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1. Úvod

�etná astronomická pozorování jiº od poloviny 19. století prokazateln¥ dokazují,
ºe ve vesmíru je více hmoty, neº jsme schopni vid¥t. Ve²kerá hmota ve vesmíru
se °ídí zákony gravitace a i kdyº ji nejsme schopni vid¥t p°ímo, stále vytvá°í
gravita£ní pole. Z pohyb· galaxií pak m·ºeme usuzovat, ºe zde existuje jakási
hmota navíc, kterou nazýváme temnou hmotou.

Tato nová forma hmoty je ve vesmíru dominantní - pouze zhruba 15% hmoty
ve vesmíru je tvo°eno b¥ºnou viditelnou hmotou jako jsou hv¥zdy £i intergalak-
tický prach. Zbytek je tvo°en neviditelnou temnou hmotou, která interaguje se
zbytkem vesmíru pouze gravita£n¥. Temná hmota je nyní povaºována za jistou
formu tekutiny, která se nachází na v²ech ²kálách vesmíru od galaxií po nadkupy
galaxií.

První, kdo p°edpov¥d¥l tuto formu temné hmoty, byl ²výcarský astronom a
astrofyzik Fritz Zwicky v roce 1933. Jeho hypotéza byla ov²em dal²ích t°icet let
nep°ijímána pro nedostate£né d·kazy. Aº od 70. let díky rozvoji radioteleskop·
a interferometr· za£ala být postupn¥ tato teorie obecn¥ uznávána.

V první kapitole shrnuji významné události a pozorování z historie, které ved-
ly v¥dce k dne²ní p°edstav¥ o vlastnostech a rozloºení temné hmoty. Po p°ehle-
du pozorovacích dat následuje kapitola v¥nující se podstat¥ temné hmoty - jaké
vlastnosti musí mít obecn¥, popis r·zných model· temné hmoty a jaké £ástice ji
mohou tvo°it. V druhé £ásti této teoretické sekce se pak zabývám alternativami
k temné hmot¥ - teorie modi�kující zákony gravitace tak, aby pozorované úkazy
ve vesmíru mohly být vysv¥tleny bez pot°eby p°ítomnosti n¥jaké formy temné
hmoty. Na záv¥r pak v dodatku popisuji metody pouºívané k ur£ování hmotnos-
tí a vzdáleností vesmírných objekt· spolu s popisem základních kosmologických
veli£in.

Cílem této práce je poskytnout £tená°i základní p°edstavu o tom, co je to
temná hmota, pro£ ji ve vesmíru pot°ebujeme a jak ji lze p°ímo £i nep°ímo po-
zorovat. Nesnaºím se popsat v²echny detaily týkající se této problematiky, ale
spí²e shrnout nejd·leºit¥j²í poznatky a nasm¥rovat £tená°e dále na odborn¥j²í
literaturu.
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2. Observa£ní data

2.1 Raná historie: 1844�1963

2.1.1 První pozorování

První pozorování nezá°ivé hmoty pouze pomocí jejích gravita£ních ú£ink· se ode-
hrálo jiº v roce 1844. Tehdy Friedrich Wilhelm Bessel oznámil, ºe n¥kolik desítek
m¥°ení polohy Siria a Procyona nazna£ují, ºe kaºdý z nich je na ob¥ºné dráze
spolu s dal²ím neviditelným objektem srovnatelné hmotnosti [12]. V roce 1862
pak Alvan G. Clark skute£n¥ zachytil zá°ení od bílého trpaslíka Siria B [25].

Roku 1932 analyzoval Jan Oort po£ty a rychlosti blízkých hv¥zd a do²el k záv¥-
ru, ºe pouze (30 aº 50)% hmotnosti, která zp·sobuje pozorované rota£ní k°ivky1,
m·ºe být p°isuzována viditelným hv¥zdám [63]. Oort byl také prvním, kdo pouºil
termín temná hmota. Mezi tuto temnou hmotu °adil také lehké tmavé hv¥zdy
a mezihv¥zdný prach a plyn. Usuzoval, ºe pokud bychom mohli v²echnu tuto
chyb¥jící hmotu zapo£íst, nevid¥li bychom ºádné rozpory.

2.1.2 Zwicky a pozorování kupy Coma

V roce 1933 zkoumal Zwicky radiální rozloºení rychlostí n¥kolika galaxií v kup¥
Coma (viz obr. 2.1) a zjistil, ºe se galaxie pohybují p°íli² rychle vzhledem k
viditelnému mnoºství hmoty [102]. Jednotlivé galaxie totiº obíhají st°ed kupy
tak rychle, ºe by m¥ly velmi rychle uniknout z kupy a tak by ºádné kupy galaxií
dnes nem¥ly ani existovat.

Zwicky odhadl celkovou hmotnost kupy M podle viriálové v¥ty (viz A.1.1)

M =
5RV 2

3G
, (2.1)

kde R je charakteristický polom¥r systému, V st°ední kvadratická rychlost galaxií
v systému a G gravita£ní konstanta. Kupu Coma pozorujeme pod úhlem 1.7◦,
Hubble odhadl vzdálenost2 kupy na 13,8 Mpc z £ehoº lze ur£it R ≈ 0, 2 Mpc.
Zwicky m¥l k dispozici zm¥°ené radiální rychlosti osmi ze zhruba tisíci galaxií v
kup¥. Jejich rychlosti p°esahovaly 1000km/s (st°ední kvadratická rychlost V ≈
1, 22 ·106 m/s), coº z (2.1) dává odhad zhruba3 1014M�. V kup¥ uvaºoval Zwicky
zhruba 800 galaxií, o nichº p°edpokládal, ºe kaºdá má v pr·m¥ru miliardu hv¥zd
stejn¥ hmotných jako Slunce. Celkový odhad hmotnosti kupy pak jeM = 800·109·
M� ≈ 1012M�, tedy o dva °ády men²í, neº kolik plyne z dynamiky galaxií v kup¥
� musí zde tedy být n¥koliksetkrát více temné hmoty, neº b¥ºné hmoty obsaºené v
hv¥zdách viditelných galaxií. Na rozdíl od výsledk· Oorta zde výsledky nesed¥ly
ani °ádov¥ [78].

Zwicky ve svém odhadu ud¥lal mnoho zjednodu²ení £i vycházel ze ²patných
pozorovatelských údaj·, které výsledek zm¥ní. Vzdálenost 13,8 Mpc byla zna£n¥

1Rota£ní k°ivkou se rozumí závislost ob¥ºné rychlosti na vzdálenosti od centra galaxie.
2Jeden parsek (pc) je vzdálenost z, níº má 1 astronomická jednotka (vzdálenost Zem¥�Slunce)

úhlový rozm¥r jedné obloukové vte°iny; 1 pc= 3, 086 · 1013 km = 3, 262 ly (sv¥telný rok).
3Hmotnost Slunce M� = 1, 9891 · 1030 kg
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Obrázek 2.1: Abell 1656 � Kupa galaxií Coma. P°evzato z [61].

podcen¥na oproti dne²ní hodnot¥ 102 Mpc, coº zvý²í celkový odhad hmotnosti
kupy zhruba o °ád. Naopak p°i odhadu svítivé hmoty vycházel z p°edpokladu, ºe
kaºdá galaxie má v pr·m¥ru hmotnost miliardy sluncí, coº je údaj podhodnocený.
Úhlový pr·m¥r kupy 1,7◦ byl také podcen¥ný � kupa se nalézá v oblasti 2,7◦ × 2,5◦

s neostrou hranicí. Zwicky napo£ítal 800 galaxií, dnes ale známe p°es 1000 galaxií,
v£etn¥ v té dob¥ nepozorovatelných trpasli£ích galaxií. Dnes se p°edpokládá, ºe
v kup¥ Coma je zhruba desetkrát více temné hmoty neº b¥ºné hmoty [43].

O t°i roky pozd¥ji (1936) opakoval obdobné pozorování Sinclair Smith na kup¥
galaxií Virgo [83]. Z nam¥°ených rychlostí asi t°iceti galaxií do²el k obdobnému
výsledku jako Zwicky � pom¥r4 M/L p°esahoval 100. P°esto je ve svém £lánku
z roku 1937 [103] Zwicky k Smithovým výsledk·m ned·v¥°ivý. Oproti bohat²í a
více symetri£t¥j²í kup¥ Coma poukazuje na nepravidelnost a rozptýlenost kupy
Virgo, a tedy moºné nesprávné pouºití viriálové v¥ty. I kdyº poté znovu p°emý²lel
a hodnotil své p°edpoklady u kupy Coma, do²el ke stejnému záv¥ru - M/L musí
být v¥t²í neº 500, n¥koliksetkrát více, neº v blízkém okolí Slune£ní soustavy v
Mlé£né dráze. Zvaºoval také moºnost, ºe kupa nemusí být v rovnováze, a tedy
nelze pouºít viriálovou v¥tu. Pak ov²em bu¤ systému dominuje kinetická energie,
a m¥l se jiº dávno rozlet¥t (coº neodpovídá realit¥, kdy pozorujeme velmi mnoho
kup galaxií), a nebo naopak dominuje gravita£ní potenciální energie. V takovém
p°ípad¥ by zde ov²em muselo být je²t¥ více temné hmoty.

2.1.3 Chyb¥jící hmota na galaktických ²kálách

V roce 1939 m¥°il Horace Babcock rota£ní k°ivky M31 [6], relativn¥ velké spirál-
ní galaxie Andromeda (viz obr. 2.2). Tyto k°ivky m¥°il aº do vzdálenosti zhruba
20 kpc od centra Andromedy a nepozoroval zde ºádný pokles, jak vyplývá z

4Mass-to-light ratio; pom¥r gravita£ní hmotnosti (ve slune£ních jednotkách) a svítivosti
v modrém pásmu (také ve slune£ních jednotkách). Pro Slunce je tedy M/L=1, pro blízké okolí
Slune£ní soustavy se udává M/L rovno 3 [90].
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Obrázek 2.2: M31 � Spirální galaxie Andromeda spolu se satelitní galaxií M32.
P°evzato z [61].

newtonovské mechaniky5 a pozorovaného rozd¥lení hv¥zd (podle jejich zá°ivého
výkonu). Naopak M/L postupn¥ rostlo od 20 do 60. Tento výsledek si Babcock
vysv¥tloval dv¥ma zp·soby. Bu¤ dále od centra dochází k mnohem v¥t²í absorpci
sv¥tla mezihv¥zdným plynem, neº se doposava¤ p°edpokládalo, anebo je pot°e-
ba upravit fungování newtonovské mechaniky na takto velkých vzdálenostech.
Moºnost existence n¥jaké formy temné hmoty nebral v úvahu.

Aº za dlouhou dobu, v roce 1954, se n¥kdo otázkou chyb¥jící hmoty op¥t
zabýval. Martin Schwarzschild, syn slavného Karla Schwarzschilda, se ve svém
£lánku [79] v¥nuje M/L pom¥ru u jednotlivých galaxiích, zejména pak otázce,
zda je tento pom¥r konstantní, £i jak tvrdí Babcock, zda se M/L zvy²uje sm¥-
rem k okraji galaxie. Schwarzschild pouºívá nov¥j²í pozorovací data u galaxií M31,
M32, M33 a NGC 3115. Z nam¥°ených výsledk· u M31 vyplývalo, ºe ob¥ºná rych-
lost je p°ibliºn¥ konstantní ve vzdálenostech (6 aº 25) kpc od centra. Aby zjistil,
zda je rozloºení dynamické (gravita£ní) hmoty stejné jako rozloºení svítící látky,
p°edpokládal, ºe hmota se nachází pouze v úzkém disku. Pouºitím Newtonových
zákon· získal p°edpokládanou rota£ní k°ivku s jedním volným parametrem - po-
m¥rem M/L. Porovnáním teoretických výsledk· s observa£ními daty dostal velmi
dobrou shodu - pom¥r M/L se nezvy²uje sm¥rem k okraj·m galaxie a z·stává
konstantní. Fitováním získal velmi vysoký pom¥r M/L=16 (£áste£n¥ i díky tomu,
ºe vzdálenost M31 p°edpokládal polovi£ní oproti dne²ní udávané hodnot¥).

Z nam¥°ených rychlostí hv¥zd u eliptické galaxie NGC 3115 (viz obr. 2.3) (dnes
°adíme tuto galaxii mezi £o£kové galaxie) dosp¥l k záv¥ru, ºe pom¥r M/L je velmi
vysoký, více neº 100 (toto bylo zp·sobeno nep°esností zm¥°ených rychlostí). Dále
se zajímal o malou eliptickou galaxii M32, pr·vodce M31. D·vod mírné asyme-
trie M31 p°isuzoval práv¥ M32, z £ehoº odhadl hmotnost M32 na 2, 5 · 1010 M�
a M/L=200. Takto velký rozdíl pom¥r· M/L u eliptických a spirálních galaxií
p°isuzoval Schwarzschild jejich rozdílnosti v populaci. Spirální galaxie obsahu-
jí mnohem více mlad²ích a sv¥tlej²ích hv¥zd neº eliptické, které jsou primárn¥
sloºeny ze starých tmavých hv¥zd. P°edpokládal proto, ºe by se v eliptických
galaxiích mohlo vyskytovat mnoho vyhaslých hv¥zd.

5Podle newtonovské mechaniky by k°ivka m¥la za viditelným diskem (kde uº povaºujeme
hmotnost galaxií za konstantní) klesat jako 1/

√
r.
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Obrázek 2.3: NGC 3115 (vlevo) � £o£kovitá galaxie, M33 (vpravo) � spirální
galaxie v Trojúhelníku. P°evzato z [61].

2.1.4 Radioastronomie

Rozvoj radiotelekomunikace m¥l velký vliv na pozorování v astronomii. V ro-
ce 1940 se vyuºitím detekce rádiových vln zabýval Oort [78]. Ten si uv¥domil,
ºe narozdíl od viditelného sv¥tla nejsou rádiové vlny pohlcovány mezihv¥zdným
prachem. Jeho student van de Hulst pak v roce 1944 p°edpov¥d¥l [94] vhodnou
spektrální £áru v rádiovém oboru - £áru neutrálního vodíku s vlnovou délkou 21
cm.6 Jelikoº mezihv¥zdný prostor se skládá zejména z neutrálního vodíku, lze tak-
to zjistit rozloºení a rychlosti vodíku v Mlé£né dráze a s dostate£ným rozli²ením
pak i v dal²ích spirálních galaxiích. Tato £ára byla poprvé pozorována v roce 1951
Ameri£any Haroldem Ewenem a Edwardem Purcellem [26].

V²echny uvedené výsledky diskutuje ve svém £lánku z roku 1963 italský fy-
zik Arrigo Finzi [29]. Zkoumá (a zavrhuje) £ty°i r·zné moºnosti, jak vysv¥tlit
chyb¥jící hmotu. Temná hmota by mohla být ve form¥ horkého ionizovaného ply-
nu (T ∼ 107 K), ale takovýto plyn by se p°i odpovídající hustot¥ velmi rychle
ochladil. Abychom takové kupy galaxií v·bec mohli pozorovat, musely by být
velmi mladé, mlad²í neº samotné galaxie, které obsahují. Druhou moºností je
mezihv¥zdný materiál skládající se p°eváºn¥ z neutrálního plynu. Tato moºnost
je ov²em vylou£ena díky pozorováním 21-cm £ar. Pozorováním bylo zji²t¥no v
kup¥ Coma mén¥ neº 3 · 1012 M� hmoty, ale pro stabilitu systému je pot°eba
p°ibliºn¥ 1015 M�. Zat°etí uvaºuje temnou hmotu jako mezigalaktické hv¥zdy.
Takové hv¥zdy by se ov²em musely velmi li²it od hv¥zd v na²em okolí � být velmi
t¥ºké a zárove¬ tmavé. Poslední moºností jsou pevné £ástice � prach £i meteori-
ty. Takovéto objekty se ov²em skládají p°eváºn¥ z t¥ºkých prvk·, kterých je ve
vesmíru velmi málo, rozhodn¥ ne dostate£n¥, aby mohly vysv¥tlit 90% hmotnosti
Comy. Uvaºuje proto moºnost, ºe gravita£ní síla je siln¥j²í, neº se domníváme
a na vy²²ích vzdálenostech ubývá pomaleji. Od jisté vzdálenosti (∼ 1 kpc) by
síla ubývala p°ibliºn¥ jako 1/r1,5 místo klasického 1/r2. V tomto ohledu p°edb¥hl
svou dobu o n¥kolik desítek let.

6Tato spektrální £ára s frekvencí 1420,4 MHz (λ = 21, 1 cm) vzniká p°i zm¥n¥ stavu s
paralelním uspo°ádáním spin· protonu a elektronu (S = 1) na anti-paralelní (S = 0), který je
energeticky výhodn¥j²í.
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2.2 Moderní éra temné hmoty: 1967�1993

2.2.1 Stabilita galaktických disk·

V ²edesátých letech se objevily dal²í d·kazy, ºe samotná svítící hmota nesta£í
k vysv¥tlení dne²ní dynamické struktury vesmíru. V tomto p°ípad¥ ov²em ne²lo
o nové pozorovací údaje, ale o teoretické experimenty. Výpo£etní síla po£íta£·
jiº byla dostate£n¥ velká na to, aby se do té doby ne°e²itelné úlohy daly spo£íst
numericky. N¥kolik astrofyzik· se pokou²elo najít numerické °e²ení newtonovské-
ho problému N t¥les, kde N bylo °ádu 105. Mezi prvními takovými fyziky byli
Richard Miller, Kevin Prendergast £i Frank Hohl [38], [57]. Uvaºovali problém N
£ástic v rovin¥, který m¥l p°ibliºn¥ simulovat ploché galaxie. Celý systém roto-
val kolem t¥ºi²t¥ tak, aby odst°edivá síla p·sobící na kaºdou £ástici vyvaºovala
p°itaºlivou sílu gravitace. Do té doby byli fyzikové p°esv¥d£eni, ºe práv¥ rotace
zp·sobuje stabilitu galaxií. Masivní hv¥zdné objekty rotují typickými rychlostmi
(100 aº 300) km/s, p°i£emº náhodný (tepelný) pohyb je p°ibliºn¥ o °ád poma-
lej²í. P°edpokládali proto, ºe výsledkem bude spirální struktura galaxií, kterou
pozorujeme.

Na obr. 2.4 je ukázka jedné takové simulace od Franka Hohla [39] s velmi
podobným výsledkem jako d°ív¥j²í simulace Millera a Prendergasta. Na po£átku
je galaxie � disk £ástic � v rovnováze, ale velmi rychle, b¥hem n¥kolika period, se
zm¥ní její tvar na protáhlý, který pozorujeme u galaxií s p°í£kou. Jenºe galaxie se
dále vyvíjí a v podstat¥ se rozplývá. Orbity jednotlivých galaxií z·stávají velmi
protáhlé, spí²e podobné protáhlým elipsám neº kruhovým drahám.

Takový £asový vývoj z po£áte£ního rovnováºného stavu sv¥d£í o nestabili-
t¥ systému. Numerické experimenty tedy ukazují, ºe chladný disk stabilizovaný
rotací je globáln¥ nestabilní a zm¥ní se na (horký) systém stabilizovaný tlakem.

Tento výsledek byl velmi p°ekvapující, jelikoº u galaxií podobných Mlé£né
dráze takové chování nepozorujeme. Orbity blízkých hv¥zd se zdají být kruhové,
p°i£emº kolem centra galaxie se pohybují rychlostmi více neº 200 km/s. Krom¥
toho je zde i náhodná rychlost do v²ech sm¥r·, ale jen p°ibliºn¥ (30 aº 40) km/s.
Tedy na²e Galaxie se zdá, alespo¬ v blízkém okolí Slunce, být stabilizovaná pouze
rotací a p°esto je evidentn¥ dlouhodob¥ stabilní.

Jelikoº se jednalo o numerické experimenty, zkou²eli fyzikové r·znými úpra-
vami výpo£t· dosáhnout lep²í podobnosti s reálnými galaxiemi. Jednou takovou
úpravou, kterou vyzkou²eli Miller, Prendergast a Quirk pozd¥ji, bylo um¥lé chla-
zení systému £ástic [58]. V kaºdém kroku odebrali systému náhodné mnoºství
energie z jeho chaotického pohybu. Tato úprava m¥la simulovat fakt, ºe v reál-
ných galaxiích se krom¥ hv¥zd nachází i plyn. �ástice tohoto plynu se na rozdíl
od hv¥zd mohou sráºet a ztrácet tak energii. Následkem tohoto chlazení bylo
objevení spirálních struktur (viz obr. 2.5), které dnes pozorujeme.

P°esto chlazení tohoto plynu ne°e²í celý problém s kone£ným zah°átím sys-
tému. Jakmile se p°estane plyn chladit, nap°. tím, ºe jeho náhodná � tepelná
rychlost klesne pod jistou minimální hodnotu, nestabilita celého systému op¥t
vzroste. To zp·sobí, stejn¥ jako d°íve, zah°átí zbylých nekolidujících £ástí systé-
mu (hv¥zd). Kone£ná stabilita systému je pak op¥t udrºována díky tlaku.
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Obrázek 2.4: �asový vývoj chladného disku hv¥zd. �as je udáván v jednotkách
pr·m¥rné doby ob¥hu. P°evzato z [39].
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Obrázek 2.5: Následkem um¥lého chlazení plynu £ástic je výskyt spirálních struk-
tur. P°evzato z [58].

2.2.2 Temné halo

�e²ení tohoto problému navrhl Jerry Ostriker. Ostriker se zabýval dynamikou
rotujících hv¥zd i galaxií, a m¥l tak dobré zku²enosti se stabilitou takových sys-
tém·. Pokud se kinetická energie systému rozd¥lí na dv¥ £ásti, rota£ní energii a
tepelnou energii zp·sobenou pohyby £ástic v náhodných sm¥rech, lze viriálový
teorém p°epsat do tvaru

t+ r =
1

2
, (2.2)

kde t = −Trot/2U vyjad°uje rotaci systému a r = −Tran/2U náhodný pohyb
£ástic v systému. Pokud je tedy t = 1/2, je systém stabilizován pln¥ rotací.
Pokud je naopak t = 0, jde o horký systém stabilizovaný tlakem.

Ostriker ze svých prací o rotujících sférických objektech v¥d¥l, ºe pokud je t
v¥t²í neº p°ibliºn¥ 0,14, systém se stane nestabilním [64]. Tyto nestability pak
vedou k formaci protáhlých tvar·, které sniºují rota£ní energii systému. Ostriker
si uv¥domil, ºe numerické galaktické disky tuto podmínku stability poru²ují a
skute£n¥ by takovéto galaxie m¥ly být nestabilní. To je ale v p°ímém rozporu
s pozorováním, kdy minimáln¥ u blízkých hv¥zd pozorujeme rota£ní rychlosti 200
km/s a náhodné rychlosti 40 km/s. P°i t¥chto rychlostech je t ≈ 0, 49, velmi
dalece p°evy²ující limitu stability.

Ostriker tedy p°edpokládal, ºe Mlé£ná dráha skute£n¥ je horký systém. Po-
kud by se zde nacházela sférická horká komponenta, rozkládající se daleko nad
galaktickou rovinu, mající minimáln¥ polovinou hmotnosti galaxie, mohla by být
galaxie stabilní. Tento sférický systém by totiº podstatn¥ zvý²il gravita£ní poten-
ciální energii, ale nep°isp¥l by do rota£ní energie � t by se sníºilo.

P°i numerických simulacích, které Ostriker provád¥l s Jamesem Peeblesem,
se skute£n¥ ukázalo, ºe takový systém m·ºe být stabilní [65]. P°idáním sférické-
ho halo, representovaného aditivní gravita£ní silou a nikoli skute£nými £ásticemi,
zjistili, ºe galaktický disk m·ºe být skute£n¥ stabilizován rotací. Pro osov¥ syme-
trický disk pak musí být hmotnost halo minimáln¥ stejná jako hmotnost disku.

Taková sférická komponenta na²í Galaxie skute£n¥ existuje. R·zné hv¥zdo-
kupy a jiné rychlé hv¥zdy tvo°í p°ibliºn¥ sférický systém, rozléhající se desítky
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kiloparsek· od centra Galaxie. Problémem je, ºe tyto viditelné £ásti halo tvo°í
pouze n¥kolik procent hmotnosti disku. Ostriker proto p°edpokládal, ºe mimo
tuto viditelnou hmotu se zde nachází i dal²í masivní sférická komponenta Gala-
xie, ale s mnohem v¥t²ím M/L pom¥rem. Ostriker a Peebles p°edpokládali, ºe
toto halo se skládá z velmi lehkých hv¥zd £i bílých trpaslík·. Navrhovali proto i
hledání t¥chto objekt·, které by m¥ly svítit zejména v infra£erveném spektru.

Pro samotnou stabilitu spirálních galaxií není pot°eba, aby toto temné halo
bylo rozlehlé. Sta£í, kdyº se halo o hmotnosti disku bude nacházet uvnit° sféry
o polom¥ru vzdálenosti Slunce od centra Galaxie. S d·kazem, ºe toto temné halo
se rozkládá mnohem dále, neº kam sahá viditelný disk, p°i²li v roce 1974 Ostriker,
Peebles a Yahil [67]. Tak jako d°íve Finzi [29] zkoumali problém chyb¥jící hmoty
na r·zných ²kálách vesmíru � od stability galaxií po kosmologické d·sledky.

Nejprve se zam¥°ili na problém p°ibliºování M31. Mlé£ná dráha a Androme-
da se k sob¥ p°ibliºují rychlostí mnohem v¥t²í, neº odpovídá jejich vzájemné
gravita£ní p°itaºlivosti zp·sobené viditelnou hmotou. Kahn a Woltjer toto d°íve
vysv¥tlovali p°ítomností horkého plynu mezi galaxiemi [44]. Ostriker, Peebles a
Yahil ov²em ukázali, ºe toto p°ibliºování je v perfektní shod¥ s hypotézou, ºe
galaxie obsahují mnohem více temné hmoty neº viditelné.

Dále dali do souvislosti r·zná pozorování satelitních galaxií a binárních gala-
xií v místní grup¥ galaxií. Sestavili závislost hmotnosti pot°ebné pro vysv¥tlení
dynamiky t¥chto objekt· na vzdálenosti od jejich center (viz obr. 2.6). Z této
závislosti pak vyplývá, ºe na vy²²ích vzdálenostech od centra musí být p°ítomno
více hmoty a ºe tato závislost je lineární. Tento výsledek by byl o£ekávaný, po-
kud by se temné halo zaji²´ující stabilitu galaxií rozléhalo daleko za vnit°ní £ást
galaxie, pokud by hmotnost tohoto halo (a tedy i pom¥r M/L galaxie) nar·stala
se zvy²ující se vzdáleností od centra. Pom¥r M/L takovýchto galaxií by byl ve
vzdálenosti n¥kolika set kiloparsek· srovnatelný s M/L pom¥rem galaxií v kup¥
Coma, jak odhadl d°íve Zwicky [102]. Tedy velmi vysoké M/L v kup¥ Coma lze
vysv¥tlit temným halo galaxií. Celkové hmoty ve vesmíru by tak skute£n¥ mohlo
být deset aº stokrát více, neº viditelné hmoty. Toto mnoºství by dokonce moh-
lo zvý²it hustotu vesmíru na kritickou hodnotu a zajistit tak Ω0 = 1 (více o Ω
faktorech viz A.2.1).

Ostrikerovo-Peeblesovo °e²ení stability galaktického disku nebylo jedinýmmoº-
ným °e²ením. V roce 1986 Lia Athanassoula a Jerry Sellwood ukázali, ºe intenzivní
náhodný pohyb v centrální £ásti Galaxie m·ºe také pomoci stabilit¥ a ve vn¥j-
²ích £ástech m·ºe být Galaxie stabilizována rotací [5]. Také nutná hmotnost halo
uvnit° Galaxie (blíºe neº pozice Slunce) se tímto výrazn¥ sníºí. Toto °e²ení ov²em
nebylo na rozdíl od Ostrikerova pozd¥ji podpo°eno pozorováními (více viz dále).

2.2.3 Rozlehlé rota£ní k°ivky

V 70. letech dva astronomové, Brent Tully a Rick Fisher, m¥°ili globální pro-
�l spektrálních £ar deseti blízkých spirálních galaxií se známou a dob°e ur£enou
vzdáleností [89]. S t¥mito daty a známým sklonem dráhy t¥chto galaxií odhadli
charakteristickou rota£ní rychlost. Ze vzdálenosti galaxií a jejich zdánlivé magni-
tudy v modrém spektru pak spo£ítali jejich jasnost v modrém spektru. Sestavením
této závislosti � absolutní magnitudy na rota£ní rychlosti � objevili vztah mezi
t¥mito veli£inami. Jejich nam¥°ený vztah je na obr. 2.7. Z n¥j je také ihned patrná
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Obrázek 2.6: Na svislé ose jsou hmotnosti (v jednotkách 1012 M�) místních gigan-
tických spirálních galaxií v závislosti na jejich vzdálenosti od centra (v jednotkách
Mpc) získané r·znými metodami. Rotation zna£í data získaná z m¥°ení rota£ních
rychlostí neutrálního vodíku ve vzdálenostech 10 kpc aº 30 kpc. Z pohyb· trpasli-
£ích satelitních galaxií na²í Galaxie lze ur£it hmotnost na velkých vzdálenostech.
Tato data jsou ozna£ena tidal. �ipka zna£í, jak se zm¥ní závislost od kruhových
orbit k více excentrickým drahám. Hmotnost binárních galaxií ur£ených za p°ed-
pokladu H0 = 100 km s−1 Mpc−1jsou ozna£enybinary, p°i£emº ²ipky ozna£ují,
jak by se závislost zm¥nila pro H0 = 50 km s−1 Mpc−1. Objekty, jejichº hmot-
nost m·ºe být ur£ena z viriálové v¥ty, jsou ozna£eny virial. Hmotnost M31 ur£ená
z její vzdálenosti a rychlosti p°ibliºování je ozna£ena jako timing. P°evzato z [67].
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Obrázek 2.7: Korelace mezi absolutní magnitudou a ²í°kou 21-cm £áry. K°íºky
ozna£ují galaxie M31 a M81, puntíky M33 a NGC 2403, plné trojúhelníky men²í
systémy v grup¥ M81 a otev°ené trojúhelníky men²í systémy grup¥ M101. P°e-
vzato z [89].

mocninná závislost magnitudy na rota£ní rychlosti: L ∼ V α. Tento vztah se stal
velmi d·leºitým p°i ur£ování vzdáleností galaxií a Hubbleovy konstanty. Velký
význam hraje také pro problematiku temné hmoty. Jasnost galaxie je úm¥rná
(viditelné) hmot¥ disku, ale rota£ní rychlost je ur£ena celkovou hmotou galaxie �
zejména pak práv¥ temnou hmotou nacházející se daleko za viditelným diskem.

Díky rozvoji radiové interferometrie bylo moºné pozorovat do mnohem v¥t²ích
detail· nap°. rozd¥lení plynu v galaxiích. Zjistilo se tak, ºe tento plyn (neutrální
vodík) se rozléhá zhruba do jedenap·lnásobné vzdálenosti, neº viditelný disk
[72]. Díky tomu je moºné m¥°it rota£ní k°ivky galaxií do vzdálenosti v¥t²í neº se
nachází viditelná hmota. Jelikoº samotný plyn p°ispívá do celkové hmoty galaxie
minimáln¥, slouºí k ur£ení rota£ních k°ivek, ale sám je p°íli² neovlivní. Bylo proto
o£ekáváno, ºe rota£ní k°ivka spirálních galaxií bude za viditelným diskem klesat
jako 1/

√
r. Pozorování ale nic takového nepotvrdila [73]. Rota£ní rychlost plynu

mimo viditelný disk je tém¥° stejná, jako ve vnit°ní £ásti galaxie � rozhodn¥
neklesá jako 1/

√
r. Z takovéto rota£ní k°ivky pak plyne, ºe hmotnost uzav°ená

v polom¥ru R je úm¥rná tomuto polom¥ru, M ∝ R. Zá°ivý výkon galaxie ov²em
neroste se vzdáleností lineárn¥, ale naopak exponenciáln¥ ubývá. Toto je d·kaz
zvy²ujícího se M/L ve vn¥j²ích oblastech.

Tato pozorování nebyla zpo£átku 70. let moc kladn¥ p°ijímána [78]. V¥t²ina
astronom· byla stále p°esv¥d£ena o tom, ºe rota£ní k°ivky galaxií musí ve vn¥j-
²ích oblastech klesat, ºe tato m¥°ení prost¥ nemohou být správná. Tyto �chyby�
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Obrázek 2.8: Opticky ur£ené rota£ní k°ivky UGC 2885 a NGC 801. Vzdálenost
ur£ená za p°edpokladu, ºe H0 = 50 km s−1 Mpc−1. P°evzato z [75].

p°ipisovali nezapo£teným systematickým efekt·m v galaxiích (nap°. deformace
k°ivek, nekruhový pohyb plynu) £i neznámým vlastnostem p°ístroj·. Tato první
pozorování rozlehlých k°ivek byla £asto ignorována £i zavrhována aº do 80. let.

Ke konci 70. let byly rota£ní k°ivky k dispozici s velkým rozli²ením jak v rá-
diové oblasti, tak v optické oblasti. Bylo zm¥°eno velmi mnoho rota£ních k°ivek
blízkých i vzdálených galaxií (rota£ní k°ivky n¥kterých galaxií jsou uvedeny na
obr. 3.3 na str. 35 £i na obr. 3.6 na str. 45). Jednou z velmi zajímavých je rota£-
ní k°ivka UGC 2885 (viz obr. 2.8) zm¥°ená Rubinovou, Fordem a Thonnardem
[75]. Toto je velmi jasná galaxie s H II oblastí7 rozléhající se aº do vzdálenosti
80 kpc od centra. Její rota£ní k°ivka je pak p°ibliºn¥ konstantní po celou dobu
aº do pozorovacích limit·. Není zde ºádný náznak keplerovského klesání (jako
1/
√
r). Toto a mnohé dal²í pozorování postupn¥ p°esv¥d£ily v¥t²inu astronom· o

zvy²ujícím se pom¥ru M/L ve vn¥j²ích £ástech galaxií.
Tato pozorování byla v naprosté shod¥ s d°ív¥j²í p°edpov¥dí Ostrikera a Pee-

blese, ºe galaxie zdánliv¥ podporované rotací pot°ebují pro svou stabilitu masivní
sférické halo. Nutno ov²em °íci, ºe pozorované údaje se s touto p°edpov¥dí ne-
vylu£ovaly, ale ani ji p°ímo nepotvrzovaly. Pro vysv¥tlení pozorovaných k°ivek je
dosta£ující, aby se M/L disku zvy²ovalo s rostoucí vzdáleností od centra. Chyb¥-
jící hmota se nemusí nutn¥ nacházet ve sférickém systému podporovaném tlakem.

Po dlouhou dobu bylo moºné pozorovat pouze velmi jasné, zpravidla spirální,
galaxie. U t¥chto galaxií bylo moºné pozorované rota£ní k°ivky vysv¥tlit v cent-
rální £ásti disku � do n¥kolika charakteristických délek. Problém nastal aº ve v¥t²í
vzdálenosti od jádra galaxie, kdy se pom¥r M/L za£al velmi rychle zv¥t²ovat. Po-
£átkem 90. let se za£aly m¥°it i rota£ní k°ivky málo svítivých galaxií (nap°. [16]).
Tyto k°ivky narozdíl od k°ivek vysoce svítivých galaxií vykazovaly velké rozdíly
jiº uvnit° viditelného disku. Navíc pom¥r M/L dosahující tém¥° p¥ti byl p°íli²
velký pro p°edpokládanou populaci hv¥zd. Postupem £asu se tento trend jenom
potvrzoval � uvnit° málo svítivých galaxií bylo mnohem více dynamické hmoty
neº viditelné.

7H II je velká oblast £áste£n¥ ionizovaného plynu nacházející se okolo mladých hv¥zd. Ty-
to hv¥zdy vyza°ují ultra�alové zá°ení, které ionizuje okolní plyn. Tento plyn pak produkuje
spektrální £áry ve viditelné £ásti spektra, které jsme schopni m¥°it.
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2.2.4 Kosmologie a astro£ásticová fyzika

Postupem £asu p°etrvávající problémy nestability galaxií podporovaných rotací £i
neklesající rota£ní k°ivky p°esv¥d£ily v¥t²inu astronom·, ºe galaxie jsou pono°e-
ny v masivním temném halo, které se stává £ím dál více d·leºit¥j²ím ve vn¥j²ích
£ástech galaxií. Zpravidla se ov²em p°emý²lelo o této temné hmot¥ v klasickém
smyslu. M¥lo se jednat o chladný plyn, velmi lehké hv¥zdy, t¥ºké planety, bílé
trpaslíky, neutronové hv¥zdy £i £erné díry malé hmotnosti � baryonovou hmo-
tu8. Zhruba za£átkem 80. let se ov²em mezi kosmology a astrofyziky za£ala rodit
my²lenka, ºe v¥t²ina temné hmoty by se m¥la skládat ze subatomárních £ástic,
nebaryonové hmoty, která interaguje s baryony a fotony pouze slab¥. Tato nutnost
vychází z teorií primordiální nukleosyntézy, formování struktur vesmíru a pozo-
rování reliktního zá°ení (více o t¥chto tématech se do£tete v následující teoretické
£ásti 3.1).

Na velkých ²kálách (∼ 400 Mpc) je vesmír homogenní, na ²kálách kup galaxií
a men²ích tomu tak jiº o£ividn¥ není � jsou zde velké koncentrace hmoty. Pro-
to je pot°eba, aby teorie formování t¥chto struktur p°edpovídala takovéto velké
odchylky od pr·m¥rné hustoty vesmíru. Tyto nehomogenity by se pak m¥ly pro-
jevit i v reliktním zá°ení jako odpovídající �uktuace teploty. Pokud by se vesmír
skládal pouze z baryonové látky, pak by tyto �uktuace musely být °ádu 10−3 aº
10−4, zatímco Uson a Wilkinson v roce 1982 ukázali, ºe δT/T < 10−4 [92].

Tyto nesrovnalosti lze vy°e²it p°idáním dal²í komponenty hmoty � nebaryo-
nové látky, která se zbytkem vesmíru interaguje pouze gravita£n¥. Od této doby
se proto v¥dci za£ali v¥novat nejen otázce pozorovacích dat, ale i teoretickým pro-
blém·m spojených s existencí nových £ástic. N¥kte°í moºní kandidáti, jako jsou
t¥ºká neutrina a obecn¥ relativistické £ástice � horká temná hmota, byli rychle
vy°azeni. Ov²em model chladné temné látky (Cold Dark Matter - CDM) skláda-
jící se z nerelativistických £ástic byl zprvu velmi slibný. Vytvo°il se tak standardní
CDM model (podrobn¥ji viz 3.3.1), který p°edpokládal malé zastoupení baryono-
vé látky (5% aº 10%), p°i£emº zbytek hmoty tvo°ila temná látka tak, aby Ω0 = 1.
Krom¥ teorií s horkou a chladnou látkou byly navºeny i �hybridní� modely, které
po£ítaly s p°ísp¥vkem obou typ· hmot, tzv. dvou-komponentní temná hmota (viz
nap°. [91]).

2.2.5 Chyb¥jící hmota v kupách galaxií

V roce 1979 Faber a Gallagher zkoumali d·kazy pro chyb¥jící hmotu na mnoha
²kálách vesmíru � od galaxií po ob°í kupy galaxií [27]. Tak jako p°ed padesá-
ti lety Zwicky, i oni odhadli s pomocí viriálové v¥ty hmotnost kupy Coma na
M = 1015M�, zatímco viditelné galaxie mají výkon v °ádu 1013L�. Tedy pom¥r
M/L je p°ibliºn¥ 100, stejný, jaký odhadl d°íve Zwicky. Pokud galaxie v kup¥
(zejména eliptické galaxie) mají M/L = 10, pak zde stále musí být alespo¬ de-
setkrát v¥t²í mnoºství dynamické hmoty neº viditelné. Mnohé návrhy, co m·ºe
být chyb¥jící hmotou na úrovni kup galaxií (volné hv¥zdy £i dosud nedeteko-
vané, málo svítivé galaxie), byly zavrºeny s tím, ºe mohou vysv¥tlit maximáln¥
hmotnost srovnatelnou s viditelnými galaxiemi [27].

P°irozená otázka tedy je, zda-li se tato chyb¥jící temná hmota nachází v halo
8Baryon je £ástice podléhající silné interakci (skládá se z kvark·) a má polo£íselný spin.
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jednotlivých galaxií £i jestli je rovnom¥rn¥ rozmíst¥na skrz celou kupu galaxií.
Bohuºel není moºné m¥°it rota£ní k°ivky galaxií v t¥chto velkých kupách, jelikoº
se zde nacházejí p°eváºn¥ eliptické galaxie bez rozlehlého neutrálního vodíku.
N¥které d°ív¥j²í dynamické modely ukazovaly, ºe temná hmota by m¥la být v kup¥
distribuována podobn¥ jako galaxie [74]. V roce 1977 bylo ale ukázáno [96], ºe
pokud je hmotnost galaxií úm¥rná jejich zá°ivosti, pak není temná hmota vázána
na jednotlivé galaxie, ale nachází se po celé kup¥.

Tak jako na úrovni jednotlivých galaxií i zde byly úvahy o podstat¥ této
temné hmoty. Mezi t¥mito kandidáty byly d°ív¥j²í tmavé hv¥zdy, ob°í planety,
poz·statky vyho°elých hv¥zd � bílí trpaslíci, neutronové hv¥zdy £i £erné díry.
S rozvojem detekce rentgenového zá°ení, které musí být pozorováno z orbitálních
observato°í, se na²la velká £ást chyb¥jící hmoty ve form¥ horkého plynu.

V roce 1963 Finzi (viz vý²e) uvaºoval o chyb¥jící hmot¥ na úrovní kup galaxií
jako o horkém plynu [29]. Také ov²em ukázal, ºe takovýto plyn by m¥l termální
rychlost srovnatelnou s rychlostní disperzí galaxií v kup¥ (typicky 1000 km/s),
coº odpovídá teplot¥ T ∼ 107 K a zá°ení v rentgenové oblasti. Pokud by ov²em
m¥l takovýto plyn vysv¥tlit v²echnu chyb¥jící hmotu, byl by tak hustý, ºe by
b¥hem n¥kolika milión· let vychladl. Na po£átku 70. let bylo skute£n¥ detekováno
rentgenové zá°ení p°icházející z kup galaxií a pozd¥ji se i potvrdilo, ºe zdrojem
tohoto zá°ení je horký plyn [20]. Jeho hmotnost se ukázala jako nedostate£ná
k tomu, aby drºela kupu galaxií pohromad¥, p°esn¥ jak p°edpov¥d¥l Finzi.

Pr·lom v detekci rentgenového zá°ení bylo vypu²t¥ní satelitu Uhuru roku 1970
v Keni [78]. Uhuru byl prvním po°ádným orbitálním rentgenovým detektorem -
m¥l velmi dobré úhlové rozli²ení (oproti p°edchozím detektor·m) a dokázal dete-
kovat zá°ení v oblasti (2 aº 20) keV. Uhuru po svém spu²t¥ní rychle identi�koval
kupy galaxií jako nejb¥ºn¥j²í a velmi vydatný zdroj rentgenového zá°ení � zá°ivý
výkon 1036 aº 1038 W. P°esný mechanismus vzniku tohoto zá°ení nebyl hned jas-
ný. V principu jsou zde dv¥ moºnosti, jak m·ºe toto zá°ení vznikat. Bu¤ se m·ºe
jednat o tepelné, brzdné zá°ení, horkého plynu (vznikající p°i pr·chodu elektro-
n· kolem jader atom·) anebo o netepelné zá°ení relativistických elektron· (tzv.
inverzní Compton·v rozptyl, kdy relativistické elektrony ve sráºkách p°edávají
energii foton·m). Tyto dv¥ moºnosti lze rozli²it v d·sledku jejich odli²ného spek-
tra. Tepelné zá°ení má exponenciální spektrum (intenzita I ∝ exp(−hν/kbT )
pro hν � kbT , kde ν je frekvence zá°ení, h Planckova konstanta, kb Boltzma-
nova konstanta a T teplota), zatímco netepelné zá°ení má mocninné spektrum
(I ∝ ν−α). První detektory ov²em nem¥ly dostate£nou p°esnost na to, aby moh-
ly mezi t¥mito dv¥ma moºnostmi rozli²it. Do roku 1975 jiº bylo s dostate£nou
p°esností potvrzeno, ºe toto rentgenové zá°ení pochází od horkého ionizovaného
plynu s teplotou (107 aº 108)K [36].

P°esto je²t¥ stále nebylo moºné pozorovat p°esné rozloºení horkého plynu
uvnit° kupy. To se ov²em zm¥nilo roku 1978, kdy byla vypu²t¥na observato° Ein-
stein (HEAO-2). Tento rentgenový teleskop m¥l o n¥kolik °ád· v¥t²í prostorové
rozli²ení neº p°edchozí teleskopy. Povrchový výkon kupy Coma v rentgenové ob-
lasti je ukázán na obr. 2.9. Ze znalosti intenzity zá°ení lze ur£it teplotu plynu a
s pomocí vhodného modelu pak i rozd¥lení hustoty plynu ρ(r). Z t¥chto údaj·
(teplota a hustota) pak uº lze ur£it rozloºení hmotnosti plynu a také celkovou
hmotnost plynu.

Analýza dat získaných druºicí Einstein byla provedena pro mnoho kup galaxií
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Obrázek 2.9: Rentgenové zá°ení z kupy Coma pozorované pomocí satelitu Ein-
stein. Vrstevnice znázor¬ují oblasti se stejnou intenzitou rentgenového zá°ení. Na
pozadí je optický obraz kupy. P°evzato z [78].

v roce 1984 W. Formanem a C. Jonesovou [43]. Jejich práce m¥la n¥kolik podstat-
ných záv¥r·. Zaprvé na²li korelaci mezi teplotou plynu a disperzí rychlostí galaxií
v kup¥, tj. pr·m¥rná rychlost £ástic plynu byla srovnatelná s náhodnou rychlostí
galaxií. To znamená, ºe tyto dv¥ �tekutiny� (plyn a galaxie) jsou navzájem v te-
pelné rovnováze. Zadruhé zjistili, ºe hmotnost tohoto plynu se v kupách galaxií
pohybuje v rozmezí 1013M� aº 1014M�, coº je zpravidla t°ikrát aº £ty°ikrát ví-
ce, neº hmotnost viditelných hv¥zd. P°estoºe tento horký plyn dokáºe vysv¥tlit
podstatnou £ást chyb¥jící hmoty v kupách, stále to není dost. Pouºitím rovnice
hydrostatické rovnováhy se zjistilo, ºe do vzdálenosti zhruba 1 Mpc se nachází
°ádov¥ 1015M�, tedy srovnatelné mnoºství, jako nazna£ují pohyby galaxií v kup¥
[18]. Dynamická hmotnost kupy je tak stále zhruba p¥tkrát nebo ²estkrát v¥t²í,
neº p°ímo pozorovatelná hmota (plyn a galaxie). Nicmén¥ tyto nesrovnalosti mezi
dynamickou hmotou a pozorovatelnou hmotou byly sníºeny z Zwickyho odhadu
M/L = 100 na p¥t aº ²est. V souvislosti s rozvojem (a p°ijímáním) teorií kolem
chladné temné hmoty se tato v²udyp°ítomná tekutina slab¥ interagujících £ástic
stala p°irozenou chyb¥jící komponentou kup galaxií.

�e²ením rovnice hydrostatické rovnováhy lze získat i dal²í informace, neº jen
celkovou hmotnost kupy. Pokud bychom znali p°esné rozloºení jak hustoty plynu,
tak i jeho teplotu v r·zných oblastech kupy, m·ºeme ur£it detailní rozloºení
(temné) hmoty v kup¥. Observato° Einstein ov²em nem¥la dostate£né rozli²ení,
aby mohla ur£it p°esné rozd¥lení teploty v kup¥, proto se v prvních analýzách
povaºovala kupa za izotermickou. Detailn¥j²í ur£ení teploty plynu poskytla aº
v roce 1999 observato° Chandra. Analýzou t¥chto dat se zjistilo, ºe temná hmota
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je ve v²ech kupách rozmíst¥na podobn¥, více centráln¥ji koncentrovaná neºli plyn.
Temná hmota se navíc nijak neshlukuje okolo galaxií, ale je rozmíst¥na po celé
kup¥, coº potvrzuje d°ív¥j²í práce na toto téma.

Celkový pom¥r baryonové látky ku temné hmot¥ se ukázal být mírn¥ závislý
na teplot¥, p°i£emº v maximu dosahuje hodnoty p°ibliºn¥ 0,15. Toto má význam-
né kosmologické d·sledky, jak ukázali v roce 1993 White, et al [97]. Z pozorování
vyplývá, ºe do vzdálenosti9 1, 5h−1 Mpc (∼ 2 Mpc) od centra se nachází p°ibliº-
n¥ ²estkrát více dynamické hmoty neº pozorovatelné. Dále argumentovali, ºe by
bylo velmi nepravd¥podobné, aby kupa Coma byla n¥£ím výjime£ná a ºe tedy
tento pom¥r musí být univerzální. Tento pom¥r byl ov²em o mnoho v¥t²í, neº se
p°edpokládalo. Podle standardního CDM modelu se p°edpokládá Ω0 = 1 a teo-
rie primordiální nukleosyntézy omezuje mnoºství baryonové hmoty na maximální
hodnotu Ωb = 0, 05. Podle pozorovaného pom¥ru je ov²em celková hustota hmoty
Ωm ≈ 0, 3.

Ve své práci pak diskutují £ty°i moºná vysv¥tlení. Z°ejmým °e²ením by bylo
zavrhnutí plochého vesmíru, tedy Ω0 < 1. Ov²em pro in�a£ní model vesmíru je po-
t°eba (tém¥°) plochý vesmír, coº lze zachránit nenulovostí kosmologické konstanty.
Druhou moºností je nestandardní � nehomogenní nukleosyntéza. Takové modely
ov²em pot°ebují mít velmi p°esn¥ nastaveny parametry kvark-hadronového fázo-
vého p°echodu, a proto jej povaºují za velmi nepravd¥podobný. T°etí uvaºova-
ná moºnost jsou negravita£ní procesy, které by zap°í£inily shlukování baryonové
hmoty do kup galaxií, £ímº by do²lo k nadhodnocení pom¥ru baryonové ku temné
látce. Takové procesy jsou ov²em mnohem mén¥ pravd¥podobn¥j²í neº procesy
vedoucí naopak k podhodnocení tohoto pom¥ru. Jako reáln¥j²í se jeví moºnost, ºe
by se ur£ité mnoºství temné hmoty nacházelo mimo kupy galaxií. Aby se takový
model shodoval s pozorovacími daty, m·ºe být této horké temné hmoty maxi-
máln¥ 30%, tedy dojde ke sníºení pom¥ru baryonové ku temné hmot¥, ale ne
dostate£n¥ pro vysv¥tlení plochého vesmíru. Poslední moºností jsou chyby m¥°e-
ní a neur£itosti v odhadnuté hmotnosti kupy. White et al. se pokusili numericky
odhadnout maximální nep°esnost zp·sobenou chybami jako, je nesymetrie kupy,
nerovnováºnost systému £i nep°esné ur£ení rozloºení hustoty. Z výsledk· a velmi
dobré shody mezi p°edpov¥zenou celkovou hmotností kupy z optických i rent-
genových dat tuto moºnost zavrhli jako velmi nepravd¥podobnou. Tato analýza
znamenala závaºný problém pro standardní CDM model.

V roce 1979 prob¥hlo první pozorování gravita£ního £o£kování (více viz A.1.2),
kdyº v observato°i Kitt Peak v USA pozorovali dva obrazy stejného kvazaru.
V pr·b¥hu dal²ích deseti let byly pozorovány i dal²í objekty, které jevily známky
zak°ivení, a bylo potvrzeno, ºe kupy galaxií fungují jako tyto gravita£ní £o£ky.
Velmi významným aspektem gravita£ního £o£kování je fakt, ºe lze pomocí n¥j
zjistit pom¥rn¥ p°esn¥ rozloºení (temné) hmoty v kupách. P°i mapování pomocí
horkého plynu, který vyza°uje rentgenové zá°ení, je pot°eba p°edpokládat hyd-
rostatickou rovnováhu. Ke gravita£nímu £o£kování sta£í p°edpoklad, ºe obecná
teorie relativity platí na takto velkých ²kálách. Zji²t¥né rozloºení hmotnosti po-
mocí t¥chto dvou metod je zpravidla podobné a v rámci chyb m¥°ení i stejné.
Tato dobrá shoda pozorování potvrdila p°edpoklad rovnováhy v kupách - jak
hydrostatické rovnováhy, tak i viriálové rovnováhy.

Gravita£ní £o£kování lze velmi výhodn¥ vyuºít u systém·, které nejsou v rov-
9h je bezrozm¥rná Hubbleova konstanta de�nována jako h = H0/(100 km s−1 Mpc−1).
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Obrázek 2.10: Rozloºení hmoty v kup¥ galaxií 1E 0657-56 (Bullet cluster). K op-
ticky viditelným galaxiím je p°idána hmota horkého plynu (zobrazena £erven¥).
Mod°e je pak zobrazena temná hmota detekována pomocí gravita£ního £o£kování
galaxií v pozadí. P°evzato z [61].

nováze, nap°. p°i sráºce dvou kup. Jedním takovýmto p°íkladem, který odhaluje
významnou vlastnost temné hmoty, je kupa 1E 0657-56 (Bullet cluster). P°i stu-
diu tohoto objektu se kombinují t°i zp·soby ur£ení jeho hmotnosti � optické
pozorování viditelných galaxií, rentgenové pozorování horkého plynu a mapování
rozd¥lení temné hmoty pomocí gravita£ního p·sobení kupy na obrazy galaxií v
pozadí.

Tento objekt (viz obr. 2.10) se opticky skládá z hlavní kupy a men²í pod-
kupy vzdálených od sebe 720 kpc. V rentgenovém oboru bylo zji²t¥no, ºe kaºdá
kupa obsahuje i velké mnoºství horkého plynu (zobrazen £erven¥). Tyto plynné
komponenty se ov²em nenacházejí v centrálních oblastech jednotlivých kup, ale
mezi nimi. Navíc men²í z oblak· plynu má obloukovitý tvar charakteristický pro
nadzvukovou sráºku s jiným plynným objektem. Takovéto uspo°ádání je o£eká-
vané pro sráºku kup galaxií ve velmi vysoké rychlosti (v tomto p°ípad¥ byla z
tvar· oblouk· ur£ena rychlost sráºky na více neº 4000 km/s). Jednotlivé galaxie
v kupách jsou od sebe velmi vzdálené, a proto p°i sráºce procházejí p°ímo skrz
sebe a nesráºejí se. Naopak plynné komponenty se sráºejí a v d·sledku postupu
rázové vlny vznikají zá°ící oblouky. Ze zak°ivení p°icházejícího sv¥tla od galaxií
v pozadí pak lze ur£it, kde se temná hmota (zobrazena mod°e) skute£n¥ nachází.
Z obrázku je vid¥t, ºe se temná hmota shlukuje kolem galaxií, nikoli okolo hor-
kého plynu. To znamená, ºe stejn¥ jako galaxie, i temná hmota se nesráºí a nijak
se nerozptyluje. Toto je o£ekávané pro temnou hmotu ve form¥ subatomárních
nebaryonových £ástic jako je CDM.
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2.3 Sou£asná doba: 1998�2013

2.3.1 Urychlená expanze vesmíru

Standardní CDM model p°edpokládá plochý vesmír s nulovou kosmologickou kon-
stantou (Ω0 = 1, ΩΛ = 0). Tento model za£al mít ov²em mnohé nedostatky, jak
p°i formování struktur vesmíru (viz dále), tak p°i vysv¥tlování observa£ních dat
v kupách galaxií, jak ukázali v roce 1993 White, et al. [97]. Dal²í data ze vzdá-
lených kup galaxií (z > 0, 5) toto jen potvrdila � model s kritickou hustotou
hmoty ΩM = 1 je vylou£en [8]. K t¥mto problém·m se p°idaly dal²í � pozorování
vzdálených supernov, která potvrdila urychlenou expanzi vesmíru.

Garnavich et al. v roce 1998 ukázali [33], jak me°ení supernov typu Ia s vy-
sokým rudým posuvem (více viz A.2.2) spolu s pozorováními reliktního zá°ení
ovlivní hustotu hmoty a energie ve vesmíru. Tehdej²í pozorování byla ve velmi
dobré shod¥ s tím, ºe vesmíru dominuje neznámá �X� komponenta (ΩX ≈ 0, 7),
která vyhovuje stavové rovnici10 s w ≈ −1, coº odpovídá kosmologické konstant¥.

Do dne²ní doby bylo analyzováno velmi velké mnoºství supernov. Spolu s
detailním m¥°ením reliktního zá°ení je z°ejmé, ºe standardní CDM model není
správný. Byl proto nahrazen nov¥j²ím - standardním ΛCDM modelem. Ten p°ed-
pokládá dominantní zastoupení hmoty-energie ve vesmíru temnou energií. Nap°.
analýza provedená Conleyem et al. [22] ukázala, ºe stavová rovnice této temné
energie pro plochý vesmír je w = −0,91+0,17

−0,24, coº je v souladu s kosmologickou
konstantou.

2.3.2 CDMS Experiment

Cryogenic Dark Matter Search (CDMS) experiment je umíst¥ný v bývalém ºelez-
ném dole Soudan v USA v Minnesot¥ s ú£elem p°ímo detekovat (supersymetrické)
£ástice temné hmoty v halo. Detekce je zaloºena na následujícím principu: £ás-
tice temné hmoty se srazí s jádrem polovodi£ového materiálu (v experimentu je
pouºito germanium a k°emík) za kryogenní teploty (< 50 mK) a p°edá mu £ást
energie. Tato energie je uloºena bu¤ ve form¥ ionizace nebo fonon·11, u kterých
lze jiº m¥°it polohu a energii [3].

CDMS experiment je jiº v provozu více jak 10 let a p°estoºe zatím de�nitivn¥
nedetekoval ºádnou WIMP £ástici (Weakly Interacting Massive Particle), posky-
tl horní limity na ú£inný pr·°ez interakce WIMP-jádro. Na obr. 2.11 je závislost
ú£inného pr·°ezu pro spinov¥ nezávislou elastickou sráºkuWIMP-jádro v závislos-
ti na hmotnosti WIMP. K°ivka nabývá minima pro ú£inný pr·°ez σ = 3, 8 · 10−44

cm2 a hmotnost12 70 GeV.
10Parametr w je de�nován jako pom¥r tlaku a hustoty energie, w = P/ρc2. Ze zákona za-

chování energie pak lze odvodit rovnici ρ ∝ a−α, kde a je ²kálovací parametr (²kálovací faktor,
expanzní funkce) a α = 3(1 +w). Pro hmotu je w = 0, pro zá°ení w = 1/3, pro temnou energii
(záporný tlak) w < 0 a w = −1 pro kosmologickou konstantu.

11Fonon je tzv. kvazi£ástice ²í°ící vibra£ní kvantum v krystalové m°íºce.
12Pokud uvádím hmotnost £ástic v eV, standardn¥ tím myslím v jednotkách eV/c2.
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Obrázek 2.11: Horní odhad ú£inného pr·°ezu interakce WIMP-jádro jako funkce
hmotnosti £ástice. �erná tu£ná k°ivka ukazuje odhady na základ¥ v²ech pro-
vedených m¥°ení. Pro srovnání jsou ukázány i p°edchozí výsledky z CDMS,
EDELWEIS II, XENON10 a ZEPLIN III. Plné oblasti ukazují povolené para-
metry vypo£ítané z n¥kterých minimálních supersymetrických model·. P°evzato
z [3].
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2.3.3 DAMA Experiment

DAMA experiment je detektor v Itálii v Národní laborato°i Gran Sasso slouºí-
cí zejména k detekci £ástic temné hmoty v galaktickém halo. Jak Zem¥ obíhá
kolem Slunce, m¥ní se rychlost pohybu Zem¥ v·£i galaktickému halo. Tato zm¥-
na má ro£ní periodou, p°i£emº kolem 2. £ervna tato rychlost dosahuje maxima
(rychlost Zem¥ se s£ítá s rychlostí Slunce v·£i halo) a naopak okolo 2. prosince
minima (rychlost Zem¥ se od£ítá od rychlosti Slunce). Vy²²í rychlost znamená
vy²²í £etnost detekcí. Tyto periodické odchylky pak jsme schopni m¥°it [11].

Tento signál od £ástic temné hmoty lze rozli²it od jiného zá°ení kv·li násle-
dujícím vlastnostem: £etnost událostí musí obsahovat sloºku modulovanou podle
funkce kosinus s ro£ní periodou a takovou fází, aby dosahovala maxima kolem
2. £ervna. Signály musí být pouze nízkoenergetické, tak aby je mohly vyvolat
£ástice temné hmoty. Navíc se musí jednat o takové události, kdy pouze jediný
detektor zareaguje (pravd¥podobnost více£etné interakce temné hmoty je zane-
dbatelná).

Výsledky tohoto experimentu za 13 let jsou uvedeny na obr. 2.12. Je zde uká-
zána £asová závislost reziduálních £etností v rozsahu energií (2�6) keV. Proloºená
k°ivka je funkce: A cosω(t− t0) s periodou T = 2π

ω
= 1 rok a fází t0 = 152, 5 dní

(2. £erven) a modula£ní amplitudou A získanou z nejlep²ího �tu ze 13 ro£ních
cykl·.

Ro£ní modulace je zde jasn¥ patrná s amplitudou kolem 2% v rozmezí (níz-
kých) energií (2�6) keV, jak je o£ekáváno pro roptyl jader galaktickými WIMP.
Stejn¥ tak i fáze - maximum nastává pro £erven. P°esto není stále úpln¥ jasné,
zda-li se jedná o detekci temné hmoty, jelikoº jiné experimenty tyto výsledky ne-
potvrdily. To m·ºe být zp·sobeno tím, ºe nap°. CDMS experiment, který by m¥l
mít mnohem v¥t²í p°esnost, je spinov¥ nezávislý (pouºité prvky mají celkový spin
jádra nula), kdeºto DAMA projekt pouºívá prvky s nenulovým celkovým spinem.
Pokud by tedy £ástice temné hmoty interagovaly siln¥ji s jádry mající spin, bylo
by p°irozené, ºe DAMA tyto £ástice �vidí� na rozdíl od CDMS. P°esto v²echny
tyto výsledky musí potvrdit i jiné nezávislé experimenty.

2.3.4 Druºice Planck

Druºice Planck byla vypu²t¥na 14. kv¥tna 2009 a od 12. srpna 2009 je bez p°e-
ru²ení v provozu. Druºice nese 74 detektor· schopných m¥°it jak velmi ²iroký
rozsah frekvencí (25 Hz aº 1000 GHz), tak i s velmi velkým úhlovým rozli²ením.
Hlavním úkolem druºice je m¥°ení anizotropie teploty reliktního zá°ení. Vesmír,
jak jej Planck pozoruje, se jeví být velmi dob°e popsatelný standardním plo-
chým ΛCDM modelem s 6 parametry. Provedená analýza dat z druºice potvrdila
nap°. kosmickou in�aci, poskytla d·kaz existence temné energie pouze analýzou
reliktního zá°ení, byla nalezena pom¥rn¥ nízká hodnota Hubbleovy konstanty £i
potvrzeny anomálie na velkých úhlových ²kálách v reliktním zá°ení [1].
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Obrázek 2.12: �asová závislost reziduálních £etností zm¥°ených DAMA/NaI p°es
sedm ro£ních cykl· a DAMA/LIBRE p°es ²est cykl· v rozmezí energií (2-6) keV.
Proloºená k°ivka je A cosω(t − t0) s periodou T = 2π

ω
= 1 rok, fází t0 = 152, 5

dní (2. £erven) a modula£ní amplitudou A rovnou nejlep²ímu �tu ze v²ech dat.
P°evzato z [11].

N¥které kosmologické parametry získané z druºice [2]

H0 = 67, 3± 1, 2 km s−1 Mpc−1,

Ωbh
2 = 0,02205± 0,00028,

Ωcdmh
2 = 0,1199± 0,0027,

ΩM = 0,315± 0,016,

ΩΛ = 0,686± 0,020,

wDE = −1,13+0,13
−0,10.

2.3.5 ADMX Experiment

Axion Dark Matter eXperiment (ADMX) je experiment nacházející se v USA
v Národní laborato°i Lawrence Livermora navrºený pro detekci axion·, lehkých
£ástic p°edpov¥zených pro °e²ení CP problému v kvantové chromodynamice (více
o axionech viz 3.3.4). Axiony z galaktického halo interagují s magnetickým polem
v laborato°i, rozpadají se a p°em¥¬ují na fotony, které mohou být jiº deteko-
vány. Doposava¤ nebyly tyto fotony detekovány, pouze se zp°es¬ují odhady na
hmotnost axion· p°i dané axion-foton interak£ní konstant¥ [13].

2.3.6 AMS Experiment

V¥dci pracující na projektu Alpha Magnetic Spectrometr (AMS) zve°ejnili první
výsledky své práce. AMS experiment je nejvýkonn¥j²í a nejp°esn¥j²í za°ízení, které
kdy bylo vyneseno do vesmíru. AMS je umíst¥n na Mezinárodní vesmírné stanici
od 9. kv¥tna 2011 a od té doby provedl jiº více neº 30 miliard m¥°ení. Detekuje
p°icházející kosmické zá°ení o energiích 0,5 aº 350 GeV [4].

B¥hem prvních 18 m¥síc· bylo detekováno a jednozna£n¥ identi�kováno 6,4
milion· elektron· a více neº 400 000 pozitron·, coº je nejvy²²í po£et anti£ástic
detekovaných a analyzovaných z kosmu. AMS zm¥°il podíl pozitron· (tok pozi-
tron· ku celkovému toku pozitron· a elektron·) v rozmezí 0,5 aº 350 GeV (viz
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Obrázek 2.13: Podíl pozitron· zm¥°ených AMS v závislosti na jejich energii. P°e-
vzato z [4].

obr. 2.13). Podíl pozitron· nevykazuje ºádnou strukturu, anizotropii £i £asovou
závislost. Z p°esného tvaru spektra ve vy²²ích energiích lze ur£it, zda pozitrony
pocházejí od sráºek £ástic temné hmoty, od pulsar·13 v centru galaxie £i zbytk·
supernov.

13Pulsar (pulzující hv¥zda) je rotující neutronová hv¥zda, která vyza°uje elektromagnetické
zá°ení. Kv·li odchýlení magnetické osy od osy rotace p°ijímáme zá°ení v pravidelných interva-
lech (milisekundy aº sekundy).
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3. Teorie

3.1 Limity na temnou hmotu

Z mnoha pozorování jasn¥ vyplývá, ºe na v²ech ²kálách vesmíru pozorujeme mén¥
hmoty, neº zde ve skute£nosti je. Co je ov²em za£ tato chyb¥jící hmota? Z £eho
se skládá a jaké má vlastnosti? Tato látka musí být dostate£n¥ chladná � pomalu
se pohybující, aby z·stala v disku Mlé£né dráhy, ale i dost horká � rychlá, aby
se p°íli² neshlukovala b¥hem vývoje vesmíru. Takovéto vlastnosti má baryono-
vá hmota � b¥ºn¥ pozorujeme jak husté hv¥zdy, tak mezihv¥zdný plyn. P°esto
baryonová látka nem·ºe vysv¥tlit celou chyb¥jící hmotu.

Zá°ivost nejleh£ích pravých hv¥zd (takových, co získávají svou energii z nu-
kleosyntézy) s hmotností 0,085 M� je p°ibliºn¥ 10−3 L�. I p°esto, ºe jsou velmi
tmavé, v na²í Galaxii je m·ºeme pozorovat jednotliv¥. Pokud by m¥ly vysv¥tlo-
vat M/L=5 aº 10, jak vyplývá z rota£ních k°ivek, musely by být ve v¥t²ím po£tu
viditelné i v dal²ích galaxiích [80].

Podobn¥ lze vylou£it i mezihv¥zdný plyn. Takovýto plyn nesmí být p°íli²
chladný ani horký, jelikoº by produkoval absorp£ní/emisní £áry, které nepozo-
rujeme. Velmi horký plyn by vyza°oval rentgenové zá°ení, které sice pozorujeme
(dokonce velmi izotropní zá°ení), p°esto jsou zde d·vody, pro£ toto zá°ení není
zp·sobeno horkým plynem. Zaprvé oh°átí takového plynu by pot°ebovalo více neº
10% ve²keré nukleární energie ve vesmíru (a ºádné takové zdroje nejsou známé),
a za druhé po ode£tení p°ísp¥vk· galaxií, kvazar· a kup, které jsou zdroji rent-
genového zá°ení, nem·ºe jiº být zbývající spektrum vysv¥tleno pomocí tepelného
zá°ení [34].

Dlouhou dobu se v¥°ilo, ºe by temná hmota mohla být v podob¥ hn¥dých
trpaslík·, velmi hmotných planet £i v kone£né fázi vývoje hv¥zd � bílých trpaslí-
cích, neutronových hv¥zdách £i £erných dírách. Tyto objekty sice obsahují mnoho
hmoty (viz dále), ale ve²kerou temnou hmotu vysv¥tlit nemohou. Teorie primor-
diální nukleosyntézy stanovuje horní limit, kolik m·ºe být maximáln¥ ve vesmíru
obsaºeno baryonové látky. Pokud by jí p°i vzniku vesmíru bylo více, pozorovali
bychom dnes jiné zastoupení prvk· a foton· ve vesmíru [17].

Poslední moºností, která m·ºe vysv¥tlovat baryonovou temnou hmotu, jsou
primordiální £erné díry. Tyto £erné díry vznikly je²t¥ p°ed procesem primordiál-
ní nukleosyntézy, a tudíº se nepo£ítají do maximálního podílu baryonové látky.
Pokud by tyto £erné díry byly velmi masivní, mohli bychom pozorovat jejich
gravita£ní ú£inky (coº nepozorujeme). Pokud by ov²em naopak byly lehké, nevy-
sv¥tlily by tolik temné hmoty, kolik je pot°eba [19].

Z vý²e uvedeného vyplývá, ºe podstatná £ást této temné hmoty musí být v jiné
form¥ neº baryonová hmota.

3.1.1 Primordiální nukleosyntéza

Teorie nukleosyntézy v prvních minutách po vzniku vesmíru (10 s aº 3 min)
p°edpovídá mnoºství vzniklých lehkých jader He, D a Li, p°i£emº toto mnoºství
záleºí na jediném parametru, pom¥ru mezi hustotou baryon· a foton· η = nb/nγ.
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Tato hustota má k dne²ní pozorovatelné hustot¥ baryon· Ωb vztah [71]

Ωbh
2 = 0,0037 · η · 1010. (3.1)

Mezi t¥mito lehkými prvky se k hornímu odhadu baryonové hmoty nejvíce hodí
deuterium. Mnoºství deuteria má silnou závislost na baryonové hustot¥ a navíc
p°i jaderných procesech ve hv¥zdách se tento izotop pouze ztrácí a nevytvá°í se
ºádný nový. Pozorováním Lymanových sérií1 spektrálních £ar v mezihv¥zdném
médiu na²í Galaxie lze ur£it pr·m¥rný pom¥r deuteria a vodíku jako (D/H)=
(1, 6 ± 0,1) · 10−5 [49]. Primordiální pom¥r m·ºe být dvakrát aº p¥tkrát v¥t²í,
podle r·zných model· evoluce, ale zajisté není men²í [85]. Pozorováním systém·
s velkým rudým posuvem lze ur£it tento pom¥r. M¥°ení J. M. O'Meara et al. [62]
pro n¥kolik takových systém· (z ∼= 2, 5) dává odhad (D/H)= (3±0,4) ·10−5, tedy
v dobré shod¥ s p°edpov¥dí.

Nejsiln¥j²í podmínky na η klade práv¥ pom¥r D/H. Nicmén¥ i hustoty dal-
²ích prvk· � 4He, 7Li £i nestabilního izotopu 6Li ovliv¬ují η. Výsledná analýza
primordiální nukleosyntézy ur£uje dne²ní baryonovou hustotu jako [17]

Ωbh
2 = 0,020± 0,002. (3.2)

3.1.2 Reliktní zá°ení

Reliktní zá°ení (Cosmic Microwave Background - CMB) je elektromagnetické
zá°ení v mikrovlnné oblasti. Toto zá°ení je poz·statkem, reliktem, z rané fáze
vesmíru. V této dob¥ (éra zá°ení: 10 s aº 300 000 let) byl vesmír tvo°en velmi
hustým a horkým plazmatem � sm¥sí jader, volných elektron· a foton·. Tyto
£ástice se mezi sebou neustále sráºely a p°edávaly si energii. Díky tomu se usta-
novila termodynamická rovnováha a vesmír m¥l v²ude skoro stejnou teplotu. Jak
se vesmír rozpínal, ochlazoval se, a jakmile dosáhla teplota jisté kritické hodnoty
(T ∼= 3000 K), zformovaly se z proton· a elektron· atomy. Tyto atomy jiº nemoh-
ly absorbovat okolní zá°ení. Fotony se tak mohly za£ít voln¥ pohybovat a vesmír
se stal pr·hledným. Tyto fotony jiº nezanikaly a jsou zde proto p°ítomny dodnes.
Tyto fotony nazýváme reliktním zá°ením. V d·sledku dal²ího rozpínání vesmíru
se tyto fotony ochladily z p·vodní vysoké hodnoty na dne²ní teplotu 2,7255 K
[1].

Díky tomu, ºe vesmír m¥l v dob¥ rekombinace (p°esn¥ji deionizace) v²ude
p°ibliºn¥ stejnou teplotu, má i reliktní zá°ení stejnou teplotu nezávisle na sm¥ru,
odkud p°ichází � je tém¥° izotropní. V d·sledku �uktuací hustoty ale není toto
zá°ení dokonale izotropní. Dokonce ani nem·ºe být dokonale izotropní, abychom
pozorovali dne²ní strukturu vesmíru (viz dále). Tyto odchylky od pr·m¥rné tep-
loty jsou velmi malé, °ádov¥ desetiny mK. Na obr. 3.1 je mapa reliktního zá°ení
z dat získaných sondou WMAP a nov¥j²í mapa získaná druºicí Planck. Horké
oblasti (£ervené) na map¥ z dat získaných WMAP jsou pouze o 0,0002 K teplej²í
neº studené oblasti (modré).

Analýzou reliktního zá°ení lze získat mnoho informací o sloºení a vývoji vesmí-
ru. P°esné m¥°ení spektra, anizotropie a �uktuací tohoto zá°ení dává podmínky

1Lymannova série je série spektrálních £ar v atomu vodíku, které vznikají p°i p°echodu
elektronu z vy²²ích hladin do první (základní), Ly-α=121,6 nm.
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Obrázek 3.1: Mapa reliktního zá°ení z dat získaných sondou WMAP (naho°e),
respektive z druºice Planck (dole). P°evzato z [61], respektive z [1].
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na geometrii vesmíru, dne²ní sloºení hmoty a zá°ení £i na vlastnosti primordiál-
ních �uktuací v hustot¥. Z t¥chto údaj· lze získat °adu kosmologických parametr·
jako je celková hustota hmoty-energie Ω0 ≡ Ωb+Ωcdm+ΩΛ, baryonová hustota Ωb,
hustoty hmoty ΩM , hustota chladné temné hmoty Ωcdm, hustota energie vakua
ΩΛ, Hubbleova konstanta h a dal²í [71].

R·zná m¥°ení t¥chto parametr· dávají r·zné výsledky. Udávané hodnoty
z analýzy MAXIMA-1 jsou [86]

Ω0 = 0,9+0,18
−0,16

Ωbh
2 = 0,033+0,013

−0,013

Ωcdmh
2 = 0,17+0,16

−0,07

Nov¥j²í analýza p°esn¥j²ích dat z druºice Planck udává mimo jinými parametry
[2]

H0 = 67, 3± 1, 2 km s−1 Mpc−1

Ωbh
2 = 0,02205± 0,00028

Ωcdmh
2 = 0,1199± 0,0027

ΩM = 0,315± 0,016

ΩΛ = 0,686± 0,020

Tyto výsledky jsou ov²em siln¥ závislé na pouºitém modelu a je zde silná korelace
mezi r·znými veli£inami, nap°. celkovou hustotou hmoty ΩM a kosmologickou
konstantou ΩΛ. Výsledky z pozorování reliktního zá°ení a z model· primordiální
nukleosyntézy (vhodnou volbou n¥kterých volných parametr·) se dob°e shodují. I
p°estoºe nelze p°esn¥ ur£it baryonovou hustotu ve vesmíru, výsledky jasn¥ ukazují,
ºe tato forma hmoty na²emu vesmíru jist¥ nedominuje.

3.1.3 Formování struktur vesmíru

In�a£ní model vesmíru p°edpovídá velice hladký, homogenní a izotropní vesmír.
Podle této teorie prod¥lal vesmír ve velmi raném období fázový p°echod. P°ed
in�ací byl vesmír velmi malý a kauzáln¥ propojený, tedy zde mohla být ustano-
vena homogenita a izotropie. Tuto homogenitu a izotropii pak expanze roztáhne
na velkou oblast (p°ibliºn¥ 1028-krát v¥t²í), z níº pak dal²ím roz²í°ením vznikl
soudobý vesmír. V d·sledku �uktuací hustoty se pak vytvo°ily dne²ní pozorova-
né struktury ve vesmíru - galaxie a kupy galaxií. Krom¥ toho, ºe in�a£ní model
vesmíru p°edpovídá homogenní a izotropní vesmír, °e²í i rovinnost vesmíru. Dí-
ky exponenciálnímu rozpínání se vesmír z libovolné po£áte£ní k°ivosti vyhladí
� na hodnotu |Ωk| < 10−62. Nulová k°ivost vesmíru pak implikuje, aby hustota
hmoty a energie byla 1, ΩM + ΩΛ = 1 [78].

Jiº od dob Newtona bylo známo, ºe jakýkoli tém¥° homogenní objekt je gra-
vita£n¥ nestabilní - malá �uktuace hustoty i v jinak dokonale homogenním izot-
ropním prost°edí zp·sobí kolaps v d·sledku gravitace. Toto je moºné vid¥t z
Poissonovy rovnice

∆φ(r) = 4πGρ(r), (3.3)
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kde φ(r) je gravita£ní potenciál v míst¥ r a ρ(r) hustota látky v míst¥ r. Rovnici
za pouºití ∇φ = −r̈ p°epí²eme do tvaru

r̈

r
= −4

3
πGρ. (3.4)

Jelikoº hustota látky je o£ividn¥ nenulová, neexistuje statické °e²ení (r̈ 6= 0). Sir
James Jeans v roce 1902 odvodil kritérium pro gravita£ní kolaps [41]. V p°ípad¥,
ºe vnit°ní tlak není dostate£ný na vyrovnání gravitace, dojde ke kolapsu. Fluktu-
ace hustoty δρ = ρ− ρ̄, kde ρ̄ je pr·m¥rná hustota, roste s £asem exponenciáln¥

δρ

ρ
≡ δ = exp (t/tc), (3.5)

kde tc je ²kálovací £as (£as volného pádu)

tc ≈
1√
Gρ̄

. (3.6)

Tento exponenciální kolaps platí ov²em jen pro statický objekt. Vesmír není static-
ký, je rovnom¥rn¥ expandující do v²ech sm¥r·, coº zm¥ní povahu kolapsu. V roce
1946 Evgenii Lifshitz ukázal, ºe kolaps bude pouze mocninnou závislostí na £ase
[59].

Jestliºe zvuková vlna ²í°ící se rychlostí cz je schopna projít prost°edím o ve-
likosti l za krat²í dobu, neº je ²kálovací £as tc, pak tlakové síly mohou zabránit
kolapsu. Kritická délková ²kála je pak

lc ≈
cz√
Gρ̄

. (3.7)

Tato vzdálenost se nazývá Jeansovou délkou. Pro v¥t²í objekty gravitace p°eváºí
nad tlakem a dojde ke kolapsu.

V dob¥, kdy baryonová hmota byla stále ionizovaná (T > 3000 K), byla
efektivní rychlost zvuku p°ibliºn¥ rovna rychlosti sv¥tla (cz = c/

√
3). Jelikoº

²kálovací £as je p°ibliºn¥ roven stá°í vesmíru, pak Jeansova délka bude zhruba
velikost horizontu. Tedy Jeansova délka je srovnatelná s kauzáln¥ propojenými
£ástmi vesmíru. Ale kolaps m·ºe probíhat jen v kauzáln¥ propojených £ástech a
tedy gravita£ní kolaps není p°ed deionizací moºný. Dokud bude hustota zá°ení
dominovat nad hustotou látky, nemohou �uktuace r·st � tzv. Mészáros e�ect [53].

P°i deionizaci rychlost zvuku v baryonové tekutin¥ dramaticky klesla z p°i-
bliºné hodnoty 170 000 km/s na 5 km/s a mohl tak za£ít gravita£ní kolaps této
baryonové komponenty. Abychom mohli pozorovat dne²ní struktury vesmíru, kte-
ré samoz°ejm¥ mají v¥t²í hustotu neº pr·m¥rnou, musí být sou£asná �uktuace
hustoty alespo¬ |δ| ≈ 1. P°i deionizaci (z = 1000) pak tyto �uktuace musí být
°ádov¥ |δ| ≈ 0,001. Tyto �uktuace se musí také projevit v teplot¥ reliktního zá-
°ení jako odpovídající �uktuace alespo¬ °ádu 10−4 aº 10−3. Tyto odchylky od
pr·m¥rné teploty byly v reliktním zá°ení hledány, ale nenalezeny, respektive byly
nalezeny mnohem men²í �uktuace neº bylo p·vodn¥ o£ekáváno [92].

Zde je pot°eba poznamenat, ºe takto velké �uktuace hustoty (|δ| ≈ 0,001) v
dob¥ rekombinace jsou pot°eba pouze za p°edpokladu, ºe �uktuace rostou jako
(1 + z)−1. To je obecn¥ p°ijímaná teorie formování struktur vesmíru, odvozená
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ov²em za speciálních hrani£ních podmínek. Pokud se p°íslu²ná rovnice2 vy°e²í
obecn¥ji, lze získat i °e²ení, které roste velmi rychle. I z malé po£áte£ní �uktuace
hustoty (v dob¥ rekombinace) by se pak mohly zformovat dne²ní pozorované
struktury [52].

Pokud se p°ijme klasická teorie formování (|δ| ∝ (1+z)−1), musí se vysv¥tlení
hledat v nebaryonové hmot¥. Postupn¥ se v historii vytvo°ilo (a zavrhlo) n¥kolik
návrh·, jak si tyto nesrovnalosti vysv¥tlit. Prvn¥ v roce 1973 Cowsik a McClelland
dokázali [23] (a nezávisle na nich Szalay a Marx v roce 1976 [88]), ºe pokud by
neutrina m¥la malou nenulovou hmotnost, mohla by dominovat vesmíru. V roce
1978 pak skupina astrofyzik· tuto teorii roz²í°ila a ukázala [37], ºe jakákoli t¥ºká
stabilní £ástice podobná neutrinu, která je zbytkem po Velkém t°esku, m·ºe tvo°it
temnou hmotu a bude mít významný vliv na formování struktur vesmíru. Pokud
by krom¥ baryon· a foton· existovala je²t¥ dal²í komponenta, která by dominovala
hmot¥ ve vesmíru, ale zárove¬ by neinteragovala s fotony, pak by rychlost zvuku
v takovéto tekutin¥ mohla být mnohem men²í neº rychlost sv¥tla a Jeansova
délka men²í neº velikost horizontu. V takovém p°ípad¥ by �uktuace mohly r·st,
struktury by se mohly za£ít formovat, jiº p°ed deionizací baryon·.

D·leºitým kritériem, aby tyto hypotetické £ástice vyhov¥ly pozorováním, je
jejich dostate£n¥ vysoká klidová hmotnost. Dokud jsou tyto £ástice relativistic-
ké, dokud jejich kinetická energie neklesne pod klidovou hmotnost, je efektivní
rychlost zvuku v takovéto tekutin¥ c/

√
3, stejn¥ jako u baryon-fotonové tekuti-

ny. Jakmile se v²ak energie sníºí pod tuto hranici, za£ne se tato forma hmoty
chovat jako nerelativistický plyn a rychlost zvuku se dramaticky sníºí. Toto se
pak odrazí i ve �uktuacích reliktního zá°ení. Fluktuace v této form¥ mohou za£ít
d°íve a dosáhnout v dob¥ deionizace pot°ebných |δ| ≈ 10−4, zatímco �uktuace
baryon-fotonové tekutiny mohou být jen 10−5, aby vyhov¥ly pozorováním.

Pokud by klidová hmotnost t¥chto £ástic byla moc malá (jako nap°. hmotnost
neutrin mν < 2 eV), byly by velmi dlouho relativistické (�horké�) a nemohly by
se za£ít shlukovat. Za horkou temnou hmotu povaºujeme £ástice, které jsou rela-
tivistické v okamºiku, kdy se odd¥lí od foton·. Objekty, které by se mohly za£ít
formovat zatímco by tyto £ástice byly relativistické, by byly p°íli² velké a t¥ºké
(nadkupy galaxi). Leh£í objekty by se za£aly formovat aº po jejich zchladnutí
(kdyº jejich kinetická energie klesne pod klidovou hmotnost). Formování struktur
by se tedy d¥lo od nejvy²²ích objekt· po nejmen²í (i tato moºnost byla n¥který-
mi kosmology oblíbená, nap°. Zeldovich [101]). S problémem horké temné hmoty
jako je neutrino jsou i dal²í problémy. Numerické simulace (nap°. [98]) ukázaly,
ºe objekty o hmotnosti galaxií by se zformovaly p°íli² pozd¥ (z ≈ 2), p°i£emº ve
skute£nosti pozorujeme i objekty s vy²²ím rudým posuvem (star²í).

Kdyº byla vy°azena horká temná látka, je moºná i varianta s chladnou látkou
(CDM). První argumenty prezentoval ve své práci z roku 1982 Peebles [69]. Zde
uvaºuje, ºe hmot¥ by dominovaly hypotetické masivní slab¥ interagující £ástice
� WIMP. Ukazuje, jak by toto ovlivnilo formování struktur vesmíru a jaké by to
m¥lo d·sledky pro �uktuace v reliktním zá°ení. V dal²ích letech na toto téma
vycházelo spousta £lánk· (nap°. [14], [95]). CDM se skládá z £ástic, které jsou
nerelativistické, kdyº se odd¥lí od foton·. Díky velmi malému ú£innému pr·°ezu
tyto £ástice neinteragují ani se sebou samými a v této tekutin¥ tedy nejsou ani
ºádné dynamické efekty jako v jiných plynech. Jeansova délka v chladné temné

2δ̈ + 2Hδ̇ − (c2za
−2∆ + 4πGρ)δ = 0.

30



hmot¥ je proto nulová (nulová rychlost zvuku), a tedy �uktuace hustoty mohou
r·st nezávisle na jejich velikosti. To má za následek, ºe formování struktur vesmíru
probíhá od nejmen²ích objekt· (lehké galaxie) po ty nejv¥t²í (nadkupy galaxií).
V tomto modelu tedy m·ºeme pozorovat i velmi staré galaxie (s vysokým rudým
posuvem). Navíc díky nízké rychlosti se tyto £ástice mohou vázat v libovolném
mnoºství na galaxie � rozlehlá temná halo galaxií mohou být tvo°ena práv¥ touto
temnou hmotou.

3.2 Baryonová temná hmota

3.2.1 �ervení trpaslíci, hn¥dí trpaslíci, bílí trpaslíci

Halo na²í galaxie je sloºené z prozatím neidenti�kované temné hmoty. D°íve se
p°edpokládalo, ºe je sloºené z baryonové hmoty, ale pozd¥j²í experimenty dokáza-
li, ºe baryonová látka m·ºe tvo°it pouze pár procent. Mikro£o£kové experimenty
byli navrºeny pro detekci (baryonových) kandidát· na temnou hmotu o hmotnos-
ti (10−7 aº 1)M�. Takovéto masivní nesvítivé objekty jsou nazývány MACHOs
(Massive Compact Halo Objects).

Mikro£o£kové experimenty detekovali objekty o hmotnosti 0,5M�, a tedy bílí
trpaslíci, jako moºní kandidáti na temnou hmotu, se jevili slibn¥. Nicmén¥ bílí
trpaslíci nejsou úpln¥ ideálním kandidátem, aby tvo°ili v¥t²inu temné hmoty. Vý-
znamná £ást baryonové hmoty ve vesmíru by m¥la projít skrz bílé trpaslíky (£i
neutronové hv¥zdy). Kombinací takové hmotnosti a mnoºství trpaslík· by jsme
museli pozorovat nadbytek uhlíku a dusíku, jak uvnit° galaxií, tak v mezihv¥zd-
ném plynu. Navíc by infra£ervené zá°ení produkované p°edch·dci bílých trpaslík·
interagovalo s γ-zá°ením z blazar·3 a my bychom toto zá°ení na Zemi nedetekovali
[32].

Z t¥chto experiment· lze také odhadnout, jak velkou £ást halo tvo°í práv¥
MACHOs. Tyto odhady ov²em siln¥ závisí na pouºitém modelu galaxie. Uºitím
izotermického modelu galaxie lze odhadnout, ºe 50+30

−20% halo je z MACHOs. Velmi
mnoho jiných model· pak p°edpokládá spí²e men²í zastoupení MACHO v halo
(0% aº 30%) a tém¥° ºádný 100%.

Baryonová látka tedy m·ºe tvo°it halo pouze z malé £ásti. �ervení trpaslíci
s hmotností (0,09 aº 0,2) M� a hn¥dí trpaslíci s hmotností men²í neº 0,09 M�
tvo°í mén¥ neº 1% halo, pravd¥podobn¥ mén¥ neº 0,3% halo. Chyby t¥chto odha-
d· jsou zp·sobeny nep°esnými modely galaxie, moºností ºe n¥které hv¥zdy jsou
ve skute£nosti dvojhv¥zdy (v takovém p°ípad¥ má dvojhv¥zda siln¥j²í gravita£ní
pole, neº by odpovídalo její magnitud¥) £i p°edpokládané rozloºení hmoty halo
je úpln¥ odli²né od skute£nosti, nap°. ºe hn¥dí trpaslíci se vyskytují pouze na
velkých vzdálenostech od centra galaxií.

3.2.2 �erné díry, neutronové hv¥zdy

Zásadním problémem neutronových hv¥zd (m ∼ 1, 5 M�) a £erných d¥r vzniklých
z hv¥zd (m ≥ 1, 5 M�) je skute£nost, ºe u mikro£o£kových experiment· bychom

3Blazar (blazing quasi-stellar object) je kompaktní objekt, který vyza°uje velmi energetické
zá°ení od rádiové oblasti spektra po gamma zá°ení. Blazary jsou povaºovány za aktivní jádra
galaxií s relativistickými výtrysky (jety) orientovanými sm¥rem k pozorovateli.
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m¥li pozorovat mnohem del²í doby p°echod· neº pozorujeme (odpovídající m ∼
0,5 M�). Samoz°ejm¥ je moºné, ºe takové p°echody n¥kdy budeme pozorovat,
ale to, ºe jsme je doposud nepozorovali znamená, ºe takových hmotných objekt·
bude velmi málo. Dal²í problém neutronových hv¥zd je podobný jako u bílých
trpaslík·, tj. mnoºství uhlíku a dusíku vzniklé z p°edch·dc· neutronových hv¥zd
nesouhlasí s pozorovanými údaji. Tento nadbytek by byl díky v¥t²í hmotnosti
neutronových hv¥zd mnohem výrazn¥j²í neº u bílých trpaslík·.

Fluktuace hustoty v raném vesmíru s dostate£nou po£áte£ní amplitudou m·ºe
zkolabovat a utvo°it £ernou díru. Tyto primordiální £erné díry by mohly p°eºít
dodnes a tvo°it alespo¬ £ást temné hmoty. Díky své atomární velikosti (r ∼
10−10 m) jsou efektivn¥ bezsráºkové. Velmi lehké £erné díry (mBH < 5 · 1011 kg)
mají kv·li Hawkingovu zá°ení4 men²í dobu ºivota, neº je stá°í vesmíru. �erné
díry s o n¥co v¥t²í hmotností vyza°ují gamma zá°ení s energií okolo 100 MeV. Po-
zorování extragalaktického gamma zá°ení pak dává horní limit na kosmologickou
hustotu £erných d¥r. Pro £erné díry s hmotnostmi mBH = 1014 kg je to pouze
ΩBH ≤ 10−9. Pozorováním bílých trpaslík· a neutronových hv¥zd pak lze omezit i
p°ísp¥vek t¥º²ích d¥r (mBH < 1023 kg) na mén¥ neº 1% temné hmoty. Pro rozsah
hmotností 1023 kg < mBH < 1031 kg lze pomocí mikro£o£kování omezit p°ísp¥vek
primordiálních d¥r na max. 8% hmotnosti halo. Vy²²í hmotnosti se pak jiº projeví
i v reliktním zá°ení a jejich p°ísp¥vek je omezen na 10−7% [19].

3.3 Nebaryonová temná hmota

Z výsledk· analýzy reliktního zá°ení, pomocí teorií primordiální nukleosyntézy £i
z výsledku pozorování pohyb· galaxií v kupách lze dosp¥t ke stejnému záv¥ru.
V¥t²ina hmoty ve vesmíru by m¥la být nebaryonová. Jaké vlastnosti musí tyto
£ástice mít? Nesmí být elektricky nabité, musí být dlouhodob¥ stabilní a m¥ly
by mít nenulovou klidovou hmotnost. Tyto vlastnosti vy°adí z moºných kandidá-
t· v¥t²inu £ástic standardního modelu. Jediným zbylým kandidátem je neutrino.
Kv·li vlastnostem diskutovaným níºe ov²em nem·ºe neutrino samo o sob¥ vy-
sv¥tlit temnou hmotu. Neexistuje tedy ºádná £ástice standardního modelu, která
by mohla vysv¥tlit temnou hmotu.

�ástice nebaryonové temné hmoty d¥líme do t°í kategorií podle velikosti jejich
rychlosti (energie) v dob¥, kdy se odd¥lily od zá°ení, tj. kdy p°estaly interagovat
s fotony.

• Chladná temná hmota (Cold Dark Matter - CDM) - £ástice pohybující se
klasickými rychlostmi (Ek � E0)

• Teplá temná hmota (Warm Dark Matter) - £ástice pohybující se relativis-
ticky (Ek ∼ E0)

• Horká temná hmota (Hot Dark Matter) - £ástice pohybující se ultrarelati-
visticky (Ek � E0)

Moºná je také varianta, kdy se temná hmota skládá z více £ástí, nap°. jak z
chladné látky, tak horké. V dne²ní dob¥ se nejvíce kandidát· hledá mezi chladnou

4Hawkingovo zá°ení je tepelné zá°ení £erných d¥r zp·sobené kvantovými efekty v blízkosti
horizontu událostí. Díky tomuto zá°ení £erné díry ztrácejí hmotnost a energii � vypa°ují se.
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látkou s men²ím p°ísp¥vkem horké a teplé látky (∼20%). Ve standardním modelu
ov²em není místo pro £ástice s t¥mito vlastnostmi (interagující pouze slab¥ a
gravita£n¥), a proto se moºní kandidáti musí hledat v jiných modelech. Dobrou
vlastností v¥t²iny t¥chto model· je fakt, ºe primární motivácí není nalezení temné
hmoty, a p°esto obsahují £ástice s t¥mi správnými vlastnostmi. Toto je pravda
zejména pro supersymetrické teorie, ale vhodní kandidáti se najdou i v modelech
neuvaºující supersymetrii [30].

3.3.1 Chladná temná hmota

Standardní CDMmodel p°edpokládá, ºe drtivá v¥t²ina hmoty ve vesmíru je tvo°e-
na neinteragující hmotou (interagující pouze gravita£n¥) s men²ím p°ísp¥vkem ba-
ryonové látky. Celková hustota hmoty ve vesmíru je Ω0 = 1, p°i£emº ΩΛ = Ωk = 0.
Jaké pozorovací údaje musí tento model vysv¥tlit? U galaxií to jsou rozhodn¥ plo-
ché rota£ní k°ivky spojené s temným rozlehlým halo galaxie. Tyto rota£ní k°ivky
se navíc li²í u galaxií s vysokou povrchovou jasností (p°eváºn¥ spirální galaxie),
kde k°ivka rychle dosáhne maxima a pak pomalu klesá k asymptotické hodnot¥,
od galaxií s nízkou povrchovou jasností (eliptické galaxie), kde k°ivka pomalu
roste k asymptotické hodnot¥. Mezi dal²ími pozorovacími údaji je dob°e známý
experimentální Tully-Fisher·v zákon (L ∝ V 4). Posledním d·leºitým aspektem,
který musí CDM vysv¥tlit, je formování struktur vesmíru, které bylo obecn¥ji
popsáno vý²e v £ásti 3.1.3.

Formování struktur vesmíru lze provést analyticky pouze pro malé �uktuace
hustoty (|δ| � 1). Jakmile jsou tyto �uktuace v¥t²í (nelineární), je t°eba na °e²ení
rovnic pouºít numerické metody. V t¥chto experimentech se zaplní expandující
objem (zpravidla kostka o hran¥ (50 aº 100) Mpc v dne²ní dob¥) velkým po£tem
£ástic, které spolu interagují pouze gravita£n¥. Na obr. 3.2 je ukázka takovéto
simulace vypo£ítané Bouchetem et al. [15]. Takovéto struktury skute£n¥ pozoru-
jeme - vesmír není homogenní, ale spí²e podobný pavu£in¥ (cosmic web). Tento
úsp¥ch modelu byl velmi motivující pro dal²í studování vlastností CDM.

V 90. letech se za£ali provád¥t numerické experimenty s formováním galaxií
v expandujícím vesmíru, kterému dominuje CDM. Navarro, Frenk a White p°i²li
se zajímavými výsledky t¥chto simulací [60]. V nich ukázali, ºe temné halo má
na v²ech ²kálách (od malých galaxií po kupy galaxií) charakteristické rozd¥lení
hustoty, rozdílné od izotermického modelu (ρ ∝ 1/r2). Numericky vypo£tené
pro�ly hustoty lze velmi dob°e proloºit touto universální hustotou

ρ(r)

ρcrit
=

δc
(r/rs)(1 + r/rs)2

, (3.8)

kde rs je charakteristický polom¥r, ρcrit ≡ 3H2/8πG kritická hustota a δc bez-
rozm¥rná hustota. Sm¥rem k jádru galaxie tedy hustota halo roste jako ρ ∝ 1/r,
ale za jistou kritickou vzdáleností rs se rychlost klesání zm¥ní na ρ ∝ 1/r3. Tento
model halo se ozna£uje jako NFW halo (Navarro-Frenk-White).

P°i �tování tohoto modelu na skute£né galaxie jsou zde t°i volné parametry
� hmotnost disku Mdisc (£i M/L), hmotnost halo Mhalo (£i asymptotická rota£ní
rychlost) a ²kálovací délka rs. Na obr. 3.3 jsou zobrazeny rota£ní k°ivky spirální
galaxie NGC 2403 a eliptické galaxie NGC 1560, která má men²í hmotnost i
povrchovou svítivost. Zatímco pro spirální galaxie dává CDM dobré výsledky,
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Obrázek 3.2: Typický výstup CDM simulace formování struktur ukazující hust¥ji
a °íd£eji zapln¥né oblasti. Kostka má hranu o délce 64 Mpc (pro H0 = 50 km s−1

Mpc−1), p°i£emº na obrázku jsou vykresleny £ty°i °ezy (z osmi) o tlou²´ce 8 Mpc.
Kaºdá £ástice má hmotnost 7 · 1010M�. P°evzato z [15].
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Obrázek 3.3: Body ukazují zm¥°ené rota£ní k°ivky galaxií NGC 2403 (naho°e)
a NGC 1560 (dole) na 21-cm £á°e neutrálního vodíku. Vyzna£eny jsou zde jak
p°ísp¥vky baryonové látky (plyn a hv¥zdy), tak i nutný p°ísp¥vek NFW halo.
P°evzato z [78].

pro málo svítivé a lehké galaxie naráºí na problémy. Vhodnou volbou volných
parametru sice lze dosáhnout relativní shody s nam¥°enými daty (zdaleka ne tak
dobrou jako pro spirální galaxie), ale pouze za p°edpokladu nulové hmotnosti
viditelného disku � hv¥zdná komponenta této galaxie musí mít zanedbatelnou
hmotnost.

Dal²í nesrovnalosti p°inesly simulace s vysokým rozli²ením � s velmi vysokým
po£tem £ástic. Na obr. 3.4 je ukázka takovéto velmi p°esné simulace od Springela
et al. [84]. Nejsou zde zobrazeny viditelné hv¥zdy, ale temné halo okolo centrálního
objektu. Podobné simulace dopadly i pro objekty s hmotností srovnatelnou s
Mlé£nou dráhou. Je zde vid¥t velké mnoºství men²ích halo, coº je dal²í problém
standardního CDM modelu. V Mlé£né dráze sice pozorujeme mnoºství trpasli£ích
satelitních galaxií, které by se mohly nacházet práv¥ v t¥chto men²ích halo, ale
je jich velmi málo, p°ibliºn¥ o °ád mén¥, neº vychází podle simulace. Tyto temná
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Obrázek 3.4: Halo vzniklé p°i simulaci CDM vesmíru. Centrální objekt je obklopen
velkým mnoºství dal²ích objekt· � malých halo, které se p°i formování nespojily
s hlavní strukturou. Zobrazená oblast je krychle o hran¥ 15 h−1 Mpc. P°evzato
z [84].

malá halo by se zde v principu mohly nacházet. P°ímo pozorovat m·ºeme pouze ty
halo, ve kterých se nachází baryonová hmota � hv¥zdy £i plyn. Pokud by tyto halo
byly v zárodku malé, zachycená baryonová hmota by mohla utvo°it supernovu,
která by p°i výbuchu plyn vymr²tila pry£ zanechávajíc pouze temné halo.

Tully-Fisher·v zákon (L ∝ V 4) je velmi dob°e ov¥°ený fakt, který musí CDM
vysv¥tlit. Ukazuje se, ºe u CDM také existuje vztah mezi hmotností halo a jejich
disperzí rychlosti (temná látka se chová jako horký plyn - proti p°itaºlivé síle
gravitace p·sobí náhodný pohyb £ástic). Formování struktur CDM probíhá v²ude
ve stejnou dobu a v²ude se tak odráºí stejná hustota vesmíru v dob¥ formování. To
má za následek, ºe v²echna galaktická halo mají stejnou hustotu uvnit° vhodného
polom¥ru RV odpovídající jejich gravita£nímu potenciálu. Pak v²echna halo mají
hmotnost M ∝ R3

V . Jednotlivá halo se pak li²í jen díky jiné velikosti RV . Z
viriálového teorému V 2 ∝ GM/RV dostaneme vztah mezi hmotností halo a jeho
disperzí rychlosti jako M ∝ V 3.

Abychom dostali Tully-Fisher·v zákon, tj. vztah mezi svítivostí (hmotností
baryonové látky) a ob¥ºnou rychlostí, musíme u£init dal²í p°edpoklady o for-
mování hv¥zd v temném halo. Základním p°edpokladem je �xní podíl f mezi
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baryonovou látkou a hmotností halo. V klasickém modelu formování galaxií se
tato baryonová látka postupn¥ ochlazuje a hroutí se v gravita£ním poli temného
halo. Tento kolaps se zastaví, jakmile odst°edivá síla vzroste natolik, ºe vyrovná
p°itaºlivou gravita£ní sílu. Tedy dále p°edpokládáme, ºe rota£ní rychlost baryo-
nového disku je úm¥rná disperzi rychlosti halo. Za t¥chto p°edpoklad· pak lze
odvodit Tully-Fosher·v zákon ve tvaru L ∝ V 3

rot.
Tento výsledek neodpovídá pozorovanému vztahu, ale lze argumentovat, ºe

pouºité p°edpoklady nejsou zcela správné � formování galaxií je²t¥ stále p°esn¥
nerozumíme. P°esný mechanismu formování má velký vliv na vztah mezi rota£ní
rychlostí disku galaxií a disperzí rychlosti halo, £ímº p°ímo ovliv¬uje výsledný
vztah.

Celkov¥ vzato je model chladné temné hmoty velmi úsp¥²ný na extragalaktic-
kých ²kálách. Dokáºe zreprodukovat rozloºení viditelné hmoty ve vesmíru za p°ed-
pokladu, ºe je rozloºena stejn¥ jako temná hmota. Nejenºe CDM dokáºe vysv¥tlit
vzhled velkorozm¥rových struktur, ale dokáºe i p°edpovídat velikost �uktuací na
r·zných ²kálách. Na druhé stran¥ zatím CDM selhává p°i vysv¥tlení galaktic-
kých struktur: rota£ní k°ivky galaxií s malou povrchovou svítivostí (pro£ se li²í
od k°ivek galaxií s vysokou povrchovou svítivostí), p°edpovídá velké mnoºství za-
tím nepozorovaných satelitních objekt· a nedokáºe zreprodukovat Tully-Fisher·v
zákon. Zastánci CDM modelu argumentují, ºe tyto nedostatky jsou zp·sobeny za-
tím nep°esn¥ pochopenými procesy vedoucími k formování galaxií. Pokud bychom
do formování galaxií mohli zapo£íst v²echny dosud neznámé vlivy, model by m¥l
odpovídat realit¥.

3.3.2 ΛCDM model

Tento standardní ΛCDM model (ke kterému ov²em existuje velmi velké mnoºství
modi�kací, nap°. Λ = Λ(t)) p°edpokládá, ºe vesmír je sloºen z neinteragující látky
(CDM) a temné energie reprezentované kladnou kosmologickou konstantou Λ v
plochém vesmíru.

Nedávná analýza výsledk· z druºice Planck tuto teorii potvrzuje [2]. Panu-
je zde velmi dobrá shoda mezi nam¥°enými spektry p°i vy²²ích multipólech a
p°edpov¥zenými k°ivkami z ΛCDM modelu.

Teoretické problémy modelu jsou dva. Jaký fyzikální mechanismus ur£uje Λ
pozorovanou hodnotu, která je o 120 °ádu men²í, neº fyzikáln¥ o£ekávaná hodno-
ta? Pro£ hustota energie ΩΛ za£íná dominovat vesmíru (zp·sobovat urychlenou
expanzi) zrovna v této kosmologické dob¥? Navzdory mnoha pokus·m vysv¥tlit
tyto problémy, není dnes známá ºádná teorie, která by jejich p°í£inu vysv¥tlovala,
aniº by nahradila tyto problémy jinými.

Mezi observa£ní problémy ΛCDM modelu uvád¥né Lieuem [47] £i Perivola-
ropoulosem [70] pat°í nap°. fakt, ºe p°i nízkých rudých posuvech je pozorováno
pouze 50% baryon· p°edpov¥zených tímto modelem a naopak p°i vysokých posu-
vech p°edpovídá slab¥j²í supernovy typu Ia. Dále je pozorován nadbytek m¥kkého
rentgenového zá°ení p°icházející z kup galaxií (toto je problémem i jiných model·,
nejen ΛCDM). Nadbytkem rentgenového zá°ení a nedostatkem baryon· se ve své
práci zabývá nap°. Lieu a Bonamente [48]. Dále pro�ly hmotnosti galaktických
halo p°edpovídá ΛCDM s hrotem v centru a niº²í ve vn¥j²ích oblastech, zatímco
pozorování nazna£ují jádro konstantní hustoty a zplo²t¥lý pro�l ve vn¥j²ích ob-
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lastech. Tyto problémy na galaktických ²kálách (<50 kpc) lze odstranit pouºitím
£ástic temné hmoty s hmotností v °ádu keV � teplou temnou hmotou.

3.3.3 Fermionová WDM

Destri et al. ve svém £lánku [24] p°istupují ke gravitaci semiklasicky, kde je s
fermionovou teplou temnou hmotou zacházeno kvantov¥ mechanicky. S tímto p°í-
stupem odvodili hlavní vlastnosti galaxií � hmotnost, hustotu fázového prostoru
a disperzi rychlostí � v²e ve shod¥ s pozorováními.

Pauliho princip pro fermionovou hmotu °íká, ºe rozd¥lovací funkce f(~r, ~p) pro
£ástice se spinem 1/2 musí být men²í neº dva (f(~r, ~p) ≤ 2). Pro hustotu ρ(~r)
£ástic s hmotností m platí

ρ(~r) = m

∫
f(~r, ~p)

(2π~)3
d3p, (3.9)

a tedy (pseudo)hustota stav· Q(~r) ≡ ρ(~r)/σ3(~r), kde σ(~r) je disperze rychlosti,
je shora omezena. Tato podmínka má tvar

Q(~r) ≤ K
m4

~3
, (3.10)

kde K je bezrozm¥rná konstanta °ádu 1. V klasické limit¥ ~ → 0 pak podmínka
vymizí. Klasická N -£ásticová simulace p°edpovídá jednoduchou mocninou závis-
lost Q(~r)

Q(r) = Qh

(
r

rh

)−β
, (3.11)

kde β ∼= 1, 9 − 2, rh je polom¥r halo a Qh je pr·m¥rná hustota stav·. Tento
pro�l halo diverguje v po£átku, ale také zde poru²uje podmínku (3.10). Proto
lze tento klasický p°ístup pouºít pouze na vzdálenostech v¥t²ích neº je minimální
vzdálenost rmin

r > rmin ≡
~ 3

2

m2

√
Qh

K
rh, (3.12)

kde je pro jednoduchost bráno β = 2. Rovnice (3.12) poskytuje pouze minimální
vzdálenost od centra, na které jsou kvantové efekty nezanedbatelné a korespondu-
je s pln¥ obsazenými stavy na men²ích vzdálenostech. Ve skute£nosti se kvantové
efekty projeví i daleko za touto minimální vzdáleností. Pokud by temná hmo-
ta byla tvo°ena bosony, podmínka (3.10) by se na ní nevztahovala a v centru
by tak skute£n¥ hustota mohla divergovat. Takové pro�ly galaxií ov²em nejsou
pozorovány.

Pro CDM s hmotností 1 GeV < m < 100 GeV je rmin mezi desítkami ki-
lometr· a n¥kolika metry, astronomicky srovnatelné s nulou. Pro CDM halo je
tedy klasický p°ístup pouºitelný a vede k vysokému nár·stu hustoty v jádru. Pro
WDM s hmotností v °ádu keV je rmin mezi 0,1 a 1 pc. To má za následek, ºe
kompaktní trpasli£í galaxie jsou makroskopické kvantové objekty. Tyto galaxie
jsou pak podporovány fermionovým WDM kvantovým tlakem.

Destri et al. dále ukázali, ºe rmin se m¥ní s velmi málo s pouºitou rozd¥lova-
cí funkcí, nap°. K pro Fermi-Diracovo rozd¥lení je zhruba t°ikrát v¥t²í, neº pro
Maxwell-Boltzmanovo rozd¥lení, tedy °ádov¥ stále stejné. Z teoretických p°ed-
pov¥dí a srovnání s pozorovacími daty pak odhadli hmotnost WDM £ástic na
(1 aº 2) keV.
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3.3.4 Nesupersymetrické £ástice

Masivní neutrina a axiony jsou nejvhodn¥j²ími kandidáty na temnou hmotu me-
zi nesupersymetrickými £ásticemi. Kosmologická neutrina (vzniklá v prvotních
fázích vesmíru) jsou zde p°ítomna ve velmi hojném po£tu (srovnatelném s relikt-
ními fotony) a zcela jist¥ p°ispívají k nebaryonové temné hmot¥. D°ív¥j²í hypotézy
dokonce p°edpovídaly, ºe by neutrina mohla zcela vysv¥tlit chyb¥jící hmotu. Na
to by ov²em bylo pot°eba, aby klidová hmotnost neutrin byla (20 nebo 30) eV,
p°esn¥ji [35]

Ωνh
2 =

3∑
i=1

mi

90eV
, (3.13)

kde mi jsou hmotnosti jednotlivých druh· neutrin. U neutrin se sice ukázalo, ºe
mají nenulovou klidovou hmotu, ale jejich p°ísp¥vek k celkové hustot¥ není nijak
velký. Podle Fornenga [30] mohou masivní neutrina poskytnout Ων & 6 ·10−4, ale
nemohou p°ispívat více neº Ωνh

2 ∼ 0,05, aby nenaru²ila formování struktur ve
vesmíru. M¥°ení z druºice Planck pak stanovuje horní limit na hmotnost neutrin
jako

∑
mν < 0,66 eV.

Axion je lehká £ástice, která °e²í problém5 CP naru²ení silné interakce v kvan-
tové chromodynamice. Podle klasické kvantové chromodynamiky by m¥l neutron
mít elektrický dipólový moment, který ov²em nepozorujeme. Zavedením nové
chirální symetrie U(1) se dipólový moment odstraní a p°i spontánním naru²ení
symetrie se generuje NG boson � axion. Teoretická hmotnost axionu je [51]

ma = 0,6eV
107GeV
fa

, (3.14)

kde fa je energie naru²ení symetrie. Z této rovnice je také vid¥t, ºe £ím je axion
leh£í, tím mén¥ interaguje. Sou£asné limity omezují hmotnost této £ástice bu¤
na hodnotu kolem 10 eV, nebo v rozmezí 10−6 aº 10−2 eV [30].

Jak je vid¥t z hmotnosti, tato £ástice nepat°í mezi masivní £ástice (WIMP).
Její detekce proto probíhá jinak, neº u masivních £ástic, kde pozorujeme jejich
sráºky s jádry. Axion interaguje s magnetickým polem a m·ºe z virtuálních foton·
pole ud¥lat reálné fotony, které m·ºeme detekovat. Detekcí axion· se zabývá nap°.
ADMX Experiment [13] (konverze axion· galaktického halo na fotony).

3.3.5 Supersymetrické £ástice

Supersymetrie je teorie, která p°edpovídá symetrii mezi bosony s celo£íselným
spinem a fermiony s polo£íselným spinem. Podle této teorie má kaºdá £ástice své-
ho superpartnera, jehoº spin se li²í o 1/2 (viz Tabulka 3.1). P°estoºe tato teorie
°e²í mnoho teoretických problém· standardního modelu, nebyla zatím experimen-
táln¥ potvrzena. Tato teorie v podstat¥ zdvojnásobuje po£et £ástic a tak i po£et
moºných kandidát· na temnou hmotu. V¥t²ina t¥chto hypotetických £ástic by
m¥la být t¥ºká a nestabilní. P°esto jsou zde n¥které £ástice, které jsou stabilní a
m¥ly by od Velkého t°esku p°etrvat do dne²ní doby.

5CP symetrie (Charge conjugation Parity symmetry) je spojením C-symetrie (invariance p°i
nábojovém sdruºení) a P-symetrie (invariance p°i zm¥n¥ parity £ástic). C-symetrií se °ídí silná,
gravita£ní i elektromagnetická interakce, ale jiº ne slabá.
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�ástice Symbol Spin Superpartner Symbol Spin
elektron e 1/2 selektron ẽ 0
muon µ 1/2 smuon µ̃ 0
tau τ 1/2 stau τ̃ 0
neutrino ν 1/2 sneutrino ν̃ 0
kvark q 1/2 skvark q̃ 0
foton γ 1 fotino γ̃ 1/2
W boson W± 1 Wino W̃± 1/2
Z boson Z 1 Zino Z̃ 1/2
gluon g 1 gluino g̃ 3/2
graviton G 2 gravitino G̃ 3/2
Higgs·v boson h 0 Higgsino h̃ 1/2

Tabulka 3.1: Standardní model £ástic a jejich superpartne°i. P°evzato z [78].

D·vodem, pro£ tyto £ástice nebyly detekovány, je velmi vysoká energie naru-
²ení této (super)symetrie, v °ádech TeV. P°estoºe takto vysokých energií zatím
neumíme dosáhnout, v prvních okamºicích po Velkém t°esku (t < 10−6 s) £ástice
tyto energie m¥ly. V této dob¥ zde byly supersymetrické £ástice p°ítomny v po-
dobném po£tu, jako klasické £ástice standardního modelu. Jak se vesmír rozpínal
a ochlazoval, klesla energie £ástic pod energii naru²ení symetrie a v¥t²ina supersy-
metrických £ástic se rozpadla na klasické £ástice. Ov²em nejleh£í supersymetrický
partner (Lightest superpartner - LSP) se díky zachování symetrie � R�parity6 ne-
má na co rozpadat a je stabilní. Kandidáti na LSP jsou Zino, fotino a Higgsino.
Ve skute£nosti se tyto t°i £ástice mezi sebou míchají a výslednou £ástici nazýváme
neutralino.

Neutralino je nejleh£ím supersymetrickým kandidátem. Je kombinací super-
partner· fotonu, Z bosonu a Higgsova bosonu - fotina, Zina a Higgsina. Podle
r·zných model·, které omezují jejich vlastnosti, neutralino m·ºe a nemusí být
dobrým kandidátem na temnou hmotu [10]. Neutralina lze pozorovat bu¤ p°í-
mo v podzemních laborato°ích nebo nep°ímo zejména díky neutralino-neutralino
anihilaci. Dal²ím moºným kandidátem je axino, superpartner axionu. Tyto £ásti-
ce jsou velmi vhodnými kandidáty v multikomponentní temné hmot¥ spole£n¥ s
axiony. Majoron s hmotností v °ádu keV m·ºe být horkou temnou hmotou vysv¥t-
lující pozorování na galaktických ²kálách (M ∼ 1012M�). Jejich rozpad na dva
fotony by mohl zp·sobit pozorovatelnou rentgenovou £áru v kosmickém zá°ení
[10].

Gravitina se spinem 3/2 existují ve v²ech supersymetrických teoriích. Jejich
hmotnost je [28]

mG̃ =
F√
3M∗

, (3.15)

kde F je druhá mocnina energie naru²ení supersymetrie a M∗ redukovaná Planc-
kova hmotnost (M∗ = (8πG)−1/2 ∼= 2, 4 · 1018 GeV). Podle p°esné hmotnosti
gravitina a dal²ích supersymetrických £ástic m·ºe být gravitino LSP, ale také ne-
musí. V p°ípad¥, ºe by gravitino bylo LSP, je jeho stabilita zaru£ena zachováním

6R-parita £ástice R = (−1)3(B−L)+2S , kde S je spin, B baryonové a L leptonové £íslo. Známé
£ástice mají sudou R-paritu, zatímco supersymetrické £ástice lichou.

40



R-parity. V opa£ném p°ípad¥ se bude rozpadat na LSP.
Existuje mnoho dal²ích supersymetrických £ástic, které teoreticky mohou tvo-

°it temnou hmotu, ale z r·zných d·vod· nejsou dobrými kandidáty. Nap°. sne-
utrina nejsou dobrými kandidáty kv·li svým velmi velkým ú£inným pr·°ez·m.
Omezení plynoucí z experiment· p°ímo detekující temnou hmotu dávají p°íli²
velké omezení na jejich zastoupení ve vesmíru £i je p°ímo úpln¥ vy°azují [28].

3.3.6 Anihilace a rozpad temné hmoty

U kandidát· na temnou hmotu se o£ekává, ºe by mohli anihilovat £i se rozpadat
do £ástic standardního modelu zanechávajíce po sob¥ stopy v kosmickém zá°ení
� elektrony, pozitrony, antiprotony £i kosmické gamma zá°ení [42]. V p°ípad¥, ºe
£ástice temné hmoty χ není vlastní anti£ástice, rozpad do nabitých lepton· m·ºe
být i nábojov¥ asymetrický, nap°. χ → e+ + Y − zatímco χ̄ → e− + Y +, kde Y ±

m·ºe být intermediální boson W± £i nabitý Higgs·v boson H± nebo jiná nabitá
£ástice nových model·.

Jin et al. ve své práci [42] ukázali, ºe sou£asná data z AMS experimentu
preferují anihilaci p°ed samovolným rozpadem a neukazují ºádné známky nábo-
jové asymetrie. Uvaºují anihilaci DM do kone£ného stavu dvou nabitých lepton·
χχ → e+e−, χχ → µ+µ− a χχ → τ+τ−. Pro kone£ný stav 2e jsou povolené
hodnoty 〈σv〉 ∼ 4, 8 · 10−25 cm3s−1a mχ ≈ 309 GeV. Pro kone£ný stav 2µ pak
〈σv〉 ∼ 1, 9 · 10−24 cm3s−1a mχ ≈ 458 GeV a pro stav 2τ je 〈σv〉 ∼ 1, 7 · 10−23

cm3s−1amχ ≈ 1, 4 TeV. Pro elektronové a mionové stavy jsou tyto výsledky velmi
odli²né od p°edchozích výsledk· z Fermi-LATu. Shodné �ty jsou pouze v p°ípad¥
2τ a 4τ s vysokou hmotností a velkým ú£inným pr·°ezem.

Jiné vysv¥tlení dat nam¥°ených AMS, zejména pak anomálie kolem energie
pozitron· 125 GeV (viz obr. 2.13), podává Kajiyama et al. [45]. Uváºili model
rozpadu DM s neabelovskou diskrétní symetrií T13. Ukázali, ºe v²echna data lze
vysv¥tlit dvoukomponentní temnou hmotou � leh£í £ásticí χ a t¥º²í χ′ s hmot-
nostmi a doby ºivota mχ = 244 GeV s τX = 1, 2 · 1028s a mχ′ = 1360 GeV
s τX = 2, 4 · 1027s.

3.4 Alternativní teorie

Krom¥ moºných kandidát· na temnou hmotu popsaných vý²e existují teorie vy-
sv¥tlující chyb¥jící hmotu ve vesmíru pomocí modi�kování zákon· gravitace.

Jelikoº stávající teorie gravitace (obecná relativita) pot°ebuje pro vysv¥tlení
pozorovaných dat p°idat chyb¥jící látku, která interaguje pouze gravita£n¥, na
pravou stranu Einsteinových rovnic, je na míst¥ se ptát, zda-li by se rad¥ji nem¥la
upravit levé strana rovnic (p·sobení gravitace). Moºností je n¥kolik, od p°idání
skalárního pole s nestandardním kinetickým £lenem, tzv. kvintesence, teorie s
obecnými funkcemi klasických gravita£ních invariant· G a Λ, F (R) teorie, po
scéná°e s p°eskoky graviton· do vy²²ích dimenzí.

Pozm¥nit zákony gravitace tak, aby vysv¥tlili jeden aspekt temné hmoty, nap°.
ploché rota£ní k°ivky galaxií, není samoz°ejm¥ nic t¥ºkého. Problémem je, ºe tyto
zm¥ny musí spl¬ovat i dal²í pozorované jevy, nap°. Tully-Fischer·v zákon. Navíc
zm¥ny musí být takové, abychom je na malých vzdálenostech (tj. uvnit° Slune£ní
soustavy) nepozorovali.
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3.4.1 MOND

Dnes velmi roz²í°enou teorii známou jako MOND (Modi�ed Newtonian Dyna-
mics), pozm¥¬ující druhý Newton·v zákon, navrhl roku 1983 izraelský fyzik Mor-
dehai Milgrom. V sérii t°í £lánk· ([54], [55], [56]) ukázal, jak jednoduchá úprava
Newtonova zákona m·ºe vysv¥tlit ploché rota£ní k°ivky, Tully-Fischer·v zákon
a dal²í observa£ní fakta. Vychází z poznatku, ºe dost°edivá zrychlení £ástic po-
hybujících se na orbitách kolem galaxií jsou mnohokrát men²í, neº dost°edivá
zrychlení planet pohybujících se kolem Slunce. Rozchod s klasickými teoriemi by
tedy m¥lo zaji²´ovat jisté univerzální kritické zrychlení a0. Milgrom dokonce uká-
zal, ºe lze zvolit takovou hodnotu a0, která bude hrát významnou roli u galaxií,
ale ve Slune£ní soustav¥ její efekt nebudeme pozorovat.

Pohybovou rovnici
d2~r

dt2
= −~∇φ(~r), (3.16)

kde φ(~r) je nerelativistický gravita£ní potenciál v bod¥ ~r buzený t¥lesy mi v bo-
dech ~ri

φ(~r) = −
N∑
i=1

miG

|~r − ~ri|
, (3.17)

Milgrom nahrazuje rovnicí

µ

(
a

a0

)
~a = ~f, (3.18)

kde ~a je klasické zrychlení, ~f = −~∇φ gravita£ní síla a µ(a/a0) je ur£itá modi�kace
zákona. Na funkci µ(x) jsou kladeny dva základní poºadavky. Zaprvé musí být
spln¥n Newton·v druhý zákon p°i a� a0, tedy µ(x� 1)→ 1. Druhý poºadavek
vychází z pozorování, ºe mnoho spirálních galaxií má ploché rota£ní k°ivky, tj.
rychlost nezávisí na vzdálenosti od centra galaxie, a ºe tyto rychlosti spl¬ují Tully-
Fisher·v vztah mezi rychlostí v a celkovou svítivostí galaxie L, v4 ∼ L. Milgrom
tedy poºaduje, aby pro malá x se funkce µ(x) chovala jako µ(x � 1) → x.
Pro dost°edivé zrychlení a = v2/R � a0 £ástice pohybující se okolo galaxie
o hmotnosti M pak platí

a2

a0

=
v4

a0R2
=
MG

R2
, (3.19)

z £ehoº tedy plyne
v4 = a0MG, (3.20)

tedy rychlost nezávisí na vzdálenosti od centra galaxie a navíc svítivosti galaxií
spl¬ují Tully-Fisher·v zákon p°i konstantním pom¥ru M/L.

Problémem p°edpokladu (3.18) je jeho obecná platnost i mimo gravitaci, tedy
na zcela b¥ºné procesy, u kterých ºádné problémy nepozorujeme. Namísto takto
radikální zm¥ny 2. Newtonova zákona lze zavést a0 na pravé stran¥ (3.16), tedy
pozm¥nit fungování gravitace p°i malých silách. Rovnice (3.18) se místo toho
nahradí rovnicí

~a = ν

(
f

a0

)
~f. (3.21)

Toto lze p°epsat pomocí efektivního gravita£ního zrychlení ~g jako

µ

(
g

a0

)
~g = ~gn, (3.22)
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Obrázek 3.5: Pom¥r M/L, kde M = v2R/G a L je m¥°eno v blízkém infra£erve-
ném spektru, jako funkce velikosti galaxie (vlevo), respektive funkce dost°edivého
zrychlení. P°evzato z [78].

kde ~gn je newtonovské gravita£ní zrychlení dané potenciálem (3.17).
MOND tedy upravuje fungování nám známých zákon· p°i malých zrychle-

ních, nikoli p°i velkých vzdálenostech. Takto se lze vyhnout problému u teorií,
které upravují gravita£ní zákon na velkých vzdálenostech, typicky zm¥ní rychlost
klesání síly z 1/r2 na 1/r od jistého r0. Z tohoto p°edpokladu ihned plyne, ºe £ím
v¥t²í objekt, tím v¥t²í nesrovnalosti s klasickou Newtonovskou gravitací bychom
m¥li pozorovat. To ov²em není pravda, jelikoº známe i velmi malé, zpravidla tma-
vé galaxie, u kterých je pot°eba k vysv¥tlení struktury více temné hmoty neº u
n¥kterých ob°ích galaxií.

Na obr. 3.5 je vynesena závislost M/L galaxií ze souhv¥zdí Velké medv¥dice na
jejich velikosti (vzdálenost posledního bodu rota£ní k°ivky) a dost°edivého zrych-
lení posledního bodu rota£ní k°ivky (v2/R). Dynamická hmota galaxií je ur£ena
z jednoduchého vztahu M = v2R/G. Z grafu je ihned vid¥t, ºe mezi velikostí
galaxií a pom¥rem M/L není ºádná závislost � malé i velké galaxie mohou mít
r·zné M/L. Naopak pom¥r M/L jako funkce dost°edivého zrychlení má celkem
jasný trend � £ím men²í zrychlení, tím v¥t²í nesoulad mezi dynamickou hmot-
nosti galaxie a pozorovanými údaji. Tato závislost by byla o£ekávaná, pokud by
platil MOND. Nutno podotknout, ºe tato data byla nam¥°ena o 15 let pozd¥ji,
neº Milgrom uve°ejnil svojí hypotézu. Stejn¥ tak Tully�Fisher·v zákon byl v té
dob¥ ve tvaru L ∝ V α, kde α bylo mezi 2,5 a 5. Aº pozd¥ji se ukázalo, ºe expo-
nent je 4, jak tato teorie p°edpovídá. Nam¥°ená data také p°edpovídají hodnotu
kritického zrychlení okolo a0 = 10−10 m·s−2. Zajímavé na této hodnot¥ je, ºe je
p°ibliºn¥ (aº na faktor 6 nebo 7) rovna cH0. To by mohlo nazna£ovat, ºe MOND
reprezentuje kosmologické efekty na dynamiku £ástic p°i malém zrychlení. Tato
souvislost ov²em nijak nevyplývá ze sou£asného kosmologického modelu.

Kritické zrychlení se dá p°epsat jako kritická povrchová hustota Σ0 (jak po-
vrchová hustota, tak zrychlení jsou úm¥rné M/R2)

Σ0 ≈ a0/G. (3.23)

Z této kritické povrchové hustoty lze pak p°edpovídat, kdy se uplatní ú£inky
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MONDu a kdy lze je²t¥ pouºívat klasickou Newtonovu teorii. Jakmile má gala-
xie men²í neº kritickou hustotu, má také malé zrychlení a projeví se zde efekty
MONDu. Toto vede k velké teoretické p°edpov¥di. Pokud uvaºujeme galaxie bez
temné hmoty (a tedy M/L ≈ 1), pak je povrchová hustota úm¥rná zá°ivému vý-
konu. Z toho tedy plyne, ºe £ím je galaxie mén¥ svítiv¥j²í, tím v¥t²í nesrovnalosti
s newtonovskou mechanikou bychom m¥li pozorovat. V dob¥, kdy Milgrom svojí
teorii publikoval, nebylo známo mnoho takovýchto tmavých galaxií. S postupem
£asu byli detekovány dal²í a skute£n¥ se potvrdilo, ºe tyto galaxie pot°ebují více
temné hmoty k vysv¥tlení rota£ních k°ivek, neº-li sv¥tlej²í galaxie.

Uº v roce 1973 ukázali Ostriker a Peebles, ºe newtonovské systémy podporo-
vané rotací jsou globáln¥ nestabilní a ºe toto vede k prudkému zah°átí systému.
Z hlediska MONDu jsou to ty systémy, které mají povrchovou hustotu Σ > Σ0

(chovají se newtonovsky). Jinými slovy lze °íci, ºe Σ0 je horním odhadem na povr-
chovou hustotu systém· podporovaných rotací. Pokud vezmeme pom¥r M/L = 3
(v modrém spektru), bude kritická povrchová hustota Σ0 odpovídat povrchovému
výkonu zhruba 200 L�/pc

2. Takovýto limit na povrchový výkon spirálních galaxií
je skute£n¥ pozorován a je znám jako Freeman·v zákon. Existence tohoto zákona
tak v MONDu nachází p°irozené vysv¥tlení.

Existence kritické povrchové hustoty má také vliv na tvar rota£ních k°ivek
galaxií. Velmi jasné galaxie se uvnit° viditelného disku chovají podle Newtonovy
mechaniky a poté by rota£ní k°ivka m¥la klesat k asymptotické hodnot¥ dané
rovnicí (3.20). Naopak tmavé galaxie s malým dost°edivým zrychlením se chovají
dle MONDu a je tak o£ekáván pomalý r·st rota£ní k°ivky k asymptotické hod-
not¥. V rota£ních k°ivkách galaxií s odli²nou jasností by tedy m¥l být výrazný
rozdíl. Toto byla dal²í z Milgromových p°edpov¥dí, která se o n¥kolik let pozd¥ji
potvrdila. Na obr. 3.6 jsou práv¥ takovéto rota£ní k°ivky jasné a tmavé galaxie.

Horké galaxie

Krom¥ systém· podporovaných rotací (spirální galaxie) musí MOND platit i v
objektech podporovaných tlakem (hv¥zdokupy, eliptické galaxie £i kupy galaxií).
Rovnice hydrostatické rovnováhy se pak musí vy°e²it pouºitím modi�kovaného
zákona síly (poprvé vy°e²eno Milgromem 1984). K °e²ení je pot°eba p°idat dal-
²í p°edpoklad � vztah mezi disperzí rychlosti a hustotou. Lze p°edpokládat, ºe
systém je izotermický (náhodná rychlost £ástic � hv¥zd je konstantní). Hmot-
nost takovéto izotermické sféry je pak úm¥rná £tvrté mocnin¥ disperze rychlosti
σ (narozdíl od newtonovské izotermické sféry s nekone£nou hmotností). Rovnice
hydrostatické rovnováhy pro izotropický izotermický systém je

σ2dρ
dr

= −ρg, (3.24)

kde v limit¥ nízkých zrychlení je g =
√
GMra0/r a Mr hmotnost uzav°ená ve

sfé°e o polom¥ru r. Pro vn¥j²í oblasti, kde je Mr
∼= M = const pak plyne

σ4 = GMa0

(
d ln ρ

d ln r

)−2

. (3.25)

V roce 1976 byl podobný vztah pro eliptické galaxie skute£n¥ objeven � Faber�
Jackson·v vztah. MOND pak p°edpovídá, ºe tento vztah platí nejen pro eliptické
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Obrázek 3.6: Horní graf ukazuje rota£ní k°ivku velmi tmavé galaxie NGC 1560
(Σ = 12L�/pc2), spodní pak velmi jasné galaxie NGC 2903 (Σ = 114L�/pc2).
Te£kované a £árkované k°ivky jsou Newtonovské rota£ní k°ivky hv¥zdného a plyn-
ného disku. Plnou £árou je pak ozna£ena k°ivka p°edpov¥zená MONDem. P°e-
vzato z [78].
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Obrázek 3.7: Závislost disperze rychlostí na charakteristické velikosti objekt· pod-
porovaných tlakem. Body tvaru hv¥zd p°edstavují hv¥zdokupy, kruhové body
masivní oblaka plynu v galaxiích, trojúhelníky trpasli£í sférické galaxie, k°íºky
eliptické galaxie a £tverce kupy galaxií. Plná p°ímka charakterizuje vnit°ní zrych-
lení σ2/r = a0, £árkované p°ímky se pak od této hodnoty li²í faktorem 3. P°evzato
z [78].

galaxie, ale pro v²echny systémy, které jsou podporované tlakem a jsou tém¥°
izotermické.

Z rovnice (3.19) lze ur£it vzdálenost, kde je zrychlení £ástice rovno kritickému
zrychlení: r0 =

√
GM/a0. Na men²ích vzdálenostech se modi�kovaná izotermic-

ká sféra podobá Newtonovské sfé°e. Na vy²²ích vzdálenostech pak hustota sféry
klesá rychleji (∼ 1/r4) v d·sledku v¥t²í efektivní gravita£ní síly. Tuto vzdálenost
lze tedy vzít za efektivní velikost systému R. Typické zrychlení £ástic uvnit° této
sféry odhadneme hodnotou σ2/R. Z rovnice (3.25) pak dostáváme, ºe toto zrych-
lení by m¥lo být stejného °ádu, jako a0. Z observa£ních údaj· pak vyplývá, ºe
tomu tak skute£n¥ je. Na obr. 3.7 je ukázána závislost disperze rychlostí na cha-
rakteristické velikosti objekt· podporovaných tlakem od subgalaktických objekt·
po kupy galaxií. Z této závislosti pak vyplývá, ºe v¥t²ina (tém¥°) izotermických
systém· podporovaných tlakem má typické zrychlení v °ádu a0, jak Milgromova
teorie p°edpovídá.

Rota£ní k°ivky

Narozdíl od hypotéz s temnou hmotou, p°edstavují rota£ní k°ivky galaxií silný
test MONDu. Tam, kde lze vºdy p°idáním odpovídajícího mnoºství temné hmoty
dosáhnout shody s pozorovanou rota£ní k°ivkou, má MOND pouze jediný volný
parametr - pom¥r M/L. P°i p°edpov¥di rota£ních k°ivek se p°edpokládá, ºe tento
pom¥r je stále konstantní a ºe hmota se nachází pouze v tenkém disku. K viditel-
ným hv¥zdám se p°idá neutrální vodík a s tímto celkovým rozloºením hmoty se
za pouºití upraveného Newtonova zákona spo£ítá rota£ní k°ivka. Nakonec porov-
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náním vypo£tené rota£ní k°ivky s pozorovanou se p°izp·sobením konstantního
pom¥ru M/L snaºí dosáhnout co nejlep²í shody.

Toto bylo provedeno pro velký po£et galaxií (viz nap°. obr. 3.6) a vºdy by-
lo dosaºeno výborné shody. Navíc M/L poºadované pro shodu rota£ních k°ivek
p°esn¥ odpovídá p°edpokládané hv¥zdné populaci v dané galaxii. Toto je velmi
výrazný aspekt MONDu. Ten totiº nep°edpovídá jen asymptotickou plochost k°i-
vek (coº byl jeden ze základních poºadavk· na teorii) a obecný sm¥r k°ivky, ale
z pozorovaného rozloºení hmoty ur£í i detaily k°ivky. Jen v zhruba 10% z p°ibliº-
ného po£tu 100 galaxií, na kterých byl MOND testován, se p°edpov¥zené rota£ní
k°ivky odli²ují výrazn¥ji od pozorovaných [77].

N¥kdy bývá tato výrazná shoda k°ivek zpochyb¬ována jako test MONDu díky
tomu, ºe tato teorie byla p·vodn¥ navrºena práv¥ pro vysv¥tlení rota£ních k°ivek.
Toto ov²em není pravda, jelikoº jediné poºadavky na teorii byla asymptotická plo-
chost k°ivek a vysv¥tlení Tully�Fisherova zákona. Nebyla navrºena pro vysv¥tlení
detail· v²ech rota£ních k°ivek s pomocí jediného volného parametru M/L. Na-
víc drtivá v¥t²ina dne²ních pozorovacích údaj· nebyla v roce 1983 dostupná a
skute£n¥ se tedy jedná o p°edpov¥di této teorie.

Kupy galaxií

Na galaktických ²kálách se MOND velmi osv¥d£il. U kup galaxií je jiº od doby
Zwickyho známo, ºe zde chybí velmi velké mnoºství hmoty. Proto se p°edpoklá-
dalo, ºe MOND by mohl vysv¥tlit i tuto chyb¥jící hmotu v systémech s velmi
malým zrychlením. K tomu ov²em nedo²lo, nebo alespo¬ ne úpln¥.

Na obr. 3.8 je závislost dynamické hmoty (vypo£tené s pomocí newtonovské
i modi�kované gravitace) oproti pozorované viditelné hmot¥ v galaxiích a plynu.
Newtonovská dynamika p°edpovídá zhruba ²estkrát nebo sedmkrát v¥t²í mnoºství
hmoty neº viditelná baryonové hmoty. S pomocí MONDu je toto mnoºství zredu-
kováno na dvoj £i trojnásobek, ale není vysv¥tleno úpln¥. Toto je²t¥ neznamená,
ºe by MOND byl chybnou teorií. Problém by byl, pokud by teorie p°edpov¥d¥-
la mén¥ dynamické hmoty, neº vidíme. Stále je moºné chyb¥jící (baryonovou £i
nebaryonovou) hmotu nalézt, nap°. ve form¥ MACHOs £i masivních neutrin.

3.4.2 TeVeS�Relativistický MOND

MOND byl £asto kritizován kv·li tomu, ºe modi�kace Newtonova zákonu se obje-
vila pouze k vysv¥tlení rota£ních k°ivek bez ºádného odvození jako sou£ást hlub²í
teorie. Absence relativistické teorie m¥la pak za následek mnoho dal²ích problém·
v oblasti kosmologie, formování struktur vesmíru £i gravita£ního £o£kování. Be-
kenstein v roce 2004 sepsal pln¥ kovariantní teorii MONDu, ve které ke klasickému
tenzorovému poli obecné relativity p°idává je²t¥ vektorové a skalární dynamické
pole (TeVeS) [9].

Ve své práci vychází Bekenstein z n¥kolika základních poºadavk·, které má te-
orie spl¬ovat. Princip stacionární akce (zaji²t¥ní automatické p°ítomnosti zákon·
zachování energie, hybnosti a momentu hybnosti), relativistická invariance, prin-
cip ekvivalence, kauzalita, pozitivnost energie (pole nesmí nést zápornou energii)
a spln¥ní ur£itých limit. Krom¥ klasické newtonovské limity se navíc poºaduje
p°echod k MONDu v limit¥ nízkých zrychlení ve slabých stacionárních polích.
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Obrázek 3.8: Závislost dynamické hmoty na pozorované (svítící) baryonové hmo-
t¥. Dynamická hmota je vypo£tena jednak z newtonovské dynamiky (vlevo) a
jednak z modi�kovaného zákona (vpravo). Plná £ára charakterizuje situaci, kdy
nepozorujeme ºádné nesrovnalosti [78].

Teorie obsahuje t°i dal²í parametry (v£etn¥ kritického zrychlení a0) a jednu
volnou funkci. Tato relativistická teorie jiº dokáºe vysv¥tlit °adu známých pozoro-
vacích údaj·, jako gravita£ní £o£kování, anizotropii reliktního zá°ení £i formování
struktur vesmíru.

3.4.3 Ostrogradského teorém a f(R) teorie

Ostrogradského teorém dává základní omezení na jakoukoli teorii modi�kující
gravitaci. Obecn¥ dává omezení na stabilitu jakéhokoli °e²ení odvozeného z Euler-
Lagrangeových rovnic. Tento teorém °íká, ºe hamiltoniány spojené s lagrangiány
obsahující více neº první £asové derivace zobecn¥né sou°adnice q(t) jsou nestabilní
(více o odvození najdete v [99]). To má za následek, ºe fyzikální teorie obsahují
pouze druhé £asové derivace.

Obejít tento teorém je moºné pouze poru²ením p°edpokladu v¥ty, ºe °e²ení
má být nedegenerované (rovnice pro q a p = ∂L

∂q̇
mají být invertovatelné). Tento

p°edpoklad je velmi d·leºitý, jelikoº v²echny teorie obsahující spojitou symetrii
jsou degenerované. Tato degenerace v d·sledku symetrie se dá spravit vhodnou
kalibra£ní podmínkou. Pokud je takto upravený lagrangián nedegenerovaný a
obsahuje vy²²í derivace, pak bude °e²ení nestabilní.

Klasický lagrangián obecné teorie relativity je

L =
1

16πG
R
√
−g, (3.26)

kde R je Ricciho skalár. Woodard ve své práci [99] uvaºuje lokální modi�kaci
gravitace

L =
1

16πG
(R + ∆R(g))

√
−g. (3.27)
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Tato modi�kace m·ºe být jak klasická kosmologická konstanta ∆R(g) = −2Λ,
tak i libovolná algebraická funkce Ricciho skaláru ∆R(g) = f(R). Woodard pak
dokazuje, ºe tato volba modi�kace neporu²uje Ostrogradskéo teorém. Nelze pouºít
ani vy²²í derivace Ricciho skaláru ani obecn¥j²í kontrakce Riemannova tenzoru.
Ve své práci pak ukazuje, ºe vhodnou modi�kací f(R) lze dosáhnout libovolného
modelu vesmíru.

3.4.4 Alternativy k teorii relativity

Krom¥ vý²e uvedeného existuje velké mnoºství dal²ích teorií upravující zákony
gravitace. P°ehled moºných modi�kací je uveden nap°. v [50]. Pro konkrétní teorie
odkazuji £tená°e nap°. na [9] (TeVeS), [81] (£asov¥ závislá gravita£ní a kosmolo-
gická konstanta) £i [68] (f(R) teorie).
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4. Záv¥r

Z práce by m¥lo být patrné, ºe vesmír kolem nás není takový, jak na první pohled
vypadá. To, ºe n¥co není v po°ádku (a´ uº se jedná o neznámou látku navíc £i od-
li²né fungování gravitace na extragalaktických ²kálách) dokazují mnohé nezávislé
experimenty. Od t°icátých let dvacátého století astronomové pozorují objekty ve
vesmíru, které se zdánliv¥ nechovají podle zákon· gravitace � neklesající rota£ní
k°ivky galaxií £i p°íli² velké rychlosti galaxií v kupách. K vysv¥tlení t¥chto pohyb·
je pot°eba p°idat mnoho neviditelné látky navíc. K t¥mto pozorovacím údaj·m
jak na ²kálách galaxií, tak i kup galaxií, se v ²edesátých letech objevily teoretic-
ké problémy se stabilitou galaxií. Op¥t ²lo stabilitu galaktických disk· vysv¥tlit
p°idáním neviditelné komponenty. Následující problémy pak p°inesla kosmolo-
gie. Teorie nukleosyntézy, formování struktur vesmíru a odraz �uktuací hustoty
v reliktním zá°ení � v²e se zdálo, ºe se bez dal²í nebaryonové hmoty neobejde.

Pokud uº tedy p°ijmeme my²lenku, ºe se ve vesmíru nachází dal²í látka na-
víc, musíme vy°e²it otázku, o co se jedná. Z £ástic standardního modelu tuto
úlohu m·ºe svými vlastnostmi splnit jedin¥ neutrino, které bylo ov²em brzy za-
vrºeno pro problémy s ním spojené (formování struktur vesmíru, nedostate£ná
hmotnost). Je tedy pot°eba roz²í°it standardní model. P°i minimálním roz²í°ení
standardního modelu (primárn¥ motivovaného vy°e²ením n¥kterých jeho problé-
m·) vzniká jako kandidát na temnou hmotu £ástice axion. P°i dal²ích roz²í°eních
zahrnujících n¥jakou formu supersymetrie vzniká celá plejáda nových £ástic, kte-
ré by mohly být potenciálními kandidáty na temnou hmotu. Z t¥chto £ástic jsou
svými vlastnosti nejvhodn¥j²í neutralino (mix n¥kolika supersymetrických £ástic),
axino £i gravitino. Potenciálních £ástic je ale mnohem více, p°i£emº vhodnost £i
nevhodnost jako £ástic temné hmoty závisí na konkrétním modelu a energiích
naru²ení symetrií.

Ne v²ichni v¥dci jsou ov²em schopni p°ipustit, ºe více neº 96% celkové hmoty-
energie vesmíru nejsme schopni pozorovat. Existuje proto celé °ada teorií upra-
vující fungování gravitace, kde není pot°eba zavád¥t temnou hmotu (£i temnou
energii). Velmi úsp¥²nou teorií v p°edpovídání observa£ních údaj· je pak MOND
(dnes sepsán uº i v pln¥ kovariantní podob¥), který upravuje fungování gravita-
ce p°i velmi malých zrychleních. V¥t²ina alternativních teorií má oproti mode-
lu chladné temné hmoty výhodu experimentální ov¥°itelnosti. Zatímco u £ástic
chladné látky lze vºdy °íci, ºe mohou mít vy²²í klidovou hmotnost £i men²í ú£inný
pr·°ez (a tím �dosáhnout� shody s experimenty), jsou modi�kace teorie relativity
snadno vyvratitelné. Pokud v budoucnu skute£n¥ detekujeme nové £ástice, bude
jasné, ºe tyto teorie nejsou správné. V opa£ném p°ípad¥ nelze o modelu temné
hmoty °íci to samé.

V dne²ní dob¥ probíhá velké mnoºství experiment· pokou²ející se p°ímo £i ne-
p°ímo detekovat temnou hmotu, p°i£emº pouze n¥které z nich jsou v rámci této
práce popsané. P°estoºe tyto experimenty de�nitivn¥ existenci temné hmoty pro-
zatím neprokázaly, n¥které náznaky zde jiº byly. Zejména pak AMS experiment
by mohl v blízké dob¥ p°inést výsledky, které potvrdí existenci temné hmoty.
Do budoucna je pak samoz°ejm¥ nutné, aby p°ípadn¥ výsledky nep°ímé detekce
potvrdily i dal²í nezávislé experimenty � experimenty detekující temnou hmotu
p°ímo a produkce £ástic temné hmoty v urychlova£ích.
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Dokud se ov²em tyto nové £ástice de�nitivn¥ nepotvrdí, m¥li by fyzikové v¥-
novat stejnou pozornost i alternativním teoriím. Obecná teorie relativity je s do-
state£nou p°esností potvrzena jen uvnit° Slune£ní soustavy a nem¥li bychom brát
za samoz°ejmost její platnost na extragalaktických ²kálách. Nikdo také nem·ºe
povaºovat teorii relativity za kone£nou teorii. Stále nemáme k dispozici dobrou
teorii kvantové gravitace, která m·ºe nap°. p°inést nové dynamické efekty p°i
nízkých zrychleních, jak m·ºe nazna£ovat MOND.
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A. Apendix

A.1 Metody pozorování

A.1.1 M¥°ení hmotnosti

P°i m¥°ení hmotnosti solárních systému £i galaxií se redukuje obecná teorie re-
lativity na klasickou newtonovskou teorii gravitace, která se pouºívá ve v¥t²in¥
astronomických oblastí (s výjimkou kosmologie a okolí velmi kompaktních objek-
t· jako jsou £erné díry nebo neutronové hv¥zdy).

Proti p°itaºlivé síle gravitace p·sobí odpudivá síla � ve hv¥zdách horký plyn
vytvá°í vn¥j²í tlak, v eliptických galaxiích se pak jedná o plyn hv¥zd, v kupách
galaxií jde jednak o horký plyn vyza°ující rentgenové zá°ení a jednak p plyn
galaxií.

Gravita£ní síla mezi dv¥ma bodovými objekty o hmotnostech m1 a m2 ve
vzdálenosti R je dána Newtonovým zákonem

F =
Gm1m2

R2
, (A.1)

kde G je gravita£ní konstanta. Z druhého Newtonova zákona pak dostáváme pro
gravita£ní zrychlení a p·sobící na objekt hmotnosti m1

a =
Gm2

R2
. (A.2)

Pokud tedy zm¥°íme gravita£ní zrychlení n¥jakého objektu ve vzdálenosti R, do-
káºeme ur£it jeho hmotnost. Pro objekty jako je Slunce je toto zrychlení dáno
dost°edivým zrychlením a = V 2/R, kde V je okamºitá ob¥ºná rychlost. Pak lze
ur£it hmotnost M jako

M =
V 2R

G
. (A.3)

Pokud není ve²kerá hmota soust°ed¥na v centru objektu, pak se musí hmotnost
M v (A.3) nahraditM(R), coº je obecný p°ípad v rozlehlých objektech, jako jsou
nap°íklad spirální galaxie, kde m·ºeme m¥°it rota£ní rychlost V (R). Navíc pro
objekty, kde je hmota rozloºena nesymetricky, je pot°eba p°idat dal²í faktor p(R).
Rota£ní k°ivka pak bude mít tvar

V (R) = p

√
GM(R)

R
. (A.4)

P°i ur£ování hmotností objekt·, které nejeví £istou rotaci, jako jsou kupy
galaxií £i eliptické galaxie, se pouºívá viriálová v¥ta. Viriálový teorém °íká, ºe pro
rovnováºný systém (nekolabující £i naopak neexpandující) platí mezi kinetickou
energií T a gravita£ní potenciální energií U vztah

T = −U/2. (A.5)

Pro T = 1
2
MV 2, kde M je celková hmotnost systému a V st°ední kvadratická

rychlost objekt· v systému (rota£ní i náhodná), a U = −GM2/R, kde R je
charakteristická velikost £i polom¥r systému, p°ejde vztah (A.5) na

M =
V 2R

G
. (A.6)
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Narozdíl od (A.3) v²ak platí viriálová v¥ta globáln¥, a tedy i (A.6) má pro da-
ný potenciál obecnou platnost (pro st°ední hodnoty). Vztah (A.6) platí pouze
pro potenciál U = −GM2/R. Zwicky nap°. p°i odhadu hmotnosti kupy Coma
pouºil jiný potenciál [46]. P°i odhadu tohoto potenciálu vychází z vyjád°ení pro
potenciální energii

U =
N∑
i=1

F i · r i (A.7)

Dále p°edpokládal, ºe jednotlivé galaxie o hmotnostechmi a polohových vektorech
ri s celkovou hmotností M jsou v kup¥ zcela rovnom¥rn¥ rozloºeny uvnit° koule
o polom¥ru R. Potenciální energie i-té galaxii pak je

Ui = F i · r i = −GMmi |ri|2

R3
. (A.8)

Pokud mají galaxie stejnou hustotu a p°edpokládá se, ºe jsou uvnit° kupy rozlo-
ºeny spojit¥, m·ºeme sumu v (A.7) nahradit integrálem. Pak bude platit

N∑
i=1

mi |ri|2 ≈
∫
r2dm =

∫ R

0

r24πr2ρdr =
4

5
πρR5 =

3

5
MR2 (A.9)

a výsledný potenciál pak bude

U =
N∑
i=1

F i · r i = −
N∑
i=1

GMmi |ri|2

R3
= −3GM2

5R
. (A.10)

Z viriálové v¥ty pak dostaneme odhad pro hmotnost

M =
5RV 2

3G
. (A.11)

Z jiných p°edpoklad· lze samoz°ejm¥ odvodit pomocí viriálové v¥ty i dal²í odhady
na hmotnost. Nap°. Smith [83] pouºíval krom¥ (A.6) i

M =
RV 2

2G
. (A.12)

Tyto odhady hmotnosti se ov²em stále ²kálují stejn¥ a li²í se jen prefaktorem,
který k °ádovému ur£ení hmotnosti není podstatný.

P°i ur£ování hmotností galaktického halo lze pouºít také metodu m¥°ení úni-
kové rychlosti. Ze znalosti ob¥ºné rychlosti vcirc ve vzdálenosti r lze ur£it hmotu
uzav°enou ve sfé°e o polom¥ru r, ale úniková rychlost vesc obsahuje i informace
o hmot¥ dále neº r. Porovnáním v2

esc a 2v2
circ pak lze odhadnout, kolik hmoty se

musí nacházet ve vn¥j²í oblasti. Více o této metod¥ a aplikaci na Mlé£nou dráhu
viz [82].
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Obrázek A.1: Obrazy galaxií nacházející se za kupou galaxií Abell 2218 jsou
v d·sledku této gravita£ní £o£ky zdeformovány do oblouk·. P°evzato z [61]

A.1.2 Gravita£ní £o£kování

Gravita£ní £o£kování je ohromným nástrojem pro zkoumání gravita£ního pole ve
vesmíru. �o£kování vyuºívá toho, ºe gravita£ní pole ohýbá paprsky sv¥tla a my
pak m·ºeme tyto odchylky m¥°it. V ideálním p°ípad¥ je pozorovatel, gravita£-
ní £o£ka (nap°. kupa galaxií) a pozorovaný objekt (galaxie v pozadí za kupou)
v p°ímce. Sv¥tlo z velmi vzdálené galaxie je pak p°i pr·chodu kolem kupy zak°ive-
no a pozorovatel by v p°ípad¥ ideálního zarovnání pozoroval kruh (tzv. Einstein·v
prstýnek) okolo gravita£ní £o£ky. Pro polom¥r Einsteinova prstýnku RE pak platí
[87]

RE =

√
4GM

c2
Dsx(1− x), (A.13)

kde x = Dl/Ds je normalizovaná vzdálenost a Dl a Ds jsou vzdálenosti pozo-
rovatele k £o£ce a pozorovatele ke zdroji. Pomocí tohoto vztahu pak lze ur£it
hmotnost £o£ky M .

Pokud pomocí £o£ky vidíme objekt vícekrát £i pozorujeme p°ímo Einstein·v
prstýnek, nazýváme tento jev silným gravita£ním £o£kováním. M·ºe nastat i tzv.
slabé £o£kování, kdy je pozorovaný objekt zdeformovaný pomocí gravita£ního
pole £o£ky. P°íklad silného i slabého £o£kování je ukázán na obr. A.1

Mikro£o£kování

Nejen pro detekci masivních kompaktních objekt· (Massive Compact Halo Ob-
jects � MACHOs), ale i pro detekci planet o hmotnosti °ádov¥ srovnatelných se
Zemí, se pouºívá gravita£ní mikro£o£kování. P°i tomto jevu se pozoruje vzdálená
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hv¥zda a sledují se zm¥ny v její zá°ivém výkonu. Pokud MACHO p°ejde p°es spoj-
nici Zem¥-hv¥zda, jeho gravita£ní pole zak°iví dráhu sv¥tla z hv¥zdy a do£asn¥
zvý²í mnoºství detekovaného sv¥tla od hv¥zdy. Toto zesílení je dáno [87]

A(u) =
u2 + 2

u
√
u2 + 4

, (A.14)

kde u je úhlová separace zdroje a £o£ky v jednotkáchRE. �asová závislost u = u(t)
je dána

u(t) =

√
u2

0 +

(
t− t0
tE

)2

, (A.15)

kde u0 je minimální impaktní parametr v jednotkách RE, t0 £as maximálního
zesílení, tE = RE/vt, kde vt je p°í£ná rychlost £o£ky na spojnici pozorovatel�
zdroj.

A.1.3 M¥°ení vzdáleností

Na velkých extragalaktických ²kálách vzniká otázka, co to v·bec vzdálenost je, jak
ji de�novat a p°ípadn¥ m¥°it. Existuje mnoho druh· vzdáleností, podle toho, jak
se m¥°í. M·ºeme m¥°it nap°. jasnost objektu, jeho úhlový pr·m¥r £i zm¥nu pozice
objektu v d·sledku pohybu Zem¥ kolem Slunce. Tyto vzdálenosti jsou ov²em
stejné pouze pro blízké objekty, bliº²í neº p°ibliºn¥ 1 Gpc. Pro vzdálen¥j²í objekty
se jiº projevuje vliv rozpínání vesmíru a uvedené vzdálenosti se mohou i velmi
li²it [93]. Zde uvádím jen n¥které z mnoha moºných zp·sob· m¥°ení vzdálenosti.
Více lze najít nap°. na [100].

Slune£ní paralaxa je úhel, pod kterým je vid¥t 1 astronomická jednotka. Pokud
sledujeme vzdálený objekt ve vesmíru, pak se jeho pozice bude m¥nit v závislosti
na pohybu Zem¥ kolem Slunce. Z této zm¥ny m·ºeme ur£it paralaxu objektu a
ze známé vzdálenosti Zem¥�Slunce pak i vzdálenost k objektu. Pouze velmi málo
hv¥zd je ov²em dostate£n¥ blízko na to, abychom mohli m¥°it jejich Slune£ní
paralaxu.

Z Tully�Fisherova zákonu pro spirální galaxie (L ∝ V 4
rot), respektive z Faber�

Jacksonova vztahu pro eliptické galaxie (L ∝ σ4), lze ur£it zá°ivý výkon galaxie.
Porovnáním s pozorovanou hustotou toku sv¥tla (F ∝ L/R2) pak lze ur£it vzdá-
lenost galaxie. Tyto metody jsou ov²em velmi hrubé, jelikoº dané vztahy neplatí
vºdy - nap°. exponent u Faber�Jacksonova vztahu se m·ºe li²it od 3 (pro mén¥
hmotné galaxie) aº po 15 (pro velmi hmotné galaxie).

Pokud známe absolutní magnitudu objektu (standardní sví£ky), m·ºeme ji
porovnat s pozorovanou zdánlivou magnitudou a ur£it tak vzdálenost. Jako stan-
dardní sví£ky mohou slouºit nap°. cepheidy, pulzující prom¥nné hv¥zdy, u nichº
je znám vztah mezi absolutní svítivostí (zá°ivým výkonem) a periodou jejich pro-
m¥nnosti. Pro vzdálen¥j²í objekty pak lze jako standardní sví£ky pouºít siln¥j²í
zdroje sv¥tla - supernovy typu Ia. Supernovy typu Ia vznikají výbuchem bílé-
ho trpaslíka v binárním systému. Zde dochází k p°etékání hmoty ze spole£níka
na bílého trpaslíka, £ímº se navy²uje jeho hmotnost. Jakmile dosáhne hmotnost
maximální stabilní meze (Chandrasekharova mez stability: 1,4M�), trpaslík se
zhroutí, £ímº za£ne spalování uhlíku vedoucí k ob°ímu výbuchu. Maximum svíti-
vosti je spojeno s rychlostí poklesu - supernovy s men²í absolutní svítivostí mají
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rychlej²í pokles, zatímco supernovy s velkou svítivostí jej mají pomalej²í. S touto
korekcí je moºné ur£it absolutní svítivost supernovy s p°esností 20%.

Vzdálenost lze ur£ovat i p°ímo z Hubbleova zákona (D = V · H0). Zde je
ov²em pot°eba rozli²it, zda vzájemná rychlost pozorovatele a objektu je zp·so-
bena rozpínáním vesmíru £i relativním pohybem v rámci galaxií £i kup galaxií.
Tento zp·sob tak není vhodný pro m¥°ení vzdálenosti blízkých objekt·.

A.1.4 Detekce WIMP

Detekovat velmi hmotné £ástice temné hmoty lze p°ímo £i nep°ímo [78]. �ástice
temné hmoty interagují velmi slab¥ � jak mezi sebou navzájem, tak i s normál-
ní hmotou. V principu ov²em mohou pruºn¥ rozptylovat jádra atom· (hmotnost
£ástic temné hmoty je mnohokrát v¥t²í neº hmotnost jader). Problémem je, ºe
ú£inné pr·°ezy t¥chto interakcí jsou neznámé a r·zné modely poskytují odha-
dy li²ící se o mnoho °ád·. P°esto lze rozptyl jader teoreticky pozorovat p°ímo
v laborato°i. P°íkladem p°ímé detekce je projekt DAMA (viz 2.3.3).

Dal²í moºností, jak (nep°ímo) detekovat temnou hmotu, je skrz její anihilaci.
Obecn¥ proces anihilace temné hmoty skon£il v raném vesmíru, kdy hustota £ástic
klesla natolik, ºe jiº spolu interagovaly velmi vzácn¥. Od té doby se ov²em skrz
gravita£ní kolaps zformovaly struktury, kde hustota £ástic op¥t vzrostla, nap°.
centra galaxií £i domn¥lé objekty temné hmoty nacházející se v halo galaxií (viz
obr. 3.4). V t¥chto oblastech se zvý²enou hustotou £ástic temné hmoty pak lze
o£ekávat, ºe bude k anihilaci op¥t docházet a my m·ºeme pozorovat produkty této
interakce � neutrina, gamma zá°ení, elektrony £i pozitrony. P°íkladem takovéto
detekce je experiment AMS (viz 2.3.6).

A.2 Kosmologie

A.2.1 Omega faktory

Na kosmologických ²kálách je výhodné pracovat s tzv. Ω faktory. Tyto faktory
jsou spolu svázány Friedmannovou rovnicí, odvozenou z Einsteinových rovnic pro
maximáln¥ symetrický prostor (homogenní a izotropní v prostoru), ve kterém
hmotu ve vesmíru povaºujeme za ideální tekutinu. Friedmannova rovnice má tvar

H2 ≡ ȧ2

a2
=

8πGρ

3
− kc2

a2
+

Λc2

3
, (A.16)

kde H je Hubble·v parametr1, a ²kálovací parametr (funkce expanze), ρ hustota
látky (libovolné formy), G gravita£ní konstanta, k k°ivost prostoro£asu (vhodnou
volbou ²kálování a je k = −1, 0, +1), c rychlost sv¥tla ve vakuu a Λ kosmologická
konstanta. Tuto rovnici vyd¥lením H2 lze p°epsat za pouºití Ω faktor· do tvaru

1 = ΩM + ΩΛ + Ωk, (A.17)

kde
ΩM = 8πGρ

3H2 , ΩΛ = Λc2

3H2 , Ωk = − kc2

a2H2 .

1Dne²ní udávaná hodnota Hubbleovy konstanty (2012) je H0 = (74, 3 ± 2, 1) km s−1

Mpc−1[31], respektive (2013) H0 = (67, 3± 1, 2) km s−1 Mpc−1[2]
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Obrázek A.2: P°edpokládané rozloºení hmoty-energie v dne²ním vesmíru � ΩM =
0,27, ΩΛ = 0,73, Ωk = 0. Pouze 0,4% ve²keré hmoty-energie tvo°í opticky vi-
ditelné objekty jako jsou hv¥zdy. Zbytek baryonové hmoty (3,6%) tvo°í horký
intergalaktický plyn, který vyza°uje v rentgenovém oboru. Hmota ve vesmíru je
pak tvo°ena p°eváºn¥ nebaryonovou temnou hmotu (23%). Zbylých 73% tvo°í
temná energie reprezentována kosmologickou konstatnou. P°evzato z [66].

Z rovnice (A.17) je vid¥t, ºe pouze dva Ω faktory jsou nezávislé. Zm¥°ením ΩM

a ΩΛ tak lze ur£it k°ivost vesmíru Ωk.
Faktor ΩM je sou£tem hustot v²ech forem hmoty � svítivé i nesvítivé. Pro

jednotlivé komponenty hmoty s hustotou ρi pak uºíváme zna£ení Ωi ≡ ρi/ρc,
kde ρc = 3H2

0/(8πG) je kritická hustota. P°i takovéto hustot¥ látky bude vesmír
plochý p°i Λ = 0, jak je i vid¥t z (A.17).

Gra�cké znázorn¥ní jednotlivých hustot vesmíru je zobrazeno na obr. A.2.

A.2.2 Rudý posuv

Posuv z je de�nován jako relativní zm¥na vlnové délky sv¥tla

z ≡ ∆λ

λ
=
λ0 − λ1

λ1

=
λ0

λ1

− 1, (A.18)

kde λ0 je pozorovaná vlnová délka sv¥tla a λ1 je vlnová délka vysílaného sv¥tla
(m¥°ena v blízkosti objektu). Díky rozpínání vesmíru pozorujeme mnohem více
rudých posuv· (vzdalujících se objekt·) neº modrých posuv· (p°ibliºujících se
objekt·). Rudý posuv má vztah k funkci expanze

1 + z =
a(t0)

a(t1)
, (A.19)

kde £asy t1 a t0 jsou £asy vyslání, respektive p°íjmu signálu v laborato°i. Pomocí
rudého posuvu lze také ur£it, jak se m¥ní teplota reliktního zá°ení, hustota látky
£i zá°ení spolu s rozpínáním vesmíru:

T

T0

= 1 + z,

ρM
ρM0

= (1 + z)3,

ρr
ρr0

= (1 + z)4.
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P°íklady vzdáleností v £ásti A.1.3 jsou stejné pouze pro blízké objekty (z ≤ 0, 1).
Mezi t¥mito vzdálenostmi lze odvodit jejich vztahy k rudému posuvu. Pro úhlo-
vou vzdálenost dA, svítivou vzdálenost (ur£enou z absolutní hv¥zdné velikosti) dL
a vlastní vzdálenost (�proper motion distance�) dM nabývají tyto vztahy jedno-
duchých rovnic [93]

dA
dL

= (1 + z)−2

dM
dL

= (1 + z)−1

Tedy pro malé z jsou tém¥° stejné, ale se zvy²ujícím se z se rozcházejí.
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Seznam pouºitých zkratek

CDM (Cold Dark Matter) - chladná temná hmota
CMB (Cosmic Microwave Background radiation) - reliktní zá°ení
DM (Dark Matter) - temná hmota
HDM (Hot Dark Matter) - horká temná hmota
LSP (Lightest Superpartner) - nejleh£í supersymetrická £ástice
MACHOs (Massive Astrophysical Compact Objects) - tmavé hv¥zdy
MOND (Modi�ed Newtonian Dynamics) - teorie modi�kující 2. Newton·v zákon
WDM (Warm Dark Matter) - teplá temná hmota
WIMP (Weakly Interacting Massive Particles) - slab¥ interagující masivní £ástice
WMAP (Wilkinson Microwave Anisotropy Probe) - americká sonda ur£ená pro
m¥°ení �uktuací reliktního zá°ení
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