia
materii w tym obszarze [14, 15, 16]. Zadanie, aby keplerowska funkcja masy
byta funkcja niemalejaca dla duzych R nazywamy testem sferycznosci. Dla
galaktyk, ktore nie speliajg tego warunku dominacja sferycznie symetrycz-
nej czesci potencjatu grawitacyjnego jest wykluczona. W przypadku, gdy test
sferycznosci jest spetniony mozliwy jest zarowno standardowy opis, w ktérym
dominujgcym sktadnikiem jest sferycznie symetryczne halo ciemnej materii,
jak i opis w ramach modelu globalnego dysku.

W pewnych przypadkach szczegdlnie waznym argumentem za zastosowa-
niem modelu globalnego dysku jest wspomniana juz zasada metodologicz-
na brzytwy Ockhama. Wiadomo na przyktad, ze w galaktykach spiralnych
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wystepuje pole magnetyczne, ktore moze by¢ na tyle silne, aby znaczaco
wplywaé na ruch obtokow zjonizowanego wodoru. Pole magnetyczne w ga-
laktyce powinno by¢ wiec wziete pod uwage przy analizie krzywej rotacji w
obszarze, w ktorym jest ona wyznaczona w oparciu o pomiary zjonizowa-
nego gazu [18], na przyklad na obrzezach galaktyki, gdzie gesto$¢ gwiazd
mogacych postuzy¢ do wyznaczenia krzywej rotacji gwattownie spada, albo
ponad dyskiem galaktycznym w odpowiedniej odlegtosci od bulge'u. Efekt
wplywu pola magnetycznego na ksztalt krzywej rotacji mozna wyznaczy¢ w
oparciu o dostepne pomiary oraz znana, chociaz trudna rachunkowo teorie -
magnetohydrodynamike. Paradoksalnie, wprowadzenie halo ciemnej materii
powoduje, ze efekt ten jest calkowicie zaniedbywalny, gdyz dynamika ga-
laktyki dla duzych odlegtosci od centrum jest w catosci zdominowana przez
ciemna materie. Rozsadnie jest, z metodologicznego punktu widzenia, roz-
poczynaé¢ probe wyttumaczenia zgromadzonych obserwacji od uwzglednienia
znanych i pewnych efektéw, wprowadzajac elementy hipotetyczne i mniej
pewne zalozenia stopniowo, tylko wtedy, gdy wczesniejsze proby zawioda. W
pracy [19] przebadano galaktyke NGC891 zgodnie z ta zasada i stwierdzono,
ze niestandardowe zachowanie si¢ pola magnetycznego w tej galaktyce moze
mie¢ istotny wpltyw na krzywa rotacji, a zgodny ze wszystkimi danymi ob-
serwacyjnymi obraz jest mozliwy do uzyskania w ramach modelu globalnego
dysku przy uwzglednieniu powyzszego efektu, bez wprowadzania hipotetycz-
nego halo ciemnej materii.

0.3 Cel pracy

Model globalnego dysku z sukcesem odtwarza dynamike wielu przebadanych
do tej pory galaktyk spiralnych. Nie oznacza to jednak, ze standardowy spo-
sob modelowania galaktyk spiralnych, polegajacy na dopasowaniu parame-
trow rozktadu materii w bulge’u, dysku i sferycznie symetrycznym halo ciem-
nej materii na podstawie zmierzonej krzywej rotacji, jest niepoprawny. Stan-
dardowy model galaktyk spiralnych z powodzeniem opisuje krzywe rotacji
galaktyk, ktore spelniaja test sferycznosci. Dlatego niezmiernie wazne jest
poszukiwanie innych wielko$ci obserwacyjnych, poza krzywa rotacji, ktore
moga postuzy¢ do weryfikacji rozwazanego modelu. Szczegdlnie interesujace
wydaje sie tutaj soczewkowanie grawitacyjne, ktére moze dostarczy¢ posred-
niej metody pomiaru masy galaktyki. Stad bezposrednim celem ponizszej
rozprawy jest weryfikacja modelu globalnego dysku przy uzyciu wybranej me-
tody soczewkowania grawitacyjnego.

Model globalnego dysku mozna z powodzeniem zastosowaé do opisu dyna-
miki Drogi Mlecznej i chociaz krzywa rotacji naszej Galaktyki spetnia test sfe-
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rycznosci, to istniejg argumenty przemawiajace za tym, ze materia w Galak-
tyce jest roztozona blisko ptaszczyzny dysku, a sferycznie symetryczna czesé
potencjalu grawitacyjnego nie jest dominujaca. Model globalnego dysku jest
najprostszym modelem, w ktérym w sposob naturalny uzyskuje sie zgodnosé
z pomiarami wertykalnego gradientu predkosci azymutalnej rotacji Galakty-
ki, ktore wskazuja na duza warto$¢ gradientu (co jest szczeg6lnie wazne blisko
plaszczyzny Galaktyki) oraz niewielka zalezno$é gradientu od odlegtosci od
centrum Galaktyki R [17]. W modelach, w ktorych sferycznie symetryczne
halo stanowi dominujacy przyczynek do potencjatu grawitacyjnego, uzyska-
nie takiej zgodno$ci z danymi obserwacyjnymi jest niemozliwe i konieczne jest
wprowadzenie skomplikowanych, pozagrawitacyjnych mechanizméw wplywa-
jacych na pomiary rozwazanego gradientu [20]. Zagadnienie to jest posrednio
zwigzane z dyskusja, ktora rozpoczal artykul (Moni Bidin et al. [21]), w kt6-
rym autorzy twierdza, ze na podstawie analizy kinematyki gwiazd w grubym
dysku galaktycznym w otoczeniu Stonica, mozna wykluczy¢ istnienie ciezkie-
go, sferycznie symetrycznego halo. Przeciwko tej tezie wypowiedzieli sie Bovy
J. 1 Tremaine S. [22], a spor dotyczyl zatozeni przyjmowanych dla zalezno-
Sci od odleglosci od centrum Galaktyki R oraz zaleznosci od wysokosci nad
dyskiem z dla $redniej predkosci azymutalnej obserwowanej grupy gwiazd.
Wobec przytoczonych probleméw weryfikacja modelu globalnego dysku dla
Drogi Mlecznej przy uzyciu metody soczewkowania grawitacyjnego wydaje
sie bardzo interesujaca.

Metoda mikrosoczewkowania grawitacyjnego zostata zaproponowana przez
Bohdana Paczytiskiego [23, 24] w celu sprawdzenia, czy masywne, sferycznie
symetryczne halo wokot Galaktyki moze sktadaé sie z niewidocznych, zwar-
tych obiektéw tzw. MACHO (Massive Astrophysical Compact Halo Object).
Pomyst ten udalo sie zrealizowa¢ i pierwsze wyniki kolaboracji MACHO,
oparte na podstawie obserwacji gwiazd znajdujacych sie w Wielkim Obtoku
Magellana wskazywaly, ze zwarte obiekty o masie z zakresu 0.15 — 0.9 M
moga stanowi¢ maksymalnie 20% calkowitej masy sferycznie symetrycznego
halo, przewidywanego w standardowym modelu Galaktyki [25]. PdZniejsze
pomiary kolaboracji OGLE wykonane w oparciu o zrodta $wiatta znajdujace
sie w Matym Obtoku Magellana wskazuja, ze udziat MACHO w standar-
dowym, sferycznie symetrycznym halo nie przekracza 2%, a mierzony efekt
mikrosoczewkowania moze by¢ wywotany takze przez gwiazdy znajdujace sie
w dysku galaktycznym [26].

Wykonywane sg takze pomiary mikrosoczewkowania w Galaktyce w przypad-
ku, gdy zrédtami swiatta sa gwiazdy znajdujace si¢ w bulge’u. W kontekscie
weryfikacji modelu globalnego dysku, pomiary te sg najbardziej interesujace,
poniewaz wielko$¢ wyznaczona w metodzie mikrosoczewkowania, jaka jest
gtebokos$¢ optyczna, zalezy w tym przypadku od rozkladu masy zwartych
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obiektéw (w tym niewidocznych MACHO, ale przede wszystkim gwiazd) w
obszarze pomiedzy obserwatorem na Ziemi, a zrodtami $wiatta w centrum
Galaktyki. W rozwazanym obszarze rozktad masy moze by¢ odtworzony réw-
niez na podstawie krzywej rotacji Galaktyki w ramach modelu globalnego
dysku. Przy uwzglednieniu rozkladu gazu w Galaktyce (ktéry nie wplywa
w zaden sposob na efekt mikrosoczewkowania) mozliwe jest sprawdzenie,
czy rozktad masy odtworzony w modelu globalnego dysku jest konsystentny
z pomiarami mikrosoczewkowania. Dlatego celem szczegdtowym pracy jest
weryfikacja modelu globalnego dysku dla Drogi Mlecznej za pomocg metody
mikrosoczewkowania grawitacynego w kierunku bulge’u galaktycznego.

Plan pracy jest nastepujacy. W Rozdziale 1 zostang podane najwazniejsze
szczegdly modelu globalnego dysku. W Rozdziale 2 zostanie opisana metoda
mikrosoczewkowania grawitacyjnego. Rozdziat 3 stanowi gtéwna cze$é pracy,
w ktorej model globalnego dysku dla Galaktyki zostanie skonfrontowany z
pomiarami mikrosoczewkowania.
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Rozdziat 1

Model globalnego dysku

1.1 Formalizm matematyczny

Rozpatrujemy prézniowy, osiowosymetryczny potencjal grawitacyjny, przyj-
mujacy w ukladzie cylindrycznym (R, ¢, z) nastepujaca forme:
d _ 2 > ~ P | < ‘
(R, z) = —2mvy, dw (w) Jo(wz) eXp(—wT) . (1.1)
0
Jest to rozktad potencjatu grawitacyjnego w bazie osiowosymetrycznych roz-
wigzan rownania Laplace’a, zapisanych przy pomocy funkcji Bessel’a Jy.
Wielkosci L, vy, petnig role stalych wymiarowych. Na podstawie prawa Gaus-
sa mozna zinterpretowaé¢ wyrazenie:
] (1.2)

jako powierzchniowa gestos¢ masy roztozonej w plaszczyznie z = 0 i bedacej
zrodlem rozwazanego pola grawitacyjnego. Potencjal ® (R, z) mozna uznaé
za pierwsze przyblizenie dla potencjatu grawitacyjnego galaktyki, w ktorej
wiekszos¢ materii jest roztozona blisko ptaszczyzny galaktycznej. Wtedy po-
wierzchniowa gesto$é¢ masy (1.2) mozna utozsamié¢ z kolumnows gestoscia
masy, ktéra jest powiazana z objetoSciowa gestoscia masy p(R, z) poprzez

rzutowanie: o
o(R) = / p(R, 2)dz. (1.3)

— 00

0P(R, 2)
0z

_ 02(R, 2)
0z

. 1
o(R) = 11—{% e

zZ=+¢€

Dla rozwazanego potencjatu (1.1) powierzchniowa gestosé masy, obliczona na
podstawie definicji (1.2), jest nastepujaca:

o(R) = 2= /0°° dw w6 (w) Jo(w]z). (1.4)
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Bedziemy uzywaé bezwymiarowej zmiennej radialnej x = R/L. Wielkosci
o(R) i 6(w) sa powiazane poprzez transformate Fouriera-Bessela, co pozwala
napisa¢ relacje odwrotna:

o(w) = Cj; /OOO dz xo(Lz)Jo(wz) . (1.5)

Przy wyznaczeniu krzywej rotacji galaktyki spiralnej v(R) przyjmuje sig,
ze materia porusza sie po orbitach kotowych o $rodku w poczatku uktadu
wspotrzednych. W tej sytuacji réwnanie réwnowagi sit odsrodkowej i gra-
witacyjnej v2(R) |.—o= ROr®(R,z), zapisane przy uzyciu bezwymiarowej
zmiennej radialnej oraz bezwymiarowej predkosci rotacji u(x) = v(Lz)/vg,
przedstawia sie nastepujaco:

u?(z) = 27w /OO dwwé (w)Jy (wz) . (1.6)

Podstawienie (1.5) do (1.6) prowadzi do wyrazenia’?:

v*(R) R xE(%)
el =P [/0 dxo(x)m—...

o XEF) K
- /R dXU<X) (R(X2 _RQ) - R )

Powyzsze calki nalezy rozumie¢ w znaczeniu wartos$ci gtownej, stad symbol
P. Korzystajac z wtasciwosci funkeji Bessela:

(1.7)

oo 1
/ dwwJi(wz)J;(wx') = =6(x — 2')
0 T
mozna podaé relacje odwrotna do (1.6):

o(w) = 217r /Ooo dz v’ (x)Jy (we) . (1.8)

Z kolei podstawiaj@c (1.8) do (1.4) mozna wyprowadzi¢ wyrazenie®:

o= g? | e (- T+

+/ dy v?(x (31)%2

(1.9)

1Szczegdty tego rachunku mozna znalezé w dodatku pracy [15]. Przeksztalcenie otrzy-
manego wyrazenia do jeszcze prostszej postaci zostalo podane w dodatku pracy [27].
2Przyjmujemy definicje zupelnych funkcji eliptycznych w nastepujacej konwencji:

/2 d¢ /2
K(k) := %% E(k):= dé\/1 — k2 sin?
() e W [ aoyi-i s

0
3Patrz przypis 1.
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Za pomoca powyzszej formulty mozna odtworzy¢ gestosé kolumnowa o(R) na
podstawie krzywej rotacji galaktyki. Nalezy jednak zaznaczy¢, ze do tego celu
wymagana jest znajomosé globalnej krzywej rotacji v(R), zadanej dla pelnego
zakresu promieni R € (0, 00). Podobnie, aby wyznaczy¢ krzywa rotacji v(R)
wedlug wzoru (1.7), potrzebny jest globalny rozktad gestosci kolumnowej
o(R), zadany dla R € (0,00). W praktyce krzywa rotacji dowolnej galaktyki
spiralnej jest zmierzona tylko w pewnym, ograniczonym zakresie promieni, co
powoduje, ze przy braku dodatkowych zatozen, obserwacyjna krzywa rotacji
nie jest wystarczajaca do odtworzenia rozktadu masy w dysku galaktycznym.

1.2 Problem obciecia

Zalozmy, ze obserwacyjna krzywa rotacji v(R) jest zmierzona tylko w zakresie
R € (0,L). Ostatni punkt pomiarowy L nazywamy promieniem obciecia
oraz przyjmujemy v(L) za wystepujaca w paragrafie 1.1 stalag wymiarowa v,
Wykonujac catkowanie (1.9) po zawezonym przedziale y € (0, L) otrzymuje
sie gestosé kolumnowsa oy (R) obarczong pewnym btedem Aoy (R). Gdy brak
jest ograniczen na zachowanie si¢ krzywej rotacji poza zmierzonym obszarem
v(R > L), blad ten moze by¢ arbitralnie duzy. W literaturze spotykane jest
rownowazne do (1.9) przedstawienie catkowe gestosci kolumnowej [28]%:

2 X 0 2 R
o(R) = G17T27> [/ORdX dvi() K5) +/R dy 2 (X)K(X)] . (1.10)

dy R dy X

Btad Acr(R), powstaly w wyniku zawezenia w powyzszym wzorze obszaru
catkowania do x € (0, L), nie jest réwny bledowi Ao (R). Wybdr repre-
zentacji catkowej dla gestosci kolumnowej rowniez wplywa na warto$é¢ btedu
zwigzanego z zawezeniem obszaru catkowania.

Mozliwym rozwigzaniem problemu obciecia jest wykorzystanie dodatko-
wej informacji dotyczacej rozktadu wodoru na obrzezach galaktyki. Dla wie-
lu galaktyk dostepne sa pomiary rozmieszczenia neutralnego wodoru row-
niez poza promieniem obciecia, wykonane na dtugosci fali 21ecm. W obszarze
R > L gestos¢ gwiazd mogacych postuzyé do wyznaczenia krzywej rota-
cji szybko maleje i mozna przyjaé, ze obserwowany gaz (z uwzglednieniem
poprawki zwiazanej z zawartoscia helu) wnosi dominujacy wktad do gesto-
sci kolumnowej o(R). W pracy [14] zostata przedstawiona szybko zbiezna
metoda iteracyjna, wykorzystujaca zaleznosci (1.7,1.9), ktora prowadzi do
odtworzenia globalnego rozkladu gestosci kolumnowej o(R), ktory pokrywa

4Warto takze zwrécié uwage na fakt, ze pochodna dv?()/dy jest obarczona wiekszymi
bledami obserwacyjnymi niz kwadrat predkoéci rotacji v2(x) wystepujacy we wzorze (1.9).
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sie ze zmierzonym rozktadem gazu dla R > L, oraz réwnoczesnego odtworze-
nia globalnej krzywej rotacji v(R), ktéra pokrywa sie z obserwacyjna krzywa
rotacji w obszarze R < L. Mozna wiec przyjac, ze odtworzona w ten sposob
gestosé kolumnowa o(R) rozsadnie przybliza prawdziwy rozklad materii w
galaktyce spiralne;j.

1.3 Zastosowanie dla Drogi Mlecznej

Na wykresie 1.1 zostaty przedstawione dwie krzywe rotacji Drogi Mlecznej
(z pracy Sofue et al. [29, 30]), ktére bedziemy odpowiednio nazywaé krzywa
A i krzywa B, bedace wynikiem interpolacji wykonanej dla wielu réznych
danych obserwacyjnych [31]-[36]. Przy wyznaczaniu krzywej A zatozono war-
tos¢ predkosci Stonica na orbicie wokét centrum Galaktyki © = 200kms ™!,
dla krzywej B warto$¢ ©y = 220kms™'. Gestoéé kolumnowa o(R) odtworzo-

300

250 . . I
- .-:' : . :. . -.3‘._‘.:_.1——,.-‘-\ ~. . -
o P S
200 QY Qs et 3

=¥ _ A R e e

© o
E 1k
Z 150 -
100
50
0
0 5 10 15 20
R [kpc]

Rysunek 1.1: Krzywe rotacji Drogi Mlecznej A [gruba, ciggla krzywa] i B [krzywa prze-
rywana)]. Naniesiono takze punkty pochodzace z rézych obserwacji (referencje w tekscie).

na dla kazdej z rozwazanych krzywych rotacji za pomoca metody iteracyjnej
[14] jest przedstawiona na wykresie 1.2.

W pracy [15] zostalo wykazane, ze btad Ao (R) mozna uznaé za nieistot-
ny w obszarze R < 0.6L. Przy wyprowadzeniu tego kryterium zaktadane jest,
ze krzywa rotacji poza promieniem obciecia R > L zmierza do krzywej ke-
plerowskiej. Zalozenie to jest rozsadne, gdy w obszarze R > L, w ktérym
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Rysunek 1.2: Gestoéé kolumnowa wyznaczona odpowiednio dla krzywej rotacji A [gruba,
ciggla krzywa] 1 krzywej rotacji B [krzywa przerywanal.

gestos¢ gazu i gwiazd znaczaco spada, nie ma innych sktadnikéw materii
wnoszacych istotny wktad do gestosci kolumnowej. Rozwazane krzywe ro-
tacji sa wyznaczone do odlegtosci L =~ 20kpc. Mozna powiedzie¢, ze btad
Ao (R) jest do zaniedbania przy wyznaczeniu gestosci kolumnowej pomie-
dzy centrum Galaktyki a potozeniem Stonca R, = 8kpc, czyli w obszarze
istotnym z punktu widzenia mikrosoczewkowania. Sposob rozwigzania pro-
blemu obciecia (w tym przypadku metoda iteracyjna [14]) nie wptywa wiec
na przedstawione w rozdziale 3 mikrosoczewkowanie w kierunku centrum
Galaktyki, przewidywane w ramach modelu globalnego dysku.

Przed przystapieniem do szczegotowej analizy, w nastepnym rozdziale zo-
stang podane podstawowe informacje dotyczace soczewkowania grawitacyj-
nego.
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Rozdziatl 2

Soczewkowanie grawitacyjne

2.1 Mikrosoczewkowanie

Rozpatrzmy sytucje przedstawiona na Rysunku 2.1, w ktorej swiatto pocho-
dzace z punktowego zrodta jest uginane w polu grawitacyjnym masy punkto-
wej M, zwanej dalej soczewka. Obserwator i soczewka znajduja sie na prostej

NN

g
Dy

Y N

Rysunek 2.1: Schemat soczewkowania.
wyznaczajacej o$ optyczng oraz kierunek na niebie, wzgledem ktorego mie-

rzone bedzie polozenie katowe zZrodta swiatta ﬁ oraz jego obrazu 0. Okresle-
nie potozenia katowego na sferze niebieskiej wymaga podania dwoch katow,
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jednak poniewaz kat ugiecia $wiatta @ ma niezerowa sktadows wytacznie w
kierunku osi optycznej (0§ optyczna jest osig symetrii w tym problemie),
wystarczy rozwaza¢ odlegtosé katows zrodia swiatta i jego obrazu od osi
optycznej, oznaczong odpowiednio (3 i 6. Poniewaz katy te sa bardzo mate,
to sfere niebieska o promieniu rownym odlegtosci od obserwatora do zro-
dta swiatta Dg mozna przyblizy¢ ptaszczyzna prostopadta do osi optycznej,
znajdujaca si¢ w odlegltosci Dg od obserwatora, zwang plaszczyzna zrodet.
Relacja n = B Dg wyznacza odleglosé zrodta od osi optycznej w tej plasz-
czyznie. Podobnie definiujemy ptaszczyzne soczewki jako ptaszczyzne zawie-
rajaca soczewke, prostopadla do osi optycznej, znajdujaca sie w odlegtosci
Dy, od obserwatora. Relacja & = 6 Dy, zadaje odlegtos¢ od osi optycznej punk-
tu przeciecia trajektorii $wiatta z ptaszczyzna soczewki. Podane informacje
wystarczaja do napisania tzw. rownania soczewki:

7]+@<DS—DL):§7. (21)

Po podzieleniu obustronnie przez Dg i podstawieniu wartosci kata ugiecia

$wiatta a = 4GM/(c* ) mozna zapisaé¢ to réwnanie w innej formie:

4GM Dg — Dy,
20 D L D S

B+ =0. (2.2)
Roéwnanie to pozwala obliczy¢ odleglosé katowa obrazu 6 dla Zrodia o odle-
glosci katowej (3. Szczegdlnie wazny jest przypadek, w ktérym obserwator,
soczewka i zrodto swiatta znajduja sie w jednej linii, czyli § = 0. Obra-
zem zrodta bedzie wtedy okrag o promieniu katowym zwanym promieniem
Einsteina:

6y — \/4GM Ds— Dy, 2.3)

c2 D L D S

Roéwnanie soczewki zapisane przy pomocy promienia Einsteina przedstawia
sie nastepujaco:
0%
+ £ =

p 0
Wygodnie jest wyrazi¢ odlegtodci katowe w jednostkach promienia Einsteina
rs = (3/0p oraz r = 0/0g. W tym zapisie:

0. (2.4)

r?—rrg—1=0. (2.5)

Dwa rozwigzania powyzszego rownania kwadratowego odpowiadaja dwém
obrazom punktowego zrodta, zaznaczonym schematycznie na Rysunku 2.1:

T _! rg\/ri+4) . (2.6)
2
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Zatézmy teraz, ze zrédlo swiatta jest tylko w przyblizeniu zrédtem punk-
towym i w rzeczywistosci zajmuje na niebie niewielki element powierzchni
rgdrg de, gdzie ¢ jest katem biegunowym na ptaszczyznie zrodet. Element
powierzchni obrazu mozna zapisa¢ analogicznie rdr d¢. Ze wzgledu na fakt,
ze soczewkowanie zachowuje jasno$¢ powierzchniowa, powiekszenie obrazu
przedstawia si¢ w prosty sposéb jako iloraz powierzchni obrazu i powierzchni
zrodta:

~ rdrdg  rdr
N s d?‘g d¢ N s d?‘g .

(2.7)

Podstawiajac (2.6) tatwo obliczy¢ powiekszenie kazdego z obrazéw:

R S et i S

Ky = P = —
drg\/rE 4+ 4 drg\/rE + 4

Gdy zZrodlem swiatta jest gwiazda znajdujaca sie w centrum Drogi Mlecznej,
w odlegtosci Dg = 8kpc, natomiast soczewka jest gwiazda o masie Ston-
ca, znajdujaca sie pomiedzy obserwatorem na Ziemi a centrum Galaktyki,
promien Einsteina bedzie rzedu 05 ~ 1072 arcsec. W tym przypadku réznica

katowa pomiedzy obrazami 0 (r, —r_) = 0g,/r2 + 4 bedzie tego samego rze-
du, co jest ponizej zdolnosci rozdzielczej uzywanych teleskopow. Sytuacja, w
ktorej niemozliwe jest rozseparowanie wielokrotnych obrazéw badanego 7ro-
dta nosi nazwe mikrosoczewkowania. Obserwuje sie wtedy jedynie catkowite
powiekszenie zrodtla:

r% + 2

2

. (2.9)
rsy/rs +4

p=lps [+ o=

Przyjmijmy teraz, ze teleskop obserwuje nieruchome zrédto swiatta. Wy-
bierzmy za oS optyczng prosta przechodzaca przez potozenie obserwatora i
zrodto swiatta. Zalézmy takze, ze masa punktowa M moze si¢ poruszaé w
plaszczyZnie soczewki. Powiekszenie obrazu zrodia p(rg) zalezy od chwilowej
odlegtosci soczewki od osi optycznej £. Parametr rg jest bowiem wyznaczony
poprzez relacje € = rg g Dy. Gdy soczewka znajduje sie na ptaszczyznie so-
czewki wewnatrz promienia Einsteina & < &g, gdzie g := 0 Dy, parametr
rs jest mniejszy od rg = 1. Korzystajac ze wzoru (2.9) mozna stwierdzié,
ze powickszenie jest wtedy wicksze od granicznej wartosci u ~ 1.34. Na tej
podstawie, obserwujac przez dtuzszy czas powiekszenie zrodla swiatta moz-
na ustali¢, w jakim okresie czasu soczewka poruszajaca si¢ w plaszczyznie
prostopadtej do osi optycznej znajdowalta sie wewnatrz promienia Einsteina.
Przyktad obserwacji takiego zdarzenia jest podany na wykresie 2.2.
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Rysunek 2.2: Przyklad rejestracji zdarzenia mikrosoczewkowania. Wykres przedstawia
pomiar powiekszenia p zrédla w zaleznosci od czasu [fw dniach]. Gdy powiekszenie jest
wieksze od 1.34 soczewka znajduje sie wewnatrz promienia Einsteina. Zrodlo: Sumi T. et
al. [41].

Kluczowym pojeciem niezbednym do dalszej analizy jest glebokosé optycz-
na T, ktéra jest zdefiniowana jako prawdopodobienstwo zaistnienia w danym
momencie zdarzenia polegajacego na znalezieniu sie soczewki wewnatrz pro-
mienia Einsteina £g. Idea pomiaru tej wielkosci zostanie przedstawiona w
nastepnym punkcie. Niezwykle wazny jest zwiazek gltebokosci optycznej z
rozktadem masy pomiedzy obserwatorem a zrédtem swiatta. Dla wybranego
elementu objetosci dSdDy, na tyle duzego, aby zawieral wiele soczewek o
roznych masach, jego wktad do gltebokosci optycznej jest nastepujacy:

dr => ywé&p, dDy . (2.10)

Suma wykonana jest po wszystkich mozliwych masach soczewek { M, }. Wsp6t-
czynnik v; wyraza liczbowa gestosé soczewek o masie M;, a 51%31- jest kwadra-
tem promienia Einsteina dla masy M;. Wprowadzajac gestos¢ masy socze-
wek prp = >, v; M; i wykonujac catkowanie po odlegtosci Dy od potozenia
obserwatora do potozenia zrodta otrzymuje sie catkowita gteboko$¢ optyczna
zwiazana z wybranym kierunkiem obserwacji (wybrang osia optyczna):

A G /DS (Ds - DL) Dy,
T =
0

2 Ds pr(Z(Dy))dDy . (2.11)

c
Glebokosc optyczna dla wybranego kierunku obserwacji zalezy od przestrzen-
nego rozkladu masy zwartych obiektéw mogacych petnié role soczewki py (Z),
wzdhuz osi optycznej od polozenia obserwatora do potozenia zrodia swiatta.
Powyzsze wyrazenie catkowe bedzie przez nas uzyte w celu weryfikacji mo-
delu globalnego dysku dla naszej Galaktyki.
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2.2 Pomiar gltebokosci optycznej

Rozwazmy soczewki o masie M;, ktérych sktadowa predkosci zawarta w plasz-
czyznie soczewki wynosi v; | . Poniewaz soczewki sg w ruchu, mozna oczeki-
wac, ze obserwowane powiekszenie zrodta swiatta bedzie funkcja czasu p(t),
na podstawie ktorej mozna stwierdzi¢, w ktéorym momencie pewna soczewka
znalazta sie wewnatrz promienia Einsteina. Jak juz wspomniano, soczewka
znajduje sie¢ wewnatrz promienia Einsteina, gdy p > 1.34. Obliczymy praw-
dopodobienstwo zdarzenia polegajacego na tym, ze w trakcie niewielkiego
okresu obserwacji dt, pewna soczewka przekroczy granice {g, 1 znajdzie sie¢
wewnatrz promienia Einsteina. Dla elementu objetos$ci dS dDy, zawierajace-
go soczewki o réznych masach, jego wktad do powyzszego prawdopodobien-
stwa jest nastepujacy:

dp=> 1,dAdD,. (2.12)

7

Tak jak w poprzednim punkcie, v; oznacza liczbowa gestos¢ soczewek o masie
M;. Wielkos¢ dA wyraza pole powierzchni zakreslone na ptaszczyznie soczew-
ki przez okrag o promieniu g, wspolporuszajacy sie z wybrang soczewka w
czasie dt:

Wygodnie jest przedstawié¢ predko$é v; | przy pomocy charakterystycznego
czasu tg,, w ktérym poruszajaca sie soczewka pokonuje na ptaszczyznie so-
czewki dystans rowny promieniowi Einsteina, czyli v; | = £, /tg,. Rozwazane
prawdopodobienstwo zaobserwowania w czasie dt nowego zdarzenia mikro-
soczewkowania, dla elementu objetosci dS dDy wynosi:

7

2¢%,
dp=>" v . tdtdDy, . (2.14)

Wazna wielkoscia jest czesto$¢ zdarzen I' (event rate), okreslajaca liczbe no-
wych zdarzen mikrosoczewkowania przypadajaca na jednostke czasu. Wktad
do czestosci zdarzen pochodzacy od elementu objetosci dS dDy, to:

dF:ZI/l

27?5%

7TtE.

k3

LdDy, . (2.15)

Aby obliczy¢ catkowita czestos¢ zdarzen I' nalezy wykonaé¢ sumowanie po
wszystkich masach soczewek { M, } oraz wycatkowaé po Dy, wzdtuz osi optycz-
nej od potozenia obserwatora do potozenia zrodta swiatta. W tym celu przyj-
muje sie zwykle upraszczajace zatozenie méwiagce, ze charakterystyczny czas
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tg, nie zalezy od masy soczewek, a takze nie zmienia si¢ wzdtuz osi optycz-
nej. Wtedy tg = tp, mozna wyciagnac¢ zarowno przed znak sumy, jak i przed
znak calki, otrzymujac:

2T

I'= :
7TtE

(2.16)
Obserwujac Ng zrodet Swiatta przez okres At, mozna na tej podstawie ocze-
kiwac nastepujacej liczby zdarzen mikrosoczewkowania:

92 Ny At
_—T.
7TtE

N = (2.17)
Czas przelotu soczewki soczewki wewnatrz promienia Einsteina tg jest wiel-
koscia dostepna obserwacyjnie, na podstawie analizy czasowej zmiennosci po-
wiekszenia zrédta u(t), jaka jest podana na wykresie 2.2 dla przyktadowego
zdarzenia mikrosoczewkowania. Powigkszenie i jest powiazane z parametrem
rg poprzez relacje (2.9), natomiast rg(t) = \/7“(2) + ((t — to)/tr)?. W zwiazku
z tym, ksztalt krzywej pu(t) zalezy od trzech parametrow: od parametru zde-
rzenia 1o (czyli najmniejszej odlegtosci rg wzdtuz trajektorii soczewki), chwili
to odpowiadajacej maksimum powickszenia oraz od czasu charakterystyczne-
go tg. Jezeli przebieg punktéow obserwacyjnych {u(¢;)} odpowiada rejestracji
pojedynczego zjawiska mikrosoczewkowania, to parametry (7o, o, tg) mozna
tatwo dopasowaé. Przyjmujac we wzorze (2.17) za tp wielko$¢ srednia (tg),
obliczong na podstawie wszystkich zarejestrowanych zdarzen mikrosoczew-
kowania, otrzymuje sie estymator gltebokosci optycznej postaci:

T
S S 2.18
T 2N®At§j: Ei> (2.18)

gdzie suma po j przebiega wszystkie zarejestrowane zdarzenia.

Aby wyznaczy¢ gteboko$¢ optyczna w kierunku centrum Galaktyki, nale-
zy obserwowaé duza liczbe zrodet Swiatta rozrzuconych blisko centrum (rzedu
Ny =~ 10%), przez okres At rzedu kilku lat. Umozliwia to rejestracje kilku-
dziesieciu zdarzen mikrosoczewkowania, takich jak przedstawione na wykre-
sie 2.2. Wiodace kolaboracje wykorzystywaly do przeprowadzenia obserwacji
telekopow naziemnych. Kolaboracja EROS korzystata w latach 1996-2002 z
1-metrowego teleskopu w La Silla Observatory w Chile. Projekt MACHO
wykorzystywal w okresie 1992-1999 telekop o srednicy 1.34 m znajdujacy sie
w Mount Stromlo w Autralii. Kolaboracja OGLE (w fazie od OGLE I do
OGLE III, w latach 1992-2009) uzywala 1-metrowego i 1.3-metrowego tele-
skopu, znajdujacych sie¢ w Las Campanas w Chile.

Ze wzgledu na fakt, ze zjawisko mikrosoczewkowania nie zalezy od dtugosci
fali, w celu uzyskania duzego strumienia promieniowania dokonuje sie ob-
serwacji w szerokim zakresie dtugosci fali. Zwykle stosuje si¢ dwa skrajne
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filtry red /blue w celu potwierdzenia achromatycznosci obserwowanych zda-
rzen mikrosoczewkowania. Ze wzgledu na fakt, iz zrodta $wiatta znajduja
sie w obszarze o duzym zageszczeniu, wltasciwy pomiar jasnosci poszczegol-
nych zrodel nie jest rzeczg trywialng. Istotne sa tu takze efekty zwiazane z
samg aparaturg pomiarowa. Z obrazem powstajacym w teleskopie zwigza-
ne jest zawsze pewne wewnetrzne rozmycie. Aby je skorygowaé probuje sie
dopasowaé¢ do probki izolowanych gwiazd referencyjnych tzw. Point Spread
Function (PSF), funkcje okreslajaca rozmycie obserwowanego obrazu zrédia
punktowego. Znajomos¢ PSF umozliwia nastepnie wlasciwe okreslenie po-
wiekszenia obserwowanego przez dluzszy czas zrodia $wiatta. Inng technika
jest Different Image Analysis (DIA). Polega ona na pomiarze powiekszenia
obserwowanego zrodla na podstawie poréwnania aktualnego zdjecia zrédta
z wykonanym weczesniej zdjeciem referencyjnym tego samego obszaru. Jako
efekt zastosowania powyzszych technik uzyskuje sie krzywa u(t) dla kaz-
dego zrodia z osobna. Na podstawie zebranych krzywych dokonuje sie se-
lekcji zdarzen mikrosoczewkowania. Szereg algorytméw eliminuje zdarzenia
nieporzadane np. efekty atmosferyczne albo problemy aparaturowe. Nalezy
takze odrzuci¢ efekty tta, jakimi sa obiekty, ktére moga nasladowaé oczeki-
wany efekt mikrosoczewkowania (przyktadowo obserwacja pewnego rodzaju
gwiazd zmiennych albo wybuch supernowej w monitorowanym obszarze nie-
ba). Nalezy mie¢ $wiadomosé, ze wykorzystane algorytmy selekcji zdarzen
mikrosoczewkowania nie sa doskonate i w zwigzku z tym nalezy dodatko-
wo oszacowaé tzw. wydajno$é detekcji e(tg) (detection efficiency). Jest ona
zdefiniowana jako iloraz liczby zdarzen mikrosoczewkowania, ktére spetnia-
ja wymogi selekcji, do catkowitej liczby zdarzen dla ktorych rg < 1 oraz
maksimum powiekszenia wypada w okresie obserwacji At. Do wyznaczenia
wydajnosci detekeji €(tg) wykonuje sie symulacje komputerowa modelowych
zdarzen mikrosoczewkowania, ktorych parametry wybiegaja poza zakres czu-
todci aparatury, a nastepnie stosuje sie do nich algorytmy selekcji. Wielkos¢
€(tg) jest usredniona w przestrzeni parametréw rg, ¢y, obserwowanej jasnosci
i koloru. Powszechnie stosowany estymator gtebokosci optycznej, bioracy pod
uwage wydajnos¢ detekcji jest nastepujacy:

0 tEj

T 2N, At zj: e(tn;)

T (2.19)

Wiegcej informacji na temat pomiaru glebokosci optycznej Czytelnik moze
znalez¢ na przyktad w monografii [37].
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2.3 Mikrosoczewkowanie w kierunku centrum
Galaktyki. Odniesienie do literatury.

Od ponad pietnastu lat wykonywane sa doktadne pomiary gtebokosci optycz-
nej w kierunku centrum Drogi Mlecznej. Wyniki otrzymane w oparciu o dane
zbierane w ciagu kilku lat przez rézne kolaboracje (MACHO [38], EROS [39],
OGLE [40], MOA [41]) sa zgodne ze soba w granicach bledu, a metodolo-
gia zbierania i opracowania danych znacznie si¢ rozwineta. Pierwotne wyniki
wskazywaly bowiem na duzo wyzsze wartosdci gtebokosci optycznej od prze-
widywanych przez standardowe modele Galaktyki. Na podstawie tych obser-
wacji, w roku 1997 Kuijken [42] wykonal oszacowanie, z ktérego wynikato,
ze sferycznie symetryczne halo ciemnej materii w Galaktyce jest catkowicie
wykluczone. Wedle tej pracy duza glebokosé optyczna pocigga za soba ko-
niecznos¢ istnienia na tyle ciezkiego dysku galaktycznego, ze wpltyw ciemnej
materii na predkos¢ rotacji Galaktyki w potozeniu Stonca jest znikomy. Na
podstawie tych samych danych praca Binney et al. [43] dowodzila, ze nie
jest mozliwe jednoczesne uzgodnienie krzywej rotacji Galaktyki, gtebokosci
optycznej i gestosci masy w otoczeniu Stonca.

W wyniku dalszych prac, jako najbardziej prawdopodobng przyczyne za-
wyzenia gltebokosci optycznej wskazano niewtasciwy wybor zrodet swiatta.
W centrum Galaktyki Zzrodta sSwiatta znajduja sie w obszarze o duzym za-
geszezeniu. Moze sie wiec zdarzy¢, ze swiatto pochodzace od kilku réznych
gwiazd znajdujacych sie blisko siebie zostanie btednie zinterpretowane ja-
ko $wiatto pochodzgce od zrodla punktowego. Zjawisko to nazywane jest
wymieszaniem (ang. blending). Brak pewnosci, czy zrédlo jest rzeczywiscie
punktowe wprowadza blad systematyczny do analizy powickszenia zZrodta,
a takze dodatkows niepewnos$¢ w oszacowaniu catkowitej liczby zrédet i w
konsekwencji prowadzi do zwiekszenia niepewnosci wyznaczonej gltebokosci
optycznej. Najbardziej powszechng metodg ograniczenia tej niepewnosci jest
zawezenie analizy do zrodetl jasnych jakimi sg czerwone olbrzymy. Uwaza sie,
ze dla tej grupy gwiazd wplyw wymieszania na gltebokos¢ optyczng jest zmi-
nimalizowany. Szczegdtows analize tego problemu mozna znalez¢ w pracach
[44, 45].

W oparciu o inng niz pierwotna prébke zrédet i zwigzana z nia nieco niz-
sza wartoscia glebokosci optycznej Bissantz&Gerhard [46] przedstawili opis
zgodny ze standardowym modelem Galaktyki. W tym modelu halo ciemnej
materii byto istotne jedynie w pewnej odlegtosci od centrum Galaktyki. Dla
odlegtosci mniejszych od 5 kpc nie odgrywato ono wiekszej roli.

Duze znaczenie odegraly takze modele wykorzystujace zliczenia gwiazd
(ang. star counts) oparte na pomiarach jasnosci, aby odtworzy¢ rozklad ge-
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stosci gwiazd w bulge’u oraz dysku galaktycznym [47, 48]. Poniewaz glebo-
kos¢ optyczna obliczona dla tak odtworzonego rozktadu gwiazd jest zgod-
na z obserwacyjna glebokoscig optyczng, nalezy przypuszczaé, ze gwiazdy
jako soczewki wnoszg decydujacy wktad do obserwowanego efektu mikroso-
czewkowania. Dlatego zawarto$é niewidocznych sktadnikéw materii w postaci
nieswiecacych, zwartych obiektéw musi by¢ niewielka w centrum naszej Ga-
laktyki.

Ostatnig grupa modeli sg N-cialowe symulacje dynamiki gwiazd, na przy-
ktad Bissantz et al. [49]. W tym modelu gwiazdy o rozktadzie zgodnym z
obserwacjami glebokosci optycznej poruszaja sie w zewnetrznym potencjale
grawitacyjnym wytworzonym przez halo ciemnej materii. Rezultat symulacji
jest zgodny z obserwacyjna krzywa rotacji w rozpatrywanym obszarze. Po-
dobnie jak w wymienionych wcze$niej pracach, sferycznie symetryczne halo
ciemnej materii ma niewielki wptyw na dynamike blisko centrum Galaktyki,
a jego udzial staje sie coraz bardziej istotny wraz ze wzrostem odlegtosci od
centrum.

Model globalnego dysku rozni si¢ od powyzszych modeli tym, ze bez
udziatu halo ciemnej materii odtwarza dynamike Galaktyki réwniez na du-
zych odleglosciach od centrum. Jest to model globalny, w ktérym do obli-
czenia powierzchniowej gestosci masy w danej odlegtosci od centrum R po-
trzebna jest znajomo$é krzywej rotacji rowniez dla odlegtosci wiekszych od
R. Nie jest zatem oczywiste, czy rozktad masy w wewnetrznej czesci Galak-
tyki, odtworzony na podstawie krzywej rotacji w modelu globalnego dysku
bedzie zgodny z pomiarami mikrosoczewkowania. Sprawdzenie tego faktu,
przedstawione w nastepnym rozdziale, jest zagadnieniem nowym.

a4

2.4 Silne soczewkowanie - plany na przysztos¢

Soczewkowanie grawitacyjne jest tematem niezwykle szerokim. Przeglad naj-
wazniejszych faktow dotyczacych wielu jego aspektéw mozna znalezé w ob-
szernym podreczniku [9]. W tym punkcie wskazemy tylko jedno zegadnienie,
ktore otwiera pole do przysztych badan nad modelem globalnego dysku.

W sytuacji, w ktorej zrédtem $wiatta jest kwazar, a soczewka centrum
odlegtej galaktyki, moze zaistnie¢ taka konfiguracja, w ktorej obserwuje sie
wielokrotne obrazy punktowego zrodta Swiatta. Taki przypadek nosi nazwe
silnego soczewkowania. Znakomitym przyktadem jest galaktyka 2237+0305 i
poczworny obraz odlegtego kwazara zwany krzyzem Einsteina. Pewng kom-
plikacja jest fakt, ze soczewka jest w tym przypadku obiektem rozcigglym.
Praca [50] opisujaca wspomniany przypadek soczewkowania podaje, iz dla
standardowego modelu galaktyki bedacej soczewka w tym problemie, udziat
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ciemnej materii w caltkowitej masie wewnatrz promienia 0.88 arcsec, obejmu-
jacego centralng czesé galaktyki, wynosi zaledwie 5%. Istnieje wiec rozsadne
przypuszczenie, ze mozliwe bedzie odtworzenie wspomnianej obserwacji w
ramach modelu globalnego dysku, bez wprowadzania halo ciemnej materii.
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Rozdziat 3

Mikrosoczewkowanie w
kierunku centrum Galaktyki w
modelu globalnego dysku

Na poczatku zostanie przedstawiony model podstawowy, bedacy pierwszym
przyblizeniem rzeczywistej sytuacji, ktory bedzie dalej przez nas traktowany
jako model referencyjny. W kolejnych punktach zostana podane mozliwe Zro-
dta niepewnosci oraz poprawki do modelu podstawowego. Na koncu zostanie
przedstawiony pelny model, w ktérym potozenia zrodet zostaly wylosowane
przy pomocy symulacji Monte Carlo.

3.1 Model podstawowy

Na podstawie krzywej rotacji A zostala w modelu globalnego dysku wy-
znaczona gestosé kolumnowa o(R) (szczegdly zostaly podane w Rozdziale
1). Z punktu widzenia mikrosoczewkowania istotna jest gesto$¢ objetoscio-
wa p(R, z), ktora jest powiazana z gestoscia kolumnowa poprzez rzutowanie
(1.3). Aby ja odtworzy¢ nalezy znaé profil wertykalny gestosci. Postulujemy
przyjecie standardowego profilu eksponencjalnego p(R,z) = p(R,0)e 1?l/",
Wykonanie catki (1.3) prowadzi do relacji p(R, z) = o(R)e™1#I/"/(2h).

Na podstawie wzoru (2.11) mozna obliczy¢ gleboko$é optyczna przewidywa-
ng dla rozktadu masy p;, = p(R, z). Calka (2.11) wykonywana jest wzdluz
kierunku patrzenia, od potozenia obserwatora na Ziemi Z,, zapisanego w kar-
tezjanskim ukladzie wspéhrzednych jako ¥, = [ Rg, 0, 0], do potozenia zrédla
Swiatla Zg = Zo+ (14 x)Re [ — cosbcosl, — cosbsinl, sin b]. Katy (I, b) okre-
slaja wspétrzedne galaktyczne zrodta (odpowiednio dtugosé i szerokosé galak-
tyczna), natomiast y jest bezwymiarowym parametrem odlegtosci do zrodta.
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Droge catkowania mozna sparametryzowac jako Z(s) = Zg + s(Zg — Zg). Od-
legto$é od obserwatora do zrédia to Dg = (1 + x)Rs, a odlegtosé od obser-
watora do soczewki znajdujacej sie w potozeniu Z(s) to Dr(s) = s (1+x)Re.
Przy tych zatozeniach gtebokos¢ optyczng mozna wyrazi¢ jako funkcje para-
metru skali h oraz potozenia zrodla (1,0, x):

2nGR2 1
Th(l7b> X) - C2h = 0

cee X O'(R@\/l + (14 x)scosb[(1+ x)scosb—2cosl])s(l —s)ds. (3.1)

(1 + X)Q e—s(l—l—x)\sinb\R@/h N

Zrodla $wiatta sg rozrzucone wokét centrum Galaktyki. Dla zadnego z nich
doktadna wartos¢ parametru odlegtosci x nie jest znana. Ponadto, dane
obserwacyjne, z ktorymi bedziemy poréwnywaé przewidywania modelu, sg
usérednione w przedziale Al € (—5°,5°). Dlatego rozrzut parametréow (I, x)
zrodel musi zosta¢ zasymulowany przy pomocy metody Monte Carlo, co zo-
stanie wykonane w punkcie 3.3. Najpierw jednak mozna rozpatrze¢ sytuacje,
w ktorej zrodta swiatta znajduja sie doktadnie w centrum Galaktyki [ = 0,
x = 0. Jest to czesto czynione pierwsze przyblizenie rzeczywistej sytuacji. Po-
niewaz interesuja nas niewielkie szerokosci galaktyczne b < 6° mozna dokonadé
kolejnych przyblizen sinb ~ b, cosb ~ 1, otrzymujac wzor uproszczony:

B 27TGR2® 1

T (b) = 25 o(Ro(1 — 5)) e slIR/M (1 — ) ds. (3.2)

W modelu podstawowym glebokos$¢ optyczna bedzie obliczona na podstawie
powyzszej formuty.

6e-06

4e-06 —

optical depth ©

2e-06

b=5°

Rysunek 3.1: Zaleinoéé 7, (b) przedstawiona dla wybranych szerokosci galaktycznych b.
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Na wykresie 3.1 zostata przedstawiona zaleznosé 7, (b) dla réznych katow
b. Przewidywana gtebokos¢ optyczna jest odpowiedniego rzedu wielkosci, a
wybor parametru skali jest tym mniej istotny, im wieksze szerokosci galak-
tyczne sg rozpatrywane. Czesto przyjmowang wartoscig jest h = 325 pc, co
jest konsystentne z pomiarem parametru skali h = 320 £ 50 pc, wykonanym
dla najliczniej wystepujacych w dysku gwiazd typu M (Gould et al. [51]).

Przed poréwnaniem modelowej glebokosci optycznej z danymi pomiaro-
wymi nalezy jeszcze zauwazy¢, ze odtworzona w modelu globalnego dysku
gestosé dynamiczna p(R, z) rézni sie od wystepujacej w calce (2.11) gestosci
zwartych obiektéw pr (R, z) o gestosé wystepujacego w Galaktyce gazu, ktory
nie wnosi wktadu do mikrosoczewkowania. Przyjmujemy rozktad neutralne-
go 1 molekularnego wodoru w Galaktyce za praca (Misiriotis et al. [52]), w
ktorej do wyznaczenia wspomnianego rozktadu wykorzystano pomiary wy-
konane przez satelite COBE. Znaczaca wickszos¢ masy gazu w Galaktyce
wystepuje w postaci wodoru i helu. Oznaczajac gestos¢ powierzchniows wo-
doru przez oy oraz przyjmujac standardowg abundancje helu mozna przed-
stawi¢ catkowita gestosé powierzchniowa gazu w Galaktyce jako (4/3)oy.
Stosunek gestosci powierzchniowej gazu do gestosci powierzchniowej o (R, z)
wyznaczonej na podstawie krzywej rotacji jest podany na wykresie 3.2.

40y
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Rysunek 3.2: Stosunek gestosci powierzchniowej gazu do gestosci powierzchniowej cal-
kowitej masy dynamicznej wyznaczonej w modelu globalnego dysku.

Poréwnanie modelowej gtebokosci optycznej z danymi obserwacyjnymi ze-
branymi przez rézne kolaboracje (MACHO [38], EROS [39], OGLE [40], MOA
[41]) przedstawia wykres 3.3. Glebokos¢ optyczna 7,(b) zostata obliczona w
modelu podstawowym z parametrem skali h = 325 pc, dla odlegltosci od po-
tozenia Stonca do centrum Galaktyki R = 8kpc. Krzywa ciagla odpowiada
gtebokosci optycznej obliczonej dla catkowitej masy dynamicznej wyznaczo-
nej w modelu globalnego dysku o(R), krzywa kropkowana przedstawia 7 (b)
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obliczone dla gestosci powierzchniowej o(R) — (4/3)on(R), czyli po odjeciu
rozktadu gazu. Podane dane obserwacyjne zostaly zestawione razem i szcze-
gbtowo opisane w monografii [37]. Za najbardziej wiarygodna probke, z ktéra
bedziemy poréwnywaé przewidywania modelu, uznajemy dane zgromadzone
dla Zrodet swiatta bedacych gwiazdami jasnymi, dla ktorych zjawisko wy-
mieszania (blending) jest zminimalizowane'.

Wstepnie mozna ocenié, ze model globalnego dysku jest zgodny z pomia-
rami mikrosoczewkowania. Scisty test statystyczny sprawdzajacy powyzsza
hipoteze zostanie podany w punkcie 3.5.
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Rysunek 3.3: Poréwnanie gtebokoéci optycznej przewidywanej w modelu podstawowym
Yy

(linia ciggla) z danymi obserwacyjuymi. Linia kropkowana przedstawia przewidywana
gleboko$¢ optyczna po odjeciu rozkladu gazu, ktéry nie wnosi wktadu do mikrosoczewko-
wania.

3.2 Analiza niepewnosSci.

3.2.1 Wybér krzywej rotacji

Krzywa rotacji dla Drogi Mlecznej jest dobrze wyznaczona w obszarze od
centrum Galaktyki do potozenia Stonca. Dla R > R, dopasowanie ciaglej
krzywej rotacji do punktoéw obserwacyjnych jest obarczone duzo wieksza nie-
pewnodcia. Aby oszacowaé jaki wptyw na gleboko$é¢ optyczna ma wybodr do-

"Wiecej na ten temat zostalo podane w punkcie 2.3.
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pasowania krzywej rotacji w zewnetrznym obszarze Galaktyki porownuje-
my przewidywania gtebokosci optycznej w modelu podstawowym dla dwoch
krzywych rotacji A i B, opisanych dokladnie w Rozdziale 1, w punkcie 1.3.
Badane krzywe rotacji r6znig sie znaczaco w obszarze R > Rg, poniewaz
do ich wyznaczenia przyjeto rézne wartosci predkosci Storica na orbicie wo-
kot centrum Galaktyki (69 = 200kms ™' dla krzywej A i Oy = 220kms ™!
dla krzywej B). Dla krzywej B dysk galaktyczny jest nieco ciezszy i nalezy
sie spodziewaé¢ wiekszej wartosci 7. Rezultat wykonanego poréwnania jest
przedstawiony na wykresie 3.4. Roznica glebokosci optycznych obliczonych
dla dwdéch réznych krzywych rotacji nie przekracza At = 0.3 x 1075, co jest
wartos$cia mniejsza od niepewnosci obserwacyjnych.
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Rysunek 3.4: Poréwnanie glebokosci optycznej przewidywanej w modelu podstawowym
dla dwéch réznych krzywych rotacji A (linia ciggla) oraz B (linia przerywana). Referencje
odnos$nie krzywych rotacji podane sa w Rozdziale 1.

3.2.2 Niepewnos¢ wyznaczenia polozenia Stonca

W dotychczasowych rachunkach przyjeliSmy wartos¢ odlegtoéci Stonca do
centrum Galaktyki R = 8kpc [53]. W pracach dotyczacych mikrosoczew-
kowania mozna znalez¢ takze inne wartosci Rs. Przyktadowo kolaboracja
EROS przyjmuje warto$¢ rekomendowana przez IAU: Ry = 8.5kpc [54].
Poniewaz jednak wartosé¢ funkeji podcatkowej (3.2) jest niewielka blisko po-
tozenia Stonica, mozna przypuszczaé, ze doktadna wartosé¢ odlegtosci Stonca
do centrum Galaktyki nie ma decydujacego wplywu na przewidywane mi-
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krosoczewkowanie. Zmiana wartosci Ry = 8kpc na R; = 8.5kpc w calce
(3.2) powoduje zmiang glebokosci optycznej o AT = +0.1 x 1076 dla b = 1°
i tylko AT = —0.04 x 1076 dla b = 5°. W literaturze mozna spotkaé takze
mniejsza warto$¢ Re = 7.62kpc [55]. Jezeli w calce (3.2) dokonamy zmiany
wartosci R = 8kpc na Ry = 7.62kpc, gtebokosé optyczna ulegnie zmianie
o AT = —0.1 x 107% dla b = 1° i tylko A7 = +0.02 x 107¢ dla b = 5°. Pre-
cyzyjne ustalenie wartosci odlegtosci Stonica do centrum Galaktyki nie jest
wiec kluczowym czynnikiem w analizie mikrosoczewkowania.

3.2.3 Struktura bulge’u

Dla znajdujacego sie w centralnej czesci Galaktyki zgrubienia, nazywanego
bulgem, w modelu globalnego dysku przypisujemy gesto$é¢ powierzchniows
o(R) w taki sam sposéb jak dla materii roztozonej w dysku galaktycznym.
Lepszym przyblizeniem rozktadu gestosci w bulge’u jest jednak rozktad sfe-
rycznie symetryczny. Poniewaz wktad do gtebokosci optycznej od soczewek
znajdujacych sie w samym bulge’u jest istotny, nalezy sprawdzié¢ jak zmieni
sie przewidywana w modelu gltebokos¢ optyczna, gdy centralna cze$é¢ Galak-
tyki (do 1kpc) zostanie opisana przez sferycznie symetryczny rozklad masy.
W tym przypadku mozna wydzieli¢ wktad do gtebokosci optycznej pocho-
dzacy od materii roztozonej w dysku galaktycznym oraz wktad pochodzacy
od materii znajdujacej si¢ w sferycznie symetrycznym bulge'u:

2
() = 47TG2R®

C

[ (0= )o@ ds + [ (1= S 35
(3.3)

Granice calkowania wyznaczone sa przez rozmiar bulge'u R, = (1 —s,)Re =
1 kpe. Droga catkowania ¥(s) = Z + s(¥g — T ) taczy polozenie obserwatora
Zo 1 polozenie zrodia Swiatta ©y. Zaktadamy, ze dla R < R, krzywa rotacji
v(r) jest powiazana z masa zawarta wewnatrz promienia r = v/ R? + 22 po-
przez standardowa dla sferycznego rozktadu materii relacje M (r) = rv*(r) /G,
natomiast dla R > Ry, wktad do krzywej rotacji pochodzacy od bulgeu opada
keplerowsko v,(R) = v(Ry)\/ Rp/R. Znajac funkcje masy M (r) tatwo odtwo-
rzy¢ profil gestosci bulge’u ppuge(r) = M'(r)/(4nr?). Pozostala czesé krzy-
wej rotacji, nie majaca zwiazku z polem grawitacyjnym bulgeu, mozna wy-
znaczy¢ na podstawie standardowej dekompozycji? vi(R) = v*(R) — vZ(R).
Rozktad krzywej rotacji na cze$¢ zwiazang z bulgem v, i czes¢ zwiazana z
dyskiem v; jest przedstawiony na wykresie 3.5. Dla czesci vi(R) mozna za-
stosowaé opisany w Rozdziale 1 model globalnego dysku, otrzymujac gestosé¢

2Sita odérodkowa zwiazana z predkoscia rotacji skaluje sie jak v2.
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v[km/s]
1

Rysunek 3.5: Dekompozycja krzywej rotacji na sktadowa zwigzana z bulgem (krzywa
kropkowana) i sktadowa zwiazana z dyskiem (krzywa kreskowana).

powierzchniowa dysku oy (R). Nalezy zwrdci¢ uwage, ze obecnosé sferycznie
symetrycznego bulge’u powoduje, ze gesto$é powierzchniowa o (R) moze sie
rézni¢ od wyznaczonej wezedniej gestosei o(R). Tak jak w modelu podstawo-
wym, gestosé objetosciowa w dysku jest zwigzana z gestoscig powierzchniowsa

nastepujaca relacja paysx(R, 2) = o1 (R)e™*/" /(2h).
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Rysunek 3.6: Glebokosé optyczna w modelu ze sferycznie symetrycznym bulgem (cienka
krzywa kreskowana) w poréwnaniu z modelem podstawowym (linia ciggla).
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Wykres 3.6 przedstawia gtebokos¢ optyczng obliczong przy uwzglednie-
niu sferycznie symetrycznego bulge’u, poréwnang z modelem referencyjnym.
Roéznica jest mniejsza niz A7 = 0.2 x 1079, co sugeruje, ze wptyw struktury
bulge’u na ostateczna glteboko$é¢ optyczna jest niewielki.

Kolejng, warta uwzglednienia poprawka jest zamodelowanie wystepujacej
w centralnej czesci naszej Galaktyki poprzeczki [46]. Nalezy jednak zauwa-
zyC, ze uzyta przez nas krzywa rotacji Galaktyki zostata wyznaczona przy
zatozeniu symetrii osiowej, podczas gdy istnienie poprzeczki, ktérej rozktad
gestosci mozna przyblizy¢ za pomoca tréjosiowej elipsoidy, tamie ta syme-
trie. Nie ma wiec mozliwosci uwzglednienia poprzeczki w prostym modelu
dynamicznym, jakim jest model globalnego dysku. Istnieje natomiast mozli-
wos¢ wylosowania potozen Zrodet Swiatta w metodzie Monte Carlo zgodnie
z rozktadem prawdopodobienstwa proporcjonalnym do rozktadu emisyjnosci
zrodel w poprzeczce, co zostanie wykonane w punkcie 3.3.

3.2.4 Wertykalny profil gestosci

Model globalnego dysku dostarcza informacji o gestosci kolumnowej o(R),
podczas gdy do obliczenia glebokosci optycznej T niezbedna jest gestos¢ obje-
tosciowa p(R, z). W celu odtworzenia p( R, z) nalezy przyja¢ konkretng postaé
wertykalnego profilu gestosci. Dotychczas przyjmowaliSmy najprostszy profil
eksponencjalny payer(R, 2) = p(R,0)e#/" 7z parametrem skali h = 325 pc.
W tym punkcie obliczymy glebokos¢ optyczna dla dwdch innych, czesto spo-
tykanych profili.

W strukturze dysku galaktycznego mozna wyrézni¢ dwa komponenty:
dysk cienki oraz dysk gruby. Odpowiednim profilem, biorgcym pod uwage to
rozréznienie jest podwojny profil eksponencjalny:

paysk(R, 2) = p(R,0) (1= B)e /M 4 gel/h2) (3.4)

Parametry skali cienkiego dysku hy = 320 pc, dysku grubego hy = 643 pc oraz
parametr = 0.216 sa zaczerpniete z pracy [51]. Cienki dysk, o parametrze
skali zblizonym do wartosci h = 325 pc wystepujacej w pojedynczym profilu
eksponencjalnym, jest sktadnikiem dominujgcym.

Innym profilem, ktéry lepiej niz profil eksponencjalny opisuje rozktad gwiazd
w otoczeniu Stonca, jest profil nastepujacy:

1

desk(R’ z) = p(R,0) m

(3.5)
Warto$é hy = 330 pc wybieramy za praca [56].

Na wykresie 3.7 przedstawione jest poréownanie glebokosci optycznych
obliczonych w modelu podstawowym ze sferycznie symetrycznym bulgem, po
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Rysunek 3.7: Glebokoéé optyczna obliczona z uwzglednieniem sferycznie symetrycznego
bulge’u, po odjeciu rozktadu gazu, dla trzech réznych wertykalnych profili gestosci opi-
sanych w tekscie: pojedynczego profilu eksponencjalnego (cienka, kropkowana krzywa),
podwdéjnego profilu eksponencjalnego (gruba, kreskowana krzywa) oraz profilu zawieraja-
cego cosinus hiperboliczny (krzywa ciggla).

odjeciu rozktadu gazu, dla wymienionych wertykalnych rozktadow gestosci w
dysku. Réznica gtebokosci optycznych odpowiadajacych wybranym profilom
jest rzedu AT = 0.2 x 107, co mozna uznaé za wartos¢ wzglednie mala.

3.3 Symulacja Monte Carlo

Celem symulacji Monte Carlo jest wylosowanie parametéw (I, y) Zrodet $wia-
tta, dla ustalonej szerokosci galaktycznej b. Do wykonania tego zadania sto-
sujemy jednorodny rozktad |I| < 0.017 (co odpowiada £1°), |x| < 0.125 (co
odpowiada +1kpc) oraz zewnetrzna zmienna o rozkladzie jednorodnym w
przedziale ¥ € (0,0(0)). Parametry (I,b, x) jednoznacznie wyznaczaja po-
lozenie Zrédla Zg. Sposrdéd wylosowanych trojek (I, x, X)) wybieramy tylko
te, dla ktérych ¥ < o(Rg). W rezultacie potozenie zrodta Zg jest wylo-
sowane z rozktadem prawdopodobienstwa proporcjonalnym do gestosci po-
wierzchniowej o(R). Dla kazdego zrédla ze zbioru zbioru n = 10000 Zrédet
wylosowanych ta metoda obliczamy gteboko$é¢ optyczng za pomoca ogdlnej
formuty (3.1), a nastepnie wyznaczamy srednia gtebokosé optyczna prébki i
jej odchylenie standardowe.
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Powyzsza procedura nasladuje sytuacje, w ktorej zrodta sa rozrzucone
blisko centrum Galaktyki, a ich rozktad speinia symetrie osiowa. Dla pelne-
go zakresu dlugosci galaktycznych | € (—5°,5°), z ktérego pochodza dane
obserwacyjne, moze by¢ jednak wazne istnienie poprzeczki, ktora tamie sy-
metrie osiowa. Metoda Monte Carlo umozliwia wylosowanie potozen zrédet
Swiatta z rozktadem prawdopodobienstwa proporcjonalnym do objetosciowe;j
emisyjnosci Zrodel n(Z) (w jednostkach Ls pc™3), w analogiczny sposob, jak
dla funkcji o(R). Aby uwzglednié¢ istnienie poprzeczki przyjmujemy za model
centralnej czesci Galaktyki tréjosiowa elipsoide G2 z pracy (Dwek et al. [57]),
o objetosciowej emisyjnosci zrodet zadanej funkcja:

1 I\ 2 N 2
@'y ') =10 exp | =3 <$> +<y>

Zo Yo

2 4 (;)4 O (36)

o parametrach o = 2.01kpc, yo = 0.62kpc i zp = 0.44 kpc. Kartezjanski
uktad wspéhrzednych [2/, ¢/, 2] r6zni sie od przyjetej przez nas w punkcie 3.1
konwencji [x,y, z]. Niezbedna transformacja wspolrzednych jest nastepujaca
¥ —uy, y — —xoraz 2 — z.
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Rysunek 3.8: Srednia glebokoéé optyczna oraz jej odchylenie standardowe dla prébki
zrodel wylosowanych w metodzie Monte Carlo. Pelne punkty odnosza sie do prébki zrodet
w zakresie || < 1° wylosowanych z osiowosymetrycznym rozktadem prawdopodobienstwa
proporcjonalnym do o(R). Puste punkty odpowiadaja probce w zakresie |I| < 5° wyloso-
wanej z rozkladem prawdopodobiefistwa proporcjonalnym do 7(Z) z modelu G2 (Dwek et
al.). Dla poréwnania przewidywanie modelu podstawowego przedstawia krzywa ciggla.
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Rezultat przeprowadzonej symulacji jest przedstawiony na wykresie 3.8.
Przewidywanie modelu podstawowego nalezy uznaé¢ za zgodne z wykonang
symulacja. Poniewaz opisana procedura Monte Carlo nasladuje rzeczywista
sytuacje, w ktorej zroédta sg rozrzucone wokot centrum Galaktyki, wartym
podkredlenia jest fakt, ze odchylenie standardowe wylosowanej probki jest
tego samego rzedu wielkosci co obserwacyjne stupki btedu, ktére mozna zna-
lez¢ na poprzednich wykresach.

3.4 Oszacowanie ilo$ci niewidocznych sktad-
nikow materii

W modelu globalnego dysku, dla krzywej rotacji B, masa zawarta w we-
wnetrznej czedci Galaktyki R < Ro wynosi M = 6.17 x 10'° M. Nie mozna
wykluczy¢, ze na czes¢ tej masy sktadaja sie takze niewidoczne sktadniki
materii, ktére podobnie jak wodoér i hel nie wnosza wktadu do glebokosci
optycznej. Aby oszacowaé ich ilo$¢ sparametryzujemy modelows gltebokosé
optyczna jako 7(b) = ¢; exp(—cq |[b]) x 107°. Parametry ¢; = 4.23 4+ 0.65 i
co = 0.228 4+ 0.056 zostaly wyznaczone w modelu podstawowym po odjeciu
rozktadu gazu, z uwzglednieniem sferycznie symetrycznego bulge'u, podwoj-
nego eksponencjalnego wertykalnego profilu gestosci dysku oraz przy uzy-
ciu krzywej rotacji B, ktorej odpowiada ciezszy dysk galaktyczny. Istnienie
niewidocznych sktadnikéw materii powoduje zawyzenie gltebokosci optycznej
7(b) o czynnik Thiggen(b), ktory mozna obliczy¢ podstawiajac gesto$é nie-
widocznych skladnikéw materii ppigaen () do caltki (2.11). Dla uproszczenia
przyjmujemy, ze gestos¢ niewidocznych sktadnikéw materii jest stata frakcja
gestosci odtworzonej w modelu globalnego dysku po odjeciu rozktadu gazu
Phidden(Z) = [ p(Z). W tym przypadku Thigaen(b) = f7(b). Wspdlezynnik
f mozna wyznaczy¢ metoda najmniejszych kwadratéw, dokonujac dopaso-
wania do danych obserwacyjnych (podzbioru zrédet jasnych) nastepujacego
wyrazenia:

7= 7(6) — Thiaden (b) = (1= £) 7(0) = (1= f) (e2 exp(—ea|b]) x 107°) (3.7)

Wykonujac dopasowanie dla danych otrzymanych przez kolaboracje OGLE,
EROS i MACHO otrzymuje si¢ f = —0.139 + 0.059. Wartos¢ ujemna wspot-
czynnika f oznacza, ze nie ma miejsca na niewidoczne sktadniki materii, a
masa wyznaczona w modelu globalnego dysku jest niedoszacowana o war-
tosé |fM| = (0.86 & 0.36) x 10'° M. Wykonane dopasowanie jest przed-
stawione graficznie na wykresie 3.9. Punkty obserwacyjne pochodzace od
kolaboracji OGLE maja dla niektorych szerokosci galaktycznych wigksze
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Rysunek 3.9: Dopasowanie funkcji (1 — f) (4.23 exp(—0.228 |b]) x 107%) do danych ob-
serwacyjnych OGLE, EROS i MACHO (krzywa ciggla) oraz do danych EROS i MACHO
(krzywa kreskowana). Zaciemniony obszar przedstawia zakres jednego odchylenia stan-
dardowego obliczonego na podstawie symulacji Monte Carlo (z poprzeczka) opisanej w
punkcie 3.3.

wartodci i wieksze niepewnodci obserwacyjne od wynikow pozostatych ko-
laboracji. Przy ograniczeniu sie do danych EROS i MACHO otrzymuje sie
f = 0.018 £ 0.067, co odpowiada masie niewidocznych sktadnikéw materii
|fM]| = (0.11 £0.41) x 10'° M. Jest to wartosé¢ bardzo mala w poréwnaniu
z masa M.

3.5 Test statystyczny

Otrzymane w poprzednim punkcie dopasowania dostarczaja informacji o war-
tosci oczekiwanej gtebokosci optycznej E[7(b)], ktérej mozna si¢ spodziewaé
w modelu globalnego dysku po uwzglednieniu rozktadu gazu w Galaktyce,
sferycznie symetrycznego bulge’u, podwojnego eksponencjalnego wertykalne-
go profilu gestosci w dysku i mozliwosci istnienia form materii, ktére podobnie
jak wodor i hel moga nie dawa¢ wktadu do gtebokosci optycznej. Z drugiej
strony symulacja Monte Carlo wykonana w punkcie 3.3 daje informacj¢ o
wariancji modelu var[7(b)] = (0 aontecario(b))?. W tym paragrafie dokonamy
poréwnania modelowego rozktadu {E[7(b)], var[r(b)]} z rozkladem danych
obserwacyjnych {7(b), 02(b)}. Srednia 7(b) i odchylenie standardowe o(b) dla
danych pochodzacych od réznych kolaboracji obliczamy w niewielkim zakre-
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b | E[r(b)] | var[r(b)] | T(b) | o*(b) 2
[deg] | [107°] | [107™] | [107°] | [10~"]
18 | 275 | 217 | 356 | 140 | —0.97
22 | 249 | 144 | 257 | 056 | —0.15
2.7 | 224 | 144 | 177 | 029 | 121
32 | 200 | 099 | 203 | 033 |-0.07
37 | 178 | 066 | 130 | 118 | 0.44

Tabela 3.1: Wartoéé oczekiwana i odchylenie standardowe rozkladu modelowego oraz
rozktadu danych obserwacyjnych EROS i MACHO, a takze statystyka testowa zy.

b | B[r@)] [var[r@)] | 7(0) | o2(6) | =
[deg] | [107°] | [107%] | [107°] | [10~"]
1.8 3.20 2.17 3.44 1.48 —0.35
2.2 2.92 1.44 2.59 0.57 0.76
2.7 2.60 1.44 2.22 0.47 0.94
3.2 2.33 0.99 1.89 0.33 1.30
3.7 2.07 0.66 2.41 2.98 —0.28

Tabela 3.2: Warto$é oczekiwana i odchylenie standardowe rozkladu modelowego oraz
rozktadu danych obserwacyjnych EROS, MACHO i OGLE, a takze statystyka testowa z.

sie szerokosci b 4= 0.2 deg.

Aby sprawdzi¢ hipoteze zerowg mowiaca, ze wartosci oczekiwane obydwu
rozkladow sa jednakowe E[r(b)] = 7(b), nalezy obliczy¢ zmienna testowa o
rozkladzie normalnym N (0, 1):

2b (3.8)

W powyzszym wzorze n = 10000 oznacza liczbe punktéw wylosowanych w
symulacji Monte Carlo, natomiast n; to liczba punktéw obserwacyjnych w
zadanym obszarze b + 0.2 deg. Wartosci parametrow rozktadéw oraz staty-
styki testowej sa podane w tabelach 3.1 (bez danych OGLE) i 3.2 (wszystkie
dane). Zar6wno w jednym jak i w drugim przypadku, na rozsadnym poziomie
istotnosci p = 0.01 nie mozna odrzuci¢ hipotezy zerowej o réwnosci wartosci
oczekiwanych roztadu modelowego i rozktadu danych obserwacyjnych. Dla
najwiekszej wartosci zmiennej testowej z, = 1.3 mozna odrzuci¢ hipoteze ze-
rowa wzgledem hipotezy alternatywnej F[7(b)] # 7(b) na poziomie istotnosci
p = 0.19, jednakze w tym wypadku istnieje bardzo duze prawdopodobien-
stwo p = 0.19 popelnienia btedu pierwszego rodzaju, czyli odrzucenia praw-
dziwej hipotezy zerowej. W zwiazku z powyzszym nalezy przyjaé, ze model
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globalnego dysku jest zgodny z pomiarami mikrosoczewkowania w kierunku
centrum Galaktyki.

3.6 Podsumowanie

W rozdziale tym zjawisko mikrosoczewkowania w kierunku centrum Drogi
Mlecznej zostato przedstawione w ramach modelu globalnego dysku. Poczat-
kowo rozwazane byto pierwsze przyblizenie, w ktorym zrodta $wiatta znaj-
duja sie doktadnie w centrum Galaktyki. Nastepnie rzeczywista sytuacja,
w ktorej zrodla swiatta sg rozrzucone wokot centrum Galaktyki zostata za-
symulowana przy pomocy metody Monte Carlo, potwierdzajac zasadnosé
pierwszego przyblizenia. Zostaly takze wziete pod uwage takie czynniki jak
istnienie sferycznie symetrycznego bulge’u oraz poprzeczki w centrum Galak-
tyki, a takze wertykalna struktura dysku galaktycznego. Wykonane w punkcie
3.4 dopasowanie do danych obserwacyjnych wykazato, ze masa dynamiczna,
wyznaczona na podstawie krzywej rotacji w modelu globalnego dysku, po
odjeciu wktadu pochodzacego od obtokéw wodoru i helu niewiele odbiega od
masy zwartych obiektow, potrzebnej do wyttumaczenia obserwowanej gtebo-
kosci optycznej 7(b). Tym samym masa niewidocznych sktadnikow materii
w obszarze 0 < R < Ry jest zaniedbywalna. Wreszcie test statystyczny wy-
konany w punkcie 3.5 dowodzi, ze nie mozna odrzuci¢ hipotezy o zgodnosci
przewidywanej glebokosci optycznej w modelu globalnego dysku z danymi
obserwacyjnymi zebranymi przez kolaboracje EROS, MACHO oraz OGLE.
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Z.akonczenie

W pracy tej rozwazano niestandardowy model galaktyki spiralnej jakim jest
model globalnego dysku, w ktorym nie wystepuje sferycznie symetryczne ha-
lo ciemnej materii niebarionowej. Dokonano pozytywnej weryfikacji tego mo-
delu dla Drogi Mlecznej, przy wykorzystaniu zjawiska mikrosoczewkowania
grawitacyjnego w kierunku centrum Galaktyki. Tym samym cel pracy zostat
osiggniety. Zgodnos¢ przewidywan modelu z rozwazanymi do tej pory dany-
mi obserwacyjnymi zacheca do prowadzenia kolejnych badan nad modelem
globalnego dysku.
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