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1. Wst�pNowo
zesna astro�zyka rozwija si� w bardzo szybkim tempie. Nast�puje lawinowywzrost dost�pnej mo
y obli
zeniowej, 
o pozwala na 
oraz bardziej skomplikowane sy-mula
je numery
zne. Rozwój teorety
znej gaª�zi astro�zyki jest te» nap�dzany przez
oraz dokªadniejsze i lepsze obserwa
je. Wi�kszo±¢ zjawisk obserwa
yjny
h mo»emyju» wyja±ni¢ za pomo
¡ naszy
h teorii i modeli. Caªa wspóª
zesna astronomia na-stawiona jest na zdobywanie 
oraz wi�kszej ilo±
i informa
ji o obiekta
h, które ju»znamy. Jedno
ze±nie znajdujemy si� u progu epokowego wydarzenia jakim niew¡t-pliwie b�dzie wykry
ie fal grawita
yjny
h. Promieniowanie grawita
yjne, wynikaj¡
ez równa« Ogólnej Teorii Wzgl�dno±
i (OTW), powinno wypeªnia¢ 
aªy nasz Wsze
h-±wiat. Fale te powstaj¡ wskutek zaburzenia samej 
zasoprzestrzeni. B�d¡ zupeªnieniezale»nym ¹ródªem informa
ji o znany
h nam obiekta
h, a tak»e mog¡ ujawni¢ zja-wiska nieobserwowane do tej pory w pa±mie elektromagnety
znym. Fale grawita
yjnebardzo sªabo oddziaªuj¡ z materi¡. Z jednej strony jest to wada, gdy» detek
ja tegopromieniowania jest trudnym zadaniem, które do tej pory nie zako«
zyªo si� suk-
esem. Z drugiej za± jest to ogromna zaleta, dzi�ki której fale do
ieraj¡ do nas wniemal niezmienionej formie. Pozwoli to na �zoba
zenie� 
o dzieje si� w wewn�trz-ny
h rejona
h zapadaj¡
y
h si� gwiazd, w ±rodku wybu
hu supernowej, a mo»e nawetzaobserwujemy fale powstaªe tu» po Wielkim Wybu
hu. Dodatkowo spodziewamy si�szeregu zjawisk, który
h jesz
ze nie znamy. Otworzenie okna grawita
yjnego stworzyzupeªnie nowe mo»liwo±
i i pozwoli si�ga¢ dalej ni» kiedykolwiek. Pierwsze obserwa-
je w nowym pa±mie fal elektromagnety
zny
h zawsze owo
owaªy w lawin� nowy
hodkry¢. Tak te» b�dzie w przypadku fal grawita
yjny
h.Czekaj¡
 na pierwsz¡ detek
j�, ±rodowisko astro�zy
zne opra
owuje algorytmy,które pozwol¡ nie tylko na efektywne odkrywanie fal grawita
yjny
h, ale te» na wy-zna
zanie parametrów �zy
zny
h ¹ródeª. Gªównym obiektem zainteresowa« niniejszejpra
y s¡ ukªady podwójne obiektów zwarty
h jako ¹ródªa fal grawita
yjny
h. Spo-dziewamy si�, »e b�d¡ one jednym z najlepszy
h i najsilniejszy
h ¹ródeª promienio-wania grawita
yjnego. Pra
a porusza dwa zagadnienia zwi¡zane z ta klas¡ obiektów.Pierwszym z ni
h jest problem eks
entry
zno±
i orbity ukªadów podwójny
h oraz jejwpªyw na obserwowany sygnaª. W rozdziale 4 analizujemy rozkªad eks
entry
zno±
i,aby sprawdzi¢ z jak du»ym efektem mamy do 
zynienia. Nast�pnie, w rozdziale 59



pokazujemy wyniki obli
ze« sto
hasty
znego tªa fal grawita
yjny
h po
hodz¡
ego oddu»ej próbki ukªadów podwójny
h. Wyniki przedstawione s¡ dla ±rodowisk o ró»ny
hmetali
zno±
ia
h oraz uwzgl�dniaj¡ wpªyw spªasz
zenia orbity. Drugim zagadnieniemjest mo»liwo±¢ wykorzystania przyszªy
h obserwa
ji fal grawita
yjny
h do odtworze-nia parametrów kosmologi
zny
h b¡d¹ wªasno±
i samej popula
ji gwiazdowej (tempoforma
ji gwiazd, rozkªad mas). W rozdziale 6 zakªadamy, »e mamy do dyspozy
jipewn¡ li
zb� obserwowany
h ukªadów podwójny
h, dla który
h znane s¡ masy, po-ªo»enie na niebie oraz parametry orbity. Dodatkowo musimy ustali¢ kosmologi� oraztempo forma
ji gwiazd, które doprowadziªy do powstania wªa±nie taki
h obserwa
ji.Nast�pnie próbujemy odtworzy¢ parametry kosmologi
zne lub ksztaªt funk
ji tempaforma
ji gwiazd. Tworzymy siatk� modeli, która próbkuje przestrze« poszukiwany
hparametrów. Nast�pnie metod¡ najwi�kszej wiarygodno±
i wybieramy model, któ-rego parametry najlepiej pasuj¡ do obserwa
ji.
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2. Fale grawita
yjne i i
h ¹ródªa.2.1. Równania Einsteina.Na po
z¡tku XX wieku Albert Einstein opublikowaª seri� przeªomowy
h pra
doty
z¡
y
h 
zasu i przestrzeni. Postulowaª on, »e byty te nie s¡ od siebie niezale»ne(jak to ma miejs
e w �zy
e newtonowskiej), ale tworz¡ wspólnie struktur� zwan¡dzi± 
zasoprzestrzeni¡. W rama
h ty
h rozwa»a« powstaªa STW (Sz
zególna TeoriaWzgl�dno±
i), za pomo
¡ której mo»emy opisywa¢ ru
h obiektów w 
zterowymiarowejprzestrzeni. Z matematy
znego punktu widzenia 
zasoprzestrze« mogªa by¢ dowolniezakrzywiona, 
o wido
zne jest w posta
i metryki.W swy
h pra
a
h doty
z¡
y
h natury grawita
ji (Einstein 1916) Einstein uto»sa-miaª j¡ z ow¡ krzywizn¡ 
zasoprzestrzeni. Z jednej strony obe
no±¢ masy i energiizakrzywiaªa 
zasoprzestrze«, z drugiej za± to zakrzywienie wpªywaªo na sposób w jakiporuszaj¡ si� masywne 
z¡stki. Swoj¡ teori�, któr¡ dzi± nazywamy OTW (OgólnaTeoria Wzgl�dno±
i), Einstein wyraziª w posta
i elegan
kiego i na pozór prostegowzoru:
Rαβ − 1

2
gαβR = 8πTαβ, (2.1)gdzie Rαβ jest tensorem Ri

iego, R jest skalarem Ri

iego, gαβ opisuje metryk� 
zaso-przestrzeni, a Tαβ jest tensorem energii-p�du. Równanie zapisane jest w jednostka
hgeometry
zny
h, w który
h staªa grawita
ji oraz pr�dko±¢ ±wiatªa s¡ to»samo±
ioworówne 1.Lewa strona równania opisuje krzywizn� 
zasoprzestrzeni, pod
zas gdy prawa od-powiada za opis ¹ródeª masy i energii. W ogólnym przypadku jest to ukªad dziesi�
iunieliniowy
h równa« ró»ni
zkowy
h 
z¡stkowy
h, które nie maj¡ anality
znego roz-wi¡zania. Tylko sze±¢ z ty
h równa« jest od siebie niezale»ny
h ze wzgl�du na swo-bod� wyboru ukªadu wspóªrz�dny
h. Do wykonania niezb�dny
h obli
ze« u»ywa si�skomplikowanego aparatu matematy
znego jakim jest geometria ró»ni
zkowa. Ka»dezagadnienie w OTW wymaga wie
 oddzielnego podej±
ia i szeregu zaªo»e«, któreuprasz
zaj¡ równania Einsteina. 11



2.1.1. Zlinearyzowane równania Einsteina.W niniejszej sek
ji przeanalizujemy niewielkie zaburzenie 
zasoprzestrzeni gene-rowane przez sªabe, nierelatywisty
zne ¹ródªo. Dodatkowo opis metryki b�dzie obej-mowaª obszar zna
znie oddalony od ¹ródªa, gdzie pole grawita
yjne jest bardzo sªabe.W taki
h warunka
h mo»emy zapisa¢ metryk� jako sum� pªaskiej metryki oraz nie-wielkiego zaburzenia:
gαβ = ηαβ + hαβ, (2.2)gdzie hαβ jest owym maªym zaburzeniem, a

ηαβ =













−1 0 0 0

0 1 0 0

0 0 1 0

0 0 0 1













(2.3)jest metryk¡ Minkowskiego.Lew¡ stron� równania 2.1 obli
zamy z dokªadno±
i¡ do wyrazów liniowy
h. Dodat-kowe zªo»enie mówi¡
e, »e w ¹ródle nie wyst�puj¡ pr�dko±
i relatywisty
zne, prowadzido stwierdzenia, »e dominuj¡
¡ skªadow¡ tensora energii-p�du b�dzie ta zwi¡zana zmas¡ spo
zynkow¡. Ostatnia opera
ja jak¡ nale»y wykona¢ jest wybór 
e
howania(wygodnego ukªadu wspóªrz�dny
h), który ograni
zy li
zb� stopni swobody naszegoukªadu. Najwygodniejsze wydaje si� 
e
howanie Lorentza, które implikuje speªnienieprzez zaburzenie metryki nast�puj¡
ego warunku:
∂hβ

α(x)

∂xβ
− 1

2

∂hβ
β(x)

∂xα
= 0. (2.4)Warunek 2.4 zna
znie si� uprasz
za je±li zamiast amplitudy hα,β wprowadzimy am-plitud� z odwró
onym ±ladem:

hαβ ≡ hαβ − 1

2
ηαβh, (2.5)12



gdzie h = hγ
γ . Wykorzystuj¡
 taki wybór wspóªrz�dny
h mo»emy zapisa¢ zlinearyzo-wane równania Einsteina jako:

�hαβ = −16πTαβ , (2.6)gdzie � = −∂2/∂t2 +
−→▽2 ozna
za dalamber
jan i jest dobrze znanym operatoremwyst�puj¡
ym w równania
h falowy
h. Taka posta¢ równania Einsteina bardzo przy-pomina analogi
zne równania falowe znane z elektromagnetyzmu. I
h rozwi¡zywaniejest standardowym problemem w �zy
e. Z rozwa»a« na temat rozwini�
ia liniowegorówna« Einsteina bezpo±rednio wynika równanie falowe, którego rozwi¡zaniem jestfala grawita
yjna. A zatem 
zysto teorety
zne przeksztaª
enia pozwalaj¡ wierzy¢, »efale grawita
yjne fakty
znie powinny istnie¢.2.2. Wªasno±
i fal grawita
yjny
h.Fale grawita
yjne to zaburzenia 
zasoprzestrzeni, które roz
hodz¡ si� z pr�dko±
i¡±wiatªa. S¡ falami poprze
znymi oraz posiadaj¡ dwie polaryza
je. W tym wzgl�dziebardzo przypominaj¡ fale elektromagnety
zne, 
ho¢ wyst�puj¡ mi�dzy nimi zna
z¡
eró»ni
e.Rozwini�
ie równa« do wyrazów liniowy
h sprawia, »e wyst�puje liniowo±¢ i
hrozwi¡za«. A zatem liniowa kombina
ja zaburze« metryki równie» b�dzie speªniaªate uprosz
zone równania. Co za tym idzie, ka»de sªabe zaburzenie metryki mo»na za-pisa¢ jako liniow¡ kombina
j� dwó
h niezale»ny
h polaryza
ji. Cz�sto wymaga to jed-nak wybrania wygodnego ukªadu wspóªrz�dny
h lub dokonania pewny
h przeksztaª-
e« wspóªrz�dny
h. Polaryza
je fal grawita
yjny
h s¡ obró
one wzgl�dem siebie o 45◦(w przypadku fal elektromagnety
zny
h polaryza
je ró»ni¡ si� o 90◦). Jedna z ni
hnazywana jest polaryza
j¡ �+� (plus), a druga �x� (krzy»). Aby lepiej zobrazowa¢ jakwygl¡daj¡ obie polaryza
je przeanalizujemy wpªyw jaki b�dzie miaªa prze
hodz¡
aspolaryzowana fala na masywne obiekty uªo»one w pier±
ie«. Sytua
ja ta przedsta-wiona jest na rysunku 2.1. Kolejne obrazki pokazuj¡ sekwen
j� ru
hów jaki wykonuj¡masywne obiekty. Fala przy
hodzi z kierunku prostopadªego do pªasz
zyzny pier±
ie-nia. Efekt wido
zny na rysunku jest mo
no przesadzony, aby dobrze zobrazowa¢za
hodz¡
e zjawisko. W rze
zywisto±
i zmiany odlegªo±
i wywoªane przej±
iem fali13



Rysunek 2.1: Dwie polaryza
je fal grawita
yjny
h. Na górnej 
z�±
i polaryza
ja �+�, ana dolnym polaryza
ja �x�. Fala porusza si� w pªasz
zy¹nie prostopadªej do rysunku.grawita
yjnej s¡ rz�du uªamków rozmiarów protonu.2.3. �ródªa fal grawita
yjny
h.Aby powstaªa fala grawita
yjna potrzebne jest zaburzenie krzywizny 
zasoprze-strzeni. W prakty
e jest to ka»de gwaªtowne wydarzenie, które nie wykazuje symetriiosiowej. Druga po
hodna momentu bezwªadno±
i obiektu musi by¢ ró»na od zera.Okazuje si�, »e we Wsze
h±wie
ie bardzo du»o zdarze« ma wªa±nie taki 
harakter. Wzale»no±
i od natury zjawiska powstaj¡
e fale mog¡ mie¢ dªugo±¢ od kilku kilometrówa» po rozmiary porównywalne z wido
zny
h Wsze
h±wiatem.2.3.1. �ródªa kosmologi
zneNajgwaªtowniejszym wydarzeniem w historii Wsze
h±wiata byª Wielki Wybu
h.Wydaje si�, »e fale grawita
yjne b�d¡
e e
hem tej wielkiej eksplozji powinny wypeª-nia¢ przestrze« (Qadir & Mufti 1980; Giovannini i in. 2002; Gar
ia-Bellido & Figueroa2008; Be
kwith 2009) tak, jak ma to miejs
e w przypadku mikrofalowego promienio-wania tªa. Znalezienie ty
h fal b�dzie jednak niezwykle trudne ze wzgl�du na i
hdu»¡ dªugo±¢ oraz maª¡ energi�. Najprawdopodobniej tªo po
hodz¡
e od Wielkiego14



Wybu
hu przykryte b�dzie w detektora
h przez inne ¹ródªa fal b¡d¹ szumy instru-mentalne. Kolejn¡ epok¡, która mogªa postawi¢ swój ±lad w promieniowaniu gra-wita
yjnym to era in�a
yjna (Ni 2012; Alabidi i in. 2012; Reyes i in. 2012b,a). Dotej pory niewiele wiemy o tym burzliwym okresie w historii Wsze
h±wiata. Jednakwi�kszo±¢ teorii przewiduje istnienie ró»nego rodzaju 
harakterysty
zny
h zjawisk,które mogªyby by¢ ¹ródªem promieniowania grawita
yjnego. Znalezienie przewidy-wany
h fal mo»e doprowadzi¢ do rozwi¡zania zagadek in�a
ji. Istnieje te» 
aªy szeregteorety
zny
h tworów, który
h istnienie mo»na udowodni¢ obserwuj¡
 fale grawita-
yjne, który
h miaªyby by¢ ¹ródªem. Przykªadem mo»e by
 poszukiwanie kosmi
z-ny
h strun (Abbott i in. 2009a; Kleidis 2009; Cohen i in. 2010; Tang & Sumner 2012;Binétruy i in. 2012), zderze« kosmi
zny
h b¡bli (Salem i in. 2013), 
iemne promie-niowanie, które mogªoby by¢ produkowane przez rozpad 
i�»ki
h 
z¡tek (Jinno i in.2012), 
zy te» przej±
ia fazowe we w
zesnym Wsze
h±wie
ie (Giblin i in. 2012).2.3.2. �ródªa astro�zy
zne.Do tej kategorii zali
zamy wszystkie te zjawiska, który
h ¹ródªami s¡ obiektyastro�zy
zne, a wi�
 gwiazdy na ka»dym etapie swojej ewolu
ji.Wybu
hy supernowy
h - grawita
yjny kolaps.Ko«
ow¡ faz¡ ewolu
ji masywny
h gwiazd (masa powinna by¢ wy»sza ni» 8 M⊙)jest grawita
yjne zapadanie »elaznego j¡dra. W efek
ie powstaje gwiazda neutro-nowa lub 
zarna dziura. Samemu zapadaniu 
z�sto towarzyszy tak zwany wybu
hsupernowej, który jest bardzo jasnym i gwaªtownym zjawiskiem. Modele hydrody-nami
zne zapadaj¡
y
h si� gwiazd sugeruj¡, »e zjawisko to mo»e by¢ niesymetry
zne(Janka 2012; Ott i in. 2012). Obserwa
je pozostaªo±
i po tego typu supernowy
h te»pokazuj¡, »e nie byª to wybu
h sfery
znie symetry
zny. S¡ to warunki odpowiedniedo produk
ji fal grawita
yjny
h (Müller i in. 2013). Efektywno±¢ zamiany energiiwybu
hu w energi� fal grawita
yjny
h jest jednak bardzo maªa. Silnymi emiteramigrawita
yjnymi mogªyby by¢ wybu
hy supernowy
h w naszej Galakty
e, ale te zda-rzaj¡ si� niezwykle rzadko.�rednio w naszej Galakty
e wybu
ha jedna supernowa na50 lat. Zalet¡ supernowy
h jako ¹ródeª fal grawita
yjny
h jest to, »e dane obser-wa
yjne napªywaj¡ w pa±mie fal elektromagnety
zny
h, a tak»e obserwowany jest15



strumie« neutrin. Pozwala to na lokaliza
j� 
zasow¡ i przestrzenn¡ szukanego ¹ródªafal grawita
yjny
h. Same obserwa
je ty
h fal byªyby niezwykle 
enne dla zrozumieniapro
esów za
hodz¡
y
h pod
zas samego wybu
hu. W pierwszy
h 
hwila
h materiajest bowiem zbyt g�sta, aby jakiekolwiek promieniowanie elektromagnety
zne mogªosi� wydosta¢. Jedyn¡ szans¡ na pozyskanie informa
ji o ty
h 
enny
h momenta
h s¡wªa±nie fale grawita
yjne.
Rotuj¡
e gwiazdy neutronowe.Sz
zególnym typem gwiazd neutronowy
h s¡ pulsary, 
zyli rotuj¡
e gwiazdy neu-tronowe o silny
h pola
h magnety
zny
h. Sw¡ nazw� zawdzi�
zaj¡ dodatkowemupromieniowaniu w zakresie fal radiowy
h, które wysyªane jest z okoli
 bieguna magne-ty
znego gwiazdy. O± rota
ji 
z�sto nie pokrywa si� z osi¡ magnety
zn¡, 
o sprawia, »ewi¡zki promieniowania radiowego zata
zaj¡ w przestrzeni sto»ki o±wietlaj¡
 
z�±¢ oto-
zenia. Je±li Ziemia znajdzie si� wewnatrz takiego sto»ka, b�d¡ do
ieraªy do nas pulsypromieniowania radiowego w odst�pa
h skorelowany
h z pr�dko±
i¡ rota
ji pulsara.Gwiazdy neutronowe z natury s¡ bardzo symetry
znymi obiektami. Nie mo»na jednakwyklu
zy¢ istnienia na i
h powierz
hni pewny
h niejednorodno±
i, które pod wpªy-wem rota
ji gwiazdy byªyby ¹ródªami fal grawita
yjny
h (Ushomirsky i in. 2000).Ponad to istniej 
aªy szereg mo»liwy
h niestabilno±
i wystepuja
y
h w gwiazda
hneutronowy
h, które mog¡ powodowa¢ promieniowanie grawita
yjne (Lindblom i in.1998; Cutler 2002; Andersson 2003; Andersson & Kokkotas 2001). Zalet¡ pulsarów,jako ¹ródeª fal grawita
yjny
h, jest to, »e z du»¡ dokªadno±
i¡ znamy i
h 
z�sto±¢rota
ji. Emitowane fale w przybli»eniu kwadrupolowym b�d¡ miaªy 
z�sto±¢ dwarazy wi�ksz¡. Znamy te» i
h pozy
j� na niebie, 
o dodatkowo uªatwia poszukiwa-nia. Sygnaª od wiruj¡
ej gwiazdy neutronowej powinien mie¢ ksztaªt regularnej si-nusoidy o znanej 
z�sto±
i. Powstaj¡ te» bardziej zªo»one modele uwzgledniaj¡
ewi�
ej efektów (Jaranowski i in. 1998), 
o sprawia, »e sygnaª staje si� nie
o bar-dziej skomplikowany. Poza pojedyn
zymi, bliskimi obiektami powinno by¢ obser-wowane tªo fal grawita
yjny
h po
hodz¡
e od wielu odlegªy
h gwiazd neutronowy
h(Regimbau & de Freitas Pa
he
o 2001; Postnov & Prokhorov 1997; Rosado 2012).16



Ukªady podwójne obiektów zwarty
h.Ukªady podwójne obiektów zwarty
h s¡ najlepszym znanym kandydatem na ¹ró-dªo fal grawita
yjny
h. Maj¡ du»¡ asymetri�, 
o sprawia, »e powstaj¡
e fale s¡ sto-sunkowo silne. Pod poje
iem obiektów zwarty
h rozumiemy biaªe karªy, gwiazdyneutronowe i 
zarne dziury (
ho¢ w dalszy
h rozdziaªa
h b�dziemy si� ograni
za¢ dogwiazd neutronowy
h i 
zarny
h dziur). Wielokrotne ukªady gwiazdowe s¡ bardzopowsze
hne we Wsze
h±wie
ie. A zatem pozostaªo±
i po taki
h ukªada
h te» powinnoby¢ du»o. Obserwa
je elektromagnety
zne ty
h obiektów (zwªasz
za gwiazd neutro-nowy
h i 
zarny
h dziur) s¡ w
i¡» bardzo skromne. Jedyne znane ukªady maj¡ wswym skªadzie pulsar. Gwiazdy neutronowe, a tym bardziej 
zarne dziury s¡ bardzosªabo wykrywalne w pasmie elektromagnety
znym. Ze wzgledu na nieli
zny mate-riaª obserwa
yjny, mamy niewielk¡ wiedz� na temat parametrów popula
ji obiektówzwarty
h. Mo»emy jedynie zakªada¢ jak wyglada i
h widmo mas 
zy rozkªad prze-strzenny. Dlatego szukanie fal grawita
yjny
h z ty
h ¹ródeª jest trudniejsze. Nieznamy poªo»enia na niebie ani konkretnej 
z�sto±
i. Dodatkowym utrudnieniem jestfakt, »e w fala
h elektromagnety
zny
h mamy do 
zynienia z zupeªnie innymi efek-tami selek
ji obserwa
yjnej ni» b�dzie to miaªo miejs
e przy fala
h grawita
yjny
h(Gondek-Rosi«ska i in. 2005; Nutzman i in. 2004). Sygnaª grawita
yjny od ukªadupodwójnego mo»na podzieli¢ na trzy fazy. Pierwsza z ni
h to do±¢ stabilna sinusoida,kiedy skªadniki ukªadu s¡ od siebie daleko. W miar� utraty energii na wskutek emisjifal grawita
yjny
h, obiekty kr¡»¡ wokóª siebie 
oraz szyb
iej po 
oraz mniejszy
h or-bita
h. Wida¢ to w sygnale grawita
yjnym jako wzrost 
z�sto±
i i amplitudy. Ta fazatrwa a» do momentu, w którym zostanie osi¡gni�ta tak zwana ostatnia marginalniestabilna orbita koªowa (ISCO). W pewnym momen
ie do
hodzi do �zy
znego kon-taktu obu skªadników. Wkra
zamy w drug¡ faz�, kiedy wa»ne staj¡ si� siªy pªywowe,znieksztaª
enia powierz
hni gwiazd i mieszanie si� materii obu skªadników. Tu sygnaªjest nieregularny, a jego przebieg nale»y li
zy¢ za pomo
¡ kodów hydrodynami
zny
hrozwi¡zuj¡
y
h peªne równania Einsteina. Konie
 tej fazy nast�puje, gdy poª¡
zoneskªadniki wpadaja pod wspólny horyzont zdarze«. Ostatni¡ faz¡ jest uspokojeniesi� powstaªego obiektu. Zwykle jest to 
zarna dziura, która jesz
ze przez jaki± 
zaswykonuje 
harakterysty
zne drgania. Ostatnie sekundy »y
ia ukªadu podwójnegoobiektów zwarty
h pokazuje rysunek 2.2.17



Rysunek 2.2: Sygnaª fal grawita
yjny
h jaki jest emitowany przez dwa zlewaj¡
esi� obiekty zwarte. Na wykresie pokazano ostatni¡ sekund� »y
ia ukªadu dwó
hgwiazd neutronowy
h o masa
h M1 = M2 = 1.4 M⊙. Wido
zny jest 
harakte-rysty
zny wzrost 
z�sto±
i oraz amplitudy synaªu. Ksztaªt pierwszej fazy sygnaªu(wzrost amplitudy i 
zesto±
i) przypomina gwizd 
zy te» ¢wierk, st¡d jego angielskanazwa �
hirp�.
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Bªyski gamma.Bªyski gamma po raz pierwszy zostaªy wykryte w lata
h 60 XX wieku przezwojskowe satelity poszukuj¡
e ±ladów prób j¡drowy
h w kosmosie. Zjawisko to jestsilnym i krótkotrwaªym bªyskiem promieniowania gamma. Po gªównym bªysku 
z�-sto obserwowana jest po±wiata, która jest wido
zna niemal w 
aªym zakresie widmaelektomagnety
znego nawet przez kilka dni. Bªyski gamma s¡ powodowane przezjedne z najpot�»niejszy
h eksplozji jakie maj¡ miejs
e we Wsze
h±wie
ie. Rozkªadobserwowany
h bªysków jest jednorodny, 
o wskazuje na i
h pozagalakty
zne po
ho-dzenie. Dzi�ki obserwa
jom spektroskopowym mo»emy wyzna
zy¢ przesuni�
ie ku
zerwieni zjawiska, które byªo przy
zyn¡ wybu
hu. Przez wiele lat nie byªo dobregomodelu teorety
znego, który tªuma
zyªby uwolnienie energii rz�du 1044 J. Kolejne mi-sje kosmi
zne dedykowane obserwa
jom bªysków gamma (Gehrels & Razzaque 2013)dostar
zyªy statysty
zny
h informa
ji doty
z¡
y
h 
zasu trwania zjawisk. Rozkªadokazaª si� bimodalny. Obe
nie dzieli si� bªyski gamma na krótkie (
zas trwaniaponi»ej 2 s) oraz dªugie (
zas trwania od 2 s do kilku minut). Inne s¡ te» me
hani-zmy powstawania ty
h dwó
h grup bªysków. Uwa»a si�, »e krótkie bªyski gamma s¡wynikiem zlania si� dwó
h gwiazd neutronowy
h b¡d¹ 
zarnej dziury z gwiazd¡ neu-tronow¡ (Gia
omazzo i in. 2013). Wi�kszo±¢ krótki
h bªysków zostaªa zlokalizowanaw rejona
h, gdzie nie ma wido
znej aktywno±
i gwiazdotwór
zej, 
o sugeruje, »e przy-
zyna nie mog¡ by¢ wybu
hy supernowy
h. Dªugie bªyski gamma uto»samiane s¡ ztak zwanymi kolapsarami - bardzo masywnymi gwiazdami, które zapadaj¡ si� podwpªywem grawita
ji (Hjorth & Bloom 2012). Wi�kszo±¢ z ni
h zostaªa zlokalizowanaw obszara
h silnej aktywno±
i gwiazdotwór
zej, 
o dodatkowo potwierdza t¡ hipo-tez�. Oba s
enariusze implikuj¡ emisj� fal grawita
yjny
h. W tym przypadku znamyprzedziaª 
zasowy zjawiska, jego poªozenie na niebie, a naj
z�±
iej te» przesuni�
ieku 
zerwieni.2.3.3. Emisja fal grawita
yjny
h w ukªadzie podwójnym.Jednym z najsilniejszy
h ¹ródeª fal grawita
yjny
h b�d¡ ukªady podwójne obiek-tów zwarty
h. Ponadto istniej¡ silne przesªanki sprawiaj¡
e, »e s¡ niemal pewnymikandydatami na emitery grawita
yjne. Analiza ru
hu orbitalnego sªynnego ju» pul-sara PSR B1913+16 (Weisberg & Taylor 2005) wskazuje, »e mamy do 
zynienia z19



Rysunek 2.3: S
hemat ukªadu podwójnego zªo»onego z dwó
h obiektów zwarty
h omasa
h M1 i M2 poruszaj¡
y
h si� po koªowej orbi
ie wokóª ±rodka masy. Cz�sto±¢orbitalna to Ω, a odlegªo±¢ mi�dzy skªadnikami wynosi a.emisj¡ fal grawita
yjny
h w tym ukªadzie. Kolejnym powodem, dla którego to wªa-±nie ukªady podwójne staªy si� 
entralnym punktem naszy
h zainteresowa« jest i
hpowsze
hno±¢. Ponad poªowa znany
h nam gwiazd, które obserwujemy w naszejGalakty
e jest w ukªada
h wielokrotny
h. A zatem mo»emy przypusz
za¢, »e 
z�±¢z ni
h zako«
zy swoj¡ ewolu
j� jako ukªady podwójne obiektów zwarty
h. Dopókigwiazdy s¡ od siebie na tyle daleko, »e mo»emy traktowa¢ je jak punkty materialne,opis ru
hu obu obiektów podlega znanym prawom Keplera. Dynamika takiego ukªadujest dobrze znana i mo»emy opisa¢ j¡ za pomo
¡ kilku równa« anality
zny
h.
Koªowa orbitaRysunek 2.3 pokazuje s
hematy
zne poªo»enie skªadników ukªadu podwójnego naorbi
ie wokóª ±rodka masy ukªadu. Dla uprosz
zenia rozwa»ymy orbit� koªow¡ opromieniu R oraz równe masy skªadników M.W biegunowym ukªadzie wspóªrz�dny
h mo»emy zapisa¢ zale»no±¢ ka»dej ze wspóª-rz�dnej od 
zasu: 20



x1(t) = a1 cos (Ωt) (2.7)
y1(t) = a1 sin (Ωt)

z1(t) = 0 (2.8)
x2(t) = −a2 cos (Ωt)

y2(t) = −a2 sin (Ωt)

z2(t) = 0gdzie a1 + a2 = a, a1 i a2 to odlegªo±
i gwiazd od ±rodka masy ukªadu.Moment kwadrupolowy masy w przybli»eniu nierelatywisty
zny
h ¹ródeª jest zde-�niowany jako nast�puj¡
a suma:
Iij =

∑

A

mA

[

xA
i xA

j − 1

3
δij(x

A)2

]

, (2.9)gdzie m jest mas¡, a xi de�niuje wspóªrz�dn¡ przestrzenn¡ dla której wyzna
zamymoment kwadrupolowy.W tym momen
ie wygodniej jest przej±¢ do ukªadu, w którym opisujemy ru
h zapomo
¡ masy zredukowanej µ. W takim przypadku speªniona b�dzie zale»no±¢:
M1a1 = M2a2 = µ, gdzie µ =

M1M2

M1 + M2
. (2.10)Wykorzystuj¡
 równania 2.9 i 2.10 mo»emy zapisa¢ wszystkie niezerowe skªadowemomentu kwadrupolowego:

Ixx =
1

2
µa2 cos (2Ωt) +

1

2
µa2 − 1

3
(M1a

2
1 + M2a

2
2) =

1

2
µa2 cos (2Ωt) + Cxx (2.11)

Iyy = −1

2
µa2 cos (2Ωt) +

1

2
µa2 − 1

3
(M1a

2
1 + M2a

2
2) = −1

2
µa2 cos (2Ωt) + Cyy

Ixy = Iyx =
1

2
µa2 sin 2(Ωt).Wyrazy ozna
zone jako Cxx i Cyy s¡ niezale»ne od 
zasu, a zatem nie b�d¡ istotnew dalszej 
z�±
i analizy, gdzie u»ywamy tylko po
hodny
h po 
zasie momentów kwa-drupolowy
h. 21



O
zekiwana fala grawita
yjna jest zaburzeniem metryki 
zasoprzestrzeni wywo-ªanym przez ru
h skªadników ukªadu podwójnego. W du»ej odlegªo±
i od nierelaty-wisty
znego ¹ródªa, gdzie mo»emy stosowa¢ rozwi¡zania zlinearyzowanego równaniaEinsteina mo»emy zapisa¢:
h

ij
(t, x) =

2

r

G

c4
ÏTT
ij (t − r

c
), (2.12)gdzie G jest staª¡ grawita
yjn¡, c to pr�dko±¢ ±wiatªa w pró»ni, r to odlegªo±¢ ¹ródªaod obserwatora, a ÏTT

ij (t − r
c
) jest drug¡ po
hodn¡ 
z�±
i poprze
znej bez±ladowegomomentu kwadrupolowego masy.Uwzgl�dnienie tylko skªadowej poprze
znej momentu kwadrupolowego masy wpro-wadzi do równa« na wspóªrz�dn¡ x dodatkowy 
zªon k¡towy odpowiedzialny za rzu-towanie.

ITT
xx =

1

2
µa2 cos (2Ωt) cos2 (α) + Cxx (2.13)

ITT
yy = Iyy

ITT
xy = ITT

yx =
1

2
µa2 sin 2(Ωt) sin (α).Drugie po
hodne skªadowy
h tensora momentu bezwªadno±
i wyra»aj¡ si� w na-st�puj¡
y sposób:

ÏTT
xx = −2µa2Ω2 cos (2Ωt) cos2 (α) (2.14)

ÏTT
yy = 2µa2Ω2 cos (2Ωt)

ÏTT
xy = −2µa2Ω2 sin (2Ωt) sin (α).Dodatkowo skorzystamy z III prawa Keplera (G(M1 + M2) = Ω2a3), aby wynikwyrazi¢ za pomo
¡ wielko±
i �zy
zny
h ukªadu, które b�d¡ mierzone. Ostate
znieamplituda fali grawita
yjnej mierzonej daleko od ¹ródªa wygl¡da w nastepuj¡
y spo-sób: 22



hij(t, x) = −4

r

Ω2/3

c4
(GMchirp)

5/3 × (2.15)












0 0 0 0

0 cos (2Ω(t − r
c
)) cos2 (α) sin (2Ω(t − r

c
)) sin (α) 0

0 sin (2Ω(t − r
c
)) sin (α) − cos (2Ω(t − r

c
)) 0

0 0 0 0













(2.16)Amplituda powstaªej fali ma 
harakter okresowy, 
zego si� spodziewamy po ¹ródlewykonuj¡
ym ru
hy okresowe. Zmienia si� jednak 
harakterysty
zna 
z�sto±¢, któraw przypadku powstaªej fali grawita
yjnej jest dwukrotnie wi�ksza ni» 
z�sto±¢ ru
huorbitalnego rozwa»anego ukªadu podwójnego.Enargia unoszona z ukªadu poprzez fale grawita
yjne po
hodzi z energii orbital-nej. Z prostej analizy wymiarowej wynika, »e 
aªkowita jasno±¢ w dziedzinie fal gra-wita
yjny
h powinna by¢ propor
jonalna do kwadratu trze
iej po
hodnej momentukwadrupolowego. Mo»emy zapisa¢ zale»no±¢, której sz
zegóªowe wyprowadzenie do-st�pne jest w ksi¡»
e Hartle (2003):
LGW =

1

5

G

c5

〈...
I ij

...
I

ij
〉

, (2.17)gdzie ostre nawiasy ozna
zaj¡ u±rednienie po jednym okresie. Wstawiaj¡
 do tegowzoru elementy trze
iej po
hodnej tensora momentu kwadrupolowego otrzymujemy:
LGW =

32

5

G4

c5

M3µ2

a5
, (2.18)gdzie M = M1 + M2.Utrata energii wypromieniowywnej w posta
i fal grawita
yjny
h jest kompenso-wana przez za
ie±nianie orbity ukªadu. Zmniejsza si� odlegªo±¢ mi�dzy skªadnikami,a tak»e okres obiegu. Zakªadaj¡
, »e zmiana parametrów orbity odbywa si� tylkoze wzgl�du na emisj� promieniowania grawita
yjnego mo»emy otrzyma¢ zale»no±¢pozwalaj¡
¡ o
eni¢ jak szybko zmienia si� okres orbitalny P :

1

P

dP

dt
= −96

5

G3

c5

M2µ

a4
. (2.19)23



Rozwi¡zuj¡
 powy»sze równanie w grani
y a → 0 otrzymamy 
zas jaki potrzebnyjest, aby ukªad podwójny si� zlaª:
Tmerg =

5

256

c5

G3

a4
0

M2µ
, (2.20)gdzie a0 de�niuje po
z¡tkowy rozmiar orbity, a Tmerg jest 
zasem jaki pozostaª dokoales
en
ji.Wpªyw eks
entry
zno±
i orbity na sygnaª grawita
yjny.Ksztaªt fali grawita
yjnej po
hodz¡
ej od eks
entry
znego ukªadu podwójnegobyª wyprowadzony ju» w lata
h 60-ty
h ubiegªego wieku (Peters & Mathews 1963;Peters 1964). Widmo energety
zne fali grawita
yjnej mo»emy zapisa¢ w nast�puj¡
ysposób:

dEgw

dfgw

=
dEgw

dt

(

dfgw

dt

)−1

. (2.21)W przybli»eniu kwadrupolowym wielka póªo± orbity oraz eks
entry
zno±¢ zmniej-szaj¡ si� w nast�puj¡
y sposób:
da

dt
= − β

a3
Ψ(e), Ψ(e) =

1 + 73/24e2 + 37/96e4

(1 − e2)7/2
, (2.22)gdzie a to wielka póªo±, e to spªasz
zenie orbity, M1 jest mas¡ gªównego skªadnika,

M2 jest mas¡ drugiego skªadnika, a
de

dt
= −19

12

β

a4
Φ(e), Φ(e) =

(1 + 121/304e2)e

(1 − e2)5/2
, (2.23)gdzie

β =
64

5

G3µM2

c5
, µ =

M1M2

M1 + M2
. (2.24)Pod
zas gdy 
z�sto±¢ orbitalna ro±nie:

forb =
1

2π

(

GM

a3

)1/2

, (2.25)24



gdzie M jest 
aªkowit¡ mas¡ ukªadu, µ jest mas¡ zredukowan¡, a a jest wielk¡ póªosi¡orbity.W przypadku orbity koªowej w ka»dej 
hwili ukªad emituje sygnaª o jednej usta-lonej 
z�sto±
i, która jest równa 
o do warto±
i dwukrotno±
i 
z�sto±
i orbitalnej.Gdy mamy do 
zynienia ze spªasz
zon¡ orbit¡, pr�dko±¢ skªadników zmienia si� wzale»no±
i od miejs
a zajmowanego na orbi
ie. Powoduje to powstanie dodatkowy
h
z�sto±
i w widmie. Ukªad promieniuje w danej 
hwili w w¡skim przedziale 
z�sto±
i,a nie tylko w jednej konkretnej.
fn

gw = nforb, (2.26)
dfgw

dt
= n

dforb

dt
. (2.27)W przypadku orbity koªowej fale grawita
yjne s¡ emitowane tylko dla n = 2.Wstawiaj¡
 równanie 2.25 i 2.22 do równania 2.27, otrzymamy ewolu
j� w 
zasieka»dej harmoniki:

dfn
gw

dt
=

96

5

(

2π

n

)8/3 fn
gw

11/3G5/3M
5/3
chirp

c5
Ψ(e), (2.28)gdzie wyst�puje tak zwana masa �
hirp�, b�d¡
a kombina
j¡ mas skªadników ukªadu,która determinuje amplitud� i 
z�sto±¢ powstaj¡
ej fali Mchirp = µ3/5M2/5.Mo
 promieniowania w zale»no±
i od numeru harmoniki byªa wyprowadzona wpra
y Peters & Mathews (1963) i wyra»a si� nast�puj¡
ym wzorem:

dE

dt
(n) =

32

5

G4µ2M3

c5a5
g(n, e), (2.29)gdzie g(n, e) jest funk
j¡ eks
entry
zno±
i i numeru harmoniki

g(n, e) =
n4

32

{

[Jn−2(ne) − 2eJn−1(ne) +
2

n
Jn(ne)

+2eJn+1(ne) − Jn+2(ne)]2

+(1 − e2) [Jn−2(ne) − 2Jn(ne) + Jn+2(ne)]2

+
4

3n2
[Jn(ne)]2

}

, (2.30)25



a Jn s¡ odpowiednimi funk
jami Bessela. Wynik ten zostaª otrzymany poprzez analiz�Fouriera keplerowskiego ru
hu skªadników po eks
entry
znej orbi
ie. Sz
zegóªowewyprowadzenie dost�pne jest w pra
y Peters & Mathews (1963).�¡
z¡
 ze sob¡ wzory 2.21-2.29 i 2.28 otrzymujemy ostate
zne wyra»enie na widmofal grawita
yjny
h emitowany
h przez ukªad podwójny o spªasz
zonej orbi
ie.
dE

dfn
gw

=
π

3

1

G

(

4

n2

)1/3
(GMchirp)

5/3

(

fn
gwπ

)1/3

g(n, e)

Ψ(e)
. (2.31)W przypadku orbity koªowej Ψ(e = 0) = 1, g(n, e = 0) = 1 gdy n = 2 i g(n 6= 2, e =

0) = 0, a zatem wynik uprasz
za si� do dobrze znanego wyra»enia zaprezentowanegomiedzy innymi przez Phinney (2001):
dE

dfgw

∣

∣

∣

∣

∣

e=0

=
π

3

1

G

(GMchirp)
5/3

(fgwπ)1/3
, (2.32)Mo»emy wyró»ni¢ dwa przypadki ukªadów, który
h widma b�d¡ zna
z¡
o si� odsiebie ró»niªy. Ukªady o 
zasie do koales
en
ji dªu»szym od obe
nego 
zasu Hubble'a(przyjmujemy, »e jest on równy TH = 104 Myr), które nazwiemy �dªugo-»yj¡
ymi�oraz te, które zlej¡ si� w 
zasie krótszym od wieku Wsze
h±wiata zwane dalej krótko-»yj¡
ymi.Pierwsz¡ grup� tworz¡ ukªady o szeroki
h orbita
h. Mo»emy przyj¡¢, »e pa-rametry i
h orbit pozostaj¡ staªe w skali 
zasu Hubble'a. Ozna
za to, »e wykresi
h widma energety
znego b�dzie zªo»eniem dyskretny
h warto±
i wynikaj¡
y
h zwkªadu od posz
zególny
h harmonik. Przykªadem mo»e tu by¢ rysunek 2.4, na któ-rym przestawiono widmo po
hodz¡
e od dwó
h masywny
h 
zarny
h dziur o masa
h

M1 = M2 = 300 M⊙ na szerokiej orbi
ie o wielkiej póªosi równej a = 1.2 × 106 R⊙.Ró»ne symbole odpowiadaj¡ ró»nym po
z¡tkowym eks
entry
zno±
iom.Wraz ze wzrostem eks
entry
zno±
i rozkªady staj¡ si� 
oraz szersze. Ponadtomaksimum rozkªadu przesuni�te jest w stron� wy»szy
h 
z�sto±
i. Wykres odpowia-daj¡
y najwi�kszej rozwa»anej eks
entry
zno±
i (kwadraty) wykazuje 
iekawe mini-mum w okoli
y niski
h 
z�sto±
i. Jest to wynik sz
zególnej posta
i funk
ji g(n,e)zde�niowanej równaniem 2.30, a nie artefaktem numery
znym.Drugim przypadkiem s¡ ukªady, który
h 
zas do koales
en
ji jest krótszy od 
zasuHubble'a. Ewolu
ja i
h parametrów orbitalny
h nie mo»e by¢ zaniedbana. Zmienia26
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Rysunek 2.4: Widmo grawita
yjne po
hodz¡
e od dªugo-»yj¡
ego ukªadu zªo»onegoz dwó
h 
zarny
h dziur (M1 = M2 = 300 M⊙, a = 1.2× 106 R⊙) o ró»ny
h spªasz
ze-nia
h orbity. Pojedyn
zy znak �plus� odpowiada orbi
ie koªowej, krzy»yki pokazuj¡wynik dla eks
entry
zno±
i równej 0.5, gwiazdki odpowiadaj¡ eks
entry
zno±
i 0.7, akwadraty eks
entry
zno±
i 0.9.si� zarówno wielka póªo±, jak i eks
entry
zno±¢. Dodatkowo na 
zasow¡ ewolu
j� ty
hparametrów nakªada si� rozmy
ie w 
z�sto±
i zwi¡zane z wyst�powaniem ró»ny
h har-monik. Widmo promieniowania takiego ukªadu roz
i¡ga si� od 
z�sto±
i po
z¡tkowej
fp (wynikaj¡
ej z po
z¡tkowy
h parametrów ukªadu podwójnego taki
h jak masyskªadników i wielka póªo± w momen
ie powstania ukªadu), a» do górnej grani
y, zaktór¡ tutaj przyjmujemy 
z�sto±¢ ostatniej stabilnej koªowej orbity fISCO.

fISCO =
c3

6
√

6πG(M1 + M2)
. (2.33)Jako przykªad prezentujemy rysunek 2.5, na którym wida¢ widmo ukªadu dwó
h
zarny
h dziur o masa
h jak w poprzednim przypadku (M1 = M2 = 300 M⊙), ale nadu»o mniejszej orbi
ie a = 1.2 × 102 R⊙. Równie» i tu wyniki zostaªy poli
zone dlaró»ny
h po
z¡tkowy
h eks
entry
zno±
i orbity.27
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Rysunek 2.5: Widmo grawita
yjne po
hodz¡
e od krótko-»yj¡
ego ukªadu zªo»onegoz dwó
h 
zarny
h dziur (M1 = M2 = 300 M⊙, a = 1.2 × 102 R⊙) o ró»ny
h spªasz-
zenia
h orbity. Ci¡gªa linia odpowiada orbi
ie koªowej, linia kreskowana pokazujewyniki dla eks
entry
zno±
i 0.5, linia kropkowana odpowiada eks
entry
zno±
i 0.7 alinia kreskowano - kropkowana eks
entry
zno±
i 0.9Orbita koªowa generuje zwykªe widmo pot�gowe. Wzrost eks
entry
zno±
i po-woduje powstanie dodatkowej emisji w wysoki
h 
z�sto±
ia
h. Ksztaªt i rozmiar tejstruktury zale»ny od warto±
i eks
entry
zno±
i.
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3. Detektory fal grawita
yjny
h.Detek
ja fal grawita
yjny
h jest niezwykle trudnym zadaniem. Same fale bardzosªabo oddziaªuj¡ z materi¡, 
o sprawia, »e efekty i
h przej±
ia s¡ bardzo subtelne. Wrozdziale 2 wyprowadzona byªa 
harakterysty
zna amplituda zaburzenia 
zasoprze-strzeni. Powoduje ona zmian� odlegªo±
i mi�dzy masywnymi obiektami. To jak du»ajest owa zmiana zale»y od pierwotnej odlegªo±
i:
δL

L
= h, (3.1)gdzie L to odlegªo±¢ mi�dzy masywnymi obiektami, δL zmiana odlegªo±
i jaka wywoªafala o amplitudzie h.Amplitudy fal po
hodz¡
y
h od realisty
zny
h ¹ródeª astro�zy
zny
h b�d¡ bar-dzo maªe. Proste osza
owanie pokazuje, »e amplituda jest nie wi�ksza od h ∼ Rs

r
(v

c
)2,gdzie Rs to promie« S
hwartzs
hilda ¹ródªa, r to odlegªo±¢ do ¹ródªa, a v ozna
za
harakterysty
zn¡ pr�dko±¢ ¹ródªa. Aby zda¢ sobie spraw� z rz�dów wielko±
i o ja-ki
h tu mówimy, przeanalizujmy przykªad wybu
hu supernowej w 
entrum naszejGalaktyki. �ródªem fali grawita
yjnej b�dzie tu gwaªtownie zapadaj¡
e si� j¡dro ma-sywnej gwiazdy, której promie« S
hwartzs
hilda wynosi ok 1.5 km. Odlegªo±¢ do 
en-trum Galaktyki to 8.5 kp
, a pr�dko±¢ zapadaj¡
ej si� materii sza
owana jest na 10%pr�dko±
i ±wiatªa. Z naszego prostego osza
owania wy
hodzi wtedy, »e amplitudafali grawita
yjnej, któr¡ zaobserwujemy na Ziemi b�dzie rz�du h ∼ 10−20. Nale»ywpomnie¢, »e wi�kszo±¢ zjawisk jakie spodziewamy si� obserwowa¢ b�dzie du»o dalejni» w 
entrum naszej Galaktyki, wi�
 spodziewane amplitudy b�d¡ jesz
ze mniejsze.Zarejestrowanie tak maªy
h zmian odlegªo±
i jest wi�
 wyzwaniem dla wspóª
zesnejte
hniki.3.1. Detektory rezonansowe.Pierwszy detektor fal grawita
yjny
h zbudowaª J. Weber w lata
h 60-ty
h XXwieku. Byª to aluminiowy wale
 zawieszony na spe
jalny
h kolumna
h maj¡
y
hza zadanie izola
j� instrumentu od wpªywu zewn�trzny
h zakªó
e«. Na powierz
hniwal
a umiesz
zone byªy detektory fotoelektry
zne, które pod wpªywem odksztaª
enia29



bryªy emitowaªy sygnaª elektry
zny. Po przej±
iu fali grawita
yjnej wale
 powinienwibrowa¢. Siªa drga« uzale»niona jest od 
z�sto±
i prze
hodz¡
ej fali - im bli»szabyªaby ona 
z�sto±
i rezonansowej aluminium, tym silniejsze drgania. Weber osza-
owaª, »e za pomo
¡ swojego instrumentu jest w stanie wykry¢ odksztaª
enia wal
az dokªadno±
i¡ do setnej 
z�±
i rozmiaru atomu. Zdawaª sobie spraw� z roli jak¡ma wpªyw lokalny
h zjawisk taki
h jak trz�sienia ziemi, aktywno±¢ o
eani
zna 
zydrgania Ziemi wywoªane ludzk¡ aktywno±
i¡. Dlatego te» wybudowaª dwie anteny- jedna znajdowaªa si� na Uniwersyte
ie w Maryland, a druga w Argonne NationalLaboratory niedaleko Chi
ago. Owo
em tak przeprowadzony
h obserwa
ji byªa pu-blika
ja (Weber 1969), w której Weber ogªosiª odkry
ie fal grawita
yjny
h. Niestetyjego wyniki nie zostaªy potwierdzone. Z punktu widzenia dzisiejszej te
hniki wy-daje si�, »e to 
o obserwowaª Weber nie mogªo by¢ fal¡ grawita
yjn¡, gdy» 
zuªo±¢jego detektora byªa wiele rz�dów wielko±
i za maªa, aby wykry¢ jakikolwiek sygnaª.Niemniej jego rola w historii detektorów fal grawita
yjny
h jest bardzo du»a. Dzi-siejsze detektory rezonansowe w swej isto
ie nie ró»ni¡ si� wiele od tego u»ytegoprzez Webera. S¡ wi�ksze i lepiej izolowane od oto
zenia. Naj
z�±
iej umiesz
zone wniski
h temperatura
h, aby zminimalizowa¢ szumy termi
zne. Anteny rezonansowemaj¡ bardzo w¡ski zakres 
zuªo±
i zlokalizowany w pobli»u i
h 
z�sto±
i rezonanso-wej. Nie nadaj¡ si� do szerokopasmowy
h przegl¡dów nieba, a ra
zej do poszukiwa«sygnaªu od znany
h obiektów. Dobrymi ¹ródªami w tym wypadku s¡ pulsary, który
hznamy 
z�sto±¢ wirowania, a tak»e pozy
j� na niebie. W 
i¡gu ostatni
h lat opero-waªo kilka detektorów tego typu w ró»ny
h 
z�±
ia
h kuli ziemskiej. W±ród ni
h:ameryka«ski ALLEGRO (M
Hugh i in. 2002), fran
uski ALTAIR (Bonifazi & Vis
o1992), wªoskie AURIGA (Zendri i in. 2002) i NAUTILUS szwaj
arski EXPLORER(Astone i in. 2008), australijski NIOBE (Blair i in. 1998).Rysunek 3.1 pokazuje poªo»enie wy»ej wymieniony
h detektorów.
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Rysunek 3.1: Mapa z zazna
zonymi poªo»eniami operuj¡
y
h w ostatni
h lata
h de-tektorów rezonansowy
h.3.2. Detektory interferometry
zne.Zupeªnie inn¡ metod� detek
ji stosuje si� w detektora
h interferometry
zny
h.Podstaw¡ i
h dziaªania jest instrument, który zbudowali Mi
helson i Morley doprzeprowadzenia swojego sªynnego eksperymentu w 1885 roku (Mi
helson & Morley1887). Dzisiejsze interferometry s¡ daleko bardziej skomplikowane, ale w
i¡» wyko-rzystuj¡ zjawisko interferen
ji, aby zmierzy¢ drobne przesuni�
ia mas próbny
h poprzej±
iu fali grawita
yjnej.Prosty s
hemat budowy interferometru jest przedstawiony na rysunku 3.2.Antena skªada si� z dwó
h ramion o równej dªugo±
i ustawiony
h do siebie podk¡tem prostym (
ho¢ mo»liwe s¡ te» inne kon�gura
je geometry
zne). Na ko«
uka»dego z ramion umiesz
zone jest 
i�»kie lustro, które peªni rol� masy testowej.W miejs
u spotkania ramion znajduje si� lustro póªprzepusz
zalne. �wiatªo laseraprze
hodzi przez póªprzepusz
zalne lustro i roz
hodzi si� w obydwu ramiona
h jedno-
ze±nie. Po odbi
iu od luster na ko«
a
h ramion wra
a i nast�puje interferen
ja obuwi¡zek w detektorze. Caªo±¢ ustawiona jest w taki sposób, aby sygnaªy z obu ramionprowadziªy do interferen
ji destruk
yjnej, je±li ramiona s¡ równej dªugo±
i. Ka»da31



Rysunek 3.2: S
hemat budowy detektora dziaªaj¡
ego na zasadzie interferen
ji. Za-zna
zone elementy to laser (L), lustro póªprzepusz
zalne (Lpp) oraz dwa lustra nako«
a
h tuneli peªni¡
e role masy testowej (M).zmiana dªugo±
i któregokolwiek z ramion b�dzie zatem powodowaªa, »e wi¡zki lase-rowe si� nie wygasz¡ i w detektorze zarejestrujemy sygnaª. Mi�dzy lustrem póªprze-pusz
zalnym a masami testowymi znajduje si� wi�
ej luster, aby efektywna odlegªo±¢pokonywana przez wi¡zk� laserow¡ byªa wielokrotnie wi�ksza ni» dªugo±¢ samegoramienia. Prawdziwe detektory s¡ bardzo skomplikowanymi urz¡dzeniami, które mo-nitoruj¡ nie tylko odlegªo±¢ do luster, ale te» wiele inny
h parametrów zwi¡zany
h zoto
zeniem. Wi¡zka laserowa umiesz
zona jest w pró»niowy
h tunela
h, same lustras¡ zawieszone w bardzo skomplikowany sposób oraz 
hªodzone. Wszystkie te zabiegimaj¡ odizolowa¢ detektor od wpªywów oto
zenia. Dodatkowo, wewn¡trz samegodetektora umiesz
zone s¡ termometry, magnetometry, a na zewn¡trz mikrofony, sej-smometry 
zy wiatromierze. Od
zyty ty
h urz¡dze« pomagaj¡ oddzieli¢ prawdziwesygnaªy od szumów wywoªany
h wiatrem, ru
hem uli
znym 
zy aktywno±
i¡ sej-smi
zn¡ samej Ziemi. Historia pierwszy
h detektorów interferometry
zny
h si�ga latosiemdziesi¡ty
h XX wieku, kiedy wiod¡
e uniwersytety ameryka«skie i brytyjskie bu-dowaªy swoje anteny (Shoemaker i in. 1988; Zu
ker 1992). Byªy to zazwy
zaj maªeinstrumenty (dªugo±¢ ramion si�gaªa maªy
h kilkudziesi�
iu metrów) peªni¡
e roleprototypów wi�kszy
h eksperymentów. I
h gªównym 
elem byªo testowanie rozwi¡-za« te
hni
zny
h potrzebny
h przy tak subtelnym eksperymen
ie jakim jest detek
ja32



fali grawita
yjnej.W lata
h 90-ty
h XX wieku powstaªy wi�ksze eksperymenty takie jak GEO600(Willke & LIGO S
ienti�
 Collaboration 2007; Lü
k i in. 2010), LIGO (Abbott i in.2009b), VIRGO (A
ernese i in. 2006), które nazywane s¡ 
z�sto detektorami I gene-ra
ji. W tej 
hwili trwa budowa detektorów II genera
ji, który
h 
zuªo±¢ powinnazwi�kszy¢ si� 10-krotnie w porównaniu z poprzedni¡ genera
j¡. Zarówno LIGOjak i VIRGO prze
hodz¡ w tej 
hwili gruntown¡ przebudow� w wyniku której po-wstanie AdvLIGO (Harry & the LIGO S
ienti�
 Collaboration 2010; Landry 2012) iAdvVIRGO (Degallaix i in. 2013). Dodatkowo planowany jest detektor w Australii(Brooks i in. 2011) lub India
h (Unnikrishnan 2013). Trwa równie» budowa japo«-skiego instrumentu KAGRA (Somiya 2012), który w przyszªo±
i doª¡
zy do ±wiatowejsie
i interferometrów.Kolejnym etapem b�dzie budowa europejskiego detektora III genera
ji - EinsteinTeles
ope (Lü
k 2012; Sathyaprakash i in. 2012) oraz detektorów kosmi
zny
h taki
hjak LISA/eLISA (Stebbins i in. 2013) 
zy DECIGO (Kawamura 2006; Kawamura i in.2011). Status ty
h ostatni
h jest mo
no niepewny ze wzgl�du na bardzo odlegª¡perspektyw� 
zasow¡ w jakiej projekty te maj¡ by¢ realizowane. Najprawdopodobniejfundusze na te inwesty
je b�d¡ pozyskane dopiero po dokonaniu pierwszej detek
jifal grawita
yjny
h.Rysunek 3.3 prezentuje krzywe 
zuªo±
i omawiany
h ni»ej naziemny
h interfero-metrów - zarówno ty
h, które operowaªy w przeszªo±
i, jak i ty
h planowany
h wnast�pny
h lata
h. Krzywe dla detektorów, które dziaªaªy s¡ fakty
znie uzyskanymipod
zas eksperymentu, dlatego i
h ksztaªt jest du»o bardziej skomplikowany. Krzyweplanowany
h detektorów maj¡ przybli»on¡ form� bazuj¡
¡ na teorety
zny
h o
zeki-wania
h. Lini¡ 
zerwon¡ zazna
zono krzyw¡ odpowiadaj¡
¡ 
zuªo±
i VIRGO 1 orazbudowanego obe
nie advVIRGO 2, lini¡ zielon¡ zazna
zono krzyw¡ detektora LIGO(The LIGO S
ienti�
 Collaboration & The Virgo Collaboration 2012) oraz budowa-nego advLIGO (Harry & the LIGO S
ienti�
 Collaboration 2010), lini¡ niebiesk¡ za-zna
zono krzyw¡ 
zuªo±
i budowanego detektora KAGRA 3, lini¡ ró»ow¡ zazna
zonokrzyw¡ dla GEO600 4, a linia jasno-niebieska odpowiada planowanemu detektorowi1https://www
as
ina.virgo.infn.it/DataAnalysis/Calibration/Sensitivity/2http://www.virgo.infn.it/advirgo/3http://gw
enter.i
rr.u-tokyo.a
.jp/en/resear
her/parameter4http://www.geo600.uni-hannover.de/geo
urves/33



ET 5Rysunek 3.4 pokazuje krzywe 
zuªo±
i planowany
h detektorów kosmi
zny
h. Li-ni¡ 
zerwon¡ zazna
zono krzyw¡ 
zuªo±
i DECIGO, linia zielona odpowiada krzywejpierwotnej wersji detektora LISA 6, a linia niebieska pokazuje okrojon¡ wersj� detek-tora LISA nazwanego obe
nie eLISA/NGO (Amaro-Seoane i in. 2012)
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ji. Lini¡ 
zerwon¡ zazna
zono krzyw¡ odpowiadaj¡
¡ 
zuªo±
i VIRGO oraz bu-dowanego obe
nie advVIRGO, lini¡ zielon¡ zazna
zono krzyw¡ detektora LIGO orazbudowanego advLIGO, lini¡ niebiesk¡ zazna
zono krzyw¡ 
zuªo±
i budowanego de-tektora KAGRA, lini¡ ró»ow¡ zazna
zono krzyw¡ dla GEO600, a linia jasno-niebieskaodpowiada planowanemu detektorowi ETPoni»ej prezentujemy sz
zegóªowy opis najwa»niejszy
h z wy»ej wymieniony
hdetektorów.5http://www.et-gw.eu/etsensitivities6http://www.srl.
alte
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3.2.1. VIRGO/advVIRGOVIRGO byª detektorem zbudowanym przez wªosko-fran
uskie konsor
jum EGO(European Gravitational Observatory) na przeªomie XX i XXI wieku. Pó¹niej dowspóªpra
y przyª¡
zyªy si� grupy badaw
ze z Holandii, W�gier, a tak»e Polski. Samaantena znajduje si� w maªej miejs
owo±
i Cas
ina pod Piz¡ (Wªo
hy). Ramiona, wktóry
h roz
hodzi si� wi¡zka laserowa maj¡ 3 km dªugo±
i, ale dzi�ki zastosowaniute
hniki wielokrotny
h odbi¢, efektywna droga opty
zna lasera si�ga 120 km. Zakres
z�sto±
i, w który
h operowaªo VIRGO to 10 - 6000Hz. Laser roz
hodziª si� w tune-la
h pró»niowy
h, aby minimalizowa¢ wszelkie zakªó
enia, które mógªby powodowa¢gaz. Lustra peªni¡
e rol� mas testowy
h zawieszone byªy na bardzo skomplikowanymsystemie 
ienki
h linek umiesz
zony
h w 10m wie»a
h. Dla potrzeb tego detektorazostaªy opra
owane te
hnologie bardzo mo
ny
h, a zarazem stabilny
h laserów. Lu-stra na ko«
a
h tuneli odzna
zaªy si� niezwykle du»ym wspóª
zynnikiem odbi
iasi�gaj¡
ym 99.99%. Caªa aparatura znajdowaªa si� w sterylny
h laboratoria
h mo-nitorowany
h przez 
aª¡ dob�. Obe
nie trwa przebudowa detektora do wersji, której
zuªo±¢ b�dzie 10-krotnie wi�ksza. Zwi�kszona zostanie mo
 laserów oraz poprawionatermi
zna izola
ja luster.3.2.2. LIGO/advLIGOProjekt LIGO (Laser Interferometer GravitationalWave Observatory) to dwa bli¹-nia
ze obserwatoria fal grawita
yjny
h usytuowane w Stana
h Zjedno
zony
h. Jedenz interferometrów znajduje si� w Hanford (stan Washington), a drugi w Livingston(stan Louisiana). Taka kon�gura
ja pozwala na odizolowanie lokalny
h zakªó
e« odprawdziwy
h sygnaªów. Te ostatnie b�d¡ bowiem dostrzegalne w obu detektora
hz maªym opó¹nieniem wynikaj¡
ym z odlegªo±
i mi�dzy nimi. Instrumenty zostaªyzaprojektowane i zbudowane gªównie przez naukow
ów i in»ynierów z CIT (CaliforniaInstitute of Te
hnology) oraz MIT (Massa
husetts Institute of Te
hnology). Dªugo±¢ramion, w który
h roz
hodzi si� wi¡zka laserowa to 4 km. Budowa uko«
zyªa si� w1999 r, a pierwsze dane zostaªy zebrane w 2001 r. W ostatni
h lata
h kolabora
jezwi¡zane z detektorami LIGO oraz VIRGO poª¡
zyªy si� tworz¡
 jedn¡ globaln¡ sie¢detektorów. Pozwala to nie tylko na dokªadniejsze wykrywanie sygnaªów, ale te»na odtworzenie pozy
ji ¹ródªa na niebie (przy pomo
y metody triangula
ji). Tak36



samo jak VIRGO, LIGO prze
hodzi w tej 
hwili gruntown¡ przebudow� maj¡
¡ na
elu zwi�kszenie 
zuªo±
i instrumentu. Do
elowa 
zuªo±¢ ma wzrosn¡¢ 10-krotnie, 
oprzeªo»y si� na 1000-krotne zwi�kszenie zasi�gu obserwa
ji.Planowane jest te» uru
homienie trze
iego obserwatorium LIGO na póªkuli po-ªudniowej. Rozwa»ane jest poªo»enie w Australii (Brooks i in. 2011) lub India
h(Unnikrishnan 2013).3.2.3. GEO600Detektor GEO600 jest owo
em wspóªpra
y niemie
ko-brytyjskiej. Po
z¡tkowoprojekt zakªadaª budow� instrumentu o dªugo±
i ramion 3 km, ale ze wzgl�dów �-nansowy
h powstaªa mniejsza wersja o dªugo±
i 600m. Antena usytuowana jest nie-daleko Hanoweru (Niem
y) i obsªugiwana przez naukow
ów z AEI (Albert EinsteinInstitute), Leibniz Universität, Glasgow University oraz Cardi� University. Budowazako«
zyªa si� 1995 r. Od 2002 roku GEO600 zostaª wª¡
zony do sie
i detektorówLIGO. Gªównym atutem tego detektora jest te
hnika ±
iskania ±wiatªa, jak¡ opra
o-wali lokalni in»ynierowie. Jest to te
hnologia, która b�dzie wykorzystana w detek-tora
h II genera
ji. Czuªo±¢ ka»dego detektora interferometry
zne jest ograni
zonazarówno w niski
h jak i w wysoki
h 
z�sto±
ia
h. Poni»ej kilkunastu Hz limituje nasaktywno±¢ sejsmi
zna naszej planety. Drugi konie
 skali 
z�sto±
i (powy»ej kilku kHz)jest niedost�pny przez fakt, »e ±wiatªo lasera skªada si� ze sko«
zonej li
zby fotonów.Sytua
je poprawia u»y
ie mo
niejszy
h laserów, ale te wywieraj¡ wi�ksze 
i±nieniena lustra i zwi�kszaj¡ i
h temperatur�. �
iskanie ±wiatªa pozwala na przesuni�
iedoty
h
zasowego limitu. Jest ono z powodzeniem stosowane w detektorze GEO600(Ligo S
ienti�
 Collaboration i in. 2011).3.2.4. KAGRAProjekt KAGRA (Kamioka Gravitational wave dete
tor, Large-s
ale Cryogeni
Gravitational wave Teles
ope), dawniej znany pod nazw¡ LCGT, to japo«ska ini
ja-tywa maj¡
a na 
elu budow� du»ego interferometru, który doª¡
zy do sie
i anten IIgenera
ji. Ramiona, w który
h roz
hodzi¢ si� b�dzie ±wiatªo lasera zostaªy umiesz-
zone w starej kopalni Kamioka znanej z przeªomowy
h eksperymentów neutrinowy
hKamiokande i Super-Kamiokande. Nowatorskim rozwi¡zaniem b�dzie zastosowanie37



te
hnik kriogeni
zny
h do likwida
ji szumów detektora. Chªodzenie luster ma zapew-ni¢ i
h stabilno±¢ termi
zn¡. Detektor ten ma zbiera¢ dane w tym samym 
zasie 
oadvLIGO i advVIRGO.3.2.5. ETEinstein Teles
ope jest europejskim projektem detektora III genera
ji. Data re-aliza
ji nie jest jesz
ze pre
yzyjnie znana, ale �nansowanie uzale»nione b�dzie odwyników uzyskany
h za pomo
¡ advVIRGO. Gdy detektory II genera
ji dokonaj¡pierwszej detek
ji fali grawita
yjnej, powstanie realna potrzeba budowy wi�kszy
hi dokªadniejszy
h instrumentem. ET w swy
h zaªo»enia
h ma znajdowa¢ si� podpowierz
hni¡ ziemi. Zapewni to izola
j� od wpªywu oto
zenia zwi¡zanego z aktyw-no±
i¡ ludzk¡. Dzi�ki temu mo»liwe b�dzie przesuni�
ie okna 
zuªo±
i do ni»szy
h
z�sto±
i ni» ma to miejs
e w przypadku detektorów naziemny
h. Ponadto dªugo±¢jednego ramienia ma wynosi¢ 10 km, 
o jest 2.5 raza wi�
ej ni» najwi�ksze wspóª-
zesne anteny. Dªugo±¢ ramienia wpªynie na zasi�g i dokªadno±¢ pomiarów. Niesiejednak za sob¡ pewne wyzwania. Konie
zny b�dzie dostate
znie mo
ny, a zarazemstabilny laser oraz doskonaªa pró»nia w skali wi�kszej ni» doty
h
zas. Nietypowyb�dzie te» ksztaªt interferometru. Zamiast klasy
znego uªo»enia dwó
h tuneli podk¡tem prostym (przypominaj¡
ym liter� L), zde
ydowano si� na kon�gura
j� trój-k¡ta równoramiennego. Ka»dy bok trójk¡ta b�dzie zawieraª dwa niezale»ne tunele,
o w sumie da trzy detektory obró
one w stosunku do siebie. S
hemat budowy ETprzedstawia rysunek 3.5.W skªad grupy zajmuj¡
ej si� planowaniem detektora ET w
hodz¡ równie» pol-s
y naukow
y i in»ynierowie. Plan budowy oraz sz
zegóªy te
hni
zne te
hnologii,które b�d¡ wykorzystane zostaª obszernie opisany w opublikowanym dokumen
ie(ET s
ien
e team 2011). Teorety
zna krzywa 
zuªo±
i ET nie jest jesz
ze do ko«
azde�niowana. Wynika to z faktu, »e w
i¡» rozwa»any
h jest kilka kon�gura
ji ko«
o-wy
h. Przygl¡daj¡
 si� wykresowi 3.4 mo»na zauwa»y¢, »e ET b�dzie miaª zna
z¡
olepsz¡ 
zuªo±¢ ni» wspóª
zesne detektory, ale równie» jego optymalne okno przesuni�tejest w stron� ni»szy
h 
z�sto±
i.W 
zasie gdy ET rozpo
znie swoje dziaªanie, b�dziemy po odkry
iu pierwszy
h¹ródeª fal grawita
yjny
h. Spodziewane tempo obserwowany
h zjawisk b�dzie rz�du38



Rysunek 3.5: Prosty s
hemat budowy detetektora ET. Kon�gura
ja trójk¡ta równo-ramiennego. Kolorami ozna
zone s¡ niezale»ne anteny, które zostana umiesz
zone wjednej lokaliza
ji.kilkudziesi�
iu, a nawet kilkuset w 
i¡gu doby. Stawia to nowe wyzwania pod
zas pro-
esu analizy dany
h. Sygnaªy od wielu ¹ródeª b�d¡ nakªadaªy si� na siebie. Zjawiskakoales
en
ji obiektów o stosunkowo maªy
h masa
h (rz�du kilku mas Sªo«
a) b�d¡wido
zne w oknie detektora nawet przez kilka dni. Te
hniki analizy sygnaªów b�d¡zna
z¡
o ró»ne od ty
h stosowany
h dzisiaj. Z problemem tym ju» dzisiaj próbuj¡sobie poradzi¢ naukow
y pra
uj¡
y w zespole ET (Regimbau i in. 2012).3.2.6. DECIGODetektor DECIGO (DECI-Hertz Interferometer Gravitational wave Observatory)jest planowanym interferometrem, który b�dzie wyniesiony w przestrze« kosmi
zn¡.Stanowi to kolejny krok na drodze do maksymalnego rozszerzenia dost�pnego widmafal grawita
yjny
h. Cho¢ jego budowa i start s¡ bardzo oddalone w 
zasie, ju» dzi±trwaj¡ pra
e nad planowaniem i testowaniem potrzebny
h te
hnologii. Detektor masi� skªada¢ z trze
h statków, które b�d¡ zawieraªy niewa»kie masy testowe. Odlegªo±¢mi�dzy statkami ma wynosi¢ 1000 km tworz¡
 trójk¡t równobo
zny. Caªa konstela
jab�dzie poruszaªa si� po orbi
ie okoªosªone
znej pod¡»aj¡
 za Ziemi¡. Wersja najbar-dziej optymisty
zna zakªada wystrzelenie 
ztere
h zestawów taki
h detektorów. Dwatrójk¡ty b�d¡ obró
one wzgl�dem siebie i oddalone na orbi
ie. Pozostaªe dwa maj¡tworzy¢ ksztaªt gwiazdy Dawida. Umiesz
zenie detektora w przestrzeni kosmi
znej39



zapewnia doskonaª¡ izola
j� od wszelkiego wpªywu naszej planety. Otwiera to oknow du»o ni»szy
h 
z�sto±
ia
h ni» mog¡ operowa¢ ziemskie detektory. Planowanakrzywa 
zuªo±
i DECIGO ma na 
elu wypeªnienie luki mi�dzy oknami detektorów IIi III genera
ji oraz innym kosmi
znym detektorem - LISA.3.2.7. LISA/eLISA/NGOW 
hwili obe
nej przyszªo±¢ anteny LISA jest mo
no niepewna. Po
z¡tkowo miaªby¢ to projekt �nansowany zarówno przez Ameryka«sk¡ Agen
j� Kosmi
zn¡ (NASA)jak i przez jej europejski odpowiednik (ESA). Jednak»e w ostatnim 
zasie NASAwy
ofaªa si� z �nansowania projektu. Pierwotnie LISA miaªa przypomina¢ detektorDECIGO, ale w zna
znie wi�kszej skali. Trzy statki zawieraj¡
e niewa»kie masy te-stowe miaªy by¢ od siebie oddalone o 5mln km. Ka»dy ze statków komunikowa¢ si�miaª z innymi za pomo
¡ laserów. Tak dªuga baza pozwoliªaby na obserwa
je w mHzrejonie widma. Konstela
ja miaªa porusza¢ si� na orbi
ie okoªosªone
znej ±ledz¡
ru
h Ziemi. Gªównym 
elem obserwa
yjnym detektora LISA miaªy by¢ galakty
znebiaªe karªy (Ruiter i in. 2010) oraz masywne 
zarne dziury. Obe
na, niepewna sy-tua
ja �nansowa projektu wymusiªa na spoªe
zno±
i naukowej stworzenie ta«szy
halternatyw. Jednym z zaproponowany
h zamienników anteny LISA jest europejskiprojekt nazwany eLISA lub NGO (New Gravitational waves Obserwatory). eLISAma na 
elu sprostanie zadaniom stawianym niegdy± antenie LISA. Wi�kszo±¢ rozwi¡-za« te
hni
zny
h pozostaªa bez zmian. Zmniejszona zostaªa jednak odlegªo±¢ mi�dzystatkami - teraz wynosi¢ b�dzie ona 1 mln km zamiast planowany
h w
ze±niej 5 mlnkm. Nie
o inna b�dzie te» kon�gura
ja statków. Nadal b�d¡ one tworzyªy trójk¡t,ale w nowej wersji b�dzie to jeden statek �matka� oraz dwa statki �
órki�. Ka»da z�
órek� b�dzie komunikowaªa si� z �matk¡�, ale nie ze sob¡ na wzajem. Takie mody-�ka
je wpªyn¡ na obni»enie 
zuªo±
i oraz przesun¡ okno 
zuªo±
i ku nie
o wy»szym
z�sto±
iom (patrz rysunek 3.4).
40



4. Eks
entry
zno±¢ ukªadów podwójny
hobiektów zwarty
hPo uru
homieniu detektorów fal grawita
yjny
h drugiej genera
ji taki
h jak ad-vVIRGO i advLIGO (Smith & LIGO S
ienti�
 Collaboration 2009; Spalli

i i in. 2005)na dobre rozpo
znie si� era astronomii grawita
yjnej. Dlatego tak istotne jest teore-ty
zne zbadanie wªa±
iwo±
i poten
jalny
h ¹ródeª, które b�d¡ obserwowane. Niniejszapra
a skupia si� na ukªada
h podwójny
h obiektów zwarty
h, gdy» s¡ one najlep-szymi kandydatami na silne emitery fal grawita
yjny
h. Literatura fa
howa ob�tujew opra
owania na temat ró»ny
h aspektów zwi¡zany
h z wªa±
iwo±
iami ukªadów po-dwójny
h obiektów zwarty
h (Nelemans & van den Heuvel 2001; Voss & Tauris 2003;De Donder & Vanbeveren 2004; Sipior & Sigurdsson 2002; Pfahl i in. 2005; Dewi i in.2002, 2005; Bogomazov i in. 2007; Kiel i in. 2010). Rozwa»any byª zakres mas obiek-tów zwarty
h (Gondek-Rosi«ska i in. 2007), spodziewana 
z�sto±¢ z jak¡ do
hodzi¢b�dzie do koales
en
ji (Abadie i in. 2010), a nawet wpªyw spinu (S
hnittman 2004;Mandel & O'Shaughnessy 2010). W niniejszym rozdziale 
h
ieliby±my zbada¢ wpªyweks
entry
zno±
i ukªadu na obserwowany sygnaª. Poprzez emisje fal grawita
yjny
h,orbita ukªadu podwójnego za
ie±nia si�, a jedno
ze±nie ukoªawia. Ten drugi pro
esnast�puje szyb
iej, a zatem uzasadnione jest twierdzenie, »e orbita jest w bardzo do-brym przybli»eniu koªowa w ostatni
h sekunda
h przed zlaniem si� ukªadu. Wªa±niewtedy spodziewamy si� najsilniejszego sygnaªu w zakresie fal grawita
yjny
h. Wy-daje si� wi�
, »e rozwa»anie eks
entry
zno±
i jest bezzasadne. Mo»e by¢ to prawd¡dla detektorów naziemny
h, które niedawno zostaªy zamkni�te. W przyszªo±
i b�-dziemy dysponowali antenami ET, DECIGO, eLISA, który
h okno 
zuªo±
i zlokali-zowane b�dzie w obszarze ni»szy
h 
z�sto±
i, dalej od samej koales
en
ji. Ozna
zato, »e orbita mo»e wykazywa¢ jesz
ze pewn¡ eks
entry
zno±¢. To jak du»y b�dzie toefekt zale»y przede wszystkim od po
z¡tkowej warto±
i eks
entry
zno±
i, ale równie»od mas skªadników ukªadu oraz rozmiarów samej orbity. Je±li zna
z¡
a 
z�±¢ ukªa-dów podwójny
h za
howuje 
z�±¢ swojej eks
entry
zno±
i w
hodz¡
 w okno 
zuªo±
idetektora, to powinni±my bra¢ to pod uwag� pod
zas analizy dany
h. Najpopular-niejsz¡ metod¡ poszukiwania sygnaªów od zlewaj¡
y
h si� obiektów zwarty
h jest takzwana metoda dopasowywania �ltrów (z ang. mat
h �ltering). Polega ona na dopa-41



sowywaniu teorety
znego sygnaªu do obserwowany
h dany
h. Im lepiej rozumiemyme
hanizm genera
ji fal oraz parametry samego ¹ródªa, tym lepszy teorety
zny modelmo»emy wyprodukowa¢, a tym samym dokªadniejsze b�d¡ nasze dopasowania. Po-szukiwanie sygnaªu od eks
entry
znego ukªadu za pomo
¡ koªowego �ltru mo»e po-wodowa¢ bª�dy w analizie. Brown & Zimmerman (2010), a pó¹niej Huerta & Brown(2013) w swoi
h pra
a
h analizowali wpªyw tego zjawiska na efektywno±¢ znajdowa-nia sygnaªów grawita
yjny
h w detektora
h LIGO i advLIGO. I
h wyniki wykazuj¡,»e eks
entry
zno±¢ tu» przed sam¡ koales
en
j¡ musiaªaby by¢ wi�ksza od 0.1, abyefektywno±¢ spadªa w sposób zna
z¡
y. Dla detektorów operuj¡
y
h w ni»szy
h 
z�-sto±
ia
h ten efekt b�dzie spot�gowany. W niniejszym rozdziale naszym 
elem jestzbadanie jak du»o ukªadów podwójny
h obiektów zwarty
h b�dzie miaªo zna
z¡
¡eks
entry
zno±¢ pod
zas prze
hodzenia przez okno 
zuªo±
i naziemny
h detektorów.Dzi�ki obserwa
jom radiowym znamy w naszej Galakty
e sze±¢ ukªadów podwój-ny
h zawieraj¡
y
h obiekty zwarte, który
h 
zas do zlania jest krótszy od wiekuWsze
h±wiata (tak zwanego 
zasu Hubble'a). Wszystkie te obiekty skªadaj¡ si� zgwiazd neutronowy
h. Nie mamy »adny
h dany
h na temat ukªadów zªo»ony
h zdwó
h 
zarny
h dziur b¡d¹ z 
zarnej dziury i gwiazdy neutronowej. Obiekty ob-serwowane w zakresie radiowym zna
z¡
o ró»ni¡ si� od ty
h, które zoba
zymy wpa±mie fal grawita
yjny
h. Dziaªaj¡ tu zupeªnie inne warunki selek
ji obserwa
yjnej(Osªowski i in. 2011; Gondek-Rosi«ska i in. 2005). Spodziewamy si�, »e istnieje du»apopula
ja 
iasny
h ukªadów gwiazd neutronowy
h, które niewido
zne s¡ w doty
h
za-sowy
h obserwa
ja
h, ale i
h koales
en
je b�d¡ gªo±nymi ¹ródªami fal grawita
yjny
h(Bel
zynski i in. 2002). W stosunku do podwójny
h 
zarny
h dziur oraz ukªadówmieszany
h (
zarna dziura i gwiazda neutronowa) musimy 
aªkowi
ie polega¢ na teo-rety
zny
h modela
h ewolu
yjny
h. W niniejszym rozdziale zaprezentujemy rozkªadeks
entry
zno±
i popula
ji ukªadów podwójny
h obiektów zwarty
h w oknie 
zuªo±
iobe
ny
h i przyszªy
h detektorów fal grawita
yjny
h. Przez obe
ne detektory rozu-mie¢ b�dziemy zaawansowane wersje anten LIGO i VIRGO, dla który
h doln¡ gra-ni
¡ 
zuªo±
i b�dzie 30Hz. W±ród przyszªy
h detektorów rozwa»amy dwa: EinsteinTeles
ope, zwany dalej ET (Van Den Broe
k 2010) (
zuªy od 3Hz) oraz DECIGO(Kawamura 2006; Seto i in. 2001) (
zuªy od 0.3Hz). Warto±
i te s¡ przybli»one,gdy» 
zuªo±¢ ka»dego detektora jest skomplikowan¡ funk
j¡ 
z�sto±
i, która zmieniasi� w 
zasie. Jednak»e dla dalszy
h rozwa»a« takie uprosz
zenie jest uzasadnione.42



4.1. Model popula
ji ukªadów podwójny
h.Program StarTra
k jest kompleksowym kodem numery
znym, który przeprowa-dza ewolu
j� masywnej gwiazdy od 
i¡gu gªównego wieku zerowego (ZAMS) a» doutworzenia obiektu zwartego. Uwzgl�dnia on zarówno pro
esy ewolu
yjne za
hodz¡
ewe wn�trzu gwiazdy, jak równie» efekty zwi¡zane z ewolu
j¡ w ukªadzie podwójnym(transfer masy, efekty pªywowe, wspólna oto
zka, syn
hroniza
ja). Kryty
znym mo-mentem jest wybu
h supernowej, pod
zas którego powstaj¡
y obiekt zwarty otrzy-muje dodatkowy odrzut. Wynika to z niesymetry
zno±
i samego zjawiska wybu
hu su-pernowej. Ta dodatkowa pr�dko±¢ mo»e doprowadzi¢ do rozerwania ukªadu podwój-nego. Jest te» bezpo±redni¡ przy
zyn¡ powstania eks
entry
zny
h orbit pó¹niejszy
hukªadów obiektów zwarty
h. Pr�dko±
i mªody
h gwiazd neutronowy
h wskazuj¡, »eodrzuty pod
zas wybu
hu supernowej mog¡ by¢ rz�du kilkuset km/s (Hobbs i in.2005). Spodziewamy si�, »e w przypadku 
zarny
h dziur pr�dko±
i te powinny by¢mniejsze. Wi�ksza masa obiektu 
entralnego powoduje, »e niemal 
aªa materia wy-rzu
ona pod
zas wybu
hu wra
a do 
zarnej dziury. A zatem ukªady, w który
hpowstaj¡ 
zarne dziury powinny 
z�±
iej prze»ywa¢ w stosunku do ty
h z gwiazdamineutronowymi. Innym klu
zowym momentem jest tak zwana faza wspólnej oto
zki(Webbink 1984). Do
hodzi do niej gdy masywniejsza gwiazda ju» utworzyªa obiektzwarty w wybu
hu supernowej, a mniej masywna wypeªniªa swoj¡ powierz
hni� Ro-
ha i rozpo
z�ªa niestabilny transfer masy na towarzysza. W wyniku takiego prze-pªywu materii oba skªadniki zbli»aj¡ si� do siebie, a nast�pnie obiekt zwarty mo»ewpa±¢ w oto
zk� du»ej gwiazdy. Faza ta trwa bardzo krótko i mo»e sko«
zy¢ si�zlaniem obiektu zwartego i j¡dra olbrzyma. Cz�sto wspólna oto
zka ini
jalizowanajest gdy gwiazda prze
hodzi przez tak zwan¡ przerw¡ Hertzsprunga, gdzie gwaªtow-nie wzrasta jej promie«. Tego typu gwiazdy nie maj¡ jednak dobrze zde�niowanejgrani
y mi�dzy j¡drem i oto
zk¡, wi�
 odrzu
enie oto
zki jest niemo»liwe i najpraw-dopodobniej nast�puje zlanie obiektów. Sza
uje si�, »e uwzgl�dnienie tego efektupowoduje obni»enie tempa koales
en
ji ukªadów podwójny
h 
zarny
h dziur o 2-3rz�dy wielko±
i w ±rodowisku o metali
zno±
i sªone
znej. Zmniejszenie metali
zno±
ipowoduje, »e mniej gwiazd ini
juje wspóln¡ oto
zk� na przerwie Hertzsprunga, dzi�ki
zemu produkowany
h jest wi�
ej ukªadów podwójny
h. W rze
zywisto±
i bardzomaªo wiemy o tym etapie »y
ia ukªadu podwójnego, dlatego generuje on bardzo du»e43



niepewno±
i. W naszy
h obli
zenia
h przetestowali±my kilka modeli, aby sprawdzi¢jak zmiana posz
zególny
h parametrów wpªywa na wyniki ko«
owe. Rozwa»ali±mydwie metali
zno±
i: sªone
zn¡ (ozna
zon¡ przez Z) oraz 10% metali
zno±
i sªone
znej(ozna
zon¡ przez z). Na podstawie obserwa
ji pr�dko±
i pojedyn
zy
h gwiazd neu-tronowy
h odrzut pod
zas wybu
hu supernowej jest losowany z rozkªadu Maxwellao σ = 265 km/s (model K). Dodatkowo zbadali±my jaki wpªyw miaªoby zmniejszenietej warto±
i o poªow� (model ozna
zony jako k). Wzi�li±my te» pod uwag� niepew-no±¢ zwi¡zan¡ z przerw¡ Hertzsprunga. W modela
h ozna
zony
h liter¡ A wszystkieukªady, które zaini
jowaªy wspóln¡ oto
zk� na przerwie Hertzsprunga prze»ywaj¡, aw modela
h z liter¡ B wszystkie takie ukªady ulegaj¡ zlaniu. Tabla 4.1 prezentujelist� rozwa»any
h modeli.
Tabli
a 4.1: Lista rozwa»any
h modeliModel Metali
zno±¢ σ [km s−1] HGAZK Z⊙ 265.0 +BZK Z⊙ 265.0 -AZk Z⊙ 132.5 +BZk Z⊙ 132.5 -AzK 10% Z⊙ 265.0 +BzK 10% Z⊙ 265.0 -Azk 10% Z⊙ 132.5 +Bzk 10% Z⊙ 132.5 -

Tabela 4.2 przedstawia statysty
zne wªasno±
i popula
ji ukªadów podwójny
hobiektów zwarty
h uzyskany
h za pomo
¡ programu StarTra
k. Trzy panele odpo-wiadaj¡ ró»nym typom ukªadów podwójny
h: podwójne gwiazdy neutronowe (BNS),ukªady zªo»one z gwiazdy neutronowej i 
zarnej dziury (NSBH) oraz podwójne 
zarnedziury (BBH). Dla ka»dego modelu wyzna
zona jest ±rednia masa 
aªkowita ukªadu,±rednia masa �
hirp� oraz ±rednia 
z�sto±¢ ostatniej stabilnej orbity.44



Tabli
a 4.2: Statysty
zne parametry popula
ji uzyskanej za pomo
¡ programuStarTra
k. Dla ka»dego modelu poli
zona jest ±rednia masa 
aªkowita ukªadu, ±red-nia masa �
hirp� oraz ±rednia 
z�sto±¢ ostatniej stabilnej orbity.Model < Mtot > [M⊙℄ < Mchirp > [M⊙℄ < flso > [Hz℄BNSBZK 2.43 1.05 1811.26BZk 2.43 1.05 1809.39BzK 2.49 1.08 1768.23Bzk 2.49 1.08 1770.95AZK 2.43 1.05 1809.71AZk 2.43 1.06 1809.53AzK 2.51 1.09 1756.74Azk 2.49 1.08 1765.63NSBHBZK 9.85 3.13 448.39BZk 9.49 3.04 469.29BzK 12.45 3.21 371.55Bzk 11.77 3.10 390.27AZK 9.91 3.17 444.89AZk 9.85 3.13 449.20AzK 11.66 3.17 398.82Azk 11.47 3.11 404.41BBHBZK 15.60 6.76 282.59BZk 15.49 6.72 285.12BzK 22.41 9.54 215.14Bzk 22.26 9.50 214.34AZK 15.56 6.74 283.66AZk 15.33 6.64 288.50AzK 30.31 13.08 188.09Azk 28.51 12.29 198.8945



4.2. Ewolu
ja orbity.Pod wpªywem emisji fal grawita
yjny
h orbita ulega za
ie±nianiu (zmniejsza si�wielka póªo± a) oraz 
yrkularyza
ji (zmniejsza si� eks
entry
zno±¢ e) zgodnie z rów-naniami 2.22 oraz 2.23. Przeksztaª
aj¡
 te zale»no±
i mo»emy otrzyma¢ formuª� na
z�sto±¢ modu fundamentalnego, w której nast�puje emisja fal grawita
yjny
h:
fGW (e) =

2

P0

(1 − e2)3/2

e18/19
[1 +

121

304
e2]−1305/2299c

3/2
0 , (4.1)gdzie c0 = (e

12/19
0

[

1 + 121
304

e2
0

]1305/2299
)(1 − e2

0)
−1, P0 jest po
z¡tkowym okresem or-bitalnym a fGW (e) jest 
z�sto±
i¡ pierwszej nie-zerowej harmoniki. Fundamentalna
z�sto±¢ fali grawita
yjnej jest równa podwojonej 
z�sto±
i orbitalnej, fGW = 2forb =

2
Porb

.Zale»no±¢ eks
entry
zno±
i od 
z�sto±
i pokazuje rysunek 4.1. Dla przykªadu po-kazali±my ewolu
j� ukªadu zªo»onego z dwó
h gwiazd neutronowy
h o równy
h ma-sa
h 1.4 M⊙. Po
z¡tkowy rozmiar orbity zostaª tak dobrany, aby 
zas do zlania si�tego ukªadu wynosiª Tmerg = 104 Myr. Narysowany
h jest kilka linii odnosz¡
y
h si�do ró»ny
h eks
entry
zno±
i po
z¡tkowy
h w zakresie od 0.1 do 0.99.Wyra¹nie wida¢ jak szybko maleje eks
entry
zno±¢ z 
z�sto±
i¡. Im wy»sza 
z�-sto±¢, tym bli»ej ukªad jest koales
en
ji. Wydaje si�, »e jedynym sposobem na za-
howanie zna
z¡
ej eks
entry
zno±
i tu» przed koales
en
j¡, jest bardzo du»a warto±¢tego parametru na po
z¡tku ewolu
ji.4.3. Po
z¡tkowe wªa±
iwo±
i popula
ji.To jak wa»ny jest efekt eks
entry
zno±
i w du»ej mierze zale»y od po
z¡tkowy
hwªasno±
i popula
ji ukªadów podwójny
h obiektów zwarty
h. W kolejnej sek
ji przed-stawiamy analiz� parametrów popula
ji ukªadów otrzymany
h za pomo
¡ symula
jiprogramu StarTra
k. W sz
zególno±
i interesuje nas 
zy jest mo»liwe powstanieukªadu podwójnego zªo»onego z dwó
h obiektów zwarty
h, którego eks
entry
zno±¢b�dzie du»a. Na tyle du»a, aby pro
es 
yrkularyza
ji orbity nie usun¡ª jej w 
aªo±
izanim obiekt b�dzie wido
zny w detektora
h fal grawita
yjny
h.46
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fGWRysunek 4.1: Ewolu
ja eks
entry
zno±
i przy ró»ny
h warto±
ia
h po
z¡tkowy
h tegoparametru od e = 0.1 (pierwsza linia od doªu) do e = 0.99 (pierwsza linia od góry).Rozmiar orbity zostaª dobrany w ten sposób, aby ka»dy z ukªadów zlaª si� po upªywie
Tmerg = 10Gyr.Rysunki 4.2-4.4 prezentuj¡ wszystkie ukªady (podwójne gwiazdy neutronowe, po-dwójne 
zarne dziury oraz ukªady mieszane, odpowiednio). Na osi poziomej odªo-»ona jest 
z�sto±¢ fal grawita
yjny
h emitowany
h w 
hwili narodzin ukªadu (przed-stawiona 
z�sto±¢ odnosi si� do modu fundamentalnego, w ogólno±
i eks
entry
znaorbita powoduje emisj� w wielu 
z�sto±
ia
h). Na osi pionowej za± wido
zna jest eks-
entry
zno±¢. Dla lepszego zobrazowania wielu dekad u»yli±my skali logarytmi
znejna obu osia
h. Ka»dy rysunek skªada si� z kilku paneli odpowiadaj¡
y
h rozwa-»anym modelom. Punkty wido
zne na rysunka
h to ukªady podwójne otrzymane wsymula
ji. Linie pokazuj¡ ewolu
j� parametrów na wskutek emisji fal grawita
yjny
h.Pierwsza linia po lewej stronie odpowiada po
z¡tkowej 
z�sto±
i f0 = 10−8 Hz, za±skrajna prawa 
z�sto±
i f0 = 108 Hz. W miar� upªywu 
zasu wybrany ukªad powinienprzemiesz
za¢ si� wzdªu» linii, na której si� aktualnie znajduje. Daje nam to pewne47
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Rysunek 4.2: Parametry popula
ji podwójny
h gwiazd neutronowy
h uzyskany
h zapomo
¡ kodu StarTra
k. Na rysunku wido
zne s¡ tylko te ukªady, który
h 
zas dokoales
en
ji jest krótszy od 
zasu Hubble'a. Czarne linie przerywane odpowiadaj¡±
ie»kom ewolu
yjnym dla obiektów o po
z¡tkowej 
z�sto±
i f0 = 10−8 Hz (pierwszalinia po lewej stronie) do f0 = 102 Hz (pierwsza linia po prawej stronie).48
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Rysunek 4.3: Parametry popula
ji ukªadów zªo»ony
h z 
zarnej dziury i gwiazdyneutronowej uzyskany
h za pomo
¡ kodu StarTra
k. Na rysunku wido
zne s¡ tylkote ukªady, który
h 
zas do koales
en
ji jest krótszy od 
zasu Hubble'a. Czarne linieprzerywane odpowiadaj¡ ±
ie»kom ewolu
yjnym dla obiektów o po
z¡tkowej 
z�sto±
i
f0 = 10−8 Hz (pierwsza linia po lewej stronie) do f0 = 102 Hz (pierwsza linia po prawejstronie).
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Rysunek 4.4: Parametry popula
ji podwójny
h 
zarny
h dziur uzyskany
h za po-mo
¡ kodu StarTra
k. Na rysunku wido
zne s¡ tylko te ukªady, który
h 
zas dokoales
en
ji jest krótszy od 
zasu Hubble'a. Czarne linie przerywane odpowiadaj¡±
ie»kom ewolu
yjnym dla obiektów o po
z¡tkowej 
z�sto±
i f0 = 10−8 Hz (pierwszalinia po lewej stronie) do f0 = 102 Hz (pierwsza linia po prawej stronie).
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osza
owanie na wielko±
i, który
h mo»emy si� spodziewa¢ w okoli
y 
zuªo±
i naszy
hdetektorów. Patrz¡
 na drug¡ kolumn� paneli na rysunku 4.2 zauwa»amy podwójn¡struktur�. Podwójne gwiazdy neutronowe ukªadaj¡ si� wzdªu» dwó
h wyra¹nie zazna-
zony
h gaª�zi. Zjawisko to nie wyst�puje w modela
h ozna
zony
h B. Brak obiektówpo lewej stronie wykresu spowodowany jest tym, »e rozwa»amy tylko te ukªady, któ-ry
h 
zas do koales
en
ji jest krótszy od 
zasu Hubble'a. Gaª¡¹ po lewej stronie topodwójne gwiazdy neutronowe, które powstaªy poprzez klasy
zny kanaª ewolu
yjny.Z dwó
h masywny
h gwiazd 
i¡gu gªównego ta masywniejsza ewoluowaªa szyb
iej,a» w ko«
u wypeªniªa sw¡ powierz
hni� Ro
he'a. Rozpo
z¡ª si� stabilny transfermasy. Nast�pnie masywniejsza gwiazda zako«
zyªa swoje »y
ie w wybu
hu superno-wej, w wyniku 
zego powstaªa pierwsza gwiazda neutronowa. W tym 
zasie ewolu
jadrugiej gwiazdy sprawiªa, »e teraz ona wypeªniªa swoj¡ powierz
hni� Ro
he'a, 
ospowodowaªo rozpo
z�
ie niestabilnego transferu masy. Przepªyw materii byª gwaª-towny, 
o byªo bezpo±redni¡ przy
zyn¡ nagªego zmniejszenia si� rozmiarów orbity.Gwiazda neutronowa wpadªa pod oto
zk� olbrzyma. W ukªadzie byªo dostate
zniedu»o energii, »eby odrzu
i¢ oto
zk�. Powstaª ukªad zªo»ony z gwiazdy neutronoweji nagiego, helowego jadra olbrzyma. Gwiazda helowa kontynuowaªa swoj¡ ewolu
j�wybu
haj¡
 jako supernowa i tworz¡
 drug¡ gwiazd� neutronow¡. Gaª¡¹ po prawejstronie tworz¡ ukªady zwane ultra-zwartymi (ultra-
ompa
t), które pierwsz¡ wspóln¡oto
zk� zaini
jowany kiedy donor byª na tak zwanej przerwie Hertzsprunga (modeleozna
zone liter¡ A i + w tabel
e). Je±li pozwolimy takim ukªadom prze»y¢ (jak toma miejs
e w przypadku modeli A), maj¡ one szans� przej±¢ przez drug¡ wspóln¡oto
zk� kiedy donorem jest gwiazda helowa. Do
hodzi wtedy do kolejnego gwaªtow-nego za
ie±nienia orbity, 
o przekªada si� na wi�ksz¡ 
z�sto±¢ przy tej samej eks
en-try
zno±
i ukªadu. Efekt ten nie wyst�puje w przypadku modeli B, gdy» pozbywamysi� wszystki
h ukªadów, które mog¡ kontrybuowa¢ do prawej gaª�zi. Z rysunkówwynika ponadto, »e wielko±¢ odrzutu pod
zas wybu
hu supernowej nie ma du»egozna
zenia. Zarówno ksztaªt dystrybu
ji jak i ilo±¢ powstaªy
h ukªadów nie zmieniasi� w sposób zna
z¡
y. W przypadku ukªadów zawieraj¡
y
h 
zarne dziury w znako-mitej wi�kszo±
i nie mamy do 
zynienia z ukªadami ultra-
iasnymi. Gdy w ukªadziejeden ze skªadników jest gwiazd¡ helow¡, a drugi 
zarn¡ dziur¡, ró»ni
a mas ty
hobiektów jest niewystar
zaj¡
a do zaini
jowania niestabilnego transferu masy, a 
oza tym idzie do wspólnej oto
zki. Zamiast tego mamy naj
z�±
iej do 
zynienia ze sta-51



bilnym przepªywem masy z towarzysza na 
zarn¡ dziur�. Orbita w tym przypadkuza
ie±nia si� powoli (zupeªnie ina
zej ni» przy przej±
iu przez faz� wspólnej oto
zki).Na rysunku 4.4 wido
zne jest wyra¹ne zag�sz
zenie punktów w okoli
y e ∼ 0.1 i
10−5 < fgw < 10−4 Hz. S¡ to ukªady, w który
h druga 
zarna dziura powstaªa wsku-tek bezpo±redniego zapadni�
ia si�. Nie wyst¡piªo zjawisko wybu
hu supernowej. Wkodzie numery
znym StarTra
k zakªada si�, »e pod
zas zapadania si� gwiazda tra
i
10% swojej masy w pro
esie emisji neutrin i fal grawita
yjny
h. A zatem masa po-wstaj¡
ej 
zarnej dziury jest 10% mniejsza ni» gwiazdy, która j¡ utworzyªa. Emisjanie jest symetry
zna, 
o powoduje ow¡ niewielk¡ eks
entry
zno±¢, któr¡ obserwujemy.4.4. Eks
entry
zno±¢ w oknie 
zuªo±
i detektorów.Detektory fal grawita
yjny
h nie b�d¡ obserwowaªy ukªadów podwójny
h w mo-men
ie i
h forma
ji, ale zna
znie pó¹niej. Dlatego potrzebna jest analiza ewolu-
ji parametrów orbity w 
zasie. Zakªadamy przy tym, »e na ukªad nie wpªywaj¡»adne siªy zewn�trzne, a zmiana parametrów orbitalny
h wynika wyª¡
znie z emi-sji fal grawita
yjny
h. Rozwa»ali±my trzy rodzaje detektorów, które w bli»szej lubdalszej przyszªo±
i b�d¡ operowaªy. Najszyb
iej, bo ju» w 2014-2015 roku uko«-
zona zostanie przebudowa istniej¡
y
h detektorów LIGO i VIRGO. Moderniza
jama na 
elu zwi�kszenie 
zuªo±
i ty
h instrumentów o rz¡d wielko±
i 
o przeªo»y si�na zna
z¡
y wzrost zasi�gu prowadzony
h obserwa
ji. Jako detektory naziemne, nieb�d¡ one mogªy operowa¢ w niski
h 
z�sto±
ia
h. Przewidywana grani
a 
zuªo±
ito okoªo 30Hz. Einstein Teles
ope (ET), który ma znajdowa¢ si� pod powierz
hni¡ziemi, b�dzie 
zuªy ju» od 3Hz. Natomiast planowana misja satelitarna DECIGOw zamierzenia
h konstruktorów si�gnie nawet 0.3Hz. W niniejszym opra
owaniurozwa»amy rozkªad eks
entry
zno±
i naszy
h popula
ji w ty
h trze
h 
z�sto±
ia
h.W zastosowanym przybli»eniu nie uwzgl�dniamy indywidualny
h krzywy
h 
zuªo±
iposz
zególny
h detektorów. Jedynym kryterium byªa tu 
z�sto±¢, w której b�d¡ oneobserwowaªy. Sprawia to, »e uzyskane wyniki b�d¡ znajdowaªy zastosowanie w odnie-sieniu do wszystki
h detektorów o podobnym zakresie 
zuªo±
i. Cz�sto±¢ emitowanejfali grawita
yjnej jest tu ekwiwalentem 
zasu, który upªyn¡ od forma
ji ukªadu. Imwi�ksza 
z�sto±¢, tym wi�
ej 
zasu upªyn�ªo. A zatem otrzymane rozkªady mo»natraktowa¢ jako kolejne stadia ewoluuj¡
ej popula
ji.52
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Rysunek 4.5: Rozkªad eks
entry
zno±
i podwójny
h gwiazd neutronowy
h. Górnapozioma o± przedstawia rozkªad widziany na 0.3Hz (detektory podobne do DECIGO),a dolna na 3Hz (detektory podobne do ET). Gruba 
i¡gªa linia odpowiada standar-dowemu modelowi (AZK). Kolorowe 
i¡gle linie odzwier
iedlaj¡ rozkªady dla modeliozna
zony
h liter¡ A, za± kreskowane odpowiadaj¡ modelom ozna
zonym B.Rysunki 4.5-4.7 prezentuj¡ otrzymane wyniki dla posz
zególny
h grup obiektówzwarty
h. Dolna pozioma o± przedstawia logarytm eks
entry
zno±
i detektorów typuDECIGO, górna za± odnosi si� do detektorów typu ET. Ksztaªt dystrybu
ji dlawszystki
h trze
h zakresów 
z�sto±
i jest identy
zny. Wynika to z ksztaªtu zale»-no±
i 
z�sto±
i od eks
entry
zno±
i, który na skali logarytmi
znej jest lini¡ prost¡ wszerokim zakresie parametrów (patrz linie przerywane na rys 4.2, 4.3 lub 4.4). Ka»dywykres zawiera rozkªad eks
entry
zno±
i poli
zony dla rozwa»any
h modeli. Na ry-sunku 4.5 przedstawione s¡ podwójne gwiazdy neutronowe. Wyra¹nie wido
zna jestdwumodalna struktura we wszystki
h modela
h ozna
zony
h liter¡ A. Jest to wynikistnienia dwó
h gaª�zi wido
zny
h na rysunku przedstawiaj¡
ym parametry w 
zasieforma
ji (rysunek 4.2). Jedno z maksimów zlokalizowane jest w okoli
y e ∼ 10−553
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Rysunek 4.6: Rozkªad eks
entry
zno±
i podwójny
h 
zarny
h dziur. Górna poziomao± przedstawia rozkªad widziany na widziany na 0.3Hz (detektory podobne do DE-CIGO), a dolna na 3Hz (detektory podobne do ET). Gruba 
i¡gªa linia odpowiadastandardowemu modelowi (AZK). Kolorowe 
i¡gle linie odzwier
iedlaj¡ rozkªady dlamodeli ozna
zony
h liter¡ A, za± kreskowane odpowiadaj¡ modelom ozna
zonym B.(ET: 10−4) i wyst�puje ono we wszystki
h modela
h. Drugie za± tworz¡ ultra-
iasneukªady w okoli
y e ∼ 10−4 (ET: 10−3) obe
ne tylko w modela
h z liter¡ A. Ukªadyprzedstawione na rysunku 4.6 skªadaj¡ si� z gwiazdy neutronowej i 
zarnej dziury.Tutaj wyra¹ne jest tylko jedno maksimum zlokalizowane w okoli
y e ∼ 10−5 (ET:
10−6). Podobnie sytua
ja wygl¡da na rysunku 4.7, gdzie prezentowane s¡ podwójne
zarne dziury. Tu dystrybu
ja jest nie
o szersza, a jej maksimum zawiera si� miedzy
e ∼ 10−6 (ET: 10−7) i e ∼ 10−4 (ET: 10−5). Aby uzyska¢ wyniki dla detektorówtypu advLIGO i advVIRGO wystar
zy przeskalowa¢ dane z rysunków 4.5-4.7. Roz-kªad powinien by¢ przesuni�ty o 
zynnik 10−19/18 dla ka»dej dekady 
z�sto±
i. Azatem maksima rozkªadów wypadn¡ przy jesz
ze mniejszy
h eks
entry
zno±
ia
h ni»to miaªo miejs
e dla ET 
zy DECIGO. Wyniki te sugeruj¡, »e ukªady znalezione54
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Rysunek 4.7: Rozkªad eks
entry
zno±
i ukªadów mieszany
h (
zarna dziura i gwiazdaneutronowa). Górna pozioma o± przedstawia rozkªad widziany na widziany na 0.3Hz(detektory podobne do DECIGO), a dolna na 3Hz (detektory podobne do ET). Gruba
i¡gªa linia odpowiada standardowemu modelowi (AZK). Kolorowe 
i¡gle linie od-zwier
iedlaj¡ rozkªady dla modeli ozna
zony
h liter¡ A, za± kreskowane odpowiadaj¡modelom ozna
zonym B.przez advLIGO/advVIRGO b�d¡ miaªy w bardzo dobrym przybli»eniu koªowe or-bity. Ozna
za to, »e nie ma konie
zno±
i uwzgl�dniania tego parametru przy analiziedany
h. Aby lepiej zobrazowa¢ skal� zjawiska, umie±
ili±my w tabeli 4.3 pro
entukªadów o eks
entry
zno±
i wi�kszej ni» 0.01. W nawiasa
h podana jest bezwzgl�dnali
zba taki
h ukªadów w danej symula
ji.Aby nasze wyniki byªy ªatwe do zastosowania w symula
ja
h numery
zny
h, doka»dej dystrybu
ji dopasowali±my rozkªad Gaussa. W przypadku ukªadów zawiera-j¡
y
h 
zarne dziury wystar
zyª zwy
zajny rozkªad log-normalny:
f(x) =

1

σ
√

2π
exp

(

−(x − µ)2

2σ2

)

, (4.2)55



Tabli
a 4.3: Pro
ent ukªadów, który
h eks
entry
zno±¢ przekra
za 10−2. Górna ta-bela pokazuje wyniki dla podwójny
h gwiazd neutronowy
h (BNS), ±rodkowa dlaukªadów mieszany
h (NSBH), a dolna dla podwójny
h 
zarny
h dziur (BBH). Pre-zentowane warto±
i odpowiadaj¡ momentom, w który
h ukªady w
hodz¡ w okre-±lony zakres 
z�sto±
i (30Hz, 3Hz, i 0.3Hz). W nawiasa
h umiesz
zona jest te» bez-wzgl�dna li
zba ty
h ukªadów. Li
zba 
yfr zna
z¡
y
h nie odzwier
iedla niepewno±
istatysty
zny
h, które s¡ na poziomie N−1/2.BNS
30Hz 3Hz 0.3HzAZK 0.60% (51) 1.32% (112) 11.13% (945)BZK 1.27% (36) 2.33% (66) 6.52% (185)AZk 0.16% (27) 0.38% (64) 10.37% (1732)BZk 0.30% (15) 0.75% (37) 2.22% (110)AzK 0.29% (25) 0.96% (83) 21.74% (1880)BzK 1.87% (13) 4.02% (28) 9.33% (65)Azk 0.26% (37) 0.57% (81) 26.91% (3799)Bzk 1.74% (21) 3.31% (40) 7.79% (94)NSBH

30Hz 3Hz 0.3HzAZK 0.29% (2) 0.73% (5) 3.05% (21)AZk 0.15% (2) 0.54% (7) 0.61% (8)AzK 0.56% (14) 0.96% (24) 3.96% (99)BzK 0.68% (10) 1.23% (18) 3.63% (53)Azk 0.35% (15) 0.78% (34) 2.81% (122)Bzk 0.33% (8) 0.91% (22) 1.53% (37)BBH
30Hz 3Hz 0.3HzAZK 0.31% (1) 0.62% (2) 1.87% (6)AzK 0.02% (3) 0.02% (4) 0.13% (23)BzK 0.15% (2) 0.15% (2) 0.46% (6)Azk 0.00% (1) 0.01% (2) 0.03% (6)56



gdzie x = log e, µ jest ±redni¡, a σ od
hyleniem standardowym rozkªadu.Do podwójnej struktury gwiazd neutronowy
h wykorzystali±my zªo»enie dwó
htaki
h rozkªadów:
f(x) =

w

σ1

√
2π

exp

(

−(x − µ1)
2

2σ2
1

)

+
(1 − w)

σ2

√
2π

exp

(

−(x − µ2)
2

2σ2
2

)

, (4.3)gdzie x = log e, µ1 jest ±redni¡ dla pierwszego maksimum, µ2 jest ±redni¡ drugiegomaksimum, σ1 i σ2 s¡ od
hyleniami standardowymi pierwszego i drugiego rozkªadu,odpowiednio, a w jest zastosowan¡ wag¡.Do wyzna
zenia parametrów rozkªadu oraz standardowego bª�du zastosowali±myalgorytm Marquard-Levenberg. Wyniki dopasowania dost�pne s¡ w tabeli 4.4.Tabli
a 4.4: Parametry dopasowania rozkªadu log normalnego wraz z bª�dami asymp-toty
znymi. BNS
σ1: 0.47 ± 0.04
σ2: 0.39 ± 0.03
w: 0.46 ± 0.03

0.3Hz 3Hz 30Hz
µ1 -3.83 ± 0.04 -4.89 ± 0.04 -5.94 ± 0.04
µ2 -2.32 ± 0.03 -3.38 ± 0.03 -4.43 ± 0.03NSBH

σ: 0.55 ± 0.03
0.3Hz 3Hz 30Hz

µ -4.18 ± 0.04 -5.23 ± 0.03 -6.27 ± 0.03BBH
σ: 0.70 ± 0.03

0.3Hz 3Hz 30Hz
µ -4.91 ± 0.08 -5.95 ± 0.03 -7.06 ± 0.03Wpªyw eks
entry
zno±
i ukªadów zªo»ony
h z dwó
h 
zarny
h dziur jest zanie-dbywalny. Wynika to z dwó
h faktów. Po pierwsze, gdy taki ukªad w
hodzi w zakres57




zuªo±
i rozwa»any
h detektorów, jest on ju» bardzo bliski zlania si� (
z�sto±¢ koale-s
en
ji skaluje si� z mas¡ i jest tym ni»sza im wy»sza jest masa). Po drugie, odrzutjakiego doznaje 
zarna dziura w momen
ie forma
ji w wybu
hu supernowej jest du»omniejszy ni» w przypadku gwiazd neutronowy
h. A zatem ju» na po
z¡tku tego typuukªady maj¡ mniejsze eks
entry
zno±
i. Ukªady mieszane (zªo»one z 
zarnej dziuryi gwiazdy neutronowej) maj¡ typowo nie
o wi�ksze eks
entry
zno±
i, ale i
h li
zbawzgl�dem inny
h typów ukªadów jest maªa. Dlatego nie b�d¡ one miaªy zna
ze-nia przy analizie dany
h. W zakresie 
zuªo±
i detektorów typu DECIGO znajdzie si�okoªo 3−4% ukªadów o eks
entry
zno±
i przekra
zaj¡
ej 0.01. Najwi�ksze nadzieje nawykry
ie eks
entry
zny
h ukªadów wi¡»emy z podwójnymi gwiazdami neutronowymi.Spodziewamy si�, »e w detektora
h typu ET powinno znale¹¢ si� bardzo du»o ukªa-dów z gwiazdami neutronowymi. Dla detektorów o 
zuªo±
i zbli»onej do DECIGOspodziewamy si�, »e 2− 27% ukªadów b�dzie miaªo zna
z¡
¡ eks
entry
zno±¢ (powy-»ej 0.01). Tak du»a rozbie»no±¢ wynika z niepewno±
i zwi¡zanej z istnieniem kanaªuewolu
yjnego prowadz¡
ego do powstawania ultra-
iasny
h ukªadów. W przyszªo±
iobserwa
je mog¡ przynie±¢ rozstrzygni�
ie tej kwestii oraz wyklu
zenie niektóry
hs
enariuszy ewolu
yjny
h.
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5. Sto
hasty
zne tªo fal grawita
yjny
h.Niemal ka»de gwaªtowne wydarzenie we Wsze
h±wie
ie jest ¹ródªem fal grawita-
yjny
h o ró»ny
h 
z�sto±
ia
h. Te bliskie lub wyj¡tkowo energety
zne b�d¡ wido
znew naszy
h detektora
h jako indywidualne zjawiska wybijaj¡
e si� wyra¹nie ponadszum. Sygnaªy od ty
h sªabszy
h, który
h b�dzie du»o wi�
ej, najprawdopodobniejzlej¡ si� i utworz¡ tak zwane sto
hasty
zne tªo. Mo»e ono po
hodzi¢ od zjawisk ko-smologi
zny
h (patrz rozdziaª 2.3.1), taki
h jak pozostaªo±
i po Wielkim Wybu
hu(Grish
huk i in. 2001), kosmi
zne struny (Vilenkin & Shellard 2000) 
zy era in�a-
ji (Grish
huk 1993; Starobinskij 1979) . Z drugiej strony istnieje 
aªe boga
twoobiektów astro�zy
zny
h, które b�d¡ produkowaªy tªo fal grawita
yjny
h (Regimbau2011). Nale»¡ do ni
h mi�dzy innymi wybu
hy supernowy
h, 
i¡gªa emisja pulsarów
zy koales
en
je obiektów zwarty
h (patrz rozdziaª 2.3.2). Na tej ostatniej grupieskupiona jest uwaga w niniejszym rozdziale. Superpozy
ja sygnaªów grawita
yjny
hpo
hodz¡
y
h od du»ej popula
ji ukªadów podwójny
h b�dzie obserwowana jako tªofal grawita
yjny
h. Ze wzgl�du na nakªadanie si� sygnaªów od ró»ny
h ¹ródeª, nie b�-dzie mo»liwa analiza ka»dego z osobna. To 
o b�dzie mo»liwe to statysty
zna analizapowstaªego widma. W literaturze naj
z�±
iej sto
hasty
zne tªo fal grawita
yjny
hopisywane jest za pomo
¡ bezwymiarowego parametru okre±laj¡
ego g�sto±¢ energii(Allen & Romano 1999):
Ωgw(f) =

1

ρc

dρgw

d ln f
, (5.1)

gdzie ρgw jest g�sto±
i¡ energii grawita
yjnej, a ρc =
3c2H2

0

8πG
jest kryty
zn¡ g�sto±
i¡energii, która jest potrzebna, aby dzisiejszy Wsze
h±wiat pozostawaª pªaski.W dalszej 
z�±
i rozdziaªu przedstawione zostan¡ dwa zagadnienia, które daj¡okazj� do zaprezentowania dwó
h ró»ny
h podej±¢ do li
zenia tªa fal grawita
yjny
h.Ze wzgl�du na spe
y�k� ka»dego z ni
h mo»na zastosowa¢ ró»ne zaªo»enia, któreuprasz
zaj¡ 
aª¡ pro
edur�. 59



5.1. Gwiazdy popula
ji III.Pierwsze gwiazdy, które powstaªy w mªodym Wsze
h±wie
ie zbudowane byªy nie-mal wyª¡
znie z wodoru i helu. Tylko te dwa pierwiastki byªy wów
zas dost�pne.Mówi si� o ni
h, »e byªy pozbawione metali. Metali
zno±¢ gwiazdy odgrywa bar-dzo du»¡ rol� w pro
esie jej powstawania, jak równie» w jej pó¹niejszej ewolu
ji.Pierwsze gwiazdy, nazywane gwiazdami popula
ji III, nie zostaªy bezpo±rednio za-obserwowane. I
h wªasno±
i byªy jednak badane metodami symula
ji numery
zny
h(Heger i in. 2001; Bara�e i in. 2001; Tan 2008), które wykazaªy, »e gwiazdy te mogªyosi¡ga¢ niezwykle du»e masy rz�du kilkuset mas Sªo«
a. Im mniej metali zawieragwiazda, tym mniejsze s¡ wiatry gwiazdowe pod
zas jej ewolu
ji. A zatem nie tylkoobiekty popula
ji III powstawaªy z du»ymi masami, ale te» nie tra
iªy jej w 
i¡guswojego »y
ia. Dodatkowo ze wzgl�du na du»¡ mas�, ewolu
ja odbywaªa si� w bar-dzo szybkiej skali 
zasowej. Te trzy 
zynniki sprawiaj¡, »e po gwiazda
h popula
ji IIIpowinno zosta¢ sporo masywny
h 
zarny
h dziur. Po
z¡tkowy rozkªad mas popula
jiIII jest w
i¡» przedmiotem dyskusji. Symula
je zapadaj¡
ego si� obªoku wodorowo-helowego pokazuj¡, »e rozkªad roz
i¡ga si� do du»y
h warto±
i. Problematy
zna jestjednak dolna grani
a mówi¡
a o najmniej masywny
h 
zªonka
h popula
ji. W
i¡» nieobserwuje si� maªo masywny
h gwiazd o zerowej metali
zno±
i, 
o mo»e sugerowa¢ob
i�
ie po
z¡tkowego rozkªadu mas na wy»szy
h warto±
ia
h ni» ma to miejs
e wprzypadku wspóª
zesny
h popula
ji gwiazdowy
h. W±ród gwiazd popula
ji I i II po-nad poªowa znajduje si� w ukªada
h podwójny
h b¡d¹ wielokrotny
h. W przypadkupopula
ji III w
i¡» nie jest pewne, 
zy mogªy one powstawa¢ w ukªada
h podwój-ny
h, 
ho¢ pewne symula
je hydrodynami
zne sugeruj¡, »e taka kon�gura
ja mo»eby¢ stabilna (Saigo i in. 2004; Ma
hida i in. 2008). Pokazuj¡ one, »e pod
zas zapa-dania si� obªoku gazowego mo»e wyst¡pi¢ struktura podobna do poprze
zki, któraw konsekwen
ji mo»e prowadzi¢ do podziaªu pierwotnego obªoku na dwa skªadnikitworz¡
e pó¹niej ukªad podwójny. Niedawne pra
e (Turk i in. 2009; Sta
y i in. 2010;Greif i in. 2011; Clark i in. 2011; Sta
y i in. 2012) wykazuj¡ podobne wyniki. W ta-kim wypadku Wsze
h±wiat powinien by¢ wypeªniony ukªadami podwójnymi masyw-ny
h 
zarny
h dziur po
hodzenia gwiazdowego. Byªyby one doskonaªymi ¹ródªamifal grawita
yjny
h. Prawdopodobnie sygnaª od tej klasy obiektów b�dzie wido
znyw posta
i tªa fal grawita
yjny
h, a nie pojedyn
zy
h obiektów.60



5.1.1. Model gwiazd.Próbk� gwiazd popula
ji III uzyskali±my za pomo
¡ kodu numery
znego do syn-tezy popula
ji StarTra
k, którego sz
zegóªowy opis prezentuj¡ artykuªy Bel
zynski i in.(2004, 2007). Kod przeprowadza ewolu
j� gwiazdy w opar
iu o wyniki przedsta-wione przez Heger i in. (2001), Bara�e i in. (2001) i Marigo i in. (2001). Mo»emy±ledzi¢ za jego pomo
¡ wszystkie etapy ewolu
ji gwiazdy oraz pro
esy za
hodz¡
ew ukªadzie podwójnym takie jak transfer masy 
zy wspólna oto
zka. Zaªo»yli±my,»e po
z¡tkowy rozkªad mas skªadnika pierwotnego b�dzie rozkªadem pot�gowym owarto±
ia
h miedzy 10 M⊙ a 500 M⊙ oraz na
hyleniu −2.35. Parametrem determi-nuj¡
ym mas� drugiego skªadnika jest stosunek mas, który losowany jest z rozkªadupªaskiego. Rozkªad wielki
h póªosi ukªadów jest pªaski w logarytmie. Minimalnaodlegªo±¢ mi�dzy skªadnikami zdeterminowana jest przez warunek, »e na zerowym
i¡gu gªównym (ZAMS) gwiazdy nie mog¡ si� styka¢ (amin = 1.3(R1 + R2)). Górnagrani
a wynosi amax = 106 R⊙ i zostaªa wybrana tak, aby w 
i¡gu ewolu
ji w ukªadziepodwójnym do
hodziªo do interak
ji miedzy skªadnikami (wymiana masy itp.). Wprze
iwnym wypadku ukªady takie nie za
ie±niaj¡ swojej orbity w sposób zna
z¡
y ii
h wkªad do 
aªkowitego tªa fal grawita
yjny
h b�dzie w rejonie bardzo niski
h 
z�-sto±
i (poni»ej 10−11 Hz). Ilo±¢ ukªadów podwójny
h w stosunku do 
aªkowitej li
zbygwiazd jest nazywany uªamkiem binarnym, który zde�niowany jest w nast�puj¡
ysposób:
fb =

Nbin

Nbin + Nsing
, (5.2)gdzie Nbin to li
zba ukªadów podwójny
h, a Nsing to li
zba ukªadów pojedyn
zy
h,
zyli li
zba gwiazd, które nie tworz¡ ukªadów wielokrotny
h. W naszy
h obli
zenia
hprzyjmujemy warto±¢ tego parametru równ¡ fb = 0.1, 
o ozna
za, »e w±ród jedenastugwiazd dwie zwi¡zane s¡ grawita
yjnie tworz¡
 ukªad podwójny.Za pomo
¡ syntezy popula
ji ±ledzili±my ewolu
j� 106 ukªadów podwójny
h, któ-ry
h parametry zostaªy wybrane w sposób losowy z opisany
h wy»ej rozkªadów.Otrzymali±my 462496 ukªadów podwójny
h obiektów zwarty
h, które poddali±mydalszej analizie. Rysunek 5.1.1 pokazuje podstawowe parametry otrzymanej próbki.Górny panel pokazuje jak rozkªadaj¡ si� wielkie póªosie oraz spªasz
zenie orbity.Warto zwró
i¢ uwag� na fakt, »e po
z¡tkowy rozkªad eks
entry
zno±
i jest dosy¢61



szeroki - ponad 60% ukªadów posiada eks
entry
zno±¢ wi�ksz¡ ni» 0.1. Dolny panelprezentuje mas� �
hirp� oraz 
zas jaki pozostaª ukªadowi do zlania si�.
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Rysunek 5.1: Rozkªad parametrów ukªadów podwójny
h obiektów zwarty
h w mo-men
ie i
h powstawania. Górny panel pokazuje parametry orbitalne - wielk¡ póªo±oraz eks
entry
zno±¢. Gesto±¢ na rysunku odpowiada logarytmowi li
zby ukªadów.Dolny panel przedstawia mas� �
hirp� oraz 
zas do zlania si� ukªadu. G�sto±¢ jestw skali liniowej i odpowiada li
zbie ukªadów o dany
h parametra
h. Pionowa liniaodpowiada 
zasowi Hubble'a.Zna
z¡
a 
z�±¢ badany
h przez nas obiektów wykazuje du»e spªasz
zenie orbity.W naszy
h obli
zenia
h uwzgl�dnili±my wi�
 wpªyw eks
entry
zno±
i na ko«
owewyniki. Sz
zegóªowy opis sygnaªu grawita
yjnego po
hodz¡
ego od eks
entry
znegoukªadu zostaª przedstawiony w rozdziale 2.3.3.62



5.1.2. Tªo fal grawita
yjny
h - wyprowadzenie.Caªkowita g�sto±¢ energii zgromadzonej w fala
h grawita
yjny
h mierzona dzisiajjest zwi¡zana z parametrem zde�niowanym za pomo
¡ wzoru 5.1 (Ω(f)) oraz zesz
zególn¡ posta
i¡ amplitudy fali (Phinney 2001):
Egw =

∫

∞

0

ρcc
2Ωgw(f)

df

f
=

∫

∞

0

π

4

c2

G
f 2h2

c(f)
df

f
. (5.3)Z drugiej strony Egw to ni
 innego jak suma energii wypromieniowanej przezwszystkie ¹ródªa znajduj¡
e si� na ró»ny
h przesuni�
ia
h ku 
zerwieni.

Egw =

∫

∞

0

∫

∞

0

N(z)
1

1 + z
fr

dEgw

dfr

dz
df

f
, (5.4)gdzie fr = f(1 + z) uwzgl�dnia ró»ni
� mi�dzy 
z�sto±
i¡ w ukªadzie odniesienia¹ródªa i obserwatora zwi¡zan¡ z ekspansj¡ Wsze
h±wiata, a N(z) jest li
zb¡ ¹ródeªznajduj¡
y
h si� w przedziale przesuni�¢ ku 
zerwieni (z, z + 1).Porównuj¡
 (5.3) i (5.4), otrzymujemy:

ρcc
2Ωgw(f) =

π

4

c2

G
f 2h2

c(f) = (5.5)
=

∫

∞

0

N(z)
1

1 + z

(

fr
dEgw

dfr

)

∣

∣

∣

∣

∣

fr=f(1+z)

dz.Wstawiaj¡
 równanie opisuj¡
e widmo energety
zne od eks
entry
znego ukªadu (2.31),otrzymujemy parametr Ωgw odpowiadaj¡
y jednej harmoni
e emitowanej przez roz-wa»ane ¹ródªo:
Ω(fn

gw) =
G2/3M

5/3
chirp2

2/3π2/3

3n2/3ρcc2
× (5.6)

×(fn
gw)2/3 g(n, e)

Ψ(e)
N0

〈

(1 + z)−1/3
〉

,

N0 =
1

Ntot

fbinnpop3, fbin =
2

1 + 1
fb

. (5.7)63



Wyra»enie w ostry
h nawiasa
h jest zde�niowane w nast�puj¡
y sposób:
〈

(1 + z)−1/3
〉

=
1

N0

∫ zmax

zmin

N(z)

(1 + z)1/3
dz. (5.8)W naszy
h obli
zenia
h zastosowali±my uprosz
zenie polegaj¡
e na umiesz
zeniu na-rodzin wszystki
h gwiazd popula
ji III na jednym przesuni�
iu ku 
zerwieni z = 15.Ze wzgl�du na bardzo szybk¡ ewolu
j� ty
h masywny
h gwiazd, mo»na stwierdzi¢, »eobiekty zwarte powstaªy na tym samym przesuni�
iu ku 
zerwieni. Takie uprosz
ze-nie sprawia, »e 
aªka po przesuni�
ia
h ku 
zerwieni staje si� bardzo prosta.Ostatni krok polega na sumowaniu przy
zynków od wszystki
h harmonik (indeks

n), a nast�pnie dodaniu do siebie wszystki
h ¹ródeª (indeks i):
Ω(f) =

N
∑

i=1

∞
∑

n=2

δ(f − fn
i )

G2/3M
5/3
chirp,i2

2/3π2/3

3n2/3ρcc2
× (5.9)

×(fn
i )2/3 g(n, e)

Ψ(e)
N0

〈

(1 + z)−1/3
〉

.5.1.3. Tªo fal grawita
yjny
h - wynikiWyniki naszej pra
y zaprezentowane s¡ na rysunku 5.2. Standardowy model,którego parametry zostaªy opisane w rozdziale 5.1.1, zazna
zony jest grub¡ 
zarn¡lini¡. Na ksztaªt widma wpªywa kilka 
zynników. W obszarze niski
h 
z�sto±
i (poni-»ej 10−5 Hz) dominuj¡
y wkªad maj¡ tak zwane ukªady "dªugo »yj¡
e"(patrz rysunek2.4), które nie zmieniaj¡ swoi
h parametrów w 
zasie Hubble'a. Sprawia to, »e sygnaªjest tam zdeterminowany przez po
z¡tkowe parametry popula
ji obiektów zwarty
hi zale»y tylko od sz
zegóªów ewolu
ji gwiazdowej jak¡ zakªadamy. W obszarze zawie-raj¡
ym si� mi�dzy 
z�sto±
iami 10−4 Hz and 50Hz mamy do 
zynienia z ukªadami,które zlej¡ si� w 
zasie Hubble'a (patrz rysunek 2.5). Obserwujemy tu dobrze znanewidmo pot�gowe o na
hyleniu 2/3, które jest sygnatur¡ za
ie±niania si� orbity podwpªywem emisji fal grawita
yjny
h. W obszarze wysoki
h 
z�sto±
i (powy»ej 50Hz)widzimy wpªyw harmonik wy»szego rz�du, które pojawiaj¡ si� przy uwzgl�dnieniueks
entry
zno±
i orbity.W naszy
h obli
zenia
h wielokrotnie musieli±my 
zyni¢ pewne zaªo»enia doty
z¡
ewarto±
i parametrów, z którymi w
i¡» wi¡»e si� wiele niepewno±
i. Aby sprawdzi¢ jak64
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Rysunek 5.2: Tªo fal grawita
yjny
h po
hodz¡
y
h od gwiazd popula
ji III. Modelstandardowy zazna
zony jest grub¡ 
zarna lini¡ i ozna
zony liter¡ A. Inne krzyweozna
zone s¡ wedªug tabeli 5.1. Dodatkowo zazna
zone s¡ krzywe 
zuªo±
i przyszªy
hdetektorów fal grawita
yjny
h. Dolny panel przedstawia modele G, F1 i F2, któreniemal nie ró»ni¡ si� od modelu standardowego.65



Tabli
a 5.1: Lista modeli.Model OpisA StandardowyB1 Uªamek binarny zmniejszony do 10−2B2 Uªamek binarny zmniejszony do 10−3C Niezale»ne losowanie mas skªadników z tego samego rozkªaduD1 Masa minimalna podniesiona do 50 M⊙D2 Masa maksymalna obni»ona do 100 M⊙E1 Na
hylenie rozkªadu mas obni»one do 1.5E2 Na
hylenie rozkªadu mas zwi�kszone do 3F1 Przesuni�
ie ku 
zerwieni forma
ji gwiazd zform = 10F2 Przesuni�
ie ku 
zerwieni forma
ji gwiazd zform = 20G Wszystkie orbity koªowenasze wyniki zale»¡ od zmiany ty
h parametrów, przeprowadzili±my szereg dodatko-wy
h obli
ze«. Tabela 5.1 zawiera list� modeli, które przetestowali±my wraz z opisemzmieniony
h parametrów w stosunku do standardowego zestawu. W modela
h E1,E2, C, D1, i D2 zmieniane byªy parametry zwi¡zane z po
z¡tkowym rozkªadem masgwiazd popula
ji III. W grupie ozna
zonej liter¡ D zmieniali±my minimaln¡ i mak-symaln¡ mo»liw¡ mas� gwiazdy, pod
zas gdy w grupie ozna
zonej E zmieniali±myna
hylenie samego rozkªadu. Model C zakªadaª inny sposób losowania mas z istnie-j¡
y
h rozkªadów (w standardowym podej±
iu z rozkªadu mas losowana jest masawi�kszego skªadnika, a masa mniejszego determinowana jest przez wylosowanie sto-sunku mas. W modelu C obie masy s¡ losowane niezale»nie z rozkªadu mas). Modelez grupy B zakªadaj¡ mniejszy udziaª ukªadów podwójny
h w popula
ji gwiazd (wstandardowym modelu zaªo»yli±my, »e uªamek binarny jest równy 0.1, 
o jest dosy¢ostro»ne zaªo»enie, gdy» dla obe
ny
h popula
ji gwiazdowy
h uªamek ten wynosi 0.5).Liter¡ F ozna
zone s¡ modele, które sytuuj¡ powstanie naszej popula
ji na inny
hprzesuni�
ia
h ku 
zerwieni, a model G odpowiada przypadkowi koªowy
h orbit wewszystki
h ukªada
h.Wszystkie modele pokazane s¡ na rysunku 5.2. Aby zwi�kszy¢ 
zytelno±¢, rysunekzostaª podzielony na dwa panele. Model standardowy ozna
zony jest gruba lini¡ i66



liter¡ A. Ksztaªt uzyskanego widma w przypadku zmiany udziaªu ukªadów podwój-ny
h w popula
ji jest taki sam (modele B1, B2). To, 
o ulega zna
z¡
ej zmianieto poziom, na którym tªo mo»e by¢ obserwowane. Wydaje si� to zrozumiaªe - imwi�
ej ukªadów podwójny
h, tym wy»szy poziom obserwowanego sygnaªu. Zmianaparametrów zwi¡zany
h z po
z¡tkow¡ funk
j¡ mas wpªywa zarówno na normaliza
j�,jak i ksztaªt w obszarze wysoki
h 
z�sto±
i uzyskany
h wyników. Model D2 ma wi-do
zne ob
i�
ie w okoli
y 10−6 Hz, gdy» brakuje w nim najmasywniejszy
h obiektówodpowiedzialny
h za sygnaª w niski
h 
z�sto±
ia
h. Gdy zmieniamy sposób losowa-nia mas skªadników, obserwujemy wzrost udziaªu maªo masywny
h ukªadów, a wi�

aªkowity poziom tªa spada. Podobny efekt mo»emy uzyska¢ zwi�kszaj¡
 na
hyleniefunk
ji rozkªadu (model E2). Poprzez spªasz
zenie rozkªadu mas (model E1) uzy-skujemy wi�
ej masywny
h ukªadów, a 
o za tym idzie mo
niejszy sygnaª i wy»szypoziom tªa. Zmiana przesuni�
ia ku 
zerwieni (modele F1, F2), na którym formuj¡si� gwiazdy ma minimalny wpªyw. Natomiast zaªo»enie koªowy
h orbit (model G)wpªywa tylko na obszar wysoki
h 
z�sto±
i, gdzie wido
zny jest wkªad od wy»szy
hharmonik.Otrzymane wyniki pokazuj¡, »e tªo fal grawita
yjny
h od pozostaªo±
i po gwiaz-da
h popula
ji III powinno by¢ wykrywalne przez planowane detektory takie jak ET
zy DECIGO. Antena ET ma mo»liwo±¢ detek
ji, je±li na ka»de 101 gwiazd popula
jiIII 
o najmniej 2 znajduj¡ si� w ukªadzie podwójnym (uªamek binarny wi�kszy od
0.01). W przypadku detektora LISA (którego przyszªo±¢ w
i¡» pozostaje niepewna)tªo powinno by¢ wido
zne w okoli
y 
z�sto±
i 10−3 Hz, 
ho¢ b�dzie najpewniej przy-kryte podobnym tªem po
hodz¡
ym od galakty
zny
h biaªy
h karªów. Natomiast dladetektorów taki
h jak DECIGO tªo od popula
ji III mo»e stanowi¢ jeden z gªówny
hskªadników szumów uniemo»liwiaj¡
y
h detek
j� sªabszy
h obiektów.Tªo fal grawita
yjny
h od gwiazd popula
ji III powinno by¢ rozªo»one równomier-nie na niebie. Fakt ten pozwoli odró»ni¢ je od inny
h ¹ródeª, które 
z�sto zwi¡zanes¡ pªasz
zyzn¡ naszej Galaktyki. Wykry
ie sygnaªu grawita
yjnego od pierwszy
hgwiazd mo»e w zna
z¡
y sposób zwi�kszy¢ nasz¡ wiedz� na i
h temat. By¢ mo»e po-zwoli na wyklu
zenie niektóry
h s
enariuszy ewolu
yjny
h i doprowadzi do gª�bszegozrozumienia praw rz¡dz¡
y
h me
hanizmami dziaªania gwiazd.67



5.2. Gwiazdy popula
ji I i II.Gwiazdy popula
ji I i II powstaªy z materiaªu przetworzonego we wnetrza
hpierwszy
h gwiazd. Podziaª ten wynika z zawarto±
i metali w i
h skªadzie 
hemi
z-nym. Przyjmuje si�, »e popula
ja II jest starsza i mniej ob�ta w 
i�»sze pierwiastki.Gwiazdy nale»¡
e do tej grupy tworz¡ na przykªad halo naszej Galaktyki. Gwiazdypopula
ji I to najmªodsze gwiazdy, które zawieraj¡ stosunkowo du»¡ domieszk� me-tali w swoim skªadzie 
hemi
znym. Przykªadem ty
h gwiazd jest Sªo«
e, jak równie»gwiazdy znajduj¡
e si� w aktywny
h obszara
h gwiazdotwór
zy
h naszej Galaktyki.Obiekty te s¡ nam bardzo dobrze znane, gdy» mamy do dyspozy
ji 
aªy szereg ob-serwa
ji w ró»ny
h pasma
h widma elektromagnety
znego. Dlatego te» na modeleewolu
yjne naªo»ony
h jest du»o wi�
ej ograni
ze« ni» ma to miejs
e w przypadkugwiazd popula
ji III. W±ród obserwowany
h gwiazd wi�kszo±¢ tworzy ukªady wielo-krotne, a zatem spodziewamy si�, »e 
z�±¢ z ni
h zako«
zy sw¡ ewolu
j� jako ukªadpodwójny obiektów zwarty
h. Te pozostaªo±
i stanowi¢ b�d¡ doskonaªe ¹ródªa falgrawita
yjny
h. Bliskie obiekty b�d¡ obserwowane jako silne ¹ródªa wybijaj¡
e si�ponad szum detektora. Pozostaªa 
z�±¢ ukªadów, które znajduj¡ si� daleko utworzytªo fal grawita
yjny
h.5.2.1. Model gwiazdDo stworzenia próbki gwiazd, które poddali±my pó¹niejszej analizie, u»yli±mykodu numery
znego StarTra
k. Sz
zegóªowy opis tego programu, jak równie» uzy-skanej popula
ji zostaª przedstawiony w rozdziale 4.1. Modele o metali
zno±
i sªo-ne
znej (ozna
zone liter¡ K) graj¡ rol� popula
ji I, a modele o mniejszej metali
z-no±
i (ozna
zone k) odpowiadaj¡ gwiazdom popula
ji II. Ukªady podwójne obiektówzwarty
h powinny by¢ rozmiesz
zone w przestrzeni w sposób jak najbardziej przypo-minaj¡
y rozkªad gwiazd jaki obserwujemy. W naszy
h symula
ja
h przyj�li±my, »eprzesunie
ie ku 
zerwieni dla ka»dego ukªadu zostanie wylosowane z rozkªadu opisuj¡-
ego tempo koales
en
ji. Wielko±¢ t¡ obli
zamy dla ka»dego typu ukªadów (k=BNS,NSBH, BBH). Tempo koales
en
ji powinno by¢ bezpo±rednio zwi¡zane z tempem for-mowania si� gwiazd (Star Formation Rate - SFR) oraz uwzgl�dnia¢ fakt, »e istniejepewne opó¹nienie wynikaj¡
e z 
zasu potrzebnego na ewolu
j� gwiazdow¡. Opó¹nie-nie to (td = tev + tmerg) dla ka»dego ukªadu mo»e by¢ inne, gdy» zale»y zarówno od68



masy skªadników (tev), jak i od parametrów orbitalny
h taki
h jak wielka póªo± 
zyeks
entry
zno±¢ (tmerg). Wzór na tempo koales
en
ji mo»emy zapisa¢ w nast�puj¡
ysposób:
ρ̇k

c (z) = Ak

∫ SFR(zf)

1 + zf
P (td) dtd, (5.10)gdzie SFR jest tempem forma
ji gwiazd wyra»onym w M⊙Mp
3 yr−1, Ak jest norma-liza
j¡ bior¡
¡ pod uwag� sz
zegóªy ewolu
ji i po
z¡tkow¡ funk
j� mas (sz
zegóªowyopis tej wielko±
i znajduje si� w dodatku A), P k(td) jest rozkªadem 
zasów opó¹nie«,

zf jest przesuni�
iem ku 
zerwieni przy którym ukªad powstaª, a z jest przesuni�
iemku 
zerwieni przy którym ukªad si� zlaª. Czynnik (1 + zf )
−1 transformuje li
zon¡wielko±¢ z ukªadu odniesienia ¹ródªa do ukªadu odniesienia zwi¡zanego z obserwa-torem. Przesuni�
ia ku 
zerwieni zf oraz z s¡ ze sob¡ zwi¡zane za pomo
¡ 
zasuopó¹nienia w nast�puj¡
y sposób:

td =
1

H0

∫ zf

z

dz′

(1 + z′)E(Ω, z′)
. (5.11)Tempo koales
en
ji, które wyst�puj¡ w przedziale przesuni�
ia ku 
zerwieni mo»emyzapisa¢ jako:

dRk

dz
(z) = ρ̇c(z)

dV

dz
(z) , (5.12)gdzie wspóªporuszaj¡
y si� element obj�to±
i zde�niowany jest przy uwzgl�dnieniuwpªywu parametrów kosmologi
zny
h

dV

dz
(z) = 4π

c

H0

r(z)2

E(Ω, z)
r(z) =

c

H0

∫ z

0

dz′

E(Ω, z′)
. (5.13)Parametry kosmologi
zne uwzgl�dnione s¡ poprzez funk
j� E(Ω, z) =
√

ΩΛ + Ωm(1 + z)3W naszy
h symula
ja
h u»ywali±my parametrów kosmologi
zny
h po
hodz¡
y
h zsiedmioletni
h obserwa
ji misji WMAP (Komatsu i in. 2011), które wykazaªy, »eWsze
h±wiat jest pªaski, a ΩM = 0.27, ΩΛ = 0.73 oraz obe
na staªa Hubble'a wynosi
H0 = 70.3 km s−1 Mp
−1.Tempo forma
ji gwiazd jest dobrze wyzna
zone w naszym lokalnymWsze
h±wie
ie(z < 1). W skala
h kosmologi
zny
h ró»ne metody obserwa
yjne daj¡ rozbie»newyniki. Zde
ydowali±my si� na zastosowanie anality
znej formuªy wyprowadzonej69



w pra
y Hopkins & Bea
om (2006). Dopasowanie zostaªo uzyskane na podstawiepomiarów funk
ji ±wie
enia galaktyk w pa±mie ultra-�oletowym (SDSS, GALEX,COMBO17) oraz w pod
zerwieni (Spitzer Spa
e Teles
ope). Normaliza
ja zostaªadokonana na podstawie limitu naªo»onego przez eksperyment Super Kamiokande nastrumie« anty-neutrin elektronowy
h produkowany
h przez supernowe typu II:
SFR(z) =

h0(a + bz)

1 + ( z
c
)d

, (5.14)gdzie h0 = 0.7, a = 0.017, b = 0.13, c = 3.3, a d = 5.3.Najwi�kszy wkªad do widma b�d¡ miaªy bliskie obiekty, dla który
h SFR jestdobrze okre±lone przez ró»ne metody obserwa
yjne. Wpªyw ró»ny
h temp forma
jigwiazd na poziom tªa fal grawita
yjny
h byª badany przez Regimbau (2011). Stwier-dzono, »e najwi�ksze rozbie»no±
i zmieniaj¡ wynik o 
zynnik 2, 
o jest zaniedbywal-nym efektem.Ostate
zne tempo koales
en
ji w danym przedziale przesuni�
ia ku 
zerwieni sta-nowi sum� wkªadów od wszystki
h trze
h typów rozwa»any
h ukªadów podwójny
h:
dR

dz
(z) =

dRBNS

dz
(z) +

dRNSBH

dz
(z) +

dRBBH

dz
(z). (5.15)Tabela 5.2 zawiera li
zb� koales
en
ji w 
i¡gu roku dla ka»dego modelu. Dodatkowopokazany jest pro
entowy wkªad do 
aªo±
i ka»dego typu ukªadów.Rysunek 5.3 pokazuje zale»no±¢ tempa koales
en
ji od przesuni�
ia ku 
zerwienidla ka»dego modelu.Ksztaªt wszystki
h krzywy
h jest bardzo podobny. Wynika to z faktu, »e rozkªad
zasów opó¹nie« dla wszystki
h modeli jest niemal taki sam. Maksimum rozkªaduwypada w okoli
y z ∼ 1.7 i jest przesuni�te wzgl�dem maksimum SFR, które zlokali-zowane jest przy z ∼ 2. To, 
o ró»ni od siebie posz
zególne modele to normaliza
ja.Modele ozna
zone liter¡ A wykazuj¡ wy»szy poziom ni» te z liter¡ B. Powodem jestli
zba ukªadów zawarty
h w ka»dym z modeli. Te pierwsze maj¡ zna
znie wi�
ejukªadów, a wi�
 i tempo koales
en
ji jest wy»sze. Podobna sytua
ja ma miejs
ew przypadku ni»szej metali
zno±
i. W taki
h warunka
h powstaje du»o wi�
ej ma-sywny
h 
zarny
h dziur, 
o ma swoje odbi
ie w poziomie analizowanego rozkªadu.Parametrem, który nie wpªywa na tempo koales
en
ji jest wielko±¢ odrzutu pod
zaswybu
hu supernowej. 70



Tabli
a 5.2: Li
zba koales
en
ji jaki
h si� spodziewamy w 
i¡gu roku w 
aªym obser-wowalnym Wsze
h±wie
ie dla ka»dego z rozwa»any
h modeli. Ostatnie trzy kolumnypokazuj¡ pro
entowy wkªad od posz
zególny
h typów ukªadówModel R [yr−1℄ RBNS [%℄ RNSBH [%℄ RBBH [%℄BZK 154 929 84.78 2.09 13.13BZk 157 559 86.28 0.94 12.78BzK 319 304 10.70 11.50 77.80Bzk 364 564 7.59 15.90 76.51AZK 622 572 71.62 3.70 24.69AZk 784 762 74.30 2.54 23.16AzK 1 606 240 10.62 3.56 85.82Azk 1 842 390 9.73 4.55 85.725.2.2. Tªo fal grawita
yjny
h - wyprowadzenie.Parametr Ωgw(f) zde�niowany za pomo
¡ wzoru 5.1 jest zwi¡zany z 
aªkowitymstrumieniem fal grawita
yjny
h:
Ωgw(f) =

1

ρcc
fF (f). (5.16)Caªkowity strumie« jest sum¡ strumieni po
hodz¡
y
h od wszystki
h rozwa»any
hukªadów:

F (f) = T−1
N

∑

k=1

1

4πd2
L(zk)

dEgw

df
(f, Mk,Mk

c , z
k), (5.17)gdzie dEgw

df
(f, Mk,Mk

c , z
k) jest u±rednionym widmem g�sto±
i energii wyra»onym wergHz−1 s−1, zk jest przesuni�
iem ku 
zerwieni ukªadu, Mk jest 
aªkowit¡ mas¡ukªadu, Mk

c jest mas¡ �
hirp�, a N li
zb¡ ukªadów symulowany
h przez StarTra
k.Strumie« jest li
zony dla T = 1 rok.Sygnaª od zlewaj¡
ego si� ukªadu podwójnego mo»na podzieli¢ na trzy fazy wliteraturze znane pod swymi angielskimi nazwami: �inspiral�, �merger� i �ringdown�.Pierwsza i trze
ia faza s¡ dobrze opisane za pomo
¡ teorii post Newtonowski
h lubteorii perturba
ji. To, 
o dzieje si� w momen
ie samego zderzenia gwiazd jest na tyle71



Rysunek 5.3: Tempo koales
en
ji jako funk
ja przesuni�
ia ku 
zerwieni dla wszyst-ki
h rozwa»any
h modeli (lista modeli znajduje si� w tabeli 4.1): AZK (szara 
i¡gªalinia z trójk¡tami), AZk (szara przerywana linia z trójk¡tami), BZK (szara 
i¡gªalinia z kwadratami), BZk (szara przerywana linia z kwadratami), AzK (
zarna 
i¡gªalinia z krzy»ykami), Azk (
zarna przerywana linia z krzy»ykami), BzK (
zarna 
i¡gªalinia z kóªkami), Bzk (
zarna przerywana linia z kóªkami). Czarne linie odpowia-daj¡ gwiazdom popula
ji II (niska metali
zno±¢), a linie szare gwiazdom popula
ji I(metali
zno±¢ sªone
zna).
skomplikowane, »e tylko relatywisty
zne symula
je numery
zne pozwalaj¡ okre±li¢sygnaª w tym zakresie.We w
zesnej fazie, kiedy skªadniki mo»emy w
i¡» traktowa¢ jak punkty mate-rialne, widmo energety
zne powstaj¡
y
h fal mo»emy opisa¢ za pomo
¡ przybli»eniakwadrupolowego: 72



dEgw

df
(f, flso,Mchirp, z) =

(Gπ)2/3(Mchirp(1 + z))5/3

3
f−1/3, (5.18)

dla f < flso/(1 + z),gdzie flso = c3/(6
√

6πGM) jest 
z�sto±
i¡ fali grawita
yjnej gdy ukªad znajduje si�na ostatniej stabilnej orbi
ie.Dla ka»dego typu ukªadu mo»emy zapisa¢ przybli»on¡ posta¢ strumienia, któryb�dzie zale»aª od wyprowadzonego w
ze±niej tempa koales
en
ji oraz ±redni
h para-metrów orbitalny
h (patrz tabela 4.2) 
harakterysty
zny
h dla danej grupy:
F k(f) ≃

∫ zmax

0

1

4πd2
L(z)

dEgw

df
(f, ¯flso

k
, ¯Mchirp

k
, z)

dRk

dz
(z)dz, (5.19)gdzie k = BNS, NSBH lub BBH, ¯flso

k jest ±rednia 
z�sto±
i¡ na ostatniej stabilnejorbi
ie, a ¯Mchirp
k jest ±redni¡ mas¡ �
hirp� popula
ji.Wstawiaj¡
 tak¡ posta¢ 
aªkowitego strumienia (5.19) do równania 5.16 otrzymu-jemy:

Ωk
gw(f) ≃ 2π2/3G5/3

9c3H2

0

(M̄k
chirp)

5/3f 2/3
∫ zj

sup(f)

0
dRj

dz
(z) dz

r(z)(1+z)1/3
dz, (5.20)gdzie

zk
sup(f) =

{

zmax iff < ¯flso
k
/(1 + zmax)

( ¯flso
k
/f) − 1 , w przeciwnym wypadku

(5.21)5.2.3. Tªo fal grawita
yjny
h - wyniki.Ostate
zny ksztaªt tªa fal grawita
yjny
h skªada si� z trze
h komponentów odpo-wiadaj¡
y
h typom ukªadów podwójny
h jakie rozwa»ali±my. Rysunek 5.4 pokazujewkªad od posz
zególny
h typów ukªadów.Ksztaªt krzywej dla podwójny
h 
zarny
h dziur i ukªadów mieszany
h jest zde-terminowany przez 3 fazy koales
en
ji. W obszarze ni»szy
h 
z�sto±
i widmo energe-ty
zne ma posta¢ pot�gow¡ o wykªadniku 2/3, 
o odpowiada pierwszej fazie (�inspi-ral�). Nast�pnie, na
hylenie zmienia si� i wynosi 5/3 w fazie �merger�. Dalej widmoosi¡ga swoje maksimum, którego 
z�sto±¢ odpowiada ostatniej stabilnej orbi
ie, aby73



Rysunek 5.4: Parametr opisuj¡
y g�sto±¢ energii tªa fal grawita
yjny
h dla ró»ny
htypów ukªadów podwójny
h: dwie gwiazdy neutronowe (niebieska 
i¡gªa linia z kóª-kami), gwiazda neutronowa z 
zarn¡ dziur¡ (
zerwona 
i¡gªa linia z kwadratami) orazdwie 
zarne dziury (
zarna 
i¡gªa linia z trójk¡tami). Lewy panel pokazuje jeden zmodeli gwiazd popula
ji I, a prawy jeden z modeli gwiazd popula
ji II. Ci¡gªa 
zarnalinia bez symboli jest sum¡ pozostaªy
h trze
h.potem dramaty
znie spa±¢. Widmo podwójny
h gwiazd neutronowy
h za
zyna ztym samym 
harakterysty
znym na
hyleniem równym 2/3, nast�pnie spada do 1/3w okoli
y f = 100Hz, 
o jest zwi¡zane z wªasno±
iami formuªy za pomo
¡ którejli
zony jest sygnaª grawita
yjny. Wyra¹nie wida¢, »e dominuj¡
ym skªadnikiem tªas¡ ukªady podwójny
h 
zarny
h dziur. Dopiero po maksimum rozkªadu zwi¡zanegoz 
zarnymi dziurami ujawnia si� komponent po
hodz¡
y od gwiazd neutronowy
h.Ukªady mieszane nie s¡ wido
zne, gdy» s¡ przykryte przez 
zarne dziury.Ostate
zne wyniki zostaªy zaprezentowane na rysunku 5.5. Dla ka»dego z mo-deli poli
zona zostaªa zale»no±¢ parametru Ωgw od 
z�sto±
i. Ozna
zenia modeli s¡analogi
zne jak na rysunku 5.3.Wszystkie krzywe wykazuj¡ 
harakterysty
zne 
e
hy opisane powy»ej. Maksimumwypada mi�dzy f = 0.1 kH a f = 0.6 kH i ma zwi¡zek z 
z�sto±
i¡ na ostatniej sta-bilnej orbi
ie ukªadów podwójny
h 
zarny
h dziur. Tak jak w przypadku rozkªadutempa koales
en
ji, pr�dko±¢ odrzutu przy wybu
hu supernowej nie wpªywa na posta¢otrzymanej funk
ji. Dopusz
zenie do rozwa»a« ukªadów, które zaini
jowaªy wspóln¡74



Rysunek 5.5: Parametr opisuj¡
y g�sto±¢ energii tªa fal grawita
yjny
h poli
zonydla ró»ny
h modeli ewolu
yjny
h: AZK (szara 
i¡gªa linia z trójk¡tami), AZk (szaraprzerywana linia z trójk¡tami), BZK (szara 
i¡gªa linia z kwadratami), BZk (szaraprzerywana linia z kwadratami), AzK (
zarna 
i¡gªa linia z krzy»ykami), Azk (
zarnaprzerywana linia z krzy»ykami), BzK (
zarna 
i¡gªa linia z kóªkami), Bzk (
zarnaprzerywana linia z kóªkami). Czarne linie odpowiadaj¡ gwiazdom popula
ji II (niskametali
zno±¢), a linie szare gwiazdom popula
ji I (metali
zno±¢ sªone
zna). Dodat-kowo zazna
zono krzywe 
zuªo±
i planowany
h detektorów fal grawita
yjny
h.
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oto
zk�, gdy donor byª na przerwie Hertzsprunga (modele ozna
zone liter¡ A), zmie-nia tylko poziom tªa. Co jest zrozumiaªe, gdy» w tym przypadku kontrybuuje wi�
ejukªadów. Najwi�kszy wpªyw na ksztaªt i poziom tªa ma metali
zno±¢ gwiazd. W ±ro-dowisku o ni»szej metali
zno±
i mo»liwe jest tworzenie si� masywniejszy
h 
zarny
hdziur. Przesuwa to maksimum rozkªadu do ni»szy
h 
z�sto±
i. Jedno
ze±nie powstajewi�
ej 
zarny
h dziur, a zatem poziom tªa si� podnosi. Metali
zno±¢ nie wpªywa napro
esy powstawania gwiazd neutronowy
h, dlatego te» poªo»enie mniejszego maksi-mum rozkªadu zwi¡zanego z obe
no±
i¡ podwójny
h gwiazd neutronowy
h nie ulegazmianie. Dla porównania, na rysunku zostaªy równie» przedstawione krzywe 
zuªo-±
i przyszªy
h detektorów fal grawita
yjny
h. Ju» w detektora
h drugiej genera
ji(AdvLIGO, AdvVIRGO) mo»liwa b�dzie detek
ja przewidzianego przez nas tªa falgrawita
yjny
h. Niestety naj
iekawsza 
z�±¢, w której nast�puje przej±
ie od 
zarny
hdziur do gwiazd neutronowy
h (f ∼ 1 kH) pozostaje poza oknem 
zuªo±
i naziemny
hdetektorów.Poli
zone przez nas tªo fal grawita
yjny
h po
hodz¡
e od wszystki
h rozwa»any
hpopula
ji gwiazdowy
h zostaªo przedstawione na zbior
zym rysunku 5.6. Pokazane s¡wszystkie modele dla popula
ji I i II oraz jeden (nazywany przez nas standardowym)dla popula
ji III. Spodziewany poziom tªa od najstarszy
h gwiazd jest stosunkowowysoki. Dla wiekszo±
i modeli (wyjatek stanowi¡ modele popula
ji II, w który
hgwiazdy ini
juja
e wspóln¡ oto
zk� na przerwie Hertzsprunga nie ulegaj¡ zlaniu)obe
no±¢ popula
ji III implikuje powstanie dodatkowej struktury znikaj¡
ej w okoli
y
100Hz. Obserwowane byªyby trzy wyra¹ne maksima - jedno zwi¡zane z popula
j¡ III,pozostaªe dwa z ukªadami podwójnymi 
zarny
h dziur oraz ukªadami podwójnymigwiazd neutronowy
h nale»¡
y
h do pozostaªy
h popula
ji. Dodatkowa strukturapo
hodz¡
a od popula
jii III znajdzie si� w oknie 
zuªo±
i detektora ET, a zatemprzy pomo
y przyszªy
h obserwa
ji b�dzie mo»liwa wery�ka
ja parametrów, którewpªywaj¡ na jej poziom.
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Rysunek 5.6: Parametr opisuj¡
y g�sto±¢ energii tªa fal grawita
yjny
h poli
zonydla ró»ny
h modeli ewolu
yjny
h: AZK (szara 
i¡gªa linia z trójk¡tami), AZk (szaraprzerywana linia z trójk¡tami), BZK (szara 
i¡gªa linia z kwadratami), BZk (szaraprzerywana linia z kwadratami), AzK (
zarna 
i¡gªa linia z krzy»ykami), Azk (
zarnaprzerywana linia z krzy»ykami), BzK (
zarna 
i¡gªa linia z kóªkami), Bzk (
zarnaprzerywana linia z kóªkami). Czarne linie odpowiadaj¡ gwiazdom popula
ji II (niskametali
zno±¢), a linie szare gwiazdom popula
ji I (metali
zno±¢ sªone
zna). Linianiebieska obrazuje poªo»enie standardowego modelu gwiazd popula
ji III ozna
zonegoliter¡ A na rysunku 5.2 oraz w tabeli 5.1.77





6. Wyzna
zanie parametrówkosmologi
zny
h i tempa forma
ji gwiazd.Obserwa
je fal grawita
yjny
h dostar
z¡ zupeªnie nowy
h informa
ji o zjawiska
hwe Wsze
h±wie
ie. Stan¡ si� unikalnym narz�dziem do testowania 
aªego szereguteorii i pozwol¡ zwery�kowa¢ ju» istniej¡
e obserwa
je w zakresie fal elektromagne-ty
zny
h. W tej 
hwili wi�kszo±¢ pra
y naukow
ów skupia si� na doskonaleniu metodpozwalaj¡
y
h zarejestrowa¢ fal� grawita
yjn¡. W erze astronomii grawita
yjnej,która rozpo
znie si� za kilka lat, na
isk zostanie poªo»ony przede wszystkim na te
h-niki od
zytywania informa
ji o badany
h obiekta
h astro�zy
zny
h. Sama detek
jab�dzie wielkim wydarzeniem, ale to dopiero po
z¡tek drogi, która prowadzi ku lep-szemu zrozumieniu praw rz¡dz¡
y
h Wsze
h±wiatem.Ju» teraz mo»emy tworzy¢ narz�dzia, które w przyszªo±
i posªu»¡ nam do ana-lizy prawdziwy
h obserwa
ji. W tym 
elu tworzymy popula
je sztu
zny
h obiektówi symulujemy sygnaª, jakiego spodziewamy si� w naszy
h detektora
h. Nast�pnieanalizujemy te dane tak, jak gdyby byªy autenty
znymi obserwa
jami. Te
hnikata stosowana jest od wielu lat przez grupy zwi¡zane z detektorami LISA 
zy ET(Baker & Data Challenge Task For
e 2010; Regimbau i in. 2012).W niniejszym rozdziale przedstawiamy wyniki symula
ji numery
znej maj¡
ej na
elu okre±lenie jak dokªadnie jeste±my w stanie wyzna
zy¢ parametry kosmologi
znelub parametry samej popula
ji gwiazdowej z obserwa
ji fal grawita
yjny
h. Zakªa-damy, »e do dyspozy
ji b�dziemy mieli list� zaobserwowany
h obiektów zawieraj¡
¡po
zerwienion¡ mas� �
hirp� (obserwowana warto±¢ nazywana po
zerwienion¡ b�dziewi�ksza o 
zynnik (1+ z) ze wzgledu na efekty kosmologi
zne) oraz stosunek sygnaªudo szumu (SNR).Wa»nym zaªo»eniem, które tu 
zynimy jest znajomo±¢ rozkªadu mas obiektówzwarty
h. W 
hwili obe
nej jeste±my w stanie dobrze osza
owa¢ ten parametr dlagwiazd neutronowy
h na podstawie obserwa
ji w pa±mie elektromagnety
znym (pul-sary w ukªada
h podwójny
h, rentgenowskie ukªady podwójne). Dodatkowo isniej¡ograni
zenia teorety
zne wynikaj¡
e z zastosowania ró»ny
h równa« stanu materii,z której mo»e by¢ zbudowana gwiazda netutronowa. W przypadku 
zarny
h dziurnasza wiedza jest zna
znie ubo»sza ze wzgl�du na trudno±
i obserwa
yjne. Dodatko-79



wym utrudnieniem jest fakt, »e w dziedzinie grawita
yjnej b�d¡ dziaªaªy inne efektyselek
ji obserwa
yjnej. Nale»y jednak zda¢ sobie spraw�, »e opisana w niniejszymrozdziale metoda znajdzie swoje zastosowanie dopiero w erze detektorów III genera-
ji (taki
h jak ET). Do tego 
zasu eksperymenty AdvVIRGO/AdvLIGO zaobserwuj¡fale grawita
yjne po
hodz¡
e od szerokiej klasy obiektów. Dzi�ki tym obserwa
jomzostanie wyzna
zony rozkªad mas obiektów zwarty
h, które wido
zne s¡ w dziedziniegrawita
yjnej.Nasza metoda nie wymaga znajomo±
i odlegªo±
i do ¹ródªa ani jego poªo»eniana niebie. Jest to bardzo wa»ne je±li mamy do dyspozy
ji tylko jeden detektor,za pomo
¡ którego odtworzenie kierunku na niebie jest niemo»liwe. Nie b�d¡ te»konie
zne dodatkowe obserwa
je elektromagnety
zne, które pomagaj¡ w wyzna
zeniuodlegªo±
i.Do stworzenia sztu
zny
h obserwa
ji zakªadamy dwie podstawowe grupy parame-trów, które w dalszej 
z�±
i analizy b�d¡ odtwarzane:
• Tempo powstawania gwiazd (SFR), które ma posta¢ anality
znej funk
ji wy-prowadzonej w pra
y Hopkins & Bea
om (2006). W sz
zególno±
i b�dziemyrozwa»a¢ dwa parametry: c i d (w równaniu 5.14), które wpªywaj¡ na ksztaªtfunk
ji w rejonie wysoki
h przesuni�¢ ku 
zerwieni.
• Kosmologia, któr¡ okre±la obe
na staªa Hubble'a (H0) oraz g�sto±¢ energii zwi¡-zana z materi¡ (ΩM ).Pó¹niej zakªadamy, »e znamy tylko jedn¡ z wy»ej wymieniony
h grup, a 
elem jestodtworzenie tej drugiej na podstawie dostepny
h obserwa
ji. W tym 
elu stworzonazostaªa siatka modeli pokrywaj¡
a przestrze« szukany
h parametrów. Porównywanieobserwa
ji z modelami odbywaªo si� przy u»y
iu metody najwi�kszej wiarygodno±
i.6.1. Symula
ja popula
ji obiektów zwarty
h.Wsze
h±wiat wypeªniony jest ukªadami podwójnymi obiektów zwarty
h, któres¡ dobrymi ¹ródªami fal grawita
yjny
h. Ze wzgl�du na swoje wªasno±
i, wi�k-szo±¢ z ty
h obiektów nie mo»e by¢ obserwowana w pa±mie fal elektromagnety
z-ny
h, ale b�dzie dost�pna dla pasma fal grawita
yjny
h (Gondek-Rosi«ska i in. 2005;80



Osªowski i in. 2011). A zatem obe
nie nie mamy do dyspozy
ji informa
ji na tematrozkªadu przestrzennego 
zy rozkªadu mas ty
h obiektów. Mamy jednak mo»liwo±¢symulowania 
aªy
h popula
ji, który
h parametry oparte s¡ na sz
z¡tkowy
h obser-wa
ja
h. To jednak nie wystar
zy. Detektor fal grawita
yjny
h nie b�dzie obserwowaªwszystki
h dost�pny
h obiektów. Niektóre z ni
h s¡ za daleko, inne znajduj¡ si� wmiejs
a
h na niebie, gdzie 
zuªo±¢ anteny jest zbyt maªa. Ch
¡
 stworzy¢ popula
j�obiektów, które fakty
znie mog¡ by¢ obserwowane, nale»y wzi¡¢ pod uwag� nie tylkowªasno±
i samy
h obiektów astro�zy
zny
h, ale równie» parametry u»ywanego detek-tora. Poni»ej zaprezentowana zostanie metoda, któr¡ posªu»yli±my si� do przej±
iaod listy ukªadów podwójny
h pozyskanej za pomo
¡ syntezy popula
ji, a» do listyobiektów, które obserwuje nasz detektor.Danymi wej±
iowymi jest lista ukªadów podwójny
h obiektów zwarty
h uzyska-ny
h w symula
ji StarTra
k (opis kodu znajduje si� w rozdziale 4.1) zakªadaj¡
parametry wªa±
iwe dla modelu BZK wymienione w tabeli 4.1. Dla ka»dego ukªaduinteresuje nas masa jego skªadników (M1 i M2), wielka póªo± (a) oraz 
zas opó¹nienia(Td - suma 
zasu ewolu
ji gwiazdy i 
zasu »y
ia jako ukªad podwójny obiektów zwar-ty
h). Ka»dy z ukªadów traktujemy jako oddzielny typ obiektu, który mo»e pojawi¢si� w naszej prób
e wielokrotnie. Li
zba ukªadów wyprodukowana w pro
esie syntezypopula
ji jest niewielka w porównaniu z naszymi potrzebami (lista wej±
iowa zawieraok 2500 ukªadów, pod
zas gdy do stworzenia mapy g�sto±
i potrzebujemy ponad
106). Nie wszystkie ukªady b�d¡ pojawiaªy si� w popula
ji równie 
z�sto. Koales
en-
je ty
h, który
h 
zas opó¹nienia zbli»ony jest do 
zasu Hubble'a b�d¡ wyst�powaªytylko dla bardzo maªy
h przesuni�¢ ku 
zerwieni (w
ze±niej nie mogªy si� zla¢ przezdªugi 
zas opó¹nienia). Natomiast koales
en
je ukªadów o krótki
h 
zasa
h opó¹nie-nia b�d¡ wyst�powaªy w niemal 
aªym zakresie rozwa»any
h przesuni�¢ ku 
zerwieni.Dodatkowo nale»ny wzi¡¢ pod uwag� tempo forma
ji gwiazd, które byªo ró»ne przyró»ny
h przesuni�
ia
h ku 
zerwieni. I tak przy z = 2 powstawaªo relatywnie du»ogwiazd, wi�
 wyprodukuj¡ one wzrost tempa koales
en
ji po ±rednim 
zasie ewolu
ji.W prakty
e nadwy»ka ta nie
o si� rozmyje ze wzgl�du na ró»ne 
zasy opó¹nie«, alew
i¡» b�dzie wyra¹n¡ struktur¡. Dla ka»dego obiektu z listy StarTra
ka stworzyli-±my rozkªad tempa koales
en
ji zakªadaj¡
, »e wszystkie ukªady we Wsze
h±wie
ie s¡takie same. W ostatnim kroku dodali±my rozkªady po
hodz¡
e od ka»dego ukªadu iw ten sposób otrzymali±my tempo koales
en
ji w funk
ji przesuni�
ia ku 
zerwieni.81



Tempo koales
en
ji danego typu obiektu dla konkretnego przesuni�
ia ku 
zerwienijest propor
jonalne do tempa forma
ji gwiazd dla przesuni�
ia ku 
zerwieni przyktórym ukªad powstawaª:
CRDk(z) =

Anorm

Nsim

SFR(zin)

1 + zin
, (6.1)gdzie Anorm jest normaliza
j¡ (sz
zegóªowe obli
zenia zaprezentowane s¡ w dodatkuA), Nsim = 2 × 106 jest li
zb¡ ukªadów podwójny
h w
hodz¡
y
h do symula
ji pro-gramu StarTra
k, zin jest przesuni�
iem ku 
zerwieni przy którym powstaª ukªadpodwójny gwiazd.Suma warto±
i dla wszystki
h ukªadów de�niuje tempo koales
en
ji ukªadów po-dwójny
h obiektów zwarty
h:

CRD(z) =
∑

k

CRDk(z). (6.2)Caªkuj¡
 funk
j� 6.2 po obj�to±
i do danego przesuni�
ia ku 
zerwieni mo»emy wy-zna
zy¢ li
zb� koales
en
ji jaki
h spodziewamy si� w jednost
e 
zasu.
CR(z) =

∫ z

0

CRD(z)
dV

dz
(z) , (6.3)gdzie wspóªporuszaj¡
y si� element obj�to±
i zde�niowany jest przy uwzgl�dnieniuwpªywu parametrów kosmologi
zny
h

dV

dz
(z) = 4π

c

H0

r(z)2

E(Ω, z)
r(z) =

c

H0

∫ z

0

dz′

E(Ω, z′)
. (6.4)W naszej symula
ji rozkªad ten posªu»yª do losowania typu ukªadu oraz przesuni�-
ia ku 
zerwieni, na którym zostaª umiesz
zony. Dodatkowo losowana byªa pozy
jana niebie (rektas
en
ja i deklina
ja) oraz orienta
ja orbity wzgl�dem obserwatora(inklina
ja). Rozkªad parametrów k¡towy
h byª izotropowy.Tak przygotowana popula
ja ukªadów podwójny
h obiektów zwarty
h stanowibaz� poten
jalny
h ¹ródeª, które b�d¡ obserwowane przez nasz detektor. W zale»-no±
i od wªasno±
i ukªadu oraz parametrów samego detektora, ka»dy obiekt b�dzie
harakteryzowaª si� pewnym sygnaªem do szumu (SNR). W przypadku koales
en
jiukªadów zwarty
h mo»emy zastosowa¢ anality
zn¡ formuª�:82



SNR2 = 4A2I7/3. (6.5)
A jest funk
j¡ parametrów ¹ródªa (masy �
hirp� Mchirp i poªo»enia ¹ródªa na niebiezebrany
h w wektorze pθ) oraz parametrów kosmologi
zny
h (ozna
zony
h wektorem
pc).

A(z, Mchirp, pθ, pc) =

√

5

96

(GMchirp,z)
5/6

π2/3c3/2dL,eff

, (6.6)gdzie G = 6.67 × 10−8 
m3 g−1 s−2 jest staª¡ grawita
ji, Mchirp = (M1M2)
3/5(M1 +

M2)
−1/5 jest mas¡ �
hirp�, Mchirp,z = Mchirp(1 + z) jest po
zerwienion¡ mas¡ �
hirp�,która b�dzie przesuni�ta ku 
zerwieni, c = 3×108 ms−1 to pr�dko±¢ ±wiatªa w pró»ni,

dL,eff = dL(z,pc)
U

jest efektywnym dystansem do ¹ródªa (w takiej odlegªo±
i znajdowa-ªoby si� optymalnie zorientowane ¹ródªo o zarejestrowanym SNR).Odlegªo±¢ do ¹ródªa jest wyzna
zona przy zastosowaniu parametrów kosmologi
z-ny
h:
dL =

c

H0
(1 + z)

∫ z

0

dz′
√

ΩM(1 + z′)3 + ΩΛ

, (6.7)gdzie H0 to obe
na warto±¢ staªej Hubble'a, ΩM to g�sto±¢ energii zwi¡zana z ma-teri¡, a ΩΛ to g�sto±¢ energii zwi¡zana z parametrem kosmologi
znym. Funk
ja Uopisuje odpowied¹ detektora. Uwzgl�dnia ona poªo»enie ¹ródªa, jak równie» poªo»eniei orienta
j� anteny w 
hwili obserwa
ji:
U =

√

F 2
+(φ, ϑ, Ψ)(1 + (cos(i))2)2 + 4F 2

x (φ, ϑ, Ψ)(cos(i))2, (6.8)gdzie F+ i Fx s¡ odpowiedziami detektora w dwó
h polaryza
ja
h. Do poli
zeniawarto±
i funk
ji F+ i Fx zastosowali±my funk
j� numery
zn¡ b�d¡
¡ 
z�±
i¡ bibliotekialgorytmów LIGO - LAL 1.Ostatnim elementem wyra»enia 6.5 jest 
aªka ozna
zona I7/3:1https://www.ls
-group.phys.uwm.edu/daswg/proje
ts/lalsuite.html83



I7/3 =

∫ ffin

fini

f−7/3

Sn(f)
df, (6.9)gdzie fini i ffin s¡ zakresem 
z�sto±
i w jaki
h operuje detektor, a Sn(f) okre±la
zuªo±¢ detektora w funk
ji 
z�sto±
i.6.1.1. Symula
ja obserwa
ji.Dane wej±
iowe s¡ efektem symula
ji programu StarTra
k. Rysunek 6.1 przed-stawia histogram mas �
hirp� ukªadów podwójny
h uzyskany
h za pomo
¡ koduStarTra
k. Rozkªad skªada si� z trze
h niezale»ny
h grup, gdy» w skªad badanejpopula
ji w
hodz¡ zarówno gwiazdy neutronowe (wyra¹nie wido
zny pik w okoli
y

1 M⊙), jak równie» 
zarne dziury. Komponent zwi¡zany z gwiazdami neutronowymijest dobrze zlokalizowany. �rodkowa 
z�±¢ odpowiada za ukªady mieszane, w skªadktóry
h w
hodzi gwiazda neutronowa i 
zarna dziura. Komponent zwi¡zany z 
zar-nymi dziurami wido
zny jest po prawej stronie.Nast�pnym etapem jest rozªo»enie dost�pny
h ukªadów podwójny
h w przestrzeni.W naszym przypadku s¡ to odlegªo±
i kosmologi
zne si�gaj¡
e przesuni�
ia ku 
zer-wieni równego z = 10. Rozkªad koales
en
ji ukªadów podwójny
h powinien ksztaªtemodwzorowywa¢ tempo formowania si� gwiazd. Tu pojawia si� pierwsza grupa bada-ny
h przez nas parametrów - tempo forma
ji gwiazd. Funk
ja ta jest dosy¢ dobrzeznana w naszym lokalnym Wsze
h±wie
ie (do z = 1). Wyzna
za si� j¡ obserwa
yj-nie ró»nymi metodami, z który
h najpopularniejsze to analiza supernowy
h typu Ia(Greggio & Cappellaro 2009), ale równie» wiele inny
h (Calzetti 2012). Dla wi�kszy
hprzesuni�¢ ku 
zerwieni nie ma ju» tak du»ej zgodno±
i mi�dzy ró»nymi metodami ob-serwa
yjnymi. Do stworzenia naszy
h obserwa
ji u»yli±my formuªy podanej w pra
yHopkins & Bea
om (2006):
ρ∗ =

(a + bz)h

1 + (z/c)d
, (6.10)gdzie warto±
i dopasowany
h parametrów to: a = 0.0170, b = 0.13, c = 3.3, d = 5.3,a h = 0.7 jest zwi¡zane z przyj�t¡ przez autorów warto±
i¡ staªej Hubble'a.84
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Rysunek 6.1: Histogram masy �
hirp� ukªadów podwójny
h obiektów zwarty
h b�-d¡
y
h zestawem dany
h obserwa
yjny
h w symula
ji. Dane po
hodz¡ z modeluBZK opisanego w tabeli 4.1. Histogram zostaª tak znormalizowany, aby 
aªka dawaªajeden. Ntot = 103 jest 
aªkowit¡ li
zb¡ ukªadów.Rysunek 6.2 przedstawia posta¢ tempa forma
ji gwiazd oraz wynikaj¡
y z niegorozkªad tempa koales
en
ji. Aby ªatwiej byªo dokona¢ porównania ksztaªtu obu funk-
ji, warto±
i zostaªy przeskalowane. Oba rozkªady zostaªy podzielone przez swoj¡maksymaln¡ warto±¢. Przesuni�
ie maksimum rozkªadu wynika z uwzgl�dnienia 
zasuopó¹nienia.Przy obli
zenia
h doty
z¡
y
h odlegªo±
i kosmologi
zny
h niezb�dne jest zaªo-»enie warto±
i parametrów kosmologi
zny
h. Sz
zególnie wa»na jest obe
na staªaHubble'a oraz g�sto±¢ energii zwi¡zana z materi¡. Zakªadamy, »e Wsze
h±wiat jestpªaski, a zatem g�sto±¢ energii zwi¡zana z 
zªonem kosmologi
znym b�dzie jedno-zna
znie okre±lona przez g�sto±¢ energii materii. W naszy
h symula
ja
h korzystali-±my z warto±
i parametrów wyzna
zony
h za pomo
¡ misji WMAP (Komatsu i in.2011): ΩM = 0.27, ΩΛ = 0.73 i H0 = 70.3 km s−1 Mp
−1.Korzystaj¡
 z metod opisany
h w poprzednim rozdziale utworzyli±my list� zawie-85
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Rysunek 6.2: Porównanie ksztaªtu rozkªadu tempa forma
ji gwiazd z rozkªademtempa koales
en
ji. Linia niebieska ozna
za SFR, a linia 
zerwona tempo koale-s
en
ji. Oba rozkªady zostaªy podzielone przez swoje maksymalne warto±
i w 
elulepszej ilustra
ji i
h ksztaªtów.
raj¡
¡ parametry �zy
zne ¹ródeª, i
h poªo»enie na niebie oraz przesuni�
ia ku 
zer-wieni. Dla ka»dego z ukªadów poli
zona zostaªa odpowied¹ detektora. W naszy
hsymula
ja
h u»ywali±my krzywy
h 
zuªo±
i dla detektora ET (sz
zegóªowe informa-
je o tym instrumen
ie znajduj¡ si� w rozdziale 3.2.5). Nasz wybór podyktowanybyª tym, »e zgodnie z dost�pnymi prognozami, ET b�dzie pierwszym detektorem ozasi�gu kosmologi
znym, który zaoferuje dostate
zn¡ li
zb� obserwa
ji w 
i¡gu roku.Efektem ko«
owym pro
edury jest lista obiektów zawieraj¡
a obserwowan¡ po
zer-wienion¡ mas� �
hirp� (powi�kszon¡ o 
zynnik (1 + z) w stosunku do prawdziwejwarto±
i) oraz obserwowany stosunek sygnaªu do szumu.Rysunek 6.3 prezentuje przykªadowe poªo»enie symulowany
h obserwa
ji na dia-gramie SNR i po
zerwieniona masa �
hirp� (te dwie wielko±
i b�d¡ bezpo±redniowyzna
zone z prawdziwy
h obserwa
ji fal grawita
yjny
h).86
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SNRRysunek 6.3: Poªo»enie symulowany
h obserwa
ji w przestrzeni obserwabli SNR ipo
zerwienionej masy �
hirp�.6.1.2. Siatka modeli.Tworzymy siatk� rozpi�t¡ w przestrzeni parametrów (Θ1, Θ2), która b�dzie zde-�niowana w zale»no±
i od rozwa»anego zagadnienia (w przypadku tempa forma
jigwiazd b�d¡ to parametry c i d z równania 6.10, a w przypadku badania kosmo-logii b�d¡ to H0 i ΩM). Pro
edura tworzenia ka»dego modelu w du»ej 
z�±
i jesttaka sama jak w przypadku symulowania obserwa
ji. Li
zba ukªadów jest natomiastzde
ydowanie wi�ksza, aby mo»liwe byªo stworzenie mapy g�sto±
i prawdopodobie«-stwa w przestrzeni rozpi�tej przez SNR i po
zerwienion¡ mas� �
hirp�. Realiza
j¡numery
zn¡ potrzebnej mapy g�sto±
i jest dwuwymiarowy histogram odzwier
iedla-j¡
y jak du»o ukªadów znajduje si� w konkretnym rejonie wykresu. Histogram tennormalizujemy tak, aby suma warto±
i ze wszystki
h komórek wynosiªa jeden, a war-to±
i w posz
zególny
h komórka
h odpowiadaªy g�sto±
i prawdopodobie«stwa. Du»ali
zba symulowany
h obiektów zapewnia, »e w wyzna
zony
h zakresa
h parametrównie b�dzie komórek o zerowej warto±
i. 87



SFRTempo forma
ji gwiazd opisali±my formuª¡ podan¡ w pra
y Hopkins & Bea
om(2006) (patrz równanie 6.10). Dla maªy
h przesuni�¢ ku 
zerwieni (z ∼ 1) funk
jata jest dosy¢ dobrze znana, a ró»nego typu obserwa
je daj¡ podobne wyniki. Niema jednak zgodno±
i 
o do ksztaªtu tempa forma
ji gwiazd dla wi�kszy
h przesuni�¢ku 
zerwieni. Analiza równania 6.10 pozwoliªa stwierdzi¢, »e najwi�kszy wpªyw nainteresuj¡
y nas rejon du»y
h przesuni�¢ ku 
zerwieni maj¡ parametry c i d. Rysunek6.4 pokazuje jak zmienia si� ksztaªt SFR pod wpªywem mody�ka
ji ty
h parametrów.W ka»dym przypadku ulega zmianie tylko jeden z badany
h parametrów.Nasza siatka skªada si� z 357 modeli, w który
h parametr c zmienia si� w zakresie
[2.0, 4.0] z krokiem δc = 0.1, a parametr d w zakresie [4.0, 8.0] z krokiem δd = 0.25.KosmologiaKosmologi� opisali±my za pomo
¡ dwó
h parametrów: obe
nej staªej Hubble'a(H0) oraz g�sto±
i energii zwi¡zana z mas¡ (ΩM). Zakªadamy przy tym, »e Wsze
h-±wiat jest pªaski, na 
o wskazuj¡ doty
h
zasowe testy (Komatsu i in. 2011). Ozna
zato, »e znika 
zªon krzywiznowy (Ωk), a zatem g�sto±¢ energii opisuj¡
a 
zªon ko-smologi
zny jest jednozna
znie wyzna
zona (ΩΛ = 1 − ΩM). Stworzyli±my dwu-wymiarow¡ siatk� zªo»on¡ z 525 modeli o ró»ny
h warto±
ia
h wy»ej wymienio-ny
h parametrów kosmologi
zny
h. G�sto±¢ energii zmieniaªa si� od ΩM = 0.2 do
ΩM = 0.32 z krokiem δΩM = 0.005. Obe
na staªa Hubble'a zmieniaªa si� w przedziale
H0 = 60 km s−1 Mp
−1 - H0 = 80 km s−1 Mp
−1 z krokiem δH0 = 1 km s−1 Mp
−1.Modele zawieraªy informa
j� o Nc = 106 ukªada
h podwójny
h. Po stworzeniu siatkimodeli de
ydujemy, który z ni
h najlepiej pasuje do obserwa
ji przy pomo
y metodynajwi�kszej wiarygodno±
i.Metoda najwi�kszej wiarygodno±
i.Problem, który staramy si� rozwi¡za¢ jest dobrze opisanym zagadnieniem w staty-sty
e. Oto mamy do dyspozy
ji zestaw dany
h do±wiad
zalny
h D = xk, gdzie k jestnumerem obserwa
ji, a x = (SNR, Mchirp,z) jest poªo»eniem opisuj¡
ym obserwowaneparametry. Do tego mamy zestaw hipotez Hn, gdzie ka»da z ni
h odpowiada jed-nemu modelowi utworzonej siatki. Indeks n = (Θ1, Θ2) odpowiada poªo»eniu modelu88



w rozwa»anej przestrzeni parametrów. Zgodnie z twierdzeniem Bayesa prawdopodo-bie«stwo, »e dana hipoteza jest prawdziwa przy zaªo»eniu obserwowanego zestawudany
h wyra»a si� w nast�puj¡
y sposób:
P (Hn|D) =

P (D|Hn)P (Hn)

P (D)
, (6.11)gdzie P (D|Hn) jest prawdopodobie«stwem, »e zaobserwujemy wªa±nie takie danejakie mamy, je±li hipoteza Hn jest prawdziwa, P (Hn) jest prawdopodobie«stwemwyst¡pienia konkretnej hipotezy, a P (D) jest prawdopodobie«stwem uzyskania ty
hdany
h przy dowolnej hipotezie, 
zyli w tym wypadku peªni rol� normaliza
ji. Wdalszy
h rozwa»ania
h zakªadamy, »e ka»dy z naszy
h modeli jest równoprawny, azatem P (Hn) = const.Ka»d¡ obserwa
j� traktujemy w tym przypadku jako niezale»ne zdarzenie. Praw-dopodobie«stwo uzyskania zestawu obserwa
ji D przy zaªo»eniu konkretnego modelujest ilo
zynem prawdopodobie«stw uzyskania ka»dej obserwa
ji z osobna dla tej hi-potezy:

P (D|Hn) =
∏

k

P (xk|Hn) =
∏

k

pn
i,j(k) = L, (6.12)gdzie i, j de�niuj¡ wspóªrz�dne poªo»enia k-tej obserwa
ji na wykresie SNR i po
zer-wieniona masa �
hirp�, a pn

i,j jest g�sto±
i¡ prawdopodobie«stwa danego modelu wtym miejs
u.Tak zde�niowan¡ funk
j� b�dziemy nazywa¢ wiarygodno±
i¡ hipotezy Hi, a tymsamym poli
zonego modelu. W prakty
e dla ka»dego modelu li
zymy warto±¢ lo-garytmu wiarygodno±
i log(Li,j) =
∑

k log(pn
i,j(k)). Zazwy
zaj warto±¢ L jest li
zb¡bardzo du»¡ lub bardzo maª¡, dlatego wygodniej jest operowa¢ logarytmem tegoparametru. Wªasno±
i funk
ji logarytmi
znej sprawiaj¡, »e maksima wyst�puj¡ wty
h samy
h punkta
h 
o dla funk
ji wiarygodno±
i. Im wi�ksza warto±¢ logarytmuwiarygodno±
i, tym lepiej model pasuje do naszy
h obserwa
ji. Spo±ród wszystki
hmodeli w siat
e wybierany jest ten o najwi�kszym logarytmie wiarygodno±
i. Jegoparametry (Θ1, Θ2) traktowane s¡ jako najlepsze dopasowanie szukany
h wielko±
i.O
ena dokªadno±
i wyzna
zenia parametrów polega w tym przypadku na poli
ze-niu odpowiednika standardowego od
hylenia. Wiarygodno±¢ w funk
ji parametrów89



Θ1 i Θ2 nie jest rozkªadem normalnym. Dla ka»dej komórki siatki modeli mo»emyjednak poli
zy¢ wielko±¢, która b�dzie peªniªa t¡ sam¡ rol� 
o standardowe od
hyleniew przypadku funk
ji Gaussa. Wielko±¢ t¡ li
zymy w nastepuj¡
y sposób:
σi,j =

√

2 exp

(

Lmax

Li,j

)

, (6.13)gdzie σi,j jest odpowiednikiem standardowego od
hylenia, Lmax jest wiarygodno±
i¡najlepiej dopasowanego modelu, Li,j jest wiarygodno±
i¡ konkretnego modelu. Zde�ni
ji σi,j dla i, j najlepiej dopasowanego modelu jest równa 0.
6.2. Wyniki.Rysunki 6.5 (parametry tempa forma
ji gwiazd) i 6.6 (parametry kosmologi
zne)prezentuj¡ przykªadowe wyniki symula
ji przy zaªo»eniu, »e mieli±my do dyspozy
ji
N = 103 obserwa
ji. Ka»dy rysunek skªada si� z dwó
h paneli. Na górnym pokazanyjest rozkªad logarytmu wiarygodno±
i w rozwa»anej przestrzeni parametrów. Li
zbyzostaªy tak przeskalowane, aby model, który najgorzej pasuje do dany
h obserwa
yj-ny
h miaª przypisan¡ warto±¢ 0. Im 
iemniejszy 
zerwony kolor posiada komórka, tymlepiej odpowiadaj¡
y jej model pasuje do obserwa
ji. Dolny panel pokazuje waro±¢parametru, który w naszej analizie stanowi odpowiednik standardowego od
hylenia(patrz równanie 6.13). Wszystkie warto±
i zostaªy podzielone na 
ztery przedziaªy:
σ ∈ [0, 1] ozna
zony jest kolorem 
iemno
zerwonym, σ ∈ [1, 2] reprezentuje kolor
zerwony, σ ∈ [2, 3] to kolor »óªty, a σ > 3 ozna
zony jest kolorem kremowym. Wtakiej reprezenta
ji wyra¹nie wida¢ jak dobrze jeste±my w stanie odtworzy¢ pierwotneparametry za pomo
¡ naszej analizy. Niebieska gwiazdka wskazuje poªo»enie praw-dziwy
h parametrów, który
h u»yto do storzenia zestawu obserwa
ji. Dolny panelzawiera równie» informa
j� doty
z¡
¡ modelu, który najlepiej pasuje do obserwa
ji.Poªo»enie modelu wskazuje zielone kóªko, a warto±
i parametrów zostaªy zapisane wlewej 
z�±
i panelu. 90



6.3. O
ena dokªadno±
i wyzna
zenia parametrów.Na dokªadno±¢ wyzna
zenia parametrów wpªywa sam dobór obserwa
ji. Ka»dyzestaw generowany jest w sposób losowy, a wi�
 ró»ne zestawy tej samej li
zby obser-wa
ji mog¡ dawa¢ ró»ne wyniki. Dla zobrazowania tego faktu prezentujemy przykªa-dowe dwie inne realiza
je N = 103 obserwa
ji (rysunki 6.7-6.8 w przypadku tempaforma
ji gwiazd oraz rysunki 6.9 - 6.10 dla parametrów kosmologi
zny
h).Innym problemem jest li
zba obserwa
ji jakimi b�dziemy dysponowa¢. Parametrten ma równie» istotny wpªyw na dokªadno±¢ wyników. Efektu tego mo»na si� byªospodziewa¢. Dysponuj¡
 maª¡ li
zb¡ obserwa
ji jeste±my w stanie dopasowa¢ je nie-mal do ka»dego modelu. St¡d kontury parametru σ na dolnym panelu rysunku 6.11
zy 6.12 s¡ tak szerokie. Z drugiej strony zbyt du»a li
zba obserwa
ji mo
no zaw�»aswobod� w wyborze modelu. Przykªadem takiego za
howania jest rysunek 6.13 oraz6.14, gdzie tylko jeden model dobrze opisuje dane obserwa
yjne.Li
zba o
zekiwany
h obserwa
ji w 
i¡gu roku jest w
i¡» niepewna i waha si� naweto trzy rz�dy wielko±
i w zale»no±
i od zastosowany
h modeli (tabela IV w pra
yAbadie i in. (2010)). Model pesymisty
zny zakªada, »e li
zba koales
en
ji obiektówzwarty
h bedzie na poziomie 0.01 Mp
−3 Myr−1. Dla detektora ET, który b�dziemiaª zasi�g kosmologi
zny, ozna
za to okoªo 100 koales
en
ji w 
iagu doby 
i¡gªy
hobserwa
ji. W naszy
h symula
ja
h rozwa»amy ró»ne warianty li
zebne dost�pnejpróbki obserwa
yjnej: N = 102, 103, 104. Mo»na to interpretowa¢ w dwojaki sposób.W pierwszym zakªadamy, »e rozwa»amy tylko model pesymisty
zny, 
o stanowi dolnylimit i jest ostro»nym podej±
iem. Wtedy N = 102 odpowiada dobie obserwa
ji, 103to 1.5 tygodnia obserwa
ji, a 104 b�dzie wynikiem 3 miesi�
y obserwa
ji. W drugimprzypadku mamy do dyspozy
ji dob� 
i¡gªy
h obserwa
ji, a warto±¢ li
zby N mówio modelu, który wybrali±my (N = 102 - pesymisty
zny, 103 - realisty
zny, 104 -optymisty
zny). Wybór jednej z ty
h dwó
h interpreta
ji nie ma jednak zna
zeniadla sz
zegóªów te
hni
zny
h dalszej analizy.Przykªady te pokazuj¡ w sposób jako±
iowy zaistniaªy problem. Do analizy ilo-±
iowej stworzyli±my 103 zestawów obserwa
ji o ty
h samy
h warto±
ia
h parametrów.Dla ka»dego zestawu obserwa
ji zostaª dopasowany model, dla którego parametr wia-rygodno±
i byª najwi�kszy. W ten sposób uzyskali±my 103 niezale»ny
h osza
owa«szukany
h parametrów. Rozkªad ró»ni
 mi�dzy warto±
iami wyzna
zonymi, a praw-91



dziwymi pozwoliª o
eni¢ statysty
zn¡ dokªadno±¢ naszej metody.Rysunki 6.15 oraz 6.16 pokazuj¡ statysty
zn¡ o
en� dokªadno±
i wyzna
zenia pa-rametrów tempa forma
ji gwiazd oraz parametrów kosmologi
zny
h w przypadku
N = 103 obserwa
ji. Histogramy przedstawiaj¡ ró»ni
� mi�dzy warto±
iami para-metrów otrzymanymi z modelu, a prawdziwymi warto±
iami u»ytymi do stworzeniaobserwa
ji. Na podstawie stworzony
h histogramów obli
zona zostaªa mediana (ozna-
zona na rysunka
h kolorem 
iemno niebieskim) oraz przedziaª ufno±
i, w którymznajduje si� 68% wszystki
h zli
ze« (zazna
zony jako ja±niejszy niebieski). War-to±
i wyzna
zony
h parametrów wraz ze statysty
zn¡ niepewno±
i¡ znajduj¡ si� wprawym górnym rogu rysunków. W 
entralnej 
z�±
i znajduje si� mapa g�sto±
i po-kazuj¡
a który zestaw parametrów byª preferowany przez nasz¡ metod�. Okazaªo si�,»e zarówno w przypadku parametrów opisuja
y
h tempo forma
ji gwiazd, jak i pa-rametrów kosmologi
zny
h wyst�puje wyra¹na korela
ja. Wskazuje na to diagonalnyprzebieg zielonej mapy w 
entralnej 
z�±
i rysunków 6.15 oraz 6.16.Analogi
zna analiza zostaªa przeprowadzona dla N = 102 oraz N = 104 obserwa-
ji. Wyniki przedstawione s¡ na rysunka
h 6.17 - 6.20
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Rysunek 6.4: Tempo forma
ji gwiazd dla rózny
h warto±
i parametrów 
 i d z równa-nia 6.10. Pierwsza kolumna pokazuje sekwen
j� modeli, dla który
h parametr c = 3.3jest staªy, a parametr d przyjmuje warto±
i 4.0, 6.0 i 8.0. Prawa kolumna przedstawia
i¡g modeli, dla który
h parametr d = 5.3, a zmianie ulaga parametr c i przyjmujewarto±
i 2.0, 3.0 i 4.0.
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Rysunek 6.5: Górny panel przedstawia warto±¢ logarytmu wiarygodno±
i dla ka»degoz modeli (model odpowiada jednej krat
e) w przykªadowej symula
ji. Dolny panel po-kazuje warto±
i parametru σ dla wszystki
h modeli. Niebiesk¡ gwiazdk¡ zazna
zonoprawdziwe parametry u»yte do stworzenia zestawu obserwa
ji (c0 = 3.3, d0 = 5.3).Poªo»enie najlepiej dopasowanego modelu ozna
zone jest zielonym kóªkiem, a warto-±
i jego parametrów podane s¡ w lewej 
z�±
i wykresu. W symula
ji dost�pny
h byªo
N = 103 obserwa
ji.
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Rysunek 6.6: Górny panel przedstawia warto±¢ logarytmu wiarygodno±
i dla ka»degoz modeli (model odpowiada jednej krat
e) w przykªadowej symula
ji. Dolny panelpokazuje warto±
i parametru σ dla wszystki
h modeli. Niebiesk¡ gwiazdk¡ zazna-
zono prawdziwe parametry u»yte do stworzenia zestawu obserwa
ji (ΩM0 = 0.271,
H00 = 70.3). Poªo»enie najlepiej dopasowanego modelu ozna
zone jest zielonym kóª-kiem, a warto±
i jego parametrów podane s¡ w lewym dolnym rogu wykresu. Wsymula
ji dost�pny
h byªo N = 103 obserwa
ji.
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Rysunek 6.7: Górny panel przedstawia warto±¢ logarytmu wiarygodno±
i dla ka»degoz modeli (model odpowiada jednej krat
e) w przykªadowej symula
ji. Dolny panel po-kazuje warto±
i parametru σ dla wszystki
h modeli. Niebiesk¡ gwiazdk¡ zazna
zonoprawdziwe parametry u»yte do stworzenia zestawu obserwa
ji (c0 = 3.3, d0 = 5.3).Poªo»enie najlepiej dopasowanego modelu ozna
zone jest zielonym kóªkiem, a warto-±
i jego parametrów podane s¡ w lewej 
z�±
i wykresu. W symula
ji dost�pny
h byªo
N = 103 obserwa
ji.
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Rysunek 6.8: Górny panel przedstawia warto±¢ logarytmu wiarygodno±
i dla ka»degoz modeli (model odpowiada jednej krat
e) w przykªadowej symula
ji. Dolny panel po-kazuje warto±
i parametru σ dla wszystki
h modeli. Niebiesk¡ gwiazdk¡ zazna
zonoprawdziwe parametry u»yte do stworzenia zestawu obserwa
ji (c0 = 3.3, d0 = 5.3).Poªo»enie najlepiej dopasowanego modelu ozna
zone jest zielonym kóªkiem, a warto-±
i jego parametrów podane s¡ w lewej 
z�±
i wykresu. W symula
ji dost�pny
h byªo
N = 103 obserwa
ji.
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Rysunek 6.9: Górny panel przedstawia warto±¢ logarytmu wiarygodno±
i dla ka»degoz modeli (model odpowiada jednej krat
e) w przykªadowej symula
ji. Dolny panelpokazuje warto±
i parametru σ dla wszystki
h modeli. Niebiesk¡ gwiazdk¡ zazna-
zono prawdziwe parametry u»yte do stworzenia zestawu obserwa
ji (ΩM0 = 0.271,
H00 = 70.3). Poªo»enie najlepiej dopasowanego modelu ozna
zone jest zielonym kóª-kiem, a warto±
i jego parametrów podane s¡ w lewym dolnym rogu wykresu. Wsymula
ji dost�pny
h byªo N = 103 obserwa
ji.

98



60 65 70 75 80
0.20
0.22
0.24
0.26
0.28
0.30
0.32

�

0
30
60
90
120
150
180
210
240

60 65 70 75 80
HO  [km/s/Mpc]

0.20
0.22
0.24
0.26
0.28
0.30
0.32

�

�M(Lmax)=0.28HO(Lmax)=70.0

0

1

2

3

20

Rysunek 6.10: Górny panel przedstawia warto±¢ logarytmu wiarygodno±
i dla ka»-dego z modeli (model odpowiada jednej krat
e) w przykªadowej symula
ji. Dolny pa-nel pokazuje warto±
i parametru σ dla wszystki
h modeli. Niebiesk¡ gwiazdk¡ zazna-
zono prawdziwe parametry u»yte do stworzenia zestawu obserwa
ji (ΩM0 = 0.271,
H00 = 70.3). Poªo»enie najlepiej dopasowanego modelu ozna
zone jest zielonym kóª-kiem, a warto±
i jego parametrów podane s¡ w lewym dolnym rogu wykresu. Wsymula
ji dost�pny
h byªo N = 103 obserwa
ji.
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Rysunek 6.11: Górny panel przedstawia warto±¢ logarytmu wiarygodno±
i dla ka»-dego z modeli (model odpowiada jednej krat
e) w przykªadowej symula
ji. Dolnypanel pokazuje warto±
i parametru σ dla wszystki
h modeli. Niebiesk¡ gwiazdk¡ za-zna
zono prawdziwe parametry u»yte do stworzenia zestawu obserwa
ji (c0 = 3.3,
d0 = 5.3). Poªo»enie najlepiej dopasowanego modelu ozna
zone jest zielonym kóª-kiem, a warto±
i jego parametrów podane s¡ w lewej 
z�±
i wykresu. W symula
jidost�pny
h byªo N = 102 obserwa
ji.
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Rysunek 6.12: Górny panel przedstawia warto±¢ logarytmu wiarygodno±
i dla ka»-dego z modeli (model odpowiada jednej krat
e) w przykªadowej symula
ji. Dolny pa-nel pokazuje warto±
i parametru σ dla wszystki
h modeli. Niebiesk¡ gwiazdk¡ zazna-
zono prawdziwe parametry u»yte do stworzenia zestawu obserwa
ji (ΩM0 = 0.271,
H00 = 70.3). Poªo»enie najlepiej dopasowanego modelu ozna
zone jest zielonym kóª-kiem, a warto±
i jego parametrów podane s¡ w lewym dolnym rogu wykresu. Wsymula
ji dost�pny
h byªo N = 102 obserwa
ji.
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Rysunek 6.13: Górny panel przedstawia warto±¢ logarytmu wiarygodno±
i dla ka»-dego z modeli (model odpowiada jednej krat
e) w przykªadowej symula
ji. Dolnypanel pokazuje warto±
i parametru σ dla wszystki
h modeli. Niebiesk¡ gwiazdk¡ za-zna
zono prawdziwe parametry u»yte do stworzenia zestawu obserwa
ji (c0 = 3.3,
d0 = 5.3). Poªo»enie najlepiej dopasowanego modelu ozna
zone jest zielonym kóª-kiem, a warto±
i jego parametrów podane s¡ w lewej 
z�±
i wykresu. W symula
jidost�pny
h byªo N = 104 obserwa
ji.
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Rysunek 6.14: Górny panel przedstawia warto±¢ logarytmu wiarygodno±
i dla ka»-dego z modeli (model odpowiada jednej krat
e) w przykªadowej symula
ji. Dolny pa-nel pokazuje warto±
i parametru σ dla wszystki
h modeli. Niebiesk¡ gwiazdk¡ zazna-
zono prawdziwe parametry u»yte do stworzenia zestawu obserwa
ji (ΩM0 = 0.271,
H00 = 70.3). Poªo»enie najlepiej dopasowanego modelu ozna
zone jest zielonym kóª-kiem, a warto±
i jego parametrów podane s¡ w lewym dolnym rogu wykresu. Wsymula
ji dost�pny
h byªo N = 104 obserwa
ji.
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Rysunek 6.15: O
ena dokªadno±
i wyzna
zenia parametrów tempa forma
ji gwiazd.Histogramy przedstawiaj¡ ró»ni
� mi�dzy warto±
iami parametrów otrzymanymi zmodelu, a prawdziwymi warto±
iami u»ytymi do stworzenia obserwa
ji (górny histo-gram doty
zy parametru c, a bo
zny d). Kolorem 
iemno niebieskim zazna
zonazostaªa mediana, a jasniejszym przedziaª ufno±
i 68%. W 
entralnej 
z�±
i znajdujesi� mapa g�sto±
i pokazuj¡
a który zestaw parametrów byª preferowany. Linie prze-rywane wskazuj¡ poªo»enie przedziaªu histogramu zawieraj¡
ego prawdziw¡ warto±¢rozwa»anego parametru. W prawym górnym rogu rysunku podana zostaªa warto±¢mediany oraz szeroko±
i przedziaªów zawieraj¡
y
h 34% przypadków po lewej i prawejstronie od mediany. Wyniki przy zaªo»eniu N = 103 obserwa
ji.104
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Rysunek 6.16: O
ena dokªadno±
i wyzna
zenia parametrów kosmologi
zny
h. Histo-gramy przedstawiaj¡ ró»ni
� mi�dzy warto±
iami parametrów otrzymanymi z modelu,a prawdziwymi warto±
iami u»ytymi do stworzenia obserwa
ji (górny histogram do-ty
zy parametru ΩM , a bo
zny H0). Kolorem 
iemno niebieskim zazna
zona zostaªamediana, a jasniejszym przedziaª ufno±
i 68%. W 
entralnej 
z�±
i znajduje si� mapag�sto±
i pokazuj¡
a który zestaw parametrów byª preferowany. Linie przerywanewskazuj¡ poªo»enie przedziaªu histogramu zawieraj¡
ego prawdziw¡ warto±¢ rozwa-»anego parametru. W prawym górnym rogu rysunku podana zostaªa warto±¢ medianyoraz szeroko±
i przedziaªów zawieraj¡
y
h 34% przypadków po lewej i prawej stronieod mediany. Wyniki przy zaªo»eniu N = 103 obserwa
ji.105
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Rysunek 6.17: O
ena dokªadno±
i wyzna
zenia parametrów tempa forma
ji gwiazd.Histogramy przedstawiaj¡ ró»ni
� mi�dzy warto±
iami parametrów otrzymanymi zmodelu, a prawdziwymi warto±
iami u»ytymi do stworzenia obserwa
ji (górny histo-gram doty
zy parametru c, a bo
zny d). Kolorem 
iemno niebieskim zazna
zonazostaªa mediana, a jasniejszym przedziaª ufno±
i 68%. W 
entralnej 
z�±
i znajdujesi� mapa g�sto±
i pokazuj¡
a który zestaw parametrów byª preferowany. Linie prze-rywane wskazuj¡ poªo»enie przedziaªu histogramu zawieraj¡
ego prawdziw¡ warto±¢rozwa»anego parametru. W prawym górnym rogu rysunku podana zostaªa warto±¢mediany oraz szeroko±
i przedziaªów zawieraj¡
y
h 34% przypadków po lewej i prawejstronie od mediany. Wyniki przy zaªo»eniu N = 102 obserwa
ji.106
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Rysunek 6.18: O
ena dokªadno±
i wyzna
zenia parametrów tempa forma
ji gwiazd.Histogramy przedstawiaj¡ ró»ni
� mi�dzy warto±
iami parametrów otrzymanymi zmodelu, a prawdziwymi warto±
iami u»ytymi do stworzenia obserwa
ji (górny histo-gram doty
zy parametru c, a bo
zny d). Kolorem 
iemno niebieskim zazna
zonazostaªa mediana, a jasniejszym przedziaª ufno±
i 68%. W 
entralnej 
z�±
i znajdujesi� mapa g�sto±
i pokazuj¡
a który zestaw parametrów byª preferowany. Linie prze-rywane wskazuj¡ poªo»enie przedziaªu histogramu zawieraj¡
ego prawdziw¡ warto±¢rozwa»anego parametru. W prawym górnym rogu rysunku podana zostaªa warto±¢mediany oraz szeroko±
i przedziaªów zawieraj¡
y
h 34% przypadków po lewej i prawejstronie od mediany. Wyniki przy zaªo»eniu N = 104 obserwa
ji.107



Na podstawie uzyskany
h dany
h mo»emy poda¢ mediany otrzymany
h rozkªadówparametrów oraz i
h przedziaªy ufno±
i wynikaj¡
e z rozrzutu statysty
znego. Wynikidla ró»nej li
zby dost�pny
h obserwa
ji prezentuje tabela 6.1. Dla ka»dego parametrupodana jest mediana (trze
ia kolumna) oraz dolny i górny zakres przedziaªu ufno±
ina poziomie 68% (kolumna druga i 
zwarta, odpowiednio).Tabli
a 6.1: Mediana oraz górna i dolna grani
a przedziaªu zawieraj¡
ego 68% wy-padków w zale»no±
i od li
zby dost�pny
h obserwa
ji N.N dolna grani
a mediana górna grani
a

102 3.0 3.3 3.7
103 3.1 3.3 3.5
104 3.2 3.3 3.4d
102 4.75 5.75 7.25
103 5.0 5.5 6.25
104 5.25 5.5 6.0

ΩM

102 0.215 0.275 0.315
103 0.240 0.285 0.310
104 0.260 0.290 0.310

H0

102 67 71 76
103 68 70 73
104 68 69 70Dokªadniejsz¡ analiz� za
howania si� warto±
i niepewno±
i statysty
zny
h pre-zentuje rysunek 6.21. Dla ka»dego z parametrów stworzono oddzielny panel, którypokazuje jak wyglada zale»no±¢ szeroko±
i poªówkowej jego rozkªadu od li
zby ob-serwa
ji. Rozrzut parametrów losowy
h powinien zmniejsza¢ si� wraz ze wzrostemli
zebno±
i próbki. Bª¡d wyzna
zenia parametru powinien spada¢ propor
jonalniedo odwrotno±
i pierwiastka z li
zby obserwa
ji (σx ∼ 1/

√
N). Przerywane linie naka»dym z paneli pokazuj¡ przebieg takiej teorety
znej zale»no±
i. Dodatkowo na ry-108



sunku zazna
zono odlegªo±¢ mi�dzy modelami, która okre±lona jest poprzez g�sto±¢siatki modeli u»ytej w symula
ja
h.Wyra¹nie wida¢, »e bª�dy wyzna
zenia parametrów malej¡ przy rosn¡
ej li
zbieobserwa
ji, ale wolniej ni» mo»na si� byªo tego spodziewa¢. Ozna
za to, »e istniejeinne ¹ródªo niepewno±
i, które nie jest zwi¡zane z sam¡ losowo±
i¡ próbki. Istotnywpªyw mo»e mie¢ sko«
zona rozdziel
zo±¢ u»ywanej siatki modeli. Przy N = 104do
hodzimy do grani
y rozdziel
zo±
i siatki zastosowanej w naszy
h symula
ja
h.Niepewno±
i statysty
zne staj¡ si� porównywalne z odst�pami mi�dzy modelami wy-nikaj¡
ymi z przyj�tej g�sto±
i siatki modeli.Dokªadno±¢ wyzna
zenia parametrów kosmologi
zny
h jest porównywalna z t¡osi¡gan¡ przez misje kosmi
zne badaj¡
e mikrofalowe promieniowanie tªa. Najnow-sze wyniki po
hodz¡
e z misji Plan
k pokazuj¡, »e obe
na staªa Hubble'a jest wy-zna
zona z dokªadno±
i¡ ±1.4 km s−1 Mp
−1, a parametr ΩM z dokªadno±
i¡ ±0.02(Plan
k Collaboration i in. 2013). Jednym z ograni
ze« naszej metody jest gesto±¢siatki modeli. Zwi�kszenie li
zby rozwa»any
h modeli mo»e przy
zyni¢ si� do zwiek-szenia dokªadno±
i. Sprawia to, »e obserwa
je fal grawita
yjny
h b�d¡ nowym, kom-plementarnym do doty
h
zasowy
h, ¹ródªem informa
ji o kosmologii. W przypadkuparametrów okre±laj¡
y
h tempo formowania sie gwiazd nie ma obserwa
ji, któresi�gaj¡ a» tak du»y
h przesuni�¢ ku 
zerwieni. Fale grawita
yjne b�d¡ jedyn¡ bez-po±redni¡ mo»liwo±
i¡ na okre±lenie tej funk
ji w skala
h kosmologi
zny
h.
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Rysunek 6.19: O
ena dokªadno±
i wyzna
zenia parametrów kosmologi
zny
h. Histo-gramy przedstawiaj¡ ró»ni
� mi�dzy warto±
iami parametrów otrzymanymi z modelu,a prawdziwymi warto±
iami u»ytymi do stworzenia obserwa
ji (górny histogram do-ty
zy parametru ΩM , a bo
zny H0). Kolorem 
iemno niebieskim zazna
zona zostaªamediana, a jasniejszym przedziaª ufno±
i 68%. W 
entralnej 
z�±
i znajduje si� mapag�sto±
i pokazuj¡
a który zestaw parametrów byª preferowany. Linie przerywanewskazuj¡ poªo»enie przedziaªu histogramu zawieraj¡
ego prawdziw¡ warto±¢ rozwa-»anego parametru. W prawym górnym rogu rysunku podana zostaªa warto±¢ medianyoraz szeroko±
i przedziaªów zawieraj¡
y
h 34% przypadków po lewej i prawej stronieod mediany. Wyniki przy zaªo»eniu N = 102 obserwa
ji.110
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Rysunek 6.20: O
ena dokªadno±
i wyzna
zenia parametrów kosmologi
zny
h. Histo-gramy przedstawiaj¡ ró»ni
� mi�dzy warto±
iami parametrów otrzymanymi z modelu,a prawdziwymi warto±
iami u»ytymi do stworzenia obserwa
ji (górny histogram do-ty
zy parametru ΩM , a bo
zny H0). Kolorem 
iemno niebieskim zazna
zona zostaªamediana, a jasniejszym przedziaª ufno±
i 68%. W 
entralnej 
z�±
i znajduje si� mapag�sto±
i pokazuj¡
a który zestaw parametrów byª preferowany. Linie przerywanewskazuj¡ poªo»enie przedziaªu histogramu zawieraj¡
ego prawdziw¡ warto±¢ rozwa-»anego parametru. W prawym górnym rogu rysunku podana zostaªa warto±¢ medianyoraz szeroko±
i przedziaªów zawieraj¡
y
h 34% przypadków po lewej i prawej stronieod mediany. Wyniki przy zaªo»eniu N = 104 obserwa
ji.111
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Rysunek 6.21: Szeroko±¢ poªówkowa rozkªadu prawdopodobie«stwa wyzna
zanejwielko±
i danego parametru. Górny rz¡d paneli przedstawia parametry zwi¡zanez tempem forma
ji gwiazd (parametry c i d). Dolny rz¡d przedstawia parametrykosmologi
zne (ΩM i H0). Przerywane linie pokazuj¡ teorety
zny przebieg funk
ji, wktórej bª¡d spada propor
jonalnie do 1/
√

N . Czarne poziome linie pokazuj¡ g�sto±¢siatki modeli.
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7. Podsumowanie.Niniejsza pra
a porusza zagadnienia zwi¡zane z zastosowaniem w astro�zy
e ob-serwa
ji fal grawita
yjny
h. W przyszªo±
i promieniowanie grawita
yjne stanowi¢b�dzie nowe, bardzo wa»ne ¹ródªo informa
ji o ota
zaj¡
y
h nas obiekta
h astro-�zy
zny
h. Na sz
zególn¡ uwag� zasªuguj¡ ukªady podwójne obiektów zwarty
h.Wyst�puj¡ one powsze
hnie we Wsze
h±wie
ie. Ponadto istniej¡ mo
ne przesªankizarówno obserwa
yjne (pulsar Hulsea-Taylora), jak i teorety
zne (patrz 2.3.3) suge-ruja
e, »e tego typu obiekty s¡ silnymi emiterami fal grawita
yjny
h.W naszej pra
y rozwa»yli±my wpªyw eks
entry
zno±
i orbity ukªadu podwójnegona ewmitowany sygnaª w pa±mie grawita
yjnym. Uzyskali±my rozkªady eks
entry
z-no±
i dla trze
h typów ukªadów podwójny
h obiektów zwarty
h w momen
ie i
hprze
hodzenia przez okno 
zuªo±
i detektorów grawita
yjny
h. Dla 
z�sto±
i odpo-wiadaj¡
ej detektorowi DECIGO podwójne gwiazdy neutronowe posiadaj¡ wyra¹nemaksimum w okoli
a
h e ∼ 10−5 (ET: 10−4) wystepuj¡
e we wszystki
h rozwa»any
hmodela
h. Dodatkowo w modela
h ozna
zony
h liter¡ A wyst�puje drugie maksi-mum zlokalizowane w pobli»u e ∼ 10−4 (ET: 10−3), które po
hodzi od ukªadów"ultra-
iasny
h". Rozkªad odpowiadaj¡
y ukªadommieszanym (zawieraj¡
ym 
zarn¡dziur� i gwiazd� neutronow¡) jest skon
entrowany wokóª e ∼ 10−5 (ET: 10−6). Po-dwójne 
zarne dziury równie» maj¡ tylko jedno maksimum, które jest nie
o szerszei przesuni�te w stron� ni»szy
h eks
entry
zno±
i. Maksimum tego rozkªadu zawierasi� mi�dzy e ∼ 10−6 (ET: 10−7) i e ∼ 10−4 (ET: 10−5). Pokazali±my jaki pro
entrze
zywisty
h ukªadów mo»e wykazywa¢ zna
z¡
e spªasz
zenie orbity w momen
ie,gdy b�d¡ mogªy by¢ zaobserwowane przez planowane detektory fal grawita
yjny
h(rozdziaª 4). Podwójne 
zarne dziury nie wykazuj¡ zna
z¡
ej eks
entry
zno±
i na-wet w najni»szej rozwa»anej 
z�sto±
i (f = 0.3Hz). Wi�kszo±¢ modeli przewiduje,»e udziaª ukªadów podwójny
h 
zarny
h dziur o eks
entry
zno±
i wi�kszej ni» 0.01b�dzie mniejszy ni» 1%. Ukªadów mieszany
h spodziewamy si� okoªo 3 − 4% wdetektora
h typu DECIGO, ale jest i
h bardzo maªo w porównaniu z innymi ty-pami ukªadów zwarty
h. Najwi�ksze szanse na detek
j� eks
entry
zno±
i b�dziemymieli w przy obserwa
ja
h podwójny
h gwiazd neutronowy
h. W±ród podwójny
hgwiazd neutronowy
h obserwowany
h przez kosmi
zne detektory powinno znale¹¢ si�
2 − 27% taki
h, który
h eks
entry
zno±¢ jest powy»ej 0.01. Tak du»a rozpi�to±¢ wy-113



nika z niepewno±
i zwi¡zany
h z metali
zno±¢i¡ i sz
zegóªów ewolu
ji gwiazdowej.Wykazali±my, »e eks
entry
zno±¢ b�dzie miaªa zna
zenie dopiero w erze detektorówIII genera
ji oraz pó¹niejszy
h detektorów kosmi
zny
h. Wynik ten ma du»e zna
ze-nie dla zagadnienia estyma
ji parametrów. Kolabora
ja LIGO/VIRGO wypra
owaªaszereg skomplikowany
h metod maj¡
y
h na 
elu wyzna
zenie dokªadny
h parame-trów obserwowanego ¹ródªa. Ka»dy kolejny parametr, który wª¡
zony jest do analizysprawia, »e wzrasta wymiar przeszukiwanej przestrzeni parametrów. Sprawia to, »eszybko rosn¡ koszty obli
zeniowe ty
h pro
esów. Dlatego fakt, »e nawet przy analiziedany
h z detektorów II genera
ji nie jest konie
zne uwzgl�dnienie eks
entry
zno±
i,jest istotny.Nast�pnie skupili±my si� na poli
zeniu tªa fal grawita
yjny
h od ukªadów, który
hnie b�dziemy w stanie zarejestrowa¢ jako osobne obiekty (rozdziaª 5). Pokazali±myjaki wpªyw na uzyskane wyniki ma metali
zno±¢ o±rodka, w którym ewoluowaªy na-sze ukªady. Wyniki zostaªy przedstawione dla popula
ji I (metali
zno±¢ sªone
zna),II (metali
zno±¢ 10 % sªone
znej) oraz III (pierwsze gwiazdy pozbawione metali).W ka»dym przypadku dokonana zostaªa analiza wpªywu sz
zegóªów modeli ewolu
jigwiazdowej na uzyskane wyniki. Obli
zone tªo fal grawita
yjny
h po
hodz¡
e od po-pula
ji III b�dzie wido
zne ju» w detektora
h II genera
ji, pod warunkiem, »e jest i
hwystar
zaj¡
o du»o. Gªównym 
zynnikiem determinuja
ym poziom tªa jest bowiemuªamek binarny, który okre±la jak du»o gwiazd tworzyªo si� w ukªada
h podwójny
h.W standardowym modelu po
zyniono ostro»ne zaªo»enie, »e fb = 0.1. Ce
h¡ 
harak-terysty
zn¡ tªa po
hodz¡
ego od popula
ji III jest jego gwaªtowny zanik w okoli
y
100Hz. Popula
ja II b�dzie wido
zna zarówno w detektora
h II, jak i III genera
ji.Za± popula
ja I, 
harakteryzuja
a si� najwi�ksz¡ metali
zno±
i¡ b�dzie wido
zna wdetektora
h III genera
ji. Wyjatek stanowi bardzo optymisty
zny model, w którymukªady ini
juj¡
e faz� wspólnej oto
zki na przerwie Hertzsprunga nie ulegaj¡ zlaniu.Wtedy nawet II genera
ja detektorów ma szans� na obserwa
j� tªa fal grawita
yjny
hod najmªodszy
h popula
ji gwiazdowy
h. Gªównym skªadnikiem tªa w oknie 
zuªo±
iplanowany
h detektorów s¡ ukªady podwójny
h 
zarny
h dziur. Struktura, za któr¡odpowiedzialne s¡ gwiazdy neutronowe ujawnia si� dopiero w zakresie kHz, któryb�dzie niedost�pny dla anten, który
h konstruk
ja jest obe
nie planowana. Mimoto, przyszªe obserwa
je mog¡ naªo»y¢ pewne ograni
zenia na parametry u»ywane domodelowania gwiazd. 114



Kolejnym zagadnieniem dyskutowanym w pra
y jest metoda sza
owania dokªad-no±
i wyzna
zania parametrów �zy
zny
h na podstawie obserwa
ji w fala
h grawita-
yjny
h (rozdziaª 6). Zakªadaj¡
 pewne parametry kosmologi
zne oraz posta¢ tempaforma
ji gwiazd we Wsze
h±wie
ie stworzyli±my sztu
zne obserwa
je. Nast�pnie skon-struowali±my siatk� modeli w przestrzeni szukany
h parametrów. Rozwa»yli±my dwaprzypadki. W pierwszym z ni
h szukali±my dwó
h parametrów maj¡
y
h wpªyw naksztaªt tempa forma
ji gwiazd - c i d (patrz równanie 6.10). W drugim za± szukanebyªy parametry kosmologi
zne ΩM i H0. Dokonali±my analizy wpªywu losowo±
igenerowany
h obserwa
ji na uzyskane wyniki oraz li
zby dost�pny
h obserwa
ji. Nie-pewno±¢ statysty
zna metody maleje wraz ze wzrostem li
zby obserwa
ji, 
ho¢ wolniejni» przewidywania teorety
zne. Szeroko±¢ przedziaªu ufno±
i na poziomie 68% wy-zna
zenia parametru c (zwi¡zanego z tempem forma
ji gwiazd) to 0.7 przy N = 102obserwa
ji, 0.4 przy N = 103 obserwa
ji oraz 0.2 dla N = 104 obserwa
ji. W przy-padku parametru d szeroko±¢ przedziaªu wynosi 2.5 przy N = 102 obserwa
ji, 1.25przy N = 103 obserwa
ji oraz 0.75 dla N = 104 obserwa
ji. Szeroko±¢ przedziaªuufno±
i przy wyzna
zaniu parametru ΩM wynosz¡ 0.1, 0.07 oraz 0.05 przy u»y
iu
N = 102, 103 i 104 obserwa
ji, odpowienio. Dokªadno±¢ wyzna
zenia parametru H0okre±lona jest przez nastepuj¡
e szeroko±
i przedziaªów ufno±
i:9, 5 oraz 2 przy u»y-
iu N = 102, 103 i 104 obserwa
ji, odpowienio. W przypadku parametrów c, d oraz
H0 osi¡gni�ta zostaªa grani
a wynikaj¡
a ze sko«
zonej rozdziel
zo±
i zastosowanejsiatki modeli. Przy N = 104 obserwa
ji uzyskana dokªadno±¢ statysty
zna nie mogªaby¢ wi�ksza ze wzgl�du na odlegªo±¢ mi�dzy modelami w siat
e.Obe
nie dost�pne obserwa
je, za pomo
¡ który
h uzyskuje si� osza
owanie tempaforma
ji gwiazd, s¡ ograni
zone do naszego lokalnego Wsze
h±wiata. Metoda wy-korzystuj¡
a fale grawita
yjne b�dzie miaªa zna
znie wi�kszy zasi�g, 
o pozwoli napre
yzyjniejsze wyzna
zenie tego wa»nego rozkªadu. Parametry kosmologi
zne s¡wyzna
zane z du»ym powodzeniem przez misje kosmi
zne badaj¡
e mikrofalowe pro-mieniowanie tªa. Ostatnio opublikowane wyniki misji Plan
k uzyskaªy dokªadno±¢wyzna
zenia parametru ΩM na poziomie ufno±
i 68% rz�du 0.04 oraz parametru H0rz�du 2.8. Wielko±
i s¡ porównywalne z osiagni�tymi w niniejszej pra
y. Podsumo-wuj¡
, przedstawiona metoda okazaªa si� bardzo obie
uja
ym narz�dziem, które wprzyszªo±
i mo»e sta¢ si� komplementarnym do doty
h
zasowy
h sposobów wyzna-
zania parametrów �zy
zny
h Wsze
h±wiata.115





A. Normaliza
ja tempa koales
en
ji.Normaliza
ja otrzymanego tempa koales
en
ji wymaga wzi�
ia pod uwag� wielu
zynników. W pierwszej kolejno±
i nale»y zauwa»y¢, »e lista ukªadów podwójny
h,który
h u»ywamy nie jest kompletn¡ próbk¡ gwiazd spotykany
h we Wsze
h±wie-
ie. Pomimo naszy
h stara«, aby powstaªa popula
ja byªa jak najbardziej zbli»onado rze
zywisto±
i, nigdy nie b�dziemy w stanie symulowa¢ dokªadnie tego 
o ofe-ruje nam natura. W sz
zególno±
i, nasze symula
je nie pokrywaj¡ 
aªego zakresumas gwiazd - z przy
zyn numery
zny
h nale»aªo zaw�zi¢ rozwa»any przedziaª mas.Kolejnym aspektem jest to, »e nie wszystkie gwiazdy, które powstaªy w ukªadzie po-dwójnym utworz¡ ukªad podwójny obiektów zwarty
h. Wi�kszo±¢ z ni
h nie przetrwafazy wspólnej oto
zki i ulegnie zlaniu lub rozerwie si� w wyniku zbyt silnej eksplozjisupernowej.W wyniku dziaªania programu StarTra
k otrzymujemy list� ukªadów podwójny
hwraz z i
h parametrami. Ka»dy z ukªadów traktujemy jako oddzielny rodzaj ukªadu,który mo»e istnie¢ we Wsze
h±wie
ie. W dalszy
h 
z�±
ia
h naszej analizy losujemyukªady z tej listy. Ka»dy z ni
h mo»e by¢ wybrany wielokrotnie.Tempo koales
en
ji dla konkretnego rodzaju ukªadu podwójnego mo»emy zapisa¢jako:
ρ̇c,i(z) =

1

Nsim
nbinfs, (A.1)gdzie Nsim jest li
zb¡ ukªadów podwójny
h, które za
zynaj¡ swoj¡ ewolu
j� na ze-rowym 
i¡gu gªównym (ZAMS) uzyskanym za pomo
¡ kodu StarTra
k. W naszymprzypadku ta li
zba wynosi 2×106. nbin jest kon
entra
j¡ ukªadów podwójny
h, fs =jest uªamkiem jaki stanowi¡ symulowane przez nas ukªady podwójne.We Wsze
h±wie
ie nie powstaj¡ jednak tylko ukªady podwójne. Caªkowite tempoforma
ji gwiazd (SFR) mo»na zapisa¢ jako sum� wkªadu od ukªadów podwójny
horaz od gwiazd pojedyn
zy
h:

SFR = SFRbin + SFRsin [M⊙ Mpc−3 yr−1]. (A.2)Wtedy kon
entra
j� ukªadów podwójny
h lub gwiazd pojedyn
zy
h zapiszemy jako:
nk =

SFRk

< Mk >
[Mpc−3 yr−1], (A.3)117



gdzie zmienna k mo»e ozna
za¢ �bin� lub �sin� w zale»no±
i od tego 
zy 
h
emypoli
zy¢ ten parametr dla ukªadów podwójny
h 
zy pojedyn
zy
h.Kolejnym istotnym parametrem jest tak zwany uªamek binarny, który jest zde�-niowany jako stosunek li
zby ukªadów podwójny
h do wszystki
h ukªadów (pojedyn-
zy
h i podwójny
h):
fb =

Nbin

Nbin + Nsin

=
0.5nbin

0.5nbin + nsin

, (A.4)gdzie Nbin to li
zba ukªadów podwójny
h, a nie gwiazd w ukªada
h podwójny
h, dla-tego potrzeby jest 
zynnik 0.5 w drugiej 
z�±
i równania. W naszy
h symula
ja
h
fb = 0.5, 
o odpowiada wynikom obserwa
ji obe
ny
h popula
ji gwiazdowy
h. Poprzeksztaª
eniu równania A.4 otrzymamy wyra»enie na kon
entra
j� gwiazd pojedyn-
zy
h:

nsin =
1

2
nbin

1 − fb

fb
, (A.5)nast�pnie, uwzgl�dniaj¡
 równanie A.2 oraz A.3 otrzymamy podobne wyra»enie opi-suj¡
e kon
entra
j� ukªadów podwójny
h:

nbin = SFR
2

1−fb

fb
< Msin > +2 < Mbin >

, (A.6)
n′

bin =
2

1−fb

fb
< Msin > +2 < Mbin >

. (A.7)Kolejny krok polega na obli
zeniu ±redni
h mas gwiazd pojedyn
zy
h oraz skªad-ników ukªadów podwójny
h. Jako po
z¡tkow¡ funk
j� mas (IMF) u»yli±my popular-nego wyra»enia zaproponowanego przez Salpetera (Salpeter 1955), natomiast rozkªadstosunków mas pozostaje funk
j¡ staª¡.
Ψ(M) = KM−2.7, (A.8)
Φ(q) = 2q, (A.9)gdzie K−1 =

∫ Mmax

Mmin
M−2.7dM , Mmin = 0.08 M⊙, Mmax = 150 M⊙. Wtedy ±redniemasy, który
h szukamy wyra»aj¡ si� nast�puj¡
ymi wzorami:118



< Msin >=

∫ Mmax

Mmin

MΨ(M)dM, < Mbin >=
1

2

∫ Mmax

Mmin

MΨ(M)dM

∫ 1

0

dq(1+q)Φ(q).Posta¢ fs jest konsekwen
j¡ konkretnego sposobu losowania mas skªadników u»y-wanego w programie StarTra
k. Masa gªównego skªadnika ukªadu jest wybierana wsposób losowy z rozkªadu Salpetera o Mmin,sim = 5 M⊙ i Mmax,sim = Mmax. Masaskªadnika wtórnego jest zdeterminowana przez stosunek mas, który jest losowany zpªaskiego rozkªadu. Dodatkowo istniej wewn�trzny regulator zapewniaj¡
y, »e masadrugiej gwiazdy b�dzie wi�ksza od 3 M⊙. Taki sposób wybierania mas skªadnikówzapewnia, »e masa pierwszej gwiazdy jest zawsze wi�ksza od masy drugiej gwiazdy,a masa 
aªkowita ukªadu nie jest mniejsza od 8 M⊙.Symulowane w ten sposób ukªady podwójne s¡ pewna 
z�±
i¡ rze
zywistej popu-la
ji. T¡ 
z�±¢ mo»emy zapisa¢ w nast�puj¡
y sposób:
fs =

∫ Mmax

Mmin,sim
dMΨ(M)

∫ 1

qmin(M)
dqΦ(q)

∫ Mmax

Mmin
dMΨ(M)

∫ 1

0
dqΦ(q)

(A.10)gdzie qmin(M) = 3
M
. Szukana normaliza
ja Ak (k=BNS, NSBH or BBH) jest zde�-niowana:

Ak =
Nk

Nsim
n′

binfs [M−1
⊙

]. (A.11)
Nk jest li
zb¡ ukªadów podwójny
h danego typu w naszy
h symula
ja
h. Sz
zegóªowalista warto±
i tego parametru dla ka»dego z analizowany
h modeli zawarta jest wtabeli A.1.
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Tabli
a A.1: Li
zba ukªadów podwójny
h ka»dego typu dla wszystki
h modeli. Otrzy-mane ukªady s¡ wynikiem ewolu
ji N = 2 × 106 ukªadów podwójny
h gwiazd doko-nanej za pomo
¡ programu StarTra
k.Model NBNS NNSBH NBBHBZK 1618 43 395BZk 1994 56 441BzK 509 475 2873Bzk 464 885 3175AZK 4940 326 1721AZk 6710 404 2164AzK 1698 736 15312Azk 1769 1283 17613
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