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1. Wstep

Nowoczesna astrofizyka rozwija sie w bardzo szybkim tempie. Nastepuje lawinowy
wzrost dostepnej mocy obliczeniowej, co pozwala na coraz bardziej skomplikowane sy-
mulacje numeryczne. Rozwdj teoretycznej galezi astrofizyki jest tez napedzany przez
coraz dokladniejsze i lepsze obserwacje. Wiekszos¢ zjawisk obserwacyjnych mozemy
juz wyjaéni¢ za pomoca naszych teorii i modeli. Cala wspolczesna astronomia na-
stawiona jest na zdobywanie coraz wiekszej ilosci informacji o obiektach, ktore juz
znamy. Jednocze$nie znajdujemy sie u progu epokowego wydarzenia jakim niewat-
pliwie bedzie wykrycie fal grawitacyjnych. Promieniowanie grawitacyjne, wynikajace
z rownan Ogolnej Teorii Wzglednosci (OTW), powinno wypelniaé¢ caly nasz Wszech-
Swiat. Fale te powstaja wskutek zaburzenia samej czasoprzestrzeni. Beda zupelnie
niezaleznym Zrodlem informacji o znanych nam obiektach, a takze moga ujawni¢ zja-
wiska nieobserwowane do tej pory w pasmie elektromagnetycznym. Fale grawitacyjne
bardzo stabo oddzialuja z materig. Z jednej strony jest to wada, gdyz detekcja tego
promieniowania jest trudnym zadaniem, ktoére do tej pory nie zakonczyto sie suk-
cesem. 7 drugiej za$ jest to ogromna zaleta, dzieki ktorej fale docieraja do nas w
niemal niezmienionej formie. Pozwoli to na ,zobaczenie” co dzieje sie w wewnetrz-
nych rejonach zapadajacych sie gwiazd, w $srodku wybuchu supernowej, a moze nawet
zaobserwujemy fale powstate tuz po Wielkim Wybuchu. Dodatkowo spodziewamy sie
szeregu zjawisk, ktorych jeszcze nie znamy. Otworzenie okna grawitacyjnego stworzy
zupelnie nowe mozliwosci i pozwoli siega¢ dalej niz kiedykolwiek. Pierwsze obserwa-
cje w nowym pasmie fal elektromagnetycznych zawsze owocowaly w lawine nowych

odkry¢. Tak tez bedzie w przypadku fal grawitacyjnych.

Czekajac na pierwsza detekcje, srodowisko astrofizyczne opracowuje algorytmy,
ktore pozwola nie tylko na efektywne odkrywanie fal grawitacyjnych, ale tez na wy-
znaczanie parametrow fizycznych zrodet. Gtownym obiektem zainteresowari niniejszej
pracy sa uktady podwojne obiektow zwartych jako zrodta fal grawitacyjnych. Spo-
dziewamy sie, ze beda one jednym z najlepszych i najsilniejszych zrodel promienio-
wania grawitacyjnego. Praca porusza dwa zagadnienia zwiazane z ta klasa obiektow.
Pierwszym z nich jest problem ekscentrycznosci orbity uktadéw podwdjnych oraz jej
wplyw na obserwowany sygnat. W rozdziale Hl analizujemy rozkltad ekscentrycznosci,

aby sprawdzi¢ z jak duzym efektem mamy do czynienia. Nastepnie, w rozdziale



pokazujemy wyniki obliczen stochastycznego tta fal grawitacyjnych pochodzacego od
duzej probki uktadéw podwojnych. Wyniki przedstawione sa dla srodowisk o réznych
metalicznos$ciach oraz uwzgledniaja wplyw splaszczenia orbity. Drugim zagadnieniem
jest mozliwo$¢ wykorzystania przysztych obserwacji fal grawitacyjnych do odtworze-
nia parametrow kosmologicznych badZ wlasnosci samej populacji gwiazdowej (tempo
formacji gwiazd, rozktad mas). W rozdziale Bl zakltadamy, ze mamy do dyspozycji
pewng liczbe obserwowanych ukladéw podwojnych, dla ktérych znane sa masy, po-
lozenie na niebie oraz parametry orbity. Dodatkowo musimy ustali¢ kosmologie oraz
tempo formacji gwiazd, ktore doprowadzily do powstania wtasnie takich obserwacji.
Nastepnie probujemy odtworzy¢ parametry kosmologiczne lub ksztatt funkcji tempa
formacji gwiazd. Tworzymy siatke modeli, ktora probkuje przestrzeni poszukiwanych
parametrow. Nastepnie metoda najwiekszej wiarygodnosci wybieramy model, kto-

rego parametry najlepiej pasuja do obserwacji.
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2. Fale grawitacyjne i ich Zrodla.

2.1. Rownania Einsteina.

Na poczatku XX wieku Albert Einstein opublikowal serie przetomowych prac
dotyczacych czasu i przestrzeni. Postulowal on, ze byty te nie sg od siebie niezalezne
(jak to ma miejsce w fizyce newtonowskiej), ale tworza wspolnie strukture zwana
dzi$ czasoprzestrzenia. W ramach tych rozwazan powstata STW (Szczegolna Teoria
Wzglednosci), za pomoca ktorej mozemy opisywac ruch obiektow w czterowymiarowe;
przestrzeni. Z matematycznego punktu widzenia czasoprzestrzen mogta by¢ dowolnie
zakrzywiona, co widoczne jest w postaci metryki.

W swych pracach dotyczacych natury grawitacji (Einstein [1916) Einstein utozsa-
miatl ja z owa krzywizna czasoprzestrzeni. Z jednej strony obecno$¢ masy i energii
zakrzywiata czasoprzestrzen, z drugiej zas to zakrzywienie wplywato na sposob w jaki
poruszaja sie masywne czastki. Swoja teorie, ktora dzi§ nazywamy OTW (Ogodlna
Teoria Wzglednosci), Einstein wyrazil w postaci eleganckiego i na pozor prostego

wzoru:

1
Rag — an@R = 87?Ta5, (2.1)

gdzie R,z jest tensorem Ricciego, R jest skalarem Ricciego, g,s opisuje metryke czaso-
przestrzeni, a T,z jest tensorem energii-pedu. Rownanie zapisane jest w jednostkach
geometrycznych, w ktorych stala grawitacji oraz predkosé $wiatta sa tozsamosciowo
rowne 1.

Lewa strona réwnania opisuje krzywizne czasoprzestrzeni, podczas gdy prawa od-
powiada za opis zrodet masy i energii. W og6lnym przypadku jest to uktad dziesieciu
nieliniowych réwnan roézniczkowych czastkowych, ktore nie maja analitycznego roz-
wigzania. Tylko szes$¢ z tych rownan jest od siebie niezaleznych ze wzgledu na swo-
bode wyboru uktadu wspotrzednych. Do wykonania niezbednych obliczenn uzywa sie
skomplikowanego aparatu matematycznego jakim jest geometria rozniczkowa. Kazde
zagadnienie w OTW wymaga wiec oddzielnego podejscia i szeregu zalozen, ktore

upraszczaja rOwnania Einsteina.
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2.1.1. Zlinearyzowane réwnania Einsteina.

W niniejszej sekcji przeanalizujemy niewielkie zaburzenie czasoprzestrzeni gene-
rowane przez stabe, nierelatywistyczne zrodto. Dodatkowo opis metryki bedzie obej-
mowal obszar znacznie oddalony od zrodta, gdzie pole grawitacyjne jest bardzo stabe.
W takich warunkach mozemy zapisa¢ metryke jako sume ptaskiej metryki oraz nie-

wielkiego zaburzenia:

9op = Nap + hagp, (2.2)

gdzie hqg jest owym matym zaburzeniem, a

-1 0 0 O
1 0 0
= 2.3
Nag 010 (2.3)
0 01

jest metryka Minkowskiego.

Lewg strone rownania[ZTlobliczamy z doktadnoscia do wyrazéw liniowych. Dodat-
kowe ztozenie mowiace, ze w zrodle nie wystepuja predkosci relatywistyczne, prowadzi
do stwierdzenia, ze dominujaca sktadowa tensora energii-pedu bedzie ta zwiazana z
masa spoczynkowa. Ostatnia operacja jaka nalezy wykonaé jest wybor cechowania
(wygodnego uktadu wspotrzednych), ktory ograniczy liczbe stopni swobody naszego
uktadu. Najwygodniejsze wydaje sie cechowanie Lorentza, ktore implikuje spetnienie

przez zaburzenie metryki nastepujacego warunku:

onl(x) 10h5(x)
b e i) (2.4)

Warunek 24 znacznie sie upraszcza jesli zamiast amplitudy h, g wprowadzimy am-

plitude z odwréconym Sladem:

1

Eaﬁ = haﬁ — 577a6h> (25)
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gdzie h = h7. Wykorzystujac taki wybor wspolrzednych mozemy zapisa¢ zlinearyzo-

wane rOwnania Einsteina jako:

Ohaps = —167T,p, (2.6)

gdzie 0 = —0%/0t? + 62 oznacza dalambercjan i jest dobrze znanym operatorem
wystepujacym w rownaniach falowych. Taka postaé¢ rownania Einsteina bardzo przy-
pomina analogiczne rownania falowe znane z elektromagnetyzmu. Ich rozwigzywanie
jest standardowym problemem w fizyce. Z rozwazan na temat rozwiniecia liniowego
rownan Einsteina bezpos$rednio wynika réwnanie falowe, ktérego rozwigzaniem jest
fala grawitacyjna. A zatem czysto teoretyczne przeksztalcenia pozwalaja wierzy¢, ze

fale grawitacyjne faktycznie powinny istniec.

2.2. Wilasnosci fal grawitacyjnych.

Fale grawitacyjne to zaburzenia czasoprzestrzeni, ktore rozchodza sie z predkoscia
Swiatla. Sa falami poprzecznymi oraz posiadaja dwie polaryzacje. W tym wzgledzie
bardzo przypominaja fale elektromagnetyczne, cho¢ wystepuja miedzy nimi znaczace
réznice.

Rozwiniecie réwnan do wyrazéw liniowych sprawia, ze wystepuje liniowos$¢ ich
rozwiazan. A zatem liniowa kombinacja zaburzen metryki rowniez bedzie spelniata
te uproszczone rownania. Co za tym idzie, kazde stabe zaburzenie metryki mozna za-
pisac jako liniowa kombinacje dwoch niezaleznych polaryzacji. Czesto wymaga to jed-
nak wybrania wygodnego uktadu wspotrzednych lub dokonania pewnych przeksztat-
cenn wspolrzednych. Polaryzacje fal grawitacyjnych sa obrocone wzgledem siebie o 45°
(w przypadku fal elektromagnetycznych polaryzacje roznia sie o 90°). Jedna z nich
nazywana jest polaryzacja ,,+” (plus), a druga ,x” (krzyz). Aby lepiej zobrazowaé jak
wygladaja obie polaryzacje przeanalizujemy wplyw jaki bedzie miata przechodzaca
spolaryzowana fala na masywne obiekty utozone w pierscien. Sytuacja ta przedsta-
wiona jest na rysunku 211 Kolejne obrazki pokazuja sekwencje ruchéw jaki wykonuja
masywne obiekty. Fala przychodzi z kierunku prostopadtego do ptaszczyzny pierscie-
nia. Efekt widoczny na rysunku jest mocno przesadzony, aby dobrze zobrazowaé

zachodzace zjawisko. W rzeczywistosci zmiany odlegtosci wywotane przejsciem fali
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Rysunek 2.1: Dwie polaryzacje fal grawitacyjnych. Na gornej czesci polaryzacja ,,+”, a

na dolnym polaryzacja ,x”. Fala porusza sie w plaszczyznie prostopadtej do rysunku.

grawitacyjnej sa rzedu utamkoéw rozmiaréw protonu.

2.3. Zrodla fal grawitacyjnych.

Aby powstata fala grawitacyjna potrzebne jest zaburzenie krzywizny czasoprze-
strzeni. W praktyce jest to kazde gwaltowne wydarzenie, ktore nie wykazuje symetrii
osiowej. Druga pochodna momentu bezwtadnosci obiektu musi by¢ rézna od zera.
Okazuje sie, ze we Wszechswiecie bardzo duzo zdarzen ma wtasnie taki charakter. W
zaleznosci od natury zjawiska powstajace fale moga mie¢ dtugosé od kilku kilometrow

az po rozmiary poréwnywalne z widocznych Wszech§wiatem.

2.3.1. Zrédla kosmologiczne

Najgwaltowniejszym wydarzeniem w historii Wszech$§wiata byt Wielki Wybuch.
Wydaje sie, ze fale grawitacyjne bedace echem tej wielkiej eksplozji powinny wypet-
nia¢ przestrzen (Qadir & Mufti198(; Giovannini i inl2002;Garcia-Bellido & Figueroa
2008; Beckwith 2009) tak, jak ma to miejsce w przypadku mikrofalowego promienio-
wania tla. Znalezienie tych fal bedzie jednak niezwykle trudne ze wzgledu na ich

duza dlugos$¢ oraz mala energie. Najprawdopodobniej tto pochodzace od Wielkiego
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Wybuchu przykryte bedzie w detektorach przez inne zrodta fal badz szumy instru-
mentalne. Kolejna epoka, ktéora mogla postawi¢ swoj Slad w promieniowaniu gra-

witacyjnym to era inflacyjna (@ |20J_2|; |A.I.a.b_ld.l_]_m.] |20J.d; |B.€;LQS_]_].UJ MQ) Do

tej pory niewiele wiemy o tym burzliwym okresie w historii Wszechswiata. Jednak

wiekszo$¢ teorii przewiduje istnienie roznego rodzaju charakterystycznych zjawisk,
ktore moglyby by¢ Zrodtem promieniowania grawitacyjnego. Znalezienie przewidy-
wanych fal moze doprowadzi¢ do rozwigzania zagadek inflacji. Istnieje tez caly szereg
teoretycznych twordéw, ktorych istnienie mozna udowodni¢ obserwujac fale grawita-
cyjne, ktorych mialyby byé¢ Zrodtem. Przykladem moze byc poszukiwanie kosmicz-
nych strun (lAbe_tI_]_mJ' i |21).0.9.J,|K].&ld.l.£”20ﬂd, |Q).h.en_]_m.] i Mwwa
|B_1.m1m.1.;L]_mJ |20J_d), zderzen kosmicznych babli (IS.a.L&m_u.uJ 21)114), ciemne Eromie—

niowanie, ktore mogloby by¢ produkowane przez rozpad ciezkich czatek

), czy tez przejscia fazowe we wezesnym Wszech$wiecie (Giblin i i |20Jj)

2.3.2. Zrédla astrofizyczne.

Do tej kategorii zaliczamy wszystkie te zjawiska, ktorych zZrodtami sa obiekty

astrofizyczne, a wiec gwiazdy na kazdym etapie swojej ewolucji.

Wybuchy supernowych - grawitacyjny kolaps.

Koncowa faza ewolucji masywnych gwiazd (masa powinna by¢ wyzsza niz 8 M)
jest grawitacyjne zapadanie zelaznego jadra. W efekcie powstaje gwiazda neutro-
nowa lub czarna dziura. Samemu zapadaniu czesto towarzyszy tak zwany wybuch
supernowej, ktory jest bardzo jasnym i gwaltownym zjawiskiem. Modele hydrody-

namiczne zapadajacych sie gwiazd sugeruja, ze zjawisko to moze by¢ niesymetryczne

(I..La.n.kzj ; |QtLl_LUJ |20J_d) Obserwacje pozostatosci po tego typu supernowych tez

pokazuja, ze nie byl to wybuch sferycznie symetryczny. Sa to warunki odpowiednie

do produkcji fal grawitacyjnych ii i ). Efektywnos¢ zamiany energii
wybuchu w energie fal grawitacyjnych jest jednak bardzo mata. Silnymi emiterami
grawitacyjnymi moglyby byé¢ wybuchy supernowych w naszej Galaktyce, ale te zda-
rzaja sie niezwykle rzadko.Srednio w naszej Galaktyce wybucha jedna supernowa na
50 lat. Zaleta supernowych jako zrodetl fal grawitacyjnych jest to, ze dane obser-

wacyjne naplywaja w pasmie fal elektromagnetycznych, a takze obserwowany jest
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strumien neutrin. Pozwala to na lokalizacje czasowa i przestrzenna szukanego zrodla
fal grawitacyjnych. Same obserwacje tych fal bytyby niezwykle cenne dla zrozumienia
procesOw zachodzacych podczas samego wybuchu. W pierwszych chwilach materia
jest bowiem zbyt gesta, aby jakiekolwiek promieniowanie elektromagnetyczne mogto
sie wydosta¢. Jedyna szansa na pozyskanie informacji o tych cennych momentach sg

wlasnie fale grawitacyjne.

Rotujace gwiazdy neutronowe.

Szczegblnym typem gwiazd neutronowych sg pulsary, czyli rotujace gwiazdy neu-
tronowe o silnych polach magnetycznych. Swa nazwe zawdzieczaja dodatkowemu
promieniowaniu w zakresie fal radiowych, ktore wysytane jest z okolic bieguna magne-
tycznego gwiazdy. O$ rotacji czesto nie pokrywa sie z osig magnetyczna, co sprawia, ze
wigzki promieniowania radiowego zataczaja w przestrzeni stozki o§wietlajac czes¢ oto-
czenia. Jedli Ziemia znajdzie sie wewnatrz takiego stozka, beda docieralty do nas pulsy
promieniowania radiowego w odstepach skorelowanych z predkoscia rotacji pulsara.
Gwiazdy neutronowe z natury sa bardzo symetrycznymi obiektami. Nie mozna jednak

wykluczy¢ istnienia na ich powierzchni pewnych niejednorodnogci, ktore pod wpty-

wem rotacji gwiazdy bytyby Zrodlami fal grawitacyjnych i i ).

Ponad to istniej caly szereg mozliwych niestabilno$ci wystepujacych w gwiazdach

neutronowych, ktére moga powodowaé¢ promieniowanie grawitacyjne (IIA.Hd.bJQm_u.uJ
h.&&‘i; |Qu.tJﬂ| |21).0.2|; |A.ﬂdﬂS.SQIJ |21).Od; |A.udﬂs.sg.u_&_&).kh)m£l |21)_0JJ). Zalety pulsarow,

jako zrodel fal grawitacyjnych, jest to, ze z duza dokladnoscia znamy ich czestoscé

rotacji. Emitowane fale w przyblizeniu kwadrupolowym beda mialy czestos¢ dwa
razy wieksza. Znamy tez ich pozycje na niebie, co dodatkowo utatwia poszukiwa-
nia. Sygnal od wirujacej gwiazdy neutronowej powinien mie¢ ksztalt regularnej si-

nusoidy o znanej czestosci. Powstaja tez bardziej zlozone modele uwzgledniajace

wiecej efektow ( i ), co sprawia, ze sygnal staje sie nieco bar-

dziej skomplikowany. Poza pojedynczymi, bliskimi obiektami powinno by¢ obser-

wowane tto fal grawitacyjnych pochodzace od wielu odlegltych gwiazd neutronowych

200t Postnoy & Prokhoroy 1997 [Rosadd 2012).
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Uktlady podwo6jne obiektéw zwartych.

Uktady podwdjne obiektoéw zwartych sa najlepszym znanym kandydatem na Zro-
dlo fal grawitacyjnych. Maja duza asymetrie, co sprawia, ze powstajace fale sg sto-
sunkowo silne. Pod pojeciem obiektow zwartych rozumiemy biate karty, gwiazdy
neutronowe i czarne dziury (cho¢ w dalszych rozdziatach bedziemy sie ogranicza¢ do
gwiazd neutronowych i czarnych dziur). Wielokrotne uktady gwiazdowe sa bardzo
powszechne we Wszech$wiecie. A zatem pozostalosci po takich uktadach tez powinno
by¢ duzo. Obserwacje elektromagnetyczne tych obiektow (zwlaszcza gwiazd neutro-
nowych i czarnych dziur) sa wciaz bardzo skromne. Jedyne znane uktady maja w
swym sktadzie pulsar. Gwiazdy neutronowe, a tym bardziej czarne dziury sg bardzo
stabo wykrywalne w pasmie elektromagnetycznym. Ze wzgledu na nieliczny mate-
rial obserwacyjny, mamy niewielka wiedze na temat parametréw populacji obiektow
zwartych. Mozemy jedynie zaktada¢ jak wyglada ich widmo mas czy rozktad prze-
strzenny. Dlatego szukanie fal grawitacyjnych z tych zrodel jest trudniejsze. Nie
znamy potozenia na niebie ani konkretnej czestosci. Dodatkowym utrudnieniem jest
fakt, ze w falach elektromagnetycznych mamy do czynienia z zupetnie innymi efek-
tami selekcji obserwacyjnej niz bedzie to miato miejsce przy falach grawitacyjnych
(Gondek-Rosiniska. i in/ 2005; Nutzman i in} 2004). Sygnal grawitacyjny od uktadu
podwojnego mozna podzieli¢ na trzy fazy. Pierwsza z nich to dosé¢ stabilna sinusoida,
kiedy sktadniki uktadu sg od siebie daleko. W miare utraty energii na wskutek emisji
fal grawitacyjnych, obiekty kraza wokot siebie coraz szybciej po coraz mniejszych or-
bitach. Wida¢ to w sygnale grawitacyjnym jako wzrost czestosci i amplitudy. Ta faza
trwa az do momentu, w ktorym zostanie osiggnieta tak zwana ostatnia marginalnie
stabilna orbita kolowa (ISCO). W pewnym momencie dochodzi do fizycznego kon-
taktu obu sktadnikow. Wkraczamy w druga faze, kiedy wazne staja sie silty ptywowe,
znieksztatcenia powierzchni gwiazd i mieszanie si¢ materii obu sktadnikoéw. Tu sygnat
jest nieregularny, a jego przebieg nalezy liczy¢ za pomoca kodéw hydrodynamicznych
rozwigzujacych petne rownania Einsteina. Koniec tej fazy nastepuje, gdy potaczone
sktadniki wpadaja pod wspoélny horyzont zdarzeni. Ostatnia faza jest uspokojenie
sie powstalego obiektu. Zwykle jest to czarna dziura, ktora jeszcze przez jakis czas
wykonuje charakterystyczne drgania. Ostatnie sekundy zycia uktadu podwodjnego

obiektow zwartych pokazuje rysunek
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Rysunek 2.2: Sygnal fal grawitacyjnych jaki jest emitowany przez dwa zlewajace
sie obiekty zwarte. Na wykresie pokazano ostatnia sekunde zycia uktadu dwoch
gwiazd neutronowych o masach M; = M, = 1.4 M,. Widoczny jest charakte-
rystyczny wzrost czesto$ci oraz amplitudy synatu. Ksztalt pierwszej fazy sygnatu
(wzrost amplitudy i czestosci) przypomina gwizd czy tez éwierk, stad jego angielska

nazwa ,.chirp”.
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Blyski gamma.

Blyski gamma po raz pierwszy zostaly wykryte w latach 60 XX wieku przez
wojskowe satelity poszukujace sladow prob jadrowych w kosmosie. Zjawisko to jest
silnym i krotkotrwatym btyskiem promieniowania gamma. Po gltownym blysku cze-
sto obserwowana jest poswiata, ktora jest widoczna niemal w calym zakresie widma
elektomagnetycznego nawet przez kilka dni. Btyski gamma sa powodowane przez
jedne z najpotezniejszych eksplozji jakie maja miejsce we Wszech$wiecie. Rozktad
obserwowanych blyskow jest jednorodny, co wskazuje na ich pozagalaktyczne pocho-
dzenie. Dzieki obserwacjom spektroskopowym mozemy wyznaczy¢ przesuniecie ku
czerwieni zjawiska, ktore byto przyczyna wybuchu. Przez wiele lat nie byto dobrego
modelu teoretycznego, ktory ttumaczytby uwolnienie energii rzedu 10** J. Kolejne mi-
sje kosmiczne dedykowane obserwacjom blyskow gamma (Gehrels & Razzague 2013)
dostarczyly statystycznych informacji dotyczacych czasu trwania zjawisk. Rozktad
okazal sie bimodalny. Obecnie dzieli si¢ btyski gamma na krotkie (czas trwania
ponizej 2s) oraz dlugie (czas trwania od 2s do kilku minut). Inne sa tez mechani-
zmy powstawania tych dwoch grup btyskow. Uwaza sie, ze krotkie blyski gamma sg
wynikiem zlania sie dwoch gwiazd neutronowych badz czarnej dziury z gwiazda neu-
tronowa (Giacomazzo i inl2013). Wiekszos¢ krotkich btyskow zostata zlokalizowana
w rejonach, gdzie nie ma widocznej aktywnosci gwiazdotworczej, co sugeruje, ze przy-
czyna nie moga by¢ wybuchy supernowych. Dhugie blyski gamma utozsamiane sg z
tak zwanymi kolapsarami - bardzo masywnymi gwiazdami, ktore zapadaja sie pod
wplywem grawitacji (Hjorth & Bloom 2012). Wiekszos¢ z nich zostata zlokalizowana
w obszarach silnej aktywnosci gwiazdotworczej, co dodatkowo potwierdza ta hipo-
teze. Oba scenariusze implikujg emisje fal grawitacyjnych. W tym przypadku znamy
przedziat czasowy zjawiska, jego polozenie na niebie, a najczeSciej tez przesuniecie

ku czerwieni.

2.3.3. Emisja fal grawitacyjnych w ukladzie podwéjnym.

Jednym z najsilniejszych zrodetl fal grawitacyjnych beda uklady podwojne obiek-
tow zwartych. Ponadto istnieja silne przestanki sprawiajace, ze sa niemal pewnymi
kandydatami na emitery grawitacyjne. Analiza ruchu orbitalnego stynnego juz pul-

sara PSR B1913+16 (Weisberg & Taylon 2005) wskazuje, ze mamy do czynienia z
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Rysunek 2.3: Schemat uktadu podwojnego zlozonego z dwoch obiektow zwartych o
masach M, i M, poruszajacych sie po kotowej orbicie wokot srodka masy. Czestosc

orbitalna to €2, a odleglos¢ miedzy sktadnikami wynosi a.

emisja fal grawitacyjnych w tym ukladzie. Kolejnym powodem, dla ktorego to wta-
$nie uktady podwoéjne staly sie centralnym punktem naszych zainteresowan jest ich
powszechno$¢. Ponad polowa znanych nam gwiazd, ktore obserwujemy w naszej
Galaktyce jest w uktadach wielokrotnych. A zatem mozemy przypuszczaé, ze czesé
z nich zakonczy swoja ewolucje jako uklady podwojne obiektow zwartych. Dopoki
gwiazdy sa od siebie na tyle daleko, ze mozemy traktowac je jak punkty materialne,
opis ruchu obu obiektéw podlega znanym prawom Keplera. Dynamika takiego uktadu

jest dobrze znana i mozemy opisaé ja za pomoca kilku rownan analitycznych.

Kolowa orbita

Rysunek pokazuje schematyczne potozenie sktadnikoéw uktadu podwojnego na
orbicie wokol srodka masy ukladu. Dla uproszczenia rozwazymy orbite kotowa o
promieniu R oraz rowne masy sktadnikow M.

W biegunowym uktadzie wspotrzednych mozemy zapisac zalezno$é kazdej ze wspot-

rzednej od czasu:
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x1(t) = aycos () (2.7)
y1(t) = aqsin (Q)

z(t) = 0
(2.8)
xo(t) = —agcos ()
y2(t) = —agsin ()
2(t) = 0

gdzie a; + as = a, ay 1 ay to odlegtosci gwiazd od Srodka masy uktadu.
Moment kwadrupolowy masy w przyblizeniu nierelatywistycznych zrodel jest zde-

finiowany jako nastepujaca suma:

1
Iy =) ma [932493? = 305" (2.9)
A

gdzie m jest masa, a x; definiuje wspotrzedna przestrzenna dla ktorej wyznaczamy
moment kwadrupolowy.
W tym momencie wygodniej jest przejs¢ do uktadu, w ktérym opisujemy ruch za

pomoca masy zredukowanej p. W takim przypadku spetniona bedzie zalezno$é:

My M,y
M, + My

Wykorzystujac rownania 2291 ZT0 mozemy zapisa¢ wszystkie niezerowe sktadowe

Mia; = Msay = p, gdzie p = (2.10)

momentu kwadrupolowego:

1 1 1 1
I, = é,ucﬂ cos (22) + §Ma2 — g(Mlaf + Msa3) = §,ua2 cos (2Q) + Cyy (2.11)
1 1 1 1
I, = _§Ma2 cos (2Qt) + é,uczQ - g(Mlaf + Msal) = _§Ma2 cos (2Q) + C,y,

1
I, = IV = §Ma28in2(9t).

Wyrazy oznaczone jako Cy, i Cy, sa niezalezne od czasu, a zatem nie beda istotne
w dalszej czesci analizy, gdzie uzywamy tylko pochodnych po czasie momentow kwa-

drupolowych.
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Oczekiwana fala grawitacyjna jest zaburzeniem metryki czasoprzestrzeni wywo-
tanym przez ruch sktadnikow uktadu podwédjnego. W duzej odlegtosci od nierelaty-
wistycznego zrodla, gdzie mozemy stosowaé rozwigzania zlinearyzowanego réwnania

Einsteina mozemy zapisac:

—ij 2G - r
R (t,7) = =I5 (t — - 2.12
(7)== 2057 - 1), (212)
gdzie G jest stala grawitacyjna, ¢ to predkosé swiatta w prozni, r to odlegtosé zrodta
od obserwatora, a f%T(t — 2) jest druga pochodng czesci poprzecznej bezsladowego
momentu kwadrupolowego masy.
Uwzglednienie tylko sktadowej poprzecznej momentu kwadrupolowego masy wpro-
wadzi do rownan na wspotrzedna x dodatkowy czton katowy odpowiedzialny za rzu-

towanie.

1
It = §,ua2 cos (2Qt) cos? (o) + C, (2.13)
];FyT = 1y

1
[;FyT = [;';CT: §,ua28in2(§2t) sin ().

Drugie pochodne sktadowych tensora momentu bezwladnosci wyrazaja sie w na-

stepujacy sposob:

ITT = 216202 cos (20t) cos? (o) (2.14)
fgyT = 2ua*Q? cos (20t)
fgyT = —2ua’*Q?sin (204) sin (a).

Dodatkowo skorzystamy z III prawa Keplera (G(M; + M,) = Q%a®), aby wynik
wyrazi¢ za pomoca wielkosci fizycznych ukltadu, ktore beda mierzone. Ostatecznie
amplituda fali grawitacyjnej mierzonej daleko od Zrédta wyglada w nastepujacy spo-

sOb:
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4 Q2/3

hi(t,T) = e (G Mpiry)™® x (2.15)
0 0 0 0
0 c?s (29t — 1)) 0?52 (o) sin(2Q(t —%))sin (o) 0 (2.16)
0 sin(2Q(t — 7)) sin (a) —cos(2Q(t—-1%)) 0
0 0 0 0

Amplituda powstalej fali ma charakter okresowy, czego sie spodziewamy po zZrodle
wykonujacym ruchy okresowe. Zmienia si¢ jednak charakterystyczna czesto$c, ktora
w przypadku powstalej fali grawitacyjnej jest dwukrotnie wieksza niz czesto$é¢ ruchu
orbitalnego rozwazanego uktadu podwojnego.

Enargia unoszona z ukladu poprzez fale grawitacyjne pochodzi z energii orbital-
nej. 7Z prostej analizy wymiarowej wynika, ze catkowita jasno$¢ w dziedzinie fal gra-
witacyjnych powinna by¢ proporcjonalna do kwadratu trzeciej pochodnej momentu
kwadrupolowego. Mozemy zapisa¢ zalezno$¢, ktorej szczegotowe wyprowadzenie do-

stepne jest w ksiazce [Hartld (2003):

1G /o ...
LGW:55<I@I]>, (2.17)
gdzie ostre nawiasy oznaczaja usrednienie po jednym okresie. Wstawiajac do tego

wzoru elementy trzeciej pochodnej tensora momentu kwadrupolowego otrzymujemy:

LB
W= 5o @b

: (2.18)

gdzie M = My + M.

Utrata energii wypromieniowywnej w postaci fal grawitacyjnych jest kompenso-
wana przez zacieSnianie orbity ukladu. Zmniejsza sie odlegtos¢ miedzy sktadnikami,
a takze okres obiegu. Zakladajac, ze zmiana parametrow orbity odbywa sie tylko
ze wzgledu na emisje promieniowania grawitacyjnego mozemy otrzymac zalezno$c

pozwalajaca ocenié¢ jak szybko zmienia sie okres orbitalny P:

1dP 96 G® M2

Pdt 5 ot

(2.19)
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Rozwiazujac powyzsze réwnanie w granicy a — 0 otrzymamy czas jaki potrzebny

jest, aby ukltad podwdjny sie zlat:

5 ¢ ag
256 GB M2’

(2.20)

Tmer g —

gdzie ag definiuje poczatkowy rozmiar orbity, a 1,4 jest czasem jaki pozostal do

koalescencji.

Wplyw ekscentryczno$ci orbity na sygnal grawitacyjny.

Ksztatt fali grawitacyjnej pochodzacej od ekscentrycznego uktadu podwdjnego
byl wyprowadzony juz w latach 60-tych ubieglego wieku (Peters & Mathews 1963;
Peters [1964). Widmo energetyczne fali grawitacyjnej mozemy zapisa¢ w nastepujacy

sposob:

(2.21)

dEg,  dEg, (dfy\ ™
dfyw  dt \ dt '

W przyblizeniu kwadrupolowym wielka p6tos orbity oraz ekscentryczno$é zmniej-

szaja sie w nastepujacy sposob:

da 15} 1+ 73/24€* + 37/96¢*
dt a? (€), (¢) (1 —e2)7/2 ’

(2.22)

gdzie a to wielka potos, e to splaszczenie orbity, M; jest masa glownego sktadnika,

M jest masa drugiego skladnika, a

de 19 3 (1+ 121/304€?)e
"y d(e) = 2.23
dt 12 a* (€), (€) (1—e2pz (2.23)

gdzie
64 G3uM? M, M,
= == 2.24
N VA V5 (2.24)
Podczas gdy czestos$¢ orbitalna rosnie:
1 (GM\'?

= — | —— , 2.25
Jors 27 ( a3 ) (2.25)
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gdzie M jest catkowita masa uktadu, u jest masa zredukowana, a a jest wielka potosia
orbity.

W przypadku orbity kolowej w kazdej chwili uktad emituje sygnal o jednej usta-
lonej czestosci, ktora jest rowna co do wartosci dwukrotnosci czestosci orbitalnej.
Gdy mamy do czynienia ze splaszczong orbita, predkos¢ sktadnikow zmienia sie w
zaleznosci od miejsca zajmowanego na orbicie. Powoduje to powstanie dodatkowych
czestosci w widmie. Uktad promieniuje w danej chwili w waskim przedziale czestosci,

a nie tylko w jednej konkretne;j.

=0 fors (2.26)
dfgw o dfm"b

W przypadku orbity kolowej fale grawitacyjne sa emitowane tylko dla n = 2.
Wstawiajac rownanie i do rownania 27, otrzymamy ewolucje w czasie

kazdej harmoniki:

(2.28)

d n - % 2_7r 8/3 fgnw11/3G5/3Mc5£p

n cd

gdzie wystepuje tak zwana masa ,chirp”, bedaca kombinacja mas sktadnikow uktadu,
ktora determinuje amplitude i czestosé powstajacej fali Moy, = p/>M?/5.
Moc promieniowania w zaleznosci od numeru harmoniki byla wyprowadzona w

pracy [Peters & Mathews (1963) i wyraza sie nastepujacym wzorem:

dE, . 32GY2M3

E(n) E Wg(n, e), (2.29)

gdzie g(n, e) jest funkcja ekscentrycznodci i numeru harmoniki

TL4

g(n,e) = 3 {[Jn_g(ﬂE) —2eJ,_1(ne) + %Jn(ne)
+2€Jn+1(n6) - Jn+2(n6)]2

+(1 — €2) [Ju_a(ne) — 2J,(ne) + Jpyo(ne)]?

Yoo [Jn(ne)]z} , (2:30)
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a J, sa odpowiednimi funkcjami Bessela. Wynik ten zostat otrzymany poprzez analize
Fouriera keplerowskiego ruchu sktadnikéw po ekscentrycznej orbicie. Szczegdlowe
wyprowadzenie dostepne jest w pracy [Peters & Mathewd (1963).

Laczac ze soba wzory Z2ZTHZ291 2228 otrzymujemy ostateczne wyrazenie na widmo

fal grawitacyjnych emitowanych przez uktad podwoéjny o sptaszczonej orbicie.

(2.31)

n2

de. w1 ( 4 )1/3 (G M_piry)™? g(n, €)
dfr, 3G ( ;M)l/?’ Ue)
W przypadku orbity kotowej U(e =0) =1, g(n,e=0) =1gdy n =21 g(n # 2,e =
0) = 0, a zatem wynik upraszcza sie do dobrze znanego wyrazenia zaprezentowanego

miedzy innymi przez [Phinney (2001):

dE
Afgu

Mozemy wyrézni¢ dwa przypadki uktadow, ktérych widma beda znaczaco sie od

1 (G Mepiry)™?
e=0 3 G (fgwﬂ-)l/g

(2.32)

siebie r6znity. Uklady o czasie do koalescencji dtuzszym od obecnego czasu Hubble’a
(przyjmujemy, ze jest on rowny Ty = 10* Myr), ktore nazwiemy ,dlugo-zyjacymi”
oraz te, ktore zleja sie w czasie krotszym od wieku Wszech$wiata zwane dalej krotko-
zyjacymi.

Pierwsza grupe tworza uktady o szerokich orbitach. Mozemy przyjac¢, ze pa-
rametry ich orbit pozostaja statle w skali czasu Hubble’a. Oznacza to, ze wykres
ich widma energetycznego bedzie zlozeniem dyskretnych warto$ci wynikajacych z
wkladu od poszczegbdlnych harmonik. Przyktadem moze tu by¢ rysunek 24, na kto-
rym przestawiono widmo pochodzace od dwoch masywnych czarnych dziur o masach
M, = M, = 300 My, na szerokiej orbicie o wielkiej potosi rownej a = 1.2 x 10° R,
Roézne symbole odpowiadaja roznym poczatkowym ekscentrycznosciom.

Wraz ze wzrostem ekscentrycznosci rozktady staja sie coraz szersze. Ponadto
maksimum rozkladu przesuniete jest w strone wyzszych czestosci. Wykres odpowia-
dajacy najwiekszej rozwazanej ekscentrycznosci (kwadraty) wykazuje ciekawe mini-
mum w okolicy niskich czestosci. Jest to wynik szczegolnej postaci funkcji g(n,e)
zdefiniowanej rownaniem P30 a nie artefaktem numerycznym.

Drugim przypadkiem sa uktady, ktorych czas do koalescencji jest krotszy od czasu

Hubble’a. Ewolucja ich parametréw orbitalnych nie moze by¢ zaniedbana. Zmienia
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Rysunek 2.4: Widmo grawitacyjne pochodzace od dtugo-zyjacego uktadu ztozonego
z dwoch czarnych dziur (M; = My = 300 M, a = 1.2 x 10° Ry) o réznych splaszcze-
niach orbity. Pojedynczy znak ,plus” odpowiada orbicie kotowej, krzyzyki pokazuja
wynik dla ekscentrycznosci rownej 0.5, gwiazdki odpowiadaja ekscentrycznosci 0.7, a

kwadraty ekscentrycznosci 0.9.

sie zarowno wielka potos, jak i ekscentrycznosé. Dodatkowo na czasowa ewolucje tych
parametrow naktada sie rozmycie w czestosci zwigzane z wystepowaniem roéznych har-
monik. Widmo promieniowania takiego uktadu rozciaga sie od czestosci poczatkowe;j
f» (wynikajacej z poczatkowych parametréow ukladu podwodjnego takich jak masy
sktadnikow i wielka potos w momencie powstania uktadu), az do goérnej granicy, za
ktora tutaj przyjmujemy czestos$¢ ostatniej stabilnej kotowej orbity frsco.

03

frsco = 6vorG (M, + My)

(2.33)

Jako przyktad prezentujemy rysunek B2 na ktorym widaé widmo uktadu dwoch
czarnych dziur o masach jak w poprzednim przypadku (M; = My = 300 M), ale na
duzo mniejszej orbicie a = 1.2 x 10? Ro. Réwniez i tu wyniki zostaly policzone dla

roznych poczatkowych ekscentrycznosci orbity.
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Rysunek 2.5: Widmo grawitacyjne pochodzace od krotko-zyjacego uktadu ztozonego
z dwoch czarnych dziur (M; = My = 300 Mg, a = 1.2 x 10* Ry) o réznych splasz-
czeniach orbity. Ciagla linia odpowiada orbicie kotowej, linia kreskowana pokazuje
wyniki dla ekscentrycznosci 0.5, linia kropkowana odpowiada ekscentrycznosci 0.7 a

linia kreskowano - kropkowana ekscentrycznosci 0.9
Orbita kolowa generuje zwykle widmo potegowe. Wzrost ekscentrycznosci po-

woduje powstanie dodatkowej emisji w wysokich czestosciach. Ksztalt i rozmiar tej

struktury zalezny od wartosci ekscentrycznosci.
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3. Detektory fal grawitacyjnych.

Detekcja fal grawitacyjnych jest niezwykle trudnym zadaniem. Same fale bardzo
stabo oddzialuja z materia, co sprawia, ze efekty ich przejscia sa bardzo subtelne. W
rozdziale Bl wyprowadzona byta charakterystyczna amplituda zaburzenia czasoprze-
strzeni. Powoduje ona zmiane odleglosci miedzy masywnymi obiektami. To jak duza

jest owa zmiana zalezy od pierwotnej odleglosci:

oL _

= =h, (3.1)

gdzie L to odlegtosé miedzy masywnymi obiektami, § L zmiana odlegtosci jaka wywola
fala o amplitudzie h.

Amplitudy fal pochodzacych od realistycznych Zrodet astrofizycznych beda bar-
dzo mate. Proste oszacowanie pokazuje, ze amplituda jest nie wieksza od h ~ %(%)2,
gdzie R, to promien Schwartzschilda Zrodta, r to odlegtos¢ do zrodta, a v oznacza
charakterystyczng predkosé zrodta. Aby zdaé sobie sprawe z rzedow wielkosci o ja-
kich tu méwimy, przeanalizujmy przyktad wybuchu supernowej w centrum naszej
Galaktyki. Zrodlem fali grawitacyjnej bedzie tu gwattownie zapadajace sie jadro ma-
sywnej gwiazdy, ktorej promient Schwartzschilda wynosi ok 1.5 km. Odlegtosé¢ do cen-
trum Galaktyki to 8.5 kpc, a predkos¢ zapadajacej sie materii szacowana jest na 10%
predkosci §wiatta. Z naszego prostego oszacowania wychodzi wtedy, ze amplituda
fali grawitacyjnej, ktora zaobserwujemy na Ziemi bedzie rzedu h ~ 1072°. Nalezy
wpomnieé, ze wiekszos$¢ zjawisk jakie spodziewamy sie obserwowaé bedzie duzo dalej
niz w centrum naszej Galaktyki, wiec spodziewane amplitudy beda jeszcze mniejsze.
Zarejestrowanie tak matych zmian odlegtosci jest wiec wyzwaniem dla wspotczesnej
techniki.

3.1. Detektory rezonansowe.

Pierwszy detektor fal grawitacyjnych zbudowat J. Weber w latach 60-tych XX
wieku. Byt to aluminiowy walec zawieszony na specjalnych kolumnach majacych
za zadanie izolacje instrumentu od wpltywu zewnetrznych zaklocenn. Na powierzchni

walca umieszczone byty detektory fotoelektryczne, ktore pod wptywem odksztalcenia
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bryly emitowaly sygnat elektryczny. Po przejsciu fali grawitacyjnej walec powinien
wibrowa¢. Sita drgan uzalezniona jest od czestosci przechodzacej fali - im blizsza
bytaby ona czestosci rezonansowej aluminium, tym silniejsze drgania. Weber osza-
cowal, ze za pomoca swojego instrumentu jest w stanie wykry¢ odksztalcenia walca
z dokladnoscia do setnej cze$ci rozmiaru atomu. Zdawal sobie sprawe z roli jaka
ma wplyw lokalnych zjawisk takich jak trzesienia ziemi, aktywno$¢ oceaniczna czy
drgania Ziemi wywotane ludzka aktywnoscia. Dlatego tez wybudowal dwie anteny
- jedna znajdowala sie na Uniwersytecie w Maryland, a druga w Argonne National
Laboratory niedaleko Chicago. Owocem tak przeprowadzonych obserwacji byta pu-
blikacja (Em

jego wyniki nie zostaly potwierdzone. 7 punktu widzenia dzisiejszej techniki wy-

), w ktorej Weber ogtlosit odkrycie fal grawitacyjnych. Niestety

daje sie, ze to co obserwowal Weber nie moglo by¢ fala grawitacyjna, gdyz czutosc
jego detektora byta wiele rzedoéw wielkosci za mata, aby wykry¢ jakikolwiek sygnat.
Niemniej jego rola w historii detektoréw fal grawitacyjnych jest bardzo duza. Dzi-
siejsze detektory rezonansowe w swej istocie nie réznig sie wiele od tego uzytego
przez Webera. Sa wieksze i lepiej izolowane od otoczenia. NajczeSciej umieszczone w
niskich temperaturach, aby zminimalizowaé¢ szumy termiczne. Anteny rezonansowe
maja bardzo waski zakres czulosci zlokalizowany w poblizu ich czestosci rezonanso-
wej. Nie nadaja sie do szerokopasmowych przegladéw nieba, a raczej do poszukiwan
sygnatu od znanych obiektow. Dobrymi Zrodtami w tym wypadku sa pulsary, ktorych

znamy czesto$¢ wirowania, a takze pozycje na niebie. W ciagu ostatnich lat opero-

walo kilka detektorow tego typu w roéznych czesciach kuli ziemskiej. Wsréd nich:
amerykanski ALLEGRO (McHugh i in] |20Qd), francuski ALTAIR ' '
), wloskie AURIGA (IZ&Ud.L\_u.u.l |20_0.d) i NAUTILUS szwajcarski EXPLORER
i |20.0.é), australijski NIOBE (IBJ.a.Lr_LLU.”]_QQé)

Rysunek Bl pokazuje potozenie wyzej wymienionych detektorow.
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Rysunek 3.1: Mapa z zaznaczonymi potozeniami operujacych w ostatnich latach de-

tektorow rezonansowych.

3.2. Detektory interferometryczne.

Zupelnie inng metode detekcji stosuje sie w detektorach interferometrycznych.
Podstawa ich dziatania jest instrument, ktory zbudowali Michelson i Morley do
przeprowadzenia swojego stynnego eksperymentu w 1885 roku (Michelson & Morley
1887). Duzisiejsze interferometry sa daleko bardziej skomplikowane, ale wciaz wyko-
rzystuja zjawisko interferencji, aby zmierzy¢ drobne przesuniecia mas probnych po
przejéciu fali grawitacyjne;j.

Prosty schemat budowy interferometru jest przedstawiony na rysunku

Antena sktada sie z dwoch ramion o rownej dlugosci ustawionych do siebie pod
katem prostym (cho¢ mozliwe sa tez inne konfiguracje geometryczne). Na koncu
kazdego z ramion umieszczone jest ciezkie lustro, ktére pelni role masy testowej.
W miejscu spotkania ramion znajduje sie lustro polprzepuszczalne. Swiatto lasera
przechodzi przez potprzepuszczalne lustro i rozchodzi sie w obydwu ramionach jedno-
cze$nie. Po odbiciu od luster na konicach ramion wraca i nastepuje interferencja obu
wigzek w detektorze. Calosé¢ ustawiona jest w taki sposob, aby sygnalty z obu ramion

prowadzity do interferencji destrukcyjnej, jesli ramiona sg rownej dlugosci. Kazda
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Rysunek 3.2: Schemat budowy detektora dzialajacego na zasadzie interferencji. Za-
znaczone elementy to laser (L), lustro potprzepuszezalne (Lpp) oraz dwa lustra na

koricach tuneli peliace role masy testowej (M).

zmiana dlugosci ktoregokolwiek z ramion bedzie zatem powodowala, ze wiazki lase-
rowe sie nie wygasza i w detektorze zarejestrujemy sygnal. Miedzy lustrem potprze-
puszczalnym a masami testowymi znajduje sie wiecej luster, aby efektywna odleglosc¢
pokonywana przez wiazke laserowa byta wielokrotnie wieksza niz dtugos¢ samego
ramienia. Prawdziwe detektory sa bardzo skomplikowanymi urzadzeniami, ktére mo-
nitoruja nie tylko odlegto$¢ do luster, ale tez wiele innych parametréw zwiazanych z
otoczeniem. Wiazka laserowa umieszczona jest w prozniowych tunelach, same lustra
sa zawieszone w bardzo skomplikowany sposob oraz chtodzone. Wszystkie te zabiegi
maja odizolowa¢ detektor od wplywéw otoczenia. Dodatkowo, wewnatrz samego
detektora umieszczone sa termometry, magnetometry, a na zewnatrz mikrofony, sej-
smometry czy wiatromierze. Odczyty tych urzadzen pomagaja oddzieli¢ prawdziwe
sygnaly od szuméw wywotanych wiatrem, ruchem ulicznym czy aktywnoscig sej-
smiczng samej Ziemi. Historia pierwszych detektorow interferometrycznych siega lat
osiemdziesigtych XX wieku, kiedy wiodace uniwersytety amerykanskie i brytyjskie bu-

dowaly swoje anteny (IS.hQ_&m.a.kﬂr_u.u.l |l98.é; |Zl.mkﬂJ |]_9.Qd) Byly to zazwyczaj male

instrumenty (dtugos¢ ramion siegala malych kilkudziesieciu metrow) pelniace role

prototypow wiekszych eksperymentéw. Ich gtéwnym celem bylo testowanie rozwia-

zan technicznych potrzebnych przy tak subtelnym eksperymencie jakim jest detekcja
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fali grawitacyjne;j.

W latach 90-tych XX wieku powstaly wieksze eksperymenty takie jak GEO600

%f;ﬂ: ¢ LIGO Scientific Clollal . ||2DC".;|I"] .. |2Dld),LIGO\iii . |
), VIRGO (IAL&LU.QS.LI_LUJ |20_0d), ktore nazywane sg czesto detektorami I gene-

racji. W tej chwili trwa budowa detektorow Il generacji, ktorych czuto$¢ powinna

zwiekszy¢ sie 10-krotnie w pordéwnaniu z poprzednig generacjy. Zaréwno LIGO
jak i VIRGO przechodza w tej chwili gruntowna przebudowe w wyniku ktorej po-

wstanie AdvLIGO (IHarrv & the LIGO Scientific OollaboratiorlhOJ_U Lan_d_r_;“ZOld i

AdvVIRGO (Degallaix i ml |20J_.'.4 Dodatkowo planowany jest detektor w Australii
(IB_m_oks_u_nJ ZOJJ]) lub Indiach i |20J.£J) Trwa réwniez budowa japorn-
skiego instrumentu KAGRA M), ktory w przysztosci dotaczy do Swiatowej

sieci interferometrow.

Kolejnym etapem bedzie budowa europejskiego detektora III generacji - Einstein

Telescope (Ij.a.u:lsl |S.a.Lh;La.pLa.ka.s.h_l_m.”20J_d ) oraz detektorow kosmicznych takich
g k LISA /eLISA (ISI&b.bms.u.umed ) czy DECIGO ([Ka.wa.m.u.r_zl |Kamm.u.na._1_m.]

). Status tych ostatnich jest mocno niepewny ze wzgledu na bardzo odlegla

perspektywe czasowa w jakiej projekty te maja by¢ realizowane. Najprawdopodobniej
fundusze na te inwestycje beda pozyskane dopiero po dokonaniu pierwszej detekcji
fal grawitacyjnych.

Rysunek prezentuje krzywe czutosci omawianych nizej naziemnych interfero-
metrow - zarowno tych, ktore operowaly w przesztosci, jak i tych planowanych w
nastepnych latach. Krzywe dla detektoréow, ktore dzialaly sg faktycznie uzyskanymi
podczas eksperymentu, dlatego ich ksztalt jest duzo bardziej skomplikowany. Krzywe
planowanych detektoréw maja przyblizong forme bazujaca na teoretycznych oczeki-
waniach. Linig czerwona zaznaczono krzywa odpowiadajaca czulosci VIRGO L oraz
budowanego obecnie adeIRGOH linia zielona zaznaczono krzywa detektora LIGO
(h'he LIGO Scientific Collaboration & The Vireo Collaboratio |21)J_d) oraz budowa-

nego advLIGO dﬂaumudm&mmﬁ&ﬂlawm ), linig niebieska za-

znaczono krzywa czutosci budowanego detektora KAGRAH linig r6zowa zaznaczono

krzywa dla GEOGOOH a linia jasno-niebieska odpowiada planowanemu detektorowi

https://wwwcascina.virgo.infn.it /DataAnalysis/Calibration /Sensitivity /
http://www.virgo.infn.it /advirgo/

3http:/ /gweenter.icrr.u-tokyo.ac.jp/en /researcher/parameter
thttp://www.geo600.uni-hannover.de/geocurves/
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el
Rysunek B4l pokazuje krzywe czutosci planowanych detektoréw kosmicznych. Li-
nia czerwona zaznaczono krzywa czutosci DECIGO, linia zielona odpowiada krzywej

pierwotnej wersji detektora LISAH a linia niebieska pokazuje okrojona wersje detek-
tora LISA nazwanego obecnie eLISA /NGO (lA.mm_o;S.ma.n.u_m.l |20J.d)

10-15 ' '
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Rysunek 3.3: Krzywe czulosci naziemnych detektoréw dzialajacych na zasadzie inter-
ferencji. Linig czerwong zaznaczono krzywa odpowiadajaca czutoéci VIRGO oraz bu-
dowanego obecnie advVIRGO, linig zielong zaznaczono krzywa detektora LIGO oraz
budowanego advLIGO, linig niebieska zaznaczono krzywa czulo$ci budowanego de-
tektora KAGRA, liniag rézowa zaznaczono krzywa dla GEO600, a linia jasno-niebieska

odpowiada planowanemu detektorowi ET

Ponizej prezentujemy szczegdlowy opis najwazniejszych z wyzej wymienionych

detektorow.

http://www.et-gw.eu/etsensitivities
Shttp://www.srl.caltech.edu/ shane/sensitivity/
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Rysunek 3.4: Krzywe czutosci planowanych detektoréw kosmicznych. Linig czerwong
zaznaczono krzywa czulosci DECIGO, linia zielona odpowiada krzywej pierwotnej
wersji detektora LISA, a linia niebieska pokazuje okrojona wersje detektora LISA
nazwanego obecnie eLISA /NGO
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3.2.1. VIRGO/advVIRGO

VIRGO byt detektorem zbudowanym przez wlosko-francuskie konsorcjum EGO
(European Gravitational Observatory) na przetomie XX i XXI wieku. Poézniej do
wspolpracy przylaczyly sie grupy badawcze z Holandii, Wegier, a takze Polski. Sama
antena znajduje sie w malej miejscowosci Cascina pod Piza (Wlochy). Ramiona, w
ktorych rozchodzi sie wigzka laserowa maja 3 km dlugosci, ale dzieki zastosowaniu
techniki wielokrotnych odbi¢, efektywna droga optyczna lasera siega 120 km. Zakres
czestosci, w ktorych operowato VIRGO to 10 - 6000 Hz. Laser rozchodzil sie w tune-
lach prozniowych, aby minimalizowaé¢ wszelkie zaklocenia, ktore mogtby powodowaé
gaz. Lustra pelnigce role mas testowych zawieszone byty na bardzo skomplikowanym
systemie cienkich linek umieszczonych w 10 m wiezach. Dla potrzeb tego detektora
zostaly opracowane technologie bardzo mocnych, a zarazem stabilnych laserow. Lu-
stra na koncach tuneli odznaczaly sie niezwykle duzym wspotczynnikiem odbicia
siegajacym 99.99%. Cala aparatura znajdowala sie w sterylnych laboratoriach mo-
nitorowanych przez cata dobe. Obecnie trwa przebudowa detektora do wersji, ktorej
czultoé¢ bedzie 10-krotnie wieksza. Zwiekszona zostanie moc laseréw oraz poprawiona

termiczna izolacja luster.

3.2.2. LIGO/advLIGO

Projekt LIGO (Laser Interferometer Gravitational Wave Observatory) to dwa bliz-
niacze obserwatoria fal grawitacyjnych usytuowane w Stanach Zjednoczonych. Jeden
z interferometrow znajduje sie w Hanford (stan Washington), a drugi w Livingston
(stan Louisiana). Taka konfiguracja pozwala na odizolowanie lokalnych zaklocen od
prawdziwych sygnalow. Te ostatnie beda bowiem dostrzegalne w obu detektorach
z malym opo6znieniem wynikajacym z odleglosci miedzy nimi. Instrumenty zostaty
zaprojektowane i zbudowane gtownie przez naukowcow i inzynierow z CIT (California
Institute of Technology) oraz MIT (Massachusetts Institute of Technology). Dlugos¢
ramion, w ktorych rozchodzi sie wigzka laserowa to 4km. Budowa ukonczyla sie w
1999 r, a pierwsze dane zostaly zebrane w 2001 r. W ostatnich latach kolaboracje
zwigzane z detektorami LIGO oraz VIRGO polaczyly sie tworzac jedna globalng sieé¢
detektorow. Pozwala to nie tylko na doktadniejsze wykrywanie sygnatow, ale tez

na odtworzenie pozycji Zrodta na niebie (przy pomocy metody triangulacji). Tak
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samo jak VIRGO, LIGO przechodzi w tej chwili gruntowna przebudowe majaca na
celu zwiekszenie czutodci instrumentu. Docelowa czulo$¢ ma wzrosna¢ 10-krotnie, co
przetozy sie na 1000-krotne zwiekszenie zasiegu obserwacji.

Planowane jest tez uruchomienie trzeciego obserwatorium LIGO na potkuli po-
tudniowej. Rozwazane jest polozenie w Australii (Brooks iinl 2011) lub Indiach
(Unnikrishnan 2013).

3.2.3. GEO600

Detektor GEOG600 jest owocem wspotpracy niemiecko-brytyjskiej. Poczatkowo
projekt zaktadal budowe instrumentu o dlugoséci ramion 3 km, ale ze wzgledow fi-
nansowych powstata mniejsza wersja o dtugosci 600 m. Antena usytuowana jest nie-
daleko Hanoweru (Niemcy) i obstugiwana przez naukowcow z AEI (Albert Einstein
Institute), Leibniz Universitit, Glasgow University oraz Cardiff University. Budowa
zakonczyta sie 1995 r. Od 2002 roku GEO600 zostal wlaczony do sieci detektorow
LIGO. Glownym atutem tego detektora jest technika $ciskania $wiatla, jaka opraco-
wali lokalni inzynierowie. Jest to technologia, ktora bedzie wykorzystana w detek-
torach II generacji. Czulosé¢ kazdego detektora interferometryczne jest ograniczona
zaréwno w niskich jak i w wysokich czestosciach. Ponizej kilkunastu Hz limituje nas
aktywnos¢ sejsmiczna naszej planety. Drugi koniec skali czestosci (powyzej kilku kHz)
jest niedostepny przez fakt, ze $wiatto lasera sktada sie ze skonczonej liczby fotonow.
Sytuacje poprawia uzycie mocniejszych laserow, ale te wywieraja wieksze ci$nienie
na lustra i zwiekszaja ich temperature. Sciskanie $wiatta pozwala na przesuniecie
dotychczasowego limitu. Jest ono z powodzeniem stosowane w detektorze GEO600
(Ligo Scientific Collaboration i in!2011).

3.2.4. KAGRA

Projekt KAGRA (Kamioka Gravitational wave detector, Large-scale Cryogenic
Gravitational wave Telescope), dawniej znany pod nazwa LCGT, to japonska inicja-
tywa majaca na celu budowe duzego interferometru, ktory dotaczy do sieci anten 11
generacji. Ramiona, w ktorych rozchodzié¢ sie bedzie Swiatlo lasera zostaly umiesz-
czone w starej kopalni Kamioka znanej z przetomowych eksperymentéw neutrinowych

Kamiokande i Super-Kamiokande. Nowatorskim rozwiazaniem bedzie zastosowanie
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technik kriogenicznych do likwidacji szumoéw detektora. Chlodzenie luster ma zapew-

ni¢ ich stabilnos¢ termiczng. Detektor ten ma zbiera¢ dane w tym samym czasie co
advLIGO i advVIRGO.

3.2.5. ET

Einstein Telescope jest europejskim projektem detektora III generacji. Data re-
alizacji nie jest jeszcze precyzyjnie znana, ale finansowanie uzaleznione bedzie od
wynikow uzyskanych za pomoca advVIRGO. Gdy detektory II generacji dokonaja
pierwszej detekcji fali grawitacyjnej, powstanie realna potrzeba budowy wiekszych
i doktadniejszych instrumentem. ET w swych zalozeniach ma znajdowa¢ sie pod
powierzchnig ziemi. Zapewni to izolacje od wplywu otoczenia zwiazanego z aktyw-
noscig ludzka. Dzieki temu mozliwe bedzie przesuniecie okna czutosci do nizszych
czestosci niz ma to miejsce w przypadku detektoréw naziemnych. Ponadto diugosc¢
jednego ramienia ma wynosi¢ 10km, co jest 2.5 raza wiecej niz najwieksze wspot-
czesne anteny. Dhlugos¢ ramienia wplynie na zasieg i dokladno$¢ pomiaréw. Niesie
jednak za soba pewne wyzwania. Konieczny bedzie dostatecznie mocny, a zarazem
stabilny laser oraz doskonata préznia w skali wiekszej niz dotychczas. Nietypowy
bedzie tez ksztalt interferometru. Zamiast klasycznego utozenia dwoch tuneli pod
katem prostym (przypominajacym litere L), zdecydowano sie na konfiguracje troj-
kata rownoramiennego. Kazdy bok trojkata bedzie zawieral dwa niezalezne tunele,
co w sumie da trzy detektory obrocone w stosunku do siebie. Schemat budowy ET
przedstawia rysunek B3

W sklad grupy zajmujacej sie planowaniem detektora ET wchodza réwniez pol-
scy naukowcy i inzynierowie. Plan budowy oraz szczegély techniczne technologii,
ktore beda wykorzystane zostal obszernie opisany w opublikowanym dokumencie
(ET science team 2011). Teoretyczna krzywa czulosci ET nie jest jeszcze do konca
zdefiniowana. Wynika to z faktu, ze wciaz rozwazanych jest kilka konfiguracji konco-
wych. Przygladajac sie wykresowi mozna zauwazy¢, ze E'T bedzie mial znaczaco
lepsza czuto$é niz wspotcezesne detektory, ale rowniez jego optymalne okno przesuniete
jest w strone nizszych czestosci.

W czasie gdy ET rozpocznie swoje dziatanie, bedziemy po odkryciu pierwszych

zrodel fal grawitacyjnych. Spodziewane tempo obserwowanych zjawisk bedzie rzedu
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Rysunek 3.5: Prosty schemat budowy detetektora ET. Konfiguracja trojkata réwno-
ramiennego. Kolorami oznaczone sa niezalezne anteny, ktore zostana umieszczone w

jednej lokalizacji.

kilkudziesieciu, a nawet kilkuset w ciggu doby. Stawia to nowe wyzwania podczas pro-
cesu analizy danych. Sygnaly od wielu zrodel beda naktadaly sie na siebie. Zjawiska
koalescencji obiektow o stosunkowo matych masach (rzedu kilku mas Storica) beda
widoczne w oknie detektora nawet przez kilka dni. Techniki analizy sygnatow beda
znaczaco rozne od tych stosowanych dzisiaj. 7 problemem tym juz dzisiaj probuja

sobie poradzi¢ naukowcy pracujacy w zespole ET (Regimban i inl2012).

3.2.6. DECIGO

Detektor DECIGO (DECI-Hertz Interferometer Gravitational wave Observatory)
jest planowanym interferometrem, ktéry bedzie wyniesiony w przestrzen kosmiczna.
Stanowi to kolejny krok na drodze do maksymalnego rozszerzenia dostepnego widma
fal grawitacyjnych. Cho¢ jego budowa i start sa bardzo oddalone w czasie, juz dzi§
trwaja prace nad planowaniem i testowaniem potrzebnych technologii. Detektor ma
sie sktadac z trzech statkow, ktore beda zawieraty niewazkie masy testowe. Odlegtosé
miedzy statkami ma wynosi¢ 1000 km tworzac trojkat rownoboczny. Cata konstelacja
bedzie poruszala sie po orbicie okolostonecznej podazajac za Ziemia. Wersja najbar-
dziej optymistyczna zaktada wystrzelenie czterech zestawow takich detektoréw. Dwa
trojkaty beda obrécone wzgledem siebie i oddalone na orbicie. Pozostale dwa maja

tworzy¢ ksztatt gwiazdy Dawida. Umieszczenie detektora w przestrzeni kosmicznej
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zapewnia doskonaly izolacje od wszelkiego wplywu naszej planety. Otwiera to okno
w duzo nizszych czesto$ciach niz moga operowac¢ ziemskie detektory. Planowana
krzywa czuto$ci DECIGO ma na celu wypelnienie luki miedzy oknami detektorow 11

i III generacji oraz innym kosmicznym detektorem - LISA.

3.2.7. LISA /eLISA /NGO

W chwili obecnej przysztosé¢ anteny LISA jest mocno niepewna. Poczatkowo mial
by¢ to projekt finansowany zaréwno przez Amerykarnska Agencje Kosmiczng (NASA)
jak i przez jej europejski odpowiednik (ESA). Jednakze w ostatnim czasie NASA
wycofata sie z finansowania projektu. Pierwotnie LISA miala przypominaé¢ detektor
DECIGO, ale w znacznie wiekszej skali. Trzy statki zawierajace niewazkie masy te-
stowe mialy by¢ od siebie oddalone o 5mln km. Kazdy ze statkow komunikowadé sie
mial z innymi za pomoca laserow. Tak dtuga baza pozwolitaby na obserwacje w mHz
rejonie widma. Konstelacja miala poruszac¢ sie na orbicie okolostonecznej sledzac
ruch Ziemi. Gléwnym celem obserwacyjnym detektora LISA mialy by¢ galaktyczne
biate karty (Ruiteriin)R2010) oraz masywne czarne dziury. Obecna, niepewna sy-
tuacja finansowa projektu wymusita na spolecznosci naukowej stworzenie tanszych
alternatyw. Jednym z zaproponowanych zamiennikoéw anteny LISA jest europejski
projekt nazwany eLISA lub NGO (New Gravitational waves Obserwatory). eLISA
ma na celu sprostanie zadaniom stawianym niegdy$ antenie LISA. Wiekszo$¢ rozwia-
zan technicznych pozostata bez zmian. Zmniejszona zostata jednak odlegtos¢ miedzy
statkami - teraz wynosi¢ bedzie ona 1 mln km zamiast planowanych wczesniej 5 mln
km. Nieco inna bedzie tez konfiguracja statkow. Nadal beda one tworzyly trojkat,
ale w nowej wersji bedzie to jeden statek ,matka” oraz dwa statki ,corki”. Kazda z
,corek” bedzie komunikowata sie z ,matka”, ale nie ze sobg na wzajem. Takie mody-
fikacje wplyna na obnizenie czutosci oraz przesuna okno czulosci ku nieco wyzszym

czestosciom (patrz rysunek B7).
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4. Ekscentrycznos$é¢ uktadéw podwoéjnych

obiekt6w zwartych

Po uruchomieniu detektorow fal grawitacyjnych drugiej generacji takich jak ad-

VWIRGO i advLIGO (Smith & LIGO Scientific Collaboration 200: Spallicei i in) 2003)

na dobre rozpocznie sie¢ era astronomii grawitacyjnej. Dlatego tak istotne jest teore-

tyczne zbadanie wlasciwo$ci potencjalnych zrédet, ktore bedg obserwowane. Niniejsza
praca skupia sie na ukladach podwdjnych obiektow zwartych, gdyz sa one najlep-
szymi kandydatami na silne emitery fal grawitacyjnych. Literatura fachowa obfituje

w opracowania na temat roéznych aspektow zwiazanych z wlasciwosciami uktadéw po-

dwojnych obiektow zwartych (IN.&L&m.a.us.&ua.nj.&u.HmuAlZOﬂJ], hmﬁs_&_Tammei
De Donder & Vanheveren 2004; Sipior & Sigurdssorl 2002; [Pfahl i in]2005; Dexwi i in
|20.0d |20.0j4 |Rog0ma70V i m”Z0.0lI .K.L&L]_LUJ ZOJ_d) Rozwazany byl zakres mas obiek-

tow zwartych (IGQud.&k_Bﬂsmska._u.uJ |21).0_7| ), spodziewana czestosé z jaka dochodzié

bedzie do koalescencu ), a nawet wplyw spinu (ISL;hmIIm.aJJ |21).0_4|,

M&ﬂS}mghmssJ |20J_d) W niniejszym rozdziale cheieliby$my zbadaé wpltyw

ekscentrycznosci uktadu na obserwowany sygnat. Poprzez emisje fal grawitacyjnych,

orbita uktadu podwdjnego zaciesnia sie, a jednocze$nie ukotawia. Ten drugi proces
nastepuje szybciej, a zatem uzasadnione jest twierdzenie, ze orbita jest w bardzo do-
brym przyblizeniu kolowa w ostatnich sekundach przed zlaniem sie uktadu. Wtasnie
wtedy spodziewamy sie najsilniejszego sygnalu w zakresie fal grawitacyjnych. Wy-
daje sie wiec, ze rozwazanie ekscentrycznosci jest bezzasadne. Moze by¢ to prawda
dla detektoréw naziemnych, ktére niedawno zostaly zamkniete. W przysztosci be-
dziemy dysponowali antenami ET, DECIGO, eLISA, ktorych okno czulosci zlokali-
zowane bedzie w obszarze nizszych czestosci, dalej od samej koalescencji. Oznacza
to, ze orbita moze wykazywac jeszcze pewna ekscentrycznosé. To jak duzy bedzie to
efekt zalezy przede wszystkim od poczatkowej wartosci ekscentrycznodci, ale rowniez
od mas sktadnikow ukladu oraz rozmiaréw samej orbity. Jesli znaczaca czes¢ ukla-
dow podwojnych zachowuje czesé swojej ekscentrycznosci wchodzac w okno czutosci
detektora, to powinniSmy bra¢ to pod uwage podczas analizy danych. Najpopular-
niejsza metoda poszukiwania sygnatdow od zlewajacych sie obiektow zwartych jest tak

zwana metoda dopasowywania filtrow (z ang. match filtering). Polega ona na dopa-
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sowywaniu teoretycznego sygnalu do obserwowanych danych. Im lepiej rozumiemy
mechanizm generacji fal oraz parametry samego zrodta, tym lepszy teoretyczny model
mozemy wyprodukowaé¢, a tym samym doktadniejsze beda nasze dopasowania. Po-
szukiwanie sygnatu od ekscentrycznego ukladu za pomoca kotowego filtru moze po-
wodowa¢ bledy w analizie. |Bmm_&_2dlnm.&r_m.a.rl (IZOJ_d), a pozniej

) w swoich pracach analizowali wplyw tego zjawiska na efektywnosé¢ znajdowa-

nia sygnalow grawitacyjnych w detektorach LIGO i advLIGO. Ich wyniki wykazuja,
ze ekscentryczno$é tuz przed sama koalescencja musiataby by¢ wieksza od 0.1, aby
efektywnos¢ spadta w sposob znaczacy. Dla detektorow operujacych w nizszych cze-
stosciach ten efekt bedzie spotegowany. W niniejszym rozdziale naszym celem jest
zbadanie jak duzo uktadéow podwojnych obiektéw zwartych bedzie miato znaczaca

ekscentrycznosé podczas przechodzenia przez okno czutosci naziemnych detektorow.

Dzieki obserwacjom radiowym znamy w naszej Galaktyce szes¢ uktadow podwoj-
nych zawierajacych obiekty zwarte, ktorych czas do zlania jest krotszy od wieku
Wszechswiata (tak zwanego czasu Hubble’a). Wszystkie te obiekty skladaja sie z
gwiazd neutronowych. Nie mamy zadnych danych na temat ukladéw ztozonych z
dwoch czarnych dziur badz z czarnej dziury i gwiazdy neutronowej. Obiekty ob-
serwowane w zakresie radiowym znaczaco roznia sie od tych, ktore zobaczymy w

pasmie fal grawitacyjnych. Dziataja tu zupelnie inne warunki selekcji obserwacyjnej

|20J_1; -Rosin ii ). Spodziewamy sie, ze istnieje duza
populacja ciasnych uktadow gwiazd neutronowych, ktore niewidoczne sa w dotychcza-
sowych obserwacjach, ale ich koalescencje beda gltosnymi Zrodtami fal grawitacyjnych

dBﬂnmahJJnJ 21)_0_5) W stosunku do podwdjnych czarnych dziur oraz uktadow

mieszanych (czarna dziura i gwiazda neutronowa) musimy catkowicie polega¢ na teo-

retycznych modelach ewolucyjnych. W niniejszym rozdziale zaprezentujemy rozktad
ekscentrycznosci populacji uktadow podwojnych obiektow zwartych w oknie czutosci
obecnych i przysztych detektorow fal grawitacyjnych. Przez obecne detektory rozu-
mie¢ bedziemy zaawansowane wersje anten LIGO i VIRGO, dla ktorych dolna gra-
nica czulosdci bedzie 30 Hz. Wsrod przyszlych detektorow rozwazamy dwa: Einstein
Telescope, zwany dalej ET (Il[a.n_D_&u_B_r_o_mlkl |20J_d) (czuly od 3Hz) oraz DECIGO

(IKaAMa.m.lLLJ |2D.0d; |S.&m_]_].n.] |201)J]) (czuty od 0.3Hz). Wartosci te sa przyblizone,

gdyz czuto$¢ kazdego detektora jest skomplikowang funkcjag czestosci, ktora zmienia

sie w czasie. Jednakze dla dalszych rozwazan takie uproszczenie jest uzasadnione.
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4.1. Model populacji ukladéw podwéjnych.

Program StarTrack jest kompleksowym kodem numerycznym, ktory przeprowa-
dza ewolucje masywnej gwiazdy od ciagu glownego wieku zerowego (ZAMS) az do
utworzenia obiektu zwartego. Uwzglednia on zaré6wno procesy ewolucyjne zachodzace
we wnetrzu gwiazdy, jak rowniez efekty zwiazane z ewolucja w uktadzie podwojnym
(transfer masy, efekty ptywowe, wspolna otoczka, synchronizacja). Krytycznym mo-
mentem jest wybuch supernowej, podczas ktérego powstajacy obiekt zwarty otrzy-
muje dodatkowy odrzut. Wynika to z niesymetrycznosci samego zjawiska wybuchu su-
pernowej. Ta dodatkowa predkos¢ moze doprowadzi¢ do rozerwania uktadu podwoj-
nego. Jest tez bezposrednig przyczyna powstania ekscentrycznych orbit pézniejszych
uktadow obiektow zwartych. Predko$ci mtodych gwiazd neutronowych wskazuja, ze
odrzuty podczas wybuchu supernowej moga by¢ rzedu kilkuset km/s (Hobbs i in.
2005). Spodziewamy sie, ze w przypadku czarnych dziur predkosci te powinny byé
mniejsze. Wieksza masa obiektu centralnego powoduje, ze niemal cata materia wy-
rzucona podczas wybuchu wraca do czarnej dziury. A zatem uktady, w ktorych
powstaja czarne dziury powinny czesciej przezywaé¢ w stosunku do tych z gwiazdami
neutronowymi. Innym kluczowym momentem jest tak zwana faza wspolnej otoczki
(Webbink 1984). Dochodzi do niej gdy masywniejsza gwiazda juz utworzyta obiekt
zwarty w wybuchu supernowej, a mniej masywna wypekita swoja powierzchnie Ro-
cha i rozpoczela niestabilny transfer masy na towarzysza. W wyniku takiego prze-
plywu materii oba sktadniki zblizaja sie do siebie, a nastepnie obiekt zwarty moze
wpas¢ w otoczke duzej gwiazdy. Faza ta trwa bardzo krotko i moze skoriczy¢ sie
zlaniem obiektu zwartego i jadra olbrzyma. Czesto wspolna otoczka inicjalizowana
jest gdy gwiazda przechodzi przez tak zwana przerwa Hertzsprunga, gdzie gwaltow-
nie wzrasta jej promien. Tego typu gwiazdy nie maja jednak dobrze zdefiniowane]
granicy miedzy jadrem i otoczka, wiec odrzucenie otoczki jest niemozliwe i najpraw-
dopodobniej nastepuje zlanie obiektow. Szacuje sie, ze uwzglednienie tego efektu
powoduje obnizenie tempa koalescencji uktadow podwojnych czarnych dziur o 2-3
rzedy wielkosci w srodowisku o metalicznosci stonecznej. Zmniejszenie metalicznosci
powoduje, ze mniej gwiazd inicjuje wspo6lng otoczke na przerwie Hertzsprunga, dzieki
czemu produkowanych jest wiecej uktadoéw podwodjnych. W rzeczywistoéci bardzo

mato wiemy o tym etapie zycia uktadu podwojnego, dlatego generuje on bardzo duze
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niepewnosci. W naszych obliczeniach przetestowali$émy kilka modeli, aby sprawdzi¢
jak zmiana poszczeg6lnych parametrow wplywa na wyniki koncowe. RozwazaliSmy
dwie metalicznosci: stoneczna (oznaczong przez Z) oraz 10% metalicznosci stonecznej
(oznaczona przez z). Na podstawie obserwacji predkosci pojedynczych gwiazd neu-
tronowych odrzut podczas wybuchu supernowej jest losowany z rozktadu Maxwella
0o 0 = 265km/s (model K). Dodatkowo zbadalismy jaki wplyw miatoby zmniejszenie
tej wartosci o potowe (model oznaczony jako k). WzieliSmy tez pod uwage niepew-
nos¢ zwiazang z przerwa Hertzsprunga. W modelach oznaczonych litera A wszystkie
uktady, ktore zainicjowaty wspolna otoczke na przerwie Hertzsprunga przezywaja, a
w modelach z litera B wszystkie takie uklady ulegaja zlaniu. Tabla BTl prezentuje

liste rozwazanych modeli.

Tablica 4.1: Lista rozwazanych modeli

Model Metaliczno$¢ o [kms™'] HG

AZK Zs 265.0 -+
BZK Ze 265.0 .
AZk Ze 1325 &
BZk Zs 132.5 .
AzZK 10% Z, 265.0  +
BzK 10% Z 265.0 .
Azk 10% Z 1325 &
Bk 10% Z, 132.5 .

Tabela przedstawia statystyczne wtlasnosci populacji uktadéw podwodjnych
obiektow zwartych uzyskanych za pomoca programu StarTrack. Trzy panele odpo-
wiadaja roznym typom uktadow podwojnych: podwojne gwiazdy neutronowe (BNS),
uklady zlozone z gwiazdy neutronowej i czarnej dziury (NSBH) oraz podwojne czarne
dziury (BBH). Dla kazdego modelu wyznaczona jest $rednia masa catkowita ukltadu,

Srednia masa ,chirp” oraz $rednia czestos$¢ ostatniej stabilnej orbity.
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Tablica 4.2: Statystyczne parametry populacji uzyskanej za pomoca programu
StarTrack. Dla kazdego modelu policzona jest srednia masa catkowita uktadu, sred-

nia masa ,chirp” oraz $rednia czesto$¢ ostatniej stabilnej orbity.

Model < Mt > [Mg] < Mepirp > [Mo| < fiso > [He|

BNS
BZK 2.43 1.05 1811.26
BZk 2.43 1.05 1809.39
BzK 2.49 1.08 1768.23
Bzk 2.49 1.08 1770.95
AZK 2.43 1.05 1809.71
AZk 2.43 1.06 1809.53
AzK 251 1.09 1756.74
Azk 2.49 1.08 1765.63

NSBH
BZK 9.85 3.13 448.39
BZk 9.49 3.04 469.29
BzK 12.45 3.21 371.55
Bzk 11.77 3.10 390.27
AZK 9.91 3.17 444.89
AZk 9.85 3.13 449.20
AzK 11.66 3.17 398.82
Azk 11.47 3.11 404.41

BBH
BZK 15.60 6.76 282.59
BZk 15.49 6.72 285.12
BzK 22.41 9.54 215.14
Bzk 22.26 9.50 214.34
AZK 15.56 6.74 283.66
AZk 15.33 6.64 288.50
AzK 30.31 13.08 188.09
Azk 28.51 12.29 198.89
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4.2. Ewolucja orbity.

Pod wplywem emisji fal grawitacyjnych orbita ulega zaciesnianiu (zmniejsza sie
wielka polo§ a) oraz cyrkularyzacji (zmniejsza sie ekscentrycznos$é e) zgodnie z row-
naniami 222 oraz 223 Przeksztalcajac te zalezno$ci mozemy otrzymacé formute na

czestosé modu fundamentalnego, w ktorej nastepuje emisja fal grawitacyjnych:

2 (1- 62)3/2 121 , —1305/2299 3/2
faw(e) = FOWH +301¢ ] o (4.1)
gdzie ¢g = (6(1)2/19 [1+ 13Le?] 1305/2299)(1 —e2)7!, Py jest poczatkowym okresem or-

bitalnym a fow(e) jest czestoscia pierwszej nie-zerowej harmoniki. Fundamentalna

czestosé fali grawitacyjnej jest rowna podwojonej czestosci orbitalnej, fow = 2fop =

2
Pory”

Zalezno$¢ ekscentrycznosci od czestosci pokazuje rysunek EETl Dla przyktadu po-
kazalismy ewolucje uktadu ztozonego z dwoch gwiazd neutronowych o réwnych ma-
sach 1.4 M. Poczatkowy rozmiar orbity zostal tak dobrany, aby czas do zlania sie
tego uktadu wynosit T, = 10* Myr. Narysowanych jest kilka linii odnoszacych sie
do réznych ekscentrycznosci poczatkowych w zakresie od 0.1 do 0.99.

Wyraznie widaé¢ jak szybko maleje ekscentryczno$é z czestoscia. Im wyzsza cze-
stos¢, tym blizej uktad jest koalescencji. Wydaje sie, ze jedynym sposobem na za-
chowanie znaczacej ekscentrycznosci tuz przed koalescencja, jest bardzo duza wartosé

tego parametru na poczatku ewolucji.

4.3. Poczatkowe wlasciwosci populacji.

To jak wazny jest efekt ekscentrycznosci w duzej mierze zalezy od poczatkowych
wlasnosci populacji uktadéw podwojnych obiektow zwartych. W kolejnej sekeji przed-
stawiamy analize parametrow populacji uktadéw otrzymanych za pomoca symulacji
programu StarTrack. W szczeg6lnosci interesuje nas czy jest mozliwe powstanie
uktadu podwdjnego zlozonego z dwodch obiektow zwartych, ktorego ekscentrycznosé
bedzie duza. Na tyle duza, aby proces cyrkularyzacji orbity nie usunal jej w calosci

zanim obiekt bedzie widoczny w detektorach fal grawitacyjnych.
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Rysunek 4.1: Ewolucja ekscentrycznosci przy roznych wartosciach poczatkowych tego
parametru od e = 0.1 (pierwsza linia od dotu) do e = 0.99 (pierwsza linia od gory).
Rozmiar orbity zostal dobrany w ten sposob, aby kazdy z uktadow zlat sie po uptywie
Trerg = 10 Gyr.

Rysunki prezentuja wszystkie uktady (podwojne gwiazdy neutronowe, po-
dwojne czarne dziury oraz uklady mieszane, odpowiednio). Na osi poziomej odto-
zona jest czestos¢ fal grawitacyjnych emitowanych w chwili narodzin uktadu (przed-
stawiona czesto$¢ odnosi sie do modu fundamentalnego, w ogolnosci ekscentryczna
orbita powoduje emisje w wielu czestosciach). Na osi pionowej za§ widoczna jest eks-
centryczno$¢. Dla lepszego zobrazowania wielu dekad uzyliSmy skali logarytmicznej
na obu osiach. Kazdy rysunek sklada sie z kilku paneli odpowiadajacych rozwa-
zanym modelom. Punkty widoczne na rysunkach to uktady podwdjne otrzymane w
symulacji. Linie pokazuja ewolucje parametrow na wskutek emisji fal grawitacyjnych.
Pierwsza linia po lewej stronie odpowiada poczatkowej czestosci fo = 1078 Hz, za$
skrajna prawa czestosci fo = 108 Hz. W miare uptywu czasu wybrany uktad powinien

przemieszczaé sie wzdtuz linii, na ktorej sie aktualnie znajduje. Daje nam to pewne
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Rysunek 4.2: Parametry populacji podwojnych gwiazd neutronowych uzyskanych za
pomoca kodu StarTrack. Na rysunku widoczne sa tylko te uktady, ktorych czas do
koalescencji jest krotszy od czasu Hubble’a. Czarne linie przerywane odpowiadaja
$ciezkom ewolucyjnym dla obiektow o poczatkowej czestosci fo = 1078 Hz (pierwsza

linia po lewej stronie) do fo = 10? Hz (pierwsza linia po prawej stronie).
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Rysunek 4.3: Parametry populacji uktadéw ztozonych z czarnej dziury i gwiazdy
neutronowej uzyskanych za pomoca kodu StarTrack. Na rysunku widoczne sa tylko
te uktady, ktorych czas do koalescencji jest krotszy od czasu Hubble’a. Czarne linie
przerywane odpowiadaja $ciezkom ewolucyjnym dla obiektow o poczatkowej czestosci
fo = 1078 Hz (pierwsza linia po lewej stronie) do fy = 10? Hz (pierwsza linia po prawej

stronie).
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Rysunek 4.4: Parametry populacji podwojnych czarnych dziur uzyskanych za po-
moca kodu StarTrack. Na rysunku widoczne sa tylko te uktady, ktorych czas do
koalescencji jest krotszy od czasu Hubble’a. Czarne linie przerywane odpowiadaja
$ciezkom ewolucyjnym dla obiektow o poczatkowej czestosci fo = 1078 Hz (pierwsza

linia po lewej stronie) do fo = 10? Hz (pierwsza linia po prawej stronie).
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oszacowanie na wielkosci, ktorych mozemy sie spodziewa¢ w okolicy czutosci naszych
detektorow. Patrzac na druga kolumne paneli na rysunku zauwazamy podwojng
strukture. Podwojne gwiazdy neutronowe uktadaja sie wzdtuz dwoch wyraznie zazna-
czonych gatezi. Zjawisko to nie wystepuje w modelach oznaczonych B. Brak obiektow
po lewej stronie wykresu spowodowany jest tym, ze rozwazamy tylko te uktady, kto-
rych czas do koalescencji jest krotszy od czasu Hubble’a. GalaZz po lewej stronie to
podwojne gwiazdy neutronowe, ktore powstaly poprzez klasyczny kanat ewolucyjny.
Z, dwoch masywnych gwiazd ciggu glownego ta masywniejsza ewoluowala szybciej,
az w koncu wypetita swa powierzchnie Roche’a. Rozpoczal sie stabilny transfer
masy. Nastepnie masywniejsza gwiazda zakonczyta swoje zycie w wybuchu superno-
wej, w wyniku czego powstala pierwsza gwiazda neutronowa. W tym czasie ewolucja
drugiej gwiazdy sprawila, ze teraz ona wypelnila swoja powierzchnie Roche’a, co
spowodowato rozpoczecie niestabilnego transferu masy. Przeplyw materii byt gwal-
towny, co bylo bezposrednig przyczyna naglego zmniejszenia sie rozmiaréw orbity.
Gwiazda neutronowa wpadta pod otoczke olbrzyma. W uktadzie byto dostatecznie
duzo energii, zeby odrzuci¢ otoczke. Powstal uktad zlozony z gwiazdy neutronowe]
i nagiego, helowego jadra olbrzyma. Gwiazda helowa kontynuowata swoja ewolucje
wybuchajac jako supernowa i tworzac druga gwiazde neutronowa. Galaz po prawej
stronie tworza uktady zwane ultra-zwartymi (ultra-compact), ktore pierwsza wspolna
otoczke zainicjowany kiedy donor byl na tak zwanej przerwie Hertzsprunga (modele
oznaczone litera A i + w tabelce). Jesli pozwolimy takim uktadom przezyé¢ (jak to
ma miejsce w przypadku modeli A), maja one szanse przejS¢ przez druga wspolna
otoczke kiedy donorem jest gwiazda helowa. Dochodzi wtedy do kolejnego gwalttow-
nego zaciesnienia orbity, co przektada sie na wieksza czestos¢ przy tej samej ekscen-
trycznosci uktadu. Efekt ten nie wystepuje w przypadku modeli B, gdyz pozbywamy
sie wszystkich uktadow, ktore moga kontrybuowa¢ do prawej galezi. 7 rysunkow
wynika ponadto, ze wielko$¢ odrzutu podczas wybuchu supernowej nie ma duzego
znaczenia. Zaréowno ksztalt dystrybucji jak i ilos¢ powstatych ukladoéw nie zmienia
sie w sposOb znaczacy. W przypadku uktadow zawierajacych czarne dziury w znako-
mitej wiekszosci nie mamy do czynienia z uktadami ultra-ciasnymi. Gdy w uktadzie
jeden ze sktadnikoéw jest gwiazda helows, a drugi czarng dziura, réznica mas tych
obiektow jest niewystarczajaca do zainicjowania niestabilnego transferu masy, a co

za tym idzie do wspolnej otoczki. Zamiast tego mamy najczesciej do czynienia ze sta-
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bilnym przeplywem masy z towarzysza na czarna dziure. Orbita w tym przypadku
zaciesnia sie powoli (zupelnie inaczej niz przy przejsciu przez faze wspolnej otoczki).
Na rysunku B4 widoczne jest wyrazne zageszczenie punktéow w okolicy e ~ 0.1 i
107° < fuw < 107*Hz. Sa to uklady, w ktorych druga czarna dziura powstala wsku-
tek bezposredniego zapadniecia sie. Nie wystapito zjawisko wybuchu supernowej. W
kodzie numerycznym StarTrack zaklada sie, ze podczas zapadania sie gwiazda traci
10% swojej masy w procesie emisji neutrin i fal grawitacyjnych. A zatem masa po-
wstajacej czarnej dziury jest 10% mniejsza niz gwiazdy, ktora ja utworzyta. Emisja

nie jest symetryczna, co powoduje owa niewielka ekscentrycznosé, ktora obserwujemy.

4.4. Ekscentrycznos¢ w oknie czulosci detektorow.

Detektory fal grawitacyjnych nie beda obserwowaly ukladéw podwoédjnych w mo-
mencie ich formacji, ale znacznie po6zniej. Dlatego potrzebna jest analiza ewolu-
cji parametrow orbity w czasie. Zakladamy przy tym, ze na uklad nie wplywaja
zadne sity zewnetrzne, a zmiana parametréow orbitalnych wynika wytacznie z emi-
sji fal grawitacyjnych. Rozwazalismy trzy rodzaje detektorow, ktore w blizszej lub
dalszej przyszlosci beda operowaly. Najszybciej, bo juz w 2014-2015 roku ukon-
czona zostanie przebudowa istniejacych detektorow LIGO i VIRGO. Modernizacja
ma na celu zwiekszenie czutosci tych instrumentow o rzad wielkosci co przetozy sie
na znaczacy wzrost zasiegu prowadzonych obserwacji. Jako detektory naziemne, nie
beda one mogty operowa¢ w niskich czestosciach. Przewidywana granica czutosci
to okoto 30 Hz. Einstein Telescope (ET), ktory ma znajdowaé sie pod powierzchnia
ziemi, bedzie czulty juz od 3Hz. Natomiast planowana misja satelitarna DECIGO
w zamierzeniach konstruktoréow siegnie nawet 0.3Hz. W niniejszym opracowaniu
rozwazamy rozklad ekscentrycznosci naszych populacji w tych trzech czestosciach.
W zastosowanym przyblizeniu nie uwzgledniamy indywidualnych krzywych czutosci
poszczegolnych detektorow. Jedynym kryterium byta tu czesto$¢, w ktorej beda one
obserwowaly. Sprawia to, ze uzyskane wyniki beda znajdowaly zastosowanie w odnie-
sieniu do wszystkich detektorow o podobnym zakresie czutosci. Czestos¢ emitowane;j
fali grawitacyjnej jest tu ekwiwalentem czasu, ktory uptyna od formacji uktadu. Im
wieksza czesto$¢, tym wiecej czasu uplyneto. A zatem otrzymane rozktady mozna

traktowac jako kolejne stadia ewoluujacej populacji.
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Rysunek 4.5: Rozklad ekscentrycznosci podwojnych gwiazd neutronowych. Goérna
pozioma 0§ przedstawia rozktad widziany na 0.3 Hz (detektory podobne do DECIGO),
a dolna na 3 Hz (detektory podobne do ET). Gruba ciagla linia odpowiada standar-
dowemu modelowi (AZK). Kolorowe ciagle linie odzwierciedlaja rozktady dla modeli

oznaczonych litera A, za$ kreskowane odpowiadaja modelom oznaczonym B.

Rysunki prezentuja otrzymane wyniki dla poszczegélnych grup obiektow
zwartych. Dolna pozioma o$ przedstawia logarytm ekscentrycznosci detektoréw typu
DECIGO, gorna za$ odnosi sie do detektorow typu ET. Ksztalt dystrybucji dla
wszystkich trzech zakresow czestoSci jest identyczny. Wynika to z ksztaltu zalez-
nosci czestosci od ekscentrycznosci, ktory na skali logarytmicznej jest linig prosta w
szerokim zakresie parametrow (patrz linie przerywane na rys 2] lub E4)). Kazdy
wykres zawiera rozklad ekscentryczno$ci policzony dla rozwazanych modeli. Na ry-
sunku przedstawione sa podwojne gwiazdy neutronowe. Wyraznie widoczna jest
dwumodalna struktura we wszystkich modelach oznaczonych litera A. Jest to wynik
istnienia dwoch gatezi widocznych na rysunku przedstawiajacym parametry w czasie

formacji (rysunek EE2)). Jedno z maksimow zlokalizowane jest w okolicy e ~ 107°
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Rysunek 4.6: Rozklad ekscentrycznosci podwojnych czarnych dziur. Gérna pozioma
0§ przedstawia rozktad widziany na widziany na 0.3 Hz (detektory podobne do DE-
CIGO), a dolna na 3Hz (detektory podobne do ET). Gruba ciagta linia odpowiada
standardowemu modelowi (AZK). Kolorowe ciagle linie odzwierciedlaja rozklady dla

modeli oznaczonych litera A, zas kreskowane odpowiadaja modelom oznaczonym B.

(ET: 107%) i wystepuje ono we wszystkich modelach. Drugie za$ tworza ultra-ciasne
uktady w okolicy e ~ 10™* (ET: 1073) obecne tylko w modelach z litera A. Uklady
przedstawione na rysunku sktadaja sie z gwiazdy neutronowej i czarnej dziury.
Tutaj wyrazne jest tylko jedno maksimum zlokalizowane w okolicy e ~ 107 (ET:
1075). Podobnie sytuacja wyglada na rysunku BT, gdzie prezentowane sa podwojne
czarne dziury. Tu dystrybucja jest nieco szersza, a jej maksimum zawiera si¢ miedzy
e~ 1070 (ET: 1077) i e ~ 107" (ET: 107°). Aby uzyska¢ wyniki dla detektorow
typu advLIGO i advVIRGO wystarczy przeskalowaé¢ dane z rysunkow Roz-
ktad powinien by¢ przesuniety o czynnik 1071918 dla kazdej dekady czestosci. A
zatem maksima rozkltadow wypadna przy jeszcze mniejszych ekscentrycznosciach niz

to miato miejsce dla ET czy DECIGO. Wyniki te sugeruja, ze uklady znalezione
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Rysunek 4.7: Rozktad ekscentrycznosci uktadow mieszanych (czarna dziura i gwiazda
neutronowa). Goérna pozioma oS przedstawia rozktad widziany na widziany na 0.3 Hz
(detektory podobne do DECIGO), a dolna na 3 Hz (detektory podobne do ET). Gruba
ciagla linia odpowiada standardowemu modelowi (AZK). Kolorowe ciagle linie od-
zwierciedlaja rozklady dla modeli oznaczonych litera A, zas kreskowane odpowiadaja

modelom oznaczonym B.

przez advLIGO/advVIRGO beda mialy w bardzo dobrym przyblizeniu kotowe or-
bity. Oznacza to, ze nie ma koniecznosci uwzgledniania tego parametru przy analizie
danych. Aby lepiej zobrazowaé skale zjawiska, umiesciliémy w tabeli procent
uktadow o ekscentrycznosci wiekszej niz 0.01. W nawiasach podana jest bezwzgledna
liczba takich ukladéw w danej symulacji.

Aby nasze wyniki byly tatwe do zastosowania w symulacjach numerycznych, do
kazdej dystrybucji dopasowaliSsmy rozktad Gaussa. W przypadku uktadow zawiera-

jacych czarne dziury wystarczyt zwyczajny rozklad log-normalny:

f@) = —_exp (—M) | (12)

oV 2T 202
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Tablica 4.3: Procent uktadow, ktorych ekscentrycznos$é przekracza 1072, Gorna ta-
bela pokazuje wyniki dla podwojnych gwiazd neutronowych (BNS), srodkowa dla
ukladow mieszanych (NSBH), a dolna dla podwdjnych czarnych dziur (BBH). Pre-
zentowane wartosci odpowiadaja momentom, w ktorych uktady wchodza w okre-
slony zakres czestosci (30 Hz, 3Hz, i 0.3 Hz). W nawiasach umieszczona jest tez bez-

wzgledna liczba tych uktadow. Liczba cyfr znaczacych nie odzwierciedla niepewnosci

statystycznych, ktore sa na poziomie N~/2,
BNS
30Hz 3Hz 0.3 Hz
AZK 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 0.20% (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) 331% (40) 7.79%  (94)
NSBH
30Hz 3Hz 0.3 Hz
AZK 0290% (2) 0.73% (5) 3.05% (21)
AZk 0.15% (2) 0.54% (7) 0.61%  (8)
AzZK 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) 1.33%  (37)
BBH
30Hz 3Hz 0.3Hz
AZK 031% (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)
Ak 0.00% (1) 0.01% (2) 0.03% (6)
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gdzie x = loge, pu jest srednig, a o odchyleniem standardowym rozktadu.
Do podwdjnej struktury gwiazd neutronowych wykorzystaliSmy ztozenie dwoch

takich rozkladow:

w (93—#1)2) (1—-w) ( (x—uz)z)
x) = exp | ————— | + exp| ——— |, 4.3
0= e () e e (U )
gdzie x = loge, uy jest Srednig dla pierwszego maksimum, py jest $rednig drugiego

maksimum, oy i 09 sa odchyleniami standardowymi pierwszego i drugiego rozktadu,

odpowiednio, a w jest zastosowana waga.

Do wyznaczenia parametrow rozktadu oraz standardowego btedu zastosowali$my

algorytm Marquard-Levenberg. Wyniki dopasowania dostepne sa w tabeli L4l

Tablica 4.4: Parametry dopasowania rozktadu log normalnego wraz z btedami asymp-

totycznymi.
BNS
o1: 0.47 £ 0.04
09: 0.39 £+ 0.03
w: 0.46 £+ 0.03
0.3Hz 3Hz 30 Hz

1 -3.83 £0.04 -4.89 £0.04 -5.94 £ 0.04
pe -2.32 £0.03 -3.38 £0.03 -4.43 £ 0.03

NSBH
o: 0.55 £ 0.03
0.3Hz 3Hz 30 Hz
o -4.18 +£0.04 -5.23 £0.03 -6.27 4+ 0.03
BBH
o: 0.70 £ 0.03
0.3Hz 3Hz 30 Hz

o -4.91 £0.08 -5.95=+x0.03 -7.06 & 0.03

Wplyw ekscentrycznosci uktadéw ztozonych z dwodch czarnych dziur jest zanie-

dbywalny. Wynika to z dwoch faktow. Po pierwsze, gdy taki uktad wchodzi w zakres
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czutosci rozwazanych detektorow, jest on juz bardzo bliski zlania sie (czestosé koale-
scencji skaluje sie z masa i jest tym nizsza im wyzsza jest masa). Po drugie, odrzut
jakiego doznaje czarna dziura w momencie formacji w wybuchu supernowej jest duzo
mniejszy niz w przypadku gwiazd neutronowych. A zatem juz na poczatku tego typu
uklady maja mniejsze ekscentrycznosci. Uktady mieszane (zlozone z czarnej dziury
i gwiazdy neutronowej) maja typowo nieco wieksze ekscentrycznosci, ale ich liczba
wzgledem innych typoéw uktadéw jest mata. Dlatego nie beda one miaty znacze-
nia przy analizie danych. W zakresie czutosci detektorow typu DECIGO znajdzie sie
okolo 3—4% uktadow o ekscentrycznosci przekraczajacej 0.01. Najwieksze nadzieje na
wykrycie ekscentrycznych uktadow wiazemy z podwojnymi gwiazdami neutronowymi.
Spodziewamy sie, ze w detektorach typu ET powinno znalezé¢ sie bardzo duzo ukta-
dow z gwiazdami neutronowymi. Dla detektoréw o czulosci zblizonej do DECIGO
spodziewamy sie, ze 2 — 27% uktadoéw bedzie miato znaczaca ekscentrycznosé (powy-
zej 0.01). Tak duza rozbieznos¢ wynika z niepewnosci zwiazanej z istnieniem kanatu
ewolucyjnego prowadzacego do powstawania ultra-ciasnych uktadow. W przysztosci
obserwacje moga przynie$¢ rozstrzygniecie tej kwestii oraz wykluczenie niektorych

scenariuszy ewolucyjnych.
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5. Stochastyczne tlo fal grawitacyjnych.

Niemal kazde gwaltowne wydarzenie we Wszech$wiecie jest zrodtem fal grawita-
cyjnych o roznych czestosciach. Te bliskie lub wyjatkowo energetyczne beda widoczne
w naszych detektorach jako indywidualne zjawiska wybijajace sie wyraznie ponad
szum. Sygnaly od tych stabszych, ktorych bedzie duzo wiecej, najprawdopodobniej
zleja sie 1 utworza tak zwane stochastyczne tlo. Moze ono pochodzi¢ od zjawisk ko-

smologicznych (patrz rozdzial 23], takich jak pozostalosci po Wielkim Wybuchu

. kosmiczne struny (Vi i ) czy era infla-

cji (IG_us_h;;hmJ h_&ﬁ; Starobinski h_ﬂd) . 7 drugiej strony istnieje cale boiactwo

obiektow astrofizycznych, ktore beda produkowaly tto fal grawitacyjnych

). Naleza do nich miedzy innymi wybuchy supernowych, ciagla emisja pulsarow
czy koalescencje obiektow zwartych (patrz rozdzial Z232). Na tej ostatniej grupie
skupiona jest uwaga w niniejszym rozdziale. Superpozycja sygnatéow grawitacyjnych
pochodzacych od duzej populacji uktadéw podwojnych bedzie obserwowana jako tto
fal grawitacyjnych. Ze wzgledu na nakladanie sie sygnatow od réznych zrodel, nie be-
dzie mozliwa analiza kazdego z osobna. To co bedzie mozliwe to statystyczna analiza
powstalego widma. W literaturze najczesciej stochastyczne tto fal grawitacyjnych

opisywane jest za pomoca bezwymiarowego parametru okreslajacego gesto$¢ energii

l9.9d):

_ 1 dpgu

ng(f) - pcdlnfa

(5.1)

3c¢2HZ . ¢ krvt todci
snq JESU KIytyCzng gestosCly

energii, ktora jest potrzebna, aby dzisiejszy Wszech§wiat pozostawal ptaski.

gdzie pg, jest gestoscig energii grawitacyjnej, a p. =

W dalszej czesci rozdzialu przedstawione zostang dwa zagadnienia, ktore daja
okazje do zaprezentowania dwoch réznych podejs$é do liczenia tta fal grawitacyjnych.
Ze wzgledu na specyfike kazdego z nich mozna zastosowaé¢ rozne zalozenia, ktore

upraszczaja cala procedure.
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5.1. Gwiazdy populacji III.

Pierwsze gwiazdy, ktore powstaly w mtodym Wszech$wiecie zbudowane byty nie-
mal wylacznie z wodoru i helu. Tylko te dwa pierwiastki byly wowczas dostepne.
Mowi sie o nich, ze byly pozbawione metali. Metalicznosé¢ gwiazdy odgrywa bar-
dzo duza role w procesie jej powstawania, jak rowniez w jej pOzniejszej ewolucji.
Pierwsze gwiazdy, nazywane gwiazdami populacji III, nie zostaly bezposrednio za-
obserwowane. Ich wtasnosci byty jednak badane metodami symulacji numerycznych

(IH.&gﬂr_i_i.U.l |20.0J]; |B.a.r.a.ﬁ(Ll_LUJ Z0.0J]; |Ia.d |20_0.é), ktore wykazaly, ze gwiazdy te mogly

osiaga¢ niezwykle duze masy rzedu kilkuset mas Storica. Im mniej metali zawiera

gwiazda, tym mniejsze sg wiatry gwiazdowe podczas jej ewolucji. A zatem nie tylko
obiekty populacji III powstawaly z duzymi masami, ale tez nie tracily jej w ciagu
swojego zycia. Dodatkowo ze wzgledu na duza mase, ewolucja odbywata sie w bar-
dzo szybkiej skali czasowej. Te trzy czynniki sprawiaja, ze po gwiazdach populacji I11
powinno zosta¢ sporo masywnych czarnych dziur. Poczatkowy rozktad mas populacji
IIT jest wcigz przedmiotem dyskusji. Symulacje zapadajacego sie obtoku wodorowo-
helowego pokazuja, ze rozktad rozciagga sie do duzych wartosci. Problematyczna jest
jednak dolna granica moéwigca o najmniej masywnych cztonkach populacji. Weiaz nie
obserwuje sie mato masywnych gwiazd o zerowej metalicznosci, co moze sugerowac
obciecie poczatkowego rozkladu mas na wyzszych wartosciach niz ma to miejsce w
przypadku wspotczesnych populacji gwiazdowych. Wsrod gwiazd populacji [ 1 II po-
nad polowa znajduje sie w uktadach podwojnych badz wielokrotnych. W przypadku
populacji IIT wciaz nie jest pewne, czy mogly one powstawa¢ w uktadach podwoj-

nych, cho¢ pewne symulacje hydrodynamiczne sugeruja, ze taka konfiguracja moze

by¢ stabilna (IS.anQ_u.u.l |20.0_4‘; Ma.Qth.a._l_l.nJ |20_0.é) Pokazuja one, ze podczas zapa-
dania sie obloku gazowego moze wystapi¢ struktura podobna do poprzeczki, ktora

w konsekwencji moze prowadzi¢ do podziatu pierwotnego obtoku na dwa sktadniki

tworzace pozniej uktad podwojny. Niedawne prace (|I]1Lk_]_m.”201).d |S.ta.£;u_].n.”2l)ld
|G.r_&l.f_l_l.u_ |20JJ] |CJ.a.r_k_l_Ln.| |20JJ], |SLa.s:;u_l.u.| |20J_d) wykazuja podobne wyniki. W ta-

kim wypadku Wszechswiat powinien by¢ wypelniony uktadami podwéjnymi masyw-

nych czarnych dziur pochodzenia gwiazdowego. Bylyby one doskonatymi zroédtami
fal grawitacyjnych. Prawdopodobnie sygnal od tej klasy obiektow bedzie widoczny

w postaci tta fal grawitacyjnych, a nie pojedynczych obiektow.

60



5.1.1. Model gwiazd.

Probke gwiazd populacji I1I uzyskaliSmy za pomocg kodu numerycznego do syn-
tezy populacji StarTrack, ktorego szczegdtowy opis prezentuja artykuly [Belczynski i in.
(2004, 2007). Kod przeprowadza ewolucje gwiazdy w oparciu o wyniki przedsta-
wione przez [Heger iinl (2001), Baraffe iinl (2001) i Marigo i inl (2001). Mozemy
Sledzi¢ za jego pomoca wszystkie etapy ewolucji gwiazdy oraz procesy zachodzace
w uktadzie podwojnym takie jak transfer masy czy wspolna otoczka. Zalozylismy,
ze poczatkowy rozktad mas skladnika pierwotnego bedzie rozkladem potegowym o
wartos$ciach miedzy 10 M, a 500 M oraz nachyleniu —2.35. Parametrem determi-
nujacym mase drugiego sktadnika jest stosunek mas, ktory losowany jest z rozkladu
ptaskiego. Rozklad wielkich potosi uktadow jest plaski w logarytmie. Minimalna
odlegtos¢ miedzy sktadnikami zdeterminowana jest przez warunek, ze na zerowym
ciagu gtownym (ZAMS) gwiazdy nie moga sie styka¢ (ami, = 1.3(R; + Rz)). Gorna
granica wynosi a,q., = 10° Ry i zostala wybrana tak, aby w ciggu ewolucji w uktadzie
podwojnym dochodzito do interakcji miedzy sktadnikami (wymiana masy itp.). W
przeciwnym wypadku uklady takie nie zacie$niaja swojej orbity w sposob znaczacy i
ich wktad do catkowitego tta fal grawitacyjnych bedzie w rejonie bardzo niskich cze-
stosci (ponizej 107 Hz). Tlo$¢ uktadow podwojnych w stosunku do catkowitej liczby
gwiazd jest nazywany utamkiem binarnym, ktory zdefiniowany jest w nastepujacy

sposob:

sz'n

fb B sz’n + -]Vsing7

(5.2)

gdzie Ny, to liczba ukltadéw podwdjnych, a Ny, to liczba uktadéw pojedynczych,
czyli liczba gwiazd, ktore nie tworza uktadéw wielokrotnych. W naszych obliczeniach
przyjmujemy wartos¢ tego parametru réwna f, = 0.1, co oznacza, ze wérod jedenastu
gwiazd dwie zwigzane sg grawitacyjnie tworzac uktad podwojny.

Za pomocy syntezy populacji ledzilismy ewolucje 10° uktadéw podwojnych, kto-
rych parametry zostaty wybrane w sposob losowy z opisanych wyzej rozktadow.
Otrzymalismy 462496 uktadow podwojnych obiektoéw zwartych, ktore poddaliSmy
dalszej analizie. Rysunek BTl pokazuje podstawowe parametry otrzymanej probki.
Gorny panel pokazuje jak rozkladaja sie wielkie potosie oraz splaszczenie orbity.

Warto zwrocié uwage na fakt, ze poczatkowy rozktad ekscentrycznosci jest dosy¢
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szeroki - ponad 60% uktadow posiada ekscentrycznosé wieksza niz 0.1. Dolny panel

prezentuje mase ,chirp” oraz czas jaki pozostal uktadowi do zlania sie.

3.2
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Rysunek 5.1: Rozklad parametrow uktadéow podwdjnych obiektow zwartych w mo-
mencie ich powstawania. Goérny panel pokazuje parametry orbitalne - wielka potos
oraz ekscentrycznosé. Gesto$¢ na rysunku odpowiada logarytmowi liczby uktadow.
Dolny panel przedstawia mase ,chirp” oraz czas do zlania sie ukladu. Gestos$c jest
w skali liniowej 1 odpowiada liczbie uktadéow o danych parametrach. Pionowa linia

odpowiada czasowi Hubble’a.

Zmaczaca czesS¢ badanych przez nas obiektow wykazuje duze splaszczenie orbity.
W naszych obliczeniach uwzgledniliSmy wiec wptyw ekscentrycznosci na koricowe
wyniki. Szczegoltowy opis sygnatu grawitacyjnego pochodzacego od ekscentrycznego
uktadu zostal przedstawiony w rozdziale
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5.1.2. Ttlo fal grawitacyjnych - wyprowadzenie.

Catkowita gestos¢ energii zgromadzonej w falach grawitacyjnych mierzona dzisiaj
jest zwiazana z parametrem zdefiniowanym za pomoca wzoru Bl ((f)) oraz ze

szczegblng postacia amplitudy fali (Phinney 2001)):

e= [ ru G =[5 < rns n% (5.3)

Z drugiej strony &g, to nic innego jak suma energii wypromieniowanej przez

wszystkie zrodta znajdujace sie na réznych przesunieciach ku czerwieni.

Eow = / / dfr Cj{ (54)

gdzie f, = f(1 + z) uwzglednia roznice miedzy czestoscia w uktadzie odniesienia

zrodla i obserwatora zwiazang z ekspansja Wszech$wiata, a N(z) jest liczbg 7rodel
znajdujacych sie w przedziale przesunie¢ ku czerwieni (z,z + 1).
Porownujac (B3) i (B4), otrzymujemy:

7 c?
PcCQng(f) = Zanhz(f): (5.5)
o 1 [ dE,,
- /0 NG (f’" df, )

Wstawiajac rownanie opisujace widmo energetyczne od ekscentrycznego uktadu (231]),

dz.
fr=f(1+2)

otrzymujemy parametr (2,4, odpowiadajacy jednej harmonice emitowanej przez roz-

wazane zrodlo:

G2/3M5/3 92/3:2/3

n o chirp
Q) = 30275 ) 3 X (5.6)

n v2/39(n,€) -1/3
x(fm,)? \I/()N<1+Z /3y,

Ny = — =
0 — Ntot szn pop3 fbm 1+ %
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Wyrazenie w ostrych nawiasach jest zdefiniowane w nastepujacy sposob:

((1+2)713) = Nio /Zm” %d; (5.8)

Zmin

W naszych obliczeniach zastosowaliSmy uproszczenie polegajace na umieszczeniu na-
rodzin wszystkich gwiazd populacji III na jednym przesunieciu ku czerwieni z = 15.
Ze wzgledu na bardzo szybka ewolucje tych masywnych gwiazd, mozna stwierdzi¢, ze
obiekty zwarte powstaly na tym samym przesunieciu ku czerwieni. Takie uproszcze-
nie sprawia, ze catka po przesunieciach ku czerwieni staje sie bardzo prosta.
Ostatni krok polega na sumowaniu przyczynkow od wszystkich harmonik (indeks

n), a nastepnie dodaniu do siebie wszystkich zrodel (indeks 7):

N oo G2/3M5/§’> 92/3.:2/3
Of) = SN0 - )it T (5.9)

3n2/3 poc?

i=1 n=2

U )

5.1.3. Ttlo fal grawitacyjnych - wyniki

Wyniki naszej pracy zaprezentowane sa na rysunku Standardowy model,
ktorego parametry zostaly opisane w rozdziale BTl zaznaczony jest gruba czarng
linia. Na ksztalt widma wptywa kilka czynnikéw. W obszarze niskich czestosci (poni-
zej 107° Hz) dominujacy wktad maja tak zwane uktady "dtugo zyjace" (patrz rysunek
EZ7)), ktore nie zmieniaja swoich parametréw w czasie Hubble’a. Sprawia to, ze sygnatl
jest tam zdeterminowany przez poczatkowe parametry populacji obiektow zwartych
i zalezy tylko od szczegdtow ewolucji gwiazdowej jaka zakladamy. W obszarze zawie-
rajacym sie miedzy czestosciami 10~% Hz and 50 Hz mamy do czynienia z ukladami,
ktore zleja sie w czasie Hubble’a (patrz rysunek 2ZH). Obserwujemy tu dobrze znane
widmo potegowe o nachyleniu 2/3, ktore jest sygnatura zaciesniania sie orbity pod
wplywem emisji fal grawitacyjnych. W obszarze wysokich czestosci (powyzej 50 Hz)
widzimy wplyw harmonik wyzszego rzedu, ktore pojawiaja sie przy uwzglednieniu
ekscentrycznosci orbity.

W naszych obliczeniach wielokrotnie musieliémy czyni¢ pewne zatozenia dotyczace

wartosci parametrow, z ktorymi wcigz wiaze sie wiele niepewnosci. Aby sprawdzi¢ jak
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Rysunek 5.2: Tto fal grawitacyjnych pochodzacych od gwiazd populacji III. Model
standardowy zaznaczony jest gruba czarna linig i oznaczony literg A. Inne krzywe
oznaczone sg wedlug tabeli[ Bl Dodatkowo zaznaczone sg krzywe czutosci przysztych
detektorow fal grawitacyjnych. Dolny panel przedstawia modele G, F1 i F2, ktore

niemal nie réznia sie od modelu standardowego.
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Tablica 5.1: Lista modeli.
Model Opis
A Standardowy

B1 Utamek binarny zmniejszony do 1072
B2 Utamek binarny zmniejszony do 1073
C Niezalezne losowanie mas sktadnikow z tego samego rozktadu
D1 Masa minimalna podniesiona do 50 Mg,
D2 Masa maksymalna obnizona do 100 M,
E1 Nachylenie rozktadu mas obnizone do 1.5
E2 Nachylenie rozktadu mas zwiekszone do 3
F1 Przesunigcie ku czerwieni formacji gwiazd zfop, = 10
F2  Przesuniecie ku czerwieni formacji gwiazd 2o, = 20
G  Wszystkie orbity kotowe

nasze wyniki zaleza od zmiany tych parametrow, przeprowadziliémy szereg dodatko-
wych obliczeni. Tabela Bl zawiera liste modeli, ktore przetestowaliSmy wraz z opisem
zmienionych parametréow w stosunku do standardowego zestawu. W modelach E1,
E2, C, D1, i D2 zmieniane byly parametry zwiazane z poczatkowym rozktadem mas
gwiazd populacji III. W grupie oznaczonej litera D zmienialiSmy minimalng i mak-
symalng mozliwg mase gwiazdy, podczas gdy w grupie oznaczonej E zmienialiSmy
nachylenie samego rozkladu. Model C zakladal inny sposob losowania mas z istnie-
jacych rozkladow (w standardowym podejsciu z rozktadu mas losowana jest masa
wiekszego skladnika, a masa mniejszego determinowana jest przez wylosowanie sto-
sunku mas. W modelu C obie masy sa losowane niezaleznie 7z rozktadu mas). Modele
z grupy B zakladaja mniejszy udzial ukladow podwojnych w populacji gwiazd (w
standardowym modelu zatozylisémy, ze utamek binarny jest rowny 0.1, co jest dosy¢
ostrozne zalozenie, gdyz dla obecnych populacji gwiazdowych utamek ten wynosi 0.5).
Litera F oznaczone sa modele, ktore sytuuja powstanie naszej populacji na innych
przesunieciach ku czerwieni, a model G odpowiada przypadkowi kotowych orbit we

wszystkich uktadach.

Wszystkie modele pokazane sg na rysunku B2 Aby zwiekszy¢ czytelnosé, rysunek

zostal podzielony na dwa panele. Model standardowy oznaczony jest gruba linig i
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literg A. Ksztalt uzyskanego widma w przypadku zmiany udzialu uktadow podwdj-
nych w populacji jest taki sam (modele B1, B2). To, co ulega znaczacej zmianie
to poziom, na ktérym tlo moze by¢ obserwowane. Wydaje sie to zrozumiale - im
wiecej uktadow podwojnych, tym wyzszy poziom obserwowanego sygnalu. Zmiana
parametrow zwiazanych z poczatkowa funkcja mas wptywa zaré6wno na normalizacje,
jak i ksztalt w obszarze wysokich czestosci uzyskanych wynikéw. Model D2 ma wi-
doczne obciecie w okolicy 1079 Hz, gdyz brakuje w nim najmasywniejszych obiektow
odpowiedzialnych za sygnal w niskich czestosciach. Gdy zmieniamy sposob losowa-
nia mas sktadnikow, obserwujemy wzrost udzialu malo masywnych uktadow, a wiec
catkowity poziom tta spada. Podobny efekt mozemy uzyskaé¢ zwiekszajac nachylenie
funkcji rozkladu (model E2). Poprzez splaszczenie rozktadu mas (model E1) uzy-
skujemy wiecej masywnych uktadéw, a co za tym idzie mocniejszy sygnal i wyzszy
poziom tla. Zmiana przesuniecia ku czerwieni (modele F1, F2), na ktorym formuja
sie gwiazdy ma minimalny wplyw. Natomiast zalozenie kotowych orbit (model G)
wplywa tylko na obszar wysokich czestosci, gdzie widoczny jest wktad od wyzszych

harmonik.

Otrzymane wyniki pokazuja, ze tlo fal grawitacyjnych od pozostatosci po gwiaz-
dach populacji III powinno by¢ wykrywalne przez planowane detektory takie jak ET
czy DECIGO. Antena ET ma mozliwo$¢ detekeji, jesli na kazde 101 gwiazd populacji
IIT co najmniej 2 znajduja sie w ukladzie podwojnym (utamek binarny wiekszy od
0.01). W przypadku detektora LISA (ktorego przyszlo$é wciaz pozostaje niepewna)
tto powinno by¢ widoczne w okolicy czestosci 1073 Hz, choé¢ bedzie najpewniej przy-
kryte podobnym ttem pochodzacym od galaktycznych biatych kartéw. Natomiast dla
detektorow takich jak DECIGO tto od populacji IIT moze stanowié¢ jeden z gtéwnych

sktadnikow szuméw uniemozliwiajacych detekcje stabszych obiektow.

Tto fal grawitacyjnych od gwiazd populacji III powinno by¢ roztozone réwnomier-
nie na niebie. Fakt ten pozwoli odréznic¢ je od innych zrodetl, ktore czesto zwigzane
sa plaszczyznag naszej Galaktyki. Wykrycie sygnalu grawitacyjnego od pierwszych
gwiazd moze w znaczacy sposob zwiekszy¢ nasza wiedze na ich temat. By¢ moze po-
zwoli na wykluczenie niektorych scenariuszy ewolucyjnych i doprowadzi do glebszego

zrozumienia praw rzadzacych mechanizmami dziatania gwiazd.
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5.2. Gwiazdy populacji I 1 II.

Gwiazdy populacji I i II powstaty z materiatu przetworzonego we wnetrzach
pierwszych gwiazd. Podzial ten wynika z zawartosci metali w ich sktadzie chemicz-
nym. Przyjmuje sie, ze populacja II jest starsza i mniej obfita w ciezsze pierwiastki.
Gwiazdy nalezace do tej grupy tworza na przyktad halo naszej Galaktyki. Gwiazdy
populacji I to najmtodsze gwiazdy, ktore zawieraja stosunkowo duza domieszke me-
tali w swoim skladzie chemicznym. Przykladem tych gwiazd jest Stonce, jak rowniez
gwiazdy znajdujace sie w aktywnych obszarach gwiazdotworczych naszej Galaktyki.
Obiekty te sa nam bardzo dobrze znane, gdyz mamy do dyspozycji caly szereg ob-
serwacji w roznych pasmach widma elektromagnetycznego. Dlatego tez na modele
ewolucyjne natozonych jest duzo wiecej ograniczenn niz ma to miejsce w przypadku
gwiazd populacji III. Wéréd obserwowanych gwiazd wiekszosé tworzy uklady wielo-
krotne, a zatem spodziewamy sie, ze czeS¢ z nich zakonczy swa ewolucje jako uktad
podwojny obiektow zwartych. Te pozostatosci stanowi¢ beda doskonate Zrodia fal
grawitacyjnych. Bliskie obiekty beda obserwowane jako silne zrodta wybijajace sie
ponad szum detektora. Pozostata czes¢ uktadow, ktore znajduja sie daleko utworzy

tto fal grawitacyjnych.

5.2.1. Model gwiazd

Do stworzenia probki gwiazd, ktore poddaliémy pozniejszej analizie, uzyliSmy
kodu numerycznego StarTrack. Szczegolowy opis tego programu, jak réwniez uzy-
skanej populacji zostal przedstawiony w rozdziale L1 Modele o metaliczno$ci sto-
necznej (oznaczone litera K) graja role populacji I, a modele o mniejszej metalicz-
nosci (oznaczone k) odpowiadaja gwiazdom populacji II. Uktady podwojne obiektow
zwartych powinny by¢ rozmieszczone w przestrzeni w sposob jak najbardziej przypo-
minajacy rozklad gwiazd jaki obserwujemy. W naszych symulacjach przyjelismy, ze
przesuniecie ku czerwieni dla kazdego uktadu zostanie wylosowane z rozktadu opisuja-
cego tempo koalescencji. Wielkosé ta obliczamy dla kazdego typu uktadow (k=BNS,
NSBH, BBH). Tempo koalescencji powinno by¢ bezposrednio zwiazane z tempem for-
mowania sie¢ gwiazd (Star Formation Rate - SFR) oraz uwzgledniaé¢ fakt, ze istnieje
pewne op6znienie wynikajace z czasu potrzebnego na ewolucje gwiazdowa. Opo6znie-

nie to (tg = tey + timerg) dla kazdego ukladu moze by¢ inne, gdyz zalezy zaréwno od
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masy sktadnikow (t.,), jak i od parametrow orbitalnych takich jak wielka potos czy
ekscentrycznosé (¢,ery). WzOr na tempo koalescencji mozemy zapisa¢ w nastepujacy

sposob:

itz =4t Sff—(j]{)P(td) dis (5.10)

gdzie SFR jest tempem formacji gwiazd wyrazonym w Mg Mpc? yr~1, A* jest norma-
lizacja bioraca pod uwage szczegoly ewolucji i poczatkowa funkcje mas (szczegotowy
opis tej wielkosci znajduje sie w dodatku [Al), P*(t4) jest rozktadem czasoéw opoznien,
zf jest przesunieciem ku czerwieni przy ktorym uktad powstal, a z jest przesunigciem
ku czerwieni przy ktorym uklad si¢ zlal. Czynnik (1 + z;)~! transformuje liczona
wielkos¢ z uktadu odniesienia Zrodia do uktadu odniesienia zwiazanego z obserwa-
torem. Przesuniecia ku czerwieni z; oraz z sa ze sobg zwigzane za pomoca czasu

op6znienia w nastepujacy sposob:

1 [ dz'
fa= FO/ A1 )EQ, ) (5:11)

Tempo koalescencji, ktore wystepuja w przedziale przesuniecia ku czerwieni mozemy

zapisaé jako:

W) = ) (o), (5.12)

gdzie wspotporuszajacy sie element objetosci zdefiniowany jest przy uwzglednieniu

wplywu parametréw kosmologicznych

dv 4 r(z)? c /Z dz'
0

E9 sy "YU m ) By (513)

Parametry kosmologiczne uwzglednione sa poprzez funkcje E(€2, z) = 1/Qa + Qi (1 + 2)3
W naszych symulacjach uzywaliémy parametrow kosmologicznych pochodzacych z
siedmioletnich obserwacji misji WMAP (Komatsu iin! 2011), ktore wykazaly, ze
Wszechswiat jest pltaski, a 3, = 0.27, Q) = 0.73 oraz obecna stata Hubble’a wynosi
Hy=T70.3km s~ ! Mpc~t.

Tempo formacji gwiazd jest dobrze wyznaczone w naszym lokalnym Wszechswiecie
(z < 1). W skalach kosmologicznych rozne metody obserwacyjne daja rozbiezne

wyniki. ZdecydowaliSmy sie na zastosowanie analitycznej formuly wyprowadzonej
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w pracy [Hopkins & Beacom (2006). Dopasowanie zostalo uzyskane na podstawie
pomiaréw funkcji $wiecenia galaktyk w pasmie ultra-fioletowym (SDSS, GALEX,
COMBO17) oraz w podczerwieni (Spitzer Space Telescope). Normalizacja zostata
dokonana na podstawie limitu natozonego przez eksperyment Super Kamiokande na

strumien anty-neutrin elektronowych produkowanych przez supernowe typu II:

SFR(z) = hi(ii—(zl))j)’

gdzie hg = 0.7, a =0.017, b= 0.13, c= 3.3, a d = 5.3.
Najwiekszy wklad do widma beda miaty bliskie obiekty, dla ktorych SEFR jest

(5.14)

dobrze okre$lone przez réozne metody obserwacyjne. Wpltyw réznych temp formacji
gwiazd na poziom tla fal grawitacyjnych byl badany przez Regimbau (2011). Stwier-
dzono, ze najwieksze rozbieznosci zmieniaja wynik o czynnik 2, co jest zaniedbywal-
nym efektem.

Ostateczne tempo koalescencji w danym przedziale przesuniecia ku czerwieni sta-

nowi sume wktadow od wszystkich trzech typow rozwazanych ukladéw podwoéjnych:

dR dRBNS dRNSBH dRBBH
E(z): - (2) + - (2) + - (2). (5.15)

Tabela zawiera liczbe koalescencji w ciggu roku dla kazdego modelu. Dodatkowo
pokazany jest procentowy wktad do catosci kazdego typu uktadow.

Rysunek pokazuje zalezno$¢ tempa koalescencji od przesuniecia ku czerwieni
dla kazdego modelu.

Ksztalt wszystkich krzywych jest bardzo podobny. Wynika to z faktu, ze rozktad
czasow opoOznien dla wszystkich modeli jest niemal taki sam. Maksimum rozktadu
wypada w okolicy z ~ 1.7 i jest przesuniete wzgledem maksimum SFR, ktore zlokali-
zowane jest przy z ~ 2. To, co rézni od siebie poszczegolne modele to normalizacja.
Modele oznaczone literag A wykazuja wyzszy poziom niz te z litera B. Powodem jest
liczba uktadow zawartych w kazdym z modeli. Te pierwsze maja znacznie wiecej
uktadow, a wiec i tempo koalescencji jest wyzsze. Podobna sytuacja ma miejsce
w przypadku nizszej metalicznosci. W takich warunkach powstaje duzo wiecej ma-
sywnych czarnych dziur, co ma swoje odbicie w poziomie analizowanego rozktadu.
Parametrem, ktory nie wplywa na tempo koalescencji jest wielkos¢ odrzutu podczas

wybuchu supernowe;j.
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Tablica 5.2: Liczba koalescencji jakich sie spodziewamy w ciggu roku w catym obser-
wowalnym Wszechswiecie dla kazdego z rozwazanych modeli. Ostatnie trzy kolumny

pokazuja procentowy wktad od poszczegolnych typow uktadow
Model R [yI'_I] RBNS [%] RNSBH [%] RBBH [%]

BZK 154 929 84.78 2.09 13.13
BZk 157 559 86.28 0.94 12.78
BzK 319 304 10.70 11.50 77.80
Bzk 364 564 7.59 15.90 76.51
AZK 622572 71.62 3.70 24.69
AZk 784 762 74.30 2.54 23.16
AzK 1606 240 10.62 3.56 85.82
Azk 1842 390 9.73 4.55 85.72

5.2.2. Tlo fal grawitacyjnych - wyprowadzenie.

Parametr Qg,(f) zdefiniowany za pomoca wzoru Bl jest zwiazany z catkowitym

strumieniem fal grawitacyjnych:

1
Qou(f) = —[F(f) (5.16)
PcC
Catkowity strumienn jest suma strumieni pochodzacych od wszystkich rozwazanych
uktadow:
Y1 dE
F _ T_l gw Mk k _k 5.17
k=1
dEgu

gdzie =2 (f, M*, ME 2F) jest usrednionym widmem gestoSci energii wyrazonym w

1. 2F jest przesunieciem ku czerwieni ukladu, M* jest calkowita masg

ergHz 1s™
uktadu, MP¥ jest masa ,chirp”, a N liczba uktadéw symulowanych przez StarTrack.
Strumien jest liczony dla 7" = 1rok.

Sygnal od zlewajacego sie uktadu podwdjnego mozna podzieli¢ na trzy fazy w
literaturze znane pod swymi angielskimi nazwami: ,jinspiral”, ,merger” i ,ringdown”.
Pierwsza i trzecia faza sa dobrze opisane za pomoca teorii post Newtonowskich lub

teorii perturbacji. To, co dzieje sie w momencie samego zderzenia gwiazd jest na tyle
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Rysunek 5.3: Tempo koalescencji jako funkcja przesuniecia ku czerwieni dla wszyst-
kich rozwazanych modeli (lista modeli znajduje sie w tabeli EE1): AZK (szara ciagta
linia z trojkatami), AZk (szara przerywana linia z trojkatami), BZK (szara ciagta
linia z kwadratami), BZk (szara przerywana linia z kwadratami), AzK (czarna ciagta
linia z krzyzykami), Azk (czarna przerywana linia z krzyzykami), BzK (czarna ciagta
linia z kotkami), Bzk (czarna przerywana linia z kotkami). Czarne linie odpowia-
daja gwiazdom populacji IT (niska metaliczno$c), a linie szare gwiazdom populacji I

(metalicznosé stoneczna).

skomplikowane, ze tylko relatywistyczne symulacje numeryczne pozwalaja okresli¢

sygnal w tym zakresie.

We wczesnej fazie, kiedy sktadniki mozemy wciagz traktowaé jak punkty mate-
rialne, widmo energetyczne powstajacych fal mozemy opisa¢ za pomoca przyblizenia

kwadrupolowego:
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daf

(Gwvﬁcwuzmxl+Z»W3f4w7 (5.18)

dla f < fiso/(1+ 2),

(f7 flsm MChir;n Z) =

gdzie fi,, = ¢3/(6V/6mGM) jest czestoscig fali grawitacyjnej gdy uktad znajduje sie
na ostatniej stabilnej orbicie.

Dla kazdego typu ukladu mozemy zapisa¢ przyblizong posta¢ strumienia, ktory
bedzie zalezal od wyprowadzonego wczesniej tempa koalescencji oraz srednich para-

metrow orbitalnych (patrz tabela EL2)) charakterystycznych dla danej grupy:

e 1 dE dR*
Fk(f) 2/0 47Td%( ) f (f flso 7 chzrpka )E(Z)d'z, (519)

gdzie k = BNS, NSBH lub BBH, fl;o jest Srednia czesto$cia na ostatniej stabilnej
orbicie, a M;hz-Tpk jest érednia masa ,chirp” populacji.
Wstawiajac taka postac¢ catkowitego strumienia (BI9) do rownania BT6 otrzymu-

jemy:

k ~ 2m2/3G5/3 L 5/3 £2/3 (Zhup(f) dRJ
Q (f) - ﬂQCBHg ( chzrp /f/ f :

dz Z) r(z)(fl—iz)l/3d (520)

gdzie

(5.21)

sup

by ] iff < fiso /(14 Zmaz)
(fl_sok /f)—1 , wprzeciwnym wypadku

5.2.3. Tlo fal grawitacyjnych - wyniki.

Ostateczny ksztalt tta fal grawitacyjnych sklada sie z trzech komponentéw odpo-
wiadajacych typom uktadéow podwojnych jakie rozwazaliSmy. Rysunek pokazuje
wktad od poszczegdlnych typow uktadow.

Ksztalt krzywej dla podwojnych czarnych dziur i uktadéw mieszanych jest zde-
terminowany przez 3 fazy koalescencji. W obszarze nizszych czestosci widmo energe-
tyczne ma postac¢ potegowa o wyktadniku 2/3, co odpowiada pierwszej fazie (,inspi-
ral”). Nastepnie, nachylenie zmienia si¢ i wynosi 5/3 w fazie ;merger”. Dalej widmo

osigga swoje maksimum, ktorego czesto$¢ odpowiada ostatniej stabilnej orbicie, aby
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Model BZk Model Bzk
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Rysunek 5.4: Parametr opisujacy gesto$¢ energii tta fal grawitacyjnych dla réznych
typow uktadow podwojnych: dwie gwiazdy neutronowe (niebieska ciagta linia z kol-
kami), gwiazda neutronowa z czarng dziura (czerwona ciagla linia z kwadratami) oraz
dwie czarne dziury (czarna ciagta linia z trojkatami). Lewy panel pokazuje jeden z
modeli gwiazd populacji I, a prawy jeden z modeli gwiazd populacji I1. Ciggta czarna

linia bez symboli jest suma pozostalych trzech.

potem dramatycznie spa$¢. Widmo podwojnych gwiazd neutronowych zaczyna z
tym samym charakterystycznym nachyleniem réwnym 2/3, nastepnie spada do 1/3
w okolicy f = 100Hz, co jest zwiazane z wlasno$ciami formuly za pomoca ktorej
liczony jest sygnal grawitacyjny. Wyraznie wida¢, ze dominujacym sktadnikiem tta
sa uktady podwojnych czarnych dziur. Dopiero po maksimum rozktadu zwiazanego
z czarnymi dziurami ujawnia sie komponent pochodzacy od gwiazd neutronowych.

Uklady mieszane nie sa widoczne, gdyz sa przykryte przez czarne dziury.

Ostateczne wyniki zostaly zaprezentowane na rysunku B3 Dla kazdego z mo-
deli policzona zostala zalezno$¢ parametru g, od czestosci. Oznaczenia modeli sg

analogiczne jak na rysunku

Wszystkie krzywe wykazuja charakterystyczne cechy opisane powyzej. Maksimum
wypada miedzy f = 0.1kH a f = 0.6 kH i ma zwiazek z czesto$cia na ostatniej sta-
bilnej orbicie uktadéw podwdjnych czarnych dziur. Tak jak w przypadku rozktadu
tempa koalescencji, predkos¢ odrzutu przy wybuchu supernowej nie wptywa na postac

otrzymanej funkcji. Dopuszczenie do rozwazan ukladow, ktore zainicjowaly wspolng
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Rysunek 5.5: Parametr opisujacy gestosé¢ energii tta fal grawitacyjnych policzony
dla roznych modeli ewolucyjnych: AZK (szara ciagta linia z trojkatami), AZk (szara
przerywana linia z trojkatami), BZK (szara ciagta linia z kwadratami), BZk (szara
przerywana linia z kwadratami), AzK (czarna ciagla linia z krzyzykami), Azk (czarna
przerywana linia z krzyzykami), BzK (czarna ciagla linia z kotkami), Bzk (czarna
przerywana linia z kotkami). Czarne linie odpowiadaja gwiazdom populacji IT (niska
metalicznosé), a linie szare gwiazdom populacji I (metalicznos$é stoneczna). Dodat-

kowo zaznaczono krzywe czuloéci planowanych detektorow fal grawitacyjnych.
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otoczke, gdy donor byl na przerwie Hertzsprunga (modele oznaczone litera A), zmie-
nia tylko poziom tta. Co jest zrozumiate, gdyz w tym przypadku kontrybuuje wiecej
uktadow. Najwiekszy wplyw na ksztalt i poziom tta ma metalicznos$¢ gwiazd. W §ro-
dowisku o nizszej metalicznos$ci mozliwe jest tworzenie sie masywniejszych czarnych
dziur. Przesuwa to maksimum rozkladu do nizszych czestosci. Jednoczesnie powstaje
wiecej czarnych dziur, a zatem poziom tla sie podnosi. Metalicznos¢ nie wplywa na
procesy powstawania gwiazd neutronowych, dlatego tez potozenie mniejszego maksi-
mum rozkladu zwiazanego z obecnoscia podwojnych gwiazd neutronowych nie ulega
zmianie. Dla poréwnania, na rysunku zostaly réwniez przedstawione krzywe czuto-
Sci przysztych detektorow fal grawitacyjnych. Juz w detektorach drugiej generacji
(AdvLIGO, AdvVIRGO) mozliwa bedzie detekcja przewidzianego przez nas tta fal
grawitacyjnych. Niestety najciekawsza czes¢, w ktorej nastepuje przejscie od czarnych
dziur do gwiazd neutronowych (f ~ 1kH) pozostaje poza oknem czulosci naziemnych
detektorow.

Policzone przez nas tto fal grawitacyjnych pochodzace od wszystkich rozwazanych
populacji gwiazdowych zostalo przedstawione na zbiorczym rysunku 56l Pokazane sg
wszystkie modele dla populacji Ii I oraz jeden (nazywany przez nas standardowym)
dla populacji III. Spodziewany poziom tta od najstarszych gwiazd jest stosunkowo
wysoki. Dla wiekszosci modeli (wyjatek stanowia modele populacji II, w ktorych
gwiazdy inicjujace wspoélng otoczke na przerwie Hertzsprunga nie ulegaja zlaniu)
obecno$¢ populacji III implikuje powstanie dodatkowej struktury znikajacej w okolicy
100 Hz. Obserwowane bytyby trzy wyrazne maksima - jedno zwigzane z populacjg I11,
pozostate dwa z uktadami podw6jnymi czarnych dziur oraz uktadami podwo6jnymi
gwiazd neutronowych nalezacych do pozostatych populacji. Dodatkowa struktura
pochodzaca od populacjii I1I znajdzie sie w oknie czulosci detektora ET, a zatem
przy pomocy przysztych obserwacji bedzie mozliwa weryfikacja parametrow, ktore

wplywaja na jej poziom.
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Rysunek 5.6: Parametr opisujacy gestosé¢ energii tta fal grawitacyjnych policzony
dla roznych modeli ewolucyjnych: AZK (szara ciagta linia z trojkatami), AZk (szara
przerywana linia z trojkatami), BZK (szara ciagta linia z kwadratami), BZk (szara
przerywana linia z kwadratami), AzK (czarna ciagla linia z krzyzykami), Azk (czarna
przerywana linia z krzyzykami), BzK (czarna ciagla linia z kotkami), Bzk (czarna
przerywana linia z kotkami). Czarne linie odpowiadaja gwiazdom populacji IT (niska
metalicznos¢), a linie szare gwiazdom populacji I (metaliczno$é¢ stoneczna). Linia
niebieska obrazuje potozenie standardowego modelu gwiazd populacji I1I oznaczonego
litera A na rysunku oraz w tabeli Bl
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6. Wyznaczanie parametrow

kosmologicznych i tempa formacji gwiazd.

Obserwacje fal grawitacyjnych dostarcza zupetnie nowych informacji o zjawiskach
we Wszech$wiecie. Stang sie unikalnym narzedziem do testowania calego szeregu
teorii i pozwola zweryfikowac¢ juz istniejace obserwacje w zakresie fal elektromagne-
tycznych. W tej chwili wiekszos$¢ pracy naukowcow skupia sie na doskonaleniu metod
pozwalajacych zarejestrowa¢ fale grawitacyjng. W erze astronomii grawitacyjnej,
ktora rozpocznie sie za kilka lat, nacisk zostanie potozony przede wszystkim na tech-
niki odczytywania informacji o badanych obiektach astrofizycznych. Sama detekcja
bedzie wielkim wydarzeniem, ale to dopiero poczatek drogi, ktora prowadzi ku lep-

szemu zrozumieniu praw rzadzacych Wszech$§wiatem.

Juz teraz mozemy tworzy¢ narzedzia, ktore w przysztosci postuza nam do ana-
lizy prawdziwych obserwacji. W tym celu tworzymy populacje sztucznych obiektow
i symulujemy sygnatl, jakiego spodziewamy sie w naszych detektorach. Nastepnie
analizujemy te dane tak, jak gdyby byly autentycznymi obserwacjami. Technika
ta stosowana jest od wielu lat przez grupy zwiazane z detektorami LISA czy ET
(Baker & Data. Challenge Task Forcd 2010; Regimbau i inl 2012).

W niniejszym rozdziale przedstawiamy wyniki symulacji numerycznej majacej na
celu okreslenie jak doktadnie jesteSmy w stanie wyznaczy¢ parametry kosmologiczne
lub parametry samej populacji gwiazdowej z obserwacji fal grawitacyjnych. Zakta-
damy, ze do dyspozycji bedziemy mieli liste zaobserwowanych obiektow zawierajaca
poczerwieniona mase ,chirp” (obserwowana warto$¢ nazywana poczerwieniong bedzie
wieksza o czynnik (14 z) ze wzgledu na efekty kosmologiczne) oraz stosunek sygnatu
do szumu (SNR).

Waznym zalozeniem, ktore tu czynimy jest znajomo$¢ rozktadu mas obiektow
zwartych. W chwili obecnej jesteSmy w stanie dobrze oszacowa¢ ten parametr dla
gwiazd neutronowych na podstawie obserwacji w pasmie elektromagnetycznym (pul-
sary w uktadach podwojnych, rentgenowskie uktady podwojne). Dodatkowo isnieja
ograniczenia teoretyczne wynikajace z zastosowania réznych réwnan stanu materii,
z ktorej moze by¢ zbudowana gwiazda netutronowa. W przypadku czarnych dziur

nasza wiedza jest znacznie ubozsza ze wzgledu na trudnosci obserwacyjne. Dodatko-
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wym utrudnieniem jest fakt, ze w dziedzinie grawitacyjnej beda dziataly inne efekty
selekcji obserwacyjnej. Nalezy jednak zdac¢ sobie sprawe, ze opisana w niniejszym
rozdziale metoda znajdzie swoje zastosowanie dopiero w erze detektorow III genera-
cji (takich jak ET). Do tego czasu eksperymenty AdvVIRGO/AdvLIGO zaobserwuja
fale grawitacyjne pochodzace od szerokiej klasy obiektow. Dzieki tym obserwacjom
zostanie wyznaczony rozklad mas obiektow zwartych, ktére widoczne sa w dziedzinie
grawitacyjne;j.

Nasza metoda nie wymaga znajomosci odleglosci do zrédta ani jego potozenia
na niebie. Jest to bardzo wazne jesli mamy do dyspozycji tylko jeden detektor,
za pomoca ktorego odtworzenie kierunku na niebie jest niemozliwe. Nie beda tez
konieczne dodatkowe obserwacje elektromagnetyczne, ktére pomagaja w wyznaczeniu
odleglosci.

Do stworzenia sztucznych obserwacji zaktadamy dwie podstawowe grupy parame-

trow, ktore w dalszej czesci analizy beda odtwarzane:

e Tempo powstawania gwiazd (SFR), ktére ma posta¢ analitycznej funkcji wy-
prowadzonej w pracy [Hopkins & Beacom (2006). W szczegdlnosci bedziemy
rozwaza¢ dwa parametry: ¢ i d (w rownaniu BT4), ktore wplywaja na ksztalt

funkcji w rejonie wysokich przesunie¢ ku czerwieni.

e Kosmologia, ktora okresla obecna stata Hubble’a (Hy) oraz gestosé energii zwia-

zana z materia (£2p).

Pozniej zaktadamy, ze znamy tylko jedna z wyzej wymienionych grup, a celem jest
odtworzenie tej drugiej na podstawie dostepnych obserwacji. W tym celu stworzona
zostala siatka modeli pokrywajaca przestrzen szukanych parametréow. Porownywanie

obserwacji z modelami odbywato sie przy uzyciu metody najwiekszej wiarygodnosci.

6.1. Symulacja populacji obiektéw zwartych.

Wszech$wiat wypelniony jest uktadami podwdjnymi obiektow zwartych, ktore
sa dobrymi Zrodlami fal grawitacyjnych. Ze wzgledu na swoje wlasnosci, wiek-
szoS¢ z tych obiektow nie moze by¢ obserwowana w pasmie fal elektromagnetycz-

nych, ale bedzie dostepna dla pasma fal grawitacyjnych (Gondek-Rosiniska i inl2005;
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Ostowski i in!2011). A zatem obecnie nie mamy do dyspozycji informacji na temat
rozktadu przestrzennego czy rozktadu mas tych obiektow. Mamy jednak mozliwosc¢
symulowania catych populacji, ktorych parametry oparte sa na szczatkowych obser-
wacjach. To jednak nie wystarczy. Detektor fal grawitacyjnych nie bedzie obserwowat
wszystkich dostepnych obiektow. Niektore z nich sg za daleko, inne znajduja sie w
miejscach na niebie, gdzie czuto$¢ anteny jest zbyt mata. Chcac stworzyé¢ populacje
obiektow, ktore faktycznie moga by¢ obserwowane, nalezy wzia¢ pod uwage nie tylko
wtasnosci samych obiektoéw astrofizycznych, ale rowniez parametry uzywanego detek-
tora. Ponizej zaprezentowana zostanie metoda, ktora postuzyliSmy sie do przejscia
od listy ukladéw podwodjnych pozyskanej za pomoca syntezy populacji, az do listy

obiektow, ktore obserwuje nasz detektor.

Danymi wejSciowymi jest lista ukladow podwdjnych obiektéow zwartych uzyska-
nych w symulacji StarTrack (opis kodu znajduje sie w rozdziale EL1l) zaktadajac
parametry wlasciwe dla modelu BZK wymienione w tabeli L1l Dla kazdego uktadu
interesuje nas masa jego sktadnikow (M i M), wielka potos (a) oraz czas opOznienia
(T4 - suma czasu ewolucji gwiazdy i czasu zycia jako uklad podwojny obiektow zwar-
tych). Kazdy z uktadow traktujemy jako oddzielny typ obiektu, ktory moze pojawic
sie w naszej probce wielokrotnie. Liczba uktadow wyprodukowana w procesie syntezy
populacji jest niewielka w poréwnaniu z naszymi potrzebami (lista wejSciowa zawiera
ok 2500 uktadow, podczas gdy do stworzenia mapy gestosci potrzebujemy ponad
10%). Nie wszystkie uktady beda pojawialy sie w populacji réwnie czesto. Koalescen-
cje tych, ktorych czas opdznienia zblizony jest do czasu Hubble’a beda wystepowaly
tylko dla bardzo matych przesunie¢ ku czerwieni (wczesniej nie mogly sie zla¢ przez
dtugi czas opdznienia). Natomiast koalescencje uktadow o krotkich czasach opdznie-
nia beda wystepowaly w niemal calym zakresie rozwazanych przesunie¢ ku czerwieni.
Dodatkowo nalezny wziag¢ pod uwage tempo formacji gwiazd, ktore bylo rézne przy
roznych przesunieciach ku czerwieni. I tak przy z = 2 powstawalo relatywnie duzo
gwiazd, wiec wyprodukuja one wzrost tempa koalescencji po $rednim czasie ewolucji.
W praktyce nadwyzka ta nieco sie rozmyje ze wzgledu na roézne czasy opdznieri, ale
wcigz bedzie wyrazng strukturg. Dla kazdego obiektu z listy StarTracka stworzyli-
sSmy rozkltad tempa koalescencji zaktadajac, ze wszystkie uktady we Wszechswiecie sg
takie same. W ostatnim kroku dodaliSmy rozklady pochodzace od kazdego uktadu i

w ten sposob otrzymaliSmy tempo koalescencji w funkcji przesuniecia ku czerwieni.
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Tempo koalescencji danego typu obiektu dla konkretnego przesuniecia ku czerwieni
jest proporcjonalne do tempa formacji gwiazd dla przesuniecia ku czerwieni przy

ktorym uktad powstawatl:

Anorm SFR(Zzn)
Nsim 1 + Zin

CRD(z) = : (6.1)

gdzie A, jest normalizacja (szczegolowe obliczenia zaprezentowane sg w dodatku
@A), Ngm = 2 x 10 jest liczba uktadow podwojnych wchodzacych do symulacji pro-
gramu StarTrack, z; jest przesunieciem ku czerwieni przy ktéorym powstal uklad
podwojny gwiazd.

Suma wartosci dla wszystkich uktadow definiuje tempo koalescencji uktadéw po-

dwojnych obiektoéw zwartych:

CRD(z) = >  CRDy(2). (6.2)

Catkujac funkcje po objetosci do danego przesuniecia ku czerwieni mozemy wy-

znaczy¢ liczbe koalescencji jakich spodziewamy sie w jednostce czasu.

CR(2) — /0 ) CRD(z)CfZ—‘Z/(z) | (6.3)

gdzie wspotporuszajacy sie element objetosci zdefiniowany jest przy uwzglednieniu

wplywu parametréw kosmologicznych

dv c r(2)? c [* dY
E(z) = 47TFOE((Q,)2/) r(z) = Fo/o ) (6.4)

W naszej symulacji rozktad ten postuzyt do losowania typu uktadu oraz przesunie-
cia ku czerwieni, na ktérym zostal umieszczony. Dodatkowo losowana byla pozycja
na niebie (rektascencja i deklinacja) oraz orientacja orbity wzgledem obserwatora
(inklinacja). Rozktad parametrow katowych byt izotropowy.

Tak przygotowana populacja ukladow podwodjnych obiektow zwartych stanowi
baze potencjalnych zrodel, ktore beda obserwowane przez nasz detektor. W zalez-
nosci od wtasnosci uktadu oraz parametréw samego detektora, kazdy obiekt bedzie
charakteryzowal sie pewnym sygnatem do szumu (SNR). W przypadku koalescencji

uktadow zwartych mozemy zastosowa¢ analityczna formute:
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SNR? = 4A% ;5. (6.5)

A jest funkcja parametrow zrodta (masy ,chirp” My, 1 polozenia zrodla na niebie

zebranych w wektorze py) oraz parametrow kosmologicznych (oznaczonych wektorem

De)-

5 GMC TP, 5/6
A(Z, Mchirpvpeapc) - \/ %% (66)

T2BA2dy gy

gdzie G = 6.67 x 1078 cm®g~1s72 jest staly grawitacji, Mapi, = (M M)*/°(M; +
M)~1/? jest masg ,chirp”, M hirp» = Mepirp(1 + 2) jest poczerwieniona masa ,chirp”,
ktora bedzie przesunieta ku czerwieni, ¢ = 3 x 108ms™! to predkosé $wiatta w prozni,
dresr = % jest efektywnym dystansem do zrodta (w takiej odlegltosci znajdowa-
toby sie optymalnie zorientowane zrodlo o zarejestrowanym SNR).

Odlegtlosé¢ do zrodta jest wyznaczona przy zastosowaniu parametréw kosmologicz-

nych:

= i(1 + 2) /z dz
Hy o V(T + 23+ Qs

dr, (6.7)

gdzie Hy to obecna warto$¢ statej Hubble’a, ), to gesto$é¢ energii zwigzana z ma-
teria, a {2y to gesto$¢ energii zwigzana z parametrem kosmologicznym. Funkcja U
opisuje odpowiedz detektora. Uwzglednia ona potozenie zZrédta, jak réwniez potozenie

i orientacje anteny w chwili obserwacji:

U =/ F2(6,0,0)(1 + (cos(i)?)? + 4F2(6, 9, W) (cos(i))?. (6.8)

gdzie Fy i F, sa odpowiedziami detektora w dwoch polaryzacjach. Do policzenia
wartosci funkeji F, i F), zastosowalisémy funkcje numeryczna bedaca czescia biblioteki
algorytmow LIGO - LAL .

Ostatnim elementem wyrazenia B3 jest calka oznaczona I7/3:

thttps:/ /www.lsc-group.phys.uwm.edu/daswg/projects/lalsuite.html
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Frin f—7/3

gdzie fin; 1 frin sa zakresem czestosci w jakich operuje detektor, a S,(f) okresla

czutos¢ detektora w funkcji czestosci.

6.1.1. Symulacja obserwacji.

Dane wejsciowe sg efektem symulacji programu StarTrack. Rysunek przed-
stawia histogram mas ,chirp” uktadow podwdjnych uzyskanych za pomoca kodu
StarTrack. Rozktad sktada sie z trzech niezaleznych grup, gdyz w sktad badanej
populacji wchodza zaréwno gwiazdy neutronowe (wyraznie widoczny pik w okolicy
1 M), jak rowniez czarne dziury. Komponent zwiazany z gwiazdami neutronowymi
jest dobrze zlokalizowany. Srodkowa cze$¢ odpowiada za uklady mieszane, w sklad
ktorych wchodzi gwiazda neutronowa i czarna dziura. Komponent zwigzany z czar-
nymi dziurami widoczny jest po prawej stronie.

Nastepnym etapem jest roztozenie dostepnych uktadéw podwdjnych w przestrzeni.
W naszym przypadku sa to odlegtodci kosmologiczne siegajace przesuniecia ku czer-
wieni rownego z = 10. Rozktad koalescencji uktadow podwojnych powinien ksztaltem
odwzorowywac¢ tempo formowania sie gwiazd. Tu pojawia sie pierwsza grupa bada-
nych przez nas parametréow - tempo formacji gwiazd. Funkcja ta jest dosy¢ dobrze
znana w naszym lokalnym Wszechswiecie (do z = 1). Wyznacza sie ja obserwacyj-
nie roznymi metodami, z ktoérych najpopularniejsze to analiza supernowych typu la
(Greggio & Cappellaral2009), ale rowniez wiele innych (Calzetti2012). Dla wiekszych
przesunie¢ ku czerwieni nie ma juz tak duzej zgodnosci miedzy r6znymi metodami ob-
serwacyjnymi. Do stworzenia naszych obserwacji uzyliSmy formuly podanej w pracy
Hopkins & Beacoml (2006):

P = %, (6.10)

gdzie wartosci dopasowanych parametrow to: a = 0.0170, b = 0.13, ¢ = 3.3, d = 5.3,

a h = 0.7 jest zwiazane z przyjeta przez autorow wartoscia statej Hubble’a.
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Rysunek 6.1: Histogram masy ,chirp” ukltadéw podwodjnych obiektow zwartych be-
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dacych zestawem danych obserwacyjnych w symulacji. Dane pochodza z modelu
BZK opisanego w tabeli Histogram zostal tak znormalizowany, aby catka dawata

jeden. N, = 10? jest calkowitg liczba uktadow.

Rysunek przedstawia postaé¢ tempa formacji gwiazd oraz wynikajacy z niego
rozktad tempa koalescencji. Aby tatwiej bylo dokonaé¢ poréwnania ksztattu obu funk-
cji, wartosci zostaly przeskalowane. Oba rozklady zostaly podzielone przez swoja
maksymalng wartos¢. Przesuniecie maksimum rozktadu wynika z uwzglednienia czasu
opdznienia.

Przy obliczeniach dotyczacych odlegtosci kosmologicznych niezbedne jest zato-
zenie wartos$ci parametréow kosmologicznych. Szczegdlnie wazna jest obecna stata
Hubble’a oraz gesto$¢ energii zwiazana z materia. Zakladamy, ze Wszechswiat jest
ptaski, a zatem gesto$¢ energii zwiazana z cztonem kosmologicznym bedzie jedno-
znacznie okreSlona przez gesto$¢ energii materii. W naszych symulacjach korzystali-
Smy z warto$ci parametréow wyznaczonych za pomoca misji WMAP (Komatsn i in.

2011): Qpr = 0.27, Q4 = 0.731 Hy = 70.3km s~ Mpc™.

Korzystajac z metod opisanych w poprzednim rozdziale utworzylismy liste zawie-
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Rysunek 6.2: Poréwnanie ksztattu rozkladu tempa formacji gwiazd z rozkladem
tempa koalescencji. Linia niebieska oznacza SFR, a linia czerwona tempo koale-
scencji. Oba rozklady zostaly podzielone przez swoje maksymalne wartosci w celu

lepszej ilustracji ich ksztaltow.

rajaca parametry fizyczne Zrodel, ich polozenie na niebie oraz przesuniecia ku czer-
wieni. Dla kazdego z uktadow policzona zostata odpowiedz detektora. W naszych
symulacjach uzywalismy krzywych czultosci dla detektora ET (szczegotowe informa-
cje o tym instrumencie znajduja sie w rozdziale B2H). Nasz wybor podyktowany
byl tym, ze zgodnie z dostepnymi prognozami, ET bedzie pierwszym detektorem o
zasiegu kosmologicznym, ktory zaoferuje dostateczng liczbe obserwacji w ciggu roku.
Efektem koncowym procedury jest lista obiektow zawierajaca obserwowana poczer-
wieniong mase ,chirp” (powiekszong o czynnik (1 + z) w stosunku do prawdziwe;

wartos$ci) oraz obserwowany stosunek sygnatu do szumu.

Rysunek prezentuje przyktadowe potozenie symulowanych obserwacji na dia-
gramie SNR i poczerwieniona masa ,chirp” (te dwie wielkosci beda bezposrednio

wyznaczone z prawdziwych obserwacji fal grawitacyjnych).
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Rysunek 6.3: Polozenie symulowanych obserwacji w przestrzeni obserwabli SNR i

poczerwienionej masy ,chirp”.

6.1.2. Siatka model.

Tworzymy siatke rozpieta w przestrzeni parametrow (0O, 0), ktora bedzie zde-
finiowana w zaleznosci od rozwazanego zagadnienia (w przypadku tempa formacji
gwiazd beda to parametry ¢ i d z réwnania BI0 a w przypadku badania kosmo-
logii beda to Hy i ). Procedura tworzenia kazdego modelu w duzej czesci jest
taka sama jak w przypadku symulowania obserwacji. Liczba uktadow jest natomiast
zdecydowanie wieksza, aby mozliwe bylo stworzenie mapy gestosci prawdopodobien-
stwa w przestrzeni rozpietej przez SNR i poczerwieniong mase ,chirp”. Realizacja
numeryczng potrzebnej mapy gestosci jest dwuwymiarowy histogram odzwierciedla-
jacy jak duzo ukladow znajduje sie w konkretnym rejonie wykresu. Histogram ten
normalizujemy tak, aby suma wartosci ze wszystkich komoérek wynosita jeden, a war-
tosci w poszczegolnych komorkach odpowiadaty gestosci prawdopodobienstwa. Duza
liczba symulowanych obiektéw zapewnia, ze w wyznaczonych zakresach parametrow

nie bedzie komorek o zerowej wartosci.
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SFR

Tempo formacji gwiazd opisaliémy formuta podana w pracy [Hopkins & Beacom
(2006) (patrz rownanie EI0). Dla malych przesunie¢ ku czerwieni (z ~ 1) funkcja
ta jest dosy¢ dobrze znana, a réznego typu obserwacje daja podobne wyniki. Nie
ma jednak zgodnosci co do ksztattu tempa formacji gwiazd dla wiekszych przesunie¢
ku czerwieni. Analiza rownania pozwolila stwierdzi¢, ze najwiekszy wplyw na
interesujacy nas rejon duzych przesunie¢ ku czerwieni maja parametry c i d. Rysunek
pokazuje jak zmienia sie ksztalt SFR pod wplywem modyfikacji tych parametrow.
W kazdym przypadku ulega zmianie tylko jeden z badanych parametrow.

Nasza siatka sktada sie z 357 modeli, w ktorych parametr ¢ zmienia sie w zakresie
[2.0,4.0] z krokiem dc = 0.1, a parametr d w zakresie [4.0,8.0] z krokiem dd = 0.25.

Kosmologia

Kosmologie opisaliémy za pomoca dwoch parametrow: obecnej stalej Hubble’a
(Hp) oraz gestosci energii zwigzana z masa (€27). Zakladamy przy tym, ze Wszech-
Swiat jest ptaski, na co wskazuja dotychczasowe testy (Komatsu iinlR2011). Oznacza
to, ze znika czlon krzywiznowy (2;), a zatem gesto$¢ energii opisujaca czton ko-
smologiczny jest jednoznacznie wyznaczona (24 = 1 — Q). StworzyliSmy dwu-
wymiarowg siatke ztozona z 525 modeli o réznych warto$ciach wyzej wymienio-
nych parametrow kosmologicznych. Gestos$é energii zmieniata sie od 23, = 0.2 do
Qyr = 0.32 z krokiem 0€2,; = 0.005. Obecna stata Hubble’a zmieniata sie w przedziale
Hy = 60kms™!Mpc™ - Hy = 80kms™ ! Mpc™! z krokiem dHy = 1kms™! Mpc.
Modele zawieraly informacje o N, = 10° uktadach podwojnych. Po stworzeniu siatki
modeli decydujemy, ktory z nich najlepiej pasuje do obserwacji przy pomocy metody

najwiekszej wiarygodnogci.

Metoda najwiekszej wiarygodnosSci.

Problem, ktory staramy sie rozwiazac jest dobrze opisanym zagadnieniem w staty-
styce. Oto mamy do dyspozycji zestaw danych dogwiadczalnych D = ¥, gdzie k jest
numerem obserwacji, a = (SN R, Mcpirp ») jest polozeniem opisujacym obserwowane
parametry. Do tego mamy zestaw hipotez H,, gdzie kazda z nich odpowiada jed-

nemu modelowi utworzonej siatki. Indeks n = (01, ©,) odpowiada polozeniu modelu
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W rozwazanej przestrzeni parametrow. Zgodnie z twierdzeniem Bayesa prawdopodo-
bienstwo, ze dana hipoteza jest prawdziwa przy zalozeniu obserwowanego zestawu

danych wyraza si¢ w nastepujacy sposob:

P(D|H,)P(H,)
P(D)

P(H,|D) = (6.11)

gdzie P(D|H,) jest prawdopodobienistwem, ze zaobserwujemy wlasnie takie dane
jakie mamy, jesli hipoteza H, jest prawdziwa, P(H,) jest prawdopodobienstwem
wystapienia konkretnej hipotezy, a P(D) jest prawdopodobienstwem uzyskania tych
danych przy dowolnej hipotezie, czyli w tym wypadku pelni role normalizacji. W
dalszych rozwazaniach zakltadamy, ze kazdy z naszych modeli jest réwnoprawny, a
zatem P(H,) = const.

Kazda obserwacje traktujemy w tym przypadku jako niezalezne zdarzenie. Praw-
dopodobienstwo uzyskania zestawu obserwacji D przy zatozeniu konkretnego modelu
jest iloczynem prawdopodobienstw uzyskania kazdej obserwacji z osobna dla tej hi-

potezy:

P(D|H,) = [[ P(="H,) = [ [ (k) = L. (6.12)

gdzie i, 7 definiuja wspotrzedne polozenia k-tej obserwacji na wykresie SNR i poczer-
wieniona masa ,chirp”, a p}; jest gestoscia prawdopodobienstwa danego modelu w
tym miejscu.

Tak zdefiniowana funkcje bedziemy nazywaé wiarygodnoscig hipotezy H;, a tym
samym policzonego modelu. W praktyce dla kazdego modelu liczymy wartos¢ lo-
garytmu wiarygodnosci log(L; ;) = >, log(p;;(k)). Zazwyczaj warto$¢ L jest liczba
bardzo duza lub bardzo malg, dlatego wygodniej jest operowaé logarytmem tego
parametru. Wtasno$ci funkcji logarytmicznej sprawiaja, ze maksima wystepuja w
tych samych punktach co dla funkcji wiarygodnosci. Im wieksza wartosé logarytmu
wiarygodnosci, tym lepiej model pasuje do naszych obserwacji. Sposrod wszystkich
modeli w siatce wybierany jest ten o najwiekszym logarytmie wiarygodnosci. Jego
parametry (01, ©,) traktowane sg jako najlepsze dopasowanie szukanych wielkosci.

Ocena dokladnosci wyznaczenia parametréw polega w tym przypadku na policze-

niu odpowiednika standardowego odchylenia. Wiarygodnosé w funkcji parametrow
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O i Oy nie jest rozkladem normalnym. Dla kazdej komorki siatki modeli mozemy
jednak policzy¢ wielkos¢, ktora bedzie pelila ta samg role co standardowe odchylenie

w przypadku funkcji Gaussa. Wielkos¢ tg liczymy w nastepujacy sposob:

Lmax
Oij = \/2 exp ( 7. ), (6.13)
Z?]

gdzie o, ; jest odpowiednikiem standardowego odchylenia, L,,,, jest wiarygodnoscia
najlepiej dopasowanego modelu, L;; jest wiarygodnoScig konkretnego modelu. Z

definicji o, ; dla ¢, 7 najlepiej dopasowanego modelu jest réwna 0.

6.2. Wyniki.

Rysunki (parametry tempa formacji gwiazd) i B0 (parametry kosmologiczne)
prezentuja przykladowe wyniki symulacji przy zatozeniu, ze mieliSmy do dyspozycji
N = 103 obserwacji. Kazdy rysunek sktada sie z dwoch paneli. Na gornym pokazany
jest rozktad logarytmu wiarygodnosci w rozwazanej przestrzeni parametrow. Liczby
zostaly tak przeskalowane, aby model, ktory najgorzej pasuje do danych obserwacyj-
nych mial przypisana wartos$¢ 0. Im ciemniejszy czerwony kolor posiada komorka, tym
lepiej odpowiadajacy jej model pasuje do obserwacji. Dolny panel pokazuje waros¢
parametru, ktéry w naszej analizie stanowi odpowiednik standardowego odchylenia
(patrz rownanie ET3). Wszystkie wartosci zostaly podzielone na cztery przedzialy:
o € [0,1] oznaczony jest kolorem ciemnoczerwonym, o € [1,2] reprezentuje kolor
czerwony, o € [2,3] to kolor zotty, a ¢ > 3 oznaczony jest kolorem kremowym. W
takiej reprezentacji wyraznie widac jak dobrze jesteSmy w stanie odtworzy¢ pierwotne
parametry za pomoca naszej analizy. Niebieska gwiazdka wskazuje potozenie praw-
dziwych parametrow, ktorych uzyto do storzenia zestawu obserwacji. Dolny panel
zawiera rOwniez informacje dotyczacag modelu, ktory najlepiej pasuje do obserwacji.
Potozenie modelu wskazuje zielone kotko, a wartosci parametrow zostaty zapisane w

lewej czesci panelu.
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6.3. Ocena doktadno$ci wyznaczenia parametréow.

Na doktadno$¢ wyznaczenia parametrow wptywa sam dobor obserwacji. Kazdy
zestaw generowany jest w sposob losowy, a wiec rozne zestawy tej samej liczby obser-
wacji moga dawac rozne wyniki. Dla zobrazowania tego faktu prezentujemy przykta-
dowe dwie inne realizacje N = 10% obserwacji (rysunki w przypadku tempa
formacji gwiazd oraz rysunki - dla parametréw kosmologicznych).

Innym problemem jest liczba obserwacji jakimi bedziemy dysponowac¢. Parametr
ten ma rowniez istotny wplyw na dokltadnosé wynikow. Efektu tego mozna sie bytlo
spodziewa¢. Dysponujac mala liczba obserwacji jesteSmy w stanie dopasowaé je nie-
mal do kazdego modelu. Stad kontury parametru ¢ na dolnym panelu rysunku
czy sa tak szerokie. Z drugiej strony zbyt duza liczba obserwacji mocno zaweza
swobode w wyborze modelu. Przyktadem takiego zachowania jest rysunek oraz

BET4 gdzie tylko jeden model dobrze opisuje dane obserwacyjne.

Liczba oczekiwanych obserwacji w ciggu roku jest wciaz niepewna i waha sie nawet
o trzy rzedy wielkosci w zaleznosci od zastosowanych modeli (tabela IV w pracy
Abadie iin! (2010)). Model pesymistyczny zaklada, ze liczba koalescencji obiektow
zwartych bedzie na poziomie 0.01 Mpc=3 Myr~—!. Dla detektora ET, ktory bedzie
mial zasieg kosmologiczny, oznacza to okoto 100 koalescencji w ciagu doby ciggtych
obserwacji. W naszych symulacjach rozwazamy roézne warianty liczebne dostepne;j
probki obserwacyjnej: N = 102, 103, 10*. Mozna to interpretowa¢ w dwojaki sposob.
W pierwszym zakladamy, ze rozwazamy tylko model pesymistyczny, co stanowi dolny
limit i jest ostroznym podej$ciem. Wtedy N = 10? odpowiada dobie obserwacji, 103
to 1.5 tygodnia obserwacji, a 10* bedzie wynikiem 3 miesiecy obserwacji. W drugim
przypadku mamy do dyspozycji dobe ciaglych obserwacji, a wartos¢ liczby N mowi
o modelu, ktory wybralismy (N = 10? - pesymistyczny, 10° - realistyczny, 10* -
optymistyczny). Wybor jednej z tych dwoch interpretacji nie ma jednak znaczenia
dla szczegdtow technicznych dalszej analizy.

Przyktady te pokazuja w sposob jako$ciowy zaistnialy problem. Do analizy ilo-
$ciowej stworzylismy 103 zestawow obserwacji o tych samych warto$ciach parametrow.
Dla kazdego zestawu obserwacji zostat dopasowany model, dla ktérego parametr wia-
rygodnodci byl najwiekszy. W ten sposéb uzyskaliSmy 10° niezaleznych oszacowan

szukanych parametrow. Rozklad réznic miedzy warto$ciami wyznaczonymi, a praw-
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dziwymi pozwolil ocenié¢ statystyczna doktadno$é¢ naszej metody.

Rysunki oraz pokazuja statystyczng ocene doktadnosci wyznaczenia pa-
rametrow tempa formacji gwiazd oraz parametrow kosmologicznych w przypadku
N = 10® obserwacji. Histogramy przedstawiaja roznice miedzy warto$ciami para-
metrow otrzymanymi z modelu, a prawdziwymi warto$ciami uzytymi do stworzenia
obserwacji. Na podstawie stworzonych histogramoéw obliczona zostala mediana (ozna-
czona na rysunkach kolorem ciemno niebieskim) oraz przedzial ufnosci, w ktorym
znajduje sie 68% wszystkich zliczen (zaznaczony jako jasniejszy niebieski). War-
tosci wyznaczonych parametréow wraz ze statystyczna niepewnoscia znajduja sie w
prawym goérnym rogu rysunkow. W centralnej czedci znajduje sie mapa gestosci po-
kazujaca ktory zestaw parametrow byl preferowany przez nasza metode. Okazalo sie,
ze zaréwno w przypadku parametrow opisujacych tempo formacji gwiazd, jak i pa-
rametrow kosmologicznych wystepuje wyrazna korelacja. Wskazuje na to diagonalny
przebieg zielonej mapy w centralnej czesci rysunkow oraz B.T16L

Analogiczna analiza zostala przeprowadzona dla N = 102 oraz N = 10* obserwa-
cji. Wyniki przedstawione sa na rysunkach -
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Rysunek 6.4: Tempo formacji gwiazd dla roznych wartosci parametréw c i d z réwna-
niaBT0. Pierwsza kolumna pokazuje sekwencje modeli, dla ktorych parametr ¢ = 3.3
jest staly, a parametr d przyjmuje wartosci 4.0, 6.0 1 8.0. Prawa kolumna przedstawia
ciag modeli, dla ktorych parametr d = 5.3, a zmianie ulaga parametr c i przyjmuje
wartosci 2.0, 3.0 1 4.0.
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Rysunek 6.5: Gorny panel przedstawia wartosé logarytmu wiarygodnosci dla kazdego
z modeli (model odpowiada jednej kratce) w przyktadowej symulacji. Dolny panel po-
kazuje wartosci parametru o dla wszystkich modeli. Niebieska gwiazdka zaznaczono
prawdziwe parametry uzyte do stworzenia zestawu obserwacji (co = 3.3, dy = 5.3).
Potozenie najlepiej dopasowanego modelu oznaczone jest zielonym kotkiem, a warto-
Sci jego parametrow podane sa w lewej czesci wykresu. W symulacji dostepnych byto

N = 10® obserwacji.
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Rysunek 6.6: Gorny panel przedstawia wartosé logarytmu wiarygodnosci dla kazdego
z modeli (model odpowiada jednej kratce) w przyktadowej symulacji. Dolny panel
pokazuje wartosci parametru o dla wszystkich modeli. Niebiesky gwiazdka zazna-
czono prawdziwe parametry uzyte do stworzenia zestawu obserwacji (€0 = 0.271,
Hoo = 70.3). Potozenie najlepiej dopasowanego modelu oznaczone jest zielonym kol
kiem, a wartosci jego parametrow podane sa w lewym dolnym rogu wykresu. W

symulacji dostepnych bylo N = 10® obserwacji.
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Rysunek 6.7: Gorny panel przedstawia wartosé logarytmu wiarygodnosci dla kazdego
z modeli (model odpowiada jednej kratce) w przyktadowej symulacji. Dolny panel po-
kazuje wartosci parametru o dla wszystkich modeli. Niebieska gwiazdka zaznaczono
prawdziwe parametry uzyte do stworzenia zestawu obserwacji (co = 3.3, dy = 5.3).
Potozenie najlepiej dopasowanego modelu oznaczone jest zielonym kotkiem, a warto-
Sci jego parametrow podane sa w lewej czesci wykresu. W symulacji dostepnych byto

N = 10® obserwacji.
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Rysunek 6.8: Gorny panel przedstawia wartosé logarytmu wiarygodnosci dla kazdego
z modeli (model odpowiada jednej kratce) w przyktadowej symulacji. Dolny panel po-
kazuje wartosci parametru o dla wszystkich modeli. Niebieska gwiazdka zaznaczono
prawdziwe parametry uzyte do stworzenia zestawu obserwacji (co = 3.3, dyg = 5.3).
Potozenie najlepiej dopasowanego modelu oznaczone jest zielonym kotkiem, a warto-
Sci jego parametrow podane sa w lewej czesci wykresu. W symulacji dostepnych byto

N = 10® obserwacji.
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Rysunek 6.9: Gorny panel przedstawia wartosé logarytmu wiarygodnosci dla kazdego
z modeli (model odpowiada jednej kratce) w przyktadowej symulacji. Dolny panel
pokazuje wartosci parametru o dla wszystkich modeli. Niebiesky gwiazdka zazna-
czono prawdziwe parametry uzyte do stworzenia zestawu obserwacji (€30 = 0.271,
Hoo = 70.3). Potozenie najlepiej dopasowanego modelu oznaczone jest zielonym kol
kiem, a wartosci jego parametréow podane sa w lewym dolnym rogu wykresu. W

symulacji dostepnych bylo N = 10® obserwacji.
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Rysunek 6.10: Gorny panel przedstawia wartosé logarytmu wiarygodnosci dla kaz-
dego z modeli (model odpowiada jednej kratce) w przyktadowej symulacji. Dolny pa-
nel pokazuje wartosci parametru o dla wszystkich modeli. Niebieska gwiazdka zazna-
czono prawdziwe parametry uzyte do stworzenia zestawu obserwacji (€0 = 0.271,
Hoo = 70.3). Potozenie najlepiej dopasowanego modelu oznaczone jest zielonym kol
kiem, a wartosci jego parametrow podane sa w lewym dolnym rogu wykresu. W

symulacji dostepnych bylo N = 10® obserwacji.
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Rysunek 6.11: Gorny panel przedstawia wartosé logarytmu wiarygodnosci dla kaz-
dego z modeli (model odpowiada jednej kratce) w przykladowej symulacji. Dolny
panel pokazuje wartosci parametru o dla wszystkich modeli. Niebieska gwiazdka za-
znaczono prawdziwe parametry uzyte do stworzenia zestawu obserwacji (¢o = 3.3,
dy = 5.3). Potozenie najlepiej dopasowanego modelu oznaczone jest zielonym kol-
kiem, a wartosci jego parametréow podane sa w lewej czeSci wykresu. W symulacji

dostepnych byto N = 10? obserwacji.

100



0.32 T T T T T ] 32
28
0.30 1
24
0.28 1 1,
C 0.26 § 16
0.24 1 H12
0.22 | Hs
0.20 I
Lo
—20
0.32 ]
0.30 1 W3
0.28 |
C0.26 1 H2
0.24 1
0.22 | H1
0.20 |
1 1 1 1 0

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

Rysunek 6.12: Gorny panel przedstawia wartosé logarytmu wiarygodnosci dla kaz-
dego z modeli (model odpowiada jednej kratce) w przyktadowej symulacji. Dolny pa-
nel pokazuje wartosci parametru o dla wszystkich modeli. Niebieska gwiazdka zazna-
czono prawdziwe parametry uzyte do stworzenia zestawu obserwacji (€0 = 0.271,
Hoo = 70.3). Potozenie najlepiej dopasowanego modelu oznaczone jest zielonym kol
kiem, a wartosci jego parametrow podane sa w lewym dolnym rogu wykresu. W

symulacji dostepnych bylo N = 10? obserwacji.
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Rysunek 6.13: Gorny panel przedstawia wartosé logarytmu wiarygodnosci dla kaz-
dego z modeli (model odpowiada jednej kratce) w przykladowej symulacji. Dolny
panel pokazuje wartosci parametru o dla wszystkich modeli. Niebieska gwiazdka za-
znaczono prawdziwe parametry uzyte do stworzenia zestawu obserwacji (¢o = 3.3,
dy = 5.3). Potozenie najlepiej dopasowanego modelu oznaczone jest zielonym kol-
kiem, a wartosci jego parametréow podane sa w lewej czeSci wykresu. W symulacji

dostepnych byto N = 10* obserwacji.
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Rysunek 6.14: Gorny panel przedstawia warto$é logarytmu wiarygodnosci dla kaz-

dego z modeli (model odpowiada jednej kratce) w przyktadowej symulacji. Dolny pa-

nel pokazuje wartosci parametru o dla wszystkich modeli. Niebieska gwiazdka zazna-

czono prawdziwe parametry uzyte do stworzenia zestawu obserwacji (€0 = 0.271,

Hoo = 70.3). Potozenie najlepiej dopasowanego modelu oznaczone jest zielonym kol

kiem, a wartosci jego parametréow podane sa w lewym dolnym rogu wykresu.

symulacji dostepnych bylo N = 10* obserwacji.
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Rysunek 6.15: Ocena dokladnosci wyznaczenia parametrow tempa formacji gwiazd.
Histogramy przedstawiaja réznice miedzy wartoSciami parametréw otrzymanymi z
modelu, a prawdziwymi wartosciami uzytymi do stworzenia obserwacji (gorny histo-
gram dotyczy parametru ¢, a boczny d). Kolorem ciemno niebieskim zaznaczona
zostala mediana, a jasniejszym przedzial ufnosci 68%. W centralnej czesci znajduje
sie mapa gestoséci pokazujaca ktory zestaw parametrow byl preferowany. Linie prze-
rywane wskazuja potozenie przedziatu histogramu zawierajacego prawdziwa wartos¢
rozwazanego parametru. W prawym gornym rogu rysunku podana zostala wartosc
mediany oraz szerokosci przedzialow zawierajacych 34% przypadkow po lewej i prawej

stronie od mediany. Wyniki przy zatozeniu N = 10 obserwacji.
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Rysunek 6.16: Ocena dokladnosci wyznaczenia parametréow kosmologicznych. Histo-
gramy przedstawiaja roéznice miedzy wartoSciami parametréw otrzymanymi z modelu,
a prawdziwymi wartosciami uzytymi do stworzenia obserwacji (gorny histogram do-
tyczy parametru €2y, a boczny Hy). Kolorem ciemno niebieskim zaznaczona zostalta
mediana, a jasniejszym przedzial ufnosci 68%. W centralnej czesci znajduje sie mapa
gestosci pokazujaca ktory zestaw parametréow byl preferowany. Linie przerywane
wskazuja polozenie przedziatu histogramu zawierajacego prawdziwa warto$¢ rozwa-
zanego parametru. W prawym goérnym rogu rysunku podana zostala warto$¢ mediany
oraz szerokosci przedzialow zawierajacych 34% przypadkow po lewej i prawej stronie
od mediany. Wyniki przy zalozeniu N = 10% obserwacji.
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Rysunek 6.17: Ocena dokladnosci wyznaczenia parametrow tempa formacji gwiazd.
Histogramy przedstawiaja réznice miedzy wartoSciami parametréw otrzymanymi z
modelu, a prawdziwymi wartosciami uzytymi do stworzenia obserwacji (gorny histo-
gram dotyczy parametru ¢, a boczny d). Kolorem ciemno niebieskim zaznaczona
zostala mediana, a jasniejszym przedzial ufnosci 68%. W centralnej czesci znajduje
sie mapa gestoséci pokazujaca ktory zestaw parametrow byl preferowany. Linie prze-
rywane wskazuja potozenie przedziatu histogramu zawierajacego prawdziwa wartos¢
rozwazanego parametru. W prawym gornym rogu rysunku podana zostala wartosc
mediany oraz szerokosci przedzialow zawierajacych 34% przypadkow po lewej i prawej

stronie od mediany. Wyniki przy zatozeniu N = 10? obserwacji.
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Rysunek 6.18: Ocena dokladnosci wyznaczenia parametréw tempa formacji gwiazd.
Histogramy przedstawiaja réznice miedzy wartoSciami parametréw otrzymanymi z
modelu, a prawdziwymi warto$ciami uzytymi do stworzenia obserwacji (gorny histo-
gram dotyczy parametru ¢, a boczny d). Kolorem ciemno niebieskim zaznaczona
zostala mediana, a jasniejszym przedzial ufnosci 68%. W centralnej czesci znajduje
sie mapa gestosci pokazujaca ktory zestaw parametrow byl preferowany. Linie prze-
rywane wskazuja potozenie przedziatu histogramu zawierajacego prawdziwa wartos¢
rozwazanego parametru. W prawym gornym rogu rysunku podana zostala wartosc
mediany oraz szerokosci przedzialow zawierajacych 34% przypadkow po lewej i prawej

stronie od mediany. Wyniki przy zatozeniu N = 10* obserwacji.
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Na podstawie uzyskanych danych mozemy podac¢ mediany otrzymanych rozktadow
parametrow oraz ich przedzialy ufnosci wynikajace z rozrzutu statystycznego. Wyniki
dla r6znej liczby dostepnych obserwacji prezentuje tabelal6l Dla kazdego parametru
podana jest mediana (trzecia kolumna) oraz dolny i gorny zakres przedzialu ufnosci

na poziomie 68% (kolumna druga i czwarta, odpowiednio).

Tablica 6.1: Mediana oraz gorna i dolna granica przedzialu zawierajacego 68% wy-

padkow w zaleznosci od liczby dostepnych obserwacji N.

N  dolna granica mediana gbérna granica

¢
10? 3.0 3.3 3.7
103 3.1 3.3 3.5
10 3.2 3.3 3.4
d
10? 4.75 5.75 7.25
10? 5.0 2.9 6.25
10 5.25 2.9 6.0
Qu
102 0.215 0.275 0.315
103 0.240 0.285 0.310
10 0.260 0.290 0.310
Hy
10? 67 71 76
103 68 70 73
10 68 69 70

Doktladniejsza analize zachowania sie wartoSci niepewnosci statystycznych pre-
zentuje rysunek Dla kazdego z parametrow stworzono oddzielny panel, ktory
pokazuje jak wyglada zaleznos¢ szerokosci potowkowej jego rozktadu od liczby ob-
serwacji. Rozrzut parametrow losowych powinien zmniejszaé¢ sie wraz ze wzrostem
liczebnosci probki. Blad wyznaczenia parametru powinien spada¢ proporcjonalnie
do odwrotnosci pierwiastka z liczby obserwacji (o, ~ 1/v/N). Przerywane linie na

kazdym z paneli pokazuja przebieg takiej teoretycznej zaleznosci. Dodatkowo na ry-
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sunku zaznaczono odlegto$¢ miedzy modelami, ktora okreslona jest poprzez gestoscé
siatki modeli uzytej w symulacjach.

Wyraznie widaé, ze bltedy wyznaczenia parametréw maleja przy rosngcej liczbie
obserwacji, ale wolniej niz mozna sie bylo tego spodziewa¢. Oznacza to, ze istnieje
inne zroédlo niepewnosci, ktore nie jest zwigzane z sama losowoscig probki. Istotny
wplyw moze mieé¢ skoficzona rozdzielczo$é uzywanej siatki modeli. Przy N = 10%
dochodzimy do granicy rozdzielczosci siatki zastosowanej w naszych symulacjach.
Niepewnosci statystyczne staja sie porownywalne z odstepami miedzy modelami wy-
nikajacymi z przyjetej gestosci siatki modeli.

Doktadno$¢ wyznaczenia parametrow kosmologicznych jest poréwnywalna z ta
osiagana przez misje kosmiczne badajace mikrofalowe promieniowanie tta. Najnow-
sze wyniki pochodzace z misji Planck pokazuja, ze obecna stata Hubble’a jest wy-

1 a parametr 0, z dokladnoscig +0.02

znaczona z doktadnoscia +£1.4 km s~ Mpc™
(Planck Collaboration i inl 2013). Jednym z ograniczen naszej metody jest gesto$¢
siatki modeli. Zwiekszenie liczby rozwazanych modeli moze przyczynié¢ sie do zwiek-
szenia doktadno$ci. Sprawia to, ze obserwacje fal grawitacyjnych beda nowym, kom-
plementarnym do dotychczasowych, Zrédtem informacji o kosmologii. W przypadku
parametrow okreslajacych tempo formowania sie gwiazd nie ma obserwacji, ktore
siegaja az tak duzych przesunie¢ ku czerwieni. Fale grawitacyjne beda jedyna bez-

posrednia mozliwoscia na okreslenie tej funkcji w skalach kosmologicznych.
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Rysunek 6.19: Ocena dokladnosci wyznaczenia parametréow kosmologicznych. Histo-
gramy przedstawiaja réznice miedzy wartosciami parametréw otrzymanymi z modelu,
a prawdziwymi warto$ciami uzytymi do stworzenia obserwacji (gérny histogram do-
tyczy parametru €y, a boczny Hy). Kolorem ciemno niebieskim zaznaczona zostalta
mediana, a jasniejszym przedzial ufnosci 68%. W centralnej czesci znajduje sie mapa
gestosci pokazujaca ktory zestaw parametréow byl preferowany. Linie przerywane
wskazuja polozenie przedziatu histogramu zawierajacego prawdziwa warto$¢ rozwa-
zanego parametru. W prawym goérnym rogu rysunku podana zostala warto$¢ mediany
oraz szerokosci przedzialow zawierajacych 34% przypadkow po lewej i prawej stronie
od mediany. Wyniki przy zalozeniu N = 10% obserwacji.
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Rysunek 6.20: Ocena dokladnosci wyznaczenia parametréow kosmologicznych. Histo-
gramy przedstawiaja roéznice miedzy wartoSciami parametréw otrzymanymi z modelu,
a prawdziwymi wartosciami uzytymi do stworzenia obserwacji (gorny histogram do-
tyczy parametru €2y, a boczny Hy). Kolorem ciemno niebieskim zaznaczona zostalta
mediana, a jasniejszym przedzial ufnosci 68%. W centralnej czesci znajduje sie mapa
gestosci pokazujaca ktory zestaw parametréow byl preferowany. Linie przerywane
wskazuja polozenie przedziatu histogramu zawierajacego prawdziwa warto$¢ rozwa-
zanego parametru. W prawym goérnym rogu rysunku podana zostala warto$¢ mediany
oraz szerokosci przedzialow zawierajacych 34% przypadkow po lewej i prawej stronie
od mediany. Wyniki przy zalozeniu N = 10* obserwacji.
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Rysunek 6.21:

wielkoSci danego parametru.

Szeroko$¢ potdéwkowa rozkladu prawdopodobienstwa wyznaczanej

Gorny rzad paneli przedstawia parametry zwigzane

z tempem formacji gwiazd (parametry c¢ i d). Dolny rzad przedstawia parametry

kosmologiczne (Q, 1 Hy). Przerywane linie pokazuja teoretyczny przebieg funkeji, w

ktorej blad spada proporcjonalnie do 1/4/N. Czarne poziome linie pokazuja gestosé

siatki modeli.
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7. Podsumowanie.

Niniejsza praca porusza zagadnienia zwigzane z zastosowaniem w astrofizyce ob-
serwacji fal grawitacyjnych. W przyszto$ci promieniowanie grawitacyjne stanowic¢
bedzie nowe, bardzo wazne Zrédto informacji o otaczajacych nas obiektach astro-
fizycznych. Na szczegbdlna uwage zastuguja uklady podwojne obiektow zwartych.
Wystepuja one powszechnie we Wszechswiecie. Ponadto istnieja mocne przestanki
zaro6wno obserwacyjne (pulsar Hulsea-Taylora), jak i teoretyczne (patrz Z33) suge-
rujace, ze tego typu obiekty sa silnymi emiterami fal grawitacyjnych.

W naszej pracy rozwazyliSmy wplyw ekscentrycznosci orbity uktadu podwoéjnego
na ewmitowany sygnal w pasmie grawitacyjnym. UzyskaliSmy rozklady ekscentrycz-
nosci dla trzech typow ukltadéw podwojnych obiektéw zwartych w momencie ich
przechodzenia przez okno czutosci detektorow grawitacyjnych. Dla czestosci odpo-
wiadajacej detektorowi DECIGO podwoéjne gwiazdy neutronowe posiadaja wyrazne
maksimum w okolicach e ~ 107° (ET: 10~*) wystepujace we wszystkich rozwazanych
modelach. Dodatkowo w modelach oznaczonych litera A wystepuje drugie maksi-
mum zlokalizowane w poblizu e ~ 107* (ET: 1073), ktore pochodzi od uktadow
"ultra-ciasnych". Rozklad odpowiadajacy uktadom mieszanym (zawierajacym czarng
dziure i gwiazde neutronowa) jest skoncentrowany wokot e ~ 107 (ET: 107%). Po-
dwojne czarne dziury rowniez maja tylko jedno maksimum, ktore jest nieco szersze
i przesuniete w strone nizszych ekscentrycznosci. Maksimum tego rozktadu zawiera
sie miedzy e ~ 1075 (ET: 1077) i e ~ 10* (ET: 107°). Pokazaliémy jaki procent
rzeczywistych uktadéw moze wykazywaé znaczace splaszczenie orbity w momencie,
gdy beda mogly by¢ zaobserwowane przez planowane detektory fal grawitacyjnych
(rozdzial H]). Podwojne czarne dziury nie wykazuja znaczacej ekscentrycznosci na-
wet w najnizszej rozwazanej czestosci (f = 0.3Hz). Wiekszo$¢ modeli przewiduje,
ze udzial ukladéw podwojnych czarnych dziur o ekscentrycznosci wiekszej niz 0.01
bedzie mniejszy niz 1%. Ukladow mieszanych spodziewamy sie okoto 3 — 4% w
detektorach typu DECIGO, ale jest ich bardzo malo w poréwnaniu z innymi ty-
pami ukladow zwartych. Najwieksze szanse na detekcje ekscentrycznosci bedziemy
mieli w przy obserwacjach podw6jnych gwiazd neutronowych. Wsr6d podwdjnych
gwiazd neutronowych obserwowanych przez kosmiczne detektory powinno znalez¢ sie

2 — 27% takich, ktorych ekscentrycznosé jest powyzej 0.01. Tak duza rozpietosé¢ wy-
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nika z niepewnosci zwigzanych z metalicznoséia i szczegotow ewolucji gwiazdowej.
Wykazalismy, ze ekscentrycznos$¢ bedzie miata znaczenie dopiero w erze detektorow
IIT generacji oraz pozniejszych detektoréw kosmicznych. Wynik ten ma duze znacze-
nie dla zagadnienia estymacji parametrow. Kolaboracja LIGO/VIRGO wypracowala
szereg skomplikowanych metod majacych na celu wyznaczenie dokladnych parame-
trow obserwowanego zrodta. Kazdy kolejny parametr, ktory wiaczony jest do analizy
sprawia, ze wzrasta wymiar przeszukiwanej przestrzeni parametréow. Sprawia to, ze
szybko rosna koszty obliczeniowe tych procesow. Dlatego fakt, ze nawet przy analizie
danych z detektorow II generacji nie jest konieczne uwzglednienie ekscentrycznosci,

jest istotny.

Nastepnie skupiliémy sie na policzeniu tta fal grawitacyjnych od uktadow, ktorych
nie bedziemy w stanie zarejestrowa¢ jako osobne obiekty (rozdzial Bl). Pokazalismy
jaki wptyw na uzyskane wyniki ma metalicznos¢ osrodka, w ktorym ewoluowaly na-
sze uktady. Wyniki zostaly przedstawione dla populacji I (metalicznosé stoneczna),
IT (metalicznos¢ 10 % stonecznej) oraz III (pierwsze gwiazdy pozbawione metali).
W kazdym przypadku dokonana zostala analiza wpltywu szczegdétow modeli ewolucji
gwiazdowej na uzyskane wyniki. Obliczone tto fal grawitacyjnych pochodzace od po-
pulacji I1I bedzie widoczne juz w detektorach II generacji, pod warunkiem, ze jest ich
wystarczajaco duzo. Glownym czynnikiem determinujacym poziom tta jest bowiem
ulamek binarny, ktory okresla jak duzo gwiazd tworzyto sie w uktadach podwdjnych.
W standardowym modelu poczyniono ostrozne zatozenie, ze f, = 0.1. Cecha charak-
terystyczna tlta pochodzacego od populacji III jest jego gwaltowny zanik w okolicy
100 Hz. Populacja II bedzie widoczna zarowno w detektorach II, jak i IIT generacji.
Za$ populacja I, charakteryzujaca sie najwieksza metalicznoscia bedzie widoczna w
detektorach III generacji. Wyjatek stanowi bardzo optymistyczny model, w ktérym
uktady inicjujace faze wspolnej otoczki na przerwie Hertzsprunga nie ulegaja zlaniu.
Wtedy nawet I generacja detektoréw ma szanse na obserwacje tta fal grawitacyjnych
od najmtodszych populacji gwiazdowych. Gléwnym sktadnikiem tta w oknie czutosci
planowanych detektorow sa uklady podwojnych czarnych dziur. Struktura, za ktorg
odpowiedzialne sa gwiazdy neutronowe ujawnia sie dopiero w zakresie kHz, ktory
bedzie niedostepny dla anten, ktorych konstrukcja jest obecnie planowana. Mimo
to, przyszte obserwacje moga nalozy¢ pewne ograniczenia na parametry uzywane do

modelowania gwiazd.
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Kolejnym zagadnieniem dyskutowanym w pracy jest metoda szacowania doktad-
no$ci wyznaczania parametréow fizycznych na podstawie obserwacji w falach grawita-
cyjnych (rozdzial@l). Zakladajac pewne parametry kosmologiczne oraz postaé tempa
formacji gwiazd we Wszech$wiecie stworzyliSmy sztuczne obserwacje. Nastepnie skon-
struowalisSmy siatke modeli w przestrzeni szukanych parametrow. RozwazyliSmy dwa
przypadki. W pierwszym z nich szukaliSmy dwoch parametréow majacych wplyw na
ksztalt tempa formacji gwiazd - ¢ i d (patrz rownanie BI0). W drugim za$ szukane
byly parametry kosmologiczne €25, i Hy. DokonaliSmy analizy wplywu losowosci
generowanych obserwacji na uzyskane wyniki oraz liczby dostepnych obserwacji. Nie-
pewno$cé statystyczna metody maleje wraz ze wzrostem liczby obserwacji, cho¢ wolniej
niz przewidywania teoretyczne. Szeroko$¢ przedziatlu ufnosci na poziomie 68% wy-
znaczenia parametru ¢ (zwiazanego z tempem formacji gwiazd) to 0.7 przy N = 102
obserwacji, 0.4 przy N = 10® obserwacji oraz 0.2 dla N = 10* obserwacji. W przy-
padku parametru d szeroko$¢ przedzialu wynosi 2.5 przy N = 10% obserwacji, 1.25
przy N = 10% obserwacji oraz 0.75 dla N = 10* obserwacji. Szeroko$¢ przedziatu
ufnosci przy wyznaczaniu parametru 2y, wynosza 0.1, 0.07 oraz 0.05 przy uzyciu
N = 10%, 103 i 10* obserwacji, odpowienio. Doktadno$¢ wyznaczenia parametru H,
okreslona jest przez nastepujace szeroko$ci przedzialow ufnosci:9, 5 oraz 2 przy uzy-
ciu N = 10%, 10% i 10* obserwacji, odpowienio. W przypadku parametréw c, d oraz
H, osiagnieta zostata granica wynikajaca ze skonczonej rozdzielczosci zastosowane;j
siatki modeli. Przy N = 10* obserwacji uzyskana dokladnosé¢ statystyczna nie mogta
by¢ wieksza ze wzgledu na odleglo$¢ miedzy modelami w siatce.

Obecnie dostepne obserwacje, za pomoca ktorych uzyskuje sie oszacowanie tempa
formacji gwiazd, sa ograniczone do naszego lokalnego Wszechswiata. Metoda wy-
korzystujaca fale grawitacyjne bedzie miata znacznie wiekszy zasieg, co pozwoli na
precyzyjniejsze wyznaczenie tego waznego rozktadu. Parametry kosmologiczne sg
wyznaczane z duzym powodzeniem przez misje kosmiczne badajace mikrofalowe pro-
mieniowanie tta. Ostatnio opublikowane wyniki misji Planck uzyskaty dokladnosc¢
wyznaczenia parametru €, na poziomie ufnosci 68% rzedu 0.04 oraz parametru H,
rzedu 2.8. WielkoSci sa poréwnywalne z osiagnietymi w niniejszej pracy. Podsumo-
wujac, przedstawiona metoda okazata sie bardzo obiecujacym narzedziem, ktore w
przysztoéci moze sta¢ sie komplementarnym do dotychczasowych sposobéw wyzna-

czania parametrow fizycznych Wszechswiata.
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A. Normalizacja tempa koalescencji.

Normalizacja otrzymanego tempa koalescencji wymaga wziecia pod uwage wielu
czynnikow. W pierwszej kolejnosci nalezy zauwazy¢, ze lista uktadéow podwdjnych,
ktorych uzywamy nie jest kompletng probka gwiazd spotykanych we Wszech§wie-
cie. Pomimo naszych staran, aby powstala populacja byla jak najbardziej zblizona
do rzeczywistosci, nigdy nie bedziemy w stanie symulowaé¢ dokladnie tego co ofe-
ruje nam natura. W szczeg6lnosci, nasze symulacje nie pokrywaja catego zakresu
mas gwiazd - z przyczyn numerycznych nalezato zawezi¢ rozwazany przedzial mas.
Kolejnym aspektem jest to, ze nie wszystkie gwiazdy, ktore powstaly w uktadzie po-
dwojnym utworza uktad podwojny obiektow zwartych. Wiekszosé z nich nie przetrwa
fazy wspolnej otoczki i ulegnie zlaniu lub rozerwie sie w wyniku zbyt silnej eksplozji
supernowej.

W wyniku dziatania programu StarTrack otrzymujemy liste uktadow podwdjnych
wraz z ich parametrami. Kazdy z ukladow traktujemy jako oddzielny rodzaj uktadu,
ktory moze istnie¢ we Wszech§wiecie. W dalszych czeSciach naszej analizy losujemy
uktady z tej listy. Kazdy z nich moze by¢ wybrany wielokrotnie.

Tempo koalescencji dla konkretnego rodzaju uktadu podwojnego mozemy zapisac
jako:

pealz) = 5 (A1)
gdzie N, jest liczba ukladoéw podwojnych, ktore zaczynaja swoja ewolucje na ze-
rowym ciggu gtownym (ZAMS) uzyskanym za pomoca kodu StarTrack. W naszym
przypadku ta liczba wynosi 2 x 10°. ny;, jest koncentracja uktadow podwojnych, f, =
jest utamkiem jaki stanowig symulowane przez nas uktady podwoéjne.

We Wszech$wiecie nie powstaja jednak tylko uktady podwojne. Catkowite tempo

formacji gwiazd (SFR) mozna zapisa¢ jako sume wkladu od ukladéw podwojnych

oraz od gwiazd pojedynczych:

SFR = SFRyn + SF Ry [Mo Mpe ™2 yr ). (A.2)

Wtedy koncentracje uktadéw podwojnych lub gwiazd pojedynczych zapiszemy jako:

SFR;,
= 2" [Mpe S yr! A.
m= = Mpe ) (A3)
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gdzie zmienna k moze oznacza¢ ,bin” lub ,sin” w zaleznosci od tego czy chcemy
policzy¢ ten parametr dla uktadéw podwodjnych czy pojedynczych.

Kolejnym istotnym parametrem jest tak zwany utamek binarny, ktory jest zdefi-
niowany jako stosunek liczby uktadéw podwojnych do wszystkich uktadow (pojedyn-
czych i podwojnych):

o Nbin o O5nbm
B Nbin + Nsin B 05nbzn + nsin’

o (A4)

gdzie Ny, to liczba uktadow podwojnych, a nie gwiazd w uktadach podwojnych, dla-

tego potrzeby jest czynnik 0.5 w drugiej czeSci rownania. W naszych symulacjach

fo = 0.5, co odpowiada wynikom obserwacji obecnych populacji gwiazdowych. Po

przeksztalceniu rownania[A4] otrzymamy wyrazenie na koncentracje gwiazd pojedyn-
czych:

11—

Ngin = énbinT7

nastepnie, uwzgledniajac rownanie oraz otrzymamy podobne wyrazenie opi-

(A.5)

sujace koncentracje uktadow podwojnych:

2
Npin, = SF R o , (A.6)
fbb < Mgy, > +2 < My, >
2
Mo = 15, . (A7)
Tb < Mgin > +2 < My, >

Kolejny krok polega na obliczeniu §rednich mas gwiazd pojedynczych oraz sktad-
nikow uktadow podwojnych. Jako poczatkowa funkcje mas (IMF) uzyliSmy popular-
nego wyrazenia zaproponowanego przez Salpetera (Salpeter[1957), natomiast rozktad

stosunkow mas pozostaje funkcja stata.

V(M) = KM™27, (A.8)
®(q) = 2¢, (A.9)

Moz \r=2Tq0N | Mypin = 0.08 Mo, Myas = 150 M. Wtedy $rednie

Mmin

gdzie K71 =

masy, ktorych szukamy wyrazaja sie nastepujacymi wzorami:
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Mmax 1 Mmaz 1
< My, >= / MU(M)AM, < My, >— / MU (M)dM / dq(1+4q)d(q).
0

Min 2 J Min
Postac¢ f, jest konsekwencja konkretnego sposobu losowania mas sktadnikow uzy-
wanego w programie StarTrack. Masa gtéwnego sktadnika ukltadu jest wybierana w
sposob losowy z rozkladu Salpetera o Min sim = 5 Mg 1 Mpaz sim = Mpmaz. Masa
sktadnika wtornego jest zdeterminowana przez stosunek mas, ktory jest losowany z
plaskiego rozktadu. Dodatkowo istniej wewnetrzny regulator zapewniajacy, ze masa
drugiej gwiazdy bedzie wieksza od 3 M. Taki sposob wybierania mas sktadnikow
zapewnia, ze masa pierwszej gwiazdy jest zawsze wieksza od masy drugiej gwiazdy,
a masa catkowita uktadu nie jest mniejsza od 8 M.
Symulowane w ten sposob uklady podwdjne sa pewna czescia rzeczywistej popu-
lacji. Ta cze$¢ mozemy zapisa¢ w nastepujacy sposob:

Mmar
[ dMU (M) [ on 9% (9)

o Mmin,sim
fs=

Jotmes aAw (M) [y dg®(q)

(A.10)

gdzie gmin(M) = % Szukana normalizacja A* (k=BNS, NSBH or BBH) jest zdefi-
niowana:
Nk
AF = Tnginfs (M. (A.11)
N¥ jest liczba uktadéw podwdjnych danego typu w naszych symulacjach. Szczegotowa

lista wartosci tego parametru dla kazdego z analizowanych modeli zawarta jest w

tabeli [A11
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Tablica A.1: Liczba uktadéw podwéjnych kazdego typu dla wszystkich modeli. Otrzy-

mane uktady sa wynikiem ewolucji N = 2 x 10% ukladéw podwojnych gwiazd doko-

nanej za pomoca programu StarTrack.

Model

NBNS NNSBH

NBBH

BZK
BZk
BzK
Bzk
AZK
AZk
AzK
Azk

1618
1994
509
464
4940
6710
1698
1769

43

26
475
885
326
404
736
1283

395
441
2873
3175
1721
2164
15312
17613
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