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Pale Blue Dot - Ziemia z odlegéai okoto 6,4 mid km.

Zastanoéwmy sie znow nad ta kropka. To tutaj, to jest danjesté&my my. Na niej sa
wszyscy, ktérych kochasz, wszyscy, ktorych znasz, wszyséygorych kiedykolwiek sty-
szales, kazda ludzka istota, ktéra kiedykolwiek byta, zyta ing.rSuma wszystkich naszych
radasci i smutkow (...) Ziemia jest bardzo mata scena na pmamogej arenie kosmosu. Po-
mysl o rzekach krwi przelanych przez wszystkich tych genevaiéesarzy, tak by w chwili
chwaty, mogli zosta chwilowymi wtadcami kawateczka kropki.(...) Nasze p@stanasze
wyobrazone poczucie wlasnej waieg ztudzenie, ze zajmujemy jakieiprzywilejowane
miejsce we Wszedwiecie, to wszystko zostaje podwazone przez jedna lerdp&dego
Swiatta. Nasza planeta jest samotnym ziarenkiesrquiku tej wielkiej, otaczajacej nas, ko-
smicznej ciemnsci. W naszym ukrytym miejscu, podd catego tego ogromu, nic nie su-
geruje, ze pomoc nadejdzie z zewnatrz, by @cadis przed nami samymi.(...) Méwi sig, ze
astronomia to zajecie, ktére buduje pokore i charaktet.fBoze nie ma lepszego przyktadu
na ludzka zarozumia8s i szaléstwo, niz ten odlegty obraz naszego malutkiégaata. Dla
mnie obraz ten podkéta nasza odpowiedzialgbza bycie bardziej zyczliwymi dla siebie,
oraz za zachowanie i docenienie tej bladoniebieskiej kr@gi@kdynego domu jaki mamy.

Carl Sagan, ,Pale Blue Dot"
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Stowniczek

AHF - AMIGA Halo Finder - program do indetyfikacji w polu ggsci hal CM,

AZ - aproksymacja Zeldowicza,

CE - ciemna energia,

CFM - ctakowa funkcja mas,

CIC - Cloud In Cell, typ funkcji przypisania gesai,

CM - ciemna materia,

DSTF - dyskretna szybka transformata Fouriera,

EdS - model Eisnteina de Sittera,

GADGET?2 - kosmologiczny kody N-ciatow$rydrodynamiczny autorstwa Volkera Springela,
NGP - Nearest Grid Point, typ funkcji przypisania gé&sioOTW - ogdélna teoria wzgledno-

Sci,

PS - Pressa-Schechtera formalizm,

ReBEL - daRk Breaking of Equivalence principLe,

redshift, poczerwienienie, przesuniecie ku czerwienietej pracy zawsze rozumiane toz-
samo jako kosmologiczny parametr czastia™ — 1

ACDM - model Lambda Cold Dark Matter,

SMK - standardowy model kosmologiczny,

TSC - Triangular Shaped Cloud, typ funkcji przypisaniatggs

ZWK - zliczenia w komérkach,

Konwencja matematyczna

a, A - tréjwymiarowe wektory,

X - tréjwymiarowy wektor wyrazony we wspotrzednych kajggskich,

i, j, k- indeksy wektoréw lub tensoréw przebiegajace IL< 3,

a - rozniczkowanie po kosmicznym czasie,

jezeli nie podano inaczej, to wszelkie odgabwyrazone sa we wspotrzednych wspotporu-
szajacych sie.
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Wprowadzenie

Ludzie od wielu tysiecy lat tworza modele Wszéuahiata, ktéry zamieszkujemy, starajac
sie znalez tad i porzadek kierujacgwiatem p&rod chaosu. W miare pogtebiania wiedzy i
rozszerzania obserwaciji, ludZ&wulepszata swoj moddéwiata, kazdy nastepny lepiej ttu-
maczyt otaczajaca nas rzeczywigtoZapyt& mozna, skad ptynie ta potrzeba znajdowania
praw rzadzacycBwiatem? Odpowiedz nie jest zbyt trudna, starczy spojnzeniebo, gdzie
po kazdej nocy nastepuje daiepo kazdej pelni Ksiezyca pojawia sie Now, a po kazdej
wiosnie lato, jesig i w kohcu zima. Sa to oczywiste znaki méwiace, ze musza is{mésvne
reguty rzadzace tymi cyklicznymi zjawiskami. Skoro wighserwatorzy zauwazaja, iz wiele
aspektéw naszej rzeczywist podlega pewnym prawidtovgoiom, naturalne jest, ze czto-
wiek tworzyt modeléswiata (a pozniej Wszeélwiata) zawierajace zbior regut i aksjomatdw,
ktére miaty dawa odpowiedzi na pytania: Dlacze@wiat jest taki jaki jest? Dlaczego pla-
nety kraza wokot Stoca, jabtka spadaja z jabtoni,Z&siezyc nie uderza w Ziemig?

Historia pogtebiania ludzkiej wiedzy i zrozumienia na tnpraw i zjawisk wystepu-
jacych we Wszedwiecie to historia postepu. Na miejsce starych powstawatve mo-
dele, ktore lepiej i zazwyczaj w sposob bardziej prosty gafeki ttumaczyty obserwa-
ble kosmiczne. Oczywcie po drodze pojawiato sie wiedbepych zautkéw. Zawsze jednak
podstawowa zasada poznadaiata fizycznego, czyli zgodso empirii z teoria, obalata
btedne teorie i modele, wprowadzajac na ich miejsce beyjgbprawne i lepsze. Tak byto
juz przed wiekami, gdy dla naszych przodkéw najpierw cabszeclswiatem byta nasza
planeta. Dzigki obserwacjom astronomicznym fatszywy etqgdaskiej Ziemi zostat zasta-
piony przez prawidtowy poglad o kulistoi naszej planety. W miare pogtebiania wiedzy i
ulepszania metod obserwacyjnych to, co cztowiek nazywatabtswiatem, rozrastato sie
coraz bardziej. Ptolemejski model Uktadu Stonecznegmpétatdoskonalsza teoria Koper-
nika, by nastepnie liyulepszona i zastapiona przez model Keplera.




ROZDZIAL 1. WPROWADZENIE

Dzi§, na poczatku XXI wieku to co nazywamy Wszgealatem, rozpsciera sie na osza-
tamiajaca odlegiet trzech gigaparsekow (Gpc). Oznacza to, ze obszar tegmdelojemy
i staramy sie pozrapowiekszyt sie od czaséw Ptolemeusza o 13 rzedow wéelkdiemia
zostata zdegradowana z centralnego punktu Wsxeielta do maciupkiej plamki zatopionej
posSrod ogromu materii i przestrzeni. Jednakze cztowiek ki@da broni przed tak wielkim
majestatem przyrody. Wrecz przeciwnie, od prawie studatkowcy konstruuja i ulepszaja
matematycznigcisty model Wszedwiata, ktéry opisuje ewolucje i parametry tego niemal
nieogarnionego oceanu przestrzeni.

Kosmologia to nauka, ktéra stawia sobie za cele zbadaniktaty i budowy Wszech-
Swiata, jego ewolucji oraz przyszitych loséw. Jeszcze dwbesia temu kosmologia jako
taka byta uwazana raczej za dziedzine filozofii niz fiz§dikomu wéwczas niénito sie na-
wet by bada WszecBwiat w najwigkszych skalach za pomoca metod naukowyoblw®j
fizyki w XX wieku, ktory przyniost nam przede wszystkim dwidelkie teorie fizyczne —
teorie grawitacji Einsteina i mechanike kwantowa, dostyt narzedzi pozwalajacych two-
rzy€ teoretyczne modele Wszenhiata. Niebywaly, wrecz oszatamiajacy, rozwoj astmio
i technik obserwacyjnych pod koniec XX wieku sprawiszae modele teoretyczne mozna
byto wreszcie weryfikowa Kosmologia z nauki czysto teoretycznej zamienita sieeinip
dojrzata empirycznie c& wspoétczesnej fizyki. Jednakze, jak to czesto w przypauku
storii nauki bywato, im wiecej by$imy w stanie zaobserwowa im dalej w gtab morza
przestrzeni siegricteleskopami, tym wiecej rodzito sie zagadek i nowyctapyNatura lubi
nas zaskakiwa

1.1 Wszech Swiat Friedmanna

W niniejszej rozprawie zajmujemy sie pewnymi specyficzngradyfikacjami powszech-
nie akceptowanego obecnie Standardowego Modelu Kosnozioggo (SMK).Model ten
ma we wspotczesnej kosmologi, status podobny do tego, jakstandardowy Model Cza-
stek Elementarnych w fizyce jadrowej. SMK jest obecnieapmgkzym przyblizeniem opisu-
jacym Wszechwiat, jakim dysponujemy, niemniej zawiera on wciaz wietwartych pro-
bleméw i trudn&ci. Model standardowy oparty jest na modelu Wsaghta Friedmanna z
niezerowa stata kosmologiczna, ktéry stosunkowo mgaa(w kosmologicznej skali czasu)
przeszedt w faze przyspieszonej ekspansji. Dla potrzédzejganalizy przedstawimy tutaj
szerzej pewne istotne elementy modelu standardowego.




1.1. WSZECHSWIAT FRIEDMANNA

1.1.1 Podstawowe zatozenia

SMK nazywany obecnie rownieXCDM (z ang.Lambda Cold Dark Mattéropisuje
strukture i ewolucje Wszeélwiata od jego najwcamiejszych momentow, gdzie maja jesz-
cze zastosowanie teorie fizyczne, az po chwile obecndoBa modellUACDM opiera sie
na kilku podstawowych zatozeniach. Pierwszym z nich, ibehgajbardziej doniostym, jest
tzw. zasada kosmologiczrab tezzasada kopernikahskZasada ta gtosi, inasze miej-
sce we Wszechwiecie nie jest w zaden sposéb wyrdznione czy uprzywitdyane Za-
tem dowolny obserwator umieszczony w dowolnym punkcie Wisagiata powinien na
podstawie swoich obserwacji wyshitiakie same wnioski odisnmie globalnych wlasrszi
Wszeclswiata, jak obserwator umieszczony na Ziemi. Innymi staxaglen punkt i kieru-
nek we WszecBwiecie nie sa wyrdznioneTotez zasada kosmologiczna implikuje glo-
balnajednorodnosd izotropie kosmosu. Oczyvéicie obserwacje dnia codziennego jak i
obserwacje astronomiczne pouczaja nas, ze lokalnie thiszgat nie jest ani jednorodny
ani izotropowy. Obserwujemy przeciez struktury poczgoapd planet, poprzez gwiazdy i
galaktyki az do najwiekszych obserwowanych strukturgagergromady galaktyk i pustki
kosmiczne. Lokalnie istnieje tez wiele wyréznionychriiekow, np. kierunek wzdtuz dysku
Drogi Mlecznej jest wyraznie odr6zniony od kierunku dego prostopadtego gdzie gesto
gwiazd i materii miedzygwiazdowej sa jamowo rézne. Niemniej we wspoétczesnej ko-
smologii przyjmujemy, iglobalnajednorodné&t i izotropia jest zachowana gdy zastosujemy
uSrednianie po odpowiednio duzych obszarach Wsaeia. Wszeckwiat sredniony w
skali setek megaparsekoéw (Mpc) spetnia zasade kopérsiiga

Nastepne fundamentalne zatozenie polega na przyjeeidp opisu globalnej ewoluciji
i struktury Wszechwiata mozemy uzyOgoélnej Teorii Wzglednos¢OTW) Alberta Ein-
steina[Emstein (1916)] Poniewaz Wszed&wiat nie jest statyczny w kosmicznym czasie
(podlega ewolucji), izotropia i jednorod&®w naszym modelu odndssie musi tylko do
samej przestrzeni, bez czasu. W jezyku OTW oznatadedzie, ze czasoprzestnzao-
zemy roztozyg na hiperpowierzchnie statego czasu, z ktérych kazdazesbpowa i jedno-
rodna. Czasoprzestizekonstruujemy wiec jakB x X, gdzieR oznacza kierunek czasu,&a
Y jest trojwymiarowa rozmaitecia riemanowska. Jednoroda izotropowst £ wymusza,
by metryka ja opisujaca posiadata najwieksza z moaiwliczbe symetrii, zatem zapiszemy
metryke w postaci

ds® = —c%dt? + a%(t)y;; (u)du'du’ .

Tutajt to koordynata czasowa, Z@*, u?, u®) sa wspotrzednymi (wspotporuszajacymisie) na
Z, 7ij jest maksymalnie symetryczna metrykahaw koncua(t) to czynnik skalujacy nor-
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malizowany dla chwili obecnej jakoa(ty) = 1. Przyjelémy rowniez konwencjg-, +, +, +}
zapisu znakow tensora metrycznego. Interesuje nas maksgnsgmetryczna trzy-metryka
euklidesoway;j, ktéra powinna spetnia

®Ri = kyikyi = Yivik) »

gdziek oznacza pewna stata,&Zmdeks gorny (3) przy tensorze Riemanna oznacza, izfest o
powiazany z trzy-metrykg;;, a nie z cata czasoprzestrzefa< X. Tensor Ricciego bedzie
zatem

PRy = 2kyy .
Jesli nasza przestrbema byt mozliwie symetryczna, z pewgoia bedzie sferycznie syme-
tryczna. Mozemy metryke zapisgako

do? = yydudu) = €30dr? + r2(de? + sir? 6 dg?)

B(r) jest tutaj pewna funkcja zalezna w ogééooodt i r. Mozemy policzyg sktadnikitensora
Ricciego, przyjmujad,B = 0, co daje

2
DRy = ~0.B

®Ry = e®rsB-1)+1

®Ry; = [€2B(rg,B - 1)+ 1]sirt6.

Teraz, korzystajac z powyzszych révinaraz z1.2), mozemy obliczg B(r)
1
B= —Eln(l—krz).

Zestawiajac to [ , dostaniemy szukana metryke czasoprzestrzeni

2
ds* = ~¢*dt + &(1) | - drkrz T r%(d6? + sir? 0 dg?)| .
Jest tometryka Robertsona-Walkera (RW) [Rosertson (1929); WALkER (1933)]opisujaca
rozszerzajacy sie jednorodny i izotropowy WsZaelat.

Zauwazmy, ze podstawienia
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nie zmieniaj, zatem jedynym znaczacym parametrem kg#iq, ktry moze przyjmo-
wat trzy wartsgsci: k = -1,k = 0i k = +1. Przypadek = —1 odpowiada statej ujemnej
krzywiznie naX i nazywany jest otwartymk = 0 oznacza znikanie krzywizny riai na-
zywany jest ptaskim, Zak = +1 odpowiada dodatniej krzywiznie r&ai nazywa sie go
zamknietym.

Przeanalizujmy te trzy mozlivaei. Dla ptaskiego przypadkki= 0 metryka (3-metryka
przestrzenna) na ma posté

do? = dr?+r?dQ?
dx® + dy? + dZ,

zatem mamy do czynienia po prostu z przestrzenia eukidgdola przypadku zamknietego
zk = +1 mozemy zdefiniow@ar = siny i zapis& metrykeX jako

do? = dy? + sir y dQ?. 1.10

Jest to oczyvéicie metryka hipersfery (tréjwymiarowej). W ostatnim geagku otwartym z
k = -1, podstawiajac = sinhy, otrzymamy

do? = dy? + sintf ¢ dQ? . 1.11

Powyzsza metryka opisuje przestnzgiperboliczna o globalnej krzywiznie ujemnej, ktérej
lokalna analogia dwuwymiarowa jest powierzchnia stodt

1.1.2 Roéwnania Friedmana

Wszecwiat z metryka RW moze w ogolgoi albo podlegaglobalnej kontrakcji, albo
ekspansji. Albert Einstein wiedziony niechecia woberaah Wszecéwiata, ktérego czaso-
przestrzé podlega globalnej ewolucji czasowej, wprowadzit do slwatvnah OTW stynny
czynnikA, ktéry miat opisywa globalna site odpychajaca i zostat nazwany poztegda ko-
smologicznd Wprowadzenie lambdy pozwolito znatefakie rozwiazania réwrimaOTW, w
ktorych globalna czasoprzestfebyta statyczna. Jak wykazat jednak Alexander Friedmann
[FriEbmann (1924)] takie rozwiazania sa wysoce niestabilne. Juz nawehmiagjsze zabu-
rzenie w postaci jednej czastki materialnej niszczy séamiowagi i Wszecbwiat zaczyna

1Sam de Sitter wyrazit sie o cztonie nastepujacymi stowami:*Czton ten pomniejsza symetdegskona-
to&E oryginalnej teorii Einsteina”.
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globalnie ekspandowvedub kurczyt sie. Friedmann podat rowniez rozwiazania rowvian-
steina dla jednorodnego i izotropowego WsZaeiata (zatem takiego, ktérego czasoprze-
strzeéh ma metryke RW) przy zatozeniu, ze wypetniajaca goariatmozna opisaw po-
staci idealnego ptynu. Nazwano je rownaniami Friedmanaaeém z metryka Robertsona-
Walkera tworza podwaliny modelu Wszéntiata Friedmanna-Robertsona-Walkera. ROw-
nania Friedmana maja poéta

g:—?(p+%)+% 1.12
oraz

A\ 2
(a) _ 8Gp ke A 113

al T3 @3
gdzieG to stata grawitacji Newtong) oznacza @&nienie p gesté& masy,A to stata kosmo-
logiczna z& rézniczkowanie jest liczone wzgledem kosmicznegowczaRo6wnania Fried-
manna nie sa niezalezne, poniewaz drugie z nich mozmegott z pierwszego, gdy wezmie
sie pod uwage adiabatyczna ekspansje Wszeictta. Dla ,standardowych” ptynéw ideal-
nych, jakimi kosmologowie wypetniaja modele Wszgelata (promieniowanie, pyt i stata
kosmologiczna), réwnanig..12) prowadzi do wniosku, za jest zawsze ujemne. Z drugiej
strony wiemy, zea > 0 dla obecnej epoki (0 czym bedzie jeszcze dalej). Prowtaddo
wniosku, ze musi istnizpunkt, w ktéryma = 0, gdzie spotykaja sie wszystkie lisaviata

i gesta&e staje sie nieskiczona. Punkt ten nazywany jestobliwoscia Wielkiego Wybuchu
i jego istnienie wynika z warunkéw poczatkowych opisyjett jednorodny i izotropowy
Wszeclwiat.

Jak wspomniano wcaaiej, sam Albert Einstein kontestowat model kosmologycan
ktérym czasoprzestrbeglobalnie rozszerza sie lub kurczy. Ekspansja Wsae@dta, jak
pokazano powyzej, implikuje rowniez istnienie osoblggbpoczatkowej, a zatem punktu w
ktorym zatamuja sie prawa OTW. Dostepne na poczatkdviatdziestych XX wieku obser-
wacje astronomiczne wspieraly raczej obraz wiecznegoznmiennego w czasie Wszech-
Swiata. Sytuacja obserwacyjna zmienita sie diametramni&929 roku, gdy amerykeski
astronom Edwin Hubble opublikowat swoja stynna pracgieeajaca wyniki pomiaréw od-
legtosci i predkéci wzgledem Ziemi odlegtych galaktykiussie (1929)] Pomiary Hub-
ble’a wyraznie wskazywaly, iz wieks&o obserwowanych galaktyk oddala sie od Ziemi.
Zjawisko to nazwanaicieczka galaktyk wyraznie wspotgrato z postulowana przez row-
nania Friedmanna globalna ekspansja. Co wiecej, ctarakieczki galaktyk mozna byto
wyrazic za pomoca matematycznej prawidt@gg nazwanej prawem Hubble’a

a
v=Hr; H({)= 3 1.14
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gdziev to predk&c ucieczki galaktyki znajdujacej sie w odle§to r, zas H(t) to stata
proporcjonalnéci (w ogéInéci zmienna w czasie) nazywana parametrem Hubble’a. Prawo
Hubble'a zalezy liniowo od odlegéei, zatem im dalej znajduje sie galaktyka, tym szybciej
sie od nas oddala. Einstein, gdy w 1930 roku zapoznat sigrikami Hubble’a, odrzucit
ostatecznie model stacjonarnego Wsaedghta, a wprowadzenie do rowm@®TW statej ko-
smologicznej okrglit jako swoja najwieksza pomyike. Warte odnotowaesst to, ze posta
prawa Hubble’'a przedstawiona w r(’)wna to jedyna funkcjonalna postakspansiji
Wszeclwiata, ktora zachowuje globalna jednoroghbizotropie, co jako pierwszy odno-
towat w 1933 roku MilngM ne (1933)]

Réwnanie Friedmand.13) mozna przeksztalcido postaci

ke 8rG -2 A

HTaZ— 3 p+w-l§g—l, 1.15
gdzie Q wyraza stosunek gesto energii do tzwgestosci krytyczngj., jaka ma ptaski

Wszeclswiat o geometrii euklidesowejkz= 0:

P | PA 3H? A
= — +— = Qn+ Q4 = —, = —. 1.16
Pe Pc " A pe 8nG oA 8nG

Powyzejo to gest& materii, z& p, to gest&C energii zwiazana z niezerowa stata kosmolo-
giczna. Poniewa#?a? > 0, znak  — 1) determinuje znak, a zatem globalna krzywizne
przestrzeni. Dla Wszeélwiata o ptaskiej geometrii mamy zateé= 1. Lewa strone row-
nania(1.15) mozna utozsaméaz globalna krzywizna Wszeétviata, dla ktérej mozemy
zapis& efektywna gest& energii w postaci

3 k&

_—— 1.17
8nG a?

P =

Teraz mozemy zapisadwnanie na ewolucje czasowa czynnika skélj w postaci bezwy-

miarowej
Qu=1-Q, gdzie: 1.18
+ 0, +p, +
0. =% Q=FmTEr TP pA:Qm+Qy+QV+QA. 1.19
Pc Pe

Tutaj kolejne sktadniki paramet@Q odpowiadaja r6znym sktadnikom tensora energii-pedu,
zatem roznym kosmologicznym ptynom modelujacym zavé&ri/szecBwiata.p, to ge-
stasC energii promieniowania (fotonéwy),, 0znacza ges&s materii nierelatywistycznej,
modeluje wkiad ges&ri energii pochodzacej od relatywistycznych czastekifeutrin, o ile
posiadaja niezerowa masebza to wspomniana juz wcaniej gestéC energii zwiazana ze
stata kosmologiczna, lub dziatajaca podob@iemna EnergidCE). Na nierelatywistyczna
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materige sktadaja sie bariony or@emna Materia(CM), ktdra nie oddziatuje ani elektro-
stabd, ani silnie jadrowo. Mozemy wigc roztozyparamet,, na dwa przyczynki

Qm=Qp +Qpum . 1.20
Sktadniki tensora energii-pedu
Tﬂv = diag(_pcz’ P, P, p) s 1.21

reprezentowane przez rézne gésig; (rézne kosmologiczne ptyny doskonate) maja w
0golIndci rézne postaci rbwnania stanu wiazacego gesemergii z csnieniem. Ogolne
rownanie stanu dla idealnego ptynu ma pésta

p = WoC?, 1.22

gdzie p to ciSnienie,po oznacza ges8s energii, z& w jest parametrem réwnania stanu. W
przypadku nierelatywistycznej materii (zaréwno barionak i CM) ciSnienie jest zanie-
dbywalnie maté, totezw = 0. W przypadku promieniowania oraz relatywistycznych riaut
adekwatne jest rownanie stanu gazu relatywistycznege2/3. ROwnanie stanu dla ptynu
modelujacego stata kosmologiczna ma parametr—1, jednakze w ogélrgxi dla fenome-
nologicznych modeli dynamicznej CE parametr ten zawiegavszakresie-2 < w < —0.5.

Zasada zachowania energii wymusza, by pochodna kowaaiaktadnikar = O tensora
energii-pedu znikatd*,,, = 0. Prowadzi to do rownania ciagioi

p+3H(@+p) =0, 1.23

gdzie drugi czton odpowiada za ,rozrzedzanie’przez ekspansje przestrzeniszazeci
odpowiada pracy wykonanej przesugienie kosmicznego ptynu.

Z réwnah i otrzymujemy relacje

poc a3t 1.24

2'Sci’slej rzecz ujmujac, dopuszcza sie by hipotetyczne kz@ oddziatywaty stabym oddziatywaniem

jadrowym z barionami.
3Co jest prawda dla ptynu barionowego rozwazanego na klmgizznych skalach. Lokalnie gaz barionowy

podlega prawom hydrodynamiki.




1.1. WSZECHSWIAT FRIEDMANNA

1.1.3 Ewolucja czynnika skali

Korzystajac z wypisanych wcggiej parametrow rownania stanu, mozemy zauwazg

pyoca’,
pmeca,
pa = const

Widzimy zatem, ze geséai energii skladnikow Wszeélwiata w rézny sposob zaleza od

z+1

Rysunek 1.1: Ewolucja czasowa bezwymiarowych parametrgstcgri materii (linia cia-
gta), promieniowania (linia kreskowana) i statej kosmadagej (linia kropkowana) dla ,pta-
skiego” Wszechwiata zQ = 1i Q = 0.

czynnika skalia(t) a zatem i od czasu kosmicznego. Oznacza to, ze na rozigchah ewo-
lucji dominujaca role w réwnaniu Friedmana bedzie gagat inny skfadnik ,kosmicznej
zupy”. llustruje to rys. 1.1, gdzie naniesione zostaly kveyopisujace zmienrsd trzech pa-
rametrow gesteci Q,(z+ 1), Qu(z+ 1) orazQ,(z+ 1) dla Wszechwiata z zerowa globalna
krzywiznaQy = 0. Zmiennaz to kosmologiczne poczerwienienie (z amgdshif) zdefinio-
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wane przez
/lobs - /lem .

Z=———, 1+2—M

Aem ~aten)
Tutaj 1em 0znacza diugse fali Swiatta w chwili emisji,Aqps dtugcst tej samej falwiatta w

momencie obserwaciism i tons 0Znaczaja odpowiednio moment emisji i obserwacji. Peczer
wienienie jest wygodna logarytmiczna skala czasu miegzbezpsrednio kosmologiczne
przesunigcie ku czerwieni f&wiatta odlegtych obiektéw, efekt pojawiajacy sie nateku
globalnej ekspansji czasoprzestrzeni. Analiza r- prowadzi do obserwacji,
ze podczas ewolucji Wszeshiata mamy do czynienia z trzema j&k@wo innymi epo-
kami, w ktérych dominujaca role na zmiersgoczynnika skali ma inny sktadnik Wszech-
Swiata. Wyr6zniamy:

(i) epoke dominacji promieniowania, gdy, > (Qm + Q4), dlazz 10°,
(i) epoke dominacji materii, gd@m > (Q, + Q4), dla 1< z < 10,
(iii) epoke statej kosmologicznej, gdy, > (Q, + Qy), dlaz < 0.5.

Gdy w globalnym budzecie energii dominuje promieniowaczgnnik skali ré&nie jaka(t) o«
t1/2, Podczas epoki dominacji materii ewolucja czynnika skadi posté a(t) « t%3. Gdy
dominujaca role w réwnaniu Friedmana przejmie cztonaaany ze stata kosmologiczna,
mamy do czynienia z przyspieszona ekspansja, dla kéftex expH(t)) i parametr Hub-
ble’a jest staty w czasiel = .

1.2 Powstawanie kosmicznych struktur

Wiemy juz jak wyglada globalna ewolucja Wszéehata w modellACDM. Teraz zaj-
miemy sie opisem innej bardzo waznej, z punktu widzenjadeprawy, czéci SMK -
procesu powstawania kosmicznej struktury. Gdyby Wsgedt Friedmanna byt idealnie
gtadki dla wszystkich chwil i na wszystkich skalach, wowgzstnienie obecnie obserwo-
wanych niejednorodrszi (galaktyk, gromad galaktyk czy pustek) bytoby bardzmltre do
wyjasnienia. Potrzebny jest mechanizm, ktéry w mtodym Ws&eddcie stworzy jadra fluk-
tuacji - lokalne odstepstwa od jednorodeo Z takich fluktuacji w miare uptywu czasu mo-
gtaby powsta dzigki grawitacji obserwowana dzisiaj silnie pogrupoaaystrybucja galak-
tyk i ich gromad.

W ogéincsci rozwazane byly dwa rézne sposoby by ,z&Siierwotne fluktuacje: in-
flacja oraz defekty topologiczne pozostate po @Beigjch fazowych we wczesnym Wszech-
Swiecie. Obiekty takie jak kosmiczne struggiany domen, monopole czy tekstury mogty

10
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powsta& jako defekty topologiczne samej tkanki czasoprzestrastiiieje bogata literatura
dotyczaca defektéw topologicznych zwiazanych z procegazefgt fazowych i famania
symetrii we wczesnym Wszeshiecie. Ograniczymy sie tutaj do przywotania tylko kilku
interesujacych prafKimssLe (1980); Witten (1985); HnpmarsH 1 KiBBLE (1995); DURRER
11N, (2002)] Jednakze najnowsze precyzyjne obserwacje astrono&yiopn widma mocy
fluktuacji kosmicznego promieniowania tta (PT) nie zgadzag z przewidywaniami teorii
defektédw topologicznychA Lerecat 118, (1997); Boucher 11v. (2002)]

1.2.1 Mechanizm kosmicznej inflacji

Inflacja zaproponowana po raz pierwszy przez Alana Gutha8t t8ku[Gurn (1981)]
jako mechanizm pozwalajacy na rozwiazanie problemowzantu i ptask&ci w natu-
ralny sposéb produkuje rowniez pierwotne fluktuacje gst Hipoteza kosmicznej inflacii,
mimo ze jest nieweryfikowalna bezgr@dnio, zostata wtaczona do SMK. Hipoteza inflacji
w pierwotnym sformutowaniu Gutha zawierata kilka teoretygch trudnéci. Najwazniej-
szym z nich byt tak zwany ,problem tagodnego sgia™”, ktory powodowat, ze inflacja
Gutha nigdy sie nie kiczyta. Model inflacji zostat rozwiniety i poprawiony w viiena-
stepnych pracach. So najwazniejszych z nich nalezyaphdeksieja Starobinskied&raro-
BiNskY (1982)] Literatura zwiazana z modelem inflacji jest zbyt obszehyga tutaj przy-
tacz&, dlatego powotamy sie tylko na kilka istotnych piac. 1 Sremuarot (1989); Linpe
(1994); LpprLe 1 LytH (1993); GpELAND 11IN. (1994)]

W obecnym sformutowaniu kosmiczna inflacja rozpoczynal§ig® sekundy po Wiel-
kim Wybuchu, pod koniec tak zwanej epoki wielkiej unifikatgi ang.Grand Unification
Theory- GUT). Podczas inflacji Wszeélwiat rozszerza sie w tempie wyktadniczym. Eks-
ponencjalna ekspansja jest napedzana ujemngmesiiem energii prézni zwiazanym z po-
lem skalarnym wypetniajacym czasoprzesirzBole skalarne napedzajace inflacje zostato
nazwanenflatonem. Na skutek inflacji caty obserwowany Wszé&eghat byt kiedys czecia
matego przyczynowo potaczonego obszaru czasoprzestZzatem inflacja oferuje natu-
ralne wyjanienie obserwowanej jednorodsd, izotropii i ptaské&ci Wszecbwiata. Popra-
wia to nieco problem warunkéw poczatkowych WsZaalata, ktére sa potrzebne, by wyja-
Snic obserwowane wtasBoi wielkoskalowe. Pozostawia jednak otwartym problemtmaec
nizmu inflatonu i ksztattu funkcji jego potencjatu.

W standardowym sformutowaniu inflacji (a takie jest uwazaa czé6¢ modeluUACDM)
dynamika Wszedwiata z inflatonem jako dominujacym skfadnikiem tensorergii-pedu

AW jezyku angielskim ten termin ma poétggracefull exit probleri

11
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jest opisana przez rownanie

3 1
M2

H? [V(¢) + %éﬁz] : 1.29
gdzieg to pole skalarne inflatonu, kropki oznaczaja r6zniczkowavzgledem kosmicznego
czasu, aMp, = (87G) Y2 (ktadacc = 1). Réwnanie ruchu dla inflatonu mozemy zapisa
postaci

é + 3Hop = —V'(¢), 1.30

gdzie prim oznacza rézniczkowanie wzgledew dest to zredukowane réwnanie Kleina-
Gordona dla pola skalarne@@pvanasaan (2002)] Czton zalezny od parametru Hubble’a
powoduje, ze pole staje sie w przyblizeniu state (prayilone) gdyH > \/\/”—@5) Odwrotny
przypadek oznacza, ze pole moze swobodnie ewolaaweddt swojego potencjatu. Jezeli
potencjalV(¢) przyjmuje niemal ptaski ksztatt dla pewnego zakresu v&mite, to mozemy
wprowadz€ przyblizenie ,powolnego toczenia™W tym przyblizeniu potencjat pola skalar-
nego dominuje nad jego cggiami kinetycznymi

V(g) > ¢°. 1.31

Po przyjeciu powyzszego przyblizenia rownafiia9) i mozna zapisaw prostszych
postaciach

He ~ YO) 1.32
3MZ
3H¢ ~ —V'(). 1.33

Aby ta powolna ewolucja w dot potencjatu (,wolne toczenie“simogta trwa& przez roz-

sadnie diugi czas musimy przgjaze cztony pominiete w réwnaniach.29) i sa
rzeczywscie bardzo mate. To zadanie mozna wytaa pomoca dwoch parametrow

M2 \V4 2 \V
=33 i 0= vy 13

ktére powinny przybiera mate wart8ci. Zazwyczaj przyjmuje sie, ze inflacjafkazy sie,
gdy powyzsze zatozenie zostaje ztamane. Jezeli fazcyfia trwata do pewnego momentu
tronieo 10 WszecBwiat rozszerzyt sie o czynnik ef(t) w czasie interwatut(tyonied, gdzie

alty e tkoniec 1 \V/
N = I Xloned _ Hdt =~ — —-do. 1.35
a(t) t M Pl v @koniec V

5z ang.slow roll-over

12




1.2. POWSTAWANIE KOSMICZNYCH STRUKTUR

W literaturze zazwyczaj przyjmuje si¢ ~ 65.

W tym miejscu warto zwré€ uwage na dwie istotne kwestie zwiazane z tak sformuto-
wanym mechanizmem inflacjPo pierwszeodpowiednie dobranie funkcji potencjatu pola
skalarnego pozwala w bardzo tatwy sposéb uzgsiaktadne rozwiazania dit) opisujace
nagta ekspansje. W zasadzie dla zadanych poafgca zatenH(t) = (a/a), mozna wyzna-
czyt pewien potencja¥(4) pola skalarnego tak, by réwnariin29) i byly spetnione
(patrz np[Pabmanasuan (2002)). Czytelnik moze to w prosty sposéb sprawgjzizywajac
nastepujacych postaci potencjatu i inflatonu

1 2 dH -2 dH\"?
V(t) = %H(GH +ﬁﬁ) ¢(t):fdt(%a) : 1.36

Dla dowolnej postaci funkcjH(t) powyzsze réwnania wyznaczaja({), V(t)), a zatemm-
plicite determinuja niezbedna poétd(¢). Dla przykiadu potegowa inflacja w postatt) =
aotP (gdziep > 1) jest implikowana przez

2 ¢
V(o) = Voexp| —+|—— |, 1.37
(9) =Vo p[ \/;MPI
zas inflacja wyktadnicza
a(t) < exp@t’), f=-—2— 0<f<1, A>O0, 1.38
4+a
powstaje kiedy potencjat inflatonu ma pdsta
AN o? M,
\ — 1-——]. 1.39
=) (-5

Powyzsze dwa przyktady pouczaja nas, ze wygenerowawplksej ekspansji we wczesnym
Wszeclswiecie jest raczej trywialnym problemem, o ile zgadzangyrsi istnienie pdl ska-
larnych ze ,skrojonymi” na miarg potencjatami. Takie pof#otencjaty wystepuja szeroko
w literaturze problemu.

Po drugie podczas inflacji mikroskopijny fragment czasoprzestrzestat powigkszony
o wiele rzeddéw wielk&ci. Zatem pierwotne fluktuacje natury kwantowej obecne w pka-
larnym zostaty powiekszone do kosmicznych skal i po bakeniu inflacji ,odcisnety” sie
w polu gest8ci promieniowania i materii. Niemniej dla kazdego raklsggo scenariusza
kosmicznej inflacji mody zaburheo wielkdsciach, ktére obecnie sa w skalach kosmolo-
gicznych, byty pierwotnie (przed inflacja) zwiazane zalgksub-plankowska. Zaburzenie,
ktore dzs ma rozmiar,, pod koniec inflacji miato wielket

: T
/lkoniec = /loakglec = /10 0 ~ /10 X 10_28, 1.40

Tkoniec
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z&s na poczatku inflacji byto zwiazane ze skala odlégto
Astart = /1koniecA_:L ~ Ag X 10_58(A/1030)_1 ) 141

jezeli tylko cafa inflacja zmienita czynnik skali & ~ 10°°. Zauwazmy, zelga < Lp =
1.616- 10°m dla zaburz@ 1y < 3 Mpc! Zatem wigksz&t struktur w dzisiejszym Wszech-
Swiecie odpowiada skalom trans-plankowskim na poczatHadji. Wciaz otwarty jest pro-
blem, czy mozemy ufastandardowej fizyce na wczesnych etapach inflacji oraz fektye
zwiazane ze skalami trans-plankowskimi moga prow@adaiobserwowalnych zjawisk ar-
TIN 1 BRANDENBERGER (2001); Kempr (2001); AsHooRI0ON T IN. (2005); KIRAMKUMAR 1 PADMA-
NABHAN (2005); GRLEY 1 JacoBson (1996); Saropinsky (2001); KowaLski-GLikman (2001)]

Na koniec naszego opisu mechanizmu kosmicznej inflacjietibggmy zwrdce uwage
na pewne czesto w literaturze pojawiajace sie stwiargzdwierdzi sie, ze inflacjprzewi-
dujewidmo mocy pierwotnych fluktuacji o charakterze zmodyfikoego widma Harrisona-
Zeldowicza[H arrison (1970); ZvLpovich (1972)]

P(K) = AK™, 1.42

gdzie k oznacza wspotporuszajaca sie liczbe falowa zabiszento amplituda, z& ng

to parametr nazywany indeksem widmowym. Pierwotnie toraidenie dotyczyto widma
Harrisona-Zeldowicza (w ktorym moc fluktuacji nie zalezy skali, zaterng = 1) jako
naturalnej konsekwencji inflacji. To twierdzenie jest, migewdelikatnie, co najmniej niei-
ste. Bezskalowe widmo nie jeskpliciteprzewidziane przez teorig inflacji. By takie widmo
wytonito sie po epoce inflacji, trzeba podj&ilka dodatkowych zatoZeodnoszacych sie
do pierwotnych, przedinflacyjnych standéw kwantowych pigb ktorych nica posteriori
nie wiadomo[Papmanasuan (2006)] W zasadzie mozna udowodnize dla danego dowol-
nego widma posta mozna znalezodpowiednio dobrane stany kwantowe, ktére takie
widmo generuja (taka konstrukcja zostata pokazexpicitew [SrRiIRAMKUMAR 1 PADMANA-
BHAN (2005)).

Obecnie obserwacje sugeruja (pdiiz3), ze pierwotne widmo zabuiz@oinflacyjnych
powinno nieznacznie zalezed skali z indeksem widmowym niewiele r6znym od jesicio
Po zakaczeniu inflacji ogromna energia inflatonu zostata zamigsita promieniowanie na
nowo rozgrzewajac WszesWwiat, jednak zostawiajac w nim pierwotne zaburzenia Hzaa
przysztych struktur.
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1.2.2 Liniowa teoria zaburzeh

Po inflacji wszystkie fluktuacje potencjatu grawitacyjneggestaécei byty bardzo mate.
Obserwowane fluktuacje temperatury promieniowania ttaggu 10° [Bennerr 118, (1994,
1996); Komarsu 1 v, (2010)} podczas gdy obecnie w centrach galaktyk kontrast §esto
siega~ 1C°, zas w centrach gromad galaktyk10°. Proces powstawania struktury rozciaga
sie zatem na wiele rzedow wielgo narastajacego kontrastu geéstio Cz&C tego procesu
mozemy opisaza pomoca liniowego rachunku zaburzktory jest dobrym opisem ewolucji
perturbacji w polu gestxi tak dtugo, jak amplituda tych zabufegest mataAp/p < 1.
Zaczniemy od napisania trzech podstawowych réweisujacych zaburzenia pola gestn
réwnania ciagtéci

(%)?Jrﬁr.(pa) =0, 1.43
réwnania Eulera
3—? = (‘Z—?)? +(d- V)i = -V,0 — %ﬁ,»p, 1.44
oraz réwnania Poissona
Vx®=0, V20=41Gp. 1.45

Powyzeju(t) oznacza predkat, z& @ to pole potencjatu grawitacyjnego. Wprowadzimy
teraz male zaburzenie gestd

p(F. 1) = po([1 + 6(F, 1)] , 1.46

gdzie indeks 0 odnosi sie do niezaburzadsredniej gesteci tta w chwilit. Materia w bezpo-
Srednim otoczeniu zaburzenia ggstidoedzie miata pewne preddm wiasney, tj. predkacei
nie zwiazane z czystym przeptywem Hubble’'a. Zatem catk@pwiedk&t czastki material-
nej bedzie

. d(ar)

e R (A ) 1.47
" (T, 1)

gdziev = ar oznacza predkad wiasna, za ar to predk& zwiazana ekspansja Wszech-
Swiata. Z fluktuacja bedzie tez zwiazany zaburzony pcjtd grawitacyjnyg rézny od po-
tencjatu gtadkiego niezaburzonego obszaru

D=0+ 1.48

Teraz rozpatrzymy powyzsze rOwnania, uzywajac wigtka@aburzonycld, ¢, v zamiast
wielkosci opisujacyclhsrednie niezaburzone tjg, @ i u. Na poczatek przepiszemy czton
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zwiazany z dgnieniem w réwnaniu Eulera, korzystajac z definicji prggti akustycznej

1.

Vep

6p—» 1 P
P P @y ap PO = qayy)

c Vo, 1.49

gdzie przezs oznaczylsmy predk&t dzwieku. Nastepnym krokiem w naszej analizie jest
zmiana ukftadu wspotrzednych z fizycznytma wspotporuszajace sig Dzigki temu w
prosty sposob uwzglednimy w réwnaniach efekty zwiazaakspansja przestrzeni. Wspot-
rzedne wspotporuszajace i fizyczne tacza zwiazki

r

)?: %,

Vg = aVp. 1.50

Konwersja pochodnej czasowej dowolnej funktjiiczonej w punkcig” na pochodna cza-
sowa tej funkcji w zadanym punkciewymaga uwzglednienia przeptywu Hubble’a
(ﬂ) +HP- Vo f = (ﬂ) . 1.51
ot ). ot ),
Dla uproszczenia od teraz pominiemy w zapisie indelRo zmianie uktadu wspotrzednych,
w jakim rozpatrujemy réwnania, mozemy je upoic, odejmujac rownania z wiellsgiami
niezaburzonymi od réwreopisujacych zaburzenia, co w wyniku daje

A 1.
—+-=V-[(1+6 = 0, 1.52
5 a [(1+06)V]
8\7 a 1 =2 1—) 1 —
— +—-V+=(V-V)V = —=V¢-— c2Vs, 1.53
ot a +a( ) a ¢ a(l+o9) °

Vip = 4nGpoad’s. 1.54

Teraz zlinearyzujemy réwnania cia§id i Eulera, a wiec usuniemy wszystkie cztony, ktére
sa mniejsze niz mate wielkai opisujace zaburzenda¢ i V. Po tej operacji oba wspomniane
réwnania przyjma posta

@+}V-\7 =0 1.55
ot a
ov a

1 1.5
— + —V+ ZV¢ + =c2V§
a a a

g 2 0. 1.56

Predk&t wtasnav mozna wyeliminowa z réwnan, odejmujac la razy dywergencje dru-
giego z réwna od pierwszego rownania zr6zniczkowanego po czasie.t®odgac do wy-
niku zlinearyzowane réwnanie Poissona, otrzymamy ostatec

. a. C§ )
0+ 2—0 — 4nGpod — —2V 0=0, 1.57
a a
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gdzie kropki oznaczaja r6zniczkowanie wzgledem czammnkcznego. Powyzsze réwnanie
opisuje ewolucje czasowa perturbacji pola géstdla dowolnego modelu Friedmanna przy
zalozeniu, ze zaburzenia nie sa dude<( 1). Tak diugo jak ten warunek jest spetniony,
zmieniajace sie przestrzennie polenozna roztozg na sume modow Fouriera. Kazdy z
modow bedzie charakteryzowdiczba falowak lub diugase fali A (tak by ka = 2r), oraz
jego amplitudaby. Réwnani mozna zapisadla pojedynczego modu Fouriera. Bedzie
miato ono prostsza postabowiem w przestrzeni Fouriera rozniczkowanie po wgne;
przestrzennej jest rownowazne mnozeniu ptikeZatem jezeli

(%) = > s, 1.58

to
Vo) = > —ikae ™, V25(R) = " Iese . 1.59

Ostatecznie rownanie ewolucji dla pojedynczego modu [Eoaiprzyjmie posia

0%6¢ . addy (c§k2
- t2-—+|—
a

—47Gon 6. = 0. 1.60
a2z " “aar ”po)"

Réwnanie to moze médwa rézne typy rozwiazg zaleznie od znaku cztonu jaki znajduje
sie w nawiasie

(i) Jezelic2k®/a?> > 4nGpy to rozwiazania dla, maja posta sinusoid, a zatem dla do-
wolnego punktu w czasie i przestrzeni, lokalny kontrastggei oscyluje w czasie.
Fizyczna interpretacja jest taka, ze jezeli czidk?/a?> dominuje to sity zwiazane z
ciSnieniem sa wystarczajaco duze, by efektywnie ,ofgiesie sitom grawitacji, za
grawitacja dziata jako sita wymuszajaca oscylacje.

(i) Jezeliwyrazenie w nawiasie jest ujemne, to roz\aigia opisujacé nie beda oscylato-
rami lecz funkcjami monotonicznymi w czasie. Te monoton&rozwiazania prowa-
dza do wzrostu lub spadku kontrastu géstav czasie. Interpretacja fizyczna prowadzi
do wniosku, ze tym razem sity grawitacji wygrywaja i powgakolaps zaburzenia ge-
stosci nim cénienie zdazy je zniszcezyprzez dysypacje. Zatem monotoniczny wzrost
ok moze prowadd dla pdzniejszych czaséw do powstawania zwiazanychktsiru

(i) Granicznym przypadkiem rozdzielajacym dwa powsyeszachowania jest przypadek,
gdy wart&t wyrazenia w nawiasie jest rowna dokfadnie zero. Zwiazamia skala
zaburzenia jest nazywana skala Jeaksas a/cs\/AFpo. Odpowiadajaca dtugo
Jeansal; = 2r/k;, za& masa Jeansa bedil = po/lf.
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Uzbrojeni w réwnanie Friedmanna.18) i rownanie ewolucji 1.60) mozemy przeanalizo-
wat wzrost zaburze pola gesteci CM dla réznych etapéw ewolucji WszeshiataACDM.
Ciemna materie uznajemy za ptyn be&zdeniowy, zatem predisd dzwieku w réwnaniu
ewolucji bedziec? = 0.

1.2.3 Wozrost zaburzé gestaci podczas epoki dominacji promieniowa-
nia
Podczas epoki dominacji promieniowania najwiekszy widadyest&ci energii pocho-
dzi od fotondw, ktére jako ptyn relatywistyczny nie gromadde w skupiska. Oznacza to,
ze ostatni czton réwnanid.60) jest rowny zero, poniewad = dpm + Sbariony + Ofotony
Stotony & 0. Przypomnijmy, ze zalez8o czynnika skali od czasu podczas tej fazy ewolucji

Wszeclwiata ma postaa « t'/?, zatemH = 1/(2t). Totez réwnanie ewolucji w przestrzeni
Fouriera redukuje sie do postaci

. .. 1.
Ok + 2H5k =0k + Yék =0. 1.61

To rownanie ma dwa rozwiazania
Ok o« Ax const+ Bint. 1.62

Zatem zaburzenia gestci CM rosna w najlepszym przypadku w tempie logarytmicany
co, w zadnym wypadku, nie jest szybkim wzrostem. Zabueggist&ci barionéw, ktére
na skutek rozpraszania Thompsonassgle zwiazane z fotonami, maja postascylacii,
zatem w ogole nie rosna z czasem. Widzimy wiec, ze gdy esj@l\Wszecbwiata rzadzi
relatywistyczne promieniowanie, struktura wielkoskadqudl materii nie rénie efektywnie.

1.2.4 Wzrost zaburzé gestéci podczas epoki dominaciji materii

Podczas tej fazy w réwnaniu Friedmanna dominuje czton zavig z gestscia materii.
Dlatego mozemy dla epoki dominacji materii Wsz&efat opisany modelem\CDM w
przyblizeniu traktowé jako Wszeckhwiat modelu Einsteina-de Sittera (EdS), dla ktérego
Qq, = 1. To upraszcza wiele rachunkéw. Ponieveaz t?° to dla modelu EdS parametr
Hubble’a wynosiH = 2/(3t). Gdy przyjmiemyp, = p. = 3H?/87G, to réwnanie ewolucji
bedzie miato posta

4 2

O + —0k = —0 . 1.63
KT 3k T 3k
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Catka powyzszego rownania jest rowna
5 oc AP 4+ Bt 1.64

gdzie A i B to state. Mamy zatem jedno rozwiazanie rosnace w czasdrig malejace.
Rozwiazanie rosnace w kou bedzie dominowa Zatem zaburzenia gestw CM podczas
epoki dominacji materii rosna proporcjonalnie do czymngkalid, « a. Ten wynik ma
bardzo wazne implikacje. Po pierwsze, oznacza to, zerzabhia rosna w rozsadnym, z
punktu widzenia powstawania wielkoskalowej strukturynpee. Po drugie, tempo wzrostu
nie zalezy od wartsci k, zatem wszystkie mody rosna z jednakowa szyoian Oznacza
to, ze obszar Wszeéhiata, ktdrego zaburzenigX) sktada sie z sumy modoéw Fouriera,
kazdego z wiasna amplitudg, réwniez r@&nie jake a.

1.2.5 Wozrost zaburzé gestsci podczas epoki dominacjiA
Réwnanie 1.18) upraszcza sig do postaci

H? ~ H3Q, | 1.65

zatemH = constans. Wktad),, do réwnania Friedmanna jest pomijalny, poniewsgzdo-
minuje nad pozostatymi formami energii we Wszgwsfecie. Implikuje tgoy ~ 0, co zasto-
sowane do réwnania ewolucji przynosi rezultat w postaci

Sk + 2Ho, = 0. 1.66
Rozwiazania powyzszego rownania sa postaci
8 o< Ax const+ B et 1.67

Analiza tych rozwiaza prowadzi do wniosku, ze gdy tylkt zacznie dominowaw rowna-
niu Friedmanna kiaczy sie proces powstawania struktury na skalach oddegtgdzies < 1.
Dla chwili obecnej ta skala wynosi mniej wiecej 280 Mpc, czyli jest to skala charaktery-
styczna dla supergromad galaktyk i kosmicznych pustekzyatanie wzrostu zaburaena
tych skalach nie oznacza jednak, ze struktury dla ktonartiast gesteci jest duzy > 1
nie podlegaja juz ewolucji dynamicznej. Takie obiektyodwuja dalej do czasu, az nie osia-
gna wirializacji.

Przedstawiona analiza procesu powstawania strukturyzunre liniowym jasno poka-
zuje, ze wielkoskalowa struktura kosmiczna w mod&@DM moze efektywnie narasta
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Rysunek 1.2: Ewolucja wielkoskalowej struktury w symuiad¢jciatowej modeluACDM.
Rysunki przedstawiaja pole gesth CM wyliczone z wycinka pudta symulacyjnego o roz-
miarach 360x360x5.6-1 Mpc we wspotrzednych wspotporuszajacych sie. Lewy dqpa-
nel odpowiada warunkom poczatkowym dla 30, z& lewy gorny to stan z kica symulacji
dlaz=0.

tylko wtedy, kiedy gestst energii zwiazana z materia jest dominujaca formst@gei ener-
gii we WszecBwiecie. Ma to miejsce dla czynnikéw skali w zakresie10a < 0.7. Zatem
we WszecBwiecie ACDM, ktorego catkowity Wiek wynosi okoto 14 mid lat, wielkices-
lowa struktura miata okote- 10 mid lat kosmicznej ewolucji na efektywny wzrost. Oczy-
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wiscie na skalach galaktycznych, tj. rzedu kilku Mpc, veclmamy do czynienia z dyna-
micznymi procesami akrecji materii i zdefzgalaktyk. Niemniej struktura zwiazana z tzw.
kosmiczna siecia, zbudowana z pustek, wtokigaian nie doznaje juz dramatycznej ewo-
lucji. llustruje to rys. 1.2 na ktérym przedstawgitiny pole kontrastu gestoi wyliczonego
na podstawie dystrybucji czastek CM w kosmologicznej shatjuw pudle o wspotporu-
szajacej sie diuggzi 36001 Mpc. Pole gestsci na panelach powstato z integracji wycinkéw
o0 grubdci 5 6h! Mpc. Lewy dolny panel ilustruje warunki poczatkowe= 30 dla tej sy-
mulaciji, prawa dolna c&8 rysunku to kontrast gestoi po uptywie~ 4 - 1C° lat. Prawy
gorny panel obrazuje wielkoskalowa strukture zika 0.5, zatem dla okresu w ktorym ewo-
lucja WszecbBwiata zaczyna rzadziCE. Lewa goérna c&¢ rysunku uwypukla ostateczny
wzor wielkoskalowej struktury dla chwili obecnej= 0. Mozemy zauwa#y, ze struktura
kosmicznej sieci (wtdkna i pustki) nie zmienia sie juz enaco pomiedzy chwilama = 0 i
z= 0.5 co zgadza sie z wnioskami z naszej analizy.

1.3 Model ACDM a obserwacje astronomiczne

Model ACDM przechodzi pozytywnie duza liczbe rygorystycznytelstow obserwa-
cyjnych. Najaktualniejsze dane obserwacyjne interpratewv ramach ptaskiego Wszech-
Swiata Friedmanna z niezerowa stata kosmologiczna gdaa do konsystentnych wasto
najwazniejszych parametréw kosmologicznych. Do sukeesandardowego modelu naleza
zgodne z jego przewidywaniami obserwacje min.:

e widma mocy anizotropii temperatury kosmicznego promiesiia tta;[SpErRGEL 1 1N.
(2007); Komarsu 11N, (2009); DuNkLEY 1IN, (2009); Komatsu 11N, (2010)}

e widma mocy temperatury-polaryzacji P[Norra 1 v, (2009)]

e widma mocy zaburzZegestéci z obserwacji galaktyk i kwazarow ,lasu” by(z nie-
wielkim parametrem obciazenid);ore 1 iN. (2005); Asazasian 11181 (2009)]

e Sladow akustycznych oscylacji barionowy@hercrvar 1v. (2010)]

e wkiadu barionéw do gessai catkowitejQ2, - na podstawie modelu standardowego dla
lekkich pierwiastkOw{WarLker 11v. (1991); Fokucita 11n. (1998)]

e O, Wyznaczonego na podstawie analizy dynamiki ruchow gakaktgrazéw soczew-
kowania grawitacyjnego i stosunku masy barionéw do CM w grdath galaktyk;
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[Juszkiewicz 1 IN. (2000); FELpmaN 1 IN. (2003); BroabHursT 1 IN. (200%); Fu 1 IN.

(2008); Lin 11N, (2003); ALLEN 11N. (2004)]

e relacji poczerwienienie - magnituda+{ m) dla supernowych typu ldK owarLski 1 IN.

(2008); FReepmaN 11N. (2001)]

e skal czasowych (wiek kosmologiczny i wiek najstarszychmgad kulistych)] THomp-

soN 1IN, (2001)]

e funkcji mas gromad galaktykRepricH 1 Bonringer (2002); Bincarr 11, (2003)]

o catkowego efektu Sachsa-Wolfel&lo 1 iv. (2008)]

Tablica 1.1: Aktualne oszacowania podstawowych paramatnédeluACDM

Parametr Zbiér danych

modelu ~ WMAP? WMAP7+BAO+Hy" BAO-+H° k # 0¢

Holshmel 714 704" 68.1'57 68,6 + 2,2

o8 0,803 0809+ 0,024 - -

Qp 0,0445 Q0456+ 0,0016 - -

Qcw 0,217 0227+ 0,014 - -

Qnh? 0,1334 Q1349+ 0,0036 01335+ 0,0083 Q1346+ 0,0084
Qa 0,738 Q7283010 0,712+ 0018 Q81177 0o
to[mid lat] 1371 1375+ 0,11 140203 14,43+ 0,48

Ns 0,969 0963+ 0,012 - -

w - -1,10+ 0,14 -0,97+ 0,11 -1,0+0,10

o - - - ~0,097+ 0,081

anajlepiej dopasowane waioi dla wynikéw 7 lat integracji danych z sondy WMAP (z ankinson

Microwave Anisotropy ProhéKomarsu 11n. (2010)]

b7-letnie wyniki WMAP analizowane tacznie z obserwacjakiistycznych oscylacji barionowych (BAO)

w dystrybucji galaktyKPercrvar 11v. (2010)]oraz pomiardw wartsci statej Hubble'dHg [Riess 1v. (2009)]
“Wyniki o najlepszej dobroci fitu dla danych z obserwacji BAQupernowych [&@Percivar 11w, (2010)]

dWartcsci dla danych z kolumny obok lecz po zdjeciu wid2u= 0

W tab. 1.1 zebra$imy aktualne doktadne oszacowania podstawowych paramétre
smologicznych dokonane na podstawie réznych obserwatjor@omicznych. Warg&zi z
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pierwszych trzech kolumn dotycza analizy w ktGeepriori zatozona zostata zerowa glo-
balna krzywizna czasoprzestrze® = 0, wyniki w czwartej kolumnie odpowiadaja anali-
zie bez tego zatozenia. Znaczenie poszczegoélnych pamgst nastepujace: H+ aktu-
alna wart&€ parametru Hubble’a w krgMpc, og - dyspersja zaburpegestéci w sferze

0 wspotporuszajacym sig promienitr8 Mpc, Q, - bezwymiarowa gesfs materii bario-
nowej,Qcy - bezwymiarowa gesfi ciemnej materiiQ,h? - catkowita bezwymiarowa ge-
stosC materii grawitujacej obciazona niepevania wyznaczenia §l Q, = 1 — (Qx + Q)

- gest&C ciemnej energii (statej kosmologicznej) przy zatozefdiw= 1, ty - obecny wiek
Wszeclwiata w miliardach latng - indeks widmowy pierwotnego widma moay,- para-
metr rownania stanu dla ciemnej ener@lj, - gest&C energii zwiazana z globalna krzywi-
zna. Wart&ci zebrane w tab. 1.1 pokazuja dobitnie tzw. konwergengtéci parametrow
modeluACDM. Wyznaczenia parametrow oparte o r6zne metody obsgina i procesy
fizyczne daja bardzo zblizone wastm. Niemniej trzeba zauwagy ze analiza przytoczo-
nych obserwacji odbywa sie w ramach zatozonego mod€lDM. Nieuchronnie prowadzi
to do przyjecia przyspieszonej ekspansji Wsawahta powodowanej przez energie nieze-
rowej statej kosmologicznej lub dynamicznie ja ,mimikagj” ciemnej energii. Warto za-
znaczyg, ze w literaturze pojawiaja sie prace, ktore krytykpyzyjety paradygmat - zasade
kopernikaiska. W pracach tych wywodzi sig, ze pojawiajaca sgz@iowaA moze by
wynikiem przyjetego zatozenia o globalnej jednorosicia izotropii i mozna skonstruovga
niejednorodne modele oparte o OTW w ramach ktérych przggpiea ekspansja mozety
wynikiem globalnej niejednorodisai a nie ciemnej energfiBoresko 1 Wyirhe (2009); Bo-
LEJKO 1 ANDERSSON (2008); BoLesko (2007); Anes 11N. (2006); Guchi 1 v, (2002)] Niemniej
takie niejednorodne modele, by wgjac cz&t obserwacji astronomicznych, wymagaja po-
czynienia specjalnych zatozePolegaja one na umiejscowieniu Lokalnej Grupy Galaktyk
bardzo bliskasrodka gigantycznej pustki o rozmiarach zblizonych daypemia Hubble'a
(cH™ ~ 3Gpc) i potozeniu konkretnego profilu gestotakiej pustki. Kolejnym problemem
tego poddjcia jest oparcie tylko w obserwacjach odlegtych supermbmgraz PT. W ni-
niejszej rozprawie bedziemy opiéraie zatem o SMK opisany parametrami zebranymi w
tab. 1.1.

Petna lista obserwacji zgodnych z modela@DM jest naprawde imponujaca. By pod-
sumowa& obecny status i ugruntowanie SMK oddamy na chwile gto$gsarowi Jimowi
Peeblesowi z Uniwersytetu w Princeton, gdyz autor niaigjsozprawy zgadza sie w catej
rozciagtéci z ponizszymi stowami:Mimo tych niezaprzeczalnych sukceséw modelu stan-
dardowego warto podkreslic, ze wyciaggamy bardzo wi@aych wnioskéw z wciaz ograni-

23




ROZDZIAL 1. WPROWADZENIE

czonego zbioru dowodéw obserwacyjnych. Musimy pamigéalatura moze miec dla nas
jeszcze wiele niespodzianek w zanad(zu) Kosmologia oparta na standardowym, rela-
tywistycznym goracym Wielkim Wybuchu i modeDM zapewne jest bardzo przydatnym
przyblizeniem tego co rzeczywiscie sie wydarzyto kiedyszechSwiat rozszerzyt sie i ozie-
bit poczynajac od poczerwienienia~z 10*° do chwili obecnej. Pytanie czy modeCDM
zawiera cala fizyke istotna dla pozagalaktycznej astrom obserwacyjnej, czy jest tylko
najprostszym przyblizeniem Przyrody jakie mozemy skansac w oparciu o dostepne ob-
serwacje, jest wcigz otwarte. Catkiem rozsadne wydgeakiadanie, z&ACDM zawiera
cala istotna fizyke, dopoki obserwacje nie zmusza ng®domawy modelu. Lecz rozsadne jest
réwniez zwracanie szczegolnej uwagi na pojawiajacensiamach SMK anomalie, rozwa-
zanie testOw mogacych odroznic pozorne problemy odgzavych i ostatecznie zbadanie
do jakich wnioskéw te anomalie, o ile rzeczywiste, mogado@sowadzic:®

1.4 Trudno &ci modelu standardowego

W niniejszej rozprawie gtdwna uwage $wiecimy pewnym modyfikacjom SMK, ktore
w zamierzeniu maja liylekarstwem na szereg problemoéw trapiacych modeDM na ga-
laktycznych skalach odlegiai. Przyjrzyjmy sie zatem uwazniej tym trudstiom SMK,
ktére doprowadzity do zaproponowania poprawek.

1.4.1 Galaktyki kartowate

Problemy modellhACDM zwiazane z galaktykami kartowatymi o masach mniejbayiz
M < 10°M, sa dwojakiego rodzaju. Oba problemy mozna by ndzprablemami obfitgci.
Po pierwsze symulacje N-ciatowe przeprowadzane w ramack Shferuja istnienie zbyt
wielu galaktyk satelitarnych w halach duzych galaktyk w@wnaniu do obserwacji Lokal-
nej Grupy GalaktyKKrypin 1 v, (1999); Moore (2001); Mapau 1 In. (2008); Svon 1 GEHA
(2007); Srigart 11v. (2007)] Podstawowa linia argumentéw prowadzaca do @yjenia tej
niezgodn@&ci wiedzie przez fizyke plazmy i wiatréw galaktycznychsfenie plazmy oraz
wiatry galaktyczne zwiazane z supermasywnymi czarnynurdmi w ich wnetrzach moga
prowadz€ do powaznego zubozenia zaw&tbbarionéw w halach galaktyk satelitarnych.
Hala matomasywnych satelitow pozbawione wigkszg@azu nie moga efektywnie tworzy
gwiazd i staja sie w zasadzie nieobserwowdBerLock 1 v, (2000); Binson 11N, (2002);

5p.J.E. Peebles na seminarium ,The Dark Sector of CosmoBggesses and Challenges", Uniwersytet
Kalifornijski w Berkeley, pazdziernik 2006. Thumaczenasne.
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SomerviLLE (2002); Kravrsov 11N, (2004)]. Istnieja rowniez modele proponujace rozwia-
zanie tego problemu przez odpowiednie dopasowanie fujdssjisci mato masywnych hal
[TorLerup 1 v, (2008)] O ile jasne wydaje sig, ze nie we wszystkich satelitannyalach
CM mogty powsta Swiecace galaktyki kartowate, o tyle pytanie czy procesycfzne zwia-
zane z materia barionowa sa w stanie catkowicie &yfaproblem brakujacych galaktyk
satelitarnych jest wciaz otwarte.

Drugi problem zwiazany z galaktykami kartowatymi rownaotyczy symulacji N-ciatowych
w ramach modellACDM. W tychze symulacjach pojawia sie zbyt wiele, w poré@niu
do obserwaciji, hal CM o masach galaktyk kartowatych w regpnpustek kosmicznych
[PeesLEs (2007); Tikaonov 1 Krypin (2009); ResLes 1 Nusser (2010)] Najlepiej wida to
na przyktadzie pobliskiej Lokalnej Pustki. Zawiera ongtykrzy znane galaktyki. Proste
oszacowanie na podstawiesla galaktyk obserwowanych w innych rejonach nieba przewi-
duje z&, ze w Lokalnej Pustce powinno znajdawaie od 15 do 30 galaktyk o jassmiach
—18 < Mg < —10 [KarAcHENTSEV 1 IN. (2004); Mever 1 1N, (2004)] W literaturze istnieja
préby rozwiazania tego problemu oparte na specjalnym vagrelacji taczacej mase hala
CM z jasnécia galaktyk w nim sie znajdujacy¢hmker 1 Conroy (2009)] Niemniej wy-
ttumaczenia fenomenu galaktyk w pustkach nie sa powszeghnyjete jako zadowalajace
i caty problem jest obecnie przedmiotem toczacej sigradowisku kosmologéw dyskusiji
[PeEBLES (2001); GoTTLOBER 1 1IN. (2003); GLDBERG 1 VOGELEY (2004); Hoerr 11N, (2006)]

1.4.2 Parametr koncentracjic hal gromad galaktyk

Model LCDM w ogoIndsci poprawnie przewiduje profile gest gromad galaktyKN a-
vARRO 1 IN. (1997)] Jednak doktadne poréwnanie wynikow symulacji z obseravacpro-
wadzi do wniosku, ze statystycznie profile gromad\@DM maja nizsze parametry kon-
centracjic w poréwnaniu z obserwacjami. Zatem numeryczne profilea§essa "ptytsze”
niz profile rzeczywistych gromad uzyskane z obserwaajiegjb i stabego soczewkowania
grawitacyjnegdBroapHursT 1 IN. (200%); UMETSU 1 BRoADHURST (2008); BROADHURST I IN.
(2008)]oraz z obserwacji emisji promieni Roentgéhavize 1 v, (2008)]

1.4.3 Galaktyki spiralne z dominujacym dyskiem

Badania numerycznych eksperymentéw N-ciatowych uwagbgecych prawa hydro-
dynamiki dla barionéw prowadza do wniosku, ze w mod&{DDM powstaje za mato ga-
laktyk zdominowanych przez dyskbrewart 11N, (2008); Maver 11N, (2008)] Ten efekt
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pojawia sie jako naturalna konsekwencja intensywnej@kekstragalaktycznej materii i
czestych potacZepomiedzy halami o masach4®, < M < 103M,, trwajacej az do p6z-
nych poczerwienie. P6zne wciaz intensywne powstawanie struktury nagalbktycznych
skalach powoduje, ze cienkie gazowe dyski powstate artieg w galaktykach, na skutek
nieustannego ,bombardowania“ przez mniejsze hala zmgsig w centralne zgrubienia
na skutek grawitacyjnego grzarnl&/ emnvann 11N, (2006); Wyse (2001); KormeNDY 1 FISHER
(2005); WkicaT 11n. (2009)] Burzliwost akrecji dla p6znych redshiftéw przewidziana przez
SMK jest rowniez trudna do pogodzenia z obserwowana rieliwoscia na galaktyczne
otoczenie korelacji pomiedzy jasema, promieniem, dyspersja predkoi kolorem galak-
tyk wczesnych i poznych typoyid oca 11in. (2004); Bsrnarpi 11n. (2006); Dsney 11n. (2008);
ABrRAHAM 1 IN. (2003)]

1.4.4 Wczesna powtdrna jonizacja

Obserwacje obiektow o wysokim parametrze przesuniecikuwvieni, takich jak kwa-
zary [Wicorr 1 1v. (2010)]i galaktyki [Oucsr 1 v, (2009)} implikuja, ze epoka ponownej
jonizacji WszecBwiata zakaczyta sie okotaz ~ 6. Z drugiej jednak strony, obserwacje
polaryzacji PT[Benson 11v. (2006v); Kogut 11v. (20034)] suponuja, iz Wszedwiat byt juz
zjonizowany dla ~ 11, a moze nawet wcgaiej. Wszelako powstawanie galaktyk w ramach
modeluACDM z umiarkowana warcia parametru normalizacji widma mocy pierwotnych
fluktuacji gestéci og = 0.8 (wartcsci faworyzowanej przez najnowsze wyniki obserwa-
cji sondy WMAP [Komarsu 1 1v. (2010)) nie nastepuje wystarczajaco wénee, by wyja-
Sni¢ jonizacje &rodka miedzygalaktycznego dla tak wysokich poczerwefenCo wigecej,
oszatamiajacy zbiér najnowszych obserwacji bardzoystalodlegtych obiektouB ouwens
11N, (2010, 2009)]jak rowniez postep w zrozumieniu procesOw astrofizychny mtodym
gestym Wszedwiecie[GonzaLez 1 IN. (2010v,8); Hamvan (2004); VoLonter: 1 IN. (2003)]
dobitnie podkréla fakt, ze juz mtody Wszeélwiat byt ruchliwym miejscem o bogatych
strukturach materii.

1.4.5 ZawartcsC materii barionowej w gromadach

Grupy galaktyk, w ktorych temperatura wirialna jest na tylgsoka, ze powindmy
oczekiw& detekcji promieni X emitowanych przez zgromadzona taaziple, zawieraja
znaczaco mniej barionéw w poréwnaniu do kosmologicznégd trstorpr 1N, (2007);
Hoekstra 11N, (2005); McGauch (2008); McGauch 118, (2010)] Moze byt to oznaka ten-
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dencji do pewnej segregacji &g materii ciemnej od materii barionowej; taki efekt nistje
w 0g0Inasci oczekiwany w standardowym modelu ciemnej materii.

1.4.6 Masywne supergromady na redshiftacla ~ 1

Obserwuje sie masywne super gromady galaktyk w znaczngtdgiosciachz ~ 1
[YamiLa YArYURA 1 IN. (2010); Griess 1 IN. (2003); Svineank 1 IN. (2007)] Odnalezienie
tak rozlegtych i masywnych zaburzgest&ci w stosunkowo mtodym jeszcze Wszéalie-
cie jest co najmniej zastanawiajace. W ramach SMK takiekili musiatyby powsita z
ekstremalnie rzadkich pierwotnych duzych zabérpela gestéci. Przywotane obserwacije
sugeruja jednak, ze w rzeczywistym Wsz&efecie stare supergromady galaktyk nie sa az
tak rzadkimi obiektami.

1.4.7 Ztamanie hierarchiczné&ci powstawania struktur

Najnowsze obserwacje odlegtego WsZaelata wskazuja, ze znaczaca&zmasy gwiaz-
dowej jasnych galaktyk byta juz w nich obecna dta 1 [Bower 11n. (2006); FONTANOT 1 IN.
(2009); @wie 1 1n. (2003)] Te obserwacje implikuja tzw. problem ,redukcji (z andp-
wnsizing dla modelu powstawania galaktyk. Jest tak poniewaz masywala powstaja na
poznych etapach kosmicznej ewolucji, co jest oznakaahtbicznego charakteru powsta-
wania kosmicznych struktur - immanentna &zig kosmologi z klasyczna zimna ciemna
materia.

Wszystkich opisanych powyzej truds@ SMK nie nazwalibgmy ,kryzysem modelu
powstawania galaktyk”. Niemniej konstytuuja one zastdaagce i powazne napiecia po-
miedzy obrazem sugerowanym przez obserwacje astronom@zym jaki wytania sie z
przewidywan modeluACDM.

1.5 CM i oddziatywania skalarne - model ReBEL

Kilka lat temu w literaturze pojawita sie propozycja modyitji standardowego modelu
zimnej ciemnej materii, ktéra potencjalnie moze pomégatizt wspomniane wcAniej
napiecia pomiedzy obserwacjami a przewidywani&@DM. Zaproponowane modyfika-
cje obecnie nazywane sa modelB®BEL od angielskich stovdaRk Breaking Equivalence
principLe - czyli ciemnym tamaniem zasady rownowagop(uniwersalnéci swobodnego
spadku). Model ReBEL ugruntowat sie na bazie kilku pi@csser 1 PeesLes (20048,4);
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FarrAR 1 PeeBLES (2004); FArrAR 1 Rosen (2007)] Wprowadza on dodatkowe oddziatywanie
pomiedzy czastkami CM tzw. ,piata site”, ktdra nie priosi sie bezmrednio na widzialna
materig i ma skbczony zasieg. Podstawowe badania tego modelu w ramachiagjirN-
cialowych[Nusser 1 IN. (2005); HeLLwiING 1 Juszkiewicz (2009); HiLiwing (2010); KeseLMAN
1N, (2010); Hizwing 11nv. (2010); Giv (20064)] oraz modelu pokrewnego (zawierajacego
sprzezone pole skalarne CE z CMarp1 1 1v. (2010); Bupr (2009)] pokazaty, ze ReBEL
potrafi wyjasnic obserwowane wtasBoi wielkoskalowej struktury Wszesétviata (takie jak
jednowymiarowe widmo mocy galaktyk ,lasu” Lymamnoraz widmo mocy galaktyk z
przegladu SDS9 réwnie udanie jak modehCDM. Réwnoczénie pokazano, ze rozwa-
zany model dodaje potencjalnie pozadane i interesujdasnéci do procesu powstawania
struktur na galaktycznych skalach odleggo

1.5.1 Podstawy teoretyczne

Rozwazmy sytuacje, w ktorej istnieje daleko-zasiegewea, inna niz grawitacja, dzia-
lajaca tylko na ciemna materie. Taka sita mozé pyzenoszona za pomoca oddziatywania
czastek CM z pewnym polem skalarnymElementarna catka dziatania dla takiej ciemnej
materii ma posta

S

—flcblds, lub 1.68

f V=ad*x(ipydy — pyy) . 1.69
Idea daleko-zasiegowych oddzialyfv@olegajacych na wymianie bezmasowych cza-
stek skalarnych ma dtuga historie. Nordstrom wyproweklzisyczna post’a juz w
1913 roku[NorpstrOM (1913)] To dziatanie jest rownowazne (post& wprowa-
dzona przez Yukawpr ukawa (1935)), jezeli odpowiednie diugkei de Brogilg pe BrocLie
(1923)]sa mate.
W ramach kwantowej teorii pola (KTP) znajdziemy istotneusngnty Swiadczace o

S

tym, ze dowolne pole skalarne raczej nie moze urtkim@asowienia, uzyskujac duza mase
(> Ho), co bezpérednio niwelowatoby jakakolwiek przydatsiotakiego modelu dla ko-
smologii. Jak jednak wskazemy pOzniej, istnieja praggesujace mozliwgt utrzymania
matej masy pola skalarnego w ramach teorii superstrun.

W poczatkach drugiej potowy XX wieku Pascual Jordan i RoliEcke przedstawili
kilka prac eksplorujacych fizyke grawitacji skalarnmderowej z powyzszym dziataniem
zdefiniowanym dla czastek w uktadzie Einstejbacke (1968, 1962); drpan (1959)]

’Sloan Digital Sky Surveyhttp://www.sdss.org/
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Damour i in.[Damour 11n. (1990)]zauwazyli w 1990 roku, ze ciasne ograniczenia em-
piryczne istniejace obecnie dla daleko-zasiegowycleidglvah skalarnych pomiedzy ba-
rionami dopuszczaja istnienie takich oddziatywaznaczacej sile w ciemnym sektorze.

Wspotczesne rozwazania dotyczace powyzszej linii mawania wystepuja dosysze-
roko w literaturze temat{GrabpwoHL 1 FriEMAN (1992); FRiemMaAN 1 GRADWOHL (1991); Cisas
1 IN. (1992); Dimour 1 Poryakov (1994); WerTERICH (1995); AvpERSON 1 CaRrROLL (1998);
Bean (2001); Avenpora (2000); AvenpoLA 1 ToccHINI-VALENTINI (2002); RANgA 1 ROSENFELD
(2002); Dxmour 11N, (2002); GMELLI 1 IN. (2003); AvENDOLA 1 IN. (2004)]

Skupimy sie tutaj na modelu opisanym w pracach Gubserali|Pss Gusser 1 PEEBLES
(20044 ,8)]. Rozwazamy istnienie co najmniej dwoch réznych gatunkaastek ciemnej
materii oddziatujacych poza grawitacja za pomoca p&kdasnego. Dodatkowe oddziaty-
wanie jest dynamicznie ekranowane przez obéctekkich czastek sprzegnietych czitonem
Yukawy do pola skalarnego. Ogdlny lagrangian takiej CM mst@n

L = %(&/))Z + Wi Vs + ViV, 1.70
+ \F—iV\P— - YS¢\FS\PS - (m+ + y+¢)@+\P— - (m— - Y—(p)\F—\P— >

gdzieY oznacza operator nabla w notacji kej kreski Feynmana

A=yA,. 1.71

Powyzejy* to macierze gamma Diraca a zapis uzywa konwencji sumadgjnsteina. State
m, orazy, sa dodatnie. Fermion¥. sa nierelatywistyczna ciemna materias zendatkowy
gatunek lekkich czasteKs to czastki ekranujace.

Dziatanie dla dwéch gatunkéw CM bedzie miato p@sta

S = f V=gd*x¢ ¢ /2 - Z f[m(¢)ds+ +m.(¢)ds |, 1.72
czastki
gdzie indeks i oznacza pochodna czastkowa. Czastki CM beda nidsktyavne tadunki

skalarneQ:
dm, dm_ d’m,
,=— <0, _=— >0, - >0, 1.73
° de ° de o
ktére w ogdInéci sa zachowane dla nierelatywistycznych prédio Pole¢ bedzie podle-

gato relaksoacji do kwazistatycznej rownowagi, niosagksza wartéc w obszarach gdzie

8W przypadku oddziatywiaz energiami relatywistycznymi tadunki skalarne nie pgdia prawom zacho-
wania. Dodatkowo tadunek skalarny CM, ktéra wpadta do ozjadmiury jest stracony.
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czastki ¢+) przewazaja i mniejsza wadow skupiskach czastek (-). Zatem czastka z tadun-
kiem (+) bedzie ciagnieta do obszaréw o duzych waetachg, by zredukowé swoja ener-
gie m,(¢), adekwatnie czastka (-) bedzie porusaae w przeciwnym kierunku, by zmniej-
sz\€ swoja energie. Takie zachowanie implikuje, ze czastfo samego gatunku sie przy-
ciagaja, za czastki odmiennych typéw beda sie odpytha

Zatézmy dalej, ze mamy dwa gatunki czastek ciemnej makedre spetniaja

Mcv = M=—Yp, Ms=Ysp, Orazyn < ysng 1.74

gdziemcy to masa cigzkich czastek (efektywnie masa czastki @Mpznacza mase czastek
ekranujacych, Zan'i ng to odpowiadajace im gestoi liczbowe. Pole skalarng zrelakso-
wato sie do kwazistatycznej réwnowagi, dla ktémj ~ 0. Czastki ekranujace sa zatem
relatywistyczne i generuja pewien potencjat

Vs = Z f yspds =~ f d'ryspng( V1 - v2). 1.75
czastki
Bedzie réwniez
y—
6_\/5 = Yshs( V1 — V2> = ysn5¢, gdZie:gs = Ysf . 1.76
5¢ Es 1-\2

Powyzejes 0znaczarednia energie czastki ekranujaceg ¢&1 — v2) wyrazasrednia pred-

koSt czastek ekranujacych (gdy= 1). RGwnanie pola skalarnego przyjmie pd@sta
-
Vi = oYes _ yn(r,1). 1.77
&

S

Definiujac czton efektywnie ttumiacy pole skalarpe

Es
rs= = [Mpc] , 1.78
S ygns [ p ]

ktéry nazwiemydtugoscia ekranowani&, mozemy zapigaréwnanie pola skalarnego w
postaci

¢ _
2
rs

Ve = yn(r,t). 1.79

Tutaj ostatni czton opisuje nierelatywistyczne czastkprayblizeniu hydrodynamicznym.
Czton ¢/r2 wynika z tego, ze czton zrodtowy pola dla czastki z predieciav zawiera
czynnikds/dt = V1-V?, z& dla kwazistatycznych konfiguracji podaenergia czastek

SWielko&t ta jest tozsama z dtu§oia odciecia w potencjale typu Yukawy.
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ekranujacycles (patrz r(’)wnani) jest niemalze niezalezna od potozenia. Eliminacja
czynnika V1 —\?2 z s prowadzi do wzoru na diugo ekranowani. Energiaes nie za-
lezy od czasu (nie zmienia sig), zatem skaluje sie on&uizk ekspansji Wszeélwiata jak
gs oc a(t)™1. Jezeli zauwazymy jeszcze, ag~ a(t)~3, to dojdziemy do wniosku, iz dtugo
ekranowania bedzie rosnak rs ~ a(t), zatem odlegist ta bedzie stata we wspétrzednych
wspotporuszajacych sie.

Pole skalarne wytworzone przez pojedyncza czastke @hkie miato wartéc ¢ =
y/4nr w odlegicseir < rs. Sita jaka takie pole wywrze na inna czastke CM bedaigna
ujemnemu gradientowi masy — y¢. Zatem

Fs=yVo¢, 1.80

totez wynika stad jasno, ze czastki CM beda przyaregoddziatywaniem skalarnym

y2

F=
Arr2

dlar < rs. 1.81

Poniewaz dwie czastki CM oddziatuja réwniez grawifagy mozemy zdefiniow@parametr,
ktory bedzie wyrazat stosunek sity skalarnej do grawifiaej dla CM

y2

. 1.82
ArGne

ﬁ:

Ktadacp ~ O(1) bedziemy mieli oddziatywania skalarne, ktorych sitp d < rg beda
poréwnywalne z sitami grawitacji, #adla odlegt&ci znacznie wigkszych od diuga ekra-
nowania oddziatywania skalarne beda zanikaty. Totékoedta sita pomiedzy dwoma czast-
kami CM bedzie dla dwoch szczegolnych przypadkow rowna

Fem = (1+p)Fn dlar <rs, 1.83
FCM = FN dlar >Ig. 1.84

Mamy zatem do czynienia z modelem zimnej ciemnej materiz@ddjace] dodatkowo za
pomoca pola skalarnego. Model ten wprowadza dwa wolnenpetrgs i rs, ktore w zasadzie
(w sensie fenomenologicznym) wystarczaja do jego petoggsw.

1.5.2 Model fenomenologiczny

Podazajac za pracariusser 1 v, (2005); Hiowing 1 Juszkiewicz (2009)]w niniejsze;j
rozprawie bedziemy badanodel ReBEL, uzywajac jego fenomenologicznej parayaetr
cji. Zgodnie z opisem teoretycznym ( 81.5.1) catkowita gitamiedzy dwiema czastkami
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CM o masiem pojawia sie na skutek istnienia pomiedzy nimi potencjadstaci
G
o(r) = —Tmh(r) — Oy h(r), 1.85

gdzie
h(r) = 1+ e/, 1.86

Tutaj G to stata grawitacji newtona, oznaczaja wektor separacji czasteko kosmiczny
czas z& dy to potencjat newtonowski. Jak przedstawiono we \Bakgjszym paragrafie, pa-
rametry modelu tos - bezwymiarowy czynnik oki&ajacy site oddziatywania skalarnego
wzgledem oddziatywania grawitacyjnegad - odlegtast ekranujaca wyrazona w Mpc i
mierzaca efektywny zasieg dodatkowego oddziatywan@w&zania na polu teorii strun
I supersymetrii przedstawione Musser 1 PeesLes (2004,4); Nusser 1 1n. (2005)] podaja
oszacowania rzedow wielkoi tych parametréw na

B~O0(1), rs~1Mpc. 1.87

Potencja prowadzi do zmodyfikowanego prawa oddziatywania pomigzastkami
CM

n?

Fem = _GF

r —r
1+p(1+ r—)eE] =Fn-Fs(B,7), 1.88
S

gdziery = rl . FdBy) = 148(1L+y)e”. 1.89

S

Tutaj cztonF¢ okresla odstepstwa sit miedzyczastkowej od zwyczajnej geaj zas Fy to
sita newtonowska. DIg = O luby > 1 mamyFs — 1, zatemF¢y, — Fy | odtwarzamy
standardowe prawo oddziatywania Newtona.

1.5.3 Powstawanie kosmicznych struktur w modelu ReBEL

Uzbrojeni w fenomenologiczny opis modelu ReBEL (réwnanias) i (1.88)) mozemy
powrdcic na chwile do liniowej teorii zaburpel sprawdzt, jak zmienione prawo oddziaty-

wania wptynie na proces powstawania struktur w rezisniel. Poniewaz rozwazany model
zmienia dynamike CM tylko na matych (w poréwnaniu z horytean Hubble’a) skalach, nie
wptywa on ewolucje czynnika skali opisana rownaniameBmanna. Totez liniowy rachu-
nek zaburze w modelu ReBEL da wyniki takie same jak modeCDM dla epok dominacji
promieniowania i dominacjh. Spodziewamy sie, ze r6znice beda zauwazalne w i
epoki dominacji materii. Wracajac do rachunkéw przedstaych w § 1.2.4, zauwazmy,
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ze zmianie ulegnie réwnanie Poissona. Po uwzglednigvimania1.85) zmodyfikowane
réwnanie Poissona postati45) bedzie
Vx®=0, V20 =4rGp(1+pe’’). 1.90

Powtarzajac linearyzacje jak w § 1.2.2, otrzymamy nowerrénie ewolucji zaburZegesto-
§ci w przestrzeni Fouriera w epoce dominacji materii (rc'm've)

R S R 5 1.91
KT T 3| T 1+ (krg) 2| '
Rozwiazanie rosnace powyzszego rOwnania ma posta
1 243 1
Ok o« 1, = =4/25+ —— — =. 1.92
k&t @73 \/ 1+ (kr)2 6

Dla krs < 1 mamya = 2/3 zatem mody < r;* beda rosty doktadnie tak jak w przy-
padku zwyktej zimnej CM. Zaburzenia o rozmiarach mniejseyiz charakterystyczna stata
ucinania k > r;!) beda narastaty szybciej niz w modelu standardowym. @¢egéInéci
dlapg = 1 bedzied, o« t. RGznice pomiedzy wzrostem kontrastu géstov liniowym re-
zimie w SMK i modelu ReBEL ilustrujemy w rys. 1.3. Wielkoi na osiach (w dowolnych
jednostkach) to czas i amplituda zaburzenia ggstdCzarna ciagta linia wyznacza wzrost
amplitudysy dla ACDM. Linie czerwone kreskowana, ciagta i kropkowana objaxvzrost
analogicznej wielkeci w modelu ReBEL dl&rs = 10,1 i 0, 1 odpowiednio.

Na podstawie powyzszej analizy mozemy sie spodziewe w modelu ReBEL na ska-
lachr < rskontrast gesteci narasta szybciej i bardziej efektywnie w poréwnaniu zeiem
standardowym, totez na tych skalach powsmy sie spodziewa ze znajdziemy wiecej
nieliniowych struktur na wysokich redshiftach niz w SMKo @viecej, wzmocnione od-
dziatywanie czastek CM prowadzi do zwigkszenia wydamakrecji i potacze pomiedzy
halami CM we wczesnym Wszesliecie. Wszystkie te efekty zostaty wstepnie potwier-
dzone[Nusser 1 IN. (2005); Hiiwine 1 Juszkiewicz (2009); Hiiwing (2010); KesELMAN
1N, (2010); Hieewing 11w, (2010)]i sa pozadane w kontékie przedstawionych wcgeiej
trudnasci ACDM.

1.6 Kosmologiczne symulacje N-cialowe - kod  GADGET?2

Do najwazniejszych narzedzi wspotczesnej kosmologirdg/cznej naleza kompute-
rowe symulacje N-ciatowe. Numeryczne algorytmy N-ciatawalizowane za pomoca su-
perkomputeréw pozwalaja batdaieliniowa grawitacyjna i hydrodynamiczna ewoluzfe-
zonych uktaddéw czastek. Istnieje wielka roznorosh&oddéw N-ciatowych, algorytmow
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Rysunek 1.3: Liniowy wzrost fourierowskich modow zaburzgestéci podczas epoki do-
minacji materii. Kolor czarny odpowiada modelowiCDM z 6, « t?3 dla wszystkichk.
Kolorem czerwonym oznaczono wzragtw modelu ReBEL dla réznych wadoik - rq i

B=1.

i zwiazanych z nimi technik numerycznych, jednakze wtagste rozwiazania zasadni-
czo modeluja ewolucje uktad@jedzac trajektorie czastek wynikajace z ich wzajerhnyc
oddziatywan grawitacyjnych i hydrodynamicznych. W zasadzie ekspentynumeryczne
(symulacje komputerowe) sa jedyna metoda pozwadagga)izowa powstawanie wielko-
skalowej struktury Wsze&wiata, poczawszy od matych poczatkowych zabuezedo wy-
soce nieliniowej i skomplikowanej struktury obserwowanejzisiejszym kosmosie. Jad
dowolnego kosmologicznego kodu N-ciatowego opiera sigvaéch podstawowych czynni-
kach: (1) - wytworzeniu odpowiednich i doktadnych warunkgeczatkowych (WP), to jest
poczatkowych potozei predkaci czastek oraz (2) - na mozliwie najdoktadniejszym roz-
wiazaniu rowna ruchu wyznaczajacych trajektorie czastek. W ninigjgzgprawie kosmo-
logiczne komputerowe symulacje N-cialowe stanoigda podstawowe narzedzie do ana-
lizy kosmologicznych implikacji modelu ReBEL . Dlatego po&j szerzej opiszemy uzyte
metody.

34




1.6. KOSMOLOGICZNE SYMULACJE N-CIALOWE - KOD GADGET2

Wszystkie numeryczne eksperymenty N-ciatowe, ktorychikiyrawiera ta rozprawa,
zostaly przeprowadzone za pomoca ogolnodostepnegoddBfiET2 (z ang.GAlaxies with
Dark matter and Gas intEracTautorstwa Volkera Springel&rrincer (2005)] Jest to hy-
brydowy kod, ktory uzywa algorytmow przestrzennego dizéwzastek na siatce (w ang.
Particle Mesh w czgci grawitacyjnej oraz metody wygtadzonej hydrodynamadstkowej
(w ang.Smooth Particle HydrodynamicSPH) w cz&ci odpowiadajacej za barionowe sity
hydrodynamiczne.

1.6.1 Numeryczna grawitacja

Poniewaz czastek CM oraz czastek barionowych jest baddzo, to system, ktérego
grawitacyjna ewolucje chcengfedzt, najwygodniej jest opigagpoprzez funkcje dystrybucji
pojedynczych czastek

f=1f(xwvt). 1.93

Funkcja f opisuje gestst masy w przestrzeni fazowej czastek. Poniewaz zaktadaemy
system ztozony jest z naprawde duzej liczby czastekztstki te lokalnie nie rozpraszaja
sie wzajemnie lecz oddziatuja z wynikowym polem grawyjagm, ktére wytwarzaja. Za-
tem mamy do czynienia z samograwitujacym bezzderzeniowlymem. Totez ewolucja
funkciji dystrybucji spetnia bezzderzeniowe rownanie Boltzmanna (BRB) rzvann

(1872)]
df _of af odof

== T2y, 1.94
dt ot ox  ax ov

gdzie samouzgodniony potencfbliest rozwiazaniem rownania Poissona
V2D(x,t) = 4nG f f(x,v,t)adv. 1.95

Réwnanig 1.94)i tworza uktad rowna Poissona-Wiasowa, dla ktérego przesirize
zowa jest zachowana wzdtuz kazdej krzywej charaktecgstgj (to jest orbity danej czastki).
Bardzo trudno jest bezgeednio rozwiazaten uktad réwna za pomoca metod skozonych
réznic. W praktyce dla bardzo duzej liczby czastek twaoxzch nieliniowa strukture jest to
niemozliwe. Klasyczne podsjie N-ciatowe (stosowane réwniez w kodékbGET2) polega
na uzyciu skaczonej liczby czastek, ktére beda prébkowaty bazoiggta funkcje dystry-
bucji f. W istocie, metoda ta jest zatem pasleem typu Monte-Carlo.

Tworzymy dyskretny systemN czastek poruszajacych sie (w przyblizeniu) wzdtuzykr
wych charakterystycznych bazowego systemu (tj. bezzderaego samograwitujacego ptynu
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kosmologicznego). Dla tego systemu mozemy napmavy uktad rowna

Xi = —V(I)(Xi) , 1.96
N
m;

Parametie pojawiajacy sie w mianowniku sumy po czastkach to takrgnvparametr wy-
gtadzania grawitacyjnego. Jego wprowadzenie jest wymaganeli chcemy by dynamika
rozwazanego systemu byta naprawde bezkolizyjna. 8/ on z trzema istotnymi korzy-
Sciami:

i) zapobiega rozpraszaniu czastek poruszajacych sggedem siebie z duzymi katami
oraz tworzeniu sie par zwiazanych czastek,

i) zapewnia, ze czas dwu-ciatowych relaksacji jest odigowwio duzy,

iii) pozwala na catkowanie systemu za pomoca metod catkbvnyzszych rzedéw (oszczed-
nosE obliczeniowa).

Grawitacyjne wygtadzanie poza wymienionymi zaletami pdaijednak jedna istotna wade.
Dla miedzyczastkowych odledgdoir < ¢ sita przestaje by newtonowska. Dlatego czesto
parametr zmiekczania grawitacyjnegaitozsamia sie z tzw. rozdzielczoa sit danego N-
cialowego kodu. Zatem odledo € wyznacza gérna granice rozpiétd dynamicznej eks-
perymentu N-ciatowego i zarazem granice, do ktérej raamg system niesie wiarygodna
informacje fizyczna.

Istnieja r6zne metody rozwiazywania N-ciatowego uktadwnan [ , ktore
charakteryzuja sie specyficznymi wadami i zaletami. Jabamnielsmy wczéniej, kod
GADGET?2 jest kodem hybrydowym, ktéry uzywa dwéch ré6znych metogdwyznaczy kon-
cowe sumaryczne rozwiazania uktadu Poissona-Whasowandgch skalach stosuje sie
metode przestrzennego drzewa, by wylicajty pochodzace od pobliskich czastek. Na du-
zych skalaclGADGET2 uzywa algorytmu czastek na siatce. Metoda drzewa cedigjdo-
skonata rozdzielc&ria i doktadnécia, jednak jest stosunkowo wymagajaca obliczeniowo
I pamigciowo (zwtaszcza na wczesnych etapach ewolugji,sgdtem cechuje sie duza jed-
norodnécia). Natomiast metoda czastek na siatce jest prosszzds$za, jednak dla matych
skal staje sig niezbyt doktadna. Odpowiednia kombinaah twbdch podég pozwala osia-
gn& imponujaca szybl&t obliczeéh przy jednoczesnym zapewnieniu bardzo dobrej doktad-
nosci sit. Opiszemy teraz doktadniej oba algorytmy.
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Metoda czastek na siatce

W metodzie czastek na siat@eockney 1 Eastwoop (1981)] korzysta sie z faktu, ze
rébwnanie Poissona na potencjat grawitacyjny mozna razsiw przestrzeni rzeczywistej
stosujac konwolucje gestoi z funkcja Greena

D(x) = f G(X = X)p(x)dx". 1.98

Wybér odpowiedniej postaci funkcji Greera zalezy od tego czy rozwazany system ma
periodyczne czy prézniowe warunki brzegowe. W przesirzeariera konwolucja zamienia
sie na proste mnozenie

o(k) = G(K) - p(K) . 1.99

Aby uzyska p(x) na domeng obliczeniowa naktadana jest tréjwymiarovgalagna siatka
szeécienna zawierajac® komorek, tak ze kazda komdrka ma szersikb. Czastkom
przypisuje sie specjalna funkcje ,ksztalt8{x). Do kazdej komorki, ktéregrodek okréla
Xm(1 < m < M3) przypisywana jest c& masy czastki, ktéra naktada sie na dana komorke.
Wkiad dla danej komorki jest dany przez

W(Xm — X)) = f hz S(X' - x)dx’ = fH(X _hxm)S(x’ — X)dx’, 1.100
Xm—z
1 d <1
gdzie: TI(x) = alx <3
0 w przeciwnym wypadku

Zatem funkcja przypisujaca mase bedzie miata poktewolucji

X
h

W(X) = n( ) * S(X) . 1.101

Gest& masy na siatce bedzie teraz suma po wktadach od wsZystkastek opisanych
przez funkcje przypisania

1 N
o(Xm) = P Z MW — Xm) , 1.102
i=1

gdziem to masa-tej czastki. Powszechnie uzywanymi postaciami fun&¢x) sa

NGP: S(x) = 6p(x).
1

CIC: S(X) = EH(E)*(SD(X), 1.104
1 X 1 X

TSC: S() = SII(E) * ().
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gdziedp(x) jest funkcja delta Diraca, saskrotowe nazwy pochodza kolejno od angielskich
stow: NGP -Nearest Grid Poin{najblizszy punkt siatki), CIC €louds In Cellgfchmury w
komoérkach) oraz TSCFriangular Shaped Clou¢chmura o tréjkatnym ksztaitcie). Zazwy-
czaj stosuje sie funkcje ksztattu typu CIC lub TSC. Prostgpisanie typu NGP jest podatne
na narastajace fluktuacje, bowiem nawet niewielki btadWpeniu czastki moze prowadzi
do radykalnych zmian w sile, jaka na nia dzigfarter (1977)] Schemat CIC ekstrapoluje
mase czastki na 8 sasiadujacych komoregk faakcja TSC na 27. Ze wzgledu nato, ze przy
schemacie CIC sita skaluje sig liniowo w kolejnych odcictkasiatki (dla wkiadu jednej
czastki) oraz jest ciagta, ten véliaie schemat bedzie stosowany w naszych eksperymentach
numerycznych. Ciaght wynikowej sity oraz jej liniowa zalezrsd pomiedzy sasiednimi
komérkami sa pozadanymi wlassmami, jezeli chcemy zminimalizowebtedy w obliczo-
nych sitach. Zminimalizowanie, jak to tylko mozliwe, bi@w sit czastkowych jest pozadane
ze wzgledu na to, ze w modelu ReBEL sity oddzialywa ogdindci beda wigksze niz w
modeluACDM.

Majac juz gesteC masyp(xy) ekstrapolowana na regularnej siatce, mozemy, uzevaj ,
metod dyskretnej szybkiej transformaty Fouriera (DSTH)liezyc odpowiadajaca jej ge-
stasC w przestrzeni Fouriera(k,,). Po przemnozeniu jej przez odpowiednie funkcje Greena
i dokonaniu odwrotnej transformacji Fouriera uzyskamyrezmvisty potencjat grawitacyjny
dla wszystkich oczek siatki,. Korzystajac z metody skmzonych réznic, mozemy wyli-
czyt pole sit odpowiadajace temu potencjatowi

F = V0.

Kod GADGET?2 korzysta z interpolacji czwartego rzedu

B _gq)nl,j,kz—hq)i—l,j,k N %q)i+2,j,k4—hq)i—2,j,k 0<i.jk<M, 1107

gdziexm = (i, ], K) a sktadowe, k pola sity ¥ wylicza sie analogicznie. Wynikowe pole sit
wystarczy teraz interpolovgana pozycje kazdej czastki zespotu

FOG) = > WX = X)Fm.

Istotne jest aby powyzsze jadro interpolacyiebyto doktadnie takiej samej postaci jak
jadro uzyte przy wyliczaniu gestoi masy. Zapewni to anty-symetryc&acsit oraz zacho-
wanie pedu.
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Metoda hierarchicznego drzewa

Przedstawiona w poprzednim ustepie metoda czastek tte sigranicza rozdzielczo
sit do rozmiaruh pojedynczej komorki siatki. Niemozliwe wiec jesledzenie procesu ewo-
lucji kosmicznej struktury na skalachO(h) i mniejszych. Metodami alternatywnymiwobec
technik fourierowskich lub bezgoedniej sumacji sit pomiedzy czastkami sa metody @part
o tak zwane algorytmy drzewowe. W tym posigju czastki sa organizowane w hierarchiczne
grupy. Sita wywierana na dana czastke przez odleglpgyozastek jest aproksymowana po-
przez najnizsze multipolowe momenty tej grupy czastekeki takiej aproksymaciji liczba
operaciji niezbedna do wyliczenia wszystkich sit redulaigedoO(N log N) [ArreL (1985)]
co jest znaczacym zyskiem w poréwnani@@N?) operaciji przy bezpgrednim sumowaniu
sit miedzy czastkami. Im wigcej czitondw rozwinigcia itifpolowego uwzgledni sie podczas

oziom 1 oziom 2 poziom 3
P ,/ P ]
' T e
L] . *
L
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Rysunek 1.4: Schemat konstrukcji drzewa Barnesa i Huta wewéymiarach. Rysunek
zapozyczony ZSpriINGEL 1IN, (2001)]

wyliczania sit, tym btad wyznaczenia wynikowej sity bgelaniejszy. Z punktu widzenia
wydajndsci obliczeniowej optaca sie jednak ucieozwiniecie dla niskich rzedéw i uzy
wiekszej liczby mniejszychdici drzewa by osiagiggpozadana doktadso aproksymacii sit
[McMiiean 1 AarsetH (1993)] W kodzie GADGET2 przyjety kompromis pomiedzy wydaj-
noScia a doktadngcia polega na ucigciu rozwinigcia na cztonie kwadrapgim [SprINGEL
11N, (2001)] W uzywanym przez nas kodzie drzewo jest konstruowane sedzse opisanej
przez Barnesa i Hut@Barnes 1 Hur (1986)] Domena obliczeniowa zostaje hierarchicznie
podzielona na ciag s&eiandéw. Kazdy s&zian zawiera &miu potomkow o dtugsci kra-
wedzi rownej potowie diugeci krawedzi sz&cianu rodzica. Saeiany powstate w wyniku
takiego podziatu tworzascie drzewa 6semkowego. Konstrukcja drzewa czastek ipgaty
ten sposdb, ze kazdysl (szeéscian) zawiera tylko jedna czastke lub jest protoplastiszych
lisci. W tym drugim przypadku poza listdti potomnych wezet drzewa niesie informacije o
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IV N N

L I I I I I A O O A A A ] + I A T

Rysunek 1.5: Schemat hierarchicznej struktury typu drzél@adwuwymiarowa analogia
tréjwymiarowego drzewa 6semkowego tworzy drzewo czwokkoWtaj kazdy Bt moze
miec co najwyzej czterech potomkéw. W przypadku tréjwymiayawliczba potomkow jest
ograniczona do&miu.

monopolowym i kwadrupolowym momencie wszystkich czagiie zawiera. Rysunek 1.4
ilustruje schematycznie mechanizm konstrukcji drzewary$anku 1.5 umigciliSmy dwu-
wymiarowa schematyczna analogie struktury drzewa &sarHuta.

Obliczenie sit oddziatujacych na czastki polega na pgmpelzeniu struktury drzewa i su-
mowaniu odpowiednich przyczynkéw z kolejnych weztéw dvae W klasycznym algoryt-
mie przechodzenia drzewa Barnesa-Huta multipolowe rapei@ wezta o rozmiarzejest
uzyte jako przyczynek, jezeli jest spetniony warunek

P>

5
gdzier to odlegta&t punktu odniesienia osfodka masy danego weztaszeokresla wybrany
wczesniej parametr (tzw. kat otwarcia) zwiazany z wymagaoktatingcia aproksymacji
sit. Jezeli wezel drzewa spetnia powyzsza zaléznwedréwka po drzewie zostaje ucieta
w tym miejscu, w przeciwnym przypadkusti zostaje ,otwarty” i przechodzenie drzewa
jest kontynuowane dla wszystkich jego potomkoéw. Dokladoyepcjat grawitacyjny wy-
twarzany przez grupe czastek nalezaca do wezta @ pest dany przez

m
®(r):_GZ|Xi_r|’

gdziex; to wektor potozenia-tej czastki. Niects bedzie wektorem wskazujacym eeodek

masy grupy czastek zdefiniowanym jako

|

40




1.6. KOSMOLOGICZNE SYMULACJE N-CIALOWE - KOD GADGET2

Teraz przy zatozeniu, 4& — § < |[r —  mozemy uzg¢ multipolowego rozwinigcia cztonu

1 1

|Xi - rl - |(Xi — S) — (r — S)| ’ 1.112

definiujac dodatkowo
y=r-s, 1.113

otrzymamy do kwadrupolowego cztonu wiacznie

1 1 y-(x-9 1Y [3(Xi =9 -9~ 1(xi - 5)2] y
- = + = +... 1.114
|—y+Xi—s "yl Iyl 2 lyI°

Tutaj T oznacza operacje transponowanibjast macierza jednostkowa. Jezeli dokonamy

sumy po wszystkich czastkach, to czton dipolowy zniknaem

y -9 _ 0. 1.115

lyl®
Mozemy teraz zdefiniowapozostate momenty rozwinigcia

monopolowy: M = Z m, 1.116
i

kwadrupolowy: K =3Q - P, 1.117
gdzie odpowiednie tenso i P beda dane przez

Q= Z m(x; — S)(x; — )" = Z mx;x;' — Mss', 1.118

P=1) m(x—-9°= [meiz— Mszl. 1.119

Po zsyntetyzowaniu réwiaod (1.110) do(1.119) potencjat wytwarzany przez czastki w

danym wezle drzewa mozemy wyréjako

d(r) =-G

1.120

M+1yT5y]
y 27y

Zatem ostatecznie kwadrupolowe przyblizenie na czyswiom@wskie pole grawitacyjne
WYNOoSi

B B M 3Q 15y'Qy 3P

f0) = -vo) =6~y + 2y - FX Py 35y).
Powyzszy wz0r jest dobrym przyblizeniem sit w przypadkly ga skalach rozwazamy

czysto newtonowska site. Niemniej jak wspomisally wczéniej, w bezzderzeniowych sy-

mulacjach N-ciatowych konieczne jest stosowanie grawjtego wygtadzania. To moze
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powodow& pewne techniczne trudaoi. W obszarach o wysokiej gesto liczbowej czastek
(takich jak jadra hal ciemnej materii badz obtoki zimpezdkondensowanego gazu) moze sie
zdarzyt, iz wezet drzewa spetnia kryteriu, lecz rownoczénie jest spetnione < ¢
(gdzies to wspomniana juz dtug®d wygtadzania grawitacji). Woéwczas formalnie, by aprok-
symacja byta poprawna, nalezy @zsultipolowego rozwiniecia wygtadzonego potencjatu
zamiast potencjatu newtonowskiego. Dla zupétiavywodu oméwimy teraz pokroétce od-
powiednie rozwiniecie. W ogélrszi wygtadzony potencjat grawitacyjny mozemy ogisa
réwnaniem

(1) = -G ) m g(ix; ~r).

gdzie funkcjag(r) opisuje odpowiednie wygtadzone prawo oddziatywania. @ta = 1/r
odtwarzamy standardowy newtonowski potencjat. KABGET2 uzywa dosg skompliko-
wanej postaci funkcjp(r), ktéra ma posta funkcji parametrycznej i jest oparta na znor-
malizowanym jadrze interpolacyjnym typu klin, szerokoywanym w formalizmie SPH.
Doktadne postaci funkcji wygtadzajacych i ich pochodnyddajemy w dodatku A. Do-
konujac multipolowego rozwinigcia jak w przypadku nemdavskim, otrzymamy wzoér na
przyblizony potencjat wygtadzony

o) = -6{ma) + 39" | £P 0+ T -y}
Zatem ostatecznie wygtadzona sita grawitacyjna wytwaazamez grupe czastek znajdujaca
sie w danym wezle drzewa w kwadrupolowym przyblizengalbie wyrazona przez

f(r)=-Vo(r) =G [Mgl(y)y + Q2(Y)Qy + %gs(y)(yTQy)y + %94(y)Py] ,

gdzie funkcjegl(y), 92(y), 9s(y) i 94(y) sa wprowadzone jako wygodny skrotowy zapis kom-
binacji pochodnycly(y) i sa zdefiniowane w dodatku A (réwnania @d5) do(A.12)).

Metoda hybrydowa - potaczenie drzewa i siatki

Jak wspomniemy wczéniej, GADGET2 taczy w sobie dwa opisane powyzej posiaa
do numerycznego obliczenia sit grawitacyjnych. Dzigkpodiedniemu potaczeniu obu al-
gorytmoéw uzyskujemy wydajna i efektywna obliczeniowotoue pozwalajaca w zasadzie
uzysk& zadana rozdzielc®o sit. W kosmologicznych symulacjach powstawania struktur
zazwyczaj stosuje sie periodyczne warunki brzegowe, Bglgdnt, ze skéiczonych roz-
miarow domena obliczeniowa (zazwyczaj jest tossian) jest tylko pewnym wycinkiem
nieskanczonego Wszed&wiata. Skaczone rozmiary pudta wprowadzaja zatem dolna gra-
nice rozpiet&ci dynamicznej danej symulacji. Zjawiska i struktury nalskh rzedu > L
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(gdziel to dlugast krawedzi pudta obliczeniowego) sa niedostepne. Zazajimplemen-
tacja periodycznych warunkéw brzegowych mozé kippotliwa w przypadku algorytmow
drzewowych. Jest ona natomiast niejako naturalnie wpigamatody oparte na DSTF, a za-
tem algorytmy czastek na siatce. Opiszemy pokrotce, wSpBsOhGADGET?2 taczy te dwie
zasadniczo rézne metody.

Potencjat oddziatywap(x) przy zatozeniu periodycznych warunkéw brzegowych w pu-
dle o rozmiarzd. jest rozwiazaniem rownan[&princeL (2005)]

V2(X) = 4G [Z 5(x —nL) — L‘3] : 1.125
n
gdzie suma pm = (N, Ny, N3) rozciaga sie na wszystkie trojki liczb catkowitych sAaink-
cja dystrybucji gesteci pojedynczej czastki(x) to funkcja delta Diraca skonwoluowana ze
znormalizowanym jadrem wygtadzajacym SPH (patrz dddat,eréwnanie). W po-
wyzszym roéwnaniu Poissona wyeliminowana zostata géstoednia, tak by rozwiazanie
opisywato czysty swoisty potencjat. Dynamika catego systepisana jest przez ogolne
rownanie Poisson®?®d(x) = 47G(o(x — p)). Dla skarczonego dyskretnego uktadu czastek
definiujemy potencjat swoisty jako

D(X) = ngo(x—xi). 1.126
i
W przestrzeni Fouriera powyzszy potencjat mozemy zageseo
ArG :
(Dk:—vpk, gdZ|ek¢O.

Teraz mozemyexpliciterozbic powyzszy potencjat na sume dwoch przyczynkow, krotko i
dalekozasiegowego
Dy = PPAek | lrott 1.128

Odpowiednie cz&ci zapiszemy jako

P
=
N
©

DR = @y expk3r),
OO = @, [1 - exp(—kzrf,)] ,

=
=
w
o

gdzier, okresla skalg podziatu sity. Przyczynek dalekozasiegowymaoobliczy, stosujac
opisana metode czastek na siatce.

Krétkozasiegowa cZ&g potencjatu moze kiywyliczona w rzeczywistej przestrzeni, je-
zeli zauwazymy, ze dlg, < L krotkozasiegowa c&e rozwiazania w przestrzeni rzeczywi-

stej rbwnanial.126 ) jest dana przez

s r:
POM(x) = — § D ere( ) . 1.131
(X) G N erfc o 3
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Powyzejr; = min(x — r; — nL|) mozemy rozumie jako najmniejsza odlegk jakiegokol-
wiek obrazu czastkiod punktux. Poniewaz funkcja erfc bardzo szybko ttumi sity na odle-
gtoSciach duzych w poréwnaniurg, tylko najblizszy obraz czastki w zasadzie kontrybuuje
do krotkozasiegowej cagi sity.

Krétkozasiegowe przyczynki do sit odpowiadajace razz@iniom réwnani mo-
zemy wyliczye, uzywajac opisanej metody multipolowego rozwinigegztéw drzewa Barnesa-
Huta. Co bardzo istotne, aby uzygkaotkozasiegowa csé sity wywieranej na dana czastke,
trzeba przeéjc wezly znajdujace sie w niewielkim obszarze wokotostka Co wiecej, nie
ma potrzeby wprowadzalo rowna poprawek uwzgledniajacych periodyczne warunki brze-
gowe, co jest dodatkowym zyskiem obliczeniowym.

1.6.2 Modyfikacje uwzgledniajace model ReBEL

W modelu ReBEL sita oddziatywania miedzy czastkami CMzoeéektywny potencjat
grawitacyjny przez nie wytwarzany na skalach poréwnyweling diug&cia ekranowanieg
odbiegaja od standardowych newtonowskich postaci. 4DGET2 poprawnie uwzgledniat
fenomenologie ReBEL, trzeba zmodyfikotvaba algorytmy grawitacyjne.

Przypomnimy, ze dla standardowej grawitacji rownaniesBamna w przestrzeni Fouriera

ma posté (réwnani€1.99))
Dy = G - px -

Powyzsze réwnanie dla modelu ReBEL ma pogto uwzglednieni(l.85))

Dy = Gk - px - i,

gdziehy jest fourierowskim obrazem funkdj(r) opisujacym eksponencjalna poprawke typu
Yukawy do newtonowskiego potencjatu (réwna). Odpowiednia transformata(r)
ma posta

_ B
hk_1+l+(|k|-rs)—2'

Zatem by uwzgled@i poprawke ReBEL, wystarczy zmodyfiko@viunkcje Greena jaka jest
uzywana do rozwiazania rownania Poissona w przestrzmmiéra. Bezpsrednio w kodzie
funkcja Greengy jest liczona w siedmiopunktowej aproksymacji Bkaonych rdznic. Dla
dyskretnego zbioru jej argumentoéw mozemy zdefiniowaktory

L
q:{CIj}:k‘Z,

gdzie, jak wczéniej, L oznacza wspotporuszajaca didgqudia symulacji, zZ& indeksy
dolnej = 1,2 lub 3 wyznaczaja wymiary w przestrzeki Poniewaz siatka zawiers!®
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komorek, to numeratory poszczegoélnych komérek moga prawjec wartasci

q=12....M.

Kazda trojka liczb catkowitych (numeratoréw) okte punkt siatki, dla ktérego liczona jest
odpowiednia funkcja Greena

-1

G =7 :

3
M? > sirP(zqj; /M)
=1

gdzie indeks gornN oznacza, ze jest to funkcja Greena réwnania Poissona ditonew-
skiej grawitacji. Funkcja Greena dla modelu ReBEL bedatem miata posta

ReBEL _ ~Np _ ~N B
gk _gkhk_gk(1+1+(|k|_rs)—2)'

Powyzsza poprawka powinna doty€zpotencjatu wytwarzanego i dziatajacego tylko na
czastki CM. Dlatego w symulacjach zawierajacych rowmsoze CM i bariony algorytm
liczacy potencjat metoda czastek na siatce jest odmbvidezmieniony tak, by na bariony
dziatat czysto newtonowski potencjat pochodzacy od eta€M i innych barionéw. ROw-
noczeénie potencjat dziatajacy na czastki CM jest suma neasakiego wkitadu od bario-
now i potencjatu w formie ReBEL pochodzacego od reszty CM.

Aby grawitacyjny algorytm drzewa przestrzennego uwzgigiddodatkowe oddziaty-
wanie skalarne dla czastek CM, wystarczy przemaaaypowiednie formuty przez czton
opisujacy poprawke ReBEL - r(’)wna. Dla dwéch czastek oddziatujacych bezpo-
Srednio zastosujemy réwna zamiast klasycznej newtonowskiej postaci. Natomiast
dla przyblizenia multipolowego sita oddziatywania odpegnio bedzie postaci

fROBEL(r) = 1) Fo(B.y)  gdziery = 2.

S

Zatemexplicitezmodyfikowana sita to
ReBEL 1 T l
f (r) = G[Mai(y)y + (y)Qy + 593()/)()/ Qy)y + 594(y)Py

-(1+,8(1+ rl)e‘)

Tak jak w przypadku algorytmu czastek na siatce tak i teragismy zadb& by zmodyfiko-
wane prawo oddziatywania dotyczyto wytacznie par c2a&®-CM, bowiem oddziatywa-
nia barion-barion i barion-CM sa newtonowskiej postadpOwiednie zachowanie mozna
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dos\t prosto zapewii, wykorzystujac wtasrat addytywndci sity grawitacyjnej. Dla kaz-
dego wezta drzewa zamiast informacji 0 momentach mulb\ywgth wszystkich czastek,
jakie on zawiera, bedziemy zapisy@vasobno odpowiednie przyczynki od barionéw i CM.
W ten sposob sita pochodzaca od grupy czastek gazowychyrugy czastek CM bedzie
wyliczana osobno przy wykorzystaniu odpowiednich wzor@wastepnie odpowiednio zsu-
mowana.

1.6.3 Numeryczna hydrodynamika

Kod GADGET2 uzywa prostego opisu miedzygalaktycznego i miedzygdmego gazu
barionowego, modelujac go w przyblizeniu idealnegoep&lego gazu. Taki gaz spetnia
réwnanie ciagtéci

d
oraz rownanie Eulera

%’:—V—P—ch.

Tutajp to gest&C gazu P to jego cBnienie ab to potencjat grawitacyjny. Dodatkowo energia
wewnetrzna (ciepto) na jednostke masy ewoluuje zgodnie z pierwszym prawematgym
namiki, videlicet

%:_EV.V_M'

p P
W powyzszym zapisie uzydimy lagrangianowskiej pochodnej czasowej, to jest

%:%w-v,

oraz sparametryzowaliny dopuszczalna dodatkowa fizyke gazu w postaci furtkéfidza-
cej O(u, p), ktéra opisuje zewnetrzne zrodta lub pochtaniacze wago ciepta.
Dla gazu idealnego rownanie stanu jest postaci

P =(y - 1)pu,

gdziey to wyktadnik adiabaty (rowny stosunkowi ciepet wtawych). Dla gazu jednomole-
kutowego (a za taki przyjmujemy miedzygalaktyczny gazdraowy)y = 5/3. Dodatkowo
mozemy zdefiniow@adiabatyczna predko dzwieku w gazie

cizy;

Jak juz wspominadimy, uzywany przez nas K@@&hDGET2 wykorzystuje technike wy-
gtadzonej hydrodynamiki czastkowej do opisu fizycznychsmiéci gazu. W tym podégiu
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uzywa sie dyskretnych wskaznikéw (czastek) opisygaacstan ptynu, Zaciagte wielk&ci
charakteryzujace gaz sa definiowane za pomoca odpoigteger interpolacyjnychGin-
GoLp 1 MonaguaN (1977); Lucy (1977)] Czastki o wspétrzednych, predkaciachy; i ma-
sachm sa utozsamiane z elementami ptynu, ktére probkuja geensis lagrangianowskim.
Stan termodynamiczny kazdego elementu pltynu mozemyridefC poprzez jego ener-
gie wewnetrzna na jednostke magylub poprzez entropie na jednostke masyGADGET?2
uzywa entropii w specjalnym sformutowaniu opisanyniSvrincer 1 Hernouist (2002)],
dzieki czemu kod zapewnia zachowanie nie tylko energiz l®wniez entropii.

Zauwazmy, ze ze wzgledow numerycznych wygodniej jesropa funkcja entropii
zdefiniowana jakA = P/p” niz sama entropia na jednostke magyDla idealnego gazu
A = A(9) jest funkcja tylko entropii i jej wyliczenie jest mniej katowne obliczeniowo od
liczenia wiciwej entropiis .

Dla kazdej metody typu SPH rzecza o fundamentalnym zmagjest wyznaczenie lo-
kalnej gestéci. GADGET2 uzywa ponizszego wzoru ha gesto

pi = Z mjWspi(Irj |, i),
j

gdzierj = r; —rj, z&s jadro wygtadzajac®/s pi(r, h) jest podane w dodatku A w réwnaniu
. Tutaj adaptatywna dtu@d wygtadzania oznaczamy przezamiasts, by uwypuklic,
ze ten parametr ma inne znaczenie niz parametr wygtaalzgawitacyjnego. Diugi wy-
gtadzaniah; dla kazdej czastki jest zdefiniowana tak, by objétiej wygtadzajacego jadra
zawierata stata mase przy wyznaczonej ggstolrotezimplicite dtugost i gest&t przypi-
sane do danej czastki podlegaja réwnaniu

3 h.Pu NspHm,

gdzie Nspy jest typowa ilGcia wygtadzajacych czastek sasiadOvg mgest Srednia masa
czastki.

Springel i Hernquist wykazali, iz w formalizmie dyskregtelagrangianu ptynu réwna-
nia ruchu czastek SPH sa dane priggzinGeL 1 HErnouisT (2002)]

%——Z vvv”(h)+f vvv.,(h)]

gdzie wspotczynnikif; sa zdefiniowane nastepujaco

. hi dp;
f"( 3p.ah) ’
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oraz dodatkowo uzydimy skrotowego oznaczenid;(h) = Wspn(Iri —ril, h). CiSnienia przy-
pisane do poszczegblnych czastek wyrazaja sie przez

Fﬂ = /\fﬁ/. ‘IIIE!'

Powyzszy zestaw réwmnaw petni opisuje dynamike ptynu w opisie SPH. Entropjawia-
zana z kazda czastka w takim przeptywie pozostaje, gpalhwarunkiem ze w gazie nie ma
frontow szokowych ani zewnetrznych zrodet ciepta.

Niemniej jednak przeptywy idealnego gazu moga wytwanziaciagtéci, w ktérych en-
tropia narasta na skutek mikrofizyki gazu. W SPH obszargtagzokéw musza liyuchwy-
cone przez sztuczna lepd® GADGET2 uzywa nastepujacego wyrazenia na site lepka

= - > M VW,
j

avi
dt

lepka

gdzie czton lepkil;; > O jest niezerowy tylko dla par czastek, ktére w przestriiggcznej

zblizaja sie do siebie. Lepkb wytwarza entropie w tempie
dA, 1y-1 —
-;if- = 322:;:1- :E: n1jII”\/” . ‘A\Aﬁj s 1.153
[ j

zamieniajac nieodwracalnie kinetyczna energie rudmugy ciepto. W powyzszych dwoch
wzorach uzymy symboliV;;, ktérym oznaczamy arytmetyczgeednia dwoch jade; (hy)
i Wi (h)).
GADGET?2 implementuje lepkst opisana przez Ansall onacran (1997)]
NYRYL
IT;; =—%—” —,
Pij

gdzie w najprostszej postaci predksygnatowa jest dana jako

Vﬁyg:: G +Cj— ZVWj. ‘II!EE;’

Tutajw;; = Vi - rij/Irij| jest predk&cia wzgledna zrzutowana na wektor separacji czastek
jezeli tylko czastki zblizaja sie do siebie (§; - ri; < 0). W przeciwnym przypadkw;; = O.
WielkoSci ¢ i ¢j oznaczajgsrednie predksci dzwieku. Parametr reguluje tutaj wielk&t

sit lepkdsci. Podstawiajacl.155) do(1.154) otrzymamy ostateczna poéteztonu lepkiego

Ci + Cj — 3Wij )W
I = —%( |+ Cj = 30 ey 1.156

Pij
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1.6.4 Warunki poczatkowe

Na zakaczenie tego niewyczerpujacego, ale w odczuciu autorgletmego dla rozwa-
zanych zastosoviia opisu technik numerycznych podamy opis metody generiawadpo-
wiednich warunkow poczatkowych dla kosmologicznych sianojiN-ciatowych. Jak wspo-
mnieliSmy wczéniej, poprawne poczatkowe potozenia i pregtiazastek sa bardzo istotne.
Podczas ewolucji czasowej system czastek podlega, zsrasy karcowych stadiach, wy-
soce nieliniowej dynamice. Z tego powodu nawet niewielkiezatkowe btedy w ustawieniu
moga prowadZi do znaczacych zmian wyniku Roowego.

Przewidywania liniowej teorii zaburherozktadu materii dla wczesnych etapow ewolu-
Cji wyraza sie zazwyczaj w postaci widma mocy przestryehrfluktuacji gestéci. Takie
widmo mocy mozna zapigaw postaci iloczynu inflacyjnego widma pierwotnych zabarze
i tak zwanej funkcji transferu opisujacej pézniejszadiva ewolucje kazdego modu. Przyj-
muje sie zazwyczaj pierwotne widmo mocy w postaci potegjdyatrz r(’)wnani) z
losowymi fazami, z& odpowiednie dla wybranej kosmologii funkcje transferwzmawyli-
czyc explicitena wybranych skaladPeacock 1 Dopps (1996); Esenstein 1 Hu (1999); Sita
1IN, (2003)]

Zatem problem ustawienia warunkdéw poczatkowych zavegzalo wygenerowania lo-
sowych faz realizujacych dane widmo mocy i rozmieszczdanej liczby czastek wewnatrz
domeny obliczeniowej. W rzeczywistym niesiazonym Wszedwiecie widmo fourierow-
skie jest ciagte, zatem zalozenie losowych faz implikaggestec w dowolnie wybranym
punkcie ma rozktad normalny. W 8wiadczeniach numerycznych model WsZgiata ma
skanczone rozmiary, dlatego widmo Fouriera jest dyskretneuByska& gaussowska dys-
trybucje gestéci, nie wystarczy tylko przyjalosowt faz. Musimy dodatkowo zatozy ze
amplituda kazdego modu ma rowniez rozktad normalny z avenja wynikajaca z oczeki-
wanej mocy danego modu. Tylko przy tym zatozeniu czeistofic pikbw wysokiej gestsci
(exempli gratia? lub 30°) bedzie taka sama w ansamblu modeli realizujacych to sedro
mocy, jak w nieskdczonym Wszedwiecie z odpowiednim ciagtym widmem.

Wygodna i efektywna metode wyliczania warunkéw pokaatych realizujacych do-
wolne zatozone widmo mocy mozna wyprowadzirownania ZeldowiczgZ e’D ovicu (1970)]
opisujacego liniowa ewolucje ogolnej dystrybucji flultji

x(t) = q - D()(q),

gdzie x jest wspotporuszajacym wektorem potozenia czastki vepdirzednych eulerow-
skich,q to koordynaty lagrangianowskie odpowiadajace jej ptdazgemu potozeniuD(t)
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opisuje czynnik wzrostu liniowych zabuirzeza v wyznacza przestrzenne pole fluktuacji
gestéci. Poley mozna wyrazi za pomoca pola sit dla chwili

(@) = —— )

ma?(aD + 2Da) -

Jezeli utworzymy realizacje pozadanych zabairee przestrzeni Fouriera, losujac ampli-
tudy i losowe fazy z rozktadu Gaussa, mozemy wymiioeyz odpowiednia funkcja Gre-
ena, by uzyskaodpowiadajacy im potencjat grawitacyjny na przestraegsiatce. Nastepnie
uzyskany potencjat po zrézniczkowaniu i interpolowansusiatke da nam warsai funkcji
F(g, t). Stosuje sie tutaj doktadnie takie same kroki, jak w opégavczeéniej metodzie cza-
stek na siatce (patrz § 1.6.1). Teraz réwndnia57) i (1.158) w sposéb zupetny opisuja
zaburzone pozycje czastek potrzebne do uzyskania egdaola gestri z poczatkowego
jednorodnego rozktadu czastek.

Gdy juz ustalilsmy poczatkowe potozenie wszystkich czastek, drugiokiem bedzie
wyliczenie dla nich poczatkowych predém. Zauwazmy, ze dla czaséw poczatkowych sto-
sowanych w symulacjach kosmologicznych (10Q@ < 20), mozemy oczekivw@ ze tylko
najszybciej rosnace mody beda obecne we Wsagigtie. Przy tym zalozeniu mozemy
wyliczy¢ predk&t wlasna dla danego punktu, rézniczkujac réwn

X = —Dy(q).

Najprostsza metoda, by otrzym@aowyzsze pole predkoi wkasnych, jest uzycie réwha
i razem z polem sit uzytym do zaburzenia polopzastek.

Do wygenerowania warunkéw poczatkowych dla symulacjsapych w niniejszej roz-
prawie uzylsmy koduPMCODE autorstwa Klypina i Holtzmang< tyrin 1 Horrzvan (1997)]
w ktorym zaimplementowana jest opisana powyzej procedtuakcije transferu potrzebne
do wyliczenia poczatkowego widma mocy zostaty wziete acpEisenstemn 1 Hu (1999);
Swvirth 1 1N. (2003)]

1.7 Podsumowanie

W tym rozdziale przedstawdimy obecnie przyjety Standardowy Model Kosmologiczny
- modelACDM. Opisalémy réwniez poruszane szeroko w literaturze trighnteoretyczne
SMK zwiazane ze strukturamiiich dynamika na galakty@ngkalach odlegfri< 5h~' Mpc.
Wyliczone trudn@ci staty sie motywacja do zaproponowania przez Gubdeegblesa mo-
delu zmodyfikowanej zimnej ciemnej materii, w ktorym to stéq CM oddziatuja miedzy
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soba dodatkowo dynamicznie ekranowanym oddziatywaniatamym. Szerokie badania
kosmologi zmodyfikowany modelu, obecnie wystepujacedaesaturze pod skrotowa na-
zwa ReBEL, jest gtdwnym celem niniejszej rozprawy. By zrmy€ sie z tym zadaniem autor
wykorzysta zmodyfikowany przez siebie kGADGET2, umozliwiajacy przeprowadzanie ko-
smologicznych symulacji N-ciatowych i hydrodynamicznywekisokiej rozdzielczeci. W
tym rozdziale opisaiimy rowniez doktadnie numeryczne aspekty modelowania mady-
fikacje oprogramowania uwzgledniajace zmodyfikowangkgzReBEL.

Niniejsze rozprawa jest zorganizowana nastepujacozdziale pierwszym zawadimy
wstepne podstawowe rozwazania oraz doktadny opis SMK haklanego modelu ReBEL,;
w rozdziale drugim przedstawimy wyniki bal@otyczacych wptywu oddziatyvieskalar-
nych w CM na statystyke wielkoskalowych korelacji przestmych pola geséai CM oraz
gazu barionowego; w rozdziale trzecim zawarty zostat opidatinych bada wptywu sit
ReBEL na wewnetrzne wtasgoi hal CM oraz na ich wzajemne korelacje przestrzenne. W
ostatnim rozdziale rozprawy - rozdziale czwartym - zavganly podsumowanie oraz wnio-
ski kohcowe. Do rozprawy dotaczone zostaty dwa dodatki, w kidzawarto obszerny opis
funkcji wygtadzajacych stosowanych w kodZiaDGET2 (dodatek A) oraz wyprowadze-
nie wzoru na logarytmiczny wyktadnik nachylenia widma megydodatek B). Na kbcu
umieszczono szczegotowy wykaz literatury cytowanej wejsrej pracy.
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Kosmiczne pola gestui

2.1 Wstep

W tym rozdziale zajmiemy sie analiza serii symulacji kasogicznychSledzacych pro-
ces powstawania wielkoskalowych struktur w polach ggstGM i barionéw. Przedstawimy
analize podstawowych statystycznych obserwabli widdktzsvych pol gestsci w mode-
lach ReBEL i ich poréwnanie z wynikami symulacji wzorcowegodeluACDM. Czet
wynikéw zawartych w tym rozdziale pochodzi z praldyeLiwine 1 Juszkiewicz (2009)]
ktorej drugim autorem jest prof. Roman Juszkiewicz. Wkiadfgsora Juszkiewicza we
wspomniana prace dotyczyt wspolnej z autorem rozpravaizanwidm mocy, 2-punktowej
funkcji korelacyjnej oraz funkcji gestei prawdopodobigstwa kontrastu gestoi CM w
modelu ReBEL. Dodatkowo profesor Juszkiewicz uczesthiwZprmutowaniu kahcowych
wnioskow zamieszczonych we wspomnianym artykule. Wskygtkzostate wyniki przed-
stawione w tym rozdziale sa oryginalna i samodzielng@i@utora rozprawy.

2.2 Statystyczne miary kosmicznych struktur

Wszecwiat jako cal& jest w pewnym sensie niewdziecznym obiektem do bdda
zycznych. Kosmologowie badajacy Wszéeliat w najwigkszych skalach nie moga zastoso-
wat powszechnie sprawdzonych w fizyce metod statystyczngshtak oczywscie dlatego,
ze dostepny do badgest nam tylko jeden fizyczny Wszeshiat realizujacy obserwowane
prawa fizyki i warunki poczatkowe. Mozliwe sa jednak dawp@lenia (i sa w praktyce re-
alizowane) badania statystycznych wiascia@atej grupy teoretycznych modeli wszéualhia-
téw. Potezne metody statystyki sa jednak mozliwe daazsasvania rowniez w kosmologii
mniejszych skal. W istocie doktadne przeglady nieba doségace katalogow galaktyk i ich
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gromad przynosza nade factoinformacjestricte statystyczne. Jezeli podzielimy obserwo-
wany Wszechwiat na pewna liczbe oddzielnych obszaréw to statyspjkadowana w ten
sposOb niesie informacje o wkasswach struktur materii na wybranych skalach odpowia-
dajacych rozmiarom elementarnych obszarow, na jaki ghitzimy Wszecbwiat. Oczy-
wiscie im wigksze skale tym gorsza statystyke uzyskujeowiém mamy do dyspozycji
mniej elementarnych obszaréw. Wszelako na skalach, ngdttawystepuja obserwowalne
wielkoskalowe struktury materi 100h~* Mpc, dostepna liczba niezaleznych obszaréw jest
jednak wystarczajaca by z powodzeniem mozna byto stosavetody statystyczne do opisu
tychze struktur.

Do statystycznych miar najczeiej uzywanych do badania wielkoskalowych struktur
Wszeclwiata nalezé—punktowe funkcje korelacyjne zdefiniowane tak, by opisywia-
snaci grupowania sie (korelacje) przestrzennego rozkidniekbdow (punktéw, galaktyk,
hal CM, et ceterg, widmo mocy, ktore jest fourierowskim odpowiednikiem dwamkto-
wej funkcji korelacyjnej i zarazem miara mocy zaburzgestéci na roznych skalach, funk-
cje prawdopodobigstwa pustek, ktére mierza prawdopoddtsisvo nieznalezienia zadnego
obiektu w danej objefexi, funkcje prawdopodobiestwaN obiektéw (lub odpowiednio roz-
ktadu6; kontrastu gesteri) okreslajace szanse na znalezienie doktadwiebiektéw w roz-
wazanej objetsci (lub, ze kontrast gestoi w takiej objet&ci jest rownys;) oraz rozne me-
tody analizy topologicznej, zeby wymidrtylko najpopularniejsze numeryczne obserwable.

Miary takie jak widmo mocy czy funkcja prawdopodobstwa rozktadu kontrastu gesto-
§ci moga by policzone dla ciagtych pol gestai. W przypadku pol geséai modelowanych
przez dyskretny zbiér czastek w symulacjach N-cialowyloh znalez wspomniane obser-
wable trzeba zastosowadpowiedni algorytm interpolacji pola gestd z rozktadu prob-
kujacych go czastek (patrz § 1.6.1). Funkcje korelacgjraz funkcje prawdopodokistwa
pustek iN-obiektéw mozna znalé&€zbezp&rednio analizujac dyskretny zbior czastek.

2.2.1 Metoda interpolacji gestéci

Aby wyliczy¢ takie wielkaci jak trojwymiarowe widmo mocy fluktuacji badz funkcja
prawdopodobibgstwa rozktadu kontrastu gesto potrzeba znal€zwartast kontrastu pola
gesté&ci ¢ dla odpowiednio duzej liczby punktow w domenie obliczevep Widmo mocy
opisujace fluktuacje gestoi pola masy w naszych symulacjach definiujemy w zwyczajowo
przyjety sposob jako

P(K) = (6,
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gdziek = 2r/A to liczba falowa opisujaca dany mod fourierowski odpovajady skalin,
235 |0y |2 to odpowiednie amplitudy zaburze wektorach falowyck. Aby znalet wielko-
Sci 6k odpowiadajace dyskretnemu rozktadowi czastek stosyjeetode czastek na siatce.
Za funkcje ksztattu przyjmujemy funkcje TSC (patrz r(’)\m), bowiem zapewnia
ona najdoktadniejsza interpolacje gegstio Uzyskane pole gestoi obliczone dla wszystkich
oczek siatkjp(x) jest zamieniane na odpowiednie pole kontrastu gesto

X my, N
6(xm)=p(ﬁ”‘)—1, p=oom

gdziep oznacza ges#d Srednia,M to liczba oczek siatkiN to liczba czastek uzytych w
eksperymencian, to masa pojedynczej czastki,S4,, to objeta&c pojedynczej komorki na-
lozonej siatki. Tak uzyskane przestrzenne pole kontrgastisci mozna za pomoca metody
DSTF transformowado odpowiadajacego mu pola w przestrzeni Fouriera.atnaprt&ci

ok dla wszystkich oczek siatki, odpowiednie widmo mocy wydicsie poprzez rednianie.
Tak obliczone widmo mocy jest miara zabunzewielkasciach

L . . . , 2n 2n
T <l<L; lubodpowiadajacych im modéw:— <k < vl

Z definicji funkcje prawdopodobiestwa dystrybucji kontrastu gesit mierza prawdo-
podobigistwo wystapienia obszaru o koritge gestéci 5. Majac rzeczywiste pole kontra-
stu gestacis(xm) mozna wyliczy te funkcje, korzystajac z ich numerycznego przybliaeni

0(d5) = Zi“”[cso(&i = do)]

2.2.2 Metoda ,zliczeh w komorkach”

By zmierzy¢ N-punktowe funkcje korelacyjne pola gestd CM probkowanego w spo-
s6b dyskretny przez zbid¥ czastek, potrzebowabedziemy szybkiej i doktadnej metody.
Spasrod wielu mozliwéci zdecydowamy sie uzg metody polegajacej na obliczeniu mo-
mentow dystrybuciji zlicze w komorkach (ZWK) PeesLes (1980); Gizranaca (1994); Biuch
11N, (1995); Brnarpeau 118, (2002)] J-ty moment centralny zlicZedystrybucji gestsci
prébkowany przeg sferycznych komorek, rzucanych w sposob losowy w dometfigzah
niowa, jest dany przez

C
MR = = N -

1Zaktadamy tutaj, komorki siatki sa seanami.
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gdzieR oznacza promie komorki we wspotrzednych wspotporuszajacych €igo catko-
wita liczba rzuconych koméreby; to liczba czastek zawartych itej komérce z&a przezN
oznaczamy tutaggrednia (oczekiwana) liczbe zlidgzezastek dla komorki o promienk

By oszacowa zredukowane momenty takiej dystrybucji, wygodnie jestawadzt funk-
cje generujaca momeniy(t):

MG = 3, 5 = @)
J=0

TerazJ-ty moment centralny jest wyrazony przez

dJ
m, = [ < M(t)] |

t=0

Kolejne momenty zredukowane beda opisane zatem przez

Uzywajac powyzszej notacji, mozemy zapisaedukowane momenty dystrybucji zliceer
komoérkach (dal = 9) jako (podajemy za prad&azranaca (1994))

dJ
o= gm0

t=0

Mo = My,
M3 = Mg,
Ha = m4 - 3n~é7

ps = mg—10mgmy,
pe = mMg— 15mymp — 10mg + 303,
pr = my— 21mgm, — 35mymg + 210mgny,
pg = Mg — 28MeM, — 56Msms — 35nT,
+  420myms + 560m5my, — 6303,
po = Mg — 36mymp — 84mgms — 126msmy + 756mss
+ 252Qmymemy, + 560m; — 75602,

Jezeli przyjmiemy teraz hipoteze dobrej préofz ang.fair-sample hypothesjsto mo-
zemy wyrazt uSrednione po objeszi J-punktowe funkcje korelacyjne przez

é‘:_J = V\X/J f Xm...dXJW(Xl)...W(XJ)fJ(X]_, ...,XJ), 2.10
S

2zaktadamy, ze statystycznénednianie jest liczone po réznych realizacjach zabugestéci i odpowiada
réznym pozycjom w dobrej (odpowiedniej) prébce WsZruiata.
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gdziex; to wspotporuszajacy wektor separadf¥(x) jest funkcja okna o objesmi Vi =
fS dxW(x), natomiast catka jest po catej przestrz&niNa mocy przyjetej hipotezy dobrej
prébki &5 nie zalezy odx, lecz jest funkcja tylko wybranego okna, lub wyrazajge tsar-
dziej scisle jego objetdci Vi [PeesLes (1980)] Mozemy obliczg usrednione po objeéwi
funkcje korelacyjne, dzielac réwnania na momenty zre przezN’. ZatemJ-ta
uSredniona po objetxi funkcja korelacyjna jest rowna

& =pN.

Z uwagi na dyskretna nature dystrybucji ékaonej liczby czastek r(’)wna jest
dobrym estymatorerg‘-i_J na skalach, gdzie obowiazuje granica przyblizeniategg ptynu
przez zbiér czastek. Ten warunek jest spetnionyNlla> 1. Totez dla matych warzi N
lub odpowiednio dla skal poréwnywalnych &eednia odlegfscia miedzyczastkowa symu-
lacji wartost u; N-? bedzie zdominowana przez wktad od szusnutowego. Aby czZgciowo
uwzglednc ten efekt i odzyskainformacje zawarta w funkcjach korelacyjnych na matych
skalach postuzymy sie metoda opisana przez Gaztagigggrzegoty w dodatku pragiaz-
taNAGA (1994))), w ktorej to funkcja generujaca momenty dla modelu Paiagest uzyta, by
wyliczy¢ wkiad szumisrutowego. Funkcja ta jest postaci (rozdziat 383nksLEs (1980))

Mpoissolt) = M(et -1). 2.12

Uzywajac réwna i analogicznie znajdujemy wzory na momenty zredukowane
dystrybucji ZWK z poprawka na wktad szunsmutowego

ke = p2—N,

ks = us—3k—N,

Ke = pa—Tky— 6Bk — N,

ks = ps— 15k —25k3 — 10k, — N,

Ke = f6— 31ko —90k3 — 65K, — 15ks — N,

k; = w7 — 63k — 301k — 350k — 140ks — 21ks — N,
ks = ug— 127k, —966k; — 1701k, — 105Cks — 266Ks

~ 28 - N,
kg = Mg — 255(2 - 3025(3 - 7770(4 - 695:“(5 - 2646(6
— 46X, — 36kg — N. 2.13

W kohcu wsrednione po objegei J-punktowe funkcje korelacyjne z poprawkami na szum
Srutowy mozemy zapiggako
& = kN7, 2.14
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Uzyjemy opisanych powyzej relacji by wylicr’z;funkcjeg—i do J = 9 opisujace rozktad
czastek w naszych kosmologicznych symulacjsetiatowych.

2.2.3 Btedy pomiaru metody ZWK

Postaramy sie teraz oszacanNaad wyznaczenia zwiazany z estymalsjigounktowych
funkciji korelacyjnych metoda zlichew komérkach. Ze wzgledu na bardzo wysokie koszty
obliczeniowe zdecydowdimy sie stosow@catkowita liczbe komérek uzytych do estymacji
m;y, ktdéra zmienia sie w sposob dynamiczny wraz ze skala najjpkdbkujemy momenty.
Ustalamy to skalowanie sig liczby komorek na zgodne z

3

C(R) « (%) , 2.15

gdzieC(R) jest liczba komdrek uzytych w estymacji momentéw na wgpaiszajacej sie
odlegitaseiR, zas L jest wspotporuszajaca sie digmia pudta symulacyjnego. Dla najmniej-
szych badanych skal uzgtiny C = 10° liczby komorek rozrzuconych losowo w domenie
obliczeniowej. Natomiast dla najwiekszych badanych §ikaba uzytych komorek byta nie
mniejsza nizZC = 10°. Pomiedzy tymi dwiema odlegsaiami liczba komérelkC byta obli-
czona odpowiednio do rc’)wna. Ograniczenie liczby komorek uzytych w procedu-
rze estymacji momentow odbywa sie kosztem rosnacyatoestymaciji a zyskiem czasu
potrzebnego do dokonania obli¢zd®oniewaz btad pomiaru (estymacji) momentéw zredu-
kowanych zwiazany z uzyciem skozonej liczby komérek skaluje sig jdk™* [Szarupi 1
Coromai (1996)] to wprowadzone przez nas ograniczenie na catkowitagigebbkujacych
komérekC niechybnie zwigkszy btedy immanentnie zwiazane z nyec®Tym pomiarem
k;. Z uwagi na powyzsze spostrzezenie w niniejszej roz@gastuzymy sie odchyleniem
standardowym jako uniwersalna miara zmiesrid bteddéw momentéw centralnych, wyzna-
czonym poprzez &rednianie po zespotach symulacji. Postuzymy sie odchigin standar-
dowym wartéci sSredniejJ-tej funkciji korelacyjnej(gj), zdefiniowanym jako

| A P
o = JVarfg] = \/Zi:l(fJ |< f2) : 2.16

gdziel to liczba realizacji w zespole symulacji uzyta do wyzna{rtag%. Odchylenie stan-

dardowesredniej z zespotu uzyskanej poprzéradnianie warteci pomiedzy symulacjami
jest ostroznym oszacowaniem bteddw. Jest tak dlategwaziancja z préby jest wigksza dla
réznych realizacji wewnatrz ansamblow symulacji oddd pomiarowych zwiazanych ze
skanczona liczba probkujacych komoérgkauvcn 1in. (1995)]
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2.2.4 Symulacje numeryczne

Tablica 2.1: Parametry symulacyjne i kosmologiczne wysj@gce w zespotach symulacji.
Nr oznacza liczbe losowych realizacji tego samego pacmatgo widma mocyP(k), B i

rs [~ Mpc] to uzyte w zespole symulacji parametry modelu ReBElgznacza dtugst
pudta obliczeniowego (vt Mpc), z,, to poczerwienienie warunkéw poczatkowych sy-
mulacji, Q. i Q4 okreslaja bezwymiarowe parametry gestoodpowiednio materii i statej
kosmologicznej dla chwili obecngj = 0, og to amplituda fluktuacji gestxi w sferze o
promieniu & ! Mpc, h oznacza obecna wastobezwymiarowego parametru Hubbleta,

to masa czastki podzielona przezZ*40M,, ¢ to uzyskana rozdzielcso sit (w h™tkpc)

i w kohcu przezl oznaczylsmy tutajSrednia odlegist miedzyczastkowa danego zespotu
symulacji (wh=* Mpc), z& N, to liczba czastek uzytych w eksperymencie.

Nez

zespot Nr B rs L Zup Qm Qa 03 h mp & |

1024SCDM 10 O 0O 1024 35 10 0,0 10 0,5 1776 924 4 3256
180LCDM 8 0 0 180 40 03 0,7 08 0,7 289 168 0,7 256
180B-05RS1 8 -05 1 180 40 03 0,7 08 0,7 2,89 168 0,7 2256
180B02RS1 8 02 1 180 40 03 0,7 08 0,7 2,89 168 0,7 2256
180B1RS1 8 1 1 180 40 03 0,7 08 0,7 2,89 168 0,7 3256
360LCDM 5 0 0O 30 30 03 0,7 08 0,7 23,2 168 1,4 256
360B1RS1 5 1 1 360 30 03 07 08 0,7 23,2 168 1,4 3256
512LCDM 5 0 0 512 30 03 0,7 08 0,7 66,6 280 2 %56
512B02RS1 5 02 1 512 30 03 0,7 08 07 66,6 280 2 3256
512B1RS1 5 1 1 512 30 03 0,7 08 0,7 66,6 280 2 3256
TEST1Z60 10 O 0 90 60 03 0,7 08 0,7 232 700 14 364
TEST1Z30 10 O 0 90 30 03 0,7 08 0,7 232 700 14 364
TEST2760 10 1 1 90 60 03 0,7 08 0,7 232 700 14 364
TEST2Z30 10 1 1 90 30 03 0,7 08 0,7 23,2 700 1,4 364
180LCDM+B 2 0 0 180 60 normalizacja WMAP®7 P 180 0,7 2x256°
180B1RS05B 2 1,0 05 180 60 jw jw 180 0,7 K256
180BO5RS3B 2 0,5 1,0 180 60 jw jw 180 0,7 K256
180B1RS*B 2 10 10 180 60 jw jw 180 0,7 256

3jak w pierwszej kolumnie tablicy 1.1 w rozdziale 1
bmasa czastki CM wynosiy, = 2,09 x 10%~1M,, zeés masa czastki gazu barionowegg = 0,43 x

10'%1M,

W tym paragrafie opiszemy zespoty komputerowych symulaxgnkologicznych, kto-
rych wyniki uzyjemy do analizy pola gesto ciemnej materii w modelu ReBEL. Wa-
runki poczatkowe dla kazdej symulacji zostaly przygaoe wedtug procedury opisanej
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w § 1.6.4. Kazda symulacja zawiera czastki probkujadieotpole gestéci CM. Zespoty
symulacji zostaty odpowiednio oznaczone etykietami,bdicna poczatku kazdej etykiety
oznaczaja wielk& uzytego pudta symulacyjnego wyrazona we wspotrzednyspotpo-
ruszajacych, nastepnie litery i cyfry oznaczaja odmmmi model kosmologiczny. LCDM
oznacza standardowy model kosmologiczny ze stata kogiozioa, SCDM oznacza model
wszeclBwiata Einsteina-de Sittera, litera B i nastepujaca pplicizba oznacza waro para-
metruB danego modelu ReBEL, &diczba po literach RS oznacza wspétporuszajaca éhugo
ekranowania. Zatem zespo6t symulacji oznaczony przez nkiaid360B1RS1oznacza sy-
mulacje wykonane w ramach modelu ReBEL z parametgamil, rs = 1h~t Mpc w pudle
symulacyjnym o dtugsci boku 360! Mpc. Zespoly symulacji oznaczone jako TEST1 i
TEST?2 zawieraja mniejsza liczbe czastek i zostarygaudo badania efektéw pragjiowych
(z ang.transient$ zwiazanych ze stosowaniem przyblizenia Zeldowiczacgad tworzenia
warunkow poczatkowych. Ewolucja czasowa pola gestaostata zapisana w serii plikow
zawierajacych rozktad czastek symulacji dla danej ahozésu. Pliki z symulacjami zawie-
rajacymi 2568 czastek zostaty zapisane dla poczerwigrie2; 1; 0,5; 0. Zapisane pola ge-
stasci dla roznych redshiftow i stworzone z nich katalogi pagtnam do zbadania dynamiki
zmian w strukturach CM wprowadzanych przez model ReBEL. Widg 2.1 zebrabmy
wszystkie istotne parametry opisujace model kosmolaoyidznumeryczne wiasrsei ze-
spotow symulaciji, ktérych wyniki opiszemy w tym rozdzial&e wszystkich symulacjach
poza seriami 1024SCDM kosmologicznym modelem tta byt k&ommy modelACDM z
podstawowymi parametrami rownyns,,, = 0,3; Q5 = 0,7; 0g = 0,8 i h = 0,7, odpowiada-
jace tym parametrom widmo mocy zostato uzyte do wyznaezemczatkowych predlaei i
potozen czastek.

Zespot symulacji oznaczony jako 1024SCDM opisuje rozwd@lkaskalowych struktur
w modelu Standardowej Zimnej Ciemnej Materii (z atlge Standard Cold Dark Matter
- SCDM) w ktérymQ,, = 1 (wszecBwiat Einsteina-de Sittera). Obecnie model SCDM
jest silnie wykluczany (wzgledem LCDM) przez dane ze w#agh nowych obserwacji
astronomicznychiNesseris 1 PerivoLarorouLos (2004); Governaro 1 IN. (1999); WHITE 1 IN.
(1993); B:rrscHINGER 1 JuszkiEwicz (1988); FeLbman 1 IN. (2003); dszkiewicz 1 IN. (2000);
Riess 11n. (1998); RrivuTTER 11N, (1999)] Symulacjami 1024SCDM postuzymy sie tylko
do przetestowania poprawsa i doktadn&ci naszych metod numerycznych uzytych do es-
tymacji dystrybucji ZWK. Model SCDM jest bardzo dogodny @go wi&nie celu z uwagi
na to, iz zostat on szczegétowo przebadany pod tym ké&femrupr 1 v, (1999); BuweH 11N,
(1995); ReBLEs (1980); WhiTe 1 FRENK (1991); GizTANAGA T FRIEMAN (1994)]
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W tablicy 2.1 pojawia sie zespoét symulacji oznaczony jaBoB-05RS1. W tym zespole
model ReBEL wystepuje z parametrggn= —0,5. Ujemna wartéC parametrys oznacza
efektywne ostabienie oddziatywana skalachr < rs. Takie zachowanie nie ma motywacji
zarowno fizycznej jak i obserwacyjnej. Symulacje te zostagkorzystane tylko do celéw
poréwnawczych i testowych.

W naszych symulacjach przeprowadzonych w pudle o boktr£8@pc czastka CM nie-
sie masg B9x 10t°h~1M,, zatem halo CM o masie typowej galaktyki (0'*h~1M,) bedzie
sie sktada z okoto stu czastek. Jest to liczba zbyt mata, by popravmaievyjatkiem masy
i promienia, opisa fizyczne wtasnsci hala CM. Jest ona jednak wystarczajaca by z roz-
sadna doktadrizxiasledzt nieliniowa ewolucje pola gestoi CM az do galaktycznych skal
odlegtasci. Zatem jako gtéwnych narzedzi do badania wi&snpél CM w modelu ReBEL
uzyjemy symulacji 180LCDM, 180B-05RS1, 180B02RS1, 18BB1. Etykiety, na ktorych
kohcu widnieje #B" oznaczaja symulacje, w ktérych poza ciemna materigglgdniono
réwniez gaz barionowy. Symulacje te dokladniej opiszemyodrozdziale §82.4. Pozostate
symulacje opisane w tablicy 2.1 postuza nam do dodatkawaiizy.

2.2.5 Testy metod estymacji

W celu przetestowania zaimplementowanych przez nas metsidzymy sie widmem
mocy oraz dwoma pierwszymi momentami rozktadu ggstoczyli wariancja (dwupunk-
towa funkcja korelacyjna) oraz tréjpunktowa funkéjarelacyjna. Od tej pory az do kea
tego rozdziatu przyjmujemy, ze (o ile nie jest to wyrazréenaczone w téicie lub rysunku)
prezentowane wykresy i wyniki dotycza ostatniego krokonslacji N-ciatowych odpowia-
dajacemu chwili obecngj= 0 (a = 1).

TestP(k)

Nasza implementacja metody interpolacji géstona siatce bedzie poprawna, jezeli
zmierzone przez nas widmo mocy fluktuacji CM w symulacji 180iM bedzie miato po-
prawny ksztatt i amplitude zgodne z teoretycznym widmencyn®bliczylismy widmo
mocy we wszystkich symulacjach zespotéw 180LCDM, 360LCDBIURLCDM. Usred-
niony wynik razem ze stupkami btedéw odpowiadajacymirzorowi lo- prezentujemy na
rysunku 2.1 jako krzywe o kolorach odpowiednio czerwonympieskim i zielonym. Na
tym samym rysunku naniesiono rowniez teoretyczne widmoymw®CDM obliczone dla pa-
rametrow kosmologicznych uzytych w tych symulacjach waraeliniowymi poprawkami.
Widmo teoretyczne obliczy8imy korzystajac z formuty podanej przgaurs 1 v, (2003)]
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Rysunek 2.1: Poréwnanie teoretycznegoldr czarny i zmierzonych kolor czerwony, nie-
bieski i zielony widm mocy fluktuacji zaburze gestéci CM dla symulacji 180LCDM,
360LCDM i 512LCDM. Pionowe linie przerywane oznaczajargeane liczby falowe Ny-
quista.

Odpowiada mu krzywa o czarnym kolorze. Jak widzimy, zmieezaumerycznie widmo
mocy doskonale zgadza sie z przewidywanym w znakomityrmezad liczb falowychk.
Odbieganie krzywych obserwujemy dopiero dla duzych vtk > kv Na skalach bli-
skich czestéci Nyquista i wigkszychkyyq = 4,46;223; 157 odpowiednio dla zespotow
180LCDM, 360LCDM i 512L.CDM) mamy do czynienia z silnie niglbwymi zaburzeniami

i na wynik zaczynaja wptyw@aefekty zwiazanie z dyskretnym probkowaniem ciagtegia po
gestéci. Niemniej zgodng zmierzonegdP(k) z widmem teoretycznym jest bardzo dobra,
zwlaszcza jezeli uwzglednimy, ze popravgaéormuty Smitha i jego wspotpracownikow nie
zostata dobrze zbadana dla wysoce nieliniowych skal. Geyj amplitudy widma mocy
zaburzé gest&ci w symulacjach o réznych rozmiarach pudta sa ze sobdregdla liczb
falowych reprezentujacych mody poprawnie opisane praekiad czastek. Przedstawiony
test pozwala nam uzbaasza implementacje interpolacji pola géstaa w petni poprawna.
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Test wariancji
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Rysunek 2.2: Poréwnanie estymatoréw warianéjiv zespole symulacji 1024SCDM wyli-
czonych za pomoca metody ZWHKvypetnione kwadraty, kota i trojkatyraz poprzez scat-
kowanie widma mocylinie ciagta, kreskowana i kropkowahaPokazane zostaty wykresy
dla trzech r6znych poczerwieriie

Drugi moment rozktadu gestoi jest powszechnie uzywany jako mi&r@dniej kwadra-
towej fluktuacji pola gestexi materii na danej skali:

a?(Rw) = &(Rw), 217

gdzieRy jest wspotporuszajacym sie promieniem funkcji oknaoJakego estymatora wa-
riancji mozemy uzg rownania, ktére wyraza? poprzez widmo mocy fluktuacji gestoi
P(k) [PeeBLEs (1980)]

&(Rw) = c?(Ry) = % fo mdk IRP(K\W2(KRy), 2.18

gdziek jest liczba falowa we wspo6trzednych wspotporuszaghicsie. Na funkcje okna wy-
bieramy funkcje filtra sferycznego (z angpherical top-hat, ktéra wydaje sie tutaj ade-
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kwatna z uwagi na fakt, iz do prébkowania momentéw cemyairuzywamy réwniez sfe-
rycznych komoérek. Transformata Fouriera filtra sferycznedefiniowanego jak w rownaniu

ma posta

sin(kRw) — kRy coskRy)
(kRw)? '

Jak juz wspomnieimy, z uwagi na dyskretna nature zbioru czastek oraacdane roz-

W(kRy) = 3 2.19

miary pudta symulacyjnego dany rozktad czastek nie opigapurza gestéci na skalach
mniejszych odsredniej odlegtsci miedzyczastkowdjoraz na skalach wigkszych niz roz-
miar pudtal. Zatem konieczne jest wprowadzenie odpowiednich grania by
poprawnie wyliczg wariancje pola geséei w domenie obliczeniowej. Dolna i gorna gra-
nica beda odpowiednio
1/3
=2 K= ko

tutaj L to wspotporuszajaca sie diugiopudta symulacjiN to catkowita liczba czastek uzy-

2.20

tych w eksperymencie, &&y,q 0znacza liczbe falowa Nyquista.

Zmierzylismy nieliniowé widma mocy dla wszystkich symulacji opisanych w tablicy
2.1, jednak do testu réwnania.18) uzyjemy danych z zespotéw symulacji 1024SCDM,
180LCDM, 180B-05RS1, 180B02RS1, 180B1RS1. Na rysunkul@s2rujemy poréwnanie
wariancji o2(R) wyznaczonych za pomoca réwng.14) i dla trzech réznych mo-
mentéw ewolucjiz = 0;0,5; 1 pola gestsci w symulacjach 1024SCDM. Dla tego zespotu
knyg = 0,785, co odpowiada skalR ~ 8h™ Mpc. Totez obszary na rys. 2.2 znajdujace sie na
osi odcietych pomigdzytt Mpc < R < 8h! Mpc sa mocno narazone na zaktdcenia pocho-
dzace od szumsrutowego. Pomimo tego zgodstmobu ré6znych estymatoréw wariancji jest
bardzo dobra az do odlegiai rzedu 8- Mpc, ktéra z kolei odpowiadaredniej odlegtsci
miedzyczastkowej w zespole 1024SCDM.

Zmienione prawo oddziatywania w modelu ReBEL wprowadzaanyiw dynamice pola
gestéci CM. By mie€ pewn&e, ze wybrana przez nas metoda estymacji momentow nie jest
w zaden sposéb obciazona wzgledem efektéw wprowadrapyzez model ReBEL, mu-
simy sprawd4i, czy efekty te sa w jednakowy sposéb odzwierciedlanezpdzea rézne
estymatory wariancji. Do celéw tego poréwnania sporéginy rysunek 2.3. Na gérnym
wykresie tego rysunku prezentujemy dyskutowane tutajestygry wariancji;g(R). Krzywe
odpowiadaja warteciom wariancji obliczonym z r(’)wnan, z&s punkty oznaczaja
wartcsci wariancji wynikajace z réwnan. Do celow fatwiejszego poréwnania na

3Poprzez nieliniowe mamy na raly widma mocy wyliczone bezgoednio z rozktadu czastek CM w prze-
ciwiehstwie do liniowych widm mocy uzyskiwanych przy pomocy atyaznych funkcji transferu.
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Rysunek 2.3Gorny wykresPoréwnanie réznych estymatoréw wariancji dla ansambli w
pudele 1861 Mpc. Linie ciagte, kreskowane, kreskowano-kropkowane i kropkoveahie
powiadaja wariancji wyliczonej z réwna dla symulacji 180LCDM, 180B-05RS1,
180B02RS1 i odpowiednio 180B1RS1. Symbole wypetiorefadratéw, kot, trojkatow

i rombowoznaczaja wariancje obliczona metoda zlitze komorkach. Dla przejrzyséoi
stupki btedéw zostaty naniesione tylko dla przypadku 180IM, odpowiadaja one jednemu
odchyleniu standardowemu &dedniej po zespol®olny wykres Stosunki wariancji wyli-
czonych z widm mocy do wariancji wyznaczonych za pomoca Zp@Kazane dla danych z
gornego wykresu.

rysunku umiécilismy rowniez dolny wykres, gdzie nasli&smy bezp&redni stosunek war-
tosci dwdch ré6znych estymatorow dla tego samego zespotu laginuOdnotowujemy, ze
dla matych skal (az do najmniejszej zmierzonej skaliMpc) wartdsci wariancji zmie-
rzone ro6znymi metodami zgadzaja sie ze soba dla kazdegpotu symulacji. Obecsd
Lpiatej sity w dynamice CM wplywa tak samo na wasiti wariancji pola zaburzegesto-
8ci uzyskane dwiema r6znymi metodami. Odnotowausimy jednak takze to, ze wastm
zmierzonej wariancji przestaja sie zgadza soba poczawszy od skal0h-! Mpc (to jest
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okoto 1/10 dlugasci uzytego pudta). Wariancja policzona przez catkowavidma mocy
okazuje sie mniejsza niz ta zmierzona beazpdnio metoda ZWK. Jednak ponownie, ksztait
i poczatek niezgodrszi jest uniwersalnie zachowany dla wszystkich zespotomgsciji.
Niedoszacowanie wariancji z réwna wynika z malejacej liczby elementéw pola
objetasci odpowiadajace modom Fouriera na tych skalach. W metaf/K na skalach

R ~ 20h~* Mpc liczba komorek uzytych do estymaciji wynosiP1podczas gdy w metodzie
interpolacji gestéci liczba elementéw pola objetoi jest rzedu 10 Na tych skalach w polu
gestéci CM dominujacymi objeteciowo obiektami sa pustki kosmiczne, a zatem obszary
o kontracie gestécis < 0. Stosunkowa mata liczba elementarnych obszaréw pojavaa;
sie w metodzie interpolacji na skalaBh> 20h~! Mpc powoduje, ze w mierzonym sygnale
obszary pustek zaczynaja szybciej dominow& w metodzie ZWK. Niemniej ostateczna
konkluzja naszych rozwakadotyczacych estymatorOéw wariancji jest taka, ze nasgae-
mentacja metody ZWK osiaga tak samo dobra cautparéwno w pomiarach symulacji
SMK jak i w symulacjach oddziatujacej skalarnie CM.

TestS;

Jest powszechnie wiadomym, ze dwupunktowa statystykaledzi dobrze subtelnych
zmian w polu gesteci. Totez, by doktadniej sprawdzezy zmodyfikowana fizyka naszego
modelu nie wptywa na doktad8o estymacji momentéw metoda ZWK musimy positko-
wac sie analiza funkcji korelacyjnych wyzszych rzedéva bbiekt naszej dalszej analizy
wybieramy zredukowany trzeci moment rozktadu gestoczyli ské&nast. Skorzystamy w
przyjetej powszechnie w kosmologii definicji slmbci S; w postaci:

Ss = % =07 2.21
&2

Skasnast pola gestéci pojawiajaca sie na skutek standardowej ewolucji gemyjnej
zostata dobrze zbadana metodami rachunku zabR2) w granicy stabo-nieliniowépe-
eBLES (1980); dszrewicz 1 N, (1993); Bernarpeau (1994)] Mozemy postuzg sie tymi
badaniami by w pierwszym przyblizeniu spraw@dioktadn&t naszej estymaciji trzypunk-
towej funkcji korelacyjnej. Juszkiewicz i inni w pra¢yuszkiewicz 1 iN. (19931)] pokazali,
ze S; pola gestéci wygtadzonego funkcja filtra sferycznego przyjmuje s

34
S3 = 7 + Y1, 2.22

gdzie 347 jest dobrze znanym wynikiem dla pola niewygtadzonggesLes (1980)] z&s
v1 to logarytmiczny wyktadnik nachylenia krzywej warianopjiilma mocy), zdefiniowane
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Rysunek 2.4: Sken&t S; zmierzona w zespole 1024SCDM. Czarna ciagta krzywa od-
powiada amplitudzieS; zmierzonej bezpgrednio przy pomocy ZWK i r(’)wnani.
Czerwona kreskowana linia odpowiada wardiosk&ndsci obliczonej w ramach rachunku
zaburzé (r(’)wnani). Stupki btedéw odpowiadaja maksymalnemu odchylenanst
dardowemtsredniej z zespotu.

jako
2
n=-n+3)= gD

Tutaj n to nachylenie widma mocy dla skgl

Na rysunku 2.4 umigciliSsmy wart&ci S; obliczone dla zespotu 1024SCDM dwiema
réznymi metodami. Czarna ciagta linia odpowiada Siaci zmierzonej bez@vednio z
r(’)wnani metoda ZWK, czerwona kreskowana linia odpowiada wnittm S; prze-
widzianym na podstawie RZ i réwnania22). Do znalezienia warkriy; uzylismy wcze-
Sniej wyliczonych wartéci nieliniowegadP(k) wycatkowanego z odpowiednia funkcja okna.
Odpowiednie wyprowadzenie wzoréw fiaprzedstawiamy w dodatku B (r(’)wna).
Stupki btedéw naniesione na wykres odpowiadaja jednemksymalnemu odchyleniu stan-

dardowemu odredniej po zespole symulacji 1024SCDM. Analiza wykresdadoaznych

67




ROZDZIAL 2. KOSMICZNE POLA GESTO SClI

na rysunku 2.4 upewnia nas, ze dwa poroOwnane estymatosy&@ zgadzaja sie ze soba
bardzo dobrze dla stabo nieliniowych i liniowych skdl8Mpc < R < 100h~! Mpc. Na
skalachR < 8h~*Mpc efekty nieliniowe staja sie znaczace i SRGC przewidziana przez
RZ jest niedoszacowana. Niemniej nawet na tych skalachraggodabu krzywych jest za-
dowalajaca w zakresierl Wyniki przedstawione tutaj przez nas potwierdzaja wybhadan
wielu innych autoréwJuszkiewicz 1 N, (19934); Bauch 11n. (1995); Sarupr 11n. (1999)]

Test rozmiaréw pudta
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Rysunek 2.5: Poroéwnanie skodsci pola gestsci zmierzonej w zespotach symulacji o
réznych rozmiarach pudta. Na gornym wykresie umieszczmstaty wyniki dla modelu
ACDM. Na dolnym wykresie narysowaliny wyniki pomiarow w zespotach symulacji z
oddziatywaniem skalarnym opisanym przez paramgteyl, r¢ = 1h~* Mpc. Pionowe linie
odpowiadaja wartsciom 2r/kyyq ~ 2| odpowiednio dla kazdej uzytej dtugo pudta. Stupki
btedéw pokazuja btedydt policzone dla zespotéw 180LCDM i 180B1RS1.

Whplyw uzycia w symulacjach pudta o skczonych rozmiarach na statystyke pola ge-
stosci wielkoskalowych struktur zostat dobrze poznéByromsr 1 in. (1994); Bigra 1 Ray
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(2005)] Jednak dla wigks&ei przedstawionych w tym rozdziale wynikow naukowych te
efekty maja minimalne znaczenie. Jest tak dlatego, zeiskusie tutaj na bez@rednim
poréwnaniu pomiedzy obserwablami policzonymi dla kaoaneégo modellACDM a tymi
zmierzonymi w badanych modelach ReBEL. Tak dtugo, jak jediwiek niefizyczne efekty
pojawiajace sie na skutek numerycznych artefaktowabgdaki sam sposob wptywana
mierzone wielk&ci w obu modelach, tak dlugo nasza analiza bedzie popraMunsimy jed-
nakze pamiefa ze zajmujemy sie tutaj modyfikacjami mod@&CDM zawierajacymi zmo-
dyfikowana fizyke ciemnej materii, ktéra wprowadza nowadamentalna fizyczna skale -
dlugast ekranowanias. Relacja pomiedzy diugeia pudta symulacjL a diugscia ekra-
nowania badanego modalyjest nowym czynnikiem. Wptyw tego czynnika na doktadno
numeryczna odwzorowywania zmodyfikowanej dynamiki paatgci CM oraz na doktad-
noSE naszej metody estymacji momentéw nie jest dédejasny. By sprawdziczy ten
nowy czynnik ma jakikolwiek mierzalny wplyw na dystrybeajiczer w komérkach, po-
rownamy konwergencje waioi S; zmierzonych w symulacjach z r6znymi wiebcami
pudta. Poréwnanie tych pomiaréw ure@liSmy na rysunku 2.5, gdzie rysujemy weato
skasnasci (gorny wykrey zmierzone w ansamblach 180LCDM (linia ciagta), 360LCDOM (
nia kreskowana) i 512LCDM (linia kropkowana) or8z policzone dla zespotow symulacji
(dolny wykre¥ odpowiednio 180B1RS1, 360B1RS1 i 512B1RS1. Pionowe bazmaczaja
skale odpowiadajace granicznej czgsioNyquista z/kyyq dla kolejnych dtugéci pudet.
Odnotowujemy bardzo dobra zbie&gavartcgsci skaéndsci zmierzonych w zespotach o réz-
nych diug&ciach pudta zaréwno dla modeNCDM jak i dla modelu ReBEL z najsilniej-
szym oddziatywaniem skalarnyng (= 1,rs = 1h ' Mpc). Zgodn&t pomierzonych war-
toSci rozciaga sie od najwiekszych zmierzonych skaBOh~Mpc < R < 80h~* Mpc do
najmniejszych zbadanych tutaj odlegtd 1~ Mpc < R < 8h~* Mpc. Co nieco zadziwia-
jace, obserwujemy wciaz dobra zgodoamierzonych sk&ndci nawet w obszarach, gdzie
efekty dwucialowego rozpraszania staja sie silne (pgjrskali Nyquista dla danej symula-
cji). Mozemy skonstatowg ze zgodnst mierzonych wartsci S; jest zadowalajaco dobra
w obu sprawdzonych modelach (LCDM i BIRS1), co implikuje zmieniajaca sie warsd
stosunkus/L ma zaniedbywalny, o ile jakikolwiek, wptyw na pomiary.

Test warunkow poczatkowych

Jak wspomniefimy w § 1.6.4 do wytworzenia warunkow poczatkowych dla pelszy-
mulacji posilamy sie metoda aproksymacji Zeldowicza JAZest faktem dobrze znanym,
ze AZ wprowadza sztuczna (niefizyczna) SRaE oraz amplitudy hierarchiczne wyzszych
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Rysunek 2.6: Test efektéw praejowych pojawiajacych sie w warunkach poczatkowych ze
spotéw symulacji 98- Mpc. Stosunek skndsci zmierzonej w zespole symulacji wystar-
towanych od poczerwienienia 60 do Skasci zmierzonej w ansamblach rozpoczynajacych
sie odz = 30 jest wykré&lony dla zespotow modeRCDM TEST1Z60 i TEST1Z30 (linia
kreskowana) i symulacji modelow ReBEL TEST2Z60 i TEST228t4 kropkowana). Pio-
nowa czarna kreskowana linia okta skale Nyquista®/ky,q = 2,8h™* Mpc. Stupki btedéw
ilustruja wart& 1o~ od sredniej z zespotu TEST1Z30 (btedy w pozostatych zesphosac
tego samego rzedu).

rzeddéw do pola gessai warunkéw poczatkowyclCrocck 1 v, (2006); Tarek awa 1 Mizuno
(2007)] Konieczne jest zapewnienie wystarczajaco diugiegocgamulacii (liczby krokéw
czasowych) aby prawdziwa fizyczna dynamika czastek zdowata ewolucje pola gesto-
Sci na wszystkich skalach i zredukowata numerycznie wpdaoae niefizyczne artefakty.
Parametr poczerwienienia warunkéw poczatkowych jestAmistotnym czynnikiem, ktéry
trzeba uwzgleddiprzy projektowaniu wiarygodnych kosmologicznych ekgpentow nu-
merycznych. Jednakze, tak jak wspomriely we wczéniejszym paragrafie, skupiamy sie
tutaj na bezpsrednim poréwnaniu pél gesoi i ich kumulantéw w roznych modelach. Dla-
tego bezwzgledna wiellgd efektow przegciowych pojawiajacych sie w warunkach poczat-
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kowych nie bedzie istotna o ile efekty te beda miaty pangwalna wielk&E we wszystkich
porownywanych modelach. Inny czynnik zalezny od wseta,, jest zwiazany tylko z mo-
delami, w ktérych pojawia sie sita skalarna pomiedzystzami CM. W ogd6In&ci mozemy
oczekiwa, ze zbyt pdzne wystartowanie symulacji modelu ReBElawbpie stabszym od-
chyleniem od pola geséoi wzorcowego modeldACDM. Wynika to z tego, ze sity skalarne,
majac mniej dynamicznego czasu, stabiej wptyna na eviplpala gesteci CM.

By okreslic liczbowo wielk&t wszystkich mozliwych efektéw przgiowych wyko-
nalismy serie dodatkowych zespotéw symulacji zawierajady¢hczastek CM zawartych
w szescianach o dtugeei boku 90~ Mpc. Mamy dwa zespoty symulacji modehICDM
(TEST1Z60 i TEST1Z30) oraz dwa zespoty symulacji dla mod&BEL z3 = 1irg =
1h~*Mpc (TEST2Z60 i TEST2Z30). Serie symulacji wykonane w rami@go samego mo-
delu tta maja wszystkie parametry takie same za wyjatkiertasci poczatkowego poczer-
wienienia, ktére ustalamy na 30 i 60. Dla tych symulacji telkenica wz,, przektada sie na
dodatkowa liczbg- 40 krokéw czasowych w przypadku symulacji TEST1Z60 i TESGQZ
Wyniki bezpagredniego poréwnania s&nasci S; z tych symulacji prezentujemy na rysunku
2.6. Linia kreskowana odpowiada wasth S2°/S2* dla modeluACDM, za linia kropko-
wana ilustruje ten sam stosunek policzony dla modelu ReBBL=z 1,rs = 1h ! Mpc.
Poprzeczna czarna ciagta linia odpowig8f°/SZ° = 1, natomiast pionowa kreskowana
linia uwidacznia wartét 2r/knyq = 2,8h™ Mpc dla tych symulacji. Stupki btedéw okre-
Slaja wielk&t 1o policzona wzgledersredniej z zespotu TEST1Z30. Btedy w pozostatych
zespotach sa tych samych rzedéw. Odnotowujemy, ze diaraiuleli efekty przejciowe wa-
runkéw poczatkowych sa widoczne, zwtaszcza dla modgle A na skalactiR < 2h~! Mpc.
Niemniej wielkdsci wszystkich pojawiajacych sie efektow p&&pwych sa mniejsze niz
btedy 1o-. Co wiecej, zaobserwowane niezgodoissa rzedi 5% dla skal powyzej granicy
ptynu > 2h~*Mpc dla tych symulacji). W przypadku modelu ReBEL wietkoefektow
przegciowych osiaga 10% dla odlegtéci< 1,5h ! Mpc, lecz jest to odlegt mniejsza od
skali Nyquista dla tych zespotow. Ergo, konstatujemy, rdkesci efektow przeciowych w
obu modelach sa mniejsze od btedéw pomiarisgkisci zmierzonych w gtéwnych symula-
cjach w pudtach o dtugszi 18t~ Mpc (zobacz tablice 2.2). Powyzsza analiza pozwala nam
stwierdzt, ze efekty przéjciowe obecne w zespotach symulacji 180LCDM, 180B-05RS1,
180B02RS1 i 180B1RS1 rozpoczynajacych siezggl = 40 nie beda miaty znaczacego
wplywu na zmierzone momenty dystrybucji zlicees komodrkach az do skali wyznaczonej
przez granice przyblizenia ptynu (skali Nyquista).

Podsumowujac ten podrozdziat mozemy po@8kite iz przeprowadzone testy naszej im-
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plementacji metody zlicZew komdrkach upewniaja nas, ze ta metoda jest odpowiednim
narzedziem do badania wptywu oddziatywania skalarnegdwwn@ statystyke korelacyjna
wyzszych rzeddw pola gesto CM.

2.3 Pole gesto sci CM

2.3.1 Trojwymiarowe widmo mocy
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Rysunek 2.7: Gorny wykres: Widma mo®(k) w symulacjach o pudle 180! Mpc dla
rozwazanych modeli ReBEL. Krzywe na rysunku oznaczagpaly symulacji: 180LCDM
(linia ciagta), 180B-05RS1 (linia kropkowana), 180B02R#nia kropkowano-kreskowana)
oraz 180B1RS1 (linia kreskowana) odpowiednio. Dolny wgki®tosunki widm mocy mo-
deli ReBEL do widma mocy zmierzonego w symulacjach modelaraawego 180LCDM.

Analize wynikow naszych symulacji rozpoczynamy od zbaaadznic w tréjwymia-
rowym widmie mocy fluktuacji gesézi P(k). Na rysunku 2.7 umigiliSmy widma mocy
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zmierzone w zespotach symulacji 180LCDM, 180B-05RS1, T&MS1 i 180B1RS1. Do-
datkowo na dolna c&¢ tego wykresu nangismy stosunek widma mocy danego modelu
ReBEL do widma zmierzonego w symulacjach SMK. Ze wzgledazayeln&E na rysunku
umiescilismy stupki btedéw & tylko dla modelu 180LCDM. Rozrzutyd wartasci P(K)
w symulacjach ReBEL sa porownywalnej wiefiad. Pionowa kreskowana linia odpowiada
liczbie falowej Nyquista dla tych symulacji. Na dolnej skainiescilismy liczbe falowek,
z&s na gornej odpowiadajaca tym liczbom skdRe=£ 27/k). Na poczatek zauwazamy, ze
widma mocy zmierzone i&rednione po zespotach symulacji zgadzaja sie dobrzelzedia
duzych skal. Oczyvécie jest to zachowanie jakiego oczekivgally po modelach w ktérych
mechanizm dynamicznego ekranowania oddziatywania zawéktywny zasieg oddziaty-
wah skalarnych. Poczawszy od skal< 7h~*Mpc zaczynamy obserwowsstatystycznie
znaczace (powyzeji) odbieganie warteci P(k) w symulacjach ReBEL od warsgi widma
modeluACDM, przy czym widmo modelu testoweg@z —0.5 ma wart&ci nizsze od mo-
delu wzorcowego, Zawidma modeli z dodatnimi warsgiamig charakteryzuja sie wigksza
moca w tym przedziale liczb falowych (> 0.9). Jest to oczekiwany efekt, bowiem znak
parametry8 decyduje o wzmocnieniu lub ostabieniu oddziatywaomiedzy czastkami CM.
Obserwujemy réwniez saturacje réznicy pomiedzy madczaburzé na skalachR ~ rgi
mniejszych. Niestety dla przedstawionych symulacji sgkale mniejsze niz skala Nyqu-
ista, niemniej jest to ten sam efekt, ktdry zostat opisanyracy[HeLLwING 1 JUSZKIEWICZ
(2009)1

Podsumowujac, widmo mocy zaburegest&ci pola CM w modelach ReBEL odznacza
sie wieksza amplituda niz widmo mocy SMK. Lecz efekt wotyczy tylko matych skal
poréwnywalnych i mniejszych niz dtugo ekranowania. Dla odlegéai wiekszych nizs =
1h~* Mpc wynikowa redniona amplituda wciaz jest rozna od amplitadyDM. Niemniej
efekt ten jest mniejszy niz rozrzutr]l a zatem statystycznie nieznaczacy.

2.3.2 Hierarchia amplitud korelacyjnych

Przejdziemy obecnie do szczegdtowej analizy hierarchplaod korelacyjnych. Ampli-
tude korelacyjna-tego rzedu definiujemy odpowiednio jako

S, = én = o 20D | 2.24

===-=
&2

gdzien oznacza rzad amplitudy 'zg_n i o2 zalezaimplicite od skaliR uzytej przy prébko-
waniu pola gestsci.
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Rysunek 2.8: Hierarchie amplitu, wykreslone dla symulacji 180LCDM (linia ciagta),
180B-05RS1 (linia kropkowana), 180B02RS1 (linia kreskows&ropkowana) i 180B1RS1
(linia kreskowana). Cienka pionowa kreskowana linia ozaakale Nyquista.

Na rysunkach 2.8 i 2.9 prezentujemy wa&toS, odn = 3 don = 8 zmierzone we
wszystkich zespotach symulacji o diugpd pudta rownej 186 1 Mpc. USrednione po obje-
tosci N-punktowe funkcje korelacyjne zostaty zmierzone za poanmrzedstawionej wcze-
Sniej metody ZWK. Prébkowania dokorgiiny w dwunastu logarytmicznie rozmieszczo-
nych binach obejmujacych zakres odlegiblh-t Mpc < R < 36,09 (patrz pierwsza ko-
lumna tablicy 2.2, ktéra zawiera doktadne w&doR dla wszystkich bindw). Wszystkie
wartdsci zostaly uzyskane poprzez arytmetyczieednienie wielkéci £n(R) - g_zn_l(R) dla
danej skaliR po cdmiu symulacjach wykonanych dla kazdego modelu. Stupkildv na
rysunku 2.9 (dla przejrzyséai rysunkow pokazujemy tylko gérne potowy stupkow btedow
odpowiadaja jednemu odchyleniu standardowemu tak aloliewart&ci sredniej policzo-
nemu wedtug wzor. Cienkie kreskowane linie pionowe na obu rysunkach wyzna-
czaja skale Nyquista dla tych symulacii/nyq =~ 1,40~ Mpc, ktéra jest rowna podwojonej
Sredniej odlegtsci miedzyczastkowejl2W dalszej czgci naszej analizy nie bedziemy brali
pod uwage warteci mierzonych wielksci policzonych dla odleggxi mniejszej od granicy
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B=-0.5 =1Mpc/h B=1.0 =1Mpc/h

B=0.2 =1Mpc/h

R [Mpc/h] R h/Mpc

Rysunek 2.9: Hierarchie amplitud korelacyjnych narysosvaddzielnie. Dane z ansamblu
180LCDM (wykres na dole po lewej), 180B-05RS1 (rysunek g lewej), 180B02RS1
(na dole po prawej) i 180B1RS1 (u gory po prawej). Pionowakoeana linia oznacza
odpowiednia skale Nyquista.

wyznaczonej przez skale Nyquista. Oba omawiane rysumkiosnplementarne wzgledem
siebie. Na rysunku 2.9 pokazujemy amplituBly oddzielnie dla kazdego modelu,&aa
rysunku 2.8 wszystkie krzywe obrazujace zal&tn®, od skaliR sa umieszczone razem
by uwypuklic roznice pomiedzy badanymi modelami. Doktadne wanitdtedéw b dla
dwoch pierwszych amplitud sa podane w tablicach 2.2 i 2d3riologiczne modele umiesz-
czone na rysunku 2.8 sa oznaczone nastepujaco: kamgrmeadel ACDM (linie ciagte),
B = -0,5;rs = 1h~*Mpc (linie kropkowane)s = 0,2;rs = 1h~*Mpc (linie kropkowano-
kreskowane) 8 = 1, 0;rs = 1h~* Mpc (linie kreskowane).

Na poczatek zauwazmy jasna i wyrazna wianierarchii korelacyjnycts,, widocz-
nych na omawianych rysunkach. Dla skak 10h~! Mpc dla wszystkich krzywych modelu
B = —0,5 wartcsci S, sa wieksze od warkei modelu poréwnaniACDM, podczas gdy dla
tych samych skal warxzi wszystkich amplitud korelacyjnych modelz 1 sa mniejsze
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od wartaci odpowiadajacych im amplitud w modeNCDM. Dla modelu z mata warfzia

B = 0,2 amplitudyS, sa ciasno rozrzucone w poblizu watd amplitud SMK. Mozemy
odnotow& réwniez, ze réznice pomiedzy wastmami amplitud modelWCDM a tymi w
modelachs = -0,5; 1,0 rosna razem z rzedemdanej amplitudy. Nie jest to zaskakujace
biorac pod uwage fakt, ze oczekujemy iz amplitudy veyzh rzedow beda bardziej czute na
zmiany w ksztalcie funkcji gestei prawdopodobigstwa rozktadu geséoi masy, a zatem
réwniez na zmiany w samym rozktadzie gestioczastek CM.

2.3.3 Sk&naosc i kurtoza

Skasnast (wspotczynnik asymetrii) i kurtoza (miara ekscesu) sirde zdefiniowanymi
parametrami dla funkcji gestoi prawdopodobigstwa pola ges&zi materii. Na mocy twier-
dzenia Wicka dla zmiennej losow@&p normalnym rozktadzie prawdopodobstwa zesred-
nia rbwna zero sa spetnione nastepujace zakdifiovo 1 Scaravm (1993)]

(0y=0, (... 5(nieparzysta) =0, 2.25
(0% = 3(6%)?,
(6% = (2n — DI 2.26

Skasnast (S3) | kurtoza S4) funkcji gestéci prawdopodobigstwa kontrastu ges$oi masy
sa zatem parametrami, za pomoca ktdrych mozemy opidlesztatcenia i odchylenia funkcji
gestéci prawdopodobigstwa opisujacej dane pole gestood rozktadu czysto gaussowa-
skiego.

Jak wspominafimy juz w rozdziale 1, w modeldCDM zaktadamy, ze pierwotne pole
zaburzé gest&ci miato gaussowski rozktad prawdopoddistva. Na skutek dziatania pro-
cesu niestabiln&ci grawitacyjnej pierwotne pole gesto zaczyna odbiegaod poczatko-
wego rozktadu normalnego. Naturalna zatem konsekwegre@itacyjnej ewolucji jest na-
rastanie wartsci ska&ndsci i kurtozy. Parametry te osiagaja najwieksze waotma matych
skalach, gdzie kontrast gesto pola CM na skutek wysoce nieliniowej ewolucji moze przy
biere ekstremalne warézi. Analiza pola ges&ei przeprowadzona w ramach rachunku za-
burzeh jak réwniez na podstawie symulacji N-ciatowych przew&ize zaréwno skinast
jak i kurtoza sa monotonicznymi funkcjami stabo zaleznya skali R [Juszkiewicz 1 IN.
(1993); GuiLLer 1 IN. (2009); Durrer 1 IN. (2000); B:iRNARDEAU (1994); tokas 11N. (1995);
Szarupi 11N, (1999); ResLes (1980)] Przyjrzymy sie teraz doktadniej jak zmieniona fizyka
modelu ReBEL wptywa na warsei i wlasnéci skéndsci i kurtozy.
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S3(R)
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Rysunek 2.10: SKndt w symulacjach 180! Mpc. Dane z zespotéw 180LCDM (linia
ciagta), 180B-05RS1 (linia kropkowana), 180B02RS1 #ikieskowano-kropkowana) oraz
180B1RS1 (linia kreskowana). Pionowa kreskowana liniaacza skale Nyquista. Stupki
btedéw odpowiadaja btedonmvlz ansambla 180LCDM.

W tablicach 2.2 i 2.3 oraz na rysunkach 2.10 i 2.11 w szczepdpazedstawiamy na-
sze pomiary skendsci i kurtozy. Analiza danych zawartych w tych tablicach wala nam
stwierdzt, ze dla wszystkich badanych modeli ReBEL ich waciskdndscii kurtozy zbie-
gajaw granicy & do wartégci modelu poréwnania poczynajac od odlégidR = 9, 8h~! Mpc.
Dodatkowo, co juz zauwaz@imy wczéniej, wielkasE odchytki wartéei S; | S4 kazdego
modelu ré&nie gdy skala wygtadzania maleje, co obserwujemy az doicmaej skali Ny-
guista. Totez mozemy tutaj zauwdzlgezpdredni ,odcisk” jaki zostawiaja w momentach
dystrybucji pola gesfi oddziatywania skalarne. Zatem, w og&unp istnienie badz nie-
istnienie oddziatywa skalarnych w CM typu ReBEL moze zoétewykazanea posteriori
poprzez zbadanie amplit®} i S, dystrybucji gesteci CM. Odnotowujemy, ze ward S3
dlaR ~ 1, 4h~* Mpc jest wieksza & 25% w modelu 180B1RS1 w poréwnaniu do pomiaréw
z zespotu 180LCDM. Ta niezgod&bjest wciaz rzedw 10% na skalR = 3,68h Mpc,
lecz dla skaR > 7h~* Mpc spada do poziomy 5%. Réznice w wartsci kurtozy dla tego sa-
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Rysunek 2.11: Kurtoza w symulacjach 186Mpc. Oznaczenia sa identyczne jak te z pod-
pisu rysunku 2.10.

mego zespotu symulacji sa znaczaco wigksze FDtal,4h~! Mpc wartést S, w 180B1RS1
jest mniejsza od warfzi w modeluUACDM o ~ 48%, dlaR = 3,68h~1Mpc ta réznica
spada dox 27%. Dla skalR > 7h~ Mpc kurtoza w modelu ReBEL nie rozni sie od kur-
tozy SMK o wigcej niz< 10%. RoOznice w wartsciachS; pomiedzy modelami ReBEL
a ACDM, pomimo iz sa zauwazalne, nie maja dramatycznyatlkesci. Zwlaszcza przy
uwzglednieniu wariancji prébek. Z drugiej strony zmiemea6znice w wartsciach kurtozy
pola gestéci pomiedzy rozwazanymi modelami maja znacznie wigksartéci. Na skali
R ~ 1,4h~*Mpc kurtoza symulacji 180LCDM jest statystycznie znaczagzsza (sygnat
ponad br probki 180B1RS1) niz w modelu 180B1RS1. Z obserwacyjnagukpu widze-
nia rozsadne wydaje sie wiec, ze3g pola gestéci jest czulszym i lepszym wskaznikiem
obecnéci sit ReBEL w fizyce CM.

By poréwn& dane z symulacji numerycznych z danymi z obserwacji astricznych
trzeba uwzgledii caty szereg dodatkowych czynnikéw. Przede wszystkim pek&ci
liczbowej hal CM jest na matych skalach nieliniowym indydam ciagtego pola gestoi
CM. Ostateczna kwestia przettumaczenia wynikow symulzeijijezyk” obserwaciji astro-
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Tablica 2.2: Zmierzone warsgi amplitudyS; dla chwiliz = 0 w symulacjach z pudiem o
dtugaosci 181 Mpc.

Skala Nazwa badanego modelu

R (h*Mpc) 180LCDM 180B-05RS1 180B02RS1 180B1RS1
01,00 653+0,35 7,65+1,08 640+1,00 530+0,59
01,38 682+1,23 7,69+1,23 635+0,74 513+0,47
01,92 610+0,69 729+1,45 609+0,70 535+0,84
02,66 570+0,66 635+1,37 566+1,00 490+0,52
03,68 505+0,85 548+0,87 480+0,39 451+0,55
05,10 445+ 0,46 472+0,81 449+0,73 426+0,51
07,07 397+0,50 407+0,61 390+0,51 374+0,40
09,80 352+0,46 356+0,50 350+0,47 341+0,43
13,57 315+0,48 321+054 312+0,47 310+0,47
18,80 289+0,65 290+0,66 287+0,65 285+0,63
26,05 266+0,86 268+0,87 266+0,87 263+0,84
36,09 260+1,10 260+1,10 257+1,08 260+1,09

nomicznych jest skomplikowanym i wymagajacym sporo przayaniem badawczym. Nie-
mniej wykazalsmy tutaj ponad wszelka watpli8b, ze na poziomie teoretycznym sygnat
obecnéci sit ReBEL pojawia sie w kumulantach pola g&stioCM. Zatem powinna kiy
mozliwa obserwacyjna falsyfikacja rozwazanego modehdanie to autor podejmie w przy-
sztej pracy naukowej.

2.3.4 Ewolucja czasow®s i S,

Teraz przyjrzymy sie ewolucji czasowej sasci i kurtozy w polach geséei naszych
modeli. W pracy|HeLiwing 1 Juszriewicz (2009)] wykazalémy, ze amplituda réznicy po-
miedzy modelami ReBEL ACDM w 2-punktowej funkcji korelacyjnef_ zmienia sie z
poczerwienieniem kosmologicznym symulacji, zatem znaesig z czasem. Oczekujemy
zatem, ze réwniez wyzsze momenty takie ki S, w modelu ReBEL beda przejawiaty
podobna ewolucje. By to zbatlgprzeanalizujemy redshiftowe archiwa pol gési@espo-
6w symulaciji w pudle 186! Mpc zawierajace pola zapisane dla poczerwigsig2; 1; Q5
oraz dla kancowej chwiliz = 0. Na rysunku 2.12 ilustrujemy ewolucje czasowa stosunku
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Rysunek 2.12: Ewolucja czasowa stosunkéwssidci SFeBEL/S2CPM dla rozwazanych
modeli ReBEL. Krzywe na rysunku oznaczaja zespoty symula80LCDM (linia cia-
gta), 180B-05RS1 (linia kropkowana), 180B02RS1 (liniapkowano-kreskowana) oraz
180B1RS1 (linia kreskowana) odpowiednio. Kolejne wykrebyazuja dane dla redshiftow
odz = 0 (gbérny wykres) da = 5 (dolny wykres). Pionowa kreskowana linia wyznacza skale
Nyquista~ 1, 4h~! Mpc.
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Rysunek 2.13: Ewolucja czasowa stosunkéw kurt®73? '/ S2°PM dla rozwazanych modeli.
Oznaczenia sa identyczne jak na rysunku 2.12.
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Tablica 2.3: Zmierzone warsgi amplitudyS, dla chwili z = 0 w symulacjach z pudtem o
dtugasci 18t~ Mpc.

Skala Nazwa badanego modelu

R (h*Mpc) 180LCDM 180B-05RS1 180B02RS1 180B1RS1
01,00 75+ 12 106+ 40 81+ 39 54+ 19
01,38 97+ 55 118+ 58 82+ 35 50+ 16
01,92 70+ 20 113+ 68 72+ 26 57+ 25
02,66 63+ 20 84+ 54 66+ 33 48+ 16
03,68 52+ 28 61+ 27 43+ 9 38+13
05,10 39+ 12 44+ 23 40+ 19 35+ 12
07,07 29+ 10 31+ 14 28+ 11 26+ 8
09,80 22+ 8 22+ 9 22+ 8 20+ 7
13,57 17+ 7 18+ 8 16+ 7 16+ 7
18,80 13+ 8 13+9 13+ 8 13+8
26,05 11+ 7 11+7 11+7 11+7
36,09 7+5 8+5 7+5 8+5

SReBEL/SACEM dla rozwazanych modeli ReBEL. Rysunek 2.13 zazedstawia podobna
ewolucje dla stosunku kurto@}¢®E/SAPM. Zobrazowane zostaty dane dla redshiftéw od
z = 0 na gérnych wykresach do= 5 na dolnych wykresach. Odpowiednie modele sa ozna-
czone nastepujaco: linie ciagte dla 180LCDM, linie k@sane oznaczaja 180B-05RS1, li-
nie kropkowane to modele 180B02RSE timie kropkowano-kreskowane dotycza zespotow
180B1RS1 (na obu rysunkach oznaczenia sa takie same)wdaWwczéniejszych przypad-
kach rowniez na omawianych rysunkach usaiésmy pionowa kreskowana linie obrazujaca
skale Nyquista dla symulaciji 1,4h~* Mpc.

Na wstepie zauwazmy, ze skala na ktorejsi@ac w modelach ReBEL zaczyna odste-
powet od wart&ci wzorcowego modelu o wiecej niz5% zmienia sie stabo z redshiftem.
Dla z = 0 skala konwergencji warkzi przypada na z grubszalOh-! Mpc. To stwierdzenie
jest wciaz stuszne dla = 2, lecz dla przesunigcia ku czerwieni= 5 ta skala zmniejsza
sie do~ 6h~*Mpc. Przypomnijmy, ze wszystkie odledici wyrazamy we wspotrzednych
wspotporuszajacych sie. Podobna wisnmozemy zaobserwowana rysunku 2.13 dla
skali zbiezn&ci wartci kurtozy. W przypadku jednak ekscesu skale zbiézinsa o kilka
wspotporuszajacych sie megaparsekow wigksze. Opistakty prowadza do wniosku, ze
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Tablica 2.4: Zmierzone w symulacjach réznice pomiedzytegziamiS; i S, we wzorco-
wym modelu 180LCDM a modelami ReBEL. Pomiaréw dokonano dliegtcsci probko-
waniaR ~ 1,4h™ Mpc. Wartdsci w kazdej z kolumn sa obliczone wedtug réwn.
Kosmologiczny parametr przesunigecia ku czerwiedia ktérego dokonano pomiarow jest
podany w pierwszej kolumnie tablicy. Dane dla zespotow sejuwykonanych w pudtach
o dtugdsci 18! Mpc we wspéhrzednych wspotporuszajacych sie.

AS3
z 180B-05RS1 180B02RS1 180B1RS1
0,0 12,6% -6,6% -24,7%
0,5 29,5% -3,8% -24,5%
1,0 27,0% -10,3% -32,8%
2,0 22,0% -10,0% -30,5%
5,0 2,0% -1,4% -12,0%
AS,
z 180B-05RS1 180B02RS1 180B1RS1
0,0 21,6% -15,4% -48,4%
0,5 69,8% -7,5% -47,1%
1,0 56,0% -21,9% -60,3%
2,0 105,0% -24,2% -55,0%
5,0 6,0% -4,5% -28,8%

pomimo narastajacych amplitud odchylemomentéw pola w modelach ReBEL na matych,
wysoce nieliniowych skalach, mechanizm dynamicznegorekwania oddziatywa skalar-
nych zapobiega rozprzestrzenianiu sig tych odchytek \aqiobestéci poza skale wigksze
niz ~ 10h 1 Mpc. Powyzszy efekt jest zgodny z zachowaniem widma mobyzah gesto-
5ci P(k) odnotowanym przez nas wdadej w podrozdziale § 2.3.1 oraz w pracdéeher-
wiNG 1 Juszkiewicz (2009); KeseLman 11v. (2010)] Nie jest to oczywscie efekt zaskakujacy,
gdyz dynamiczne ekranowanie w modelu ReBEL ma ta wissrice wygasza dodatkowe
oddziatywania ponizej pewnego ustalonegor/rs) modu FourierdNusser 11n. (2005)]
Silnie mieszanie sie modow zachodzi tylko w rezimie mielvych zaburza, totez zaburze-
nia o wielkdciach wciaz pozostajacych w rezimie liniowym batibs nieliniowym nie sa
objete wptywem sit skalarnych. Mozemy doktadnie to zawh®wa na rysunkach 2.12 i
2.13. Efekt ten ttumaczy zmniejszanie sie skali konweggeatia rosnacego redshiftu. Dla
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wczesniejszych etapow ewolucji skala nieliniodei jest po prostu mniejsza.

By podkreslic nastepna interesujaca wkasad&osmologi ReBEL skupimy sie teraz na
odchyleniu wartgci amplitud hierarchicznyc8; i S, zmierzonych w symulacjach modelu
ReBEL od wart8&ci tych amplitud zmierzonych w symulacjach wzorcowego eliod CDM
na skali~ 1, 4h~* Mpc. Na tej skali obserwowane réznice sa najwieksze agidic ta mie-
Sci sie wciaz w naszym przedziale ,zaufania” do poprayenedtwarzania fizycznej ewo-
lucji pola gest&ci przez nasze symulacje. W tablicy 2.4 zelsraly roznice w skendsci i
kurtozie pomiedzy modelami ReBEL a SMK zmierzonymi dlamgch redshiftow. Warto-
§ci umieszczone w tablicy dla kazdego poczerwienienigahpsbliczone przy uzyciu kul
0 wspotporuszajacym promienkR = 1,38h~ Mpc. Procentowe wielksci umieszczone w
tablicy oznaczaja zmierzona réznice wzgledem waaitda CDM zdefiniowana jako

ReBEL

ASy = (w - 1) -100%. 2.27
Z analizy wart&ci zebranych w tablicy 2.4 wynosimy, ze najbardziej vepi&ardznice po-
miedzy modelem ReBEL a modelem standardowym nie wyséaiiajobecnej epoki(= 0)
lecz pojawiaja sie w pewnym momenciebO< z < 2,0. W przypadku naszego mato li-
czebnego archiwum ten moment przypada na redghitl, lecz konkluzywnie mozemy
stwierdzt jednie, zeAS,, osiaga swoje maksimum w granicaclh & z < 2,0. By znalez
doktadnie redshift, dla ktérego réznice $kasci i kurtozy sa najwieksze potrzebne bedzie
archiwum po6l gesteci zapisane znacznie §@ej w przestrzeni redshiftow. Niemniej, co
zadziwiajace, dochodzimy do konkluzji, ze jezeli chgemmaleZ najwyrazniejszy §lad”
oddziatywan skalarnych w CM, to powinsimy go szukaw obserwacjach o wysokim prze-
sunieciu ku czerwieni. Oczyw€ie tak dtugo jak rozwazam skodst i kurtoze pola gesto-
§ci. W naszych eksperymentach numeryczni83 osiaga 1(8% dla zespotu 180B02RS1

i 32,8% dla modeli 180B1RS1 na redshift@e- 1. R6znice w amplitudacB, sa znacznie
wieksze i osiagaja dla tego poczerwienienigd2a i 603% odpowiednio. Warto jednak po-
kreslic, ze pomimo iz zmierzone réznice osiagaja swoje matkage wielk&ci na wysokich
redshiftach, to maja one wciaz mierzalne wadialla chwili obecnej. Doktadne wagoi dla
modeli 180B1RS1 dla = 0 to 247% i 484% odpowiednio dla skndsci i kurtozy. Odpo-
wiedz na pytanie, czy zaobserwowane przez nas roznicersiggorzetoz§ na mierzalny
sygnat zalezy od tego jak wiele tzhiasingu(od ang. stow#diasco mozemy ttumacayjako

4Skale nieliniow&t zaburzé pola gestéci rozumiemy tutaj jako skale na ktérej zatamuije sie plizgnie
swobodnych amplitud Fourierowskich. Zatem na skalachmalych fourierowskie mody réznych zaburze
nie sa juz od siebie niezalezne.
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parametr obciazenia lub zafatszowania) pomiedzy potgastésci CM i barionéw wprowa-
dza pojawienie sie oddziatywaskalarnych w dynamice tej pierwszej. Probe odpowiedzi
na powyzsze pytanie zaway w podrozdziale 8§ 2.4, gdzie przedstawimy analize pyste
nych symulacji powstawania struktur w modelach ReBEL z Upadigieniem ewolucji pola
gestéci bariondw.

2.3.5 Funkcje gestéci prawdopodobiestwa

pudio 512 Mpc/h

pudio 360 Mpc/h ]

~~~~~~

F R ..':.:'.,.....I ) i ) L .‘\.“.\‘..‘.“E
1d° 10t 107 N 10° 10" 10°

Rysunek 2.14: Dystrybucje zlicaew komoérkach dla zespotowACDM (linie ciagte),
B = 0,2,rs = 1h"tMpc (linie kreskowane) B = 1,rs = 1h~tMpc (linie kropkowane).
Liczby przy krzywych oznaczaja wiellkd wspotporuszajacego sie promienia lfwt Mpc)
komorek uzytych przy obliczaniu danej funkcji gestoprawdopodobigstwa. Trzy wykresy
prezentuja warteci Py obliczone dla mniejszych promieni wygtadzajacych w syawjdch
o dtugdsciach pudet 512, 360 i 180! Mpc odpowiednio.

Jak wspomina$imy juz kilkakrotnie standardowy model kosmologicA@DM zaktada,
ze obserwowane wielkoskalowe struktury rozwinety spoezatkowych matych adiabatycz-
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Rysunek 2.15: Oznaczenia sa identyczne jak na rysunku Putdj pokazujemy funkcj@y
obliczone z oknami o wigkszych promieniach.

nych zaburza gest&ci o normalnym rozktadzie prawdopodostwa. Narastanie wyzszych
momentow zredukowanych w takim scenariuszu jest powodewarez mechanizm niesta-
bilnosci grawitacyjnej. Jak wynika z naszej analizy ewolucjiszagej sk&ndsci i kurtozy,
w modelu ReBEL mamy do czynienia z wigkszymi zaburzeniagsit@ci na matych ska-
lach i szybszym ich narastaniem w poréwnaniu do modglDM [HEeLLwiING 1 JuszKIEWICZ
(2009); HeLwing (2010); KeseLman 11N, (2010); Hieowing 118, (2010)] By lepiej zrozumié
wptyw jaki na ewolucje pola gessci CM i jego momentow maja dodatkowe oddziatywania
skalarne przyjrzymy sie teraz funkcjom prawdopodébieva. Funkcje prawdopodolfie
stwaPy (dystrybucja zliczé w komorkach) sa estymatorami funkcji gestoprawdopodo-
biehstwa dla pol ges&xi prébkowanych przez dyskretny zbior czastek. FunRgjanierzy
prawdopodobibastwo tego, ze kulista komdrka losowo umiejscowiona w puyimulacyj-
nym bedzie zawieadoktadnieN czastekPy zalezyimplicite od promieniaR sferycznych
komorek uzytych do jej wyliczenia. Jako statycznego estiyma tego prawdopodoliistwa
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uzyjemy dystrybucje czes$oi zdefiniowana jako
C
Py = C‘lde(Ni =N) , 2.28
i=1

gdzieC oznacza liczbe komérek rzuconych w domeneg obliczenidNvéo liczba obiektéw

(w tym przypadkoéw czastek CM) znalezionychivtej komorce, z&dp to funkcja Delta
Diraca. Powyzszy wzér odpowiada niegkaenie gestemu prébkowaniu pb W rzeczy-
wistosci ze wzgledu na skwzona liczbe czastek oraz siazona liczbe przedziatow dla
jakich probkujemy funkcjePy, kazdy przedziat odpowiada raczej pewnemu przedziatowi
wartasci AN. Totez w numerycznym algorytmie we wzo uzywamy funkcji Delta o
argumenciép(N — AN < N; < N + AN).

Na rysunkach 2.14 i 2.15 ungeilismy funkcjePy wyliczone dla zespotéw symula-
cji przeprowadzonych w pudtach o rozmiarach BXMpc, 36th~* Mpc i 18h~1 Mpc. Na
pierwszym rysunku znalazly sie funkcje prawdopodabtea zliczé w komadrkach obli-
czone przy uzyciu komaérek o mniejszych promieniach. Ngoinurysunku naszkicowaimy
wartcsci funkcji policzone przy uzyciu komérek o wiekszych prieniach. Prébkowanie
funkcji Py zostato wykonane przy uzyciu statego kroku logarytmiggndla 1< N < 10'.

W obu wspomnianych rysunkach, ze wzgledu na zachowanggrpystdci rysunkéw, ogra-
niczylismy sie do pokazania wszystkich modeli z wyjatkiem modBEL zg3 = —0,5.

Analiza rysunkéw 2.14 i 2.15 bez cienia watpli®a prowadzi do wniosku, ze oddzia-
lywania skalarne rozciagaja funkcje prawdopodébte/aPy (a zatem i odpowiadajace im
ciagte funkcje gestri prawdopodobigstwap(s)) w kierunku mniejszych wargzi N. Dla
rzeczywistego pola gesoi oznacza to, ze we wszystkich modelach ReBEL prawdopodo
biehstwo znalezienia obszaréw o niskim kosicee gestécis < 0 jest wigksze. Co bardzo
interesujace i warte podi§kenia, rozciagniecie i zwigkszenie wastd funkcji Py (w po-
réwnaniu do wartsci ACDM) w obszarze niskich gestoi nie idzie w parze z pojawianiem
sie odchytek dla wysokogestoiowych ogondw funkcji. To jest w obszarze wysokich gesto
SciN > (N) (6 > 0) wartcsci funkcji Py z symulacji ReBEL sa bardzo bliskie wastiom
wzorcowego modelCDM.

Powyzsze spostrzezenia wskazuja na istotne dwa faiyidPwsze obserwowane zmiany
w ksztatcie funkcji prawdopodobistwa pojawiajace sie w polach gestoReBEL zgadzaja
sie dokladnie z tym co zaobserwovghy wczéniej podczas analizy skndsci i kurtozy.
Sity skalarne rozciagajac wadodystrybucji zliczé w komorkach dla matych wardci N
zmniejszaja asymetrie funkcji prawdopoddisena, a zatem i momest ta asymetrie mie-
rzacy. Réwnoczenie oddziatywania skalarne zwigkszaja rowniez wanitdunkcji Py dla
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N < (N) a zatem zmniejszaja miare koncentr&jiczyniac rozktad nieco mniej leptokur-
tycznym. Zatem zmierzony przez nas wsaeej wptyw oddziatywa skalarnych w CM na
wartcsci momentow zredukowanych pola ggstiozgadza sie doktadnie z obserwowanymi
zmianami ksztattu funkcji prawdopodolistwa. Po drugie i co istotniejsze dzieki zilustro-
waniu zmian ksztattu funkcjPy w modelach ReBEL mozemy pokéssie o interpretacje
fizyczna obserwowanych efektéw. Rozciagniecie wagitdunkcji Py w kierunku niskich
gestdci oznacza, ze statystycznie rzecz biorac w polu §estoM z oddziatywaniem ska-
larnym prawdopodobiestwo znalezienia obszaréw o rozmiardRhe 10h~* Mpc, ktérych
gest&e jest nizsza od gestoi sredniej § < 0) jest wieksze. Pochopnie mozna by to zinter-
pretowa& jako wigksza liczbe pustek kosmicznych. Musimy jedpakniet&, ze w modelu
ReBEL zmienia sige tylko dynamika CM, jednak model ReBELtadk wciaz takie same
warunki poczatkowe dla pola gest jak modelACDM. Innymi stowy, pierwotny rozkiad
gesté&ci prawdopodobigstwa zaburze gestéci pola jest taki sam w obu modelach. Zatem
poczatkowa liczba obszaréw o gestonizszej od gestei Sredniej, a zatem protoplastow
przysztych pustek kosmicznych, jest taka sama w obu mokelatez bardziej poprawna
interpretacja zaobserwowanych efektow prowadzi do pidgj, ze to nie statystycznseed-
nia liczba obszarow pustek sie zwieksza lecz pustki w roBeBEL charakteryzuja sie
nizszymi wart&ciami kontrastu geségi. Oznacza to, ze w modelu ReBEL matéred-
nie pustki kosmiczneR < 10h~! Mpc) zawierajaSrednio rzecz biorac mniej materii. Jest
to na pewno istotne spostrzezenie w koste& problemu pustek kosmicznych opisanego
przez nas w podrozdziale § 1.4.1. Czy ,bardziej puste” pustidelu ReBEL beda w stanie
pomaoc w wyjdnieniu problemu braku galaktyk kartowatych w lokalnejioaokaze sie do-
piero po analizie sztucznych katalogéw galaktyk skonstamych na podstawie symulacji
kosmologicznych modelu ReBEL zawierajacych réwniezgmrionow. Wydaje sige jednak,
ze efektywniejsze oczyszczanie obszaréw pustek kosiyitzpojawiajace sie na skutek
istnienia dodatkowych oddziatyviagpomiedzy czastkami CM, moze utrudrpowstawanie
mocno odizolowanych galaktyk w pustkach. Po prostu gratiez pustkami skupiska ma-
terii (gromady i supergromady galaktyk) efektywniej akeenia wczesnych etapach materie
z pustek, bez wzgledu na to czy materia wymiatana z pustdkib wystepow@aw postaci
zwiazanej (hala i galaktyki) czy nie (gaz i swobodna CM) K¥eestia wymaga jednak do-
ktadniejszego zbadania.

Poniewaz piki wysokiej geséei maja znacznie mniejsze rozmiary od pustek kosmicz-
nych, dlatego tez funkcj®y zilustrowane na rysunkach 2.14 i 2.15 nie rdznia sie dasa
niczo miedzy modelami w obszarach o wysokich ggsiimchN > (N). Jakiekolwiek réz-
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nice w wart&ciachPy miedzy modelami ReBEL a LCDM widoczne sa tylko dla funkgcji
policzonych przy uzyciu najmniejszych promieni koméreklgkujacych. Uzyte przez nas
promienie wygtadzajace nie pozwalaja na analize @pumiedzy modelami w obszarze
0 wysokich kontrastach ge&a. Tym zagadnieniem zajmiemy sie w nastepnym rozdziale
gdzie bedziemy badavptyw oddziatywa skalarnych na obiekty zwiazane grawitacyjnie -
hala CM.

2.4 Pole gesto Sci barionow

Obserwacje astronomiczne dotyczace statystyki wielkloskych struktur we Wszech-
Swiecie dotycza oczywcie bezpérednio pola gessei bariondéw. Dlatego kwestia czy, a
jezeli tak, to w jakim stopniu, efekty oddziatywaeBEL widoczne w statystycznych mia-
rach pola gestri CM pojawiaja sie rowniez w towarzyszacym polu gést barionéw jest
bardzo istotna.

Niedawno w pracyK eserman 11n. (2010)]Keselman, Nusser i Peebles przedstawili ana-
lize numerycznie modelowanego wzrostu kosmicznych stiuk polem barionéw i polem
CM symulowanym jednocamie. Analiza tych autoréw sugeruje, ze efekty sit ReBE|apo
wiajace sie w polu CM na matych skalach mimo, ze z mnigyszgmplitudami to sa nadal
widoczne w towarzyszacym polu gestd barionéw (patrz cytowana praca i rysunki 3, 4
i 14 tamze). Niestety symulacje przedstawione w tej praaghaja sie dosy niska roz-
dzielczéscia mas oraz sit. Poniewaz jak juz wykagaly, efekty oddziatyw@a skalarnych
sa najwigksze na galaktycznych skalach odlggitg 1h~! Mpc), dlatego konieczna jest
doktadniejsza i bardziej precyzyjna analiza wptywu dodat&go oddziatywania CM na to-
warzyszace struktury barionowe.

Obliczenia komputerowe dotyczace symulacji wysokiepmelczdci zawierajace bez-
zderzeniowe czastki CM materii jak i czastki probkujpote gestéci bariondw ze wzgledu
na dodatkowa skomplikowana fizyke barionowa (modelaeaiSnienia, entropii i chtodze-
nia) sa bardzo kosztowne obliczeniowo a zatem i dlugoawdh chwile obecna autor zdotat
przeprowad4 po dwie symulacje dla kazdego zespotu rozwazanych ubaleli. Zaledwie
dwie realizacje na model to zbyt mata prébka by rzetelni@aoswa& btedy poprzez metode
usredniania, wszelako zdecydovétiy sie przedstawiwyniki analizy tych symulacji. Za-
strzegamy jednak, ze ze wzgledu na brak rzetelnego osaaia btedow przedstawiona w
tym podrozdziale analiza ma wstepny i przyblizony chteak
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2.4.1 Modelowanie numeryczne

Podstawowa hydrodynamika zwiazana z numerycznym moaeli@m powstawania struk-
tury barionOw zostata opisana w pierwszym rozdziale. Tdtajamy, ze poza podstawowa
wygtadzona czastkowa hydrodynamika zastos@mayi modelowanie dodatkowego procesu
chtodzenia i grzania barionéw. Promieniste grzanie i chémile barionOw poprzez proces fo-
tojonizacji zostato zaimplementowane w podobny sposélpjakdstawiony w praciK arz
1N, (1996)] Balans jonizacyjny pomiedzy helem a wodorem jest obligza obecn@&ci
osobno zdefiniowanego zaleznego od czasu tta promieniawdinafioletowego, przy za-
lozeniu kolizyjnej réwnowagi jonizacyjnej. Dodatkowostata dodana metoda nieréwno-
wagowego traktowania pierwotnej chemii dziewieciu pistkéwizotopOw[Y osHipa 1 IN.
(2003)] Algorytm ten pozwala na chtodzenie gazu barionowego Exppowstawanie cza-
steczkowego wodoru. Powyzsze metody rozszerzajacdégwolwa hydrodynamike pozwa-
laja na numeryczne modelowanie procesu zimnego kolapau lgarionowego. Powstawa-
nie zimnej fazy gazu barionowego jest jednym z zasadnicpyobesow pozwalajacych na
tworzenie sie galaktyk wewnatrz hal CM. Dla uproszczestiticzen zrezygnowaBmy z
modelowania procesow gwiazdotwoérczych w zimnych obtolaasteczkowego wodoru.

2.4.2 Trojwymiarowe widmo mocy

Jak wykazabmy w podrozdziale § 2.3.1 widmo mocy zaburzgestéci CM modeli
ReBEL ma wigksza amplitude od widma mocy SMK na skal@@h) i mniejszych. W na-
szym modelu bariony nie ,odczuwaja” beAsednio dodatkowych oddziatywakalarnych.
Jednak z drugiej strony z uwagi na to, ze to CM jest domicyuja sktadnikiem wielko-
skalowych struktur kosmicznych, dynamika pola géstdarionéw na duzych skalach jest
zdominowana przez potencjat grawitacyjny CM. Dlatego peolh) w jaki sposéb zmiany w
przestrzennym grupowaniu sie CM wywotuja zmiany w przasinych korelacjach bario-
now jest nietrywialny. By zmierzysie z tym problemem przeanalizujemy wykresy umiesz-
czone na rysunku 2.16. Rysunek ten przedstawia ewoluggoer odz = 5,0 doz = 0
widm mocy zaburzie gest&ci badanych modeli. Widma mocy prezentujemy z rozbiciem na
moc zaburze w polu gestéci CM (gorne potowy wykresow) i polu barionéw (dolne potowy
wykreséw). Na wstepie zauwazmy, ze widma mocy CM obliezdlaz = 0 obrazuja taki
sam efekt jaki zbadd@my juz w § 2.3.1. Amplitudy widm mocy coraz silniejszych dedi
ReBEL sa wigksze od mocy w widmie SMK na skaldk 1h~* Mpc. JednoczZanie, gdy
spojrzymy na odpowiadajacy temu redshiftowi wykres z waaini mocy zaburze gest&ci
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Rysunek 2.16: Ewolucja czasowa widm mocy zabiargest&ci barionéw (dolne potowy
wykresow) i ciemnej materii (gorne potowy wykreséw). SMKBAQLCDM+B) oznaczony
jest czarna ciagta linia, Zanodele ReBEL sa oznaczone odpowiednio czerwona kresiaow
linia (model 180B1RS1B), niebieska kropkowana linia (180BO5RS4Boraz zielona kre-
skowana linia (180B1RS058. Pionowe kreskowane czarne linie oznaczaja liczbenalo
Nyquista dla tych symulaciji.

barionéw, to zauwazymy, ze widma mocy modeli ReBEL jadGDM maja zgodne ampli-
tudy w calym zmierzonym zakresie liczb falowych. Jest tadzarwazny wynik. Okazuje
sie bowiem, ze w modelach z oddziatywaniem skalarnynsteaCM, dodatkowa moc za-
burzeh obserwowana na matych skalach w polu CM nie pojawia sie lr parionéw dla

z = 0. Totez mozemy stwierdzj ze dla chwili obecneja = 1) pomiedzy polem gesto-
5ci CM a polem gesf&zi bariondw pojawia sie dodatkowy parametr obciazeaigkalach

R < O(rs). Niestety nie jest jasne, jakie ten efekt moze prz$hienplikacje obserwacyjne.
Jest tak dlatego, ze obserwacyjnym estymatorem polagmgdtariondw i CM sa galaktyki
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i ich gromady. Galaktyki i gromady galaktyk znajduja sigsmdkach nieliniowych (zazwy-
czaj zwirializowanych) obiektow zwiazanych grawitadgjr hal CM. Hala ciemnej materii
Sledza pole geskui tla, jednak relacja pomiedzy przestrzenna dystrigbhal a polem ge-
stasci masy jest zwiazana funkcja obciazeb{, R, §) = 6n(M, R, 6)/6 (gdzied,(M, R, 6)
jestsrednim kontrastem ge&c hal o masaciM w sferach o promienilrR z kontrastem
gestéci pola masy), ktéra w ogoIngci jest nieliniowaMo 1 Write (1996)] By zbad&
doktadnie ten efekt potrzebne bedzie skonstruowaniezatich katalogéw galaktyk z od-
powiednio dobrana modelujaca funkcja dystrybucjiagi@k w halach CM i poréwnanie
tak skonstruowanych katalogow z obserwacjami. Jest tozbasdomplikowane zadanie i
niestety wykracza ono poza ramy niniejszej rozprawy.

Powr&my jeszcze do rysunku 2.16 i ps&edzmy ewolucje czasowa widm mocy obu pél
gesté&ci. W miare jak przesuwamy sie do wénéejszych chwil ewolucji pol gessai zauwa-
zamy, ze amplituda widma mocy zabunzgest&ci barionéw w modelach ReBEL zaczyna
odbieg& od amplitudy widma mocy barionéw modeNCDM dla skal poréwnywalnych z
efektywnym zasiegiem oddziatywaskalarnych. Najwieksza rozbie&toobserwujemy dla
najwczéniejszej zapisanej chwili, tj. dla= 5. Co wigcej podobny efekt dotyczy réwniez
réznicy w amplitudach widm mocy CM. Jest to podobny efektelgo, jaki zmierzymy
podczas analizy czasowej ewolucji Skasci i kurtozy pél gestsci CM w podrozdziale
§ 2.3.4. Tym razem jednak w przecivigtwie do ewolucjS; i S4 nie obserwujemy by roz-
nica amplitud widm ReBEL i SMK osiagata swoje maksimum weolziale 0< z < 5,
jest ona raczej monotoniczna w tym przedzialeC Byoze osiaga ona swoje maksimum dla
wczesniejszych etapow ewolucji, niestety ze wzgledu na ogrma liczebnst naszego
archiwum zapisanych p6l gest stwierdzenie to pozostaje spekulacja. Niemniej ebser
wujemy bardzo ciekawe zjawisko. Na skalach, na ktérych didaolucje pola gestmi
sit ReBEL jest efektywny i znaczacy, tj. na skalach porowainych ze stata ekranowa-
nia i mniejszych, ewolucja zabunzgest&ci jest szybsza w modelu ReBEL niz w SMK dla
wczesnych chwil. Jednak pdzniej dla mniejszych redshifttoc zaburze gestéci w mode-
lach ReBEL r&nie wolniej niz moc w modelACDM, dzigki czemu réznice w amplitudach
widm mocy pomiedzy modelami zmodyfikowanymi a modelem déadowym zmniejszaja
sie. Poniewaz sity skalarne oddziatuja na bariony tylkérednio poprzez dominujace pole
gestéci CM, efekt ten jest silniejszy dla barionéw sfde. Dlatego dla péznych etapow
ewolucji barionowe widmo mocACDM niejako ,,dogania” barionowe widmo mocy Re-
BEL, tak, ze roznice ich amplitud staja sie statystyezarieznaczace. Interpretacje fizyczna
zaobserwowanych efektéw przedstawimy w nastepnym podiale po analizie skincsci
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i kurtozy pol gestaci barionéw i CM.

2.4.3 Sk&nose i kurtoza

Po analizie widma mocy, czyli fourierowskiego obrazu 24domve]j funkcji korelacyj-
nej czas przyjrze sie wyzszym momentom zredukowanym pél gésitarionéw i CM w
naszych modelach.

Na rysunkach 2.17i 2.18 ungeilismy wykresy przedstawiajace amplitudy hierarchiczne
Sz 1 S, pol barionéw i CM oraz stosunki skadcsci i ekscesu modeli ReBEL do skudsci
i ekscesu SMK dla dwdch réznych etapéw ewolucji kosmicatejkturyz = 0 orazz = 1.
Ze wzgledu na niewielka ikt realizacji wyniki sa bardzo zaszumione na matych skalach
Niemniej mozemy odczytaogdélne tendencje jakie pojawiaja sie w ewolucji tych dto
amplitud hierarchicznych. Wykresy dotyczace pél ggést&CM potwierdzaja nasze wcze-
Sniejsze wyniki z podrozdziatu § 2.3.4. Na skalach istotngla naszych modeli, zaréwno
Sz jak i S4 pola CM w modelach ReBEL maja nizsze watood odpowiednich momen-
tow zmierzonych dla modelACDM i tym razem réwniez ta rozbiezgo jest wigksza dla
wyzszego parametru poczerwienienia kosmologicznegaoTioas w tej chwili najbardziej
interesuje znajduje sie na wykresach umieszczonych pegpsronie na kazdym rysunku.
Sa to wart&ci skaéndsci | kurtozy zmierzone dla pél gesta barionéw. Odnotowujemy, ze
efekt sit skalarnych oddziatujacych na czastki CM jesvm@&z widoczny w amplitudach
hierarchicznych pola gestoi barionéw. Barionowa skndc i kurtoza modeli ReBEL sa
rowniez mniejsze od odpowiadajacym im watmm SMK dla skal, dla ktérych jak juz
ustalilismy sity ReBEL daja zauwazalny wklad. Co wiecej, z wykwsporzadzonych dla
wczesniejszego etapu ewolucji wynika, ze réznica pomig8zy S, modeli ReBEL a SMK
jest wieksza dla pola gesto bariondw, a nie jak to obserwow&tny w przypadku widma
mocy dla pola ges8zi CM. Jest to bardzo interesujace, gdyz terswia efekt moze kypo-
tencjalnie obserwowalny. Mimo skomplikowanej w og&uorelacji wiazacej gtadkie pole
gest&ci masy tla z galaktykami i halami CM, nizsza Skast i kurtoza pola geséxi po-
winna d& zauwazalny wktad do przestrzennych korelacji galakBrzestrzenne korelacje
hal CM zbadamy w nastepnym rozdziale.

Przedstawimy teraz nasza interpretacje fizyczna opapowyzej efektéw. Poczat-
kowe mate zaburzenia gest maja w obu modelach charakter gaussowski. Wczesna ewo-
lucja pola gestsci ma charakter liniowy, to jest mody fourierowskie odpaelajace zaburze-
niom o réznych skalach ewoluuja niezaleznie. W miakgjepces niestabilr&ei grawitacyj-
nej zwieksza kontrast gestoi, zaburzenia o coraz wiekszych rozmiarach wchodzazimnre
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Rysunek 2.17: SKGnasC pola gestéci barionow i CM. U gory prezentujemy wyniki dla
z = 0, z& w dolnej czéci rysunku dlaz = 1. Gérne czgci wykresdw prezentuja wagoi
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Rysunek 2.18: Kurtoza pola gestd barionéw i CM. U gory prezentujemy wyniki dia= 0,
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nieliniowej ewolucji. Nieliniowe zaburzenia gesSt nie ewoluuja juz oddzielnie, lecz za-
czynaja oddzialywana siebie nawzajem. Poniewaz rozwazane tutaj oddzéatianskalarne
czastek CM maja skazony zasieg, efektywnie ograniczony przez stata wedlpspusza-
jacym uktadzie wspotrzednych diugibekranowania, to wzmacniaja one ewolucje tylko mo-
dow zk < 2r/rs. Odpowiednie mody zaburaenarastaja wiec szybciej w modelu ReBEL niz
w modeluACDM (patrz r(’)wnani w pierwszym rozdziale), zatem szybciej réwniez
zwiazane z nimi kontrasty ge$to osiagaja nieliniowa granige> 1. Poniewaz zaburzenia
w modelu ReBEL o rozmiaracR < rg wczesniej wchodza w nieliniowy etap ewolucji to
odpowiednie amplitudy(k), Ss i S5 zwiazane z modelem ReBEL na tych skalach odbie-
gaja od wartéci SMK. W miarg jak w modelACDM zaburzenia geséei o dyskutowanych
rozmiarach wchodza w etap nieliniowy, roznice pomie82K a ReBEL zmniejszaja sig,
co doktadnie obserwujemy w przeprowadzonych symulacjasimologicznych.

Reasumujac, przedstawione w tym podrozdziale badanmonz maja charakter wstepny,
wskazuja nastoterdznicy pomiedzy SMK a modelem ReBEL. W ogésmbproces powsta-
wania wielkoskalowych struktur materii w obu modelach stlobny, jego wynikiem jest
powstanie wielkoskalowej struktury kosmicznej sieci ztgami jako dominujacymi prze-
strzennie sktadnikami i zgestkami materii uktadajacgieiwe wtokna, ptachty i hala. Jed-
nakze podstawowa réznica polega na tym, ze na skaladionah oddziatywania skalarne
sa efektywne, proces powstawania i ewolucji kosmicznytohksur jest przyspieszony w
modelu ReBEL wzgledemCDM. Nielinowe i gwattowne powstawanie struktur na galak-
tycznych skalach odlegzi wystepuje w obu modelach, lecz w przypadku modelu ReBEL
ta gwattowna cz& (wirializacja, potaczenia galaktyk, akrecja otaczajanaterii i zaburze-
nia ptywowe) jest przesunieta do odpowiednio warzejszych etapéw kosmicznej historii.
Moze mie to ciekawe i wazne implikacje dla teorii powstawania ggtl. Szerzej tym pro-
blemem zajmiemy sie w nastepnym rozdziale.

2.5 Podsumowanie

W rozdziale tym przedstawfimy wyniki i ich analize przeprowadzonych przez nas sy-
mulacji kosmologicznych powstawania wielkoskalowychuktur w polach gestci CM i
barionéw w modelach ReBEL ACDM. Nasza analiza dotyczyta statystyki wielkoskalo-
wych pol gestéci, a w szczegdlriei widma mocy zaburzegestéci P(k), N-punktowych
funkcji korelacyjnychs, i zwiazanych z nimi hierarchicznych amplit &), oraz funkcji ge-
stosci prawdopodobigstwaPy. Do najwazniejszych wynikow naukowych przedstawionych
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przez nas w tym rozdziale nalezy wykazanie, ze:

e model ReBEL pomimo zmodyfikowanej dynamiki wytwarza wiedkalowe struk-
tury materii statystycznie rownowazne strukturom mod&{@DM na skalachR >
8h 1 Mpc,

e widma mocy barionowego pola gesto dlaz = 0 nie wykazuje réznic pomiedzy
modelami ReBEL a SMK dla wszystkich zbadanych liczb falokwyc

e roznice pomigedzy statystycznymiobserwablami zwigrairz polami gestéci (widmo
mocy, ské&ndasC i kurtoza) modeli ReBEL a modelenCDM sa wieksze dla wyzszych
redshiftéw; przy czym dla CM sygnat osiaga maksimum w akol),5 < z < 2,0,
zas dla pola gestri barionéw sygnat (réznice w wado pomiedzy ReBEL a SMK)
zachowuje sie monotoniczne i jest najsilniejszy dla nagsniejszej zbadanej przez
nas chwili ewolucjiz = 5,

e analiza funkcji gesteci prawdopodobigstwa kontrastu gestoi pola CM implikuje,
ze wielkoskalowe pustki w modelu ReBEL statystycznie zamja mniej materii (od-
powiadajacy kontrast gestoi § osiaga nizsze warkei) niz pustki w SMK,

e roznice w wartgciach amplitud hierarchicznych na skli= 1,38h~! Mpc pomigdzy
modelem ReBEL aA\CDM w przypadku kurtozy sa wigksze niz dla Skasci pola
gest&ci,

¢ ,Slad” oddziatywa skalarnych CM pojawiajacy sie w towarzyszacym poludiadw
jest zauwazalny, zwtaszcza dla wczesnych etapdéw ewphiginniej analiza zwia-
zana z barionami nie jestisSle konkluzywna bowiem liczba symulacji zawierajacych
rézne realizacje wgciowego widma mocy byta niewystarczajaca by wynikom przy
piset statystyczna wage,

¢ nieliniowa ewolucja pola gestai na skalactlR ~ O(rs) i mniejszych zaczyna sige
wczesniej w modelu ReBELyidelicetkosmiczna struktura materii na galaktycznych
skalach odlegfsci powstaje wczaniej w modelu ReBEL.

Powyzsze wyliczenie upowaznia nas to stwierdzenia,apigrwsze efekty zwiazane z ist-
nieniem dodatkowego oddziatywania pomiedzy czastkaMi gdwinny d& teoretycznie
obserwowalny sygnat zwiazany z wielkoskalowym polemtg®&s. To jaka jest szacowana
teoretyczna wielkst tego sygnatu wymaga dalszych badRo drugie mozemy stwierdzi

97




ROZDZIAL 2. KOSMICZNE POLA GESTO SClI

ze cz@&C obserwowanych efektow ReBEL idzie w dobrym kierunku fiegbodzi o dys-
kutowane w pierwszym rozdziale problemy modalGDM. W szczegdlnsci ,produkcja”
bardziej pustych pustek oraz szybsze powstawanie styuktaze pomaoc ztagodznapiecia
pomiedzy teoria a obserwacjami SMK.
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Obiekty zwiazane grawitacyjnie - hala CM

3.1 Wstep

W tym rozdziale zajmiemy sie badaniem wptywu oddziatpvekalarnych na wtasisoi
wewnetrzne jak i korelacje przestrzenne hal CM. Hala CMaimlbho wazne obiekty pojawia-
jace sie w wielkoskalowym polu gesto. Sa to obiekty zwiazane grawitacyjnie, ktore po-
wstajac, tworza hierarchiczna strukture. To $viee hala ciemnej materii tworza ,gniazda”,
w Srodku ktérych chtodny zapadajacy sie gaz barionowy tywgralaktyki. Zatem hala CM
sa niejako ,domami“w ktérych zamieszkuja galaktyki wegzswoimi satelitami, oraz grupy
i gromady galaktyk. Wiasrizi hal CM sa od szeregu lat badane za pomoca symulacji N-
ciatowych[Power 1 KNEBE (2006); PWER 11N. (2003); KazanTzipis 11N. (2004); KRAVTSOV TIN.
(2004); WHaiTE 1 FrREnk (1991); Kiypin 1IN, (1999); Moore (2001); KravTsov 11N, (2004);
Tinker 1 Conroy (2009); SeEwarT 1 IN. (20081); Navarro 1 1N, (1997); ReEp 1 v, (2007);
Warren 11N, (1992)] dlatego bardzo wazne jest zbadanie czy, i jezeli takkpdadatkowe
oddziatywania skalarne wpltywaja na wtaseohal CM?

Czest wynikéw zaprezentowanych w tym rozdziale zostata juzardaw pracachHer -
LwiNG 1 IN. (2010)]1 [HeLowing (2010)1 W pierwszej pracy przedstawiono wyniki bada
wptywu modelu ReBEL na czasy uformowania sie hal. W prag¢yltegi autor Stéfen R.
Knollman sporzadzit katalogi hal CM wykorzystujac pragrAHF i symulacje N-cialowe
wykonane przez autora rozprawy, oraz wygenerowat drzewgcpé dla tych katalogéw.
Trzeci autor wspomnianej pracy Alexander Knebe kontrykateazem z drugim autorem do
dyskusji uzyskanych wynikéw. Wyktad wspomnianych wspédadw zostat za ich zgodna
wykorzystany i przedstawiony réwniez w tej rozprawie. W&tkie obliczenia i estymacje
parametréw we wspomnianej pracy zostaty wykonane przexaubzprawy. Druga wspo-
mniana praca porusza zagadnienie profili ggstoraz parametréw opisujacych geometrige
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hal CM w modelach ReBEL. Przedstawia ona wstepne wynikionsganych zagadnie
uzyskane na podstawie symulacji o nizszej, niz wykowaystw tej rozprawie, symulacje.
Autor rozprawy jest rowniez jedynym autorem wspomniameagy.

3.2 Modelowanie numeryczne

Tablica 3.1: Parametry symulacyjne i kosmologiczne wysjgce w zespotach symulaciji.
Nr oznacza liczbe losowych realizacji tego samego pé&cmetgo widma mocyP(k), S i

rs [h~kpc] to uzyte w zespole symulacji parametry modelu ReBElgznacza dtugst
pudta obliczeniowego (vi* Mpc), z,, to poczerwienienie warunkéw poczatkowych sy-
mulacji, Q. i Q4 okreslaja bezwymiarowe parametry gestoodpowiednio materii i statej
kosmologicznej dla chwili obecngj = 0, og to amplituda fluktuacji gestxi w sferze o
promieniu &* Mpc, h oznacza obecna wastobezwymiarowego parametru Hubbleta,

to masa czastki podzielona przez2itM,, e to uzyskana rozdzielco sit (w h™tkpc)

i w kohcu przezl oznaczylsmy tutajSrednia odlegist miedzyczastkowa danego zespotu

symulacji (wh tkpc), za& N, to liczba czastek uzytych w eksperymencie.
zespot Nr B rs L Zwp QOm Qa o0 h mp & | Nz
180LCDM 8 0 0O 180 40 03 07 08 0,7 289 168 703 256
180B-05RS1000 8 -0,5 1000 180 40 0,3 0,7 08 0,7 289 168 7033 256
180BO2RS1000 8 0,2 1000 180 40 03 0,7 08 0,7 289 168 7033 256
180B1RS1000 8 1 1000 180 40 03 0,7 08 0,7 289 168 703 3256
32LCDM 1 0 0O 32 5 03 07 08 07 0203 6 625 512

32B0O5RS100 1 05 100 32 50 03 07 08 07 0203 6 6253512
32B05RS200 1 05 200 32 5 03 07 08 07 0203 6 6253512
32B05RS500 1 05 500 32 50 03 07 08 07 0203 6 6253512
32B0O5RS1000 1 05 1000 32 50 03 07 08 07 0203 6 6253512
32B1RS1000 1 10 1000 32 50 03 07 08 07 0203 6 6253512

Do analizy wiasnéci wtasnych hal CM potrzebowaedziemy symulacji N-ciatowych
0 najwyzszej mozliwej rozdzielcsai sit i mas. Z drugiej strony, jezeli chcemy zbadeta-
snasci korelacji przestrzennych hal to musimy Gzgymulacji o odpowiednio duzym roz-
miarze pudta. Ze wzgledu na to, ze w kosmologicznych syejath N-ciatowych rozmiar
pudta jest antyskorelowany z rozdziel&ézta mas zdecydowaliny sie uzg dwoch ré6znych
zestawow symulacji. Pierwszy zbidr symulacji to zespotystgczny symulacji wykona-
nych w pudle obliczeniowym o diugoi 18 Mpc we wspdirzednych wspotporuszaja-
cych sie. Beda to doktadnie te same symulacje jakich lnamalizowalsmy w poprzednim
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rozdziale. Cechuja sie one odpowiednio duza oBgtolecz zarazem bardzo staba rozdziel-
czdscia, dlatego katalogi hal utworzone z tych wynikow tychsyacji beda zawieraty tylko
spisy obiektéw zwiazanych grawitacyjnie. Jednak widsnavewnetrzne hal z tych symu-
lacji nie beda dobrze okstone ze wzgledu na zbyt mata liczbe czastek przyzagah na
pojedyncze halo. Katalogéw z tych symulacji uzyjemy doliagavtasndsci przestrzennego
gromadzenia sie hal w naszych modelach. Nadaja sie onegdobardzo dobrze, bowiem
na kazdy model przypada tutaj 8 realizacji widma mocy, matgelkoskalowe wiasr&ci
katalogow hal z tych symulacji beda mogtytysrednione po zespole. Drugi zbior symu-
lacji postuzy nam do szczegétowego badania wtashbal CM takich jak profile gessei,
parametry opisujace geometrie i wewnetrzna kinengjsik rowniez indywidualne historie
akrecji masy. Symulacje, ktore tworza drugi zbidr ceelsig odpowiednio wysoka rozdziel-
czdscia. Kazdy eksperyment numeryczny zawieratsdZastek ciemnej materii zawartych
w pudle o wspotporuszajacej sie dhagpd32h~! Mpc. Zatem pojedyncza czastka CM w tych
symulacjach ma masg, ~ 2 x 10’h"*M,. W tych symulacjach halo CM odpowiadajace
galaktyce takiej jak Droga Mleczna bedzie sie skiadaokoto 10 czastek; jest to liczba
w zupeinci wystarczajaca by rzetelnie wyznaczyarametry wewnetrzne hala. Co wie-
cej w naszych symulacjach wysokiej przestrzenna rozczisti ustalilsmy rozdzielczet

sit na poziomie~ 6h~*kpc, co zapewnia, ze symulacje te @tavie Sledza wewnetrzne
nieliniowe procesy dynamiczne zachodzace w halach CM.uB3eje wysokiej rozdziel-
czasci 0 opisanych powyzej parametrach sa bardzo kosztowhezeniowo i dlatego ich
wykonanie jest czasochtonne. Z tego wzgledu zdecydéwslisie przeprowadzitylko po
jednej realizacji tego samego widma mocy na badany modalni@emozliwia nam éred-
nianie po zespole symulacji. Zamiagtradni& po zespole symulacji bedziemgredni&
badane parametry po populacji hal zidentyfikowanych w dagejulacji. Zaoszczedzony
czas obliczeniowy wykorzystdimy do wykonania symulacji szerszej gamy modeli ReBEL,
gdzie uzylsmy czterech réznych wagoi parametrus. W tabeli 3.1 zebraimy wszyst-
kie istotne parametry i wkasBoi symulacji ktdrych wyniki bedziemy analizowav tym
rozdziale. Przyjmujac konwencje z poprzedniego rozd&azdej symulacji przypisamy
unikalna etykiete. Konwencja tworzenia etykiet jesetakma jak w poprzednim rozdziale, z
ta réznica, ze teraz wako dtugdsci ekranowanias danego modelu jest wyrazona w etykie-
cie whtkpc. Zatem etykieta np. 180B02RS1000 oznacza symulacj@marie w pudle o
dtugasci 1801 Mpc modelu ReBEL o parametragh= 0,2 irs = 100th 1 kpc = 1h Mpc,
natomiast etykieta 32BO5RS200 odpowiada symulacji pxeadzonej w domenie o roz-
miarze 35~ Mpc modelu ReBEL o parametragh= 0,5 i rs = 200h~* kpc = 0,2h~* Mpc.
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3.2.1 Identyfikacja hal w polu gesté&ci

Do identyfikacji hal i sub-hal CM na podstawie pél gestoi predkdci z naszych
symulacji N-ciatowych postuzymy sie programesHF (skrot z ang.AMIGA Halo Fin-
der), ktory jest szukaczem hal wykorzystujacym metody rovegégo przetwarzania typu
MPI+OpenMP. AHF jest nastepca progranMHF [Giw 1 v, (2004)] Szczegotowy opis al-
gorytmoéw i procedur uzytych w programie AHF jest zawartynylkule autorow programu
[Knorimany 1 Knese (2009)] Szukacz hal AHF uzywa techniki adaptatywnego zagesaaza
siatki przestrzennej, by wyznaazyniejsca w polu gestei bedace kandydatami seodki
hal. Nastepnie program prébkuje gegtavokot kazdego takiegerodka w radialnie zagniez-
dzonych cienkich wycinkach kul. Probkowanieflozy sig, gdy @redniony kontrast gestoi
osiagnie granice wirialnego nadmiaru g&sligna, = Awirpt- Dla z = 0 | Wszeclwiata
ACDM A,; = 340 w jednostkach gestoi ttap, [Gross (1997)F. Tak wyznaczony kan-
dydat na halo CM jest nastepnie poddawany testom, wseystkzwiazane czastki zostaja
usuniete, a przed ostatecznym wyliczeniem wigsndanego hala uwzglednia sie réwniez
jego strukture wewnetrzna (populacje satelitarnydirbal). Odlegt&¢ ostatniej probkujace;j
powtoki od srodka masy hala ustala promiwirialny halaR,;;. Odnotujmy, ze odpowied-
nie procedury programu AHF zostaty zmienione, by uwzgiatimmodyfikowany potencjat
grawitacyjny typu ReBEL.

Poczynajac od katalogéw hal wyznaczonych dla 0, konstruujemy tzw. drzewa-
potaczé?® dla kazdej symulacji poprzez krzyzowe korelowanie talggonstytuujacych hala
CM dla kazdego zapisanego kroku czasowego. Dla kazddgaapisujemy wszystkich po-
tencjalnych przodkow i wybieramy na gtownego przodka higidre maksymalizuje funkcje
dobroci

F = NyNp/NZ,

gdzieN i Ns 0znaczaja liczbe czastek skiadajacych sie na daredrak liczbe czastek
wspolnych. Poniewaz r6zne rozwazane przez nas modeyenwlacjach wysokiej rozdziel-
czaosci uzywaja warunkéw poczatkowych o takich samych fazas uzywajac powyzszej
metody krzyzowo korelujemy réwniez hala z réznych madalajdujac dla hal z symulacji
32LCDM odpowiadajace mu halo w kazdej z symulacji modedBRL.

Program AHF jest ogblinie dostepny w Internecie pod adresetp: //popia. ft.uam.es/AMIGA

2Druga ogélnie przyjeta konwencja jest wyrazanie nedmgest&ci wirialnej w jednostakch gesioi
krytycznejoc, wtedy A/, = 340, bowiemp; = Qmoc.

3Drzewo potaczg to takie drzewo, w ktérym na szczycie znajduje sie haloikgwe dlaz = 0, z& kolejne
poziomy i rozgatezienia prowadza do hal, ktére potagzye na danym etapie z przodkiem halakowego.
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3.3 Statystyka populacji hal CM

3.3.1 Funkcja masy hal

Funkcja masy odzwierciedla gestdiczbowa obiektéw (hal CM) o zadanej masie. Ksztatt
i amplituda funkcji mas zawiera informacje o tym, jaka jesfitosSc hal o r6znych ma-
sach. Jej wysoko-masowy ogon jest szczegolnie wrazlivwyaréost parametru normalizacii
widma mocyog. Oznacza to, ze obfid obiektdéw takich jak gromady i supergromady galak-
tyk jest dobrym estymatorem parametrg. W Swiecie barionéw odpowiednikiem funkcji
masy jest funkcja jasrsei galaktyk podajaca gesoliczbowa galaktyk o zadanej jassm
absolutnej. Relacja taczaca funkcje mas hal CM z funjagadci galaktyk jest w ogélno-
&ci nietrywialna. Funkcje mas hal wyliczone z wynikéw syauji N-ciatowych sa wyko-
rzystywane do konstrukcji sztucznych funkcji jasop jednak w procedurze tej zazwyczaj
uzywa sie parametrow fenomenologicznych i normalizaygih pochodzacych z danych ob-
serwacyjnych. Niemniej teoretyczna funkcja mas hal CM gssha w sobie interesujaca,
gdyz jej ksztalt odzwierciedla charakter procesu kolagswitacyjnego i hierarchicznego
charakteru powstawania struktur kosmicznych. Zajmierpyigiaj analiza funkcji mas wyli-
czonych z katalogéw hal pochodzacych z symulacji przepdaenych w pudle o rozmiarze
180 wspotporuszajacych sie! Mpc.

Formalizm Pressa-Schechtera

Zanim przyjrzymy sie wynikom symulacji N-ciatowych wanpméwiecit chwile uwagi
narozwazania teoretyczne zwiazane z funkcja mas. Westfswiecie wypetnionym zimna
ciemna materia tylko pierwotne fluktuacje o matych rozméh byty w stanie przetrvigopro-
ces rekombinacji wodoru. Zatem nieliniowy kolaps struktwozmiarach sub-galaktycznych
wydaje sie b pierwszym procesem pojawiajacym sie po rekombinaejistfuktury o ma-
tych skalach nastepnie gromadzity sie w pewna ,hiergGhsukcesywnie taczac sie by
stworzyt wieksze obiekty[Press 1 Scuecuter (1974)]zaproponowali formalizm analityczny
opisujacy proces hierarchicznego powstawania strukigmkcznych, poczynajac od mo-
mentu kiedy fluktuacje gestoi osiagaja taka amplitude, ze mozna uvgaza uformowaty
sie one w zwiazane grawitacyjnie obiekty. Podstawowyhozaniem formalizmu Pressa-
Schechtera (PS) jest przyjecie, ze nawet jezeli poktagei jest nieliniowe, to amplitudy
modow o duzych dhugeciach w polu wynikowym sa bliskie amplitudom przewidzien
przez teorie liniowa. Z teorii liniowej wiadome jest, agasywny zgestek materii przejdzie
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kolaps grawitacyjny, jezebrednia nadwyzka gestoi w objet&ci zawierajacej rozwazana
mase przekroczy pewna granice, ktora jest rzedu jedn6.). Przy czym jakkolwiek ist-
niejaca wewnetrzna struktura zgestka materii nie wplyva powyzsze twierdzenie. Mozna
oszacowa wiasnaci tych zwiazanych struktur, stosujac sztuczne wygadz poczatko-
wego pola gesferi za pomoca funkcji filtra. Jezeli funkcja filtra ma pemaharakterystyczna
diugast Ry, wtedy typowa wielk& wygtadzonych fluktuacji bedzie proporcjonalna do tej
charakterystycznej diugoi. Totez mozemy tym wygtadzonym fluktuacjom przypissase

M ~ poR;

gdziepg jest gestacia tta danego modelBcista postafunkcji filtra jest tutaj dowolna, lecz
zazwyczaj z uwagi na uproszczenie rachunkéw na funkcya filybiera sie funkcje Gaussa
badz funkcje filtra sferycznego (to jest kule o jednosikj wadze).

Dla pola gestéci 0 zaburzeniach gaussowskich mamy, ze fazy fal twgrtazaburzenia
gesté&ci sa losowe, Zdystrybucja amplitud zabunizev danej wygtadzanej objetoi V z
charakterystyczna dtugoiaR = Ry jest opisana przez funkcje Gaussa

1 2
0= oo ™l )

gdzieo(R) jest liniowasrednia kwadratowa wygtadzongjPrawdopodobiestwo, ze dany
punkt znajduje sie w sferze o promierili nadwyzce gestxi wigkszej niz nadwyzka kry-
tyczna wymagana dla kolapsdi ¥ d.) jest dane przez

-

P(6 > 6.R) = % [1— erf( \/ii(R))

Zauwazmy, ze krytyczna nadwyzka gestioy. wymagana dla kolapsu jest dana przez roz-
wazany model grawitacyjnego kolapsu. Dla przyktadu, niaterycznego kolapsu grawi-

tacyjnego przewiduje, ze zaburzenie gést@apadnie sie grawitacyjnie, jezeli jego liniowa
nadwyzka gestri osiagnie wartst 5. ~ 1,69 [PeesiLes (1980)]

Argument PS zawiera sie w stwierdzeniu, ze powyzsze gopadobi@stwo jest pro-
porcjonalne do prawdopodoliistwa, ze dany punkt kiedykolwiek znalazt sie wewnatz z
padnietego obiektu o rozmiarach wiekszych RizZ0znacza to, ze obiekty istniejace w da-
nej epoce ewolucji pola gesto to tylko takie, ktére dopiero co osiagnety granicg¢agsu
6 = 6. Dla przyktadu, jezeli z punktem zwiazana jest nadwygkat&ci wieksza od war-
toSci krytycznej dla danej skaR, to z tym samym punktem bedzie zwiazana nadwyzka
doktadnie réwna granicy krytycznej & &), jezeli tylko przeprowadzimy wygtadzanie na
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pewnej wiekszej odR skali. Zatem taki punkt bedzie zaliczony do zapadnieteigiektu o
wigkszych rozmiarach.

Dlatego tez cz& WszecBwiata (pola geskri), ktéra skondensowata do obiektow o
masach> M, moze by zapisana w uniwersalnej postaci jako

F(> M) = 1—erf(l

)

gdziev = §./0(M) odpowiada krytycznej granicy kolapsu wyrazonej w jedkashsredniej
kwadratowej fluktuacji pola ges$oi. Pojawiajacy sie tutaj czynnik 2, ktory nie wystepuj
w réwnaniu, zostat wprowadzony przez PS by uwzglddproblem, ze potowa masy
pozostaje nieuwzgledniona jezeli uzyjemy beagalnio prawdopodobistwa z tego row-
nania.

Teraz mozna wyrazicatkowe prawdopodotﬂ\stwo poprzez funkcje malgym) jako

Mf(M) ‘

z funkcja mas zdefiniowana w taki sposob,fz(M)dM jest gestacia liczbowa we wspot-
rzednych wspétporuszajacych sie obiektow 0 masach edaiale dM; pg jest z& catkowita
wspotporuszajaca gestoia.

Zatem,
M2f (M) B dF
Po B dinM

dlno'
= |gnm \ﬁv (__)

M2f(M)/po jest tutaj funkcja mnogsci, ktéra odpowiada czei catkowitej masy zawartej

przez obiekty w jednostkowym obszarzeMin

Formalizm PS oraz jego rozszerzeifiacey 1 Core (1994)] jest szeroko uzywany do
modelowania ewolucji i formowania sige struktur takich gromady galaktyk i hala CM, jak
réwniez do badania relacji obciazenia pomiedzy dysigja zwirializowanych obiektow a
dystrybucja pola masy tta. My postuzymy sie tym formalem do sprawdzenia naszych
numerycznych funkcji mas hal CM.

Na podstawie katalogéw hal z naszych symulacji w pudtachugadici 1801 Mpc wy-
liczylismy catkowe (kumulatywne) funkcje mas (CFM). Zdecydogmly sie na catkowe
funkcje mas, gdyz charakteryzuja sie one mniejszaoszid ha zaburzenia spowodowane
niska statystyka (mafa probka) hal niz zwykte funkejas. Catkowa funkcja masy jest zde-
finiowana jako gesft liczbowa hal o masach wigkszych niz masa podana w argcimen

N M
oy = e
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Rysunek 3.1: Catkowa funkcja mas dla symulacji i8Mpc.

gdzieNy(> M) oznacza liczbe hal o masach wigkszych Kiznalezionych we wspotpo-
ruszajacej sie objebui L3h~3Mpc3. Na rysunku 3.1 umigilismy catkowe funkcje mas hal
z symulacji 180LCDM, 180B02RS1000, 180B1RS1000, jak r@&neoretyczne przewidy-
wania wyliczone metoda PS (linia pomacaowa) oraz fit podany przéReep 1 iv. (2007)]
(linia fioletowa). CFM zaréwno PS jak i Reeda i innych zostajgliczone przy uzyciu pa-
rametréw kosmologicznych zgodnych z tymi uzytymi w synejdah. Formuta podana w
pracy[Reep 1 1n. (2007)]oparta jest 0 numeryczna aproksymacje wyekstrahowdnagidzo
duzej serii symulacji N-ciatowych.

Wartcsci CFM zostaty obliczone poprzesnednianie po katalogach z danego zespotu
symulacji. Stupki btedéw odpowiadajace jednemu odchiylsstandardowemu ostredniej z
zespotu, ze wzgledu na czytebiopokazujemy je tylko dla CFM modelasCDM, dla po-
zostatych symulacji btedy sa tego samego rzedu. Napistpozemy odnotowa ze CFM
naszego modelu poréwnania (SMK) dosiobrze pasuje do teoretycznych przewidgw@o
réwniez warte podki&enia, CFM PS lepiej opisuje nasza numeryczna CFM déksaych
mas M > 10h~1M,), gorzej sobie radzac dla obiektéw Izejszych. Doktadsdevrotne
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zachowanie wystepuje dla formuty Reeda i innych, aczkelwv tym przypadku formuta
numeryczna Reeda w zasadzie w zakresigdadza sie z numeryczna CFM modalGDM

w catym zbadanym zakresie mas. Staba zg&dmoodelu PS dla matych mas nie jest za-
skakujaca, gdyz jak tatwo wysou zatozé poczynionych podczas rachunku PS, formalizm
ten powinien zachowywasie gorzej im bardziej nieliniowe skale rozwazamy, a&maim
mniejsze masy.

Dalsza analiza rysunku 3.1 prowadzi nas do wnioskéw, jakienczésniej pojawity sie
w pracy [HeLiwing 1 Juszeiewicz (2009)] W zbadanym w tej symulacji zakresie mas hal
5x 10"h1M, < M < 2 x 10**h~tM, model 180B1RS1000 zawiera wiecej hal niz model
ACDM, nasz testowy przypadek 180B-05RS1000 z kolei zawietgnwprzedziale mniej
hal niz model poréwnania. Jak to juz obserwowaly wczéniej, réznice pomiedzy mode-
lem 180B02RS1000 a LCDM sa bardzo niewielkie i w zasadzid@Badzaja sie ze soba
w ramach &r. Czy taka zaobserwowana amplituda CFM modelu 180B1RS10880za, ze
w tym modelu pojawia sie wiecej hal o danych masach. Mozeznacza, ze kosmologia
ReBEL produkuje ciezsze hala lub, ze na skutek zmodyfikmy dynamiki, hal pojawia
sie wiecej. Hierarchiczny charakter powstawania struktigeruje raczej te pierwsze wyja-
Snienie, lecz by to zbadaloktadniej, potrzebujemy funkcji mas obliczonych dlarszego
zakresu mas. Problemem tym zajmiemy sie niebawem podoadigyasymulacji zawieraja-
cych 512 czastek, gdzie rozdzielcgb mas jest znacznie lepsza. By spravagzizy model
ReBEL przewiduje wigksza liczliviecacych galaktyk, trzeba zb@daozliwe relacje pro-
wadzace od teoretycznej CFM hal do funkcji jasciogalaktyk. Z pewngcia jest to wazne
zadanie na przyszo.

Na koniec warto podk&ic, ze CFM modelu 180B1RS1000 zgadza sie w ramach 1
modelem poréwnania w duzo-masowym ogonie. Jest to barédzoey gdyz jak juz wspo-
mnieliSmy obfitést gromad i supergromad galaktyk (a hala o masact0** — 10°h~1M,
powinny zawieré wtasnie gromady) jest bardzo czuta na wigkgparametrurg, poza tym
funkcja jasn&ci odpowiadajaca temu przedziatowi mas jest dakybrze poznana obserwa-
cyjnie i jakiekolwiek duze odchyiki od modeiNCDM mogtyby stanowé powazne wyzwa-
nie dla modelu ReBEL.

3.3.2 Profile gest&ci

W tym podrozdziale zajmiemy sige profilami gestohal CM w naszych modelach. Roz-
poczynamy tutaj analize hal CM zidentyfikowanych w naszggimulacjach wysokiej roz-
dzielczéci zawierajacych 5Ff2czastek w pudle o wspoétporuszajacej diggio3zh~1 Mpc.
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Od kilkunastu lat dobrze poznanym zjawiskiem jest uniwles® profilu gest&ci hal CM
pojawiajacych sie w symulacjach N-ciatowych. Poczwcapd stynnej pracyiNavarro 1 In.
(1997)} wielu innych autorow potwierdzito, ze w ogolsa profil gest&ci hala CM nieza-
leznie od jego masy wirialnej jest dobrze opisany przemersalny fit Navarro-Frenk-White
(NFW)

P(R) = ﬁ,
R(1+%)

gdzie Rs to tak zwany promii skalujacy. W ogolngci parametry fituRs i pg réznia sie

pomiedzy halami. Catkowita masa wewnatrz pewnBggshala opisanego takim profilem

bedzie

Rmaks Rs + Rmak Rmak
M = 47Rp(R)dR = 4; [In( S “)— & ] 3.10
L " P( ) ﬂpORz Rs Rs + Rmaks

Dla dowolnie duzych promierR,kscatka ta staje sie rozbiezna, lecz zazwyczaj za krawedz
hala CM przyjmuje sie jego pronmfewirialny (patrz 8§ 3.2.1R;, ktory jest zwiazany z tzw.
.parametrem koncentracjt i promieniem skalujacyn®s przez

Ruir = CRs. 3.11

Teraz catkowita masa wirialna (zawarta w kuli o promieRjy) hala bedzie

Ruir
My = f 47Rp(R)AR = 4rpoRe [In (L+0)- L] . 312
0 1+c

Parametr koncentracji ol&k, jak mocno zwarty jest profil hala, i waha sie od kilku do
kilkudziesieciu dla r6znych hal. Mozemy rowniez ogiié catkowa gestet kwadratowa

f Rnaks4ﬂR2p(R)2dR = ﬁRgpz [1 - L] 3.13
0 3 0 (Rs + Rnake® |
zatemsSrednia gest kwadratowa wewnatrR,.sbedzie
2
<p2>Rmaks = ngo [1 - % 3:| s 314
I%’iuaks (RS + Rmaks)
co dla promienia wirialnego upraszcza sie do
2 2
2 Po 1 Po
=—=|1- ~—. A1
<p >Rw|r c3 [ (1+ C)3 c3 3.15

Zatemsrednia gesta kwadratowa wewnatrz promienia skalujacego jest potpros

7

(0%)r, = épg. 3.16
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Uniwersaln&c i prostota formuty NFW wynika z samo-podob&wa hal CM i bez-
skalowasci grawitacji. Za fitem NFW nie stoi zadna gtebszasifyzyczna, co wiecej jak
wspominalsmy w rozdziale 1 nie wszystkie obserwacje zdaja si¢ 2z;yodne z takim po-
stulowanym profilem gesézi. Niemniej jest powszechnie przyjete, ze profil NFWdzar
dobrze opisuje wieks&0 hal CM, jakie mozna znaléav symulacjach N-ciatowych SMK.
Z uwagi ha powyzsze spostrzezenia wazne jest spranelzeyj a j8li tak to jak, zmodyfi-
kowana fizyka ReBEL wptywa na profile hal CM.

32LCDM ——— |

5 32B0O5RS100
10" F 32B05RS200—— 7
3 32BO5RS500—— ]
i 32B05RS1000—— 1
[ 32B1RS1000—— |
10° 3
o
3 10* 3
10° 3
102 3
L |

10

R/F‘)vir

Rysunek 3.2: @rednione profile geséai hal z symulacji 381 Mpc. Dla czytelngci btedy
sa pokazane tylko dla profilu LCDM, odpowiadaja one roaau 1o- w danym przedziale
AR.

Postuzymy sie tutajg&rednionymi po populacji profilami ge$tc uzyskanymi z analizy
katalogow hal CM. Brednianie profili ma te zalete nad begpednim poréwnywaniem, ze
usrednione profile sa wygtadzone i ewentualne zaburzensabestruktur (sub-hal satelitar-
nych) czy od hal wianie sig zlewajacych zostaja usuniete. W procedusredniania profilu
gestécei uwzgledniamy tylko hala o promieniach wirialnyl, > 50h~tkpc. Taki promié
wirialny mniej wigcej odpowiada masie wirialnej rzeti ~ 10*°h~1M,, zatem takie halo
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sktada sie juz z 10° czastek. Mniejsze hala, zbudowane z mniejszégilazastek w ogol-
noSci maja znacznie gorzej wyznaczone profile ggsita jako, ze dominuja one liczbowo
w catym katalogu hal, ewentualne btedy estymacji pro#sugsci zaktocatyby éredniony
profil. Przed @rednieniem, wszystkie profile zostaty przeskalowane dm@wgranicznych
promieni wirialnych tak, ze kazdy profil jest wyznaczonyakresie < R/R,;; < 1.

Na rysunku 3.2 umigiliSmy wrednione w opisany powyzej sposob profile ggsito
hal CM dla symulacjiACDM,32B05RS100, 32B05RS200, 32B05RS500, 32BO5RS1000
i 32B1RS1000. Zwyczajowo btedy oznacayty tylko dla modeluACDM, odpowiadaja
one rozrzutowi & wokoét Sredniej wartéci w danym przedziale promienia. Obserwujemy,
ze Srednio rzecz biorac hala modeli ReBEL charakteryzugavsiswoich wewnetrznych
czesciach wigkszymi gessziami w poréwnaniu do hakCDM, jednak &rednione profile
dobrze sie zgadzaja ze soba (w ramaet) v zakresie M5 < % < 1. Dla zewnetrz-
nych obszaréw halz(0, 5R,;), profile gestéci hal ReBEL Srednio rzecz biorac, sa mniej
geste od profilu modelu poréwnania. Niemnigj jest to bandedy efekt, znacznie mniej-
szy niz btad &. Jednak z uwagi, na pojawiajaca sie tendencje (efekiwgstepuje dla
wszystkich badanych modeli ReBEL) mozemy przypuszcza efekt ten rzeczywtie
ma miejsce. Nasza hipoteza probujaca \#syja to zjawisko opierataby sie o proces pty-
wowego ucinania mniejszych hal w gesty&todowiskach. W kosmologi ReBEL z uwagi
na dodatkowe oddziatywania skalarne sity ptywowe dzadejpa hala CM beda wigk-
sze. Powyzsze uwagi sa jednak spekulatywne i wymagaeszszch oddzielnych bada
Warto odnotowa jeszcze jedna interesujaca rzecz. Profil najsilnegezmodelu ReBEL
32B1RS1000 odznacza sie bezwzglednie najwyzszagmatw wewnetrznych obszarach,
jednak jezeli spojrzymy na rodzing modeljBz= 0,5, to wyniesiemy, ze profile gestoi
modeli z mniejszymi diuggciami ekranowaniar{ = 100; 200! kpc) odbiegaja bardziej
od profilu LCDM niz modele z wigkszymi warsgiami tej statejis = 500; 10001 kpc). Z
pewndcia ten efekt wymaga wiekszej uwagi, lecz by doktadniadzb to zjawisko, po-
trzebne sa dokfadne badania krzyzowo-skorelowanychigamy r6znymi modelami hal
CM, co niestety wykracza poza ramy niniejszej rozprawyyfzgmy sie teraz kwestii,
czy wrednione profile modeli ReBEL dadza sie dobrze dpmafilem NFW. Na rysunku
3.3 umiescilismy szereg oddzielnych wykresow. Na kazdym z nich @ailssmy wsredniony
profil gest&ci (punkty ze stupkami btedéw) wraz z dopasowanym do ngrgfilem NFW
(linie). W dolnej czéci kazdego wykresu ungeilismy réwniez parametru najlepszego fitu
do profilu NFW. Odnotowujemy, zeSuednione profile wszystkich modeli sa dobrze opi-
sane przez uniwersalny profil gestd NFW. Przygladajac sie promieniom skalujaciRn
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Rysunek 3.3: Fity NFW do &rednionych profili gesxi hal z symulacji 38 Mpc. W
dolnej czéci kazdego wykresu podainy parametry najlepszego dopasowania do profilu
NFW.

zauwazamy, ze ich wardoi sa zgodne z ksztattami profili gestd w wewnetrznych cze-
Sciach hal, ktére omawidliny akapit wczgniej. Koncentracje &rednionych profili beda
nastepujacéci).com = 5,37; (C)gosrsioo = 7,19; (Cheosrseo0 = 6,99; (C)posrssoo = 6,82,
(C)posrsiooo = 5,93 i {C)pirsiooo = 7,05. Zatem wszystkie &rednione profile hal modeli
ReBEL charakteryzuja sie wyzsza koncentracja ndfipsredni hal LCDM. Wyzsza kon-
centracja jest zazwyczaj zwiazana z lepszym ukonstytomma sie halo. Hala o niskich
koncentracjach to takie, ktore przechodza lub przesziyedalekiej przeszieci potaczenie

z innymi halo. Potaczenia hal CM o poréwnywalnych masadiuezaja profile ges&xi. Jest
ogollnie przyjete, ze hala o wysokich koncentracjach kietektére od dtuzszego czasu nie
przechodzity powaznych potadze innymi, a zatem takie, ktére uformowaty sie wsaw).
WyzszasSrednia koncentracja profili ges hal w modelu ReBEL moze wigawiadczy

o tym, ze w badanych modelach hadaednio rzecz biorac, formuja sie szybciej. Tematem
tym zajmiemy sie doktadnie w podrozdziale § 3.5.
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3.3.3 Rotacja haliich spin

Wedtug teorii ptywowego momentu pedu przyrost momentupggretu) hala Clygalaktyki
jest wynikiem grawitacyjnych oddziatyvigopomiedzy proto-galaktyka a otaczajaca ja dys-
trybucja materiifHoyLe (1951); ResLes (1969); DorosukevicH (1970); ErstatHIOU 1 JONES
(1979); RLL 1 Erstataiou (1980); Whrte (1984)] Zatem tak uzyskany moment pedu mo-
zemy zapisa nastepujaco

Jj o &l T 3.17

gdziel j jest tensorem bezwtadgoi proto-galaktyki, Z&T . jest ptywowym tensorerscina-
nia wygenerowanym przez ukfad materii otaczajacej pgatiaktyke. To ptywowescinanie
jest rowniez odpowiedzialne za pojawienie sie chargstgcznych wzorow w kosmicznej
sieci wielkoskalowych struktur materii, prowadzac do jEE@nia pomiedzy momentami
pedu proto-galaktyk a dystrybucja materii na skali Meyapka. Jednakze pOzniejsze nie-
liniowe i gazodynamiczne efekty z pewsma mocno zaburzaja to pierwotne powiazanie
pomiedzy dystrybucja materii a momentem pedu. W hiériamnym procesie powstawania
struktur nieliniowe procesy, takie jak ptywowe ucinanikskie przegcia czy duze potacze-
nia, z pewn&cia na pozniejszych etapach ewolucji beda domirympgérddtami przyrostu
momentu pedu hala. Poniewaz w modelu ReBEL mamy do czimeesilniejszymi oddzia-
tywaniami na Megaparsekowych skalach mozemy sie spadzieze w jaké sposdb moga
zost& one odzwierciedlone w wiellsgiach momentu pedu hal CM.

Parametr spinu

Moment pedu hala CM jest powszechnie parametryzowanyzeagdrezwymiarowy pa-

rametr spinUPeesLEs (1969)]

_ JIEM?
- GMe2”
gdzieE jest tutaj catkowita energia mechaniczna hlajego masa( to stata grawitacji

A 3.18

Newtona, z& J jest catkowitym momentem pedu zdefiniowanym jako

N
J:Zmrix(vi—V). 3.19
i

Powyzejm to masad-tej czastki halar;; to wektor taczacy potozenietej czastki ze&srodkiem
halo, v; jest predk&cia wiasna czastek & jest predk&cia wypadkowagrednia) catego
halo. My postuzymy sie bezwymiarowym parametrem spinuexsjyy zaproponowanej przez
[BurLock 11n. (2001)} poniewaz w tym sformutowaniu parametr ten jest mniej knsny
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do wyliczenia niz ten z réwnani@.18). Parametr zaproponowany przez Bullocka i innych

jest postaci
|jl

A= m , 3.20
gdzie
V. = (GRT:”" )1/2 3.21
jest predk@&cia orbity kotowej na promieniR,;;, z&s j specyficznym momentem pedu hala
1
j:N_H;riXVi- 3.22

Powyzej suma przebiega po wszystkich czastkach nayehado danego halo 8 i < Ny.
Réwnani jest poprawne dla grawitacji czysto newtonowskiej, dlamahodelu Re-
BEL predk&t na orbicie kotowej w ogélrgri moze bg wieksza niz newtonowska predio
z uwagi na wigksza energie potencjalna hala CM w modelBER.. Odpowiedni wzér na
predkat orbity kotowej w halo dla modelu ReBEL ma posta

ReBEL G My _Ryir /T vz Ry e\ /2
VEEBEL= | 22 (14 B(L+ Ry /re)e ™ /™) | = Vo« (1+ B(L+ Ry /re)e /=) ™"

Rwir

ktéra mozna tatwo wyprowadzuwzgledniajac, ze na orbicie kotowej sitaslodkowa dzia-
tajaca na czastek CM w modelu ReBEL ma dodatkowy skfadodhpdzacy od oddziatyvia
skalarnych.

Parametr spinu mierzy, do jakiego stopnia obrot hala jedtrppmywany (z anghalo
rotational suppor). Wysokie wart&ci parametrul odpowiadaja halom, ktére sie szybko
obracaja, z& niskie wartéci 4 odpowiadaja wolno rotujacym, mocno zwiazanym obiek-
tom. Na rysunku 3.4 prezentujemy dystrybucje paramgtabliczone dla katalogow hal
z naszych symulacji. Oczywista wtasstotych dystrybucji pojawiajaca sie juz na pierw-
szy rzut oka, to przesuniecgodka dystrybucji w modelach ReBEL w kierunku wyzszych
wartasciA. Przesunigeciu piku towarzyszy pogrubienie wysokospieEgmogona dystrybucii.
Zatem, statystycznie rzecz biorac, hala CM w modelach RemBja wyzsze warteci pa-
rametru spinu niz hala modelu poréwnania, a zatem obaaigjszybciej. Najwiekszy efekt
réznicy wzgledem dystrybuchACDM wystepuje dla najsilniejszych modeli ReBEL, jakie
badamy, tj. dla 32BO5RS1000 i 32B1RS1000. Przesunigaidka dystrybucji jakkolwiek
zauwazalne nie jest duze. By zbégdezy jest to efekt statystycznie znaczacy, postuzymy si
modelem dystrybucji.
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Rysunek 3.4: Dystrybucje parametru spinu hal z naszych Rgjwysokiej rozdzielczsci.

Dystrybucja parametru spinu hal w symulacjach N-ciatowjedt dobrze przyblizana
przez rozktad funkcji logarytmicznie normalnej
1 exp[—(ln A — p)?
Ao \2n 202
z srodkiem rozktadu w okolicach,® < A < 0,05 [Warren 1 N, (1992); GLE 1 LacEY
(1996); Mo 1 IN. (1998); SeEinmETZ 1 BARTELMANN (1995); CireLan 1 THEUNs (1996)] Dla
rozktadu logarytmicznie normalnego mamy, ze wgttérednia (oczekiwana) dystrybucji

p(A)d = ]da, 324

jest dana przez
Ao = €737 3.25

zas odchylenie standardowe bedzie dane jako
o, = e e~ 1, 3.26

Na rysunku 3.5 umigcilismy oddzielnie wszystkie rozktady paramefrobliczone nume-
rycznie dla naszych katalogéw hal wraz z dopasowanymi do foickcjami rozktadu loga-
rytmicznie normalnego z réwnania.24). Na kazdy wykres nan@ismy réwniez wartéci
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Rysunek 3.5: Dystrybucje parametru spinu wraz z dopasomaioyktadem logarytmicz-
nie normalnym. Na kazdym wykresie podajemy numeryczniozgne wart&ci Srednie i
rozrzut X dystrybuciji.

Ao 1 0, odpowiadajace danej dystrybucji. Jak widzimy dopasowamné&cje catkiem do-
brze oddaja rozktady dystrybucji dla wszystkich modelin@towujemy rowniez, zeérodek
dystrybucji i jej szerok&t rosna powoli dla coraz silniejszych modeli ReBEL w kot&ai
od 32BO5RS100 do 32B1RS1000. W ramach btedaw rbzktady modelu poréwnania i
modeli ReBEL zgadzaja sie ze soba, jednakze znowu ahgemy wyrazny trendredniej
wartcsci Ag. Dlatego, jezeli pominiemy niepewsoi statystyczne, mozemy stwierdzize
hala w modelu ReBEL rzeczy®gie charakteryzuja sie wyzszymi wastdami spinu. Jest to
dobra wiadomét dla modelu ReBEL, gdyz szybsza rotacja hal ReBEL utatwigiawanie
w tych halach galaktyk spiralnych z cienkimi dyskai@iovernaro 1 v, (2007); RBERTSON
11IN. (2006)]

Na koniec przyjrzymy sie jeszcze zaledgsospinu od masy hal. Wyniki symulacji N-
ciatowych modeluACDM pokazuja, ze spin bardzo stabo zalezy od masy fidleccio
11N, (2007); Berr 11v. (2007)] Minimalna zaobserwowana zale&a@gokazuje, ze masyw-
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Rysunek 3.6: Zalezrsg 1 — M,,;; dla hal z symulacji wysokiej rozdzielcgoi. Dla przejrzy-
stasci stupki btedéw & pokazane sa tylko dla modeNCDM.

niejsze halasrednio rzecz biorac, maja troszke nizsze parametnyusgprawdzimy, czy
taki charakter zalezrgoi (lub raczej jej niemal kompletny brak) wystepuje réendla hal

w naszych modelach ReBEL. Dystrybucje- My wykresliliSmy na rysunku 3.6. Zwy-
czajowo btedy odpowiadajace rozrzutowt WykreSlamy tylko dla modelu LCDM. Nasze
wyniki dla modelu LCDM zgadzaja sie z wynikarfivl accio 1 iv. (2007)} Obserwujemy
marginalna zalezr typul «« M® z nachyleniensrednima = —0,005. Notujemy niemal
identyczne zachowanie sig dystrybugjwv masach wirialnych hal dla wszystkich naszych
modeli.Sredni spin jest oczywstie wyzszy dla symulacji ze zmodyfikowana dynamika. Co
ciekawe, obserwujemy, ze dla modeli 32B05RS100 i 32BOBRSI2B0O5RS500 réznica w
spinach wzgledem halCDM zmniejszaja sie. Im mniejsza wieldiugdsci ekranowania,
tym dla nizszej masy wiell&ei spinbw zaczynaja sie zgadzdest to efekt, ktérego mogli-
Smy sie spodziewa wziawszy pod uwage, ze masa wirialna hala wyznaeztactopewna
skale zwiazana z promieniem wirialnym hala. Im wiekgazst stosunel, /rs, tym stabiej
na dane halo wptywabeda sity ReBEL. Dlatego dla hal o promieniach duzoksiych od
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statej ekranowania efekt oddziatytv&eBEL na parametr spinu staje sie coraz mniejszy.

3.3.4 Geometria hal
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Rysunek 3.7: Dystrybucja parameffuhal badanych modeli.
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Rysunek 3.8: Dystrybucje parametr@wi e dla hal badanych modeli.
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Ksztatt i geometria hala sa wyznaczone przez procesy zardiwiowe jak i nieliniowe.
Teoretyczne przewidywania sa zazwyczaj ograniczone doegow liniowych wptywaja-
cych na ksztatt hala. Wysoka ztozatacharakteryzujaca procesy nieliniowe wystepujace w
halach CM powoduje, ze jest bardzo trudno przewidziptyw takich proceséw na ksztat
i geometrie hal. Przyjmuje sie, ze na ostateczny kshtdth maja wpltyw trzy podstawowe
czynniki:

e ksztalt pierwotnego piku gesfoi, z ktorego wyewoluowato ha[@arpeen 11n. (1986);
Bonp 1 MYERS (1996); vAN DE WEYGAERT 1 BERTSCHINGER (1996); SietH 11N, (2001)]

e zewnetrzne pole ptywoweggcinania, ktére formuje hal@onp 1 v, (1996); vaN DE
WEyGAERT (2006)]

¢ nieliniowe oddziatywania zaburzajace oryginalny kd4tala, zwtaszcza procesy zwia-
zane ze spadaniem materii na halo (akrecja, potaczeniaHaarLEm 1 vaN DE WEY-
GAERT (1993)]

Wyznaczamy ksztalt hala za pomoca przyblizenia dystylpego masy do trzyosiowej
elipsoidy. Osie bezwladrdgi mozna wyliczg z tensora bezwtadgoi, ktory jest postaci

Ny
Iij :ZXin, 3.27
i

gdzie potozenia czastek i x; sa wyznaczone wzgledesnodka masy hala, 3esuma prze-
biega po wszystkich czastkach sktadajacych sie na dalwe Teraz osie elipsoidy mozna
wyznaczy z wektoréw wtasnych; tensora bezwtadrsei:

a= 1,
b= /12,
c= 13, 3.28
3.29
gdzie
a>b>c.

Jako podstawowej miary ksztattu elipsoidy danego halgemiy tréjosiowdci zdefiniowa-
nej nastepujaco
az — b?

T—m. 3.30
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Wysokie wart&ci parametrdl oznaczaja elipsoide o ksztatcie wydtuzonyns niskie war-

toSci tréjosiowdci maja hala o elipsoidach sptaszczonych. Z miara tidjassci sa stowa-
rzyszone dwa parametry eliptycAw

C b
=1-- oraz =1--—. 3.31
€ a € a

Wysokie wart&ci parametrove; i e; 0znaczaja, ze w ptaszczyznie danych pétosi rzut elip-
soidy hala mocno odbiega od kuli.

Na rysunkach 3.7 i 3.8 przedstawiamy dystrybucje paramelrpe; i e, policzone dla
katalogéw hal CM z naszych symulacji wysokiej rozdziekaadla wszystkich rozwaza-
nych modeli. Analiza powyzszych wykreséw prowadzi nas dhwosku, ze sity ReBEL nie
wptywaja zasadniczo na ksztatty hal CM. Dystrybucje dladela poréwnania i poszczegol-
nych modeli ReBEL zgadzaja sie ze soba dobrze. Aby uwlypuit stwierdzenie, w tabeli
3.2 zebrabmy wartéci srednie policzone dla kazdej dystrybucji wraz z rozrzutiemJak
widat dane z tabeli potwierdzaja, ze badane dystrybucje wiesatastystycznym zgadzaja
sie bardzo dobrze, a ewentualne réznice w waigchSrednich nie przekraczaja 3%.

Tablica 3.2:Srednie wartéci parametréw geometrii hal i btedy-Idla wszystkich dystrybu-
cji wykreslonych na rysunkach 3.7 i 3.8.

Model Ty o1 (&) 0o (&) 0g

ACDM 06 021 0366 0,122 0,2 0,11
32BO5RS100 0,6 0,21 0,37 0,124 0,2 0,11
32B05RS200 0,6 0,21 0,364 0,124 0,2 0,11
32BO5RS500 0,598 0,21 0,36 0,126 0,2 0,11
32B05RS1000 0,599 0,21 0,359 0,127 0,2 0,11
32B1RS1000 0,597 0,21 0,355 0,132 0,2 0,12

3.4 Korelacje przestrzenne

W tym podrozdziale powrécimy do amplitud hierarchiczny&hgre omawialkmy w
rozdziale 2. Skupimy sie na skodci S i kurtozie S,. W przeciwigistwie do wynikow
omawianych wczeniej, tym razem bedziemy prébko@vaole gestsci liczbowej hal CM,
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180LCDM ———
180B-05RS1000
180B02RS1000------
3t 180B1RS1000- ]

5 10
R [Mpc/h]

Rysunek 3.9: Sken&t policzona dla katalogéw hal CM z symulacji przeprowadztmw
pudtach o rozmiarach 180* Mpc. Btedy oznaczaja jedno odchylenie wzgledanedniej po
zespole.

ktore, jak juz wspominadimy, jest nieliniowym wyznacznikiem pola gestomasy tla. Uzy-
jemy doktadnie takiej samej metody ZWK. Tym razem zlickgedziemy jednak hala CM,
a nie czastki CM. Na potrzeby naszych obliczedziemy traktow@hala CM jako obiekty
punktowe utozsamione z potozeniem swoirodkédw masy. Takie przyblizenie ma sens
dla skal duzo wiekszych niz promiiecozwazanych haR > Ry. Na mniejszych skalach
statystyka zlicze w komérkach przestaje byniarodajna, poniewaz hala to obiekty rozcia-
gte. W naszych obliczeniach postuzymy sie katalogamizneymulacji 180LCDM, 180B-
05RS1000, 180B02RS1000 i 180B1RS1000. Ograniczymy si@mbpawierajacych co naj-
mniej Ny > 100 czastek, zatem do hal o masadh > 2,9 x 10?h~1M,. Najwieksze hala
w tych symulacjach to hala odpowiadajace duzym gromadataktyk M ~ 10h~1M,.
Takie hala maja promienie wirialne rze@®y ~ 3h™* Mpc. Z drugiej jednak strony obiekty
takie jak hala gromad i supergromad wystepuja rzadkeedtaw naszej statystyce beda do-
minowet hala znacznie mniejsze - odpowiadajace galaktykom. Jiezrdejsze hala beda
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charakteryzowasie zatem promieniami rzedu setek kiloparsekéw. Diategpotrzeby tego
wywodu przyjmiemy, ze skala graniczna prébkowania stgkyzliczeh w komaorkach, po-
czawszy od ktorej bedziemy uwazayniki za znaczace, bedzie rowRa= 5h~* Mpc. Taka
skala jest niemal dwukrotnie wigksza od promieni najmasgygzych hal z naszych katalo-
gow, a poniewaz nasz sygnat zdominowany jest przez halznieod tej skali mniejsze, to
potraktowanie hal jako punktéw nie zaktdci statystyki nalakhR > 5h~! Mpc.

180LCDM ———

180B-05RS1000

180B02RS1000---~--
180B1RS1000- - ]

10 |

S,(R)

10
R [Mpc/h]

Rysunek 3.10: Kurtoza policzona dla katalogéw hal CM z syujulprzeprowadzonych w
pudtach o rozmiarach 186" Mpc. Btedy oznaczaja jedno odchylenie wzgledenedniej po
zespole.

Na rysunkach 3.9 i 3.10 unsBeilismy sk&nast i kurtoze obliczona z rozktadsrodkdw
hal CM wrednione dla kazdego modelu po zespole symulacji wykgsfaw pudle o roz-
miarach 1861 Mpc we wspotrzednych wspétporuszajacych sie. Przygpnyn ze pole tta
gestéci masy w modelach ReBEL wykazywato sie na skaldeh 10h~! Mpc skadndscia i
kurtoza odbiegajaca od wa#ci tych amplitud w modelu poréwnania. Przy czym niedomiar
(nadmiar) amplitud odnotowano dla modeli z dodatnim (ujgmnparametrens. Jak juz
wspominalsmy wielokrotnie, pole geséai liczbowej hal w sposob nieliniow§ledzi od-
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powiadajace mu w tle pole gesm masy. Dlatego obecnie kluczowym pytaniem jest, jak
w badanych modelach zachowaja sie Wi;ttctcampIitudS*:ja'a i SHald na skalach, na kté-
rych widzielsmy wptyw oddziatywa skalarnych w polu geségi tta? Analizujac wykresy
przedstawione na wspomnianych rysunkach mozem$cdiyp wniosku, ze zarbwno sko-
Sn&C pola gestéci liczbowej hal jak i jego kurtoza wykazuja podobne zacaoie jak w
przypadku gtadkich pol gestoi tta. Model 180B-05RS1000 wykazuje w badanym prze-
dziale odlegt&ci wyzsze amplitudyS; i S, niz model poréwnania, odpowiednio model
180B1RS1000 charakteryzuje sie tutaj nizszymi waaiami sk&ndsci i kurtozy. Tak jak
dla przypadku pola ges$oi wartésci amplitud modelu 180B02RS1000 sa ciasno rozrzu-
cone wokoto wartgéci modeluACDM. Co ciekawe, tym razem obserwujemy, ze réznica
pomiedzy wart§ciami modelu poréwnania, a modeli ReBEL nie maleje wrakatagprob-
kowaniaR. To zachowanie sie amplitud hierarchicznych jest niegmyaane i odwrotne do
tego co zanotowamy w rozdziale 2. Pojawia sie pytanie na ile ten efekt jegtiiem na-
szej stabej rozdzielcaei mas i sit w tych symulacjach a na ile wystepuje on w pa@stgsci

hal CM naprawde? Niska rozdziel&ouzytych tutaj symulacji powoduje, ze w nasze wy-
nikowe katalogi hal nie sa bardzo liczebne. To odbija siéredniej oczekiwanej liczbie hal
przypadajacej na komorke o danym promieRilBy zbadé@ doktadnie ten efekt potrzebne
beda symulacje wysokiej rozdziel&m (przynajmniej takiej jaka maja nasze symulacje w
pudtachL = 32h~1 Mpc) przeprowadzone dla pudet o duzych rozmiarach (LOCh~! Mpc).
Niestety w chwili obecnej nie dysponujemy takimi symulagjaNiemniej warto podkr&lic,

ze jednak obserwujemy nizsze watoamplitudS; i S; w modelu 180B1RS1000 wzgle-
dem modelu poréwnania, a zatem réwniez w statystyce peagstych korelacji hal CM
swoj Slad pozostawiaja oddziatywania skalarne w CM. Co prawldandszych wynikéw
btedy 1o modeluACDM sa na tyle duze, ze wagioi S; i S, wszystkich badanych modeli
zgadzaja sie ze soba w granicach tych btedoéw. Jednadrwbgemy réwniez, pojawiajaca
sie tendencje, ze model ReBEL z dodatnia waeigs ma amplitudy nizsze, Zamodel te-
stowy zB = —0,5 ma odpowiednie amplitudy nizsze niz model poréwnanidp@viednie
zwiekszenie liczebr&ri naszych zespotéw symulacyjnych (i zarazem uzycie $3ojiw
lepszej rozdzielcZxi) powinno zmniejszy btedy statystyczne na tyle, by pojawiajaca sie
réznica miedzy modelami przekroczyta graniee Dlatego mozemy stwierdzj ze w przy-
sztcsci bedzie mozliwe natozenie obserwacyjnych ograricreparametry modelu ReBEL
na podstawie analizy skadsci i kurtozy zmierzonych dla katalogow galaktyk.
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3.5 Przyspieszone powstawanie struktur

Jak wspominafimy juz przy okazji analizy ewolucji czasowej amplitudraiehicznych
(8 2.3.4) oraz analizy CFM w tym rozdziale, modele ReBEL padeam obraz, w ktorym
formowanie sie kosmicznych struktur zaczyna sie \8ar (dla wyzszych war&zi para-
metru przesuniecia ku czerwieni) niz w modalGDM. Co wigcej, podstawowe rozwazania
dotyczace mechanizméw ponownej jonizacji gazu miedakigcznego w ramach modelu
ReBEL wykazaly, iz dodatkowe oddziatywania skalarne peamy czastkami CM rzeczy-
wiscie moga doprowadzido wczesnej ponownej jonizacji Wszégbiata[Cen (20063)].
W tym podrozdziale, korzystajac z katalogow hal CM spdexmy w oparciu 0 nasze sy-
mulacje wysokiej rozdzielcAri, wykazemy, ze rzeczygteie w modelu ReBEL proces po-
wstawania nieliniowych struktur kosmicznych zaczynamsigesniej, jego gwattowna csg
(dynamiczna wirializacja, akrecja i zlewanie sig hal} jgzesunieta do wcaaiejszych eta-
pow ewolucyjnych w wzgledem SMK, oraz, ze model ReBEL modatwic pogodzenie
obserwacji bardzo wczesnej ponownej jonizacji miedzgkigicznego gazu z hierarchicz-
nym charakterem procesu powstawania struktur przewigimagrzez model zimnej ciemnej
materii.

3.5.1 Historie akrecji masy

Podazajac za procedura pokazana w pfacycusier 1 v, (2002)] (od teraz oznacza-
nej jako W02), bedziemy fitowahistorige akrecji masy (HAM) pojedynczego hala CM do
eksponencjalnej funkcji nastepujacej postaci

M(@)
Mo

M(@) = expla(1-at)], M) = 3.32
gdzieM oznacza mase hala dla danego kosmicznego czynnikaaskgtiazona w jednost-
kach jego kéicowej masyM, jaka to halo ma dla = 0, z& « jest wolnym parametrem,
ktory trzeba wyznacaypoprzez procedure fitowania.

Powyzszy parametr fitowania mozna wykorzgstio wyrazenia charakterystycznego

redshiftu uformowania sie hala

S
z=2_1, 3.33
[04

zdefiniowanego jako czas dla ktérego logarytmicznie naatiglkrzywej tempa akrec;ji

dlogM/dloga

123




ROZDZIAL 3. OBIEKTY ZWIAZANE GRAWITACYJNIE - HALA CM

spadnie ponizej pewnej zdefiniowanej w&ktbgranicznefS. W naszych badaniach przyj-
miemy wart&€ S = 2 zalecana w pracy W02. Zatem nasz obliczony w ten spaséiska-
zuje na redshift na ktérym halo ciemnej materii wkroczytoazd spokojnej akrecji masy
(t.j. ostatnie duze potaczenie z innym halo powinnogwieejsce dla > z,). Redshift ufor-
mowania sie%; ;) - zazwyczaj definiowany jako czas, w ktorym dany obiekt udtgtuowat
potowe swojej kdicowej masyexempli gratigl acey 1 Core (1993)]- mozemy teraz wyragzi
poprzez charakterystyczny redshift uformowaniazsie
21 = D2 'og 0.5, 41y=21099° 'og s 3.34

Uzyjemyz, i 3, otrzymanych z fitowania naszych numerycznie wyznaczony8vH
do r(’)wnanijako estymatorow okresu pragja do fazy spokojnej akreciji i redshiftow
uformowania sig hal z naszych symulacji. Musimy jednakwzsay€, ze nasze wyprowadze-
nia powyzszych parametréw nie sa ocz§uwie niezalezne od siebie. Dlatego wyznaczyli-
Smy réwniez dla kontrolnej probki hal (30% hal dla kazdegadelu) redshifty uformowa-
nia siez;, uzywajac tylko i wytacznie numerycznych wast funkcji HAM kazdego halo
z osobna, znajdujac punkt, dla ktérego masa hala spadagamartsci Mg/2. Korelacja
krzyzowa wart&ci z;,, wyznaczonych tymi dwiema metodami przyjmuje ksztat pepe-
lacji 1 : 1 z rozrzutem wartci mniejszym niz 5%. Dlatego zdecydovéiy sie uzywa
wartcsci redshiftéw uformowania sie hal otrzymanych z réwn ze wzgledu na we-
wnetrzna spojn&t z wartéciamiz,.

W ogéIndsci pokazano, ze réwnani@.32) jest uniwersalnym i dobrym fitem do HAM
hal (exempli gratiaw02), jednakze w pracyTasitsiomr 1 iv. (2004)] podniesiono, ze pro-
sty eksponencjalny jednoparametrowy fit autorstwa WO02amedcznie jest dobrym fitem
do HAM hal gromad galaktyk, jak rowniez hal, ktére w niedddg przeszigci przeszty
duze potaczenie z innym halo. By takie przypadki nie abaty naszej analizy zdecydowa-
liSmy sie usun@z rozwazanych katalogéw wszystkie hala, ktérych waaig? odbiegaty o
co najmniej b od sredniej dla catej probki, oraz wszystkie hala ktdrych Naggwniejszy
Przodek (NMP) nie zostat zidentyfikowany w co najmniej 24 m38zych zapisanych red-
shiftowych katalogéw hal. Ta procedura wyeliminowat25% z wszystkich hal z naszych
oryginalnych katalogéw. Dodatkowo ograniczymy naszdiapao obiektow zawierajacych
co najmniej 500 czastek (dia= 0), co odpowiada dolnemu ucigciu masyl0'*°h~1M,. Po
zaaplikowaniu powyzszych procedur zostato nan7000 hal w probceACDM i ~ 4700
obiektow w symulacji 32B1RS1000 (liczebsiohal w stabszych modelach ReBEL zmienia
sie ptynnie miedzy liczebrszia ACDM a 32B1RS1000), ktére teraz poddamy wnikliwiej
analizie.
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Rysunek 3.11: Historie akrecji masy (HAM) dla 6 wybranyctzyzowo-skorelowanych hal
CM. Ze wzgledu na czytelrsd ograniczylsmy sie tylko do trzech badanych modeli ReBEL i
modelu poréwnania. Ciagte czerwone linie oznaczajduenea historie akrecji wyznaczona

z katalogow hal dla wszystkich zapisanych redshiftow. Kogsane niebieskie krzywe uka-
zuja najlepsze dopasowanie do eksponencjalnej fu. Na kazdym wykresie na dole
po prawej stronie umaxiliSmy redshift uformowania sie halg,,, charakterystyczny red-
shift formowania sig. oraz mase hala w modeRICDM. Poziome czarne kreskowane linie
wyznaczaja kicowa mase hala, ggpoziome kropkowane czarne linie ukazuja granice po-
towy kohcowej masy hala.

Na rysunku 3.5.1 prezentujemy HAM wraz z krzywymi najleggzelopasowania dla
szesciu obiektéw z masami pokrywajacymi cztery dekady (B0 h—M, : 10“h~1M,).
Ze wzgledu na czytelrsd ograniczylsmy sie tutaj tylko do trzech najsilniejszych z§p6d
rozwazanych modeli ReBEL. Poniewaz na tym rysunku zdeegdiSmy sie pokazaw tym
samym rzedzie obiekty krzyzowo-skorelowane (zobacZ2.23.to mozemy od razu zauwa-
zyc, ze hala w modelach ReBEL maja wigksze redshifty uforaraasie niz ich odpowied-
niki z modeluACDM. Co wigcej, ogdlne wrazenie jest takie, ze hala ReREtebywaja
dtuzsze fazy spokojnej akrecji (wagi ichz, sa wieksze): etap brutalnych potabzaostat
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przesuniety do wyzszych redshiftow w poréwnaniu z SMKtefa hala w naszych mode-
lach skalarnie-oddziatujacej CM zawieraja znaczacekaza cz& swojej kaacowej masy
na wczesnych etapach ewolucji w poréwnaniu do ich kuzynévedetuACDM.

3.5.2 Redshift uformowania

0.2 T —
32LCDM
32B0O5RS100
32B05RS200——
32BO5RS500—— |
32B05RS1000———
32B1RS1000—— |
o
N
s
T 01 -

Rysunek 3.12: Rozktady prawdopodahétwa redshiftu uformowania sig, dla wszystkich
hal z naszych symulacji zawierajacych co najmniej 50&&d#aMM, > 10'°°h~tM,).

Jezeli wyrysujemy funkcje dystrybucji czasow uformowvasiez, , (patrz rysunek 3.12)
to zaobserwujemy czysty trend dla watdSredniejz; ,, ktoéra przesuwa sie w kierunku
wyzszych redshiftéw dla hal w modelach ReBEL. Chcemy oodwet rowniez, ze dla dys-
trybucji redshiftow uformowania sie hal w modeNCDM nasze wyniki zgadzaja sie z tymi
przedstawionymi w prachiv 1 iv. (2003)] (tamze rysunki 2 i 3), jezeli tylko zastosujemy
przedziaty mas takie jak we wspomnianej pracy.

Policzylismy funkcje dystrybucji tego samego typu réwniez dla ckizrgstycznych red-
shiftow formowaniaz. (ze wzgledu na przejrzys$o nie pokazujemy iclexplicitena rysunku
3.12), z& odpowiednie wartriSrednie i wariancje zawasiny dla obu dystrybucji w tabeli
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Tablica 3.3:Srednie wartéci i rozrzuty b dystrybucjiz,; i z. dla wszystkich badanych
modeli.

Model (Zy2) 0z (Z) 02

ACDM 1,83 08 4,32 23
32BO5RS100 2,02 0,8 4,83 24
32BO5RS200 2,08 0,8 5,01 24
32BO5RS500 2,12 0,9 5,16 25
32BO5RS1000 2,21 0,9 54 27
32B1RS1000 2,54 1,0 6,39 3,0

3.3. Odnotujmy, ze dla najsilniejszego modelu ReBEL prmzrozwazanego wagosred-
nia z;,, jest o 39 procent wyzsza niz odpowiadajaca wartmodelu poréwnaniaCDM.
Ten efekt jest doniglejszy dla wartéci Sredniej rozktadwe,. Odpowiadajace przesunigcie
Sredniej jest rzedu 48 procent. Odpowiednie rozrzutydzktadéw modeli ReBEL sa réw-
niez wigksze. Nie jest to zaskakujace, bowiem te dwidkeii (redshifty) sa powiazane
liniowa zaleznécia réwnani. Odnotujmy réwniez, ze amplitudy zmigm ;) i (z.) W
modelach 32BO5RS500 i 32B05RS1000 sa poréwnywalnyctkesel, z& dla dwoch mo-
deli ReBEL o najmniejszych warégiach statej ekranowania (32B05RS100 i 32B05RS200)
wspomniane efekty sa odpowiednio mniejsze, lecz wcaznazalne. Bledyd powiazane
ze wspomnianymi rozktadami sa na tyle duze, ze moznad)znwszystkie wartsci sred-
nie rozkladéw wszystkich modeli zgadzaja sie ze sobdndkze, jak to juz nie raz zauwa-
zalismy, trend we wzrscie wart&ci(z; ;) i (z.) jest skorelowany z wiell&cia parametrow
opisujacych dany model ReBEL. Zatem wnioskujemy, ze wapany efekt podwyzszenia
Srednich wartéci jest rzeczywisty, pomimo duzych btedéw statystycmyPrzyczyna tego,
ze wart@ci srednie rozkladéw modeli ReBEL o tej samej wardioparametrs a réznych
wartdsciachrg tak nieznacznie réznia sie miedzy soba jest nasggaujnasze probki hal
sa zdominowane przez obiekty o0 masadh < 10?h~1M,, ktérych promienie wirialne sa
rir < 200h~kpc; zatem dla wieks&ei naszych obiektéw rozwazane diggoekranowa-
niars sit ReBEL sa wieksze badz poréwnywalne z ich promieniaimialnymi, totez dla
tych obiektéw to gtéwnie wart parametrs wptywa na catkowite wzmocnienie oddziaty-
wanh jakie odczuwa zawarta w nich ciemna materia. Podsuma#tejaakapit, chcielibgmy
podkreslic, ze w zakresie przestrzeni parametrow modelu ReBEL zlyadarzez nas, to
wielkoSt parametry8 ma bardziej znaczacy wpltyw na zbadane wiélkianiz wielkast diu-
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gosci ekranowania.

Patrzac w potaczeniu na przesunigcia: redshiftow ufovamia sie i charakterystycznych
redshiftéw formowania, mozemy stwierdzrednio rzec biorac, ze hala w modelach Re-
BEL formuja sie wczéniej, a zatem docieraja dwednich i niskich redshiftéw z wigkszymi
masami. Co wiecej, hala z wyjatkowo dtugimi fazami spolepjakrecji wystepuja znacz-
nie czgciej w populacji hal ReBEL niz w modelu poréwnania. Povimbcdo zagadnienia
wiekszej masy hal ReBEL w podrozdziale 3.5.3, gdzie keydyi bada ewolucje czasowa
CFM w naszych modelach.

32LCDM ——
32B05RS100
32B05RS200——
_ 32B05RS500———
| © 32BO5RS1000——
32B01S1000——

<Zy;>
= N w D (@) ] (@)) ~ (0] O
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Rysunek 3.13: Wykres hierarchic&topowstawania struktur dla wszystkich modeli. Zwia-

zek pomiedzy redshiftem uformowania gjg obiektu a jego maskl,. Stupki btedéw odpo-
wiadaja rozrzutowi & od sredniej dla danego przedziatu masy. Ze wzgledu na pyzp&c
pokazujemy btedy tylko dla modeli LCDM i 32B1RS1000, byggozostatych modeli sa
tych samych rzedow.

By sprawdzt, czy hierarchiczny charakter powstawania struktur jashewany w mo-
delach ReBEL oraz w jaki sposob efekt wen&jszego formowania sie struktur zalezy od
masy hala, na rysunku 3.13 wyki#iSmy Srednia wart&C z,,, policzona w przedziatach
masy. Zauwazamy, ze hierarchicsagowstawania struktur jest zachowana we wszystkich
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naszych symulacjach, to jest najpierw formuja sie mailelkdlp, zé hala o wigkszych ma-
sach powstaja p6zniej. We wszystkich symulacjach ReBRfyjatkiem tych z wart&ciami

rs = 100, 200h~tkpc redshifty uformowania sie sa wigksze od tych w symjul@aMK dla
wszystkich rozwazanych mas. Dla modeli 32BO5RS100 i 3SHRE0 efekt podwyzszenia
wartcsciz; , wzgledem modelihCDM zanika poczawszy od mas rzedibx 10?h~M,. To
zjawisko uwidacznia nam, ze jezeli chodzi o redshift ofowania sig, efekty sit skalarnych
wykazuja mocna korelacje pomiedzy modelu a kéicowa masa haldl, (wiec réwniez
jego wirialnym promieniem). Jezeli powstajace halo manpieh wigkszy niz rozwazana
dtugdst ekranowania sit skalarnych, nie jest ono wstanie duzktyfeniej niz w przypadku
modeluACDM akreow& materii ze swojego bezpredniego otoczenia. Dla takich hal sity
ReBEL co prawda powoduja, ze sa one mocniej zwiazangigrayjnie i z pewngcia beda
miaty troche wieksze masy kaowe, jednak ograniczony zasieg tych sit, powoduje,ae h
o rozmiarach wiekszych o oddziatuja z taka sama sita jak w SMK z halami z otacza-
jacej ich wielkoskalowej struktury. Zatem efekt przegam sie do wyzszych redshiftow
gwattownej relaksacji i duzych potadze innymi halami dla hal o duzych (w poréwnaniu z
wartasciars) promieniach jest znacznie ostabiony lub catkiem wygagzitia najwiekszych
hal w naszych symulacjach. Odwrotnie widzimy, ze model@jwigksza rozwazana war-
toScia dtug&ci ekranowanias = 1h~* Mpc charakteryzuja sie w catym zbadanym zakresie
mas podwyzszona wzgledenCDM wartdsciaz ,, jest tak dlatego, ze w tych modelach
wartcse rg jest na tyle duza, ze wptywa réwniez na HAM najmasywraggh obiektow w
naszych symulacjach.

Reasumujac obserwujemy, ze w modelach 32BO5RS100, 328280 i 32BO5RS500
hala o masach #h'M, < M < 5 x 10%h'M, formuja sie na znaczaco wyzszych
redshiftach w poréwnaniu do standardowego modelu zimregnoej materii. Dla modeli
32B05RS1000 i 32B1RS1000 nawet hala o masach poréwnywakhyanas grup galak-
tyk 101%h M, < M < 10"h~*M, gromadza wieksZA& swojej masy na relatywnie wcze-
Sniejszych etapach ewolucji. Musimy jednak podkite ze dla obiektow o masadd >
10h~1M, rozwazany sygnat jest zdominowany przez efekty niskichebnéci, tj. dyspo-
nujemy zaledwie- 30 obiektami w tym przedziale mas. By precyzyjniej i dogtiglhzbada
réznice pomiedzy SMK a modelami ReBEL na masach tej fi@lzie wymagane znacznie
wigksze pudito symulacyjne.
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Rysunek 3.14: Ewolucja catkowych funkcji mas wyznaczomgiehwszystkich obiektow za-
wierajacych co najmniej 20 czastek. Po lewej stronie Ha kazdego wykresu unseilismy
odpowiadajacy redshift.
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3.5.3 Ewolucja funkcji mas

Jak juz spekulowadimy wczéniej hala w modelach ReBEL nie tylko formuja sie wcze-
Sniej, lecz rowniez niosa wieksza mase. By potwigrdzisadnst tego stwierdzenia sporza-
dzilismy rysunek 3.14, gdzie ungeilismy CFM policzone dla wszystkich badanych modeli
dla redshiftowz = 6,0; 35;2,1; 1,0; 0,5 oraz O.

Zauwazamy, ze dla = 6,0 i z = 3,5 wszystkie CFM modeli ReBEL maja wyzsze
amplitudy w poréwnaniu do CFM hal modelnCDM w catym zbadanym zakresie mas.
Zatem na wysokich redshiftach model ReBEL produkuje wigaginiowych struktur niz
model standardowej ciemniej zimnej materii. Jednakzezyogjac odz < 2,1 proces po-
wstawania struktur w modeldCDM zaje sige ,doganié’ modele ReBEL. Mozemy to za-
uwazyc na wspomnianym rysunku: réznice pomiedzy amplitudafmMJooliczonymi dla
z = 0 sa znacznie mniejsze w poréwnaniu z tymi obserwowanyanwgisokich przesuné
ku czerwieni. W dodatku, odnotowujemy interesujaca wss pojawiajaca sie dla matych
redshiftéw: podczas gdy CFM ra= 6 i z = 3,5 miaty wyzsze amplitudy w modelach Re-
BEL w calym zakresie mas, dia= 0 tylko wielko-masowy ogon funkcji mas hal ReBEL
wykazuja nadmiar w stosunku do CFM faCDM. Mato-masowy koniec CFM modeli Re-
BEL wykazuje dla niskich redshiftéw niedomiar amplitudy erpwnaniu do LCDM. Ostat-
nia wspomniana wiasisd wskazuje na to, iz w kosmologii ReBEL &ematomasywnych
obiektéw zostata wcAmiej uzyta w procesie powstawania struktur jako cegietidujace
ciezsze obiekty. Redshift poczawszy od ktérego obsgmwy znaczny niedomiar CFM o
obszarze matych mas zalezy od sity badanego modelu ReBEky$tkie powyzsze stwier-
dzenia wzigte razem jasno uwypuklaja, iz procesy gwaitgo i nieliniowego powstawania
struktur kosmicznych zachodza dla pézniejszych etapguolieji w modeluACDM w po-
réwnaniu do modeli z ciemna materia oddziatujaca skéta

3.6 Podsumowanie

Gtéwnym wnioskiem ptynacym z analizy wynikow przedstamjoh w tym rozdziale
jest to, ze niewielka modyfikacja paradygmatu zimnej ciepmaterii w postaci dodatko-
wego dynamicznie ekranowanego oddziatywania skalarneguguzy czastkami ciemnej
materii, prowadzi do obrazu teoretycznego, w ktorym pogaswe wiecej nieliniowych, gra-
witacyjnie zwiazanych obiektéw we Wszeshiecie o wysokiej wartgci przesunigcia ku
czerwieni. To z kolei sprzyja wczesnej ponownej jonizaejzg miedzygalaktycznego. Po-
wyzszy efekt mozemy wyrazibadajac czynnilg, ktory opisuje wydajngt procesow joni-
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zacji csrodka miedzygalaktyczne@@en (2006, 2003)]
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gdziec, jest czynnikiem opisujacym wydajso proceséw gwiazdotworczyclhis: jest sto-
sunkiem uciekajacych z galaktyk fotonéw jonizacyjnycthy, ddt okresla tempo powstawa-
nia hal CM,eyy wyraza efektywngt produkcji jonizujacych fotonéw &C jest tutaj czyn-
nikiem opisujacym stopie ,grudkowat&ci” (podzielenia na obtoki) gazu. W powyzszym
rownaniu licznik wyznacza tempo produkcji fotonéw jonigpxych, z& mianownik odpo-
wiada tempu niszczenia tych fotonow. Ggyprzekroczy pewna graniczna wasto mie-
dzygalaktyczny srodek staje sie zjonizowany. Poniewaz modele ReBELatttaryzuja sie
bogatszymi strukturami dla = 6, odpowiadajace im tempa produkcji hal dla chwil wcze-
Sniejszych niz = 6 musialy by wieksze niz tempo produkcji hal modeNCDM. Zwigk-
szajac zatem licznik r(’)wna sity skalarne utatwiaja przekroczenie granicy ponownej
jonizacji we Wszechwiecie o wysokiej wartsci przesunigecia ku czerwieni.

Idac dalej, mozemy podkséc, ze wczéniejsze powstawanie i formowanie sie hal CM,
jakie wystepuje w kosmologi ReBEL, powoduje przesurégeiaczacej c&gi zjawisk, okre-
Slanych jako duze i gwattowne potaczenia miedzy haldmiyczeéniejszych etapow ewolu-
cji Wszeclswiata. Wynikiem tego w modelach ReBEL znajdujemy znasczgiecej hal CM
charakteryzujacych sie wydtuzona faza spokojnegekmmasy, niz ma to miejsce w sce-
nariuszach powstawania struktury zwiazanych z modeA@@®M. Taka wiasnéc modelu
ReBEL moze znaczaco utattvijalaktykom zdominowanym przez cienkie dyski zachowanie
ich cienkich dyskéw az do chwili obecnej. Dodatkowo w taldbrazie, wyjatkowo diuga
epoka relatywnego spokoju i braku duzych potgciaka wyrdznia sie galaktyka Drogi
Mlecznej, nie bedzie juz zjawiskiem o niespotykanej ka#ti i wyjatkowdsci [Havmer
1N, (2007)]

Nastepnie pokaza@imy réwniez, chociaz tylko wstepnie, ze daleko-zgevwge oddziaty-
wania skalarne pomiedzy czastkami CM zwigkszaja donage stopnia masy hal CM. To
réwniez moze b§ istotny efekt pomagajacy zrozuniestnienie obiektéw taki jak masywne
supergromady galaktyk wystepujacesradnich redshiftach. Symulacje wysokiej rozdziel-
czasci jakich wyniki przedstawiimy nie obejmuja jednak wystarczajaco duzej olgeito
by mdc postuzg do bada nad obiektami tak masywnymi, z drugiej strony nasze symula
cje w pudtach o rozmiarach 1B6' Mpc odznaczaja sie zbyt niska rozdzielsz@. Dlatego
efekt zwiekszenia masy hal CM bedzie musiat lzpadany przy uzyciu nowych symulaciji
N-ciatowych wysokiej rozdzielcAzi.
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Wykazalsmy rowniez, ze sity ReBEL wptywaja rowniez na niektévewnetrzne wia-
snasci hal CM. Analiza 8rednionych profili ges&xi wykazata, ze hala ReBEL rowniez wy-
kazuja sie istnieniem uniwersalnego profilu géstdNFW. Co wiecej jednal§rednio rzec
biorac profile gesteci hal CM charakteryzuja sie wyzszymi wagttami parametru koncen-
tracji c. Ten efekt moze miepotencjalnie wazne dla modeli ReBEL implikacje obserwa-
cyjne, jednak by rozwiazata kwestie znacznie bardziej doktadne i czasochtondartia sa
potrzebne. Autor rozprawy zajmie sie nimi w przysdo

Nasze badania parametru spihtnal CM pokazaly, iz hala w modelach ReBEL moga
odznacza siesrednio nieco wyzszymi warsgiami tego parametru. Mimo, ze obserwowana
réznica nie jest znaczaca, wyzsze wada moga utatwt powstawanie galaktyk z cienkimi
dyskami. Co z obserwacyjnego punktu widzenia jest ceczagema.

W niniejszym rozdziale udowodndimy réwniez, ze obec#o dodatkowego oddziaty-
wania w sektorze CM nie wptywa w zaden sposob na wynikovegrgerie hal CM.

Na koniec wspomnimy jeszcze, ze efekty sit ReBEL pojaagajsie w statystyce ko-
relacji przestrzennych pola gestd barionéw i CM jakie obserwowdliny w rozdziale 2
pojawiaja sie réwniez w przypadku skacci | kurtozy w polu gesteci liczbowej hal CM.
Jest to wazny wynik, gdyz otwiera on droge do ustalenigpb&ednich ograniczeobser-
wacyjnych na dwa wolne parametry modelu ReBEL.: site danladgo oddziatywaniapg i
dtugast ekranowanias.

Powyzsze wnioski uprawniaja nas do stwierdzenia, zeehBdBEL posiada spory po-
tencjat, ktéry moze pomaéc ztagodaiiektore pojawiajace sie napiecia miedzy obserwacja
a teoretycznymi przewidywaniami SMBenson 11N, (2006); Kogur 11N, (20033); DrIVER
(2010); SEwART 1 1IN. (20083); YamIiLA YARYURA 1 IN. (2010)]
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Podsumowanie i dyskusja wynikow

Celem niniejszej rozprawy byto zbadanie wtasciomodelu ReBEL i jego wptywu na
podstawowe zagadnienia kosmologiczne. Poniewaz modg@EReostat zaproponowany
jako pewna modyfikacja paradygmatu standardowej zimnepmég materii, w niniejszej
pracy wszelkie wyniki pojawiajace sie dla modelu ReBElstady zestawione z wynikami
modelu poréwnania - standardowego modelu kosmologiczmgoM. Jest to oczywista
i jedyna droga badania nowych hipotez majacych w zatazedoskonat SMK. Model
ACDM jest bardzo udanym i dobrym modelem, powszechnie akeeptym i z sukcesem
przechodzacym wiele testow obserwacyjnych. Dlategddalkéek jego modyfikacja, jezeli
chce odniét sukces, musi nie tylko powtérzyudane przewidywania SMK, lecz rowniez
wniest nowe, bardziej poprawne obserwacyjnie wyniki. Postutatadkowych oddziatywia
skalarnych, majacych wystepoavylko pomiedzy czastkami ciemnej materii, opiera sig |
nak na nie do koncascistych rozwazaniach na polu teorii superstrun i supeetyii. Dlatego
przyjeta przez nas, za literatura tematu, fenomenctogiparametryzacja modelu jest tylko
pierwszym jego przyblizeniem. Niemniej mimo swojego fer@nologicznego charakteru,
badany model jest w gruncie rzeczy pewna propozycja guamj rewizji przyjetego po-
gladu na nature ciemnej materii. Dlatego tak wazne bykeprowadzenie szczeg6towych
badan teoretycznych modelu.

W rozdziale 2 przedstawfimy analize wptywu dodatkowych oddziatyivaa wielo-
punktowa statystyke korelacyjna pél gestoCM i barionéw. Pokazaimy, ze na galaktycz-
nych skalach odlegkzi (~ 1h~* Mpc) pola gestéci pojawiajace sie w modelach ReBEL
zasadniczo roznia sie od pol gestomodelu porownania. Wykazainy, ze sity skalarne opi-
sane fenomenologia ReBEL zmniejszaja waet@amplitud korelacyjnych na skalach rzedu
rozwazanych dtuggci ekranowanias. Szczegoétowo przedstavsliny zmiany i ich ewolucje
czasowa dla sk&ndsci S; i kurtozy S, pola gestéci. Wykazalsmy, ze efekty wystepujace
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dla pola gestsci CM pojawiaja sie rowniez, chociaz w mniejszym stiopiw stowarzy-
szonym polu ges&xi bariondw. W ztaczeniu z wynikami analizy widma mocy flugcji
gesté&ci, powyzsze wyniki niosa wazne implikacje. O ile moReBEL jest w stanie odtwo-
rzy¢ poprawnie ksztatt i amplitude widma mocy (zwtaszczadraivego) modell\CDM
na poznanych obserwacyjnie skalach, to jest pewne, zea&pojawiajace sie w amplitu-
dach skéndsci i kurtozy nie sa mate. Przedstawione wyniki sugerzggpierwszym krokiem
wiodacym do obserwacyjnej falsyfikacji modelu powinn@ lzpadanie obserwacyjnych am-
plitud korelacyjnych i zestawienie ich z przewidywanianoael6wACDM i ReBEL.

W rozdziale 3 przedstawfimy dogtebna analize wptywu sit ReBEL na wewnetrzne- wita
sndsci hal CM takie jak: parametr spinu, parametry opisujaangetrie hal, profile gestai
i parametry koncentracji; przedstawgitny rowniez analize efektéw zwiazanych z modelem
ReBEL, a pojawiajacych sie we wiassgiach catych populacji hal takich jak: catkowa funk-
cja mas, czasy uformowania sie hal orazS¥@c i kurtoze pola ges&xi liczbowej hal.
Przedstawione wynildwiadcza, ze na wieksa@brozwazanych wiasrszi hal model ReBEL
ma istotny wptyw. Co istotne, analiza wyzszych momentéwelaxji przestrzennych hal
wykazata, ze i tutaj rowniez efekty sit skalarnych sacse i powinny bg, in presencia
obserwowalne.

Reasumujac, wykazainy, ze model ReBEL, ma potencjat, by pomdc zatagodiz-
ktore napiecia pomiedzy wynikami obserwacji a przewidyvami teoretycznymi modelu
ACDM. Mamy tutaj na mgli

e problem pustek kosmicznych; badania funkcji géstprawdopodobigstwa kontrastu
gest&ci CM wykazaly, ze w modelu ReBEL pustki kosmiczne mogarakteryzowéa
sie mniejsza zawarézia materii w poréwnaniu do SMK. Nie jest to w zadnym razie
Scisty dowdd na to ze pustki kosmiczne w modelu ReBEL zajgamniej jasnych ga-
laktyk, niemniej z pewngcia mniejsza ileC materii pozostajacej w pustkach sugeruje
réwniez mniejsza liczbe galaktyk,

e problem wczesnej ponownej jonizacji Wszéuahata; wykazaBmy niezbicie, ze hala
w modelu ReBEL powstaja wcggiej niz w modeluUACDM. Jezeli hala powstaja
wczesniej, to rowniez galaktyki, ktore te hala zamieszkujawmny pojawi& sie
wczesniej. Wszystko to razem wziete implikuje, ze we WsZeaiecie modelu ReBEL
tatwiej jest zjonizowé miedzygalaktyczny&rodek na wczesnych etapach ewoluciji,

e problem przetrwania galaktyk spiralnych z cienkimi dyskasaybsze powstawanie
struktur w modelu ReBEL idzie w parze z przesunieciem flozesci gwattownych
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proceséw halotworczych do wcagiejszych etapow ewolucji. W modelu ReBEL duza
czest hal, ktére powinny zawietagalaktyki spiralne, odznacza sie dtuzszymi fazami
spokojnej akrecji materii. Takie diugie fazy, ktore rzadkojawiaja sie w modelu
ACDM, pozwolityby galaktykom spiralnym na odbudowanie sgotienkich dyskéw
zniszczonych podczas wégejszych zderzez innymi galaktykami,

e problem duzej populacji galaktyk z cienkimi dyskami; tadstia wiaze sie bezgoed-
nio z problemem wymienionym powyzej. Zaobserwowane preezwigksze wartzi
parametru spinu hal modelu ReBEL sugeruja, ze w tym mogdelaktyki spiralne z
cienkimi dyskami powinny powstawanieco cz&ciej niz w modeltACDM.

Nasze badania wykazaty jednak réwniez, ze z modelem ReB&da sie wiazadodat-
kowe problemy:

e nizsze wartéci skaéndsci i kurtozy moga b§ trudne do pogodzenia z wasimami
zmierzonymi z katalogow galaktyk; by pr&éjten test obserwacyjny, model ReBEL
by¢ moze bedzie wymagat wprowadzenia osobliwej postadidjimbciazenia tacza-
cej obfit&t hal CM z obfitGcia galaktyk,

e Wyzsze parametry koncentracji zwiazane z profilami gggsthal ReBEL moga by
korzystne, z obserwacyjnego punktu widzenia, w przypadiiuddpowiadajacych
gromadom galaktyk; niemniej wysokie koncentracje hal kfglezznych moga tylko
pogtebt problem zwiazany z tym, ze obserwuje sie profile, kt@elytsze w swo-
ich najbardziej centralnych obszarach niz przewiduje enddCDM. Jezeli w modelu
ReBEL hala galaktyczne charakteryzuja sie duzo wyaszyoncentracjami, to ich
profile beda jeszcze gtebsze niz te hal w modelDM.

Na koniec chcielibgmy zaznaczy, ze niniejsza rozprawa przedstawia wyniki, dzigki
ktorym model ReBEL wkracza w faze dobrze poznanego teczatg modelu kosmologicz-
nego. Analiza zawarta miedzy oktadkami tej ksiazki dwpdza model ReBEL do etapu,
w ktérym jest on gotowy, by zostadoktadnie przetestowany empirycznie. Dzigki przed-
stawionym wynikom bedzie w przys#&oi mozliwe natozenie ograniczedbserwacyjnych
na wolne parametry modelu. Autor zywi gtebokie przekoeare dzigki pracy spisanej na
tych kartach bedzie mozliwa ewentualna falsyfikacja nhadeb jego dalszy rozw¢j. Bez
wzgledu na ostateczny wynik przysztych bagdpewne jest, ze dzieki dokladnym badaniom
nad przedstawionym modelem bedzie mozliwe otwarcie igowekna dajacego wglad w
egzotyczna fizyke ciemnej materii.
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Dodatek - Numeryczne funkcje
wygtadzajace

Kernel wygtadzania uzywany do obliazé&SPH w kodzieGADGET?2 jest funkcja klina o
postadiM oNAGHAN 1 LaTTaNzIO (1985)]

: 1—6(g)2+6(g)3, 0<ti<i,
Wepr(Tie) = — { 2(1- 1), L<f<,
0, >1.

Tutajr oznacza odlegi&t miedzy czastkami, & to parametr zmigkczania.
Wygtadzony potencjat grawitacyjny grupy czastek w vegdizewa jest dany przez (row-

nanie(1.122) w rozdziale § 1.6)
®(r) = -G ) m g ~r)).

Jezeli potraktujemy site pochodzaca od punktowych mgako site wynikajaca z ciagtego
rozktadu gestscip(r) = mWspi(r; €) to wynikowa funkcja wygtadzajacg(r) bedzie miata

POSt&[SPRINGEL 1 IN. (2001)]
1

')

Z jadrem wygtadzajacym wyrazonym przez

g(r) = —=W, (L) :

')

16,2 _ 48,4 , 325 _ 14 1
U — TU + W - ¢, O<ucx<3s,
=J 1 322 _ 3,44 _325_16 1
Wo(u) =1 = + Fur - 160 + Tut - e° - 2, 5<u<l,
_1 u>1.

u 2

Pochodne funkcjg(r) pojawiaja sie w multipolowym rozwinigciu wygtadzoregotencjatu
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DODATEK A. DODATEK - NUMERYCZNE FUNKCJE WYGLADZAJACE

grawitacyjnego. Odpowiednie funkcje pojawiajace sigowmaniu1.124) maja posta

ay) = g,)(/y) :
%(y) = gy(zy) - gy(3y),
Galy) = ng(y)
_ 40
da(y) = y

Przyjmujacu = y/e mozemy napisapostacie powyzszych funkaiplicitejako

g1(y)

g2(Y)

gs(y)

da(y)

1
&

%l =

32,1922 _ 993 1
5 +=U 32u°, us<s,

1 _ 64 _ 122,323 1
T 3+48u =U°+ U, 2<u<1,
1

TR U>1,
384 _ 96u, us<s,
“® L+ %430, F<u<l,

3
W U>1,

96 1
_F’ US§7
32 1 48 1
U+W_$’ §<U<1,

15
- u>1,

96 1
—E(SU—4), USE,
48 1 384 1
F—ﬁ—?+32u, E<U<1,
3, u>1.

>

>
\l

>
©

& B EE
o) (O

3
(o]

>
o

1

All

A.12
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Dodatek - Wyprowadzenie analitycznej
postacty1(R)

Dla kompletn&ci wywodu gtéwnego w § 2.2.5 przytaczamy analityczne wyyardee-
nie wzoru na logarytmiczny wyktadnik nachylenia widma magy Autorem ponizszego
rachunku jest profesor Roman Juszkiewicz.

Definujemy pramatey jako

_ dloga?(R)
yl = d IOgR 2
gdziea?(R) = (6*(R)), aR jest wspbtporuszajacym sie promieniem sferycznegafiltr
_3_ <R
wy={ T SR
0, x>R.

Z definicji zaburzenie ges$gi o ma nastepujace relacje pomiedzy przestrzenia rzestgwi
a obrazem w przestrzeni Fouriera

§(R) = 21732 f Sce* Pk
S = 27r—3/2f5(x)e—ilz.xd3x'

Wygtadzony kontrast gestoi wyrazi sie przez

(0 = [ SOWk(1¢— &)
Terazsrednia po zespole drugiego momentu pola gestoedzie dana przé2eesies (1980)]
GO = [[ xR GRIBON (X~ DR - X

f EXPKER — X)WR(K) - Wr(X) .
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DODATEK B. DODATEK - WYPROWADZENIE ANALITYCZNEJ POSTACI vy1(R)

Catke(B.7) mozna réwniez oblicyw przestrzeni liczb falowyck:

d3

2072 ¥ 5 Wr(I% - X).

5r(R) = f S(XYWi(I% — X)dPX = f R 2%

Korzystajac z tozsansei €% k% = 1 mozemy powyzsza zalezsoprzepisé do postaci

r(X) = (27)%? f ke, f X AWK - X]) .
Teraz zamieniajac zmienne w powyzszej caloé @ay = X — X', dostaniemy

f dPyeXIWi(y)

3 R 0 "
. y cost) —
y= R3f dyy? - 2 +ﬂe' d cosd
+1
- %fdﬁf‘memh
ey smky
Bl 2R3f dy2 R3f dy B

= (kR)3 ) ysmydy

Catkujac przez cZ&gi, dostajemy

kR KR kR
ysinydy = —ycosy’0 + f cosydy = sinkR— kRcoskR.
0 0

Zatem fourierowski obraz filtréVg(x) ma posté

W(KR) = f X WR(X) = (sinkR— KRcoskR) .

(kR)3

Funkcje okna mozna inaczej zagisadwotujac sie do sferycznej funkcji Bessela

WO = Zia(9).

Przywotamy teraz postaci kilku pierwszych sferycznychkizjnBessela

sinx

jo(¥) = VL

sinx cosx
j1(0) = —— R

ib(x) = E _} Sinx — 3 cosx
P =1%8 "% X2

Pochodne sferycznych funkcji Bessla sa zwiazane @liéajacyjna

dJl(X) _ 1

i) = A+ 1

(11209 = (1 + D)jia(¥] -

o
o

1

o
[

1

B.12

B.13

B.14
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Zatem dld = 1 dostaniemy
djl(X) _ 1 . .
v 3[jo(X)—2j2(X)] ) B.15

Uzbrojeni w powyzsze relacje mozemy przystago wyprowadzenia wzoru na(R). Wa-
riancja pola gest&xi wygtadzonego sferycznym filtrem jest dana przez

ol = (2n)° f f APkAK (S YEF T K AWKRW(K'R) . B.16
Obraz wariancji w przestrzeni Fouriera to widmo mocy
(6k0k) = P(K)op(K + K, B.17

gdzie 6p oznacza funkcje delta Diraca. Wstawiajac réwnaiiel7) do rownaniaB.16)
otrzymamy

o2 = (27)72 f PkPKWA(KR) = % fo " dkICPOWA(KR) B.18

Rozniczkujac po R otrzymamy

% - f dkaP(k)dW kR . B.19
WA(KR) dW(kR) _
R = HWIR

dW(kR)
dkR)

do% 1 ™

L === kP(K)k*W(KR
zatem R ﬂzfod (Kk°W(KR)
Przypomnijmy, ze funkcja filtra sferycznego jest post&k) = §j1(x), totez na mocy row-
naniaB.15) pochodna okna ma posta

O 2100 21500 =~ 1200+ 11009 ~ 21:00) B.20

Zatem wyrazenie na logarytmiczny wyktadnik nachyleniaiamcji bedzie miato posta

dloge?, 25" dkPUOK(RW(KR e

R) = - = - — B.21
7R =~ FiogR 7 dkPQRRW(KR)
Wstawiajac do powyzszego wzoru réwnaffiel 2) i réwnanie(B.19) otrzymamy
~ dkP(K)K? - 6]1(X) {—Z j1(3) + 2 [jo(¥) — 2j2(¥)
71(R)=—f° 19| Fs o ’ ]}. B.22

f dkP(K)k2 2 5 13(%)
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DODATEK B. DODATEK - WYPROWADZENIE ANALITYCZNEJ POSTACI vy1(R)

Teraz wstawiajac za = kKRodpowiednio otrzymamy

2 [, dkP(K) j2(kR) {~3j1(kR) + kR[jo(kR) - 2j>(kR)]}

R) = — _ B.23
7R 3 [ dkP(K) j2(kR)
Ostatecznie po uproszczeniu otrzymamy
2 [ dkP(k) j1(KRKR[ jo(kR) — 2j.(kR
Y1(R) = 2— fo (K) j2(kRKR[jo(kR) — 2ja( )]. 524

3 [, dkP(k)j2(kR)

Majac numerycznie wyznaczom¥k) dla danej symulacji mozemy korzystajac z powyzszej
zaleznéci obliczyt, catkujac dla odpowiedniego R, w&boparametruy, a co za tym idzie
oczekiwana wartst skéndsci dla pola gestri w danym eksperymencie numerycznym.
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