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1. Wst�pNowozesna astro�zyka rozwija si� w bardzo szybkim tempie. Nast�puje lawinowywzrost dost�pnej moy oblizeniowej, o pozwala na oraz bardziej skomplikowane sy-mulaje numeryzne. Rozwój teoretyznej gaª�zi astro�zyki jest te» nap�dzany przezoraz dokªadniejsze i lepsze obserwaje. Wi�kszo±¢ zjawisk obserwayjnyh mo»emyju» wyja±ni¢ za pomo¡ naszyh teorii i modeli. Caªa wspóªzesna astronomia na-stawiona jest na zdobywanie oraz wi�kszej ilo±i informaji o obiektah, które ju»znamy. Jednoze±nie znajdujemy si� u progu epokowego wydarzenia jakim niew¡t-pliwie b�dzie wykryie fal grawitayjnyh. Promieniowanie grawitayjne, wynikaj¡ez równa« Ogólnej Teorii Wzgl�dno±i (OTW), powinno wypeªnia¢ aªy nasz Wszeh-±wiat. Fale te powstaj¡ wskutek zaburzenia samej zasoprzestrzeni. B�d¡ zupeªnieniezale»nym ¹ródªem informaji o znanyh nam obiektah, a tak»e mog¡ ujawni¢ zja-wiska nieobserwowane do tej pory w pa±mie elektromagnetyznym. Fale grawitayjnebardzo sªabo oddziaªuj¡ z materi¡. Z jednej strony jest to wada, gdy» detekja tegopromieniowania jest trudnym zadaniem, które do tej pory nie zako«zyªo si� suk-esem. Z drugiej za± jest to ogromna zaleta, dzi�ki której fale doieraj¡ do nas wniemal niezmienionej formie. Pozwoli to na �zobazenie� o dzieje si� w wewn�trz-nyh rejonah zapadaj¡yh si� gwiazd, w ±rodku wybuhu supernowej, a mo»e nawetzaobserwujemy fale powstaªe tu» po Wielkim Wybuhu. Dodatkowo spodziewamy si�szeregu zjawisk, któryh jeszze nie znamy. Otworzenie okna grawitayjnego stworzyzupeªnie nowe mo»liwo±i i pozwoli si�ga¢ dalej ni» kiedykolwiek. Pierwsze obserwa-je w nowym pa±mie fal elektromagnetyznyh zawsze owoowaªy w lawin� nowyhodkry¢. Tak te» b�dzie w przypadku fal grawitayjnyh.Czekaj¡ na pierwsz¡ detekj�, ±rodowisko astro�zyzne opraowuje algorytmy,które pozwol¡ nie tylko na efektywne odkrywanie fal grawitayjnyh, ale te» na wy-znazanie parametrów �zyznyh ¹ródeª. Gªównym obiektem zainteresowa« niniejszejpray s¡ ukªady podwójne obiektów zwartyh jako ¹ródªa fal grawitayjnyh. Spo-dziewamy si�, »e b�d¡ one jednym z najlepszyh i najsilniejszyh ¹ródeª promienio-wania grawitayjnego. Praa porusza dwa zagadnienia zwi¡zane z ta klas¡ obiektów.Pierwszym z nih jest problem eksentryzno±i orbity ukªadów podwójnyh oraz jejwpªyw na obserwowany sygnaª. W rozdziale 4 analizujemy rozkªad eksentryzno±i,aby sprawdzi¢ z jak du»ym efektem mamy do zynienia. Nast�pnie, w rozdziale 59



pokazujemy wyniki oblize« stohastyznego tªa fal grawitayjnyh pohodz¡ego oddu»ej próbki ukªadów podwójnyh. Wyniki przedstawione s¡ dla ±rodowisk o ró»nyhmetalizno±iah oraz uwzgl�dniaj¡ wpªyw spªaszzenia orbity. Drugim zagadnieniemjest mo»liwo±¢ wykorzystania przyszªyh obserwaji fal grawitayjnyh do odtworze-nia parametrów kosmologiznyh b¡d¹ wªasno±i samej populaji gwiazdowej (tempoformaji gwiazd, rozkªad mas). W rozdziale 6 zakªadamy, »e mamy do dyspozyjipewn¡ lizb� obserwowanyh ukªadów podwójnyh, dla któryh znane s¡ masy, po-ªo»enie na niebie oraz parametry orbity. Dodatkowo musimy ustali¢ kosmologi� oraztempo formaji gwiazd, które doprowadziªy do powstania wªa±nie takih obserwaji.Nast�pnie próbujemy odtworzy¢ parametry kosmologizne lub ksztaªt funkji tempaformaji gwiazd. Tworzymy siatk� modeli, która próbkuje przestrze« poszukiwanyhparametrów. Nast�pnie metod¡ najwi�kszej wiarygodno±i wybieramy model, któ-rego parametry najlepiej pasuj¡ do obserwaji.
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2. Fale grawitayjne i ih ¹ródªa.2.1. Równania Einsteina.Na poz¡tku XX wieku Albert Einstein opublikowaª seri� przeªomowyh pradotyz¡yh zasu i przestrzeni. Postulowaª on, »e byty te nie s¡ od siebie niezale»ne(jak to ma miejse w �zye newtonowskiej), ale tworz¡ wspólnie struktur� zwan¡dzi± zasoprzestrzeni¡. W ramah tyh rozwa»a« powstaªa STW (Szzególna TeoriaWzgl�dno±i), za pomo¡ której mo»emy opisywa¢ ruh obiektów w zterowymiarowejprzestrzeni. Z matematyznego punktu widzenia zasoprzestrze« mogªa by¢ dowolniezakrzywiona, o widozne jest w postai metryki.W swyh praah dotyz¡yh natury grawitaji (Einstein 1916) Einstein uto»sa-miaª j¡ z ow¡ krzywizn¡ zasoprzestrzeni. Z jednej strony obeno±¢ masy i energiizakrzywiaªa zasoprzestrze«, z drugiej za± to zakrzywienie wpªywaªo na sposób w jakiporuszaj¡ si� masywne z¡stki. Swoj¡ teori�, któr¡ dzi± nazywamy OTW (OgólnaTeoria Wzgl�dno±i), Einstein wyraziª w postai elegankiego i na pozór prostegowzoru:
Rαβ − 1

2
gαβR = 8πTαβ, (2.1)gdzie Rαβ jest tensorem Riiego, R jest skalarem Riiego, gαβ opisuje metryk� zaso-przestrzeni, a Tαβ jest tensorem energii-p�du. Równanie zapisane jest w jednostkahgeometryznyh, w któryh staªa grawitaji oraz pr�dko±¢ ±wiatªa s¡ to»samo±ioworówne 1.Lewa strona równania opisuje krzywizn� zasoprzestrzeni, podzas gdy prawa od-powiada za opis ¹ródeª masy i energii. W ogólnym przypadku jest to ukªad dziesi�iunieliniowyh równa« ró»nizkowyh z¡stkowyh, które nie maj¡ analityznego roz-wi¡zania. Tylko sze±¢ z tyh równa« jest od siebie niezale»nyh ze wzgl�du na swo-bod� wyboru ukªadu wspóªrz�dnyh. Do wykonania niezb�dnyh oblize« u»ywa si�skomplikowanego aparatu matematyznego jakim jest geometria ró»nizkowa. Ka»dezagadnienie w OTW wymaga wie oddzielnego podej±ia i szeregu zaªo»e«, któreupraszzaj¡ równania Einsteina. 11



2.1.1. Zlinearyzowane równania Einsteina.W niniejszej sekji przeanalizujemy niewielkie zaburzenie zasoprzestrzeni gene-rowane przez sªabe, nierelatywistyzne ¹ródªo. Dodatkowo opis metryki b�dzie obej-mowaª obszar znaznie oddalony od ¹ródªa, gdzie pole grawitayjne jest bardzo sªabe.W takih warunkah mo»emy zapisa¢ metryk� jako sum� pªaskiej metryki oraz nie-wielkiego zaburzenia:
gαβ = ηαβ + hαβ, (2.2)gdzie hαβ jest owym maªym zaburzeniem, a
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(2.3)jest metryk¡ Minkowskiego.Lew¡ stron� równania 2.1 oblizamy z dokªadno±i¡ do wyrazów liniowyh. Dodat-kowe zªo»enie mówi¡e, »e w ¹ródle nie wyst�puj¡ pr�dko±i relatywistyzne, prowadzido stwierdzenia, »e dominuj¡¡ skªadow¡ tensora energii-p�du b�dzie ta zwi¡zana zmas¡ spozynkow¡. Ostatnia operaja jak¡ nale»y wykona¢ jest wybór ehowania(wygodnego ukªadu wspóªrz�dnyh), który ogranizy lizb� stopni swobody naszegoukªadu. Najwygodniejsze wydaje si� ehowanie Lorentza, które implikuje speªnienieprzez zaburzenie metryki nast�puj¡ego warunku:
∂hβ

α(x)

∂xβ
− 1

2

∂hβ
β(x)

∂xα
= 0. (2.4)Warunek 2.4 znaznie si� upraszza je±li zamiast amplitudy hα,β wprowadzimy am-plitud� z odwróonym ±ladem:

hαβ ≡ hαβ − 1

2
ηαβh, (2.5)12



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

�hαβ = −16πTαβ , (2.6)gdzie � = −∂2/∂t2 +
−→▽2 oznaza dalamberjan i jest dobrze znanym operatoremwyst�puj¡ym w równaniah falowyh. Taka posta¢ równania Einsteina bardzo przy-pomina analogizne równania falowe znane z elektromagnetyzmu. Ih rozwi¡zywaniejest standardowym problemem w �zye. Z rozwa»a« na temat rozwini�ia liniowegorówna« Einsteina bezpo±rednio wynika równanie falowe, którego rozwi¡zaniem jestfala grawitayjna. A zatem zysto teoretyzne przeksztaªenia pozwalaj¡ wierzy¢, »efale grawitayjne faktyznie powinny istnie¢.2.2. Wªasno±i fal grawitayjnyh.Fale grawitayjne to zaburzenia zasoprzestrzeni, które rozhodz¡ si� z pr�dko±i¡±wiatªa. S¡ falami poprzeznymi oraz posiadaj¡ dwie polaryzaje. W tym wzgl�dziebardzo przypominaj¡ fale elektromagnetyzne, ho¢ wyst�puj¡ mi�dzy nimi znaz¡eró»nie.Rozwini�ie równa« do wyrazów liniowyh sprawia, »e wyst�puje liniowo±¢ ihrozwi¡za«. A zatem liniowa kombinaja zaburze« metryki równie» b�dzie speªniaªate uproszzone równania. Co za tym idzie, ka»de sªabe zaburzenie metryki mo»na za-pisa¢ jako liniow¡ kombinaj� dwóh niezale»nyh polaryzaji. Cz�sto wymaga to jed-nak wybrania wygodnego ukªadu wspóªrz�dnyh lub dokonania pewnyh przeksztaª-e« wspóªrz�dnyh. Polaryzaje fal grawitayjnyh s¡ obróone wzgl�dem siebie o 45◦(w przypadku fal elektromagnetyznyh polaryzaje ró»ni¡ si� o 90◦). Jedna z nihnazywana jest polaryzaj¡ �+� (plus), a druga �x� (krzy»). Aby lepiej zobrazowa¢ jakwygl¡daj¡ obie polaryzaje przeanalizujemy wpªyw jaki b�dzie miaªa przehodz¡aspolaryzowana fala na masywne obiekty uªo»one w pier±ie«. Sytuaja ta przedsta-wiona jest na rysunku 2.1. Kolejne obrazki pokazuj¡ sekwenj� ruhów jaki wykonuj¡masywne obiekty. Fala przyhodzi z kierunku prostopadªego do pªaszzyzny pier±ie-nia. Efekt widozny na rysunku jest mono przesadzony, aby dobrze zobrazowa¢zahodz¡e zjawisko. W rzezywisto±i zmiany odlegªo±i wywoªane przej±iem fali13



Rysunek 2.1: Dwie polaryzaje fal grawitayjnyh. Na górnej z�±i polaryzaja �+�, ana dolnym polaryzaja �x�. Fala porusza si� w pªaszzy¹nie prostopadªej do rysunku.grawitayjnej s¡ rz�du uªamków rozmiarów protonu.2.3. �ródªa fal grawitayjnyh.Aby powstaªa fala grawitayjna potrzebne jest zaburzenie krzywizny zasoprze-strzeni. W praktye jest to ka»de gwaªtowne wydarzenie, które nie wykazuje symetriiosiowej. Druga pohodna momentu bezwªadno±i obiektu musi by¢ ró»na od zera.Okazuje si�, »e we Wszeh±wieie bardzo du»o zdarze« ma wªa±nie taki harakter. Wzale»no±i od natury zjawiska powstaj¡e fale mog¡ mie¢ dªugo±¢ od kilku kilometrówa» po rozmiary porównywalne z widoznyh Wszeh±wiatem.2.3.1. �ródªa kosmologizneNajgwaªtowniejszym wydarzeniem w historii Wszeh±wiata byª Wielki Wybuh.Wydaje si�, »e fale grawitayjne b�d¡e ehem tej wielkiej eksplozji powinny wypeª-nia¢ przestrze« (Qadir & Mufti 1980; Giovannini i in. 2002; Garia-Bellido & Figueroa2008; Bekwith 2009) tak, jak ma to miejse w przypadku mikrofalowego promienio-wania tªa. Znalezienie tyh fal b�dzie jednak niezwykle trudne ze wzgl�du na ihdu»¡ dªugo±¢ oraz maª¡ energi�. Najprawdopodobniej tªo pohodz¡e od Wielkiego14



Wybuhu przykryte b�dzie w detektorah przez inne ¹ródªa fal b¡d¹ szumy instru-mentalne. Kolejn¡ epok¡, która mogªa postawi¢ swój ±lad w promieniowaniu gra-witayjnym to era in�ayjna (Ni 2012; Alabidi i in. 2012; Reyes i in. 2012b,a). Dotej pory niewiele wiemy o tym burzliwym okresie w historii Wszeh±wiata. Jednakwi�kszo±¢ teorii przewiduje istnienie ró»nego rodzaju harakterystyznyh zjawisk,które mogªyby by¢ ¹ródªem promieniowania grawitayjnego. Znalezienie przewidy-wanyh fal mo»e doprowadzi¢ do rozwi¡zania zagadek in�aji. Istnieje te» aªy szeregteoretyznyh tworów, któryh istnienie mo»na udowodni¢ obserwuj¡ fale grawita-yjne, któryh miaªyby by¢ ¹ródªem. Przykªadem mo»e by poszukiwanie kosmiz-nyh strun (Abbott i in. 2009a; Kleidis 2009; Cohen i in. 2010; Tang & Sumner 2012;Binétruy i in. 2012), zderze« kosmiznyh b¡bli (Salem i in. 2013), iemne promie-niowanie, które mogªoby by¢ produkowane przez rozpad i�»kih z¡tek (Jinno i in.2012), zy te» przej±ia fazowe we wzesnym Wszeh±wieie (Giblin i in. 2012).2.3.2. �ródªa astro�zyzne.Do tej kategorii zalizamy wszystkie te zjawiska, któryh ¹ródªami s¡ obiektyastro�zyzne, a wi� gwiazdy na ka»dym etapie swojej ewoluji.Wybuhy supernowyh - grawitayjny kolaps.Ko«ow¡ faz¡ ewoluji masywnyh gwiazd (masa powinna by¢ wy»sza ni» 8 M⊙)jest grawitayjne zapadanie »elaznego j¡dra. W efekie powstaje gwiazda neutro-nowa lub zarna dziura. Samemu zapadaniu z�sto towarzyszy tak zwany wybuhsupernowej, który jest bardzo jasnym i gwaªtownym zjawiskiem. Modele hydrody-namizne zapadaj¡yh si� gwiazd sugeruj¡, »e zjawisko to mo»e by¢ niesymetryzne(Janka 2012; Ott i in. 2012). Obserwaje pozostaªo±i po tego typu supernowyh te»pokazuj¡, »e nie byª to wybuh sferyznie symetryzny. S¡ to warunki odpowiedniedo produkji fal grawitayjnyh (Müller i in. 2013). Efektywno±¢ zamiany energiiwybuhu w energi� fal grawitayjnyh jest jednak bardzo maªa. Silnymi emiteramigrawitayjnymi mogªyby by¢ wybuhy supernowyh w naszej Galaktye, ale te zda-rzaj¡ si� niezwykle rzadko.�rednio w naszej Galaktye wybuha jedna supernowa na50 lat. Zalet¡ supernowyh jako ¹ródeª fal grawitayjnyh jest to, »e dane obser-wayjne napªywaj¡ w pa±mie fal elektromagnetyznyh, a tak»e obserwowany jest15



strumie« neutrin. Pozwala to na lokalizaj� zasow¡ i przestrzenn¡ szukanego ¹ródªafal grawitayjnyh. Same obserwaje tyh fal byªyby niezwykle enne dla zrozumieniaproesów zahodz¡yh podzas samego wybuhu. W pierwszyh hwilah materiajest bowiem zbyt g�sta, aby jakiekolwiek promieniowanie elektromagnetyzne mogªosi� wydosta¢. Jedyn¡ szans¡ na pozyskanie informaji o tyh ennyh momentah s¡wªa±nie fale grawitayjne.
Rotuj¡e gwiazdy neutronowe.Szzególnym typem gwiazd neutronowyh s¡ pulsary, zyli rotuj¡e gwiazdy neu-tronowe o silnyh polah magnetyznyh. Sw¡ nazw� zawdzi�zaj¡ dodatkowemupromieniowaniu w zakresie fal radiowyh, które wysyªane jest z okoli bieguna magne-tyznego gwiazdy. O± rotaji z�sto nie pokrywa si� z osi¡ magnetyzn¡, o sprawia, »ewi¡zki promieniowania radiowego zatazaj¡ w przestrzeni sto»ki o±wietlaj¡ z�±¢ oto-zenia. Je±li Ziemia znajdzie si� wewnatrz takiego sto»ka, b�d¡ doieraªy do nas pulsypromieniowania radiowego w odst�pah skorelowanyh z pr�dko±i¡ rotaji pulsara.Gwiazdy neutronowe z natury s¡ bardzo symetryznymi obiektami. Nie mo»na jednakwykluzy¢ istnienia na ih powierzhni pewnyh niejednorodno±i, które pod wpªy-wem rotaji gwiazdy byªyby ¹ródªami fal grawitayjnyh (Ushomirsky i in. 2000).Ponad to istniej aªy szereg mo»liwyh niestabilno±i wystepujayh w gwiazdahneutronowyh, które mog¡ powodowa¢ promieniowanie grawitayjne (Lindblom i in.1998; Cutler 2002; Andersson 2003; Andersson & Kokkotas 2001). Zalet¡ pulsarów,jako ¹ródeª fal grawitayjnyh, jest to, »e z du»¡ dokªadno±i¡ znamy ih z�sto±¢rotaji. Emitowane fale w przybli»eniu kwadrupolowym b�d¡ miaªy z�sto±¢ dwarazy wi�ksz¡. Znamy te» ih pozyj� na niebie, o dodatkowo uªatwia poszukiwa-nia. Sygnaª od wiruj¡ej gwiazdy neutronowej powinien mie¢ ksztaªt regularnej si-nusoidy o znanej z�sto±i. Powstaj¡ te» bardziej zªo»one modele uwzgledniaj¡ewi�ej efektów (Jaranowski i in. 1998), o sprawia, »e sygnaª staje si� nieo bar-dziej skomplikowany. Poza pojedynzymi, bliskimi obiektami powinno by¢ obser-wowane tªo fal grawitayjnyh pohodz¡e od wielu odlegªyh gwiazd neutronowyh(Regimbau & de Freitas Paheo 2001; Postnov & Prokhorov 1997; Rosado 2012).16



Ukªady podwójne obiektów zwartyh.Ukªady podwójne obiektów zwartyh s¡ najlepszym znanym kandydatem na ¹ró-dªo fal grawitayjnyh. Maj¡ du»¡ asymetri�, o sprawia, »e powstaj¡e fale s¡ sto-sunkowo silne. Pod pojeiem obiektów zwartyh rozumiemy biaªe karªy, gwiazdyneutronowe i zarne dziury (ho¢ w dalszyh rozdziaªah b�dziemy si� ograniza¢ dogwiazd neutronowyh i zarnyh dziur). Wielokrotne ukªady gwiazdowe s¡ bardzopowszehne we Wszeh±wieie. A zatem pozostaªo±i po takih ukªadah te» powinnoby¢ du»o. Obserwaje elektromagnetyzne tyh obiektów (zwªaszza gwiazd neutro-nowyh i zarnyh dziur) s¡ wi¡» bardzo skromne. Jedyne znane ukªady maj¡ wswym skªadzie pulsar. Gwiazdy neutronowe, a tym bardziej zarne dziury s¡ bardzosªabo wykrywalne w pasmie elektromagnetyznym. Ze wzgledu na nielizny mate-riaª obserwayjny, mamy niewielk¡ wiedz� na temat parametrów populaji obiektówzwartyh. Mo»emy jedynie zakªada¢ jak wyglada ih widmo mas zy rozkªad prze-strzenny. Dlatego szukanie fal grawitayjnyh z tyh ¹ródeª jest trudniejsze. Nieznamy poªo»enia na niebie ani konkretnej z�sto±i. Dodatkowym utrudnieniem jestfakt, »e w falah elektromagnetyznyh mamy do zynienia z zupeªnie innymi efek-tami selekji obserwayjnej ni» b�dzie to miaªo miejse przy falah grawitayjnyh(Gondek-Rosi«ska i in. 2005; Nutzman i in. 2004). Sygnaª grawitayjny od ukªadupodwójnego mo»na podzieli¢ na trzy fazy. Pierwsza z nih to do±¢ stabilna sinusoida,kiedy skªadniki ukªadu s¡ od siebie daleko. W miar� utraty energii na wskutek emisjifal grawitayjnyh, obiekty kr¡»¡ wokóª siebie oraz szybiej po oraz mniejszyh or-bitah. Wida¢ to w sygnale grawitayjnym jako wzrost z�sto±i i amplitudy. Ta fazatrwa a» do momentu, w którym zostanie osi¡gni�ta tak zwana ostatnia marginalniestabilna orbita koªowa (ISCO). W pewnym momenie dohodzi do �zyznego kon-taktu obu skªadników. Wkrazamy w drug¡ faz�, kiedy wa»ne staj¡ si� siªy pªywowe,znieksztaªenia powierzhni gwiazd i mieszanie si� materii obu skªadników. Tu sygnaªjest nieregularny, a jego przebieg nale»y lizy¢ za pomo¡ kodów hydrodynamiznyhrozwi¡zuj¡yh peªne równania Einsteina. Konie tej fazy nast�puje, gdy poª¡zoneskªadniki wpadaja pod wspólny horyzont zdarze«. Ostatni¡ faz¡ jest uspokojeniesi� powstaªego obiektu. Zwykle jest to zarna dziura, która jeszze przez jaki± zaswykonuje harakterystyzne drgania. Ostatnie sekundy »yia ukªadu podwójnegoobiektów zwartyh pokazuje rysunek 2.2.17



Rysunek 2.2: Sygnaª fal grawitayjnyh jaki jest emitowany przez dwa zlewaj¡esi� obiekty zwarte. Na wykresie pokazano ostatni¡ sekund� »yia ukªadu dwóhgwiazd neutronowyh o masah M1 = M2 = 1.4 M⊙. Widozny jest harakte-rystyzny wzrost z�sto±i oraz amplitudy synaªu. Ksztaªt pierwszej fazy sygnaªu(wzrost amplitudy i zesto±i) przypomina gwizd zy te» ¢wierk, st¡d jego angielskanazwa �hirp�.
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Bªyski gamma.Bªyski gamma po raz pierwszy zostaªy wykryte w latah 60 XX wieku przezwojskowe satelity poszukuj¡e ±ladów prób j¡drowyh w kosmosie. Zjawisko to jestsilnym i krótkotrwaªym bªyskiem promieniowania gamma. Po gªównym bªysku z�-sto obserwowana jest po±wiata, która jest widozna niemal w aªym zakresie widmaelektomagnetyznego nawet przez kilka dni. Bªyski gamma s¡ powodowane przezjedne z najpot�»niejszyh eksplozji jakie maj¡ miejse we Wszeh±wieie. Rozkªadobserwowanyh bªysków jest jednorodny, o wskazuje na ih pozagalaktyzne poho-dzenie. Dzi�ki obserwajom spektroskopowym mo»emy wyznazy¢ przesuni�ie kuzerwieni zjawiska, które byªo przyzyn¡ wybuhu. Przez wiele lat nie byªo dobregomodelu teoretyznego, który tªumazyªby uwolnienie energii rz�du 1044 J. Kolejne mi-sje kosmizne dedykowane obserwajom bªysków gamma (Gehrels & Razzaque 2013)dostarzyªy statystyznyh informaji dotyz¡yh zasu trwania zjawisk. Rozkªadokazaª si� bimodalny. Obenie dzieli si� bªyski gamma na krótkie (zas trwaniaponi»ej 2 s) oraz dªugie (zas trwania od 2 s do kilku minut). Inne s¡ te» mehani-zmy powstawania tyh dwóh grup bªysków. Uwa»a si�, »e krótkie bªyski gamma s¡wynikiem zlania si� dwóh gwiazd neutronowyh b¡d¹ zarnej dziury z gwiazd¡ neu-tronow¡ (Giaomazzo i in. 2013). Wi�kszo±¢ krótkih bªysków zostaªa zlokalizowanaw rejonah, gdzie nie ma widoznej aktywno±i gwiazdotwórzej, o sugeruje, »e przy-zyna nie mog¡ by¢ wybuhy supernowyh. Dªugie bªyski gamma uto»samiane s¡ ztak zwanymi kolapsarami - bardzo masywnymi gwiazdami, które zapadaj¡ si� podwpªywem grawitaji (Hjorth & Bloom 2012). Wi�kszo±¢ z nih zostaªa zlokalizowanaw obszarah silnej aktywno±i gwiazdotwórzej, o dodatkowo potwierdza t¡ hipo-tez�. Oba senariusze implikuj¡ emisj� fal grawitayjnyh. W tym przypadku znamyprzedziaª zasowy zjawiska, jego poªozenie na niebie, a najz�±iej te» przesuni�ieku zerwieni.2.3.3. Emisja fal grawitayjnyh w ukªadzie podwójnym.Jednym z najsilniejszyh ¹ródeª fal grawitayjnyh b�d¡ ukªady podwójne obiek-tów zwartyh. Ponadto istniej¡ silne przesªanki sprawiaj¡e, »e s¡ niemal pewnymikandydatami na emitery grawitayjne. Analiza ruhu orbitalnego sªynnego ju» pul-sara PSR B1913+16 (Weisberg & Taylor 2005) wskazuje, »e mamy do zynienia z19



Rysunek 2.3: Shemat ukªadu podwójnego zªo»onego z dwóh obiektów zwartyh omasah M1 i M2 poruszaj¡yh si� po koªowej orbiie wokóª ±rodka masy. Cz�sto±¢orbitalna to Ω, a odlegªo±¢ mi�dzy skªadnikami wynosi a.emisj¡ fal grawitayjnyh w tym ukªadzie. Kolejnym powodem, dla którego to wªa-±nie ukªady podwójne staªy si� entralnym punktem naszyh zainteresowa« jest ihpowszehno±¢. Ponad poªowa znanyh nam gwiazd, które obserwujemy w naszejGalaktye jest w ukªadah wielokrotnyh. A zatem mo»emy przypuszza¢, »e z�±¢z nih zako«zy swoj¡ ewoluj� jako ukªady podwójne obiektów zwartyh. Dopókigwiazdy s¡ od siebie na tyle daleko, »e mo»emy traktowa¢ je jak punkty materialne,opis ruhu obu obiektów podlega znanym prawom Keplera. Dynamika takiego ukªadujest dobrze znana i mo»emy opisa¢ j¡ za pomo¡ kilku równa« analityznyh.
Koªowa orbitaRysunek 2.3 pokazuje shematyzne poªo»enie skªadników ukªadu podwójnego naorbiie wokóª ±rodka masy ukªadu. Dla uproszzenia rozwa»ymy orbit� koªow¡ opromieniu R oraz równe masy skªadników M.W biegunowym ukªadzie wspóªrz�dnyh mo»emy zapisa¢ zale»no±¢ ka»dej ze wspóª-rz�dnej od zasu: 20



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

z1(t) = 0 (2.8)
x2(t) = −a2 cos (Ωt)

y2(t) = −a2 sin (Ωt)

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

∑
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3
δij(x

A)2

]

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

M1M2

M1 + M2
. (2.10)Wykorzystuj¡ równania 2.9 i 2.10 mo»emy zapisa¢ wszystkie niezerowe skªadowemomentu kwadrupolowego:
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2
µa2 sin 2(Ωt).Wyrazy oznazone jako Cxx i Cyy s¡ niezale»ne od zasu, a zatem nie b�d¡ istotnew dalszej z�±i analizy, gdzie u»ywamy tylko pohodnyh po zasie momentów kwa-drupolowyh. 21



Ozekiwana fala grawitayjna jest zaburzeniem metryki zasoprzestrzeni wywo-ªanym przez ruh skªadników ukªadu podwójnego. W du»ej odlegªo±i od nierelaty-wistyznego ¹ródªa, gdzie mo»emy stosowa¢ rozwi¡zania zlinearyzowanego równaniaEinsteina mo»emy zapisa¢:
h

ij
(t, x) =

2

r

G

c4
ÏTT
ij (t − r

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

ij (t − r
c
) jest drug¡ pohodn¡ z�±i poprzeznej bez±ladowegomomentu kwadrupolowego masy.Uwzgl�dnienie tylko skªadowej poprzeznej momentu kwadrupolowego masy wpro-wadzi do równa« na wspóªrz�dn¡ x dodatkowy zªon k¡towy odpowiedzialny za rzu-towanie.
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ITT
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µa2 sin 2(Ωt) sin (α).Drugie pohodne skªadowyh tensora momentu bezwªadno±i wyra»aj¡ si� w na-st�puj¡y sposób:

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

ÏTT
yy = 2µa2Ω2 cos (2Ωt)

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



hij(t, x) = −4

r

Ω2/3

c4
(GMchirp)

5/3 × (2.15)












0 0 0 0

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

c
)) sin (α) 0

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

c
)) 0

0 0 0 0













(2.16)Amplituda powstaªej fali ma harakter okresowy, zego si� spodziewamy po ¹ródlewykonuj¡ym ruhy okresowe. Zmienia si� jednak harakterystyzna z�sto±¢, któraw przypadku powstaªej fali grawitayjnej jest dwukrotnie wi�ksza ni» z�sto±¢ ruhuorbitalnego rozwa»anego ukªadu podwójnego.Enargia unoszona z ukªadu poprzez fale grawitayjne pohodzi z energii orbital-nej. Z prostej analizy wymiarowej wynika, »e aªkowita jasno±¢ w dziedzinie fal gra-witayjnyh powinna by¢ proporjonalna do kwadratu trzeiej pohodnej momentukwadrupolowego. Mo»emy zapisa¢ zale»no±¢, której szzegóªowe wyprowadzenie do-st�pne jest w ksi¡»e Hartle (2003):
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, (2.17)gdzie ostre nawiasy oznazaj¡ u±rednienie po jednym okresie. Wstawiaj¡ do tegowzoru elementy trzeiej pohodnej tensora momentu kwadrupolowego otrzymujemy:
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, (2.18)gdzie M = M1 + M2.Utrata energii wypromieniowywnej w postai fal grawitayjnyh jest kompenso-wana przez zaie±nianie orbity ukªadu. Zmniejsza si� odlegªo±¢ mi�dzy skªadnikami,a tak»e okres obiegu. Zakªadaj¡, »e zmiana parametrów orbity odbywa si� tylkoze wzgl�du na emisj� promieniowania grawitayjnego mo»emy otrzyma¢ zale»no±¢pozwalaj¡¡ oeni¢ jak szybko zmienia si� okres orbitalny P :
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Rozwi¡zuj¡ powy»sze równanie w graniy a → 0 otrzymamy zas jaki potrzebnyjest, aby ukªad podwójny si� zlaª:
Tmerg =
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c5
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a4
0

M2µ
, (2.20)gdzie a0 de�niuje poz¡tkowy rozmiar orbity, a Tmerg jest zasem jaki pozostaª dokoalesenji.Wpªyw eksentryzno±i orbity na sygnaª grawitayjny.Ksztaªt fali grawitayjnej pohodz¡ej od eksentryznego ukªadu podwójnegobyª wyprowadzony ju» w latah 60-tyh ubiegªego wieku (Peters & Mathews 1963;Peters 1964). Widmo energetyzne fali grawitayjnej mo»emy zapisa¢ w nast�puj¡ysposób:
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. (2.21)W przybli»eniu kwadrupolowym wielka póªo± orbity oraz eksentryzno±¢ zmniej-szaj¡ si� w nast�puj¡y sposób:
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, (2.22)gdzie a to wielka póªo±, e to spªaszzenie orbity, M1 jest mas¡ gªównego skªadnika,
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. (2.24)Podzas gdy z�sto±¢ orbitalna ro±nie:
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gdzie M jest aªkowit¡ mas¡ ukªadu, µ jest mas¡ zredukowan¡, a a jest wielk¡ póªosi¡orbity.W przypadku orbity koªowej w ka»dej hwili ukªad emituje sygnaª o jednej usta-lonej z�sto±i, która jest równa o do warto±i dwukrotno±i z�sto±i orbitalnej.Gdy mamy do zynienia ze spªaszzon¡ orbit¡, pr�dko±¢ skªadników zmienia si� wzale»no±i od miejsa zajmowanego na orbiie. Powoduje to powstanie dodatkowyhz�sto±i w widmie. Ukªad promieniuje w danej hwili w w¡skim przedziale z�sto±i,a nie tylko w jednej konkretnej.
fn

gw = nforb, (2.26)
dfgw

dt
= n

dforb

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

c5
Ψ(e), (2.28)gdzie wyst�puje tak zwana masa �hirp�, b�d¡a kombinaj¡ mas skªadników ukªadu,która determinuje amplitud� i z�sto±¢ powstaj¡ej fali Mchirp = µ3/5M2/5.Mo promieniowania w zale»no±i od numeru harmoniki byªa wyprowadzona wpray Peters & Mathews (1963) i wyra»a si� nast�puj¡ym wzorem:
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g(n, e), (2.29)gdzie g(n, e) jest funkj¡ eksentryzno±i i numeru harmoniki
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a Jn s¡ odpowiednimi funkjami Bessela. Wynik ten zostaª otrzymany poprzez analiz�Fouriera keplerowskiego ruhu skªadników po eksentryznej orbiie. Szzegóªowewyprowadzenie dost�pne jest w pray Peters & Mathews (1963).�¡z¡ ze sob¡ wzory 2.21-2.29 i 2.28 otrzymujemy ostatezne wyra»enie na widmofal grawitayjnyh emitowanyh przez ukªad podwójny o spªaszzonej orbiie.
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. (2.31)W przypadku orbity koªowej Ψ(e = 0) = 1, g(n, e = 0) = 1 gdy n = 2 i g(n 6= 2, e =

0) = 0, a zatem wynik upraszza si� do dobrze znanego wyra»enia zaprezentowanegomiedzy innymi przez Phinney (2001):
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, (2.32)Mo»emy wyró»ni¢ dwa przypadki ukªadów, któryh widma b�d¡ znaz¡o si� odsiebie ró»niªy. Ukªady o zasie do koalesenji dªu»szym od obenego zasu Hubble'a(przyjmujemy, »e jest on równy TH = 104 Myr), które nazwiemy �dªugo-»yj¡ymi�oraz te, które zlej¡ si� w zasie krótszym od wieku Wszeh±wiata zwane dalej krótko-»yj¡ymi.Pierwsz¡ grup� tworz¡ ukªady o szerokih orbitah. Mo»emy przyj¡¢, »e pa-rametry ih orbit pozostaj¡ staªe w skali zasu Hubble'a. Oznaza to, »e wykresih widma energetyznego b�dzie zªo»eniem dyskretnyh warto±i wynikaj¡yh zwkªadu od poszzególnyh harmonik. Przykªadem mo»e tu by¢ rysunek 2.4, na któ-rym przestawiono widmo pohodz¡e od dwóh masywnyh zarnyh dziur o masah

M1 = M2 = 300 M⊙ na szerokiej orbiie o wielkiej póªosi równej a = 1.2 × 106 R⊙.Ró»ne symbole odpowiadaj¡ ró»nym poz¡tkowym eksentryzno±iom.Wraz ze wzrostem eksentryzno±i rozkªady staj¡ si� oraz szersze. Ponadtomaksimum rozkªadu przesuni�te jest w stron� wy»szyh z�sto±i. Wykres odpowia-daj¡y najwi�kszej rozwa»anej eksentryzno±i (kwadraty) wykazuje iekawe mini-mum w okoliy niskih z�sto±i. Jest to wynik szzególnej postai funkji g(n,e)zde�niowanej równaniem 2.30, a nie artefaktem numeryznym.Drugim przypadkiem s¡ ukªady, któryh zas do koalesenji jest krótszy od zasuHubble'a. Ewoluja ih parametrów orbitalnyh nie mo»e by¢ zaniedbana. Zmienia26
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fp (wynikaj¡ej z poz¡tkowyh parametrów ukªadu podwójnego takih jak masyskªadników i wielka póªo± w momenie powstania ukªadu), a» do górnej graniy, zaktór¡ tutaj przyjmujemy z�sto±¢ ostatniej stabilnej koªowej orbity fISCO.

fISCO =
c3

6
√

6πG(M1 + M2)
. (2.33)Jako przykªad prezentujemy rysunek 2.5, na którym wida¢ widmo ukªadu dwóhzarnyh dziur o masah jak w poprzednim przypadku (M1 = M2 = 300 M⊙), ale nadu»o mniejszej orbiie a = 1.2 × 102 R⊙. Równie» i tu wyniki zostaªy polizone dlaró»nyh poz¡tkowyh eksentryzno±i orbity.27
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Rysunek 2.5: Widmo grawitayjne pohodz¡e od krótko-»yj¡ego ukªadu zªo»onegoz dwóh zarnyh dziur (M1 = M2 = 300 M⊙, a = 1.2 × 102 R⊙) o ró»nyh spªasz-zeniah orbity. Ci¡gªa linia odpowiada orbiie koªowej, linia kreskowana pokazujewyniki dla eksentryzno±i 0.5, linia kropkowana odpowiada eksentryzno±i 0.7 alinia kreskowano - kropkowana eksentryzno±i 0.9Orbita koªowa generuje zwykªe widmo pot�gowe. Wzrost eksentryzno±i po-woduje powstanie dodatkowej emisji w wysokih z�sto±iah. Ksztaªt i rozmiar tejstruktury zale»ny od warto±i eksentryzno±i.
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3. Detektory fal grawitayjnyh.Detekja fal grawitayjnyh jest niezwykle trudnym zadaniem. Same fale bardzosªabo oddziaªuj¡ z materi¡, o sprawia, »e efekty ih przej±ia s¡ bardzo subtelne. Wrozdziale 2 wyprowadzona byªa harakterystyzna amplituda zaburzenia zasoprze-strzeni. Powoduje ona zmian� odlegªo±i mi�dzy masywnymi obiektami. To jak du»ajest owa zmiana zale»y od pierwotnej odlegªo±i:
δL

L
= h, (3.1)gdzie L to odlegªo±¢ mi�dzy masywnymi obiektami, δL zmiana odlegªo±i jaka wywoªafala o amplitudzie h.Amplitudy fal pohodz¡yh od realistyznyh ¹ródeª astro�zyznyh b�d¡ bar-dzo maªe. Proste oszaowanie pokazuje, »e amplituda jest nie wi�ksza od h ∼ Rs

r
(v

c
)2,gdzie Rs to promie« Shwartzshilda ¹ródªa, r to odlegªo±¢ do ¹ródªa, a v oznazaharakterystyzn¡ pr�dko±¢ ¹ródªa. Aby zda¢ sobie spraw� z rz�dów wielko±i o ja-kih tu mówimy, przeanalizujmy przykªad wybuhu supernowej w entrum naszejGalaktyki. �ródªem fali grawitayjnej b�dzie tu gwaªtownie zapadaj¡e si� j¡dro ma-sywnej gwiazdy, której promie« Shwartzshilda wynosi ok 1.5 km. Odlegªo±¢ do en-trum Galaktyki to 8.5 kp, a pr�dko±¢ zapadaj¡ej si� materii szaowana jest na 10%pr�dko±i ±wiatªa. Z naszego prostego oszaowania wyhodzi wtedy, »e amplitudafali grawitayjnej, któr¡ zaobserwujemy na Ziemi b�dzie rz�du h ∼ 10−20. Nale»ywpomnie¢, »e wi�kszo±¢ zjawisk jakie spodziewamy si� obserwowa¢ b�dzie du»o dalejni» w entrum naszej Galaktyki, wi� spodziewane amplitudy b�d¡ jeszze mniejsze.Zarejestrowanie tak maªyh zmian odlegªo±i jest wi� wyzwaniem dla wspóªzesnejtehniki.3.1. Detektory rezonansowe.Pierwszy detektor fal grawitayjnyh zbudowaª J. Weber w latah 60-tyh XXwieku. Byª to aluminiowy wale zawieszony na spejalnyh kolumnah maj¡yhza zadanie izolaj� instrumentu od wpªywu zewn�trznyh zakªóe«. Na powierzhniwala umieszzone byªy detektory fotoelektryzne, które pod wpªywem odksztaªenia29



bryªy emitowaªy sygnaª elektryzny. Po przej±iu fali grawitayjnej wale powinienwibrowa¢. Siªa drga« uzale»niona jest od z�sto±i przehodz¡ej fali - im bli»szabyªaby ona z�sto±i rezonansowej aluminium, tym silniejsze drgania. Weber osza-owaª, »e za pomo¡ swojego instrumentu jest w stanie wykry¢ odksztaªenia walaz dokªadno±i¡ do setnej z�±i rozmiaru atomu. Zdawaª sobie spraw� z roli jak¡ma wpªyw lokalnyh zjawisk takih jak trz�sienia ziemi, aktywno±¢ oeanizna zydrgania Ziemi wywoªane ludzk¡ aktywno±i¡. Dlatego te» wybudowaª dwie anteny- jedna znajdowaªa si� na Uniwersyteie w Maryland, a druga w Argonne NationalLaboratory niedaleko Chiago. Owoem tak przeprowadzonyh obserwaji byªa pu-blikaja (Weber 1969), w której Weber ogªosiª odkryie fal grawitayjnyh. Niestetyjego wyniki nie zostaªy potwierdzone. Z punktu widzenia dzisiejszej tehniki wy-daje si�, »e to o obserwowaª Weber nie mogªo by¢ fal¡ grawitayjn¡, gdy» zuªo±¢jego detektora byªa wiele rz�dów wielko±i za maªa, aby wykry¢ jakikolwiek sygnaª.Niemniej jego rola w historii detektorów fal grawitayjnyh jest bardzo du»a. Dzi-siejsze detektory rezonansowe w swej istoie nie ró»ni¡ si� wiele od tego u»ytegoprzez Webera. S¡ wi�ksze i lepiej izolowane od otozenia. Najz�±iej umieszzone wniskih temperaturah, aby zminimalizowa¢ szumy termizne. Anteny rezonansowemaj¡ bardzo w¡ski zakres zuªo±i zlokalizowany w pobli»u ih z�sto±i rezonanso-wej. Nie nadaj¡ si� do szerokopasmowyh przegl¡dów nieba, a razej do poszukiwa«sygnaªu od znanyh obiektów. Dobrymi ¹ródªami w tym wypadku s¡ pulsary, któryhznamy z�sto±¢ wirowania, a tak»e pozyj� na niebie. W i¡gu ostatnih lat opero-waªo kilka detektorów tego typu w ró»nyh z�±iah kuli ziemskiej. W±ród nih:ameryka«ski ALLEGRO (MHugh i in. 2002), franuski ALTAIR (Bonifazi & Viso1992), wªoskie AURIGA (Zendri i in. 2002) i NAUTILUS szwajarski EXPLORER(Astone i in. 2008), australijski NIOBE (Blair i in. 1998).Rysunek 3.1 pokazuje poªo»enie wy»ej wymienionyh detektorów.
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Rysunek 3.1: Mapa z zaznazonymi poªo»eniami operuj¡yh w ostatnih latah de-tektorów rezonansowyh.3.2. Detektory interferometryzne.Zupeªnie inn¡ metod� detekji stosuje si� w detektorah interferometryznyh.Podstaw¡ ih dziaªania jest instrument, który zbudowali Mihelson i Morley doprzeprowadzenia swojego sªynnego eksperymentu w 1885 roku (Mihelson & Morley1887). Dzisiejsze interferometry s¡ daleko bardziej skomplikowane, ale wi¡» wyko-rzystuj¡ zjawisko interferenji, aby zmierzy¢ drobne przesuni�ia mas próbnyh poprzej±iu fali grawitayjnej.Prosty shemat budowy interferometru jest przedstawiony na rysunku 3.2.Antena skªada si� z dwóh ramion o równej dªugo±i ustawionyh do siebie podk¡tem prostym (ho¢ mo»liwe s¡ te» inne kon�guraje geometryzne). Na ko«uka»dego z ramion umieszzone jest i�»kie lustro, które peªni rol� masy testowej.W miejsu spotkania ramion znajduje si� lustro póªprzepuszzalne. �wiatªo laseraprzehodzi przez póªprzepuszzalne lustro i rozhodzi si� w obydwu ramionah jedno-ze±nie. Po odbiiu od luster na ko«ah ramion wraa i nast�puje interferenja obuwi¡zek w detektorze. Caªo±¢ ustawiona jest w taki sposób, aby sygnaªy z obu ramionprowadziªy do interferenji destrukyjnej, je±li ramiona s¡ równej dªugo±i. Ka»da31



Rysunek 3.2: Shemat budowy detektora dziaªaj¡ego na zasadzie interferenji. Za-znazone elementy to laser (L), lustro póªprzepuszzalne (Lpp) oraz dwa lustra nako«ah tuneli peªni¡e role masy testowej (M).zmiana dªugo±i któregokolwiek z ramion b�dzie zatem powodowaªa, »e wi¡zki lase-rowe si� nie wygasz¡ i w detektorze zarejestrujemy sygnaª. Mi�dzy lustrem póªprze-puszzalnym a masami testowymi znajduje si� wi�ej luster, aby efektywna odlegªo±¢pokonywana przez wi¡zk� laserow¡ byªa wielokrotnie wi�ksza ni» dªugo±¢ samegoramienia. Prawdziwe detektory s¡ bardzo skomplikowanymi urz¡dzeniami, które mo-nitoruj¡ nie tylko odlegªo±¢ do luster, ale te» wiele innyh parametrów zwi¡zanyh zotozeniem. Wi¡zka laserowa umieszzona jest w pró»niowyh tunelah, same lustras¡ zawieszone w bardzo skomplikowany sposób oraz hªodzone. Wszystkie te zabiegimaj¡ odizolowa¢ detektor od wpªywów otozenia. Dodatkowo, wewn¡trz samegodetektora umieszzone s¡ termometry, magnetometry, a na zewn¡trz mikrofony, sej-smometry zy wiatromierze. Odzyty tyh urz¡dze« pomagaj¡ oddzieli¢ prawdziwesygnaªy od szumów wywoªanyh wiatrem, ruhem uliznym zy aktywno±i¡ sej-smizn¡ samej Ziemi. Historia pierwszyh detektorów interferometryznyh si�ga latosiemdziesi¡tyh XX wieku, kiedy wiod¡e uniwersytety ameryka«skie i brytyjskie bu-dowaªy swoje anteny (Shoemaker i in. 1988; Zuker 1992). Byªy to zazwyzaj maªeinstrumenty (dªugo±¢ ramion si�gaªa maªyh kilkudziesi�iu metrów) peªni¡e roleprototypów wi�kszyh eksperymentów. Ih gªównym elem byªo testowanie rozwi¡-za« tehniznyh potrzebnyh przy tak subtelnym eksperymenie jakim jest detekja32



fali grawitayjnej.W latah 90-tyh XX wieku powstaªy wi�ksze eksperymenty takie jak GEO600(Willke & LIGO Sienti� Collaboration 2007; Lük i in. 2010), LIGO (Abbott i in.2009b), VIRGO (Aernese i in. 2006), które nazywane s¡ z�sto detektorami I gene-raji. W tej hwili trwa budowa detektorów II generaji, któryh zuªo±¢ powinnazwi�kszy¢ si� 10-krotnie w porównaniu z poprzedni¡ generaj¡. Zarówno LIGOjak i VIRGO przehodz¡ w tej hwili gruntown¡ przebudow� w wyniku której po-wstanie AdvLIGO (Harry & the LIGO Sienti� Collaboration 2010; Landry 2012) iAdvVIRGO (Degallaix i in. 2013). Dodatkowo planowany jest detektor w Australii(Brooks i in. 2011) lub Indiah (Unnikrishnan 2013). Trwa równie» budowa japo«-skiego instrumentu KAGRA (Somiya 2012), który w przyszªo±i doª¡zy do ±wiatowejsiei interferometrów.Kolejnym etapem b�dzie budowa europejskiego detektora III generaji - EinsteinTelesope (Lük 2012; Sathyaprakash i in. 2012) oraz detektorów kosmiznyh takihjak LISA/eLISA (Stebbins i in. 2013) zy DECIGO (Kawamura 2006; Kawamura i in.2011). Status tyh ostatnih jest mono niepewny ze wzgl�du na bardzo odlegª¡perspektyw� zasow¡ w jakiej projekty te maj¡ by¢ realizowane. Najprawdopodobniejfundusze na te inwestyje b�d¡ pozyskane dopiero po dokonaniu pierwszej detekjifal grawitayjnyh.Rysunek 3.3 prezentuje krzywe zuªo±i omawianyh ni»ej naziemnyh interfero-metrów - zarówno tyh, które operowaªy w przeszªo±i, jak i tyh planowanyh wnast�pnyh latah. Krzywe dla detektorów, które dziaªaªy s¡ faktyznie uzyskanymipodzas eksperymentu, dlatego ih ksztaªt jest du»o bardziej skomplikowany. Krzyweplanowanyh detektorów maj¡ przybli»on¡ form� bazuj¡¡ na teoretyznyh ozeki-waniah. Lini¡ zerwon¡ zaznazono krzyw¡ odpowiadaj¡¡ zuªo±i VIRGO 1 orazbudowanego obenie advVIRGO 2, lini¡ zielon¡ zaznazono krzyw¡ detektora LIGO(The LIGO Sienti� Collaboration & The Virgo Collaboration 2012) oraz budowa-nego advLIGO (Harry & the LIGO Sienti� Collaboration 2010), lini¡ niebiesk¡ za-znazono krzyw¡ zuªo±i budowanego detektora KAGRA 3, lini¡ ró»ow¡ zaznazonokrzyw¡ dla GEO600 4, a linia jasno-niebieska odpowiada planowanemu detektorowi1https://wwwasina.virgo.infn.it/DataAnalysis/Calibration/Sensitivity/2http://www.virgo.infn.it/advirgo/3http://gwenter.irr.u-tokyo.a.jp/en/researher/parameter4http://www.geo600.uni-hannover.de/geourves/33



ET 5Rysunek 3.4 pokazuje krzywe zuªo±i planowanyh detektorów kosmiznyh. Li-ni¡ zerwon¡ zaznazono krzyw¡ zuªo±i DECIGO, linia zielona odpowiada krzywejpierwotnej wersji detektora LISA 6, a linia niebieska pokazuje okrojon¡ wersj� detek-tora LISA nazwanego obenie eLISA/NGO (Amaro-Seoane i in. 2012)
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3.2.1. VIRGO/advVIRGOVIRGO byª detektorem zbudowanym przez wªosko-franuskie konsorjum EGO(European Gravitational Observatory) na przeªomie XX i XXI wieku. Pó¹niej dowspóªpray przyª¡zyªy si� grupy badawze z Holandii, W�gier, a tak»e Polski. Samaantena znajduje si� w maªej miejsowo±i Casina pod Piz¡ (Wªohy). Ramiona, wktóryh rozhodzi si� wi¡zka laserowa maj¡ 3 km dªugo±i, ale dzi�ki zastosowaniutehniki wielokrotnyh odbi¢, efektywna droga optyzna lasera si�ga 120 km. Zakresz�sto±i, w któryh operowaªo VIRGO to 10 - 6000Hz. Laser rozhodziª si� w tune-lah pró»niowyh, aby minimalizowa¢ wszelkie zakªóenia, które mógªby powodowa¢gaz. Lustra peªni¡e rol� mas testowyh zawieszone byªy na bardzo skomplikowanymsystemie ienkih linek umieszzonyh w 10m wie»ah. Dla potrzeb tego detektorazostaªy opraowane tehnologie bardzo monyh, a zarazem stabilnyh laserów. Lu-stra na ko«ah tuneli odznazaªy si� niezwykle du»ym wspóªzynnikiem odbiiasi�gaj¡ym 99.99%. Caªa aparatura znajdowaªa si� w sterylnyh laboratoriah mo-nitorowanyh przez aª¡ dob�. Obenie trwa przebudowa detektora do wersji, którejzuªo±¢ b�dzie 10-krotnie wi�ksza. Zwi�kszona zostanie mo laserów oraz poprawionatermizna izolaja luster.3.2.2. LIGO/advLIGOProjekt LIGO (Laser Interferometer GravitationalWave Observatory) to dwa bli¹-niaze obserwatoria fal grawitayjnyh usytuowane w Stanah Zjednozonyh. Jedenz interferometrów znajduje si� w Hanford (stan Washington), a drugi w Livingston(stan Louisiana). Taka kon�guraja pozwala na odizolowanie lokalnyh zakªóe« odprawdziwyh sygnaªów. Te ostatnie b�d¡ bowiem dostrzegalne w obu detektorahz maªym opó¹nieniem wynikaj¡ym z odlegªo±i mi�dzy nimi. Instrumenty zostaªyzaprojektowane i zbudowane gªównie przez naukowów i in»ynierów z CIT (CaliforniaInstitute of Tehnology) oraz MIT (Massahusetts Institute of Tehnology). Dªugo±¢ramion, w któryh rozhodzi si� wi¡zka laserowa to 4 km. Budowa uko«zyªa si� w1999 r, a pierwsze dane zostaªy zebrane w 2001 r. W ostatnih latah kolaborajezwi¡zane z detektorami LIGO oraz VIRGO poª¡zyªy si� tworz¡ jedn¡ globaln¡ sie¢detektorów. Pozwala to nie tylko na dokªadniejsze wykrywanie sygnaªów, ale te»na odtworzenie pozyji ¹ródªa na niebie (przy pomoy metody triangulaji). Tak36



samo jak VIRGO, LIGO przehodzi w tej hwili gruntown¡ przebudow� maj¡¡ naelu zwi�kszenie zuªo±i instrumentu. Doelowa zuªo±¢ ma wzrosn¡¢ 10-krotnie, oprzeªo»y si� na 1000-krotne zwi�kszenie zasi�gu obserwaji.Planowane jest te» uruhomienie trzeiego obserwatorium LIGO na póªkuli po-ªudniowej. Rozwa»ane jest poªo»enie w Australii (Brooks i in. 2011) lub Indiah(Unnikrishnan 2013).3.2.3. GEO600Detektor GEO600 jest owoem wspóªpray niemieko-brytyjskiej. Poz¡tkowoprojekt zakªadaª budow� instrumentu o dªugo±i ramion 3 km, ale ze wzgl�dów �-nansowyh powstaªa mniejsza wersja o dªugo±i 600m. Antena usytuowana jest nie-daleko Hanoweru (Niemy) i obsªugiwana przez naukowów z AEI (Albert EinsteinInstitute), Leibniz Universität, Glasgow University oraz Cardi� University. Budowazako«zyªa si� 1995 r. Od 2002 roku GEO600 zostaª wª¡zony do siei detektorówLIGO. Gªównym atutem tego detektora jest tehnika ±iskania ±wiatªa, jak¡ oprao-wali lokalni in»ynierowie. Jest to tehnologia, która b�dzie wykorzystana w detek-torah II generaji. Czuªo±¢ ka»dego detektora interferometryzne jest ogranizonazarówno w niskih jak i w wysokih z�sto±iah. Poni»ej kilkunastu Hz limituje nasaktywno±¢ sejsmizna naszej planety. Drugi konie skali z�sto±i (powy»ej kilku kHz)jest niedost�pny przez fakt, »e ±wiatªo lasera skªada si� ze sko«zonej lizby fotonów.Sytuaje poprawia u»yie moniejszyh laserów, ale te wywieraj¡ wi�ksze i±nieniena lustra i zwi�kszaj¡ ih temperatur�. �iskanie ±wiatªa pozwala na przesuni�iedotyhzasowego limitu. Jest ono z powodzeniem stosowane w detektorze GEO600(Ligo Sienti� Collaboration i in. 2011).3.2.4. KAGRAProjekt KAGRA (Kamioka Gravitational wave detetor, Large-sale CryogeniGravitational wave Telesope), dawniej znany pod nazw¡ LCGT, to japo«ska inija-tywa maj¡a na elu budow� du»ego interferometru, który doª¡zy do siei anten IIgeneraji. Ramiona, w któryh rozhodzi¢ si� b�dzie ±wiatªo lasera zostaªy umiesz-zone w starej kopalni Kamioka znanej z przeªomowyh eksperymentów neutrinowyhKamiokande i Super-Kamiokande. Nowatorskim rozwi¡zaniem b�dzie zastosowanie37



tehnik kriogeniznyh do likwidaji szumów detektora. Chªodzenie luster ma zapew-ni¢ ih stabilno±¢ termizn¡. Detektor ten ma zbiera¢ dane w tym samym zasie oadvLIGO i advVIRGO.3.2.5. ETEinstein Telesope jest europejskim projektem detektora III generaji. Data re-alizaji nie jest jeszze preyzyjnie znana, ale �nansowanie uzale»nione b�dzie odwyników uzyskanyh za pomo¡ advVIRGO. Gdy detektory II generaji dokonaj¡pierwszej detekji fali grawitayjnej, powstanie realna potrzeba budowy wi�kszyhi dokªadniejszyh instrumentem. ET w swyh zaªo»eniah ma znajdowa¢ si� podpowierzhni¡ ziemi. Zapewni to izolaj� od wpªywu otozenia zwi¡zanego z aktyw-no±i¡ ludzk¡. Dzi�ki temu mo»liwe b�dzie przesuni�ie okna zuªo±i do ni»szyhz�sto±i ni» ma to miejse w przypadku detektorów naziemnyh. Ponadto dªugo±¢jednego ramienia ma wynosi¢ 10 km, o jest 2.5 raza wi�ej ni» najwi�ksze wspóª-zesne anteny. Dªugo±¢ ramienia wpªynie na zasi�g i dokªadno±¢ pomiarów. Niesiejednak za sob¡ pewne wyzwania. Koniezny b�dzie dostateznie mony, a zarazemstabilny laser oraz doskonaªa pró»nia w skali wi�kszej ni» dotyhzas. Nietypowyb�dzie te» ksztaªt interferometru. Zamiast klasyznego uªo»enia dwóh tuneli podk¡tem prostym (przypominaj¡ym liter� L), zdeydowano si� na kon�guraj� trój-k¡ta równoramiennego. Ka»dy bok trójk¡ta b�dzie zawieraª dwa niezale»ne tunele,o w sumie da trzy detektory obróone w stosunku do siebie. Shemat budowy ETprzedstawia rysunek 3.5.W skªad grupy zajmuj¡ej si� planowaniem detektora ET whodz¡ równie» pol-sy naukowy i in»ynierowie. Plan budowy oraz szzegóªy tehnizne tehnologii,które b�d¡ wykorzystane zostaª obszernie opisany w opublikowanym dokumenie(ET siene team 2011). Teoretyzna krzywa zuªo±i ET nie jest jeszze do ko«azde�niowana. Wynika to z faktu, »e wi¡» rozwa»anyh jest kilka kon�guraji ko«o-wyh. Przygl¡daj¡ si� wykresowi 3.4 mo»na zauwa»y¢, »e ET b�dzie miaª znaz¡olepsz¡ zuªo±¢ ni» wspóªzesne detektory, ale równie» jego optymalne okno przesuni�tejest w stron� ni»szyh z�sto±i.W zasie gdy ET rozpoznie swoje dziaªanie, b�dziemy po odkryiu pierwszyh¹ródeª fal grawitayjnyh. Spodziewane tempo obserwowanyh zjawisk b�dzie rz�du38



Rysunek 3.5: Prosty shemat budowy detetektora ET. Kon�guraja trójk¡ta równo-ramiennego. Kolorami oznazone s¡ niezale»ne anteny, które zostana umieszzone wjednej lokalizaji.kilkudziesi�iu, a nawet kilkuset w i¡gu doby. Stawia to nowe wyzwania podzas pro-esu analizy danyh. Sygnaªy od wielu ¹ródeª b�d¡ nakªadaªy si� na siebie. Zjawiskakoalesenji obiektów o stosunkowo maªyh masah (rz�du kilku mas Sªo«a) b�d¡widozne w oknie detektora nawet przez kilka dni. Tehniki analizy sygnaªów b�d¡znaz¡o ró»ne od tyh stosowanyh dzisiaj. Z problemem tym ju» dzisiaj próbuj¡sobie poradzi¢ naukowy prauj¡y w zespole ET (Regimbau i in. 2012).3.2.6. DECIGODetektor DECIGO (DECI-Hertz Interferometer Gravitational wave Observatory)jest planowanym interferometrem, który b�dzie wyniesiony w przestrze« kosmizn¡.Stanowi to kolejny krok na drodze do maksymalnego rozszerzenia dost�pnego widmafal grawitayjnyh. Cho¢ jego budowa i start s¡ bardzo oddalone w zasie, ju» dzi±trwaj¡ prae nad planowaniem i testowaniem potrzebnyh tehnologii. Detektor masi� skªada¢ z trzeh statków, które b�d¡ zawieraªy niewa»kie masy testowe. Odlegªo±¢mi�dzy statkami ma wynosi¢ 1000 km tworz¡ trójk¡t równobozny. Caªa konstelajab�dzie poruszaªa si� po orbiie okoªosªoneznej pod¡»aj¡ za Ziemi¡. Wersja najbar-dziej optymistyzna zakªada wystrzelenie ztereh zestawów takih detektorów. Dwatrójk¡ty b�d¡ obróone wzgl�dem siebie i oddalone na orbiie. Pozostaªe dwa maj¡tworzy¢ ksztaªt gwiazdy Dawida. Umieszzenie detektora w przestrzeni kosmiznej39



zapewnia doskonaª¡ izolaj� od wszelkiego wpªywu naszej planety. Otwiera to oknow du»o ni»szyh z�sto±iah ni» mog¡ operowa¢ ziemskie detektory. Planowanakrzywa zuªo±i DECIGO ma na elu wypeªnienie luki mi�dzy oknami detektorów IIi III generaji oraz innym kosmiznym detektorem - LISA.3.2.7. LISA/eLISA/NGOW hwili obenej przyszªo±¢ anteny LISA jest mono niepewna. Poz¡tkowo miaªby¢ to projekt �nansowany zarówno przez Ameryka«sk¡ Agenj� Kosmizn¡ (NASA)jak i przez jej europejski odpowiednik (ESA). Jednak»e w ostatnim zasie NASAwyofaªa si� z �nansowania projektu. Pierwotnie LISA miaªa przypomina¢ detektorDECIGO, ale w znaznie wi�kszej skali. Trzy statki zawieraj¡e niewa»kie masy te-stowe miaªy by¢ od siebie oddalone o 5mln km. Ka»dy ze statków komunikowa¢ si�miaª z innymi za pomo¡ laserów. Tak dªuga baza pozwoliªaby na obserwaje w mHzrejonie widma. Konstelaja miaªa porusza¢ si� na orbiie okoªosªoneznej ±ledz¡ruh Ziemi. Gªównym elem obserwayjnym detektora LISA miaªy by¢ galaktyznebiaªe karªy (Ruiter i in. 2010) oraz masywne zarne dziury. Obena, niepewna sy-tuaja �nansowa projektu wymusiªa na spoªezno±i naukowej stworzenie ta«szyhalternatyw. Jednym z zaproponowanyh zamienników anteny LISA jest europejskiprojekt nazwany eLISA lub NGO (New Gravitational waves Obserwatory). eLISAma na elu sprostanie zadaniom stawianym niegdy± antenie LISA. Wi�kszo±¢ rozwi¡-za« tehniznyh pozostaªa bez zmian. Zmniejszona zostaªa jednak odlegªo±¢ mi�dzystatkami - teraz wynosi¢ b�dzie ona 1 mln km zamiast planowanyh wze±niej 5 mlnkm. Nieo inna b�dzie te» kon�guraja statków. Nadal b�d¡ one tworzyªy trójk¡t,ale w nowej wersji b�dzie to jeden statek �matka� oraz dwa statki �órki�. Ka»da z�órek� b�dzie komunikowaªa si� z �matk¡�, ale nie ze sob¡ na wzajem. Takie mody-�kaje wpªyn¡ na obni»enie zuªo±i oraz przesun¡ okno zuªo±i ku nieo wy»szymz�sto±iom (patrz rysunek 3.4).
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4. Eksentryzno±¢ ukªadów podwójnyhobiektów zwartyhPo uruhomieniu detektorów fal grawitayjnyh drugiej generaji takih jak ad-vVIRGO i advLIGO (Smith & LIGO Sienti� Collaboration 2009; Spallii i in. 2005)na dobre rozpoznie si� era astronomii grawitayjnej. Dlatego tak istotne jest teore-tyzne zbadanie wªa±iwo±i potenjalnyh ¹ródeª, które b�d¡ obserwowane. Niniejszapraa skupia si� na ukªadah podwójnyh obiektów zwartyh, gdy» s¡ one najlep-szymi kandydatami na silne emitery fal grawitayjnyh. Literatura fahowa ob�tujew opraowania na temat ró»nyh aspektów zwi¡zanyh z wªa±iwo±iami ukªadów po-dwójnyh obiektów zwartyh (Nelemans & van den Heuvel 2001; Voss & Tauris 2003;De Donder & Vanbeveren 2004; Sipior & Sigurdsson 2002; Pfahl i in. 2005; Dewi i in.2002, 2005; Bogomazov i in. 2007; Kiel i in. 2010). Rozwa»any byª zakres mas obiek-tów zwartyh (Gondek-Rosi«ska i in. 2007), spodziewana z�sto±¢ z jak¡ dohodzi¢b�dzie do koalesenji (Abadie i in. 2010), a nawet wpªyw spinu (Shnittman 2004;Mandel & O'Shaughnessy 2010). W niniejszym rozdziale hieliby±my zbada¢ wpªyweksentryzno±i ukªadu na obserwowany sygnaª. Poprzez emisje fal grawitayjnyh,orbita ukªadu podwójnego zaie±nia si�, a jednoze±nie ukoªawia. Ten drugi proesnast�puje szybiej, a zatem uzasadnione jest twierdzenie, »e orbita jest w bardzo do-brym przybli»eniu koªowa w ostatnih sekundah przed zlaniem si� ukªadu. Wªa±niewtedy spodziewamy si� najsilniejszego sygnaªu w zakresie fal grawitayjnyh. Wy-daje si� wi�, »e rozwa»anie eksentryzno±i jest bezzasadne. Mo»e by¢ to prawd¡dla detektorów naziemnyh, które niedawno zostaªy zamkni�te. W przyszªo±i b�-dziemy dysponowali antenami ET, DECIGO, eLISA, któryh okno zuªo±i zlokali-zowane b�dzie w obszarze ni»szyh z�sto±i, dalej od samej koalesenji. Oznazato, »e orbita mo»e wykazywa¢ jeszze pewn¡ eksentryzno±¢. To jak du»y b�dzie toefekt zale»y przede wszystkim od poz¡tkowej warto±i eksentryzno±i, ale równie»od mas skªadników ukªadu oraz rozmiarów samej orbity. Je±li znaz¡a z�±¢ ukªa-dów podwójnyh zahowuje z�±¢ swojej eksentryzno±i whodz¡ w okno zuªo±idetektora, to powinni±my bra¢ to pod uwag� podzas analizy danyh. Najpopular-niejsz¡ metod¡ poszukiwania sygnaªów od zlewaj¡yh si� obiektów zwartyh jest takzwana metoda dopasowywania �ltrów (z ang. math �ltering). Polega ona na dopa-41



sowywaniu teoretyznego sygnaªu do obserwowanyh danyh. Im lepiej rozumiemymehanizm generaji fal oraz parametry samego ¹ródªa, tym lepszy teoretyzny modelmo»emy wyprodukowa¢, a tym samym dokªadniejsze b�d¡ nasze dopasowania. Po-szukiwanie sygnaªu od eksentryznego ukªadu za pomo¡ koªowego �ltru mo»e po-wodowa¢ bª�dy w analizie. Brown & Zimmerman (2010), a pó¹niej Huerta & Brown(2013) w swoih praah analizowali wpªyw tego zjawiska na efektywno±¢ znajdowa-nia sygnaªów grawitayjnyh w detektorah LIGO i advLIGO. Ih wyniki wykazuj¡,»e eksentryzno±¢ tu» przed sam¡ koalesenj¡ musiaªaby by¢ wi�ksza od 0.1, abyefektywno±¢ spadªa w sposób znaz¡y. Dla detektorów operuj¡yh w ni»szyh z�-sto±iah ten efekt b�dzie spot�gowany. W niniejszym rozdziale naszym elem jestzbadanie jak du»o ukªadów podwójnyh obiektów zwartyh b�dzie miaªo znaz¡¡eksentryzno±¢ podzas przehodzenia przez okno zuªo±i naziemnyh detektorów.Dzi�ki obserwajom radiowym znamy w naszej Galaktye sze±¢ ukªadów podwój-nyh zawieraj¡yh obiekty zwarte, któryh zas do zlania jest krótszy od wiekuWszeh±wiata (tak zwanego zasu Hubble'a). Wszystkie te obiekty skªadaj¡ si� zgwiazd neutronowyh. Nie mamy »adnyh danyh na temat ukªadów zªo»onyh zdwóh zarnyh dziur b¡d¹ z zarnej dziury i gwiazdy neutronowej. Obiekty ob-serwowane w zakresie radiowym znaz¡o ró»ni¡ si� od tyh, które zobazymy wpa±mie fal grawitayjnyh. Dziaªaj¡ tu zupeªnie inne warunki selekji obserwayjnej(Osªowski i in. 2011; Gondek-Rosi«ska i in. 2005). Spodziewamy si�, »e istnieje du»apopulaja iasnyh ukªadów gwiazd neutronowyh, które niewidozne s¡ w dotyhza-sowyh obserwajah, ale ih koalesenje b�d¡ gªo±nymi ¹ródªami fal grawitayjnyh(Belzynski i in. 2002). W stosunku do podwójnyh zarnyh dziur oraz ukªadówmieszanyh (zarna dziura i gwiazda neutronowa) musimy aªkowiie polega¢ na teo-retyznyh modelah ewoluyjnyh. W niniejszym rozdziale zaprezentujemy rozkªadeksentryzno±i populaji ukªadów podwójnyh obiektów zwartyh w oknie zuªo±iobenyh i przyszªyh detektorów fal grawitayjnyh. Przez obene detektory rozu-mie¢ b�dziemy zaawansowane wersje anten LIGO i VIRGO, dla któryh doln¡ gra-ni¡ zuªo±i b�dzie 30Hz. W±ród przyszªyh detektorów rozwa»amy dwa: EinsteinTelesope, zwany dalej ET (Van Den Broek 2010) (zuªy od 3Hz) oraz DECIGO(Kawamura 2006; Seto i in. 2001) (zuªy od 0.3Hz). Warto±i te s¡ przybli»one,gdy» zuªo±¢ ka»dego detektora jest skomplikowan¡ funkj¡ z�sto±i, która zmieniasi� w zasie. Jednak»e dla dalszyh rozwa»a« takie uproszzenie jest uzasadnione.42



4.1. Model populaji ukªadów podwójnyh.Program StarTrak jest kompleksowym kodem numeryznym, który przeprowa-dza ewoluj� masywnej gwiazdy od i¡gu gªównego wieku zerowego (ZAMS) a» doutworzenia obiektu zwartego. Uwzgl�dnia on zarówno proesy ewoluyjne zahodz¡ewe wn�trzu gwiazdy, jak równie» efekty zwi¡zane z ewoluj¡ w ukªadzie podwójnym(transfer masy, efekty pªywowe, wspólna otozka, synhronizaja). Krytyznym mo-mentem jest wybuh supernowej, podzas którego powstaj¡y obiekt zwarty otrzy-muje dodatkowy odrzut. Wynika to z niesymetryzno±i samego zjawiska wybuhu su-pernowej. Ta dodatkowa pr�dko±¢ mo»e doprowadzi¢ do rozerwania ukªadu podwój-nego. Jest te» bezpo±redni¡ przyzyn¡ powstania eksentryznyh orbit pó¹niejszyhukªadów obiektów zwartyh. Pr�dko±i mªodyh gwiazd neutronowyh wskazuj¡, »eodrzuty podzas wybuhu supernowej mog¡ by¢ rz�du kilkuset km/s (Hobbs i in.2005). Spodziewamy si�, »e w przypadku zarnyh dziur pr�dko±i te powinny by¢mniejsze. Wi�ksza masa obiektu entralnego powoduje, »e niemal aªa materia wy-rzuona podzas wybuhu wraa do zarnej dziury. A zatem ukªady, w któryhpowstaj¡ zarne dziury powinny z�±iej prze»ywa¢ w stosunku do tyh z gwiazdamineutronowymi. Innym kluzowym momentem jest tak zwana faza wspólnej otozki(Webbink 1984). Dohodzi do niej gdy masywniejsza gwiazda ju» utworzyªa obiektzwarty w wybuhu supernowej, a mniej masywna wypeªniªa swoj¡ powierzhni� Ro-ha i rozpoz�ªa niestabilny transfer masy na towarzysza. W wyniku takiego prze-pªywu materii oba skªadniki zbli»aj¡ si� do siebie, a nast�pnie obiekt zwarty mo»ewpa±¢ w otozk� du»ej gwiazdy. Faza ta trwa bardzo krótko i mo»e sko«zy¢ si�zlaniem obiektu zwartego i j¡dra olbrzyma. Cz�sto wspólna otozka inijalizowanajest gdy gwiazda przehodzi przez tak zwan¡ przerw¡ Hertzsprunga, gdzie gwaªtow-nie wzrasta jej promie«. Tego typu gwiazdy nie maj¡ jednak dobrze zde�niowanejgraniy mi�dzy j¡drem i otozk¡, wi� odrzuenie otozki jest niemo»liwe i najpraw-dopodobniej nast�puje zlanie obiektów. Szauje si�, »e uwzgl�dnienie tego efektupowoduje obni»enie tempa koalesenji ukªadów podwójnyh zarnyh dziur o 2-3rz�dy wielko±i w ±rodowisku o metalizno±i sªoneznej. Zmniejszenie metalizno±ipowoduje, »e mniej gwiazd inijuje wspóln¡ otozk� na przerwie Hertzsprunga, dzi�kizemu produkowanyh jest wi�ej ukªadów podwójnyh. W rzezywisto±i bardzomaªo wiemy o tym etapie »yia ukªadu podwójnego, dlatego generuje on bardzo du»e43



niepewno±i. W naszyh oblizeniah przetestowali±my kilka modeli, aby sprawdzi¢jak zmiana poszzególnyh parametrów wpªywa na wyniki ko«owe. Rozwa»ali±mydwie metalizno±i: sªonezn¡ (oznazon¡ przez Z) oraz 10% metalizno±i sªoneznej(oznazon¡ przez z). Na podstawie obserwaji pr�dko±i pojedynzyh gwiazd neu-tronowyh odrzut podzas wybuhu supernowej jest losowany z rozkªadu Maxwellao σ = 265 km/s (model K). Dodatkowo zbadali±my jaki wpªyw miaªoby zmniejszenietej warto±i o poªow� (model oznazony jako k). Wzi�li±my te» pod uwag� niepew-no±¢ zwi¡zan¡ z przerw¡ Hertzsprunga. W modelah oznazonyh liter¡ A wszystkieukªady, które zainijowaªy wspóln¡ otozk� na przerwie Hertzsprunga prze»ywaj¡, aw modelah z liter¡ B wszystkie takie ukªady ulegaj¡ zlaniu. Tabla 4.1 prezentujelist� rozwa»anyh modeli.
Tablia 4.1: Lista rozwa»anyh modeliModel Metalizno±¢ σ [km s−1] HGAZK Z⊙ 265.0 +BZK Z⊙ 265.0 -AZk Z⊙ 132.5 +BZk Z⊙ 132.5 -AzK 10% Z⊙ 265.0 +BzK 10% Z⊙ 265.0 -Azk 10% Z⊙ 132.5 +Bzk 10% Z⊙ 132.5 -

Tabela 4.2 przedstawia statystyzne wªasno±i populaji ukªadów podwójnyhobiektów zwartyh uzyskanyh za pomo¡ programu StarTrak. Trzy panele odpo-wiadaj¡ ró»nym typom ukªadów podwójnyh: podwójne gwiazdy neutronowe (BNS),ukªady zªo»one z gwiazdy neutronowej i zarnej dziury (NSBH) oraz podwójne zarnedziury (BBH). Dla ka»dego modelu wyznazona jest ±rednia masa aªkowita ukªadu,±rednia masa �hirp� oraz ±rednia z�sto±¢ ostatniej stabilnej orbity.44



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



4.2. Ewoluja orbity.Pod wpªywem emisji fal grawitayjnyh orbita ulega zaie±nianiu (zmniejsza si�wielka póªo± a) oraz yrkularyzaji (zmniejsza si� eksentryzno±¢ e) zgodnie z rów-naniami 2.22 oraz 2.23. Przeksztaªaj¡ te zale»no±i mo»emy otrzyma¢ formuª� naz�sto±¢ modu fundamentalnego, w której nast�puje emisja fal grawitayjnyh:
fGW (e) =

2

P0

(1 − e2)3/2

e18/19
[1 +

121

304
e2]−1305/2299c

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

12/19
0

[

1 + 121
304

e2
0

]1305/2299
)(1 − e2

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

2
Porb

.Zale»no±¢ eksentryzno±i od z�sto±i pokazuje rysunek 4.1. Dla przykªadu po-kazali±my ewoluj� ukªadu zªo»onego z dwóh gwiazd neutronowyh o równyh ma-sah 1.4 M⊙. Poz¡tkowy rozmiar orbity zostaª tak dobrany, aby zas do zlania si�tego ukªadu wynosiª Tmerg = 104 Myr. Narysowanyh jest kilka linii odnosz¡yh si�do ró»nyh eksentryzno±i poz¡tkowyh w zakresie od 0.1 do 0.99.Wyra¹nie wida¢ jak szybko maleje eksentryzno±¢ z z�sto±i¡. Im wy»sza z�-sto±¢, tym bli»ej ukªad jest koalesenji. Wydaje si�, »e jedynym sposobem na za-howanie znaz¡ej eksentryzno±i tu» przed koalesenj¡, jest bardzo du»a warto±¢tego parametru na poz¡tku ewoluji.4.3. Poz¡tkowe wªa±iwo±i populaji.To jak wa»ny jest efekt eksentryzno±i w du»ej mierze zale»y od poz¡tkowyhwªasno±i populaji ukªadów podwójnyh obiektów zwartyh. W kolejnej sekji przed-stawiamy analiz� parametrów populaji ukªadów otrzymanyh za pomo¡ symulajiprogramu StarTrak. W szzególno±i interesuje nas zy jest mo»liwe powstanieukªadu podwójnego zªo»onego z dwóh obiektów zwartyh, którego eksentryzno±¢b�dzie du»a. Na tyle du»a, aby proes yrkularyzaji orbity nie usun¡ª jej w aªo±izanim obiekt b�dzie widozny w detektorah fal grawitayjnyh.46
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Rysunek 4.2: Parametry populaji podwójnyh gwiazd neutronowyh uzyskanyh zapomo¡ kodu StarTrak. Na rysunku widozne s¡ tylko te ukªady, któryh zas dokoalesenji jest krótszy od zasu Hubble'a. Czarne linie przerywane odpowiadaj¡±ie»kom ewoluyjnym dla obiektów o poz¡tkowej z�sto±i f0 = 10−8 Hz (pierwszalinia po lewej stronie) do f0 = 102 Hz (pierwsza linia po prawej stronie).48
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Rysunek 4.3: Parametry populaji ukªadów zªo»onyh z zarnej dziury i gwiazdyneutronowej uzyskanyh za pomo¡ kodu StarTrak. Na rysunku widozne s¡ tylkote ukªady, któryh zas do koalesenji jest krótszy od zasu Hubble'a. Czarne linieprzerywane odpowiadaj¡ ±ie»kom ewoluyjnym dla obiektów o poz¡tkowej z�sto±i
f0 = 10−8 Hz (pierwsza linia po lewej stronie) do f0 = 102 Hz (pierwsza linia po prawejstronie).
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Rysunek 4.4: Parametry populaji podwójnyh zarnyh dziur uzyskanyh za po-mo¡ kodu StarTrak. Na rysunku widozne s¡ tylko te ukªady, któryh zas dokoalesenji jest krótszy od zasu Hubble'a. Czarne linie przerywane odpowiadaj¡±ie»kom ewoluyjnym dla obiektów o poz¡tkowej z�sto±i f0 = 10−8 Hz (pierwszalinia po lewej stronie) do f0 = 102 Hz (pierwsza linia po prawej stronie).
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oszaowanie na wielko±i, któryh mo»emy si� spodziewa¢ w okoliy zuªo±i naszyhdetektorów. Patrz¡ na drug¡ kolumn� paneli na rysunku 4.2 zauwa»amy podwójn¡struktur�. Podwójne gwiazdy neutronowe ukªadaj¡ si� wzdªu» dwóh wyra¹nie zazna-zonyh gaª�zi. Zjawisko to nie wyst�puje w modelah oznazonyh B. Brak obiektówpo lewej stronie wykresu spowodowany jest tym, »e rozwa»amy tylko te ukªady, któ-ryh zas do koalesenji jest krótszy od zasu Hubble'a. Gaª¡¹ po lewej stronie topodwójne gwiazdy neutronowe, które powstaªy poprzez klasyzny kanaª ewoluyjny.Z dwóh masywnyh gwiazd i¡gu gªównego ta masywniejsza ewoluowaªa szybiej,a» w ko«u wypeªniªa sw¡ powierzhni� Rohe'a. Rozpoz¡ª si� stabilny transfermasy. Nast�pnie masywniejsza gwiazda zako«zyªa swoje »yie w wybuhu superno-wej, w wyniku zego powstaªa pierwsza gwiazda neutronowa. W tym zasie ewolujadrugiej gwiazdy sprawiªa, »e teraz ona wypeªniªa swoj¡ powierzhni� Rohe'a, ospowodowaªo rozpoz�ie niestabilnego transferu masy. Przepªyw materii byª gwaª-towny, o byªo bezpo±redni¡ przyzyn¡ nagªego zmniejszenia si� rozmiarów orbity.Gwiazda neutronowa wpadªa pod otozk� olbrzyma. W ukªadzie byªo dostatezniedu»o energii, »eby odrzui¢ otozk�. Powstaª ukªad zªo»ony z gwiazdy neutronoweji nagiego, helowego jadra olbrzyma. Gwiazda helowa kontynuowaªa swoj¡ ewoluj�wybuhaj¡ jako supernowa i tworz¡ drug¡ gwiazd� neutronow¡. Gaª¡¹ po prawejstronie tworz¡ ukªady zwane ultra-zwartymi (ultra-ompat), które pierwsz¡ wspóln¡otozk� zainijowany kiedy donor byª na tak zwanej przerwie Hertzsprunga (modeleoznazone liter¡ A i + w tabele). Je±li pozwolimy takim ukªadom prze»y¢ (jak toma miejse w przypadku modeli A), maj¡ one szans� przej±¢ przez drug¡ wspóln¡otozk� kiedy donorem jest gwiazda helowa. Dohodzi wtedy do kolejnego gwaªtow-nego zaie±nienia orbity, o przekªada si� na wi�ksz¡ z�sto±¢ przy tej samej eksen-tryzno±i ukªadu. Efekt ten nie wyst�puje w przypadku modeli B, gdy» pozbywamysi� wszystkih ukªadów, które mog¡ kontrybuowa¢ do prawej gaª�zi. Z rysunkówwynika ponadto, »e wielko±¢ odrzutu podzas wybuhu supernowej nie ma du»egoznazenia. Zarówno ksztaªt dystrybuji jak i ilo±¢ powstaªyh ukªadów nie zmieniasi� w sposób znaz¡y. W przypadku ukªadów zawieraj¡yh zarne dziury w znako-mitej wi�kszo±i nie mamy do zynienia z ukªadami ultra-iasnymi. Gdy w ukªadziejeden ze skªadników jest gwiazd¡ helow¡, a drugi zarn¡ dziur¡, ró»nia mas tyhobiektów jest niewystarzaj¡a do zainijowania niestabilnego transferu masy, a oza tym idzie do wspólnej otozki. Zamiast tego mamy najz�±iej do zynienia ze sta-51



bilnym przepªywem masy z towarzysza na zarn¡ dziur�. Orbita w tym przypadkuzaie±nia si� powoli (zupeªnie inazej ni» przy przej±iu przez faz� wspólnej otozki).Na rysunku 4.4 widozne jest wyra¹ne zag�szzenie punktów w okoliy e ∼ 0.1 i
10−5 < fgw < 10−4 Hz. S¡ to ukªady, w któryh druga zarna dziura powstaªa wsku-tek bezpo±redniego zapadni�ia si�. Nie wyst¡piªo zjawisko wybuhu supernowej. Wkodzie numeryznym StarTrak zakªada si�, »e podzas zapadania si� gwiazda trai
10% swojej masy w proesie emisji neutrin i fal grawitayjnyh. A zatem masa po-wstaj¡ej zarnej dziury jest 10% mniejsza ni» gwiazdy, która j¡ utworzyªa. Emisjanie jest symetryzna, o powoduje ow¡ niewielk¡ eksentryzno±¢, któr¡ obserwujemy.4.4. Eksentryzno±¢ w oknie zuªo±i detektorów.Detektory fal grawitayjnyh nie b�d¡ obserwowaªy ukªadów podwójnyh w mo-menie ih formaji, ale znaznie pó¹niej. Dlatego potrzebna jest analiza ewolu-ji parametrów orbity w zasie. Zakªadamy przy tym, »e na ukªad nie wpªywaj¡»adne siªy zewn�trzne, a zmiana parametrów orbitalnyh wynika wyª¡znie z emi-sji fal grawitayjnyh. Rozwa»ali±my trzy rodzaje detektorów, które w bli»szej lubdalszej przyszªo±i b�d¡ operowaªy. Najszybiej, bo ju» w 2014-2015 roku uko«-zona zostanie przebudowa istniej¡yh detektorów LIGO i VIRGO. Modernizajama na elu zwi�kszenie zuªo±i tyh instrumentów o rz¡d wielko±i o przeªo»y si�na znaz¡y wzrost zasi�gu prowadzonyh obserwaji. Jako detektory naziemne, nieb�d¡ one mogªy operowa¢ w niskih z�sto±iah. Przewidywana grania zuªo±ito okoªo 30Hz. Einstein Telesope (ET), który ma znajdowa¢ si� pod powierzhni¡ziemi, b�dzie zuªy ju» od 3Hz. Natomiast planowana misja satelitarna DECIGOw zamierzeniah konstruktorów si�gnie nawet 0.3Hz. W niniejszym opraowaniurozwa»amy rozkªad eksentryzno±i naszyh populaji w tyh trzeh z�sto±iah.W zastosowanym przybli»eniu nie uwzgl�dniamy indywidualnyh krzywyh zuªo±iposzzególnyh detektorów. Jedynym kryterium byªa tu z�sto±¢, w której b�d¡ oneobserwowaªy. Sprawia to, »e uzyskane wyniki b�d¡ znajdowaªy zastosowanie w odnie-sieniu do wszystkih detektorów o podobnym zakresie zuªo±i. Cz�sto±¢ emitowanejfali grawitayjnej jest tu ekwiwalentem zasu, który upªyn¡ od formaji ukªadu. Imwi�ksza z�sto±¢, tym wi�ej zasu upªyn�ªo. A zatem otrzymane rozkªady mo»natraktowa¢ jako kolejne stadia ewoluuj¡ej populaji.52
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Rysunek 4.5: Rozkªad eksentryzno±i podwójnyh gwiazd neutronowyh. Górnapozioma o± przedstawia rozkªad widziany na 0.3Hz (detektory podobne do DECIGO),a dolna na 3Hz (detektory podobne do ET). Gruba i¡gªa linia odpowiada standar-dowemu modelowi (AZK). Kolorowe i¡gle linie odzwieriedlaj¡ rozkªady dla modelioznazonyh liter¡ A, za± kreskowane odpowiadaj¡ modelom oznazonym B.Rysunki 4.5-4.7 prezentuj¡ otrzymane wyniki dla poszzególnyh grup obiektówzwartyh. Dolna pozioma o± przedstawia logarytm eksentryzno±i detektorów typuDECIGO, górna za± odnosi si� do detektorów typu ET. Ksztaªt dystrybuji dlawszystkih trzeh zakresów z�sto±i jest identyzny. Wynika to z ksztaªtu zale»-no±i z�sto±i od eksentryzno±i, który na skali logarytmiznej jest lini¡ prost¡ wszerokim zakresie parametrów (patrz linie przerywane na rys 4.2, 4.3 lub 4.4). Ka»dywykres zawiera rozkªad eksentryzno±i polizony dla rozwa»anyh modeli. Na ry-sunku 4.5 przedstawione s¡ podwójne gwiazdy neutronowe. Wyra¹nie widozna jestdwumodalna struktura we wszystkih modelah oznazonyh liter¡ A. Jest to wynikistnienia dwóh gaª�zi widoznyh na rysunku przedstawiaj¡ym parametry w zasieformaji (rysunek 4.2). Jedno z maksimów zlokalizowane jest w okoliy e ∼ 10−553
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Rysunek 4.6: Rozkªad eksentryzno±i podwójnyh zarnyh dziur. Górna poziomao± przedstawia rozkªad widziany na widziany na 0.3Hz (detektory podobne do DE-CIGO), a dolna na 3Hz (detektory podobne do ET). Gruba i¡gªa linia odpowiadastandardowemu modelowi (AZK). Kolorowe i¡gle linie odzwieriedlaj¡ rozkªady dlamodeli oznazonyh liter¡ A, za± kreskowane odpowiadaj¡ modelom oznazonym B.(ET: 10−4) i wyst�puje ono we wszystkih modelah. Drugie za± tworz¡ ultra-iasneukªady w okoliy e ∼ 10−4 (ET: 10−3) obene tylko w modelah z liter¡ A. Ukªadyprzedstawione na rysunku 4.6 skªadaj¡ si� z gwiazdy neutronowej i zarnej dziury.Tutaj wyra¹ne jest tylko jedno maksimum zlokalizowane w okoliy e ∼ 10−5 (ET:
10−6). Podobnie sytuaja wygl¡da na rysunku 4.7, gdzie prezentowane s¡ podwójnezarne dziury. Tu dystrybuja jest nieo szersza, a jej maksimum zawiera si� miedzy
e ∼ 10−6 (ET: 10−7) i e ∼ 10−4 (ET: 10−5). Aby uzyska¢ wyniki dla detektorówtypu advLIGO i advVIRGO wystarzy przeskalowa¢ dane z rysunków 4.5-4.7. Roz-kªad powinien by¢ przesuni�ty o zynnik 10−19/18 dla ka»dej dekady z�sto±i. Azatem maksima rozkªadów wypadn¡ przy jeszze mniejszyh eksentryzno±iah ni»to miaªo miejse dla ET zy DECIGO. Wyniki te sugeruj¡, »e ukªady znalezione54
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Rysunek 4.7: Rozkªad eksentryzno±i ukªadów mieszanyh (zarna dziura i gwiazdaneutronowa). Górna pozioma o± przedstawia rozkªad widziany na widziany na 0.3Hz(detektory podobne do DECIGO), a dolna na 3Hz (detektory podobne do ET). Grubai¡gªa linia odpowiada standardowemu modelowi (AZK). Kolorowe i¡gle linie od-zwieriedlaj¡ rozkªady dla modeli oznazonyh liter¡ A, za± kreskowane odpowiadaj¡modelom oznazonym B.przez advLIGO/advVIRGO b�d¡ miaªy w bardzo dobrym przybli»eniu koªowe or-bity. Oznaza to, »e nie ma koniezno±i uwzgl�dniania tego parametru przy analiziedanyh. Aby lepiej zobrazowa¢ skal� zjawiska, umie±ili±my w tabeli 4.3 proentukªadów o eksentryzno±i wi�kszej ni» 0.01. W nawiasah podana jest bezwzgl�dnalizba takih ukªadów w danej symulaji.Aby nasze wyniki byªy ªatwe do zastosowania w symulajah numeryznyh, doka»dej dystrybuji dopasowali±my rozkªad Gaussa. W przypadku ukªadów zawiera-j¡yh zarne dziury wystarzyª zwyzajny rozkªad log-normalny:
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, (4.2)55



Tablia 4.3: Proent ukªadów, któryh eksentryzno±¢ przekraza 10−2. Górna ta-bela pokazuje wyniki dla podwójnyh gwiazd neutronowyh (BNS), ±rodkowa dlaukªadów mieszanyh (NSBH), a dolna dla podwójnyh zarnyh dziur (BBH). Pre-zentowane warto±i odpowiadaj¡ momentom, w któryh ukªady whodz¡ w okre-±lony zakres z�sto±i (30Hz, 3Hz, i 0.3Hz). W nawiasah umieszzona jest te» bez-wzgl�dna lizba tyh ukªadów. Lizba yfr znaz¡yh nie odzwieriedla niepewno±istatystyznyh, które s¡ na poziomie N−1/2.BNS
30Hz 3Hz 0.3HzAZK 0.60% (51) 1.32% (112) 11.13% (945)BZK 1.27% (36) 2.33% (66) 6.52% (185)AZk 0.16% (27) 0.38% (64) 10.37% (1732)BZk 0.30% (15) 0.75% (37) 2.22% (110)AzK 0.29% (25) 0.96% (83) 21.74% (1880)BzK 1.87% (13) 4.02% (28) 9.33% (65)Azk 0.26% (37) 0.57% (81) 26.91% (3799)Bzk 1.74% (21) 3.31% (40) 7.79% (94)NSBH

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



gdzie x = log e, µ jest ±redni¡, a σ odhyleniem standardowym rozkªadu.Do podwójnej struktury gwiazd neutronowyh wykorzystali±my zªo»enie dwóhtakih rozkªadów:
f(x) =

w

σ1

√
2π

exp

(

−(x − µ1)
2

2σ2
1

)

+
(1 − w)

σ2

√
2π

exp

(

−(x − µ2)
2

2σ2
2

)

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

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

σ: 0.55 ± 0.03
0.3Hz 3Hz 30Hz

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

0.3Hz 3Hz 30Hz
µ -4.91 ± 0.08 -5.95 ± 0.03 -7.06 ± 0.03Wpªyw eksentryzno±i ukªadów zªo»onyh z dwóh zarnyh dziur jest zanie-dbywalny. Wynika to z dwóh faktów. Po pierwsze, gdy taki ukªad whodzi w zakres57



zuªo±i rozwa»anyh detektorów, jest on ju» bardzo bliski zlania si� (z�sto±¢ koale-senji skaluje si� z mas¡ i jest tym ni»sza im wy»sza jest masa). Po drugie, odrzutjakiego doznaje zarna dziura w momenie formaji w wybuhu supernowej jest du»omniejszy ni» w przypadku gwiazd neutronowyh. A zatem ju» na poz¡tku tego typuukªady maj¡ mniejsze eksentryzno±i. Ukªady mieszane (zªo»one z zarnej dziuryi gwiazdy neutronowej) maj¡ typowo nieo wi�ksze eksentryzno±i, ale ih lizbawzgl�dem innyh typów ukªadów jest maªa. Dlatego nie b�d¡ one miaªy znaze-nia przy analizie danyh. W zakresie zuªo±i detektorów typu DECIGO znajdzie si�okoªo 3−4% ukªadów o eksentryzno±i przekrazaj¡ej 0.01. Najwi�ksze nadzieje nawykryie eksentryznyh ukªadów wi¡»emy z podwójnymi gwiazdami neutronowymi.Spodziewamy si�, »e w detektorah typu ET powinno znale¹¢ si� bardzo du»o ukªa-dów z gwiazdami neutronowymi. Dla detektorów o zuªo±i zbli»onej do DECIGOspodziewamy si�, »e 2− 27% ukªadów b�dzie miaªo znaz¡¡ eksentryzno±¢ (powy-»ej 0.01). Tak du»a rozbie»no±¢ wynika z niepewno±i zwi¡zanej z istnieniem kanaªuewoluyjnego prowadz¡ego do powstawania ultra-iasnyh ukªadów. W przyszªo±iobserwaje mog¡ przynie±¢ rozstrzygni�ie tej kwestii oraz wykluzenie niektóryhsenariuszy ewoluyjnyh.
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5. Stohastyzne tªo fal grawitayjnyh.Niemal ka»de gwaªtowne wydarzenie we Wszeh±wieie jest ¹ródªem fal grawita-yjnyh o ró»nyh z�sto±iah. Te bliskie lub wyj¡tkowo energetyzne b�d¡ widoznew naszyh detektorah jako indywidualne zjawiska wybijaj¡e si� wyra¹nie ponadszum. Sygnaªy od tyh sªabszyh, któryh b�dzie du»o wi�ej, najprawdopodobniejzlej¡ si� i utworz¡ tak zwane stohastyzne tªo. Mo»e ono pohodzi¢ od zjawisk ko-smologiznyh (patrz rozdziaª 2.3.1), takih jak pozostaªo±i po Wielkim Wybuhu(Grishhuk i in. 2001), kosmizne struny (Vilenkin & Shellard 2000) zy era in�a-ji (Grishhuk 1993; Starobinskij 1979) . Z drugiej strony istnieje aªe bogatwoobiektów astro�zyznyh, które b�d¡ produkowaªy tªo fal grawitayjnyh (Regimbau2011). Nale»¡ do nih mi�dzy innymi wybuhy supernowyh, i¡gªa emisja pulsarówzy koalesenje obiektów zwartyh (patrz rozdziaª 2.3.2). Na tej ostatniej grupieskupiona jest uwaga w niniejszym rozdziale. Superpozyja sygnaªów grawitayjnyhpohodz¡yh od du»ej populaji ukªadów podwójnyh b�dzie obserwowana jako tªofal grawitayjnyh. Ze wzgl�du na nakªadanie si� sygnaªów od ró»nyh ¹ródeª, nie b�-dzie mo»liwa analiza ka»dego z osobna. To o b�dzie mo»liwe to statystyzna analizapowstaªego widma. W literaturze najz�±iej stohastyzne tªo fal grawitayjnyhopisywane jest za pomo¡ bezwymiarowego parametru okre±laj¡ego g�sto±¢ energii(Allen & Romano 1999):
Ωgw(f) =

1

ρc

dρgw

d ln f
, (5.1)

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

0

8πG
jest krytyzn¡ g�sto±i¡energii, która jest potrzebna, aby dzisiejszy Wszeh±wiat pozostawaª pªaski.W dalszej z�±i rozdziaªu przedstawione zostan¡ dwa zagadnienia, które daj¡okazj� do zaprezentowania dwóh ró»nyh podej±¢ do lizenia tªa fal grawitayjnyh.Ze wzgl�du na spey�k� ka»dego z nih mo»na zastosowa¢ ró»ne zaªo»enia, któreupraszzaj¡ aª¡ proedur�. 59



5.1. Gwiazdy populaji III.Pierwsze gwiazdy, które powstaªy w mªodym Wszeh±wieie zbudowane byªy nie-mal wyª¡znie z wodoru i helu. Tylko te dwa pierwiastki byªy wówzas dost�pne.Mówi si� o nih, »e byªy pozbawione metali. Metalizno±¢ gwiazdy odgrywa bar-dzo du»¡ rol� w proesie jej powstawania, jak równie» w jej pó¹niejszej ewoluji.Pierwsze gwiazdy, nazywane gwiazdami populaji III, nie zostaªy bezpo±rednio za-obserwowane. Ih wªasno±i byªy jednak badane metodami symulaji numeryznyh(Heger i in. 2001; Bara�e i in. 2001; Tan 2008), które wykazaªy, »e gwiazdy te mogªyosi¡ga¢ niezwykle du»e masy rz�du kilkuset mas Sªo«a. Im mniej metali zawieragwiazda, tym mniejsze s¡ wiatry gwiazdowe podzas jej ewoluji. A zatem nie tylkoobiekty populaji III powstawaªy z du»ymi masami, ale te» nie traiªy jej w i¡guswojego »yia. Dodatkowo ze wzgl�du na du»¡ mas�, ewoluja odbywaªa si� w bar-dzo szybkiej skali zasowej. Te trzy zynniki sprawiaj¡, »e po gwiazdah populaji IIIpowinno zosta¢ sporo masywnyh zarnyh dziur. Poz¡tkowy rozkªad mas populajiIII jest wi¡» przedmiotem dyskusji. Symulaje zapadaj¡ego si� obªoku wodorowo-helowego pokazuj¡, »e rozkªad rozi¡ga si� do du»yh warto±i. Problematyzna jestjednak dolna grania mówi¡a o najmniej masywnyh zªonkah populaji. Wi¡» nieobserwuje si� maªo masywnyh gwiazd o zerowej metalizno±i, o mo»e sugerowa¢obi�ie poz¡tkowego rozkªadu mas na wy»szyh warto±iah ni» ma to miejse wprzypadku wspóªzesnyh populaji gwiazdowyh. W±ród gwiazd populaji I i II po-nad poªowa znajduje si� w ukªadah podwójnyh b¡d¹ wielokrotnyh. W przypadkupopulaji III wi¡» nie jest pewne, zy mogªy one powstawa¢ w ukªadah podwój-nyh, ho¢ pewne symulaje hydrodynamizne sugeruj¡, »e taka kon�guraja mo»eby¢ stabilna (Saigo i in. 2004; Mahida i in. 2008). Pokazuj¡ one, »e podzas zapa-dania si� obªoku gazowego mo»e wyst¡pi¢ struktura podobna do poprzezki, któraw konsekwenji mo»e prowadzi¢ do podziaªu pierwotnego obªoku na dwa skªadnikitworz¡e pó¹niej ukªad podwójny. Niedawne prae (Turk i in. 2009; Stay i in. 2010;Greif i in. 2011; Clark i in. 2011; Stay i in. 2012) wykazuj¡ podobne wyniki. W ta-kim wypadku Wszeh±wiat powinien by¢ wypeªniony ukªadami podwójnymi masyw-nyh zarnyh dziur pohodzenia gwiazdowego. Byªyby one doskonaªymi ¹ródªamifal grawitayjnyh. Prawdopodobnie sygnaª od tej klasy obiektów b�dzie widoznyw postai tªa fal grawitayjnyh, a nie pojedynzyh obiektów.60



5.1.1. Model gwiazd.Próbk� gwiazd populaji III uzyskali±my za pomo¡ kodu numeryznego do syn-tezy populaji StarTrak, którego szzegóªowy opis prezentuj¡ artykuªy Belzynski i in.(2004, 2007). Kod przeprowadza ewoluj� gwiazdy w opariu o wyniki przedsta-wione przez Heger i in. (2001), Bara�e i in. (2001) i Marigo i in. (2001). Mo»emy±ledzi¢ za jego pomo¡ wszystkie etapy ewoluji gwiazdy oraz proesy zahodz¡ew ukªadzie podwójnym takie jak transfer masy zy wspólna otozka. Zaªo»yli±my,»e poz¡tkowy rozkªad mas skªadnika pierwotnego b�dzie rozkªadem pot�gowym owarto±iah miedzy 10 M⊙ a 500 M⊙ oraz nahyleniu −2.35. Parametrem determi-nuj¡ym mas� drugiego skªadnika jest stosunek mas, który losowany jest z rozkªadupªaskiego. Rozkªad wielkih póªosi ukªadów jest pªaski w logarytmie. Minimalnaodlegªo±¢ mi�dzy skªadnikami zdeterminowana jest przez warunek, »e na zerowymi¡gu gªównym (ZAMS) gwiazdy nie mog¡ si� styka¢ (amin = 1.3(R1 + R2)). Górnagrania wynosi amax = 106 R⊙ i zostaªa wybrana tak, aby w i¡gu ewoluji w ukªadziepodwójnym dohodziªo do interakji miedzy skªadnikami (wymiana masy itp.). Wprzeiwnym wypadku ukªady takie nie zaie±niaj¡ swojej orbity w sposób znaz¡y iih wkªad do aªkowitego tªa fal grawitayjnyh b�dzie w rejonie bardzo niskih z�-sto±i (poni»ej 10−11 Hz). Ilo±¢ ukªadów podwójnyh w stosunku do aªkowitej lizbygwiazd jest nazywany uªamkiem binarnym, który zde�niowany jest w nast�puj¡ysposób:
fb =

Nbin

Nbin + Nsing
, (5.2)gdzie Nbin to lizba ukªadów podwójnyh, a Nsing to lizba ukªadów pojedynzyh,zyli lizba gwiazd, które nie tworz¡ ukªadów wielokrotnyh. W naszyh oblizeniahprzyjmujemy warto±¢ tego parametru równ¡ fb = 0.1, o oznaza, »e w±ród jedenastugwiazd dwie zwi¡zane s¡ grawitayjnie tworz¡ ukªad podwójny.Za pomo¡ syntezy populaji ±ledzili±my ewoluj� 106 ukªadów podwójnyh, któ-ryh parametry zostaªy wybrane w sposób losowy z opisanyh wy»ej rozkªadów.Otrzymali±my 462496 ukªadów podwójnyh obiektów zwartyh, które poddali±mydalszej analizie. Rysunek 5.1.1 pokazuje podstawowe parametry otrzymanej próbki.Górny panel pokazuje jak rozkªadaj¡ si� wielkie póªosie oraz spªaszzenie orbity.Warto zwrói¢ uwag� na fakt, »e poz¡tkowy rozkªad eksentryzno±i jest dosy¢61



szeroki - ponad 60% ukªadów posiada eksentryzno±¢ wi�ksz¡ ni» 0.1. Dolny panelprezentuje mas� �hirp� oraz zas jaki pozostaª ukªadowi do zlania si�.
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5.1.2. Tªo fal grawitayjnyh - wyprowadzenie.Caªkowita g�sto±¢ energii zgromadzonej w falah grawitayjnyh mierzona dzisiajjest zwi¡zana z parametrem zde�niowanym za pomo¡ wzoru 5.1 (Ω(f)) oraz zeszzególn¡ postai¡ amplitudy fali (Phinney 2001):
Egw =

∫

∞

0

ρcc
2Ωgw(f)

df

f
=

∫
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0

π

4

c2

G
f 2h2
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df

f
. (5.3)Z drugiej strony Egw to ni innego jak suma energii wypromieniowanej przezwszystkie ¹ródªa znajduj¡e si� na ró»nyh przesuni�iah ku zerwieni.
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f
, (5.4)gdzie fr = f(1 + z) uwzgl�dnia ró»ni� mi�dzy z�sto±i¡ w ukªadzie odniesienia¹ródªa i obserwatora zwi¡zan¡ z ekspansj¡ Wszeh±wiata, a N(z) jest lizb¡ ¹ródeªznajduj¡yh si� w przedziale przesuni�¢ ku zerwieni (z, z + 1).Porównuj¡ (5.3) i (5.4), otrzymujemy:
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dz.Wstawiaj¡ równanie opisuj¡e widmo energetyzne od eksentryznego ukªadu (2.31),otrzymujemy parametr Ωgw odpowiadaj¡y jednej harmonie emitowanej przez roz-wa»ane ¹ródªo:
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Wyra»enie w ostryh nawiasah jest zde�niowane w nast�puj¡y sposób:
〈

(1 + z)−1/3
〉

=
1

N0

∫ zmax

zmin

N(z)

(1 + z)1/3
dz. (5.8)W naszyh oblizeniah zastosowali±my uproszzenie polegaj¡e na umieszzeniu na-rodzin wszystkih gwiazd populaji III na jednym przesuni�iu ku zerwieni z = 15.Ze wzgl�du na bardzo szybk¡ ewoluj� tyh masywnyh gwiazd, mo»na stwierdzi¢, »eobiekty zwarte powstaªy na tym samym przesuni�iu ku zerwieni. Takie uproszze-nie sprawia, »e aªka po przesuni�iah ku zerwieni staje si� bardzo prosta.Ostatni krok polega na sumowaniu przyzynków od wszystkih harmonik (indeks

n), a nast�pnie dodaniu do siebie wszystkih ¹ródeª (indeks i):
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.5.1.3. Tªo fal grawitayjnyh - wynikiWyniki naszej pray zaprezentowane s¡ na rysunku 5.2. Standardowy model,którego parametry zostaªy opisane w rozdziale 5.1.1, zaznazony jest grub¡ zarn¡lini¡. Na ksztaªt widma wpªywa kilka zynników. W obszarze niskih z�sto±i (poni-»ej 10−5 Hz) dominuj¡y wkªad maj¡ tak zwane ukªady "dªugo »yj¡e"(patrz rysunek2.4), które nie zmieniaj¡ swoih parametrów w zasie Hubble'a. Sprawia to, »e sygnaªjest tam zdeterminowany przez poz¡tkowe parametry populaji obiektów zwartyhi zale»y tylko od szzegóªów ewoluji gwiazdowej jak¡ zakªadamy. W obszarze zawie-raj¡ym si� mi�dzy z�sto±iami 10−4 Hz and 50Hz mamy do zynienia z ukªadami,które zlej¡ si� w zasie Hubble'a (patrz rysunek 2.5). Obserwujemy tu dobrze znanewidmo pot�gowe o nahyleniu 2/3, które jest sygnatur¡ zaie±niania si� orbity podwpªywem emisji fal grawitayjnyh. W obszarze wysokih z�sto±i (powy»ej 50Hz)widzimy wpªyw harmonik wy»szego rz�du, które pojawiaj¡ si� przy uwzgl�dnieniueksentryzno±i orbity.W naszyh oblizeniah wielokrotnie musieli±my zyni¢ pewne zaªo»enia dotyz¡ewarto±i parametrów, z którymi wi¡» wi¡»e si� wiele niepewno±i. Aby sprawdzi¢ jak64
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Rysunek 5.2: Tªo fal grawitayjnyh pohodz¡yh od gwiazd populaji III. Modelstandardowy zaznazony jest grub¡ zarna lini¡ i oznazony liter¡ A. Inne krzyweoznazone s¡ wedªug tabeli 5.1. Dodatkowo zaznazone s¡ krzywe zuªo±i przyszªyhdetektorów fal grawitayjnyh. Dolny panel przedstawia modele G, F1 i F2, któreniemal nie ró»ni¡ si� od modelu standardowego.65



Tablia 5.1: Lista modeli.Model OpisA StandardowyB1 Uªamek binarny zmniejszony do 10−2B2 Uªamek binarny zmniejszony do 10−3C Niezale»ne losowanie mas skªadników z tego samego rozkªaduD1 Masa minimalna podniesiona do 50 M⊙D2 Masa maksymalna obni»ona do 100 M⊙E1 Nahylenie rozkªadu mas obni»one do 1.5E2 Nahylenie rozkªadu mas zwi�kszone do 3F1 Przesuni�ie ku zerwieni formaji gwiazd zform = 10F2 Przesuni�ie ku zerwieni formaji gwiazd zform = 20G Wszystkie orbity koªowenasze wyniki zale»¡ od zmiany tyh parametrów, przeprowadzili±my szereg dodatko-wyh oblize«. Tabela 5.1 zawiera list� modeli, które przetestowali±my wraz z opisemzmienionyh parametrów w stosunku do standardowego zestawu. W modelah E1,E2, C, D1, i D2 zmieniane byªy parametry zwi¡zane z poz¡tkowym rozkªadem masgwiazd populaji III. W grupie oznazonej liter¡ D zmieniali±my minimaln¡ i mak-symaln¡ mo»liw¡ mas� gwiazdy, podzas gdy w grupie oznazonej E zmieniali±mynahylenie samego rozkªadu. Model C zakªadaª inny sposób losowania mas z istnie-j¡yh rozkªadów (w standardowym podej±iu z rozkªadu mas losowana jest masawi�kszego skªadnika, a masa mniejszego determinowana jest przez wylosowanie sto-sunku mas. W modelu C obie masy s¡ losowane niezale»nie z rozkªadu mas). Modelez grupy B zakªadaj¡ mniejszy udziaª ukªadów podwójnyh w populaji gwiazd (wstandardowym modelu zaªo»yli±my, »e uªamek binarny jest równy 0.1, o jest dosy¢ostro»ne zaªo»enie, gdy» dla obenyh populaji gwiazdowyh uªamek ten wynosi 0.5).Liter¡ F oznazone s¡ modele, które sytuuj¡ powstanie naszej populaji na innyhprzesuni�iah ku zerwieni, a model G odpowiada przypadkowi koªowyh orbit wewszystkih ukªadah.Wszystkie modele pokazane s¡ na rysunku 5.2. Aby zwi�kszy¢ zytelno±¢, rysunekzostaª podzielony na dwa panele. Model standardowy oznazony jest gruba lini¡ i66



liter¡ A. Ksztaªt uzyskanego widma w przypadku zmiany udziaªu ukªadów podwój-nyh w populaji jest taki sam (modele B1, B2). To, o ulega znaz¡ej zmianieto poziom, na którym tªo mo»e by¢ obserwowane. Wydaje si� to zrozumiaªe - imwi�ej ukªadów podwójnyh, tym wy»szy poziom obserwowanego sygnaªu. Zmianaparametrów zwi¡zanyh z poz¡tkow¡ funkj¡ mas wpªywa zarówno na normalizaj�,jak i ksztaªt w obszarze wysokih z�sto±i uzyskanyh wyników. Model D2 ma wi-dozne obi�ie w okoliy 10−6 Hz, gdy» brakuje w nim najmasywniejszyh obiektówodpowiedzialnyh za sygnaª w niskih z�sto±iah. Gdy zmieniamy sposób losowa-nia mas skªadników, obserwujemy wzrost udziaªu maªo masywnyh ukªadów, a wi�aªkowity poziom tªa spada. Podobny efekt mo»emy uzyska¢ zwi�kszaj¡ nahyleniefunkji rozkªadu (model E2). Poprzez spªaszzenie rozkªadu mas (model E1) uzy-skujemy wi�ej masywnyh ukªadów, a o za tym idzie moniejszy sygnaª i wy»szypoziom tªa. Zmiana przesuni�ia ku zerwieni (modele F1, F2), na którym formuj¡si� gwiazdy ma minimalny wpªyw. Natomiast zaªo»enie koªowyh orbit (model G)wpªywa tylko na obszar wysokih z�sto±i, gdzie widozny jest wkªad od wy»szyhharmonik.Otrzymane wyniki pokazuj¡, »e tªo fal grawitayjnyh od pozostaªo±i po gwiaz-dah populaji III powinno by¢ wykrywalne przez planowane detektory takie jak ETzy DECIGO. Antena ET ma mo»liwo±¢ detekji, je±li na ka»de 101 gwiazd populajiIII o najmniej 2 znajduj¡ si� w ukªadzie podwójnym (uªamek binarny wi�kszy od
0.01). W przypadku detektora LISA (którego przyszªo±¢ wi¡» pozostaje niepewna)tªo powinno by¢ widozne w okoliy z�sto±i 10−3 Hz, ho¢ b�dzie najpewniej przy-kryte podobnym tªem pohodz¡ym od galaktyznyh biaªyh karªów. Natomiast dladetektorów takih jak DECIGO tªo od populaji III mo»e stanowi¢ jeden z gªównyhskªadników szumów uniemo»liwiaj¡yh detekj� sªabszyh obiektów.Tªo fal grawitayjnyh od gwiazd populaji III powinno by¢ rozªo»one równomier-nie na niebie. Fakt ten pozwoli odró»ni¢ je od innyh ¹ródeª, które z�sto zwi¡zanes¡ pªaszzyzn¡ naszej Galaktyki. Wykryie sygnaªu grawitayjnego od pierwszyhgwiazd mo»e w znaz¡y sposób zwi�kszy¢ nasz¡ wiedz� na ih temat. By¢ mo»e po-zwoli na wykluzenie niektóryh senariuszy ewoluyjnyh i doprowadzi do gª�bszegozrozumienia praw rz¡dz¡yh mehanizmami dziaªania gwiazd.67



5.2. Gwiazdy populaji I i II.Gwiazdy populaji I i II powstaªy z materiaªu przetworzonego we wnetrzahpierwszyh gwiazd. Podziaª ten wynika z zawarto±i metali w ih skªadzie hemiz-nym. Przyjmuje si�, »e populaja II jest starsza i mniej ob�ta w i�»sze pierwiastki.Gwiazdy nale»¡e do tej grupy tworz¡ na przykªad halo naszej Galaktyki. Gwiazdypopulaji I to najmªodsze gwiazdy, które zawieraj¡ stosunkowo du»¡ domieszk� me-tali w swoim skªadzie hemiznym. Przykªadem tyh gwiazd jest Sªo«e, jak równie»gwiazdy znajduj¡e si� w aktywnyh obszarah gwiazdotwórzyh naszej Galaktyki.Obiekty te s¡ nam bardzo dobrze znane, gdy» mamy do dyspozyji aªy szereg ob-serwaji w ró»nyh pasmah widma elektromagnetyznego. Dlatego te» na modeleewoluyjne naªo»onyh jest du»o wi�ej ogranize« ni» ma to miejse w przypadkugwiazd populaji III. W±ród obserwowanyh gwiazd wi�kszo±¢ tworzy ukªady wielo-krotne, a zatem spodziewamy si�, »e z�±¢ z nih zako«zy sw¡ ewoluj� jako ukªadpodwójny obiektów zwartyh. Te pozostaªo±i stanowi¢ b�d¡ doskonaªe ¹ródªa falgrawitayjnyh. Bliskie obiekty b�d¡ obserwowane jako silne ¹ródªa wybijaj¡e si�ponad szum detektora. Pozostaªa z�±¢ ukªadów, które znajduj¡ si� daleko utworzytªo fal grawitayjnyh.5.2.1. Model gwiazdDo stworzenia próbki gwiazd, które poddali±my pó¹niejszej analizie, u»yli±mykodu numeryznego StarTrak. Szzegóªowy opis tego programu, jak równie» uzy-skanej populaji zostaª przedstawiony w rozdziale 4.1. Modele o metalizno±i sªo-neznej (oznazone liter¡ K) graj¡ rol� populaji I, a modele o mniejszej metaliz-no±i (oznazone k) odpowiadaj¡ gwiazdom populaji II. Ukªady podwójne obiektówzwartyh powinny by¢ rozmieszzone w przestrzeni w sposób jak najbardziej przypo-minaj¡y rozkªad gwiazd jaki obserwujemy. W naszyh symulajah przyj�li±my, »eprzesunieie ku zerwieni dla ka»dego ukªadu zostanie wylosowane z rozkªadu opisuj¡-ego tempo koalesenji. Wielko±¢ t¡ oblizamy dla ka»dego typu ukªadów (k=BNS,NSBH, BBH). Tempo koalesenji powinno by¢ bezpo±rednio zwi¡zane z tempem for-mowania si� gwiazd (Star Formation Rate - SFR) oraz uwzgl�dnia¢ fakt, »e istniejepewne opó¹nienie wynikaj¡e z zasu potrzebnego na ewoluj� gwiazdow¡. Opó¹nie-nie to (td = tev + tmerg) dla ka»dego ukªadu mo»e by¢ inne, gdy» zale»y zarówno od68



masy skªadników (tev), jak i od parametrów orbitalnyh takih jak wielka póªo± zyeksentryzno±¢ (tmerg). Wzór na tempo koalesenji mo»emy zapisa¢ w nast�puj¡ysposób:
ρ̇k

c (z) = Ak

∫ SFR(zf)

1 + zf
P (td) dtd, (5.10)gdzie SFR jest tempem formaji gwiazd wyra»onym w M⊙Mp3 yr−1, Ak jest norma-lizaj¡ bior¡¡ pod uwag� szzegóªy ewoluji i poz¡tkow¡ funkj� mas (szzegóªowyopis tej wielko±i znajduje si� w dodatku A), P k(td) jest rozkªadem zasów opó¹nie«,

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

td =
1

H0

∫ zf

z

dz′

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

dRk

dz
(z) = ρ̇c(z)

dV

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

dV

dz
(z) = 4π

c

H0

r(z)2

E(Ω, z)
r(z) =

c

H0

∫ z

0

dz′

E(Ω, z′)
. (5.13)Parametry kosmologizne uwzgl�dnione s¡ poprzez funkj� E(Ω, z) =
√

ΩΛ + Ωm(1 + z)3W naszyh symulajah u»ywali±my parametrów kosmologiznyh pohodz¡yh zsiedmioletnih obserwaji misji WMAP (Komatsu i in. 2011), które wykazaªy, »eWszeh±wiat jest pªaski, a ΩM = 0.27, ΩΛ = 0.73 oraz obena staªa Hubble'a wynosi
H0 = 70.3 km s−1 Mp−1.Tempo formaji gwiazd jest dobrze wyznazone w naszym lokalnymWszeh±wieie(z < 1). W skalah kosmologiznyh ró»ne metody obserwayjne daj¡ rozbie»newyniki. Zdeydowali±my si� na zastosowanie analityznej formuªy wyprowadzonej69



w pray Hopkins & Beaom (2006). Dopasowanie zostaªo uzyskane na podstawiepomiarów funkji ±wieenia galaktyk w pa±mie ultra-�oletowym (SDSS, GALEX,COMBO17) oraz w podzerwieni (Spitzer Spae Telesope). Normalizaja zostaªadokonana na podstawie limitu naªo»onego przez eksperyment Super Kamiokande nastrumie« anty-neutrin elektronowyh produkowanyh przez supernowe typu II:
SFR(z) =

h0(a + bz)

1 + ( z
c
)d

, (5.14)gdzie h0 = 0.7, a = 0.017, b = 0.13, c = 3.3, a d = 5.3.Najwi�kszy wkªad do widma b�d¡ miaªy bliskie obiekty, dla któryh SFR jestdobrze okre±lone przez ró»ne metody obserwayjne. Wpªyw ró»nyh temp formajigwiazd na poziom tªa fal grawitayjnyh byª badany przez Regimbau (2011). Stwier-dzono, »e najwi�ksze rozbie»no±i zmieniaj¡ wynik o zynnik 2, o jest zaniedbywal-nym efektem.Ostatezne tempo koalesenji w danym przedziale przesuni�ia ku zerwieni sta-nowi sum� wkªadów od wszystkih trzeh typów rozwa»anyh ukªadów podwójnyh:
dR

dz
(z) =

dRBNS

dz
(z) +

dRNSBH

dz
(z) +

dRBBH

dz
(z). (5.15)Tabela 5.2 zawiera lizb� koalesenji w i¡gu roku dla ka»dego modelu. Dodatkowopokazany jest proentowy wkªad do aªo±i ka»dego typu ukªadów.Rysunek 5.3 pokazuje zale»no±¢ tempa koalesenji od przesuni�ia ku zerwienidla ka»dego modelu.Ksztaªt wszystkih krzywyh jest bardzo podobny. Wynika to z faktu, »e rozkªadzasów opó¹nie« dla wszystkih modeli jest niemal taki sam. Maksimum rozkªaduwypada w okoliy z ∼ 1.7 i jest przesuni�te wzgl�dem maksimum SFR, które zlokali-zowane jest przy z ∼ 2. To, o ró»ni od siebie poszzególne modele to normalizaja.Modele oznazone liter¡ A wykazuj¡ wy»szy poziom ni» te z liter¡ B. Powodem jestlizba ukªadów zawartyh w ka»dym z modeli. Te pierwsze maj¡ znaznie wi�ejukªadów, a wi� i tempo koalesenji jest wy»sze. Podobna sytuaja ma miejsew przypadku ni»szej metalizno±i. W takih warunkah powstaje du»o wi�ej ma-sywnyh zarnyh dziur, o ma swoje odbiie w poziomie analizowanego rozkªadu.Parametrem, który nie wpªywa na tempo koalesenji jest wielko±¢ odrzutu podzaswybuhu supernowej. 70



Tablia 5.2: Lizba koalesenji jakih si� spodziewamy w i¡gu roku w aªym obser-wowalnym Wszeh±wieie dla ka»dego z rozwa»anyh modeli. Ostatnie trzy kolumnypokazuj¡ proentowy wkªad od poszzególnyh typów ukªadówModel R [yr−1℄ RBNS [%℄ RNSBH [%℄ RBBH [%℄BZK 154 929 84.78 2.09 13.13BZk 157 559 86.28 0.94 12.78BzK 319 304 10.70 11.50 77.80Bzk 364 564 7.59 15.90 76.51AZK 622 572 71.62 3.70 24.69AZk 784 762 74.30 2.54 23.16AzK 1 606 240 10.62 3.56 85.82Azk 1 842 390 9.73 4.55 85.725.2.2. Tªo fal grawitayjnyh - wyprowadzenie.Parametr Ωgw(f) zde�niowany za pomo¡ wzoru 5.1 jest zwi¡zany z aªkowitymstrumieniem fal grawitayjnyh:
Ωgw(f) =

1

ρcc
fF (f). (5.16)Caªkowity strumie« jest sum¡ strumieni pohodz¡yh od wszystkih rozwa»anyhukªadów:

F (f) = T−1
N

∑

k=1

1

4πd2
L(zk)

dEgw

df
(f, Mk,Mk

c , z
k), (5.17)gdzie dEgw

df
(f, Mk,Mk

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

c jest mas¡ �hirp�, a N lizb¡ ukªadów symulowanyh przez StarTrak.Strumie« jest lizony dla T = 1 rok.Sygnaª od zlewaj¡ego si� ukªadu podwójnego mo»na podzieli¢ na trzy fazy wliteraturze znane pod swymi angielskimi nazwami: �inspiral�, �merger� i �ringdown�.Pierwsza i trzeia faza s¡ dobrze opisane za pomo¡ teorii post Newtonowskih lubteorii perturbaji. To, o dzieje si� w momenie samego zderzenia gwiazd jest na tyle71



Rysunek 5.3: Tempo koalesenji jako funkja przesuni�ia ku zerwieni dla wszyst-kih rozwa»anyh modeli (lista modeli znajduje si� w tabeli 4.1): AZK (szara i¡gªalinia z trójk¡tami), AZk (szara przerywana linia z trójk¡tami), BZK (szara i¡gªalinia z kwadratami), BZk (szara przerywana linia z kwadratami), AzK (zarna i¡gªalinia z krzy»ykami), Azk (zarna przerywana linia z krzy»ykami), BzK (zarna i¡gªalinia z kóªkami), Bzk (zarna przerywana linia z kóªkami). Czarne linie odpowia-daj¡ gwiazdom populaji II (niska metalizno±¢), a linie szare gwiazdom populaji I(metalizno±¢ sªonezna).
skomplikowane, »e tylko relatywistyzne symulaje numeryzne pozwalaj¡ okre±li¢sygnaª w tym zakresie.We wzesnej fazie, kiedy skªadniki mo»emy wi¡» traktowa¢ jak punkty mate-rialne, widmo energetyzne powstaj¡yh fal mo»emy opisa¢ za pomo¡ przybli»eniakwadrupolowego: 72



dEgw

df
(f, flso,Mchirp, z) =

(Gπ)2/3(Mchirp(1 + z))5/3

3
f−1/3, (5.18)

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

6πGM) jest z�sto±i¡ fali grawitayjnej gdy ukªad znajduje si�na ostatniej stabilnej orbiie.Dla ka»dego typu ukªadu mo»emy zapisa¢ przybli»on¡ posta¢ strumienia, któryb�dzie zale»aª od wyprowadzonego wze±niej tempa koalesenji oraz ±rednih para-metrów orbitalnyh (patrz tabela 4.2) harakterystyznyh dla danej grupy:
F k(f) ≃

∫ zmax

0

1

4πd2
L(z)

dEgw

df
(f, ¯flso

k
, ¯Mchirp

k
, z)

dRk

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

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

Ωk
gw(f) ≃ 2π2/3G5/3

9c3H2

0

(M̄k
chirp)

5/3f 2/3
∫ zj

sup(f)

0
dRj

dz
(z) dz

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

zk
sup(f) =

{

zmax iff < ¯flso
k
/(1 + zmax)

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

(5.21)5.2.3. Tªo fal grawitayjnyh - wyniki.Ostatezny ksztaªt tªa fal grawitayjnyh skªada si� z trzeh komponentów odpo-wiadaj¡yh typom ukªadów podwójnyh jakie rozwa»ali±my. Rysunek 5.4 pokazujewkªad od poszzególnyh typów ukªadów.Ksztaªt krzywej dla podwójnyh zarnyh dziur i ukªadów mieszanyh jest zde-terminowany przez 3 fazy koalesenji. W obszarze ni»szyh z�sto±i widmo energe-tyzne ma posta¢ pot�gow¡ o wykªadniku 2/3, o odpowiada pierwszej fazie (�inspi-ral�). Nast�pnie, nahylenie zmienia si� i wynosi 5/3 w fazie �merger�. Dalej widmoosi¡ga swoje maksimum, którego z�sto±¢ odpowiada ostatniej stabilnej orbiie, aby73



Rysunek 5.4: Parametr opisuj¡y g�sto±¢ energii tªa fal grawitayjnyh dla ró»nyhtypów ukªadów podwójnyh: dwie gwiazdy neutronowe (niebieska i¡gªa linia z kóª-kami), gwiazda neutronowa z zarn¡ dziur¡ (zerwona i¡gªa linia z kwadratami) orazdwie zarne dziury (zarna i¡gªa linia z trójk¡tami). Lewy panel pokazuje jeden zmodeli gwiazd populaji I, a prawy jeden z modeli gwiazd populaji II. Ci¡gªa zarnalinia bez symboli jest sum¡ pozostaªyh trzeh.potem dramatyznie spa±¢. Widmo podwójnyh gwiazd neutronowyh zazyna ztym samym harakterystyznym nahyleniem równym 2/3, nast�pnie spada do 1/3w okoliy f = 100Hz, o jest zwi¡zane z wªasno±iami formuªy za pomo¡ którejlizony jest sygnaª grawitayjny. Wyra¹nie wida¢, »e dominuj¡ym skªadnikiem tªas¡ ukªady podwójnyh zarnyh dziur. Dopiero po maksimum rozkªadu zwi¡zanegoz zarnymi dziurami ujawnia si� komponent pohodz¡y od gwiazd neutronowyh.Ukªady mieszane nie s¡ widozne, gdy» s¡ przykryte przez zarne dziury.Ostatezne wyniki zostaªy zaprezentowane na rysunku 5.5. Dla ka»dego z mo-deli polizona zostaªa zale»no±¢ parametru Ωgw od z�sto±i. Oznazenia modeli s¡analogizne jak na rysunku 5.3.Wszystkie krzywe wykazuj¡ harakterystyzne ehy opisane powy»ej. Maksimumwypada mi�dzy f = 0.1 kH a f = 0.6 kH i ma zwi¡zek z z�sto±i¡ na ostatniej sta-bilnej orbiie ukªadów podwójnyh zarnyh dziur. Tak jak w przypadku rozkªadutempa koalesenji, pr�dko±¢ odrzutu przy wybuhu supernowej nie wpªywa na posta¢otrzymanej funkji. Dopuszzenie do rozwa»a« ukªadów, które zainijowaªy wspóln¡74



Rysunek 5.5: Parametr opisuj¡y g�sto±¢ energii tªa fal grawitayjnyh polizonydla ró»nyh modeli ewoluyjnyh: AZK (szara i¡gªa linia z trójk¡tami), AZk (szaraprzerywana linia z trójk¡tami), BZK (szara i¡gªa linia z kwadratami), BZk (szaraprzerywana linia z kwadratami), AzK (zarna i¡gªa linia z krzy»ykami), Azk (zarnaprzerywana linia z krzy»ykami), BzK (zarna i¡gªa linia z kóªkami), Bzk (zarnaprzerywana linia z kóªkami). Czarne linie odpowiadaj¡ gwiazdom populaji II (niskametalizno±¢), a linie szare gwiazdom populaji I (metalizno±¢ sªonezna). Dodat-kowo zaznazono krzywe zuªo±i planowanyh detektorów fal grawitayjnyh.
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otozk�, gdy donor byª na przerwie Hertzsprunga (modele oznazone liter¡ A), zmie-nia tylko poziom tªa. Co jest zrozumiaªe, gdy» w tym przypadku kontrybuuje wi�ejukªadów. Najwi�kszy wpªyw na ksztaªt i poziom tªa ma metalizno±¢ gwiazd. W ±ro-dowisku o ni»szej metalizno±i mo»liwe jest tworzenie si� masywniejszyh zarnyhdziur. Przesuwa to maksimum rozkªadu do ni»szyh z�sto±i. Jednoze±nie powstajewi�ej zarnyh dziur, a zatem poziom tªa si� podnosi. Metalizno±¢ nie wpªywa naproesy powstawania gwiazd neutronowyh, dlatego te» poªo»enie mniejszego maksi-mum rozkªadu zwi¡zanego z obeno±i¡ podwójnyh gwiazd neutronowyh nie ulegazmianie. Dla porównania, na rysunku zostaªy równie» przedstawione krzywe zuªo-±i przyszªyh detektorów fal grawitayjnyh. Ju» w detektorah drugiej generaji(AdvLIGO, AdvVIRGO) mo»liwa b�dzie detekja przewidzianego przez nas tªa falgrawitayjnyh. Niestety najiekawsza z�±¢, w której nast�puje przej±ie od zarnyhdziur do gwiazd neutronowyh (f ∼ 1 kH) pozostaje poza oknem zuªo±i naziemnyhdetektorów.Polizone przez nas tªo fal grawitayjnyh pohodz¡e od wszystkih rozwa»anyhpopulaji gwiazdowyh zostaªo przedstawione na zbiorzym rysunku 5.6. Pokazane s¡wszystkie modele dla populaji I i II oraz jeden (nazywany przez nas standardowym)dla populaji III. Spodziewany poziom tªa od najstarszyh gwiazd jest stosunkowowysoki. Dla wiekszo±i modeli (wyjatek stanowi¡ modele populaji II, w któryhgwiazdy inijujae wspóln¡ otozk� na przerwie Hertzsprunga nie ulegaj¡ zlaniu)obeno±¢ populaji III implikuje powstanie dodatkowej struktury znikaj¡ej w okoliy
100Hz. Obserwowane byªyby trzy wyra¹ne maksima - jedno zwi¡zane z populaj¡ III,pozostaªe dwa z ukªadami podwójnymi zarnyh dziur oraz ukªadami podwójnymigwiazd neutronowyh nale»¡yh do pozostaªyh populaji. Dodatkowa strukturapohodz¡a od populajii III znajdzie si� w oknie zuªo±i detektora ET, a zatemprzy pomoy przyszªyh obserwaji b�dzie mo»liwa wery�kaja parametrów, którewpªywaj¡ na jej poziom.
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Rysunek 5.6: Parametr opisuj¡y g�sto±¢ energii tªa fal grawitayjnyh polizonydla ró»nyh modeli ewoluyjnyh: AZK (szara i¡gªa linia z trójk¡tami), AZk (szaraprzerywana linia z trójk¡tami), BZK (szara i¡gªa linia z kwadratami), BZk (szaraprzerywana linia z kwadratami), AzK (zarna i¡gªa linia z krzy»ykami), Azk (zarnaprzerywana linia z krzy»ykami), BzK (zarna i¡gªa linia z kóªkami), Bzk (zarnaprzerywana linia z kóªkami). Czarne linie odpowiadaj¡ gwiazdom populaji II (niskametalizno±¢), a linie szare gwiazdom populaji I (metalizno±¢ sªonezna). Linianiebieska obrazuje poªo»enie standardowego modelu gwiazd populaji III oznazonegoliter¡ A na rysunku 5.2 oraz w tabeli 5.1.77





6. Wyznazanie parametrówkosmologiznyh i tempa formaji gwiazd.Obserwaje fal grawitayjnyh dostarz¡ zupeªnie nowyh informaji o zjawiskahwe Wszeh±wieie. Stan¡ si� unikalnym narz�dziem do testowania aªego szereguteorii i pozwol¡ zwery�kowa¢ ju» istniej¡e obserwaje w zakresie fal elektromagne-tyznyh. W tej hwili wi�kszo±¢ pray naukowów skupia si� na doskonaleniu metodpozwalaj¡yh zarejestrowa¢ fal� grawitayjn¡. W erze astronomii grawitayjnej,która rozpoznie si� za kilka lat, naisk zostanie poªo»ony przede wszystkim na teh-niki odzytywania informaji o badanyh obiektah astro�zyznyh. Sama detekjab�dzie wielkim wydarzeniem, ale to dopiero poz¡tek drogi, która prowadzi ku lep-szemu zrozumieniu praw rz¡dz¡yh Wszeh±wiatem.Ju» teraz mo»emy tworzy¢ narz�dzia, które w przyszªo±i posªu»¡ nam do ana-lizy prawdziwyh obserwaji. W tym elu tworzymy populaje sztuznyh obiektówi symulujemy sygnaª, jakiego spodziewamy si� w naszyh detektorah. Nast�pnieanalizujemy te dane tak, jak gdyby byªy autentyznymi obserwajami. Tehnikata stosowana jest od wielu lat przez grupy zwi¡zane z detektorami LISA zy ET(Baker & Data Challenge Task Fore 2010; Regimbau i in. 2012).W niniejszym rozdziale przedstawiamy wyniki symulaji numeryznej maj¡ej naelu okre±lenie jak dokªadnie jeste±my w stanie wyznazy¢ parametry kosmologiznelub parametry samej populaji gwiazdowej z obserwaji fal grawitayjnyh. Zakªa-damy, »e do dyspozyji b�dziemy mieli list� zaobserwowanyh obiektów zawieraj¡¡pozerwienion¡ mas� �hirp� (obserwowana warto±¢ nazywana pozerwienion¡ b�dziewi�ksza o zynnik (1+ z) ze wzgledu na efekty kosmologizne) oraz stosunek sygnaªudo szumu (SNR).Wa»nym zaªo»eniem, które tu zynimy jest znajomo±¢ rozkªadu mas obiektówzwartyh. W hwili obenej jeste±my w stanie dobrze oszaowa¢ ten parametr dlagwiazd neutronowyh na podstawie obserwaji w pa±mie elektromagnetyznym (pul-sary w ukªadah podwójnyh, rentgenowskie ukªady podwójne). Dodatkowo isniej¡ogranizenia teoretyzne wynikaj¡e z zastosowania ró»nyh równa« stanu materii,z której mo»e by¢ zbudowana gwiazda netutronowa. W przypadku zarnyh dziurnasza wiedza jest znaznie ubo»sza ze wzgl�du na trudno±i obserwayjne. Dodatko-79



wym utrudnieniem jest fakt, »e w dziedzinie grawitayjnej b�d¡ dziaªaªy inne efektyselekji obserwayjnej. Nale»y jednak zda¢ sobie spraw�, »e opisana w niniejszymrozdziale metoda znajdzie swoje zastosowanie dopiero w erze detektorów III genera-ji (takih jak ET). Do tego zasu eksperymenty AdvVIRGO/AdvLIGO zaobserwuj¡fale grawitayjne pohodz¡e od szerokiej klasy obiektów. Dzi�ki tym obserwajomzostanie wyznazony rozkªad mas obiektów zwartyh, które widozne s¡ w dziedziniegrawitayjnej.Nasza metoda nie wymaga znajomo±i odlegªo±i do ¹ródªa ani jego poªo»eniana niebie. Jest to bardzo wa»ne je±li mamy do dyspozyji tylko jeden detektor,za pomo¡ którego odtworzenie kierunku na niebie jest niemo»liwe. Nie b�d¡ te»koniezne dodatkowe obserwaje elektromagnetyzne, które pomagaj¡ w wyznazeniuodlegªo±i.Do stworzenia sztuznyh obserwaji zakªadamy dwie podstawowe grupy parame-trów, które w dalszej z�±i analizy b�d¡ odtwarzane:
• Tempo powstawania gwiazd (SFR), które ma posta¢ analityznej funkji wy-prowadzonej w pray Hopkins & Beaom (2006). W szzególno±i b�dziemyrozwa»a¢ dwa parametry: c i d (w równaniu 5.14), które wpªywaj¡ na ksztaªtfunkji w rejonie wysokih przesuni�¢ ku zerwieni.
• Kosmologia, któr¡ okre±la obena staªa Hubble'a (H0) oraz g�sto±¢ energii zwi¡-zana z materi¡ (ΩM ).Pó¹niej zakªadamy, »e znamy tylko jedn¡ z wy»ej wymienionyh grup, a elem jestodtworzenie tej drugiej na podstawie dostepnyh obserwaji. W tym elu stworzonazostaªa siatka modeli pokrywaj¡a przestrze« szukanyh parametrów. Porównywanieobserwaji z modelami odbywaªo si� przy u»yiu metody najwi�kszej wiarygodno±i.6.1. Symulaja populaji obiektów zwartyh.Wszeh±wiat wypeªniony jest ukªadami podwójnymi obiektów zwartyh, któres¡ dobrymi ¹ródªami fal grawitayjnyh. Ze wzgl�du na swoje wªasno±i, wi�k-szo±¢ z tyh obiektów nie mo»e by¢ obserwowana w pa±mie fal elektromagnetyz-nyh, ale b�dzie dost�pna dla pasma fal grawitayjnyh (Gondek-Rosi«ska i in. 2005;80



Osªowski i in. 2011). A zatem obenie nie mamy do dyspozyji informaji na tematrozkªadu przestrzennego zy rozkªadu mas tyh obiektów. Mamy jednak mo»liwo±¢symulowania aªyh populaji, któryh parametry oparte s¡ na szz¡tkowyh obser-wajah. To jednak nie wystarzy. Detektor fal grawitayjnyh nie b�dzie obserwowaªwszystkih dost�pnyh obiektów. Niektóre z nih s¡ za daleko, inne znajduj¡ si� wmiejsah na niebie, gdzie zuªo±¢ anteny jest zbyt maªa. Ch¡ stworzy¢ populaj�obiektów, które faktyznie mog¡ by¢ obserwowane, nale»y wzi¡¢ pod uwag� nie tylkowªasno±i samyh obiektów astro�zyznyh, ale równie» parametry u»ywanego detek-tora. Poni»ej zaprezentowana zostanie metoda, któr¡ posªu»yli±my si� do przej±iaod listy ukªadów podwójnyh pozyskanej za pomo¡ syntezy populaji, a» do listyobiektów, które obserwuje nasz detektor.Danymi wej±iowymi jest lista ukªadów podwójnyh obiektów zwartyh uzyska-nyh w symulaji StarTrak (opis kodu znajduje si� w rozdziale 4.1) zakªadaj¡parametry wªa±iwe dla modelu BZK wymienione w tabeli 4.1. Dla ka»dego ukªaduinteresuje nas masa jego skªadników (M1 i M2), wielka póªo± (a) oraz zas opó¹nienia(Td - suma zasu ewoluji gwiazdy i zasu »yia jako ukªad podwójny obiektów zwar-tyh). Ka»dy z ukªadów traktujemy jako oddzielny typ obiektu, który mo»e pojawi¢si� w naszej próbe wielokrotnie. Lizba ukªadów wyprodukowana w proesie syntezypopulaji jest niewielka w porównaniu z naszymi potrzebami (lista wej±iowa zawieraok 2500 ukªadów, podzas gdy do stworzenia mapy g�sto±i potrzebujemy ponad
106). Nie wszystkie ukªady b�d¡ pojawiaªy si� w populaji równie z�sto. Koalesen-je tyh, któryh zas opó¹nienia zbli»ony jest do zasu Hubble'a b�d¡ wyst�powaªytylko dla bardzo maªyh przesuni�¢ ku zerwieni (wze±niej nie mogªy si� zla¢ przezdªugi zas opó¹nienia). Natomiast koalesenje ukªadów o krótkih zasah opó¹nie-nia b�d¡ wyst�powaªy w niemal aªym zakresie rozwa»anyh przesuni�¢ ku zerwieni.Dodatkowo nale»ny wzi¡¢ pod uwag� tempo formaji gwiazd, które byªo ró»ne przyró»nyh przesuni�iah ku zerwieni. I tak przy z = 2 powstawaªo relatywnie du»ogwiazd, wi� wyprodukuj¡ one wzrost tempa koalesenji po ±rednim zasie ewoluji.W praktye nadwy»ka ta nieo si� rozmyje ze wzgl�du na ró»ne zasy opó¹nie«, alewi¡» b�dzie wyra¹n¡ struktur¡. Dla ka»dego obiektu z listy StarTraka stworzyli-±my rozkªad tempa koalesenji zakªadaj¡, »e wszystkie ukªady we Wszeh±wieie s¡takie same. W ostatnim kroku dodali±my rozkªady pohodz¡e od ka»dego ukªadu iw ten sposób otrzymali±my tempo koalesenji w funkji przesuni�ia ku zerwieni.81



Tempo koalesenji danego typu obiektu dla konkretnego przesuni�ia ku zerwienijest proporjonalne do tempa formaji gwiazd dla przesuni�ia ku zerwieni przyktórym ukªad powstawaª:
CRDk(z) =

Anorm

Nsim

SFR(zin)

1 + zin
, (6.1)gdzie Anorm jest normalizaj¡ (szzegóªowe oblizenia zaprezentowane s¡ w dodatkuA), Nsim = 2 × 106 jest lizb¡ ukªadów podwójnyh whodz¡yh do symulaji pro-gramu StarTrak, zin jest przesuni�iem ku zerwieni przy którym powstaª ukªadpodwójny gwiazd.Suma warto±i dla wszystkih ukªadów de�niuje tempo koalesenji ukªadów po-dwójnyh obiektów zwartyh:

CRD(z) =
∑

k

CRDk(z). (6.2)Caªkuj¡ funkj� 6.2 po obj�to±i do danego przesuni�ia ku zerwieni mo»emy wy-znazy¢ lizb� koalesenji jakih spodziewamy si� w jednoste zasu.
CR(z) =

∫ z

0

CRD(z)
dV

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

dV

dz
(z) = 4π
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c
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∫ z

0

dz′

E(Ω, z′)
. (6.4)W naszej symulaji rozkªad ten posªu»yª do losowania typu ukªadu oraz przesuni�-ia ku zerwieni, na którym zostaª umieszzony. Dodatkowo losowana byªa pozyjana niebie (rektasenja i deklinaja) oraz orientaja orbity wzgl�dem obserwatora(inklinaja). Rozkªad parametrów k¡towyh byª izotropowy.Tak przygotowana populaja ukªadów podwójnyh obiektów zwartyh stanowibaz� potenjalnyh ¹ródeª, które b�d¡ obserwowane przez nasz detektor. W zale»-no±i od wªasno±i ukªadu oraz parametrów samego detektora, ka»dy obiekt b�dzieharakteryzowaª si� pewnym sygnaªem do szumu (SNR). W przypadku koalesenjiukªadów zwartyh mo»emy zastosowa¢ analityzn¡ formuª�:82



SNR2 = 4A2I7/3. (6.5)
A jest funkj¡ parametrów ¹ródªa (masy �hirp� Mchirp i poªo»enia ¹ródªa na niebiezebranyh w wektorze pθ) oraz parametrów kosmologiznyh (oznazonyh wektorem
pc).

A(z, Mchirp, pθ, pc) =

√

5

96

(GMchirp,z)
5/6

π2/3c3/2dL,eff

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

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

dL,eff = dL(z,pc)
U

jest efektywnym dystansem do ¹ródªa (w takiej odlegªo±i znajdowa-ªoby si� optymalnie zorientowane ¹ródªo o zarejestrowanym SNR).Odlegªo±¢ do ¹ródªa jest wyznazona przy zastosowaniu parametrów kosmologiz-nyh:
dL =

c

H0
(1 + z)

∫ z

0

dz′
√

ΩM(1 + z′)3 + ΩΛ

, (6.7)gdzie H0 to obena warto±¢ staªej Hubble'a, ΩM to g�sto±¢ energii zwi¡zana z ma-teri¡, a ΩΛ to g�sto±¢ energii zwi¡zana z parametrem kosmologiznym. Funkja Uopisuje odpowied¹ detektora. Uwzgl�dnia ona poªo»enie ¹ródªa, jak równie» poªo»eniei orientaj� anteny w hwili obserwaji:
U =

√

F 2
+(φ, ϑ, Ψ)(1 + (cos(i))2)2 + 4F 2

x (φ, ϑ, Ψ)(cos(i))2, (6.8)gdzie F+ i Fx s¡ odpowiedziami detektora w dwóh polaryzajah. Do polizeniawarto±i funkji F+ i Fx zastosowali±my funkj� numeryzn¡ b�d¡¡ z�±i¡ bibliotekialgorytmów LIGO - LAL 1.Ostatnim elementem wyra»enia 6.5 jest aªka oznazona I7/3:1https://www.ls-group.phys.uwm.edu/daswg/projets/lalsuite.html83



I7/3 =

∫ ffin

fini

f−7/3

Sn(f)
df, (6.9)gdzie fini i ffin s¡ zakresem z�sto±i w jakih operuje detektor, a Sn(f) okre±lazuªo±¢ detektora w funkji z�sto±i.6.1.1. Symulaja obserwaji.Dane wej±iowe s¡ efektem symulaji programu StarTrak. Rysunek 6.1 przed-stawia histogram mas �hirp� ukªadów podwójnyh uzyskanyh za pomo¡ koduStarTrak. Rozkªad skªada si� z trzeh niezale»nyh grup, gdy» w skªad badanejpopulaji whodz¡ zarówno gwiazdy neutronowe (wyra¹nie widozny pik w okoliy

1 M⊙), jak równie» zarne dziury. Komponent zwi¡zany z gwiazdami neutronowymijest dobrze zlokalizowany. �rodkowa z�±¢ odpowiada za ukªady mieszane, w skªadktóryh whodzi gwiazda neutronowa i zarna dziura. Komponent zwi¡zany z zar-nymi dziurami widozny jest po prawej stronie.Nast�pnym etapem jest rozªo»enie dost�pnyh ukªadów podwójnyh w przestrzeni.W naszym przypadku s¡ to odlegªo±i kosmologizne si�gaj¡e przesuni�ia ku zer-wieni równego z = 10. Rozkªad koalesenji ukªadów podwójnyh powinien ksztaªtemodwzorowywa¢ tempo formowania si� gwiazd. Tu pojawia si� pierwsza grupa bada-nyh przez nas parametrów - tempo formaji gwiazd. Funkja ta jest dosy¢ dobrzeznana w naszym lokalnym Wszeh±wieie (do z = 1). Wyznaza si� j¡ obserwayj-nie ró»nymi metodami, z któryh najpopularniejsze to analiza supernowyh typu Ia(Greggio & Cappellaro 2009), ale równie» wiele innyh (Calzetti 2012). Dla wi�kszyhprzesuni�¢ ku zerwieni nie ma ju» tak du»ej zgodno±i mi�dzy ró»nymi metodami ob-serwayjnymi. Do stworzenia naszyh obserwaji u»yli±my formuªy podanej w prayHopkins & Beaom (2006):
ρ∗ =

(a + bz)h

1 + (z/c)d
, (6.10)gdzie warto±i dopasowanyh parametrów to: a = 0.0170, b = 0.13, c = 3.3, d = 5.3,a h = 0.7 jest zwi¡zane z przyj�t¡ przez autorów warto±i¡ staªej Hubble'a.84
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Rysunek 6.1: Histogram masy �hirp� ukªadów podwójnyh obiektów zwartyh b�-d¡yh zestawem danyh obserwayjnyh w symulaji. Dane pohodz¡ z modeluBZK opisanego w tabeli 4.1. Histogram zostaª tak znormalizowany, aby aªka dawaªajeden. Ntot = 103 jest aªkowit¡ lizb¡ ukªadów.Rysunek 6.2 przedstawia posta¢ tempa formaji gwiazd oraz wynikaj¡y z niegorozkªad tempa koalesenji. Aby ªatwiej byªo dokona¢ porównania ksztaªtu obu funk-ji, warto±i zostaªy przeskalowane. Oba rozkªady zostaªy podzielone przez swoj¡maksymaln¡ warto±¢. Przesuni�ie maksimum rozkªadu wynika z uwzgl�dnienia zasuopó¹nienia.Przy oblizeniah dotyz¡yh odlegªo±i kosmologiznyh niezb�dne jest zaªo-»enie warto±i parametrów kosmologiznyh. Szzególnie wa»na jest obena staªaHubble'a oraz g�sto±¢ energii zwi¡zana z materi¡. Zakªadamy, »e Wszeh±wiat jestpªaski, a zatem g�sto±¢ energii zwi¡zana z zªonem kosmologiznym b�dzie jedno-znaznie okre±lona przez g�sto±¢ energii materii. W naszyh symulajah korzystali-±my z warto±i parametrów wyznazonyh za pomo¡ misji WMAP (Komatsu i in.2011): ΩM = 0.27, ΩΛ = 0.73 i H0 = 70.3 km s−1 Mp−1.Korzystaj¡ z metod opisanyh w poprzednim rozdziale utworzyli±my list� zawie-85
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Rysunek 6.2: Porównanie ksztaªtu rozkªadu tempa formaji gwiazd z rozkªademtempa koalesenji. Linia niebieska oznaza SFR, a linia zerwona tempo koale-senji. Oba rozkªady zostaªy podzielone przez swoje maksymalne warto±i w elulepszej ilustraji ih ksztaªtów.
raj¡¡ parametry �zyzne ¹ródeª, ih poªo»enie na niebie oraz przesuni�ia ku zer-wieni. Dla ka»dego z ukªadów polizona zostaªa odpowied¹ detektora. W naszyhsymulajah u»ywali±my krzywyh zuªo±i dla detektora ET (szzegóªowe informa-je o tym instrumenie znajduj¡ si� w rozdziale 3.2.5). Nasz wybór podyktowanybyª tym, »e zgodnie z dost�pnymi prognozami, ET b�dzie pierwszym detektorem ozasi�gu kosmologiznym, który zaoferuje dostatezn¡ lizb� obserwaji w i¡gu roku.Efektem ko«owym proedury jest lista obiektów zawieraj¡a obserwowan¡ pozer-wienion¡ mas� �hirp� (powi�kszon¡ o zynnik (1 + z) w stosunku do prawdziwejwarto±i) oraz obserwowany stosunek sygnaªu do szumu.Rysunek 6.3 prezentuje przykªadowe poªo»enie symulowanyh obserwaji na dia-gramie SNR i pozerwieniona masa �hirp� (te dwie wielko±i b�d¡ bezpo±redniowyznazone z prawdziwyh obserwaji fal grawitayjnyh).86
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SFRTempo formaji gwiazd opisali±my formuª¡ podan¡ w pray Hopkins & Beaom(2006) (patrz równanie 6.10). Dla maªyh przesuni�¢ ku zerwieni (z ∼ 1) funkjata jest dosy¢ dobrze znana, a ró»nego typu obserwaje daj¡ podobne wyniki. Niema jednak zgodno±i o do ksztaªtu tempa formaji gwiazd dla wi�kszyh przesuni�¢ku zerwieni. Analiza równania 6.10 pozwoliªa stwierdzi¢, »e najwi�kszy wpªyw nainteresuj¡y nas rejon du»yh przesuni�¢ ku zerwieni maj¡ parametry c i d. Rysunek6.4 pokazuje jak zmienia si� ksztaªt SFR pod wpªywem mody�kaji tyh parametrów.W ka»dym przypadku ulega zmianie tylko jeden z badanyh parametrów.Nasza siatka skªada si� z 357 modeli, w któryh parametr c zmienia si� w zakresie
[2.0, 4.0] z krokiem δc = 0.1, a parametr d w zakresie [4.0, 8.0] z krokiem δd = 0.25.KosmologiaKosmologi� opisali±my za pomo¡ dwóh parametrów: obenej staªej Hubble'a(H0) oraz g�sto±i energii zwi¡zana z mas¡ (ΩM). Zakªadamy przy tym, »e Wszeh-±wiat jest pªaski, na o wskazuj¡ dotyhzasowe testy (Komatsu i in. 2011). Oznazato, »e znika zªon krzywiznowy (Ωk), a zatem g�sto±¢ energii opisuj¡a zªon ko-smologizny jest jednoznaznie wyznazona (ΩΛ = 1 − ΩM). Stworzyli±my dwu-wymiarow¡ siatk� zªo»on¡ z 525 modeli o ró»nyh warto±iah wy»ej wymienio-nyh parametrów kosmologiznyh. G�sto±¢ energii zmieniaªa si� od ΩM = 0.2 do
ΩM = 0.32 z krokiem δΩM = 0.005. Obena staªa Hubble'a zmieniaªa si� w przedziale
H0 = 60 km s−1 Mp−1 - H0 = 80 km s−1 Mp−1 z krokiem δH0 = 1 km s−1 Mp−1.Modele zawieraªy informaj� o Nc = 106 ukªadah podwójnyh. Po stworzeniu siatkimodeli deydujemy, który z nih najlepiej pasuje do obserwaji przy pomoy metodynajwi�kszej wiarygodno±i.Metoda najwi�kszej wiarygodno±i.Problem, który staramy si� rozwi¡za¢ jest dobrze opisanym zagadnieniem w staty-stye. Oto mamy do dyspozyji zestaw danyh do±wiadzalnyh D = xk, gdzie k jestnumerem obserwaji, a x = (SNR, Mchirp,z) jest poªo»eniem opisuj¡ym obserwowaneparametry. Do tego mamy zestaw hipotez Hn, gdzie ka»da z nih odpowiada jed-nemu modelowi utworzonej siatki. Indeks n = (Θ1, Θ2) odpowiada poªo»eniu modelu88



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

P (D|Hn)P (Hn)

P (D)
, (6.11)gdzie P (D|Hn) jest prawdopodobie«stwem, »e zaobserwujemy wªa±nie takie danejakie mamy, je±li hipoteza Hn jest prawdziwa, P (Hn) jest prawdopodobie«stwemwyst¡pienia konkretnej hipotezy, a P (D) jest prawdopodobie«stwem uzyskania tyhdanyh przy dowolnej hipotezie, zyli w tym wypadku peªni rol� normalizaji. Wdalszyh rozwa»aniah zakªadamy, »e ka»dy z naszyh modeli jest równoprawny, azatem P (Hn) = const.Ka»d¡ obserwaj� traktujemy w tym przypadku jako niezale»ne zdarzenie. Praw-dopodobie«stwo uzyskania zestawu obserwaji D przy zaªo»eniu konkretnego modelujest ilozynem prawdopodobie«stw uzyskania ka»dej obserwaji z osobna dla tej hi-potezy:

P (D|Hn) =
∏

k

P (xk|Hn) =
∏

k

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

i,j jest g�sto±i¡ prawdopodobie«stwa danego modelu wtym miejsu.Tak zde�niowan¡ funkj� b�dziemy nazywa¢ wiarygodno±i¡ hipotezy Hi, a tymsamym polizonego modelu. W praktye dla ka»dego modelu lizymy warto±¢ lo-garytmu wiarygodno±i log(Li,j) =
∑

k log(pn
i,j(k)). Zazwyzaj warto±¢ L jest lizb¡bardzo du»¡ lub bardzo maª¡, dlatego wygodniej jest operowa¢ logarytmem tegoparametru. Wªasno±i funkji logarytmiznej sprawiaj¡, »e maksima wyst�puj¡ wtyh samyh punktah o dla funkji wiarygodno±i. Im wi�ksza warto±¢ logarytmuwiarygodno±i, tym lepiej model pasuje do naszyh obserwaji. Spo±ród wszystkihmodeli w siate wybierany jest ten o najwi�kszym logarytmie wiarygodno±i. Jegoparametry (Θ1, Θ2) traktowane s¡ jako najlepsze dopasowanie szukanyh wielko±i.Oena dokªadno±i wyznazenia parametrów polega w tym przypadku na polize-niu odpowiednika standardowego odhylenia. Wiarygodno±¢ w funkji parametrów89



Θ1 i Θ2 nie jest rozkªadem normalnym. Dla ka»dej komórki siatki modeli mo»emyjednak polizy¢ wielko±¢, która b�dzie peªniªa t¡ sam¡ rol� o standardowe odhyleniew przypadku funkji Gaussa. Wielko±¢ t¡ lizymy w nastepuj¡y sposób:
σi,j =

√

2 exp

(

Lmax

Li,j

)

, (6.13)gdzie σi,j jest odpowiednikiem standardowego odhylenia, Lmax jest wiarygodno±i¡najlepiej dopasowanego modelu, Li,j jest wiarygodno±i¡ konkretnego modelu. Zde�niji σi,j dla i, j najlepiej dopasowanego modelu jest równa 0.
6.2. Wyniki.Rysunki 6.5 (parametry tempa formaji gwiazd) i 6.6 (parametry kosmologizne)prezentuj¡ przykªadowe wyniki symulaji przy zaªo»eniu, »e mieli±my do dyspozyji
N = 103 obserwaji. Ka»dy rysunek skªada si� z dwóh paneli. Na górnym pokazanyjest rozkªad logarytmu wiarygodno±i w rozwa»anej przestrzeni parametrów. Lizbyzostaªy tak przeskalowane, aby model, który najgorzej pasuje do danyh obserwayj-nyh miaª przypisan¡ warto±¢ 0. Im iemniejszy zerwony kolor posiada komórka, tymlepiej odpowiadaj¡y jej model pasuje do obserwaji. Dolny panel pokazuje waro±¢parametru, który w naszej analizie stanowi odpowiednik standardowego odhylenia(patrz równanie 6.13). Wszystkie warto±i zostaªy podzielone na ztery przedziaªy:
σ ∈ [0, 1] oznazony jest kolorem iemnozerwonym, σ ∈ [1, 2] reprezentuje kolorzerwony, σ ∈ [2, 3] to kolor »óªty, a σ > 3 oznazony jest kolorem kremowym. Wtakiej reprezentaji wyra¹nie wida¢ jak dobrze jeste±my w stanie odtworzy¢ pierwotneparametry za pomo¡ naszej analizy. Niebieska gwiazdka wskazuje poªo»enie praw-dziwyh parametrów, któryh u»yto do storzenia zestawu obserwaji. Dolny panelzawiera równie» informaj� dotyz¡¡ modelu, który najlepiej pasuje do obserwaji.Poªo»enie modelu wskazuje zielone kóªko, a warto±i parametrów zostaªy zapisane wlewej z�±i panelu. 90



6.3. Oena dokªadno±i wyznazenia parametrów.Na dokªadno±¢ wyznazenia parametrów wpªywa sam dobór obserwaji. Ka»dyzestaw generowany jest w sposób losowy, a wi� ró»ne zestawy tej samej lizby obser-waji mog¡ dawa¢ ró»ne wyniki. Dla zobrazowania tego faktu prezentujemy przykªa-dowe dwie inne realizaje N = 103 obserwaji (rysunki 6.7-6.8 w przypadku tempaformaji gwiazd oraz rysunki 6.9 - 6.10 dla parametrów kosmologiznyh).Innym problemem jest lizba obserwaji jakimi b�dziemy dysponowa¢. Parametrten ma równie» istotny wpªyw na dokªadno±¢ wyników. Efektu tego mo»na si� byªospodziewa¢. Dysponuj¡ maª¡ lizb¡ obserwaji jeste±my w stanie dopasowa¢ je nie-mal do ka»dego modelu. St¡d kontury parametru σ na dolnym panelu rysunku 6.11zy 6.12 s¡ tak szerokie. Z drugiej strony zbyt du»a lizba obserwaji mono zaw�»aswobod� w wyborze modelu. Przykªadem takiego zahowania jest rysunek 6.13 oraz6.14, gdzie tylko jeden model dobrze opisuje dane obserwayjne.Lizba ozekiwanyh obserwaji w i¡gu roku jest wi¡» niepewna i waha si� naweto trzy rz�dy wielko±i w zale»no±i od zastosowanyh modeli (tabela IV w prayAbadie i in. (2010)). Model pesymistyzny zakªada, »e lizba koalesenji obiektówzwartyh bedzie na poziomie 0.01 Mp−3 Myr−1. Dla detektora ET, który b�dziemiaª zasi�g kosmologizny, oznaza to okoªo 100 koalesenji w iagu doby i¡gªyhobserwaji. W naszyh symulajah rozwa»amy ró»ne warianty lizebne dost�pnejpróbki obserwayjnej: N = 102, 103, 104. Mo»na to interpretowa¢ w dwojaki sposób.W pierwszym zakªadamy, »e rozwa»amy tylko model pesymistyzny, o stanowi dolnylimit i jest ostro»nym podej±iem. Wtedy N = 102 odpowiada dobie obserwaji, 103to 1.5 tygodnia obserwaji, a 104 b�dzie wynikiem 3 miesi�y obserwaji. W drugimprzypadku mamy do dyspozyji dob� i¡gªyh obserwaji, a warto±¢ lizby N mówio modelu, który wybrali±my (N = 102 - pesymistyzny, 103 - realistyzny, 104 -optymistyzny). Wybór jednej z tyh dwóh interpretaji nie ma jednak znazeniadla szzegóªów tehniznyh dalszej analizy.Przykªady te pokazuj¡ w sposób jako±iowy zaistniaªy problem. Do analizy ilo-±iowej stworzyli±my 103 zestawów obserwaji o tyh samyh warto±iah parametrów.Dla ka»dego zestawu obserwaji zostaª dopasowany model, dla którego parametr wia-rygodno±i byª najwi�kszy. W ten sposób uzyskali±my 103 niezale»nyh oszaowa«szukanyh parametrów. Rozkªad ró»ni mi�dzy warto±iami wyznazonymi, a praw-91



dziwymi pozwoliª oeni¢ statystyzn¡ dokªadno±¢ naszej metody.Rysunki 6.15 oraz 6.16 pokazuj¡ statystyzn¡ oen� dokªadno±i wyznazenia pa-rametrów tempa formaji gwiazd oraz parametrów kosmologiznyh w przypadku
N = 103 obserwaji. Histogramy przedstawiaj¡ ró»ni� mi�dzy warto±iami para-metrów otrzymanymi z modelu, a prawdziwymi warto±iami u»ytymi do stworzeniaobserwaji. Na podstawie stworzonyh histogramów oblizona zostaªa mediana (ozna-zona na rysunkah kolorem iemno niebieskim) oraz przedziaª ufno±i, w którymznajduje si� 68% wszystkih zlize« (zaznazony jako ja±niejszy niebieski). War-to±i wyznazonyh parametrów wraz ze statystyzn¡ niepewno±i¡ znajduj¡ si� wprawym górnym rogu rysunków. W entralnej z�±i znajduje si� mapa g�sto±i po-kazuj¡a który zestaw parametrów byª preferowany przez nasz¡ metod�. Okazaªo si�,»e zarówno w przypadku parametrów opisujayh tempo formaji gwiazd, jak i pa-rametrów kosmologiznyh wyst�puje wyra¹na korelaja. Wskazuje na to diagonalnyprzebieg zielonej mapy w entralnej z�±i rysunków 6.15 oraz 6.16.Analogizna analiza zostaªa przeprowadzona dla N = 102 oraz N = 104 obserwa-ji. Wyniki przedstawione s¡ na rysunkah 6.17 - 6.20
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Rysunek 6.4: Tempo formaji gwiazd dla róznyh warto±i parametrów  i d z równa-nia 6.10. Pierwsza kolumna pokazuje sekwenj� modeli, dla któryh parametr c = 3.3jest staªy, a parametr d przyjmuje warto±i 4.0, 6.0 i 8.0. Prawa kolumna przedstawiai¡g modeli, dla któryh parametr d = 5.3, a zmianie ulaga parametr c i przyjmujewarto±i 2.0, 3.0 i 4.0.
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Rysunek 6.5: Górny panel przedstawia warto±¢ logarytmu wiarygodno±i dla ka»degoz modeli (model odpowiada jednej krate) w przykªadowej symulaji. Dolny panel po-kazuje warto±i parametru σ dla wszystkih modeli. Niebiesk¡ gwiazdk¡ zaznazonoprawdziwe parametry u»yte do stworzenia zestawu obserwaji (c0 = 3.3, d0 = 5.3).Poªo»enie najlepiej dopasowanego modelu oznazone jest zielonym kóªkiem, a warto-±i jego parametrów podane s¡ w lewej z�±i wykresu. W symulaji dost�pnyh byªo
N = 103 obserwaji.
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Rysunek 6.6: Górny panel przedstawia warto±¢ logarytmu wiarygodno±i dla ka»degoz modeli (model odpowiada jednej krate) w przykªadowej symulaji. Dolny panelpokazuje warto±i parametru σ dla wszystkih modeli. Niebiesk¡ gwiazdk¡ zazna-zono prawdziwe parametry u»yte do stworzenia zestawu obserwaji (ΩM0 = 0.271,
H00 = 70.3). Poªo»enie najlepiej dopasowanego modelu oznazone jest zielonym kóª-kiem, a warto±i jego parametrów podane s¡ w lewym dolnym rogu wykresu. Wsymulaji dost�pnyh byªo N = 103 obserwaji.
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Rysunek 6.7: Górny panel przedstawia warto±¢ logarytmu wiarygodno±i dla ka»degoz modeli (model odpowiada jednej krate) w przykªadowej symulaji. Dolny panel po-kazuje warto±i parametru σ dla wszystkih modeli. Niebiesk¡ gwiazdk¡ zaznazonoprawdziwe parametry u»yte do stworzenia zestawu obserwaji (c0 = 3.3, d0 = 5.3).Poªo»enie najlepiej dopasowanego modelu oznazone jest zielonym kóªkiem, a warto-±i jego parametrów podane s¡ w lewej z�±i wykresu. W symulaji dost�pnyh byªo
N = 103 obserwaji.
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Rysunek 6.8: Górny panel przedstawia warto±¢ logarytmu wiarygodno±i dla ka»degoz modeli (model odpowiada jednej krate) w przykªadowej symulaji. Dolny panel po-kazuje warto±i parametru σ dla wszystkih modeli. Niebiesk¡ gwiazdk¡ zaznazonoprawdziwe parametry u»yte do stworzenia zestawu obserwaji (c0 = 3.3, d0 = 5.3).Poªo»enie najlepiej dopasowanego modelu oznazone jest zielonym kóªkiem, a warto-±i jego parametrów podane s¡ w lewej z�±i wykresu. W symulaji dost�pnyh byªo
N = 103 obserwaji.
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Rysunek 6.9: Górny panel przedstawia warto±¢ logarytmu wiarygodno±i dla ka»degoz modeli (model odpowiada jednej krate) w przykªadowej symulaji. Dolny panelpokazuje warto±i parametru σ dla wszystkih modeli. Niebiesk¡ gwiazdk¡ zazna-zono prawdziwe parametry u»yte do stworzenia zestawu obserwaji (ΩM0 = 0.271,
H00 = 70.3). Poªo»enie najlepiej dopasowanego modelu oznazone jest zielonym kóª-kiem, a warto±i jego parametrów podane s¡ w lewym dolnym rogu wykresu. Wsymulaji dost�pnyh byªo N = 103 obserwaji.
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Rysunek 6.10: Górny panel przedstawia warto±¢ logarytmu wiarygodno±i dla ka»-dego z modeli (model odpowiada jednej krate) w przykªadowej symulaji. Dolny pa-nel pokazuje warto±i parametru σ dla wszystkih modeli. Niebiesk¡ gwiazdk¡ zazna-zono prawdziwe parametry u»yte do stworzenia zestawu obserwaji (ΩM0 = 0.271,
H00 = 70.3). Poªo»enie najlepiej dopasowanego modelu oznazone jest zielonym kóª-kiem, a warto±i jego parametrów podane s¡ w lewym dolnym rogu wykresu. Wsymulaji dost�pnyh byªo N = 103 obserwaji.
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Rysunek 6.11: Górny panel przedstawia warto±¢ logarytmu wiarygodno±i dla ka»-dego z modeli (model odpowiada jednej krate) w przykªadowej symulaji. Dolnypanel pokazuje warto±i parametru σ dla wszystkih modeli. Niebiesk¡ gwiazdk¡ za-znazono prawdziwe parametry u»yte do stworzenia zestawu obserwaji (c0 = 3.3,
d0 = 5.3). Poªo»enie najlepiej dopasowanego modelu oznazone jest zielonym kóª-kiem, a warto±i jego parametrów podane s¡ w lewej z�±i wykresu. W symulajidost�pnyh byªo N = 102 obserwaji.
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Rysunek 6.12: Górny panel przedstawia warto±¢ logarytmu wiarygodno±i dla ka»-dego z modeli (model odpowiada jednej krate) w przykªadowej symulaji. Dolny pa-nel pokazuje warto±i parametru σ dla wszystkih modeli. Niebiesk¡ gwiazdk¡ zazna-zono prawdziwe parametry u»yte do stworzenia zestawu obserwaji (ΩM0 = 0.271,
H00 = 70.3). Poªo»enie najlepiej dopasowanego modelu oznazone jest zielonym kóª-kiem, a warto±i jego parametrów podane s¡ w lewym dolnym rogu wykresu. Wsymulaji dost�pnyh byªo N = 102 obserwaji.
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Rysunek 6.13: Górny panel przedstawia warto±¢ logarytmu wiarygodno±i dla ka»-dego z modeli (model odpowiada jednej krate) w przykªadowej symulaji. Dolnypanel pokazuje warto±i parametru σ dla wszystkih modeli. Niebiesk¡ gwiazdk¡ za-znazono prawdziwe parametry u»yte do stworzenia zestawu obserwaji (c0 = 3.3,
d0 = 5.3). Poªo»enie najlepiej dopasowanego modelu oznazone jest zielonym kóª-kiem, a warto±i jego parametrów podane s¡ w lewej z�±i wykresu. W symulajidost�pnyh byªo N = 104 obserwaji.
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Rysunek 6.15: Oena dokªadno±i wyznazenia parametrów tempa formaji gwiazd.Histogramy przedstawiaj¡ ró»ni� mi�dzy warto±iami parametrów otrzymanymi zmodelu, a prawdziwymi warto±iami u»ytymi do stworzenia obserwaji (górny histo-gram dotyzy parametru c, a bozny d). Kolorem iemno niebieskim zaznazonazostaªa mediana, a jasniejszym przedziaª ufno±i 68%. W entralnej z�±i znajdujesi� mapa g�sto±i pokazuj¡a który zestaw parametrów byª preferowany. Linie prze-rywane wskazuj¡ poªo»enie przedziaªu histogramu zawieraj¡ego prawdziw¡ warto±¢rozwa»anego parametru. W prawym górnym rogu rysunku podana zostaªa warto±¢mediany oraz szeroko±i przedziaªów zawieraj¡yh 34% przypadków po lewej i prawejstronie od mediany. Wyniki przy zaªo»eniu N = 103 obserwaji.104
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Rysunek 6.16: Oena dokªadno±i wyznazenia parametrów kosmologiznyh. Histo-gramy przedstawiaj¡ ró»ni� mi�dzy warto±iami parametrów otrzymanymi z modelu,a prawdziwymi warto±iami u»ytymi do stworzenia obserwaji (górny histogram do-tyzy parametru ΩM , a bozny H0). Kolorem iemno niebieskim zaznazona zostaªamediana, a jasniejszym przedziaª ufno±i 68%. W entralnej z�±i znajduje si� mapag�sto±i pokazuj¡a który zestaw parametrów byª preferowany. Linie przerywanewskazuj¡ poªo»enie przedziaªu histogramu zawieraj¡ego prawdziw¡ warto±¢ rozwa-»anego parametru. W prawym górnym rogu rysunku podana zostaªa warto±¢ medianyoraz szeroko±i przedziaªów zawieraj¡yh 34% przypadków po lewej i prawej stronieod mediany. Wyniki przy zaªo»eniu N = 103 obserwaji.105
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Rysunek 6.17: Oena dokªadno±i wyznazenia parametrów tempa formaji gwiazd.Histogramy przedstawiaj¡ ró»ni� mi�dzy warto±iami parametrów otrzymanymi zmodelu, a prawdziwymi warto±iami u»ytymi do stworzenia obserwaji (górny histo-gram dotyzy parametru c, a bozny d). Kolorem iemno niebieskim zaznazonazostaªa mediana, a jasniejszym przedziaª ufno±i 68%. W entralnej z�±i znajdujesi� mapa g�sto±i pokazuj¡a który zestaw parametrów byª preferowany. Linie prze-rywane wskazuj¡ poªo»enie przedziaªu histogramu zawieraj¡ego prawdziw¡ warto±¢rozwa»anego parametru. W prawym górnym rogu rysunku podana zostaªa warto±¢mediany oraz szeroko±i przedziaªów zawieraj¡yh 34% przypadków po lewej i prawejstronie od mediany. Wyniki przy zaªo»eniu N = 102 obserwaji.106
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Rysunek 6.18: Oena dokªadno±i wyznazenia parametrów tempa formaji gwiazd.Histogramy przedstawiaj¡ ró»ni� mi�dzy warto±iami parametrów otrzymanymi zmodelu, a prawdziwymi warto±iami u»ytymi do stworzenia obserwaji (górny histo-gram dotyzy parametru c, a bozny d). Kolorem iemno niebieskim zaznazonazostaªa mediana, a jasniejszym przedziaª ufno±i 68%. W entralnej z�±i znajdujesi� mapa g�sto±i pokazuj¡a który zestaw parametrów byª preferowany. Linie prze-rywane wskazuj¡ poªo»enie przedziaªu histogramu zawieraj¡ego prawdziw¡ warto±¢rozwa»anego parametru. W prawym górnym rogu rysunku podana zostaªa warto±¢mediany oraz szeroko±i przedziaªów zawieraj¡yh 34% przypadków po lewej i prawejstronie od mediany. Wyniki przy zaªo»eniu N = 104 obserwaji.107



Na podstawie uzyskanyh danyh mo»emy poda¢ mediany otrzymanyh rozkªadówparametrów oraz ih przedziaªy ufno±i wynikaj¡e z rozrzutu statystyznego. Wynikidla ró»nej lizby dost�pnyh obserwaji prezentuje tabela 6.1. Dla ka»dego parametrupodana jest mediana (trzeia kolumna) oraz dolny i górny zakres przedziaªu ufno±ina poziomie 68% (kolumna druga i zwarta, odpowiednio).Tablia 6.1: Mediana oraz górna i dolna grania przedziaªu zawieraj¡ego 68% wy-padków w zale»no±i od lizby dost�pnyh obserwaji N.N dolna grania mediana górna grania
102 3.0 3.3 3.7
103 3.1 3.3 3.5
104 3.2 3.3 3.4d
102 4.75 5.75 7.25
103 5.0 5.5 6.25
104 5.25 5.5 6.0

ΩM

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

H0

102 67 71 76
103 68 70 73
104 68 69 70Dokªadniejsz¡ analiz� zahowania si� warto±i niepewno±i statystyznyh pre-zentuje rysunek 6.21. Dla ka»dego z parametrów stworzono oddzielny panel, którypokazuje jak wyglada zale»no±¢ szeroko±i poªówkowej jego rozkªadu od lizby ob-serwaji. Rozrzut parametrów losowyh powinien zmniejsza¢ si� wraz ze wzrostemlizebno±i próbki. Bª¡d wyznazenia parametru powinien spada¢ proporjonalniedo odwrotno±i pierwiastka z lizby obserwaji (σx ∼ 1/

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



sunku zaznazono odlegªo±¢ mi�dzy modelami, która okre±lona jest poprzez g�sto±¢siatki modeli u»ytej w symulajah.Wyra¹nie wida¢, »e bª�dy wyznazenia parametrów malej¡ przy rosn¡ej lizbieobserwaji, ale wolniej ni» mo»na si� byªo tego spodziewa¢. Oznaza to, »e istniejeinne ¹ródªo niepewno±i, które nie jest zwi¡zane z sam¡ losowo±i¡ próbki. Istotnywpªyw mo»e mie¢ sko«zona rozdzielzo±¢ u»ywanej siatki modeli. Przy N = 104dohodzimy do graniy rozdzielzo±i siatki zastosowanej w naszyh symulajah.Niepewno±i statystyzne staj¡ si� porównywalne z odst�pami mi�dzy modelami wy-nikaj¡ymi z przyj�tej g�sto±i siatki modeli.Dokªadno±¢ wyznazenia parametrów kosmologiznyh jest porównywalna z t¡osi¡gan¡ przez misje kosmizne badaj¡e mikrofalowe promieniowanie tªa. Najnow-sze wyniki pohodz¡e z misji Plank pokazuj¡, »e obena staªa Hubble'a jest wy-znazona z dokªadno±i¡ ±1.4 km s−1 Mp−1, a parametr ΩM z dokªadno±i¡ ±0.02(Plank Collaboration i in. 2013). Jednym z ogranize« naszej metody jest gesto±¢siatki modeli. Zwi�kszenie lizby rozwa»anyh modeli mo»e przyzyni¢ si� do zwiek-szenia dokªadno±i. Sprawia to, »e obserwaje fal grawitayjnyh b�d¡ nowym, kom-plementarnym do dotyhzasowyh, ¹ródªem informaji o kosmologii. W przypadkuparametrów okre±laj¡yh tempo formowania sie gwiazd nie ma obserwaji, któresi�gaj¡ a» tak du»yh przesuni�¢ ku zerwieni. Fale grawitayjne b�d¡ jedyn¡ bez-po±redni¡ mo»liwo±i¡ na okre±lenie tej funkji w skalah kosmologiznyh.
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Rysunek 6.19: Oena dokªadno±i wyznazenia parametrów kosmologiznyh. Histo-gramy przedstawiaj¡ ró»ni� mi�dzy warto±iami parametrów otrzymanymi z modelu,a prawdziwymi warto±iami u»ytymi do stworzenia obserwaji (górny histogram do-tyzy parametru ΩM , a bozny H0). Kolorem iemno niebieskim zaznazona zostaªamediana, a jasniejszym przedziaª ufno±i 68%. W entralnej z�±i znajduje si� mapag�sto±i pokazuj¡a który zestaw parametrów byª preferowany. Linie przerywanewskazuj¡ poªo»enie przedziaªu histogramu zawieraj¡ego prawdziw¡ warto±¢ rozwa-»anego parametru. W prawym górnym rogu rysunku podana zostaªa warto±¢ medianyoraz szeroko±i przedziaªów zawieraj¡yh 34% przypadków po lewej i prawej stronieod mediany. Wyniki przy zaªo»eniu N = 102 obserwaji.110
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Rysunek 6.20: Oena dokªadno±i wyznazenia parametrów kosmologiznyh. Histo-gramy przedstawiaj¡ ró»ni� mi�dzy warto±iami parametrów otrzymanymi z modelu,a prawdziwymi warto±iami u»ytymi do stworzenia obserwaji (górny histogram do-tyzy parametru ΩM , a bozny H0). Kolorem iemno niebieskim zaznazona zostaªamediana, a jasniejszym przedziaª ufno±i 68%. W entralnej z�±i znajduje si� mapag�sto±i pokazuj¡a który zestaw parametrów byª preferowany. Linie przerywanewskazuj¡ poªo»enie przedziaªu histogramu zawieraj¡ego prawdziw¡ warto±¢ rozwa-»anego parametru. W prawym górnym rogu rysunku podana zostaªa warto±¢ medianyoraz szeroko±i przedziaªów zawieraj¡yh 34% przypadków po lewej i prawej stronieod mediany. Wyniki przy zaªo»eniu N = 104 obserwaji.111
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Rysunek 6.21: Szeroko±¢ poªówkowa rozkªadu prawdopodobie«stwa wyznazanejwielko±i danego parametru. Górny rz¡d paneli przedstawia parametry zwi¡zanez tempem formaji gwiazd (parametry c i d). Dolny rz¡d przedstawia parametrykosmologizne (ΩM i H0). Przerywane linie pokazuj¡ teoretyzny przebieg funkji, wktórej bª¡d spada proporjonalnie do 1/
√

N . Czarne poziome linie pokazuj¡ g�sto±¢siatki modeli.
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7. Podsumowanie.Niniejsza praa porusza zagadnienia zwi¡zane z zastosowaniem w astro�zye ob-serwaji fal grawitayjnyh. W przyszªo±i promieniowanie grawitayjne stanowi¢b�dzie nowe, bardzo wa»ne ¹ródªo informaji o otazaj¡yh nas obiektah astro-�zyznyh. Na szzególn¡ uwag� zasªuguj¡ ukªady podwójne obiektów zwartyh.Wyst�puj¡ one powszehnie we Wszeh±wieie. Ponadto istniej¡ mone przesªankizarówno obserwayjne (pulsar Hulsea-Taylora), jak i teoretyzne (patrz 2.3.3) suge-rujae, »e tego typu obiekty s¡ silnymi emiterami fal grawitayjnyh.W naszej pray rozwa»yli±my wpªyw eksentryzno±i orbity ukªadu podwójnegona ewmitowany sygnaª w pa±mie grawitayjnym. Uzyskali±my rozkªady eksentryz-no±i dla trzeh typów ukªadów podwójnyh obiektów zwartyh w momenie ihprzehodzenia przez okno zuªo±i detektorów grawitayjnyh. Dla z�sto±i odpo-wiadaj¡ej detektorowi DECIGO podwójne gwiazdy neutronowe posiadaj¡ wyra¹nemaksimum w okoliah e ∼ 10−5 (ET: 10−4) wystepuj¡e we wszystkih rozwa»anyhmodelah. Dodatkowo w modelah oznazonyh liter¡ A wyst�puje drugie maksi-mum zlokalizowane w pobli»u e ∼ 10−4 (ET: 10−3), które pohodzi od ukªadów"ultra-iasnyh". Rozkªad odpowiadaj¡y ukªadommieszanym (zawieraj¡ym zarn¡dziur� i gwiazd� neutronow¡) jest skonentrowany wokóª e ∼ 10−5 (ET: 10−6). Po-dwójne zarne dziury równie» maj¡ tylko jedno maksimum, które jest nieo szerszei przesuni�te w stron� ni»szyh eksentryzno±i. Maksimum tego rozkªadu zawierasi� mi�dzy e ∼ 10−6 (ET: 10−7) i e ∼ 10−4 (ET: 10−5). Pokazali±my jaki proentrzezywistyh ukªadów mo»e wykazywa¢ znaz¡e spªaszzenie orbity w momenie,gdy b�d¡ mogªy by¢ zaobserwowane przez planowane detektory fal grawitayjnyh(rozdziaª 4). Podwójne zarne dziury nie wykazuj¡ znaz¡ej eksentryzno±i na-wet w najni»szej rozwa»anej z�sto±i (f = 0.3Hz). Wi�kszo±¢ modeli przewiduje,»e udziaª ukªadów podwójnyh zarnyh dziur o eksentryzno±i wi�kszej ni» 0.01b�dzie mniejszy ni» 1%. Ukªadów mieszanyh spodziewamy si� okoªo 3 − 4% wdetektorah typu DECIGO, ale jest ih bardzo maªo w porównaniu z innymi ty-pami ukªadów zwartyh. Najwi�ksze szanse na detekj� eksentryzno±i b�dziemymieli w przy obserwajah podwójnyh gwiazd neutronowyh. W±ród podwójnyhgwiazd neutronowyh obserwowanyh przez kosmizne detektory powinno znale¹¢ si�
2 − 27% takih, któryh eksentryzno±¢ jest powy»ej 0.01. Tak du»a rozpi�to±¢ wy-113



nika z niepewno±i zwi¡zanyh z metalizno±¢i¡ i szzegóªów ewoluji gwiazdowej.Wykazali±my, »e eksentryzno±¢ b�dzie miaªa znazenie dopiero w erze detektorówIII generaji oraz pó¹niejszyh detektorów kosmiznyh. Wynik ten ma du»e znaze-nie dla zagadnienia estymaji parametrów. Kolaboraja LIGO/VIRGO wypraowaªaszereg skomplikowanyh metod maj¡yh na elu wyznazenie dokªadnyh parame-trów obserwowanego ¹ródªa. Ka»dy kolejny parametr, który wª¡zony jest do analizysprawia, »e wzrasta wymiar przeszukiwanej przestrzeni parametrów. Sprawia to, »eszybko rosn¡ koszty oblizeniowe tyh proesów. Dlatego fakt, »e nawet przy analiziedanyh z detektorów II generaji nie jest koniezne uwzgl�dnienie eksentryzno±i,jest istotny.Nast�pnie skupili±my si� na polizeniu tªa fal grawitayjnyh od ukªadów, któryhnie b�dziemy w stanie zarejestrowa¢ jako osobne obiekty (rozdziaª 5). Pokazali±myjaki wpªyw na uzyskane wyniki ma metalizno±¢ o±rodka, w którym ewoluowaªy na-sze ukªady. Wyniki zostaªy przedstawione dla populaji I (metalizno±¢ sªonezna),II (metalizno±¢ 10 % sªoneznej) oraz III (pierwsze gwiazdy pozbawione metali).W ka»dym przypadku dokonana zostaªa analiza wpªywu szzegóªów modeli ewolujigwiazdowej na uzyskane wyniki. Oblizone tªo fal grawitayjnyh pohodz¡e od po-pulaji III b�dzie widozne ju» w detektorah II generaji, pod warunkiem, »e jest ihwystarzaj¡o du»o. Gªównym zynnikiem determinujaym poziom tªa jest bowiemuªamek binarny, który okre±la jak du»o gwiazd tworzyªo si� w ukªadah podwójnyh.W standardowym modelu pozyniono ostro»ne zaªo»enie, »e fb = 0.1. Ceh¡ harak-terystyzn¡ tªa pohodz¡ego od populaji III jest jego gwaªtowny zanik w okoliy
100Hz. Populaja II b�dzie widozna zarówno w detektorah II, jak i III generaji.Za± populaja I, harakteryzujaa si� najwi�ksz¡ metalizno±i¡ b�dzie widozna wdetektorah III generaji. Wyjatek stanowi bardzo optymistyzny model, w którymukªady inijuj¡e faz� wspólnej otozki na przerwie Hertzsprunga nie ulegaj¡ zlaniu.Wtedy nawet II generaja detektorów ma szans� na obserwaj� tªa fal grawitayjnyhod najmªodszyh populaji gwiazdowyh. Gªównym skªadnikiem tªa w oknie zuªo±iplanowanyh detektorów s¡ ukªady podwójnyh zarnyh dziur. Struktura, za któr¡odpowiedzialne s¡ gwiazdy neutronowe ujawnia si� dopiero w zakresie kHz, któryb�dzie niedost�pny dla anten, któryh konstrukja jest obenie planowana. Mimoto, przyszªe obserwaje mog¡ naªo»y¢ pewne ogranizenia na parametry u»ywane domodelowania gwiazd. 114



Kolejnym zagadnieniem dyskutowanym w pray jest metoda szaowania dokªad-no±i wyznazania parametrów �zyznyh na podstawie obserwaji w falah grawita-yjnyh (rozdziaª 6). Zakªadaj¡ pewne parametry kosmologizne oraz posta¢ tempaformaji gwiazd we Wszeh±wieie stworzyli±my sztuzne obserwaje. Nast�pnie skon-struowali±my siatk� modeli w przestrzeni szukanyh parametrów. Rozwa»yli±my dwaprzypadki. W pierwszym z nih szukali±my dwóh parametrów maj¡yh wpªyw naksztaªt tempa formaji gwiazd - c i d (patrz równanie 6.10). W drugim za± szukanebyªy parametry kosmologizne ΩM i H0. Dokonali±my analizy wpªywu losowo±igenerowanyh obserwaji na uzyskane wyniki oraz lizby dost�pnyh obserwaji. Nie-pewno±¢ statystyzna metody maleje wraz ze wzrostem lizby obserwaji, ho¢ wolniejni» przewidywania teoretyzne. Szeroko±¢ przedziaªu ufno±i na poziomie 68% wy-znazenia parametru c (zwi¡zanego z tempem formaji gwiazd) to 0.7 przy N = 102obserwaji, 0.4 przy N = 103 obserwaji oraz 0.2 dla N = 104 obserwaji. W przy-padku parametru d szeroko±¢ przedziaªu wynosi 2.5 przy N = 102 obserwaji, 1.25przy N = 103 obserwaji oraz 0.75 dla N = 104 obserwaji. Szeroko±¢ przedziaªuufno±i przy wyznazaniu parametru ΩM wynosz¡ 0.1, 0.07 oraz 0.05 przy u»yiu
N = 102, 103 i 104 obserwaji, odpowienio. Dokªadno±¢ wyznazenia parametru H0okre±lona jest przez nastepuj¡e szeroko±i przedziaªów ufno±i:9, 5 oraz 2 przy u»y-iu N = 102, 103 i 104 obserwaji, odpowienio. W przypadku parametrów c, d oraz
H0 osi¡gni�ta zostaªa grania wynikaj¡a ze sko«zonej rozdzielzo±i zastosowanejsiatki modeli. Przy N = 104 obserwaji uzyskana dokªadno±¢ statystyzna nie mogªaby¢ wi�ksza ze wzgl�du na odlegªo±¢ mi�dzy modelami w siate.Obenie dost�pne obserwaje, za pomo¡ któryh uzyskuje si� oszaowanie tempaformaji gwiazd, s¡ ogranizone do naszego lokalnego Wszeh±wiata. Metoda wy-korzystuj¡a fale grawitayjne b�dzie miaªa znaznie wi�kszy zasi�g, o pozwoli napreyzyjniejsze wyznazenie tego wa»nego rozkªadu. Parametry kosmologizne s¡wyznazane z du»ym powodzeniem przez misje kosmizne badaj¡e mikrofalowe pro-mieniowanie tªa. Ostatnio opublikowane wyniki misji Plank uzyskaªy dokªadno±¢wyznazenia parametru ΩM na poziomie ufno±i 68% rz�du 0.04 oraz parametru H0rz�du 2.8. Wielko±i s¡ porównywalne z osiagni�tymi w niniejszej pray. Podsumo-wuj¡, przedstawiona metoda okazaªa si� bardzo obieujaym narz�dziem, które wprzyszªo±i mo»e sta¢ si� komplementarnym do dotyhzasowyh sposobów wyzna-zania parametrów �zyznyh Wszeh±wiata.115





A. Normalizaja tempa koalesenji.Normalizaja otrzymanego tempa koalesenji wymaga wzi�ia pod uwag� wieluzynników. W pierwszej kolejno±i nale»y zauwa»y¢, »e lista ukªadów podwójnyh,któryh u»ywamy nie jest kompletn¡ próbk¡ gwiazd spotykanyh we Wszeh±wie-ie. Pomimo naszyh stara«, aby powstaªa populaja byªa jak najbardziej zbli»onado rzezywisto±i, nigdy nie b�dziemy w stanie symulowa¢ dokªadnie tego o ofe-ruje nam natura. W szzególno±i, nasze symulaje nie pokrywaj¡ aªego zakresumas gwiazd - z przyzyn numeryznyh nale»aªo zaw�zi¢ rozwa»any przedziaª mas.Kolejnym aspektem jest to, »e nie wszystkie gwiazdy, które powstaªy w ukªadzie po-dwójnym utworz¡ ukªad podwójny obiektów zwartyh. Wi�kszo±¢ z nih nie przetrwafazy wspólnej otozki i ulegnie zlaniu lub rozerwie si� w wyniku zbyt silnej eksplozjisupernowej.W wyniku dziaªania programu StarTrak otrzymujemy list� ukªadów podwójnyhwraz z ih parametrami. Ka»dy z ukªadów traktujemy jako oddzielny rodzaj ukªadu,który mo»e istnie¢ we Wszeh±wieie. W dalszyh z�±iah naszej analizy losujemyukªady z tej listy. Ka»dy z nih mo»e by¢ wybrany wielokrotnie.Tempo koalesenji dla konkretnego rodzaju ukªadu podwójnego mo»emy zapisa¢jako:
ρ̇c,i(z) =

1

Nsim
nbinfs, (A.1)gdzie Nsim jest lizb¡ ukªadów podwójnyh, które zazynaj¡ swoj¡ ewoluj� na ze-rowym i¡gu gªównym (ZAMS) uzyskanym za pomo¡ kodu StarTrak. W naszymprzypadku ta lizba wynosi 2×106. nbin jest konentraj¡ ukªadów podwójnyh, fs =jest uªamkiem jaki stanowi¡ symulowane przez nas ukªady podwójne.We Wszeh±wieie nie powstaj¡ jednak tylko ukªady podwójne. Caªkowite tempoformaji gwiazd (SFR) mo»na zapisa¢ jako sum� wkªadu od ukªadów podwójnyhoraz od gwiazd pojedynzyh:

SFR = SFRbin + SFRsin [M⊙ Mpc−3 yr−1]. (A.2)Wtedy konentraj� ukªadów podwójnyh lub gwiazd pojedynzyh zapiszemy jako:
nk =

SFRk

< Mk >
[Mpc−3 yr−1], (A.3)117



gdzie zmienna k mo»e oznaza¢ �bin� lub �sin� w zale»no±i od tego zy hemypolizy¢ ten parametr dla ukªadów podwójnyh zy pojedynzyh.Kolejnym istotnym parametrem jest tak zwany uªamek binarny, który jest zde�-niowany jako stosunek lizby ukªadów podwójnyh do wszystkih ukªadów (pojedyn-zyh i podwójnyh):
fb =

Nbin

Nbin + Nsin

=
0.5nbin

0.5nbin + nsin

, (A.4)gdzie Nbin to lizba ukªadów podwójnyh, a nie gwiazd w ukªadah podwójnyh, dla-tego potrzeby jest zynnik 0.5 w drugiej z�±i równania. W naszyh symulajah
fb = 0.5, o odpowiada wynikom obserwaji obenyh populaji gwiazdowyh. Poprzeksztaªeniu równania A.4 otrzymamy wyra»enie na konentraj� gwiazd pojedyn-zyh:

nsin =
1

2
nbin

1 − fb

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

nbin = SFR
2

1−fb

fb
< Msin > +2 < Mbin >

, (A.6)
n′

bin =
2

1−fb

fb
< Msin > +2 < Mbin >

. (A.7)Kolejny krok polega na oblizeniu ±rednih mas gwiazd pojedynzyh oraz skªad-ników ukªadów podwójnyh. Jako poz¡tkow¡ funkj� mas (IMF) u»yli±my popular-nego wyra»enia zaproponowanego przez Salpetera (Salpeter 1955), natomiast rozkªadstosunków mas pozostaje funkj¡ staª¡.
Ψ(M) = KM−2.7, (A.8)
Φ(q) = 2q, (A.9)gdzie K−1 =

∫ Mmax

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



< Msin >=

∫ Mmax

Mmin

MΨ(M)dM, < Mbin >=
1

2

∫ Mmax

Mmin

MΨ(M)dM

∫ 1

0

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

∫ Mmax

Mmin,sim
dMΨ(M)

∫ 1

qmin(M)
dqΦ(q)

∫ Mmax

Mmin
dMΨ(M)

∫ 1

0
dqΦ(q)

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

Ak =
Nk

Nsim
n′

binfs [M−1
⊙

]. (A.11)
Nk jest lizb¡ ukªadów podwójnyh danego typu w naszyh symulajah. Szzegóªowalista warto±i tego parametru dla ka»dego z analizowanyh modeli zawarta jest wtabeli A.1.
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Tablia A.1: Lizba ukªadów podwójnyh ka»dego typu dla wszystkih modeli. Otrzy-mane ukªady s¡ wynikiem ewoluji N = 2 × 106 ukªadów podwójnyh gwiazd doko-nanej za pomo¡ programu StarTrak.Model NBNS NNSBH NBBHBZK 1618 43 395BZk 1994 56 441BzK 509 475 2873Bzk 464 885 3175AZK 4940 326 1721AZk 6710 404 2164AzK 1698 736 15312Azk 1769 1283 17613
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