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vesmiru. Jak c¢etnd astronomickd pozorovani na riznych skalach vesmiru, tak i
teoretické modely dokazuji, Ze se zde nachéazi vice hmoty, nez jsme schopni piimo
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V préci jsou déle predstaveny kosmologické diisledky piitomnosti temné hmoty -
jeji vliv na formovani struktur vesmiru a odraz ve fluktuacich reliktniho zafeni.
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Abstract: The dark matter constituting approximately 85% of the mass is an
integral part of our universe. As many astronomical observations at different scales
of space so the theoretical models show that there is more matter than we can
see directly. This overview describes the major historical events and observational
data from the time of Zwicky to the present leading to today’s view on the dark
matter. The paper further describes the cosmological implications of the presence
of dark matter - its impact on the formation of structures in the universe and
reflection of fluctuations in the cosmic background radiation. Here I describe
possible candidates for dark matter - a small contribution of baryonic matter
and the main candidates among non-baryonic matter. In addition to possible
new particles explaining the missing mass I describe alternatives to the theory of
gravity, which do not require any extra matter, in particular, I deal with a very
successful theory of MOND. At the end I mention a brief overview of today’s
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1. Uvod

Cetna astronomicka pozorovani jiz od poloviny 19. stoleti prokazatelné dokazuji,
ze ve vesmiru je vice hmoty, nez jsme schopni vidét. Veskera hmota ve vesmiru
se Tidi zdkony gravitace a i kdyZ ji nejsme schopni vidét piimo, stale vytvari
gravitacni pole. Z pohybu galaxii pak muZzeme usuzovat, Ze zde existuje jakasi
hmota navic, kterou nazyvame temnou hmotou.

Tato nova forma hmoty je ve vesmiru dominantni - pouze zhruba 15% hmoty
ve vesmiru je tvoreno béznou viditelnou hmotou jako jsou hvézdy ¢i intergalak-
ticky prach. Zbytek je tvofen neviditelnou temnou hmotou, kterd interaguje se
zbytkem vesmiru pouze gravitacné. Temna hmota je nyni povazovana za jistou
formu tekutiny, ktera se nachazi na vSech $kalach vesmiru od galaxii po nadkupy
galaxif.

Prvni, kdo predpovédél tuto formu temné hmoty, byl Svycarsky astronom a
astrofyzik Fritz Zwicky v roce 1933. Jeho hypotéza byla ovSem dalSich tficet let
nepiijimana pro nedostatecné dikazy. Az od 70. let diky rozvoji radioteleskopt
a interferometru zacala byt postupné tato teorie obecné uznavana.

V prvni kapitole shrnuji vyznamné udélosti a pozorovani z historie, které ved-
ly védce k dnesni predstavé o vlastnostech a rozlozeni temné hmoty. Po piehle-
du pozorovacich dat nasleduje kapitola vénujici se podstaté temné hmoty - jaké
vlastnosti musi mit obecné, popis ruznych modeli temné hmoty a jaké ¢astice ji
mohou tvorit. V druhé c¢asti této teoretické sekce se pak zabyvam alternativami
k temné hmoté - teorie modifikujici zakony gravitace tak, aby pozorované tkazy
ve vesmiru mohly byt vysvétleny bez potieby piitomnosti néjaké formy temné
hmoty. Na zavér pak v dodatku popisuji metody pouzivané k ur¢ovani hmotnos-
ti a vzdalenosti vesmirnych objekti spolu s popisem zakladnich kosmologickych
veli¢in.

Cilem této préace je poskytnout ¢tenéii zakladni pfedstavu o tom, co je to
temné hmota, proc ji ve vesmiru potiebujeme a jak ji lze pfimo ¢i nepiimo po-
zorovat. Nesnazim se popsat vSechny detaily tykajici se této problematiky, ale
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2. Observacni data

2.1 Rana historie: 1844-1963

2.1.1 Prvni pozorovani

Prvni pozorovani nezarivé hmoty pouze pomoci jejich gravita¢nich tcinki se ode-
hrélo jiz v roce 1844. Tehdy Friedrich Wilhelm Bessel ozndmil, Ze né¢kolik desitek
méieni polohy Siria a Procyona naznacuji, ze kazdy z nich je na obézné dréze
spolu s dalsim neviditelnym objektem srovnatelné hmotnosti [12]. V roce 1862
pak Alvan G. Clark skute¢né zachytil zafeni od bilého trpaslika Siria B [25].

Roku 1932 analyzoval Jan Oort poc¢ty a rychlosti blizkych hvézd a dosel k zavé-
ru, ze pouze (30 az 50)% hmotnosti, ktera zpusobuje pozorované rotaéni kﬁvkyﬂ
muze byt prisuzovana viditelnym hvézdam [63]. Oort byl také prvnim, kdo pouzil
termin temnd hmota. Mezi tuto temnou hmotu radil také lehké tmavé hvézdy
a mezihvézdny prach a plyn. Usuzoval, Ze pokud bychom mohli vSechnu tuto
chybéjici hmotu zapocist, nevidéli bychom zadné rozpory.

2.1.2 Zwicky a pozorovani kupy Coma

V roce 1933 zkoumal Zwicky radialni rozloZeni rychlosti nékolika galaxii v kupé
Coma (viz obr. a zjistil, ze se galaxie pohybuji pfili§ rychle vzhledem k
viditelnému mnozstvi hmoty [102]. Jednotlivé galaxie totiz obihaji stfed kupy
tak rychle, ze by mély velmi rychle uniknout z kupy a tak by zadné kupy galaxii
dnes nemély ani existovat.

Zwicky odhadl celkovou hmotnost kupy M podle viridlové véty (viz |A.1.1))

_ 5RV?

M
3G 7

(2.1)
kde R je charakteristicky polomér systému, V' stiedni kvadraticka rychlost galaxii
v systému a G gravitacni konstanta. Kupu Coma pozorujeme pod thlem 1.7°,
Hubble odhadl vzdalenost?] kupy na 13,8 Mpc z ¢eho# lze ur¢it R =~ 0,2 Mpe.
Zwicky mél k dispozici zméiené radialni rychlosti osmi ze zhruba tisici galaxii v
kupé. Jejich rychlosti piesahovaly 1000km/s (stfedni kvadraticka rychlost V' ~
1,22-105 m/s), coz z dava odhad zhrubaf| 10" M. V kupé uvazoval Zwicky
zhruba 800 galaxii, o nichz predpokladal, Zze kazda ma v primeéru miliardu hvézd
stejné hmotnych jako Slunce. Celkovy odhad hmotnosti kupy pak je M = 800-10°-
M, =~ 102M, tedy o dva fady mensi, nez kolik plyne z dynamiky galaxii v kupé
— musi zde tedy byt nékoliksetkrat vice temné hmoty, nez bézné hmoty obsazené v
hvézdach viditelnych galaxii. Na rozdil od vysledkti Oorta zde vysledky nesedély
ani fadové [78].

Zwicky ve svém odhadu udélal mnoho zjednoduseni ¢i vychézel ze Spatnych
pozorovatelskych tidaji, které vysledek zméni. Vzdalenost 13,8 Mpc byla znac¢né

'Rota¢ni kiivkou se rozumi zévislost ob&zné rychlosti na vzdélenosti od centra galaxie.
2Jeden parsek (pc) je vzdalenost z, niz ma 1 astronomick4 jednotka (vzdalenost Zemé-Slunce)

tihlovy rozmér jedné obloukové vtefiny; 1 pc= 3,086 - 1013 km = 3,262 ly (svételny rok).
3Hmotnost Slunce Mg = 1,9891 - 103" kg



Obrazek 2.1: Abell 1656 — Kupa galaxii Coma. Pfevzato z [61].

podcenéna oproti dnesni hodnoté 102 Mpc, coz zvysi celkovy odhad hmotnosti
kupy zhruba o fad. Naopak pii odhadu svitivé hmoty vychézel z pfedpokladu, Ze
kazda galaxie ma v pruméru hmotnost miliardy slunci, coz je idaj podhodnoceny.
Uhlovy pramér kupy 1,7° byl také podcenény — kupa se naléza v oblasti 2,7° x 2,5°
s neostrou hranici. Zwicky napocital 800 galaxii, dnes ale zndme pies 1000 galaxif,
véetné v té dobé nepozorovatelnych trpasli¢ich galaxii. Dnes se predpoklada, ze
v kupé Coma je zhruba desetkrat vice temné hmoty nez bézné hmoty [43].

O tii roky pozdé&ji (1936) opakoval obdobné pozorovani Sinclair Smith na kupé
galaxii Virgo [83]. Z naméfenych rychlosti asi tficeti galaxii doSel k obdobnému
vysledku jako Zwicky — pomérﬁ M/L piesahoval 100. Pfesto je ve svém ¢lanku
z roku 1937 [103] Zwicky k Smithovym vysledkim neduvérivy. Oproti bohatsi a
Virgo, a tedy mozné nespravné pouziti viridlové véty. I kdyz poté znovu premyslel
a hodnotil své piedpoklady u kupy Coma, dogel ke stejnému zavéru - M /L musi
byt vétsi nez 500, nékoliksetkrat vice, nez v blizkém okoli Slune¢ni soustavy v
Mlécné draze. Zvazoval také moznost, ze kupa nemusi byt v rovnovaze, a tedy
nelze pouzit viridlovou vétu. Pak ovSem bud systému dominuje kineticka energie,
a mél se jiz davno rozletét (coz neodpovida realité, kdy pozorujeme velmi mnoho
kup galaxif), a nebo naopak dominuje gravita¢ni potencialni energie. V takovém
pripadé by zde ovSem muselo byt jesté vice temné hmoty.

2.1.3 Chybé¢jici hmota na galaktickych Skalach

V roce 1939 méfFil Horace Babcock rotacni kiivky M31 [6], relativné velké spiral-
ni galaxie Andromeda (viz obr. 2.2)). Tyto kiivky méfil az do vzdalenosti zhruba
20 kpc od centra Andromedy a nepozoroval zde zadny pokles, jak vyplyva z

4Mass-to-light ratio; pomér gravitaéni hmotnosti (ve sluneénich jednotkéch) a svitivosti
v modrém pasmu (také ve slune¢nich jednotkéach). Pro Slunce je tedy M/L=1, pro blizké okoli
Slune¢ni soustavy se udava M/L rovno 3 [90].



Obrazek 2.2: M31 — Spiralni galaxie Andromeda spolu se satelitni galaxii M32.
Prevzato z [61].

newtonovské mechanikyﬁ a pozorovaného rozdéleni hvézd (podle jejich zafivého
vykonu). Naopak M/L postupné rostlo od 20 do 60. Tento vysledek si Babcock
vysvétloval dvéma zpusoby. Bud dale od centra dochézi k mnohem vétsi absorpci
svétla mezihvézdnym plynem, neZ se doposavad predpokladalo, anebo je potie-
ba upravit fungovani newtonovské mechaniky na takto velkych vzdalenostech.
Moznost existence néjaké formy temné hmoty nebral v avahu.

A7 za dlouhou dobu, v roce 1954, se nékdo otézkou chybéjici hmoty opét
zabyval. Martin Schwarzschild, syn slavného Karla Schwarzschilda, se ve svém
¢lanku [79] vénuje M/L poméru u jednotlivych galaxiich, zejména pak otazce,
zda je tento pomér konstantni, ¢ jak tvrdi Babcock, zda se M/L zvySuje smé-
rem k okraji galaxie. Schwarzschild pouziva novéjsi pozorovaci data u galaxii M31,
M32, M33 a NGC 3115. Z naméienych vysledki u M31 vyplyvalo, Ze obéznéa rych-
lost je priblizné konstantni ve vzdalenostech (6 az 25) kpc od centra. Aby zjistil,
zda je rozlozeni dynamické (gravitaéni) hmoty stejné jako rozlozeni svitici latky,
predpokladal, zZe hmota se nachazi pouze v tizkém disku. Pouzitim Newtonovych
zakont ziskal predpoklddanou rotacni kiivku s jednim volnym parametrem - po-
mérem M /L. Porovnanim teoretickych vysledki s observa¢nimi daty dostal velmi
dobrou shodu - pomér M/L se nezvySuje smérem k okrajium galaxie a ztistava
konstantni. Fitovanim ziskal velmi vysoky pomér M /L=16 (¢aste¢né i diky tomu,
ze vzdalenost M31 piedpokladal poloviéni oproti dnegni udéavané hodnoté).

Z naméfenych rychlosti hvézd u eliptické galaxie NGC 3115 (viz obr. (dnes
fadime tuto galaxii mezi ¢ockové galaxie) dospél k zavéru, ze pomér M /L je velmi
vysoky, vice nez 100 (toto bylo zptisobeno nepiesnosti zméfenych rychlosti). Dale
se zajimal o malou eliptickou galaxii M32, privodce M31. Divod mirné asyme-
trie M31 prisuzoval pravé M32, z ¢ehoZ odhadl hmotnost M32 na 2,5 - 1019 M,
a M/L=200. Takto velky rozdil poméra M/L u eliptickych a spirdlnich galaxii
prisuzoval Schwarzschild jejich rozdilnosti v populaci. Spiralni galaxie obsahu-
ji mnohem vice mladsich a svétlejsich hvézd nez eliptické, které jsou primarné
slozeny ze starych tmavych hvézd. Pfedpokladal proto, ze by se v eliptickych
galaxiich mohlo vyskytovat mnoho vyhaslych hvézd.

®Podle newtonovské mechaniky by kiivka méla za viditelnym diskem (kde uz povazujeme
hmotnost galaxii za konstantni) klesat jako 1/4/7.



Obrazek 2.3: NGC 3115 (vlevo) — ¢ockovita galaxie, M33 (vpravo) — spiralni
galaxie v Trojuhelniku. Prevzato z [61].

2.1.4 Radioastronomie

Rozvoj radiotelekomunikace mél velky vliv na pozorovani v astronomii. V ro-
ce 1940 se vyuzitim detekce radiovych vln zabyval Oort [78]. Ten si uvédomil,
ze narozdil od viditelného svétla nejsou radiové viny pohlcovany mezihvézdnym
prachem. Jeho student van de Hulst pak v roce 1944 piedpovédél [94] vhodnou
spektralni ¢aru v radiovém oboru - ¢aru neutralniho vodiku s vinovou délkou 21
cmﬁ Jelikoz mezihvézdny prostor se sklada zejména z neutralniho vodiku, lze tak-
to zjistit rozlozeni a rychlosti vodiku v Mlécné draze a s dostateénym rozliSenim
pak i v dalsich spiralnich galaxiich. Tato ¢ara byla poprvé pozorovana v roce 1951
Ameri¢any Haroldem Ewenem a Edwardem Purcellem [26].

Vgechny uvedené vysledky diskutuje ve svém c¢lanku z roku 1963 italsky fy-
zik Arrigo Finzi [29]. Zkoum4 (a zavrhuje) ¢tyfi rizné moznosti, jak vysvétlit
chybéjici hmotu. Temna hmota by mohla byt ve formé horkého ionizovaného ply-
nu (T ~ 107 K), ale takovyto plyn by se pii odpovidajici hustoté velmi rychle
ochladil. Abychom takové kupy galaxii vibec mohli pozorovat, musely by byt
velmi mladé, mlad$i nez samotné galaxie, které obsahuji. Druhou moznosti je
mezihvézdny material skladajici se prevazné z neutralniho plynu. Tato moznost
je ovsem vyloucena diky pozorovinim 21-cm car. Pozorovanim bylo zjisténo v
kupé Coma méné nez 3 - 102 M, hmoty, ale pro stabilitu systému je potieba
piiblizné 105 M. ZatFeti uvazuje temnou hmotu jako mezigalaktické hvézdy.
Takové hvézdy by se ovsem musely velmi lisit od hvézd v nasem okoli — byt velmi
tézké a zaroven tmavé. Posledni moznosti jsou pevné castice — prach ¢i meteori-
ty. Takovéto objekty se ovSem skladaji prevazné z tézkych prvki, kterych je ve
vesmiru velmi malo, rozhodné ne dostateéné, aby mohly vysvétlit 90% hmotnosti
Comy. Uvazuje proto moznost, Ze gravitacni sila je siln€jsi, nez se domnivame
a na vyssich vzdalenostech ubyva pomaleji. Od jisté vzdalenosti (~ 1 kpc) by
sfla ubyvala piiblizné jako 1/r" misto klasického 1/72. V tomto ohledu predbehl
svou dobu o nékolik desitek let.

6Tato spektralni ¢éra s frekvenci 1420,4 MHz (A = 21,1 cm) vznikd pfi zméné stavu s
paralelnim uspofadanim spind protonu a elektronu (S = 1) na anti-paralelni (S = 0), ktery je
energeticky vyhodné;jsi.



2.2 Moderni éra temné hmoty: 1967-1993

2.2.1 Stabilita galaktickych diskii

V Sedesatych letech se objevily dalsi dikazy, ze samotna svitici hmota nestaci
k vysvétleni dnesni dynamické struktury vesmiru. V tomto piipadé ovsem neslo
o nové pozorovaci udaje, ale o teoretické experimenty. Vypocetni sila pocitaci
jiz byla dostatecné velka na to, aby se do té doby nefeSitelné tulohy daly spocist
numericky. Nékolik astrofyzikt se pokousSelo najit numerické reSeni newtonovské-
ho problému N téles, kde N bylo fadu 10°. Mezi prvnimi takovymi fyziky byli
Richard Miller, Kevin Prendergast ¢i Frank Hohl [38], [57]. Uvazovali problém N
¢astic v roviné, ktery mél priblizné simulovat ploché galaxie. Cely systém roto-
pritazlivou silu gravitace. Do té doby byli fyzikové presvédcéeni, ze pravé rotace
zpusobuje stabilitu galaxii. Masivni hvézdné objekty rotuji typickymi rychlostmi
(100 az 300) km/s, pficemz nahodny (tepelny) pohyb je piiblizné o fad poma-
lejsi. Predpokladali proto, Ze vysledkem bude spirdlni struktura galaxii, kterou
pozorujeme.

Na obr. je ukéazka jedné takové simulace od Franka Hohla [39] s velmi
je galaxie — disk ¢astic — v rovnovaze, ale velmi rychle, béhem nékolika period, se
zméni jeji tvar na protahly, ktery pozorujeme u galaxii s prickou. Jenze galaxie se
dale vyviji a v podstaté se rozplyva. Orbity jednotlivych galaxii zistavaji velmi
protahlé, spiSe podobné protahlym elipsdm nez kruhovym draham.

Takovy casovy vyvoj z pocatecniho rovnovazného stavu svédcéi o nestabili-
té systému. Numerické experimenty tedy ukazuji, ze chladny disk stabilizovany
rotaci je globalné nestabilni a zméni se na (horky) systém stabilizovany tlakem.

Tento vysledek byl velmi prekvapujici, jelikoz u galaxii podobnych Mlécné
draze takové chovani nepozorujeme. Orbity blizkych hvézd se zdaji byt kruhové,
pri¢emz kolem centra galaxie se pohybuji rychlostmi vice nez 200 km/s. Kromé
toho je zde i ndhodna rychlost do v8ech smért, ale jen piiblizné (30 az 40) km/s.
Tedy nase Galaxie se zd4, alespon v blizkém okoli Slunce, byt stabilizovana pouze
rotaci a pfesto je evidentné dlouhodobé stabilni.

Jelikoz se jednalo o numerické experimenty, zkouseli fyzikové riznymi tpra-
vami vypoc¢ti dosdhnout lepsi podobnosti s realnymi galaxiemi. Jednou takovou
upravou, kterou vyzkouseli Miller, Prendergast a Quirk pozdé&ji, bylo umélé chla-
zeni systému c¢astic [58]. V kazdém kroku odebrali systému nahodné mnozstvi
energie z jeho chaotického pohybu. Tato tprava méla simulovat fakt, ze v real-
nych galaxiich se kromé hvézd nachézi i plyn. Castice tohoto plynu se na rozdil
od hvézd mohou srazet a ztracet tak energii. Nasledkem tohoto chlazeni bylo
objeveni spiralnich struktur (viz obr. , které dnes pozorujeme.

Presto chlazeni tohoto plynu nefesi cely problém s kone¢nym zahiatim sys-
tému. Jakmile se prestane plyn chladit, napt. tim, Ze jeho ndhodna — tepelna
rychlost klesne pod jistou minimalni hodnotu, nestabilita celého systému opét
vzroste. To zpusobi, stejné jako diive, zahtati zbylych nekolidujicich ¢asti systé-
mu (hvézd). Kone¢na stabilita systému je pak opét udrzovana diky tlaku.



Obrézek 2.4: éasovy vyvoj chladného disku hvézd. Cas je udavan v jednotkach
priamérné doby ob&hu. Prevzato z [39].
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Obrézek 2.5: Nasledkem umélého chlazeni plynu ¢astic je vyskyt spiralnich struk-
tur. Prevzato z [58].

2.2.2 Temné halo

Reseni tohoto problému navrhl Jerry Ostriker. Ostriker se zabyval dynamikou
rotujicich hvézd i galaxii, a mél tak dobré zkusSenosti se stabilitou takovych sys-
témi. Pokud se kinetickd energie systému rozdéli na dvé ¢asti, rotacni energii a
tepelnou energii zplisobenou pohyby ¢éstic v ndhodnych smérech, lze viridlovy
teorém piepsat do tvaru

1
t == 2.2
=g (2.2)
kde t = —T,,/2U vyjadiuje rotaci systému a r = —T,,,/2U nahodny pohyb
Castic v systému. Pokud je tedy ¢ = 1/2, je systém stabilizovan plné rotaci.

Pokud je naopak ¢ = 0, jde o horky systém stabilizovany tlakem.

Ostriker ze svych praci o rotujicich sférickych objektech védél, ze pokud je ¢
vétsi nez piiblizné 0,14, systém se stane nestabilnim [64]. Tyto nestability pak
vedou k formaci protahlych tvari, které snizuji rotacni energii systému. Ostriker
si uvédomil, Ze numerické galaktické disky tuto podminku stability porusuji a
skute¢né by takovéto galaxie mély byt nestabilni. To je ale v pfimém rozporu
s pozorovanim, kdy minimélné u blizkych hvézd pozorujeme rotacni rychlosti 200
km/s a ndhodné rychlosti 40 km/s. Pfi téchto rychlostech je ¢ ~ 0,49, velmi
dalece prevysujici limitu stability.

Ostriker tedy predpokladal, ze Mlééna draha skutecné je horky systém. Po-
kud by se zde nachézela sférickd horkd komponenta, rozkladajici se daleko nad
galaktickou rovinu, majici minimalné polovinou hmotnosti galaxie, mohla by byt
galaxie stabilni. Tento sféricky systém by totiz podstatné zvysil gravita¢ni poten-
cialni energii, ale nepfispél by do rotacni energie — ¢ by se snizilo.

P1i numerickych simulacich, které Ostriker provadél s Jamesem Peeblesem,
se skutecné ukazalo, Ze takovy systém muZe byt stabilni [65]. PFidanim sférické-
ho halo, representovaného aditivni gravitacni silou a nikoli skute¢nymi ¢asticemi,
zjistili, ze galakticky disk mize byt skutecné stabilizovan rotaci. Pro osové syme-
tricky disk pak musi byt hmotnost halo minimalné stejna jako hmotnost disku.

Takova sférickd komponenta nasi Galaxie skutecné existuje. Rizné hvézdo-
kupy a jiné rychlé hvézdy tvori priblizné sféricky systém, rozléhajici se desitky
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kiloparseki od centra Galaxie. Problémem je, Ze tyto viditelné ¢asti halo tvori
pouze nékolik procent hmotnosti disku. Ostriker proto predpokladal, Ze mimo
tuto viditelnou hmotu se zde nachézi i dalsi masivni sférickd komponenta Gala-
xie, ale s mnohem vétsim M /L. pomérem. Ostriker a Peebles predpokladali, 7e
toto halo se sklada z velmi lehkych hvézd ¢i bilych trpasliki. Navrhovali proto i
hledani téchto objekti, které by mély svitit zejména v infracerveném spektru.

Pro samotnou stabilitu spiralnich galaxii neni potieba, aby toto temné halo
bylo rozlehlé. Stac¢i, kdyz se halo o hmotnosti disku bude nachazet uvnitt sféry
o poloméru vzdalenosti Slunce od centra Galaxie. S diitkazem, 7e toto temné halo
se rozkladd mnohem dale, nez kam saha viditelny disk, pfisli v roce 1974 Ostriker,
Peebles a Yahil [67]. Tak jako diive Finzi [29] zkoumali problém chybé&jici hmoty
na ruznych skaldch vesmiru — od stability galaxii po kosmologické diisledky.

Nejprve se zamétili na problém pftiblizovani M31. Mlé¢n& draha a Androme-
da se k sobé priblizuji rychlosti mnohem vétsi, nez odpovida jejich vzajemné
gravitacni ptitazlivosti zptisobené viditelnou hmotou. Kahn a Woltjer toto diive
vysvétlovali pfitomnosti horkého plynu mezi galaxiemi [44]. Ostriker, Peebles a
Yahil ovSem ukézali, Ze toto priblizovani je v perfektni shodé s hypotézou, ze
galaxie obsahuji mnohem vice temné hmoty nez viditelné.

Dale dali do souvislosti rizn& pozorovani satelitnich galaxii a bin4rnich gala-
xif v mistni grupé galaxii. Sestavili zavislost hmotnosti potiebné pro vysvétleni
dynamiky téchto objektii na vzdalenosti od jejich center (viz obr. . 7 této
zavislosti pak vyplyva, Ze na vyssich vzdalenostech od centra musi byt p¥itomno
vice hmoty a Ze tato zavislost je linearni. Tento vysledek by byl ocekavany, po-
kud by se temné halo zajistujici stabilitu galaxii rozléhalo daleko za vnitini ¢ast
galaxie, pokud by hmotnost tohoto halo (a tedy i pomér M /L galaxie) nartustala
se zvySujici se vzdalenosti od centra. Pomér M /L takovychto galaxii by byl ve
vzdalenosti nékolika set kiloparsekii srovnatelny s M /L pomérem galaxii v kupé
Coma, jak odhadl diive Zwicky [102]. Tedy velmi vysoké M/L v kupé Coma lze
vysvétlit temnym halo galaxii. Celkové hmoty ve vesmiru by tak skute¢né mohlo
byt deset az stokrat vice, nez viditelné hmoty. Toto mnozstvi by dokonce moh-
lo zvysit hustotu vesmiru na kritickou hodnotu a zajistit tak g = 1 (vice o €2
faktorech viz [A.2.1).

Ostrikerovo-Peeblesovo feseni stability galaktického disku nebylo jedinym moz-
nym feSenim. V roce 1986 Lia Athanassoula a Jerry Sellwood ukazali, Ze intenzivni
nadhodny pohyb v centralni ¢asti Galaxie muze také pomoci stabilité a ve vnéj-
Sich ¢astech mize byt Galaxie stabilizovana rotaci [5]. Také nutnad hmotnost halo
uvniti Galaxie (blize nez pozice Slunce) se timto vyrazné snizi. Toto feseni oviem
nebylo na rozdil od Ostrikerova pozdéji podpoieno pozorovanimi (vice viz dale).

2.2.3 Rozlehlé rotacéni krivky

V 70. letech dva astronomové, Brent Tully a Rick Fisher, mérili globalni pro-
fil spektralnich ¢ar deseti blizkych spirdlnich galaxii se zndmou a dobie urc¢enou
vzdalenosti [89]. S témito daty a znamym sklonem drahy téchto galaxii odhadli
charakteristickou rota¢ni rychlost. Ze vzdalenosti galaxii a jejich zdanlivé magni-
tudy v modrém spektru pak spocitali jejich jasnost v modrém spektru. Sestavenim
této zavislosti — absolutni magnitudy na rotacni rychlosti — objevili vztah mezi
témito veli¢inami. Jejich naméfeny vztah je na obr.[2.7] Z néj je také ihned patrna
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Obrazek 2.6: Na svislé ose jsou hmotnosti (v jednotkach 10'? M) mistnich gigan-
tickych spiralnich galaxii v zavislosti na jejich vzdélenosti od centra (v jednotkéach
Mpc) ziskané riznymi metodami. Rotation znaci data ziskana z méfeni rotacnich
rychlosti neutralntho vodiku ve vzdalenostech 10 kpc az 30 kpc. Z pohybi trpasli-
¢ich satelitnich galaxii nasi Galaxie lze ur¢it hmotnost na velkych vzdalenostech.
Tato data jsou oznacena tidal. éipka znaci, jak se zméni zavislost od kruhovych
orbit k vice excentrickym draham. Hmotnost bindrnich galaxii uréenych za pied-
pokladu Hy = 100 km s~' Mpc~tjsou oznacenybinary, piicemz Sipky oznacuji,
jak by se zavislost zménila pro Hy = 50 km s~ Mpc~!. Objekty, jejichz hmot-
nost mize byt urcena z viridlové véty, jsou oznaceny virial. Hmotnost M31 urcena
z jeji vzdalenosti a rychlosti priblizovani je oznacena jako timing. Pievzato z [67].
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Obrézek 2.7: Korelace mezi absolutni magnitudou a sitkou 21-cm cary. Kiizky
oznacuji galaxie M31 a M81, puntiky M33 a NGC 2403, plné trojihelniky mensi
systémy v grupé M81 a oteviené trojuhelniky mensi systémy grupé M101. Pie-
vzato z [89).

mocninnd zavislost magnitudy na rotac¢ni rychlosti: L ~ V. Tento vztah se stal
velmi dilezitym pti urcovani vzdalenosti galaxii a Hubbleovy konstanty. Velky
vyznam hraje také pro problematiku temné hmoty. Jasnost galaxie je imérna
(viditelné) hmoté disku, ale rota¢ni rychlost je uréena celkovou hmotou galaxie —
zejména pak pravé temnou hmotou nachézejici se daleko za viditelnym diskem.

Diky rozvoji radiové interferometrie bylo mozné pozorovat do mnohem vétsich
detailt napft. rozdéleni plynu v galaxiich. Zjistilo se tak, ze tento plyn (neutralni
vodik) se rozléha zhruba do jedenaptulniasobné vzdalenosti, nez viditelny disk
[72]. Diky tomu je mozné méfit rotaéni kiivky galaxii do vzdalenosti vétsi nez se
nachazi viditeln4 hmota. Jelikoz samotny plyn ptispiva do celkové hmoty galaxie
minimalné, slouzi k uréeni rota¢nich kiivek, ale sam je pfilis neovlivni. Bylo proto
ocekavano, Ze rotacni kiivka spiralnich galaxii bude za viditelnym diskem klesat
jako 1/4/r. Pozorovani ale nic takového nepotvrdila [73]. Rota¢ni rychlost plynu
mimo viditelny disk je témér stejna, jako ve vnitini c¢asti galaxie — rozhodné
neklesa jako 1/4/r. Z takovéto rotatni kiivky pak plyne, Ze hmotnost uzaviena
v poloméru R je tmérna tomuto poloméru, M « R. Zativy vykon galaxie ovSem
neroste se vzdalenosti linearné, ale naopak exponencialné ubyva. Toto je diikaz
zvySujiciho se M /L ve vnégjsich oblastech.

Tato pozorovani nebyla zpocatku 70. let moc kladné piijiméana [78]. Vétsina
astronomt byla stéle presvédcéena o tom, Ze rota¢ni kiivky galaxii musi ve vnéj-
sich oblastech klesat, Ze tato méfeni prosté nemohou byt spravna. Tyto “chyby”
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Obrézek 2.8: Opticky urcené rotacni kiivky UGC 2885 a NGC 801. Vzdalenost
urcend za predpokladu, ze Hy = 50 km s~! Mpc™!. Pievzato z [75].

piipisovali nezapoctenym systematickym efektim v galaxiich (napt. deformace
kiivek, nekruhovy pohyb plynu) ¢i neznAmym vlastnostem piistroji. Tato prvni
pozorovani rozlehlych kiivek byla ¢asto ignorovana ¢i zavrhovana az do 80. let.
Ke konci 70. let byly rota¢ni kiivky k dispozici s velkym rozliSenim jak v ra-
diové oblasti, tak v optické oblasti. Bylo zméfeno velmi mnoho rotac¢nich kiivek
blizkych i vzdalenych galaxii (rota¢ni kiivky nékterych galaxii jsou uvedeny na
obr. [3.3| na str. 35 ¢ na obr. .6 na str. [45). Jednou z velmi zajimavych je rotad-
ni kiivka UGC 2885 (viz obr. zméfend Rubinovou, Fordem a Thonnardem
[75]. Toto je velmi jasna galaxie s H II oblastiE] rozléhajici se az do vzdalenosti
80 kpc od centra. Jeji rotacni kiivka je pak priblizné konstantni po celou dobu
az do pozorovacich limiti. Neni zde zadny naznak keplerovského klesani (jako
1/+/7). Toto a mnohé dalsi pozorovani postupné presvédéily vétsinu astronomi o
zvySujicim se poméru M /L ve vnéjsich ¢astech galaxii.
blese, zZe galaxie zdanlivé podporované rotaci potiebuji pro svou stabilitu masivni
sférické halo. Nutno ovSem Fici, Ze pozorované udaje se s touto predpovédi ne-
vylucovaly, ale ani ji ptimo nepotvrzovaly. Pro vysvétleni pozorovanych kiivek je
dostacujici, aby se M /L disku zvySovalo s rostouci vzdalenosti od centra. Chybé-
jici hmota se nemusi nutné nachazet ve sférickém systému podporovaném tlakem.
Po dlouhou dobu bylo mozné pozorovat pouze velmi jasné, zpravidla spiralni,
galaxie. U téchto galaxii bylo mozné pozorované rotacni kiivky vysvétlit v cent-
ralni ¢asti disku — do nékolika charakteristickych délek. Problém nastal az ve vétsi
vzdalenosti od jadra galaxie, kdy se pomér M /L zacal velmi rychle zvétSovat. Po-
catkem 90. let se zacaly méfit i rota¢ni kiivky malo svitivych galaxii (napt. [16]).
Tyto kiivky narozdil od ktivek vysoce svitivych galaxii vykazovaly velké rozdily
jiz. uvnitt viditelného disku. Navic pomér M /L dosahujici téméf péti byl piilis
velky pro predpokladanou populaci hvézd. Postupem ¢asu se tento trend jenom
potvrzoval — uvnitf malo svitivych galaxii bylo mnohem vice dynamické hmoty
nez viditelné.

"H II je velka oblast ¢aste¢né& ionizovaného plynu nachézejici se okolo mladych hvézd. Ty-
to hvézdy vyzaiuji ultrafialové zéareni, které ionizuje okolni plyn. Tento plyn pak produkuje
spektralni ¢ary ve viditelné ¢asti spektra, které jsme schopni méfit.
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2.2.4 Kosmologie a astrocasticova fyzika

Postupem c¢asu pietrvavajici problémy nestability galaxii podporovanych rotaci ¢i
neklesajici rota¢ni k¥ivky pfesvédcily vétsinu astronomt, zZe galaxie jsou ponoie-
¢astech galaxii. Zpravidla se ovSem premyslelo o této temné hmoté v klasickém
smyslu. Mélo se jednat o chladny plyn, velmi lehké hvézdy, tézké planety, bilé
trpasliky, neutronové hvézdy ¢i ¢erné diry malé hmotnosti — baryonovou hmo-
tuﬂ Zhruba zac¢atkem 80. let se ovSsem mezi kosmology a astrofyziky zacala rodit
myslenka, ze vétsina temné hmoty by se méla sklddat ze subatomarnich ¢astic,
nebaryonové hmoty, které interaguje s baryony a fotony pouze slabé. Tato nutnost
vychézi z teorii primordidlni nukleosyntézy, formovani struktur vesmiru a pozo-
rovani reliktniho zafeni (vice o téchto tématech se do¢tete v nasledujici teoretické
casti [3.1).

Na velkych skalach (~ 400 Mpc) je vesmir homogenni, na skalach kup galaxii
a mensich tomu tak jiz oc¢ividné neni — jsou zde velké koncentrace hmoty. Pro-
to je potieba, aby teorie formovéani téchto struktur predpovidala takovéto velké
odchylky od priamérné hustoty vesmiru. Tyto nehomogenity by se pak mély pro-
jevit i v reliktnim zéafeni jako odpovidajici fluktuace teploty. Pokud by se vesmir
skladal pouze z baryonové latky, pak by tyto fluktuace musely byt fadu 1073 az
10™*, zatimco Uson a Wilkinson v roce 1982 ukazali, ze 67/T < 10~ [92].

Tyto nesrovnalosti lze vytesit pfidanim dalsi komponenty hmoty — nebaryo-
nové latky, ktera se zbytkem vesmiru interaguje pouze gravitacné. Od této doby
se proto védci zacali vénovat nejen otazce pozorovacich dat, ale i teoretickym pro-
blémiim spojenych s existenci novych ¢astic. Nékteii mozni kandidéti, jako jsou
tézka neutrina a obecné relativistické ¢astice — hork&d temna hmota, byli rychle
vytazeni. OvSem model chladné temné latky (Cold Dark Matter - CDM) sklada-
jici se z nerelativistickych c¢astic byl zprvu velmi slibny. Vytvofil se tak standardni
CDM model (podrobnéji viz , ktery predpokladal malé zastoupeni baryono-
vé latky (5% az 10%), pti¢emz zbytek hmoty tvofila temna latka tak, aby Qo = 1.
Kromé teorii s horkou a chladnou latkou byly navzeny i ,hybridni“ modely, které
pocitaly s pFispévkem obou typi hmot, tzv. dvou-komponentni temna hmota (viz
napi. [91]).

2.2.5 Chybégjici hmota v kupach galaxii

V roce 1979 Faber a Gallagher zkoumali diikkazy pro chybéjici hmotu na mnoha
skalach vesmiru — od galaxii po obii kupy galaxii [27]. Tak jako pred padesa-
ti lety Zwicky, i oni odhadli s pomoci viridlové véty hmotnost kupy Coma na
M = 10" M, zatimco viditelné galaxie maji vykon v fadu 10**L.. Tedy pomér
M/L je piiblizné 100, stejny, jaky odhadl diive Zwicky. Pokud galaxie v kupé
(zejména eliptické galaxie) maji M/L = 10, pak zde stale musi byt alespon de-
setkrat vétsi mnozstvi dynamické hmoty nez viditelné. Mnohé navrhy, co muze
byt chybéjici hmotou na trovni kup galaxii (volné hvézdy ¢i dosud nedeteko-
vané, malo svitivé galaxie), byly zavrzeny s tim, Ze mohou vysvétlit maximalné
hmotnost srovnatelnou s viditelnymi galaxiemi [27].

Ptirozena otazka tedy je, zda-li se tato chybéjici temné hmota nachazi v halo

8Baryon je ¢astice podléhajici silné interakci (sklada se z kvarkii) a ma polo¢iselny spin.
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jednotlivych galaxii ¢i jestli je rovnomérné rozmisténa skrz celou kupu galaxii.
Bohuzel neni mozné méftit rotacni kiivky galaxii v téchto velkych kupéch, jelikoz
se zde nachézeji prevazné eliptické galaxie bez rozlehlého neutrilniho vodiku.
distribuovana podobné jako galaxie [74]. V roce 1977 bylo ale ukazano [96], Ze
pokud je hmotnost galaxii imérnéa jejich zarivosti, pak neni temné hmota vazana
na jednotlivé galaxie, ale nachazi se po celé kupé.

Tak jako na tdrovni jednotlivych galaxii i zde byly tvahy o podstaté této
temné hmoty. Mezi témito kandidaty byly diivéjsi tmavé hvézdy, obfi planety,
pozustatky vyhofelych hvézd — bili trpaslici, neutronové hvézdy ¢i cerné diry.
S rozvojem detekce rentgenového zareni, které musi byt pozorovano z orbitalnich
observatofi, se nasla velka ¢ast chybéjici hmoty ve formé horkého plynu.

V roce 1963 Finzi (viz vy$e) uvazoval o chybéjici hmoté na trovni kup galaxii
jako o horkém plynu [29]. Také ovsem ukazal, ze takovyto plyn by mél termalni
rychlost srovnatelnou s rychlostni disperzi galaxii v kupé (typicky 1000 km/s),
coz odpovida teploté T ~ 107 K a zafeni v rentgenové oblasti. Pokud by oviem
mél takovyto plyn vysvétlit vSechnu chybéjici hmotu, byl by tak husty, Ze by
béhem nékolika milioni let vychladl. Na pocatku 70. let bylo skute¢né detekovano
rentgenové zareni piichazejici z kup galaxii a pozdéji se i potvrdilo, Ze zdrojem
tohoto zafeni je horky plyn [20]. Jeho hmotnost se ukéazala jako nedostatecna
k tomu, aby drzela kupu galaxii pohromadé, presné jak predpovédél Finzi.

Prilom v detekci rentgenového zareni bylo vypusténi satelitu Uhuru roku 1970
v Keni [78]. Uhuru byl prvnim porddnym orbitalnim rentgenovym detektorem -
mél velmi dobré thlové rozliSeni (oproti pfedchozim detektorim) a dokazal dete-
kovat zafeni v oblasti (2 az 20) keV. Uhuru po svém spusténi rychle identifikoval
kupy galaxii jako nejbéznéjsi a velmi vydatny zdroj rentgenového zafeni — zafrivy
vykon 103¢ az 103 W. Pfesny mechanismus vzniku tohoto zé¥eni nebyl hned jas-
ny. V principu jsou zde dvé moznosti, jak muze toto zéfeni vznikat. Bud se muze
jednat o tepelné, brzdné zateni, horkého plynu (vznikajici pfi prichodu elektro-
ni kolem jader atomi) anebo o netepelné zareni relativistickych elektrona (tzv.
inverzni Comptoniv rozptyl, kdy relativistické elektrony ve srazkach predavaji
energii fotonim). Tyto dvé moznosti 1ze rozlisit v disledku jejich odligného spek-
tra. Tepelné zafeni ma exponencialni spektrum (intenzita I o exp(—hv/kyT)
pro hv > kT, kde v je frekvence zafeni, h Planckova konstanta, k;, Boltzma-
nova konstanta a T teplota), zatimco netepelné zéfeni ma mocninné spektrum
(I o v=%). Prvni detektory ovSem nemély dostate¢nou piesnost na to, aby moh-
ly mezi témito dvéma moznostmi rozlisit. Do roku 1975 jiz bylo s dostatec¢nou
presnosti potvrzeno, ze toto rentgenové zareni pochazi od horkého ionizovaného
plynu s teplotou (107 az 10%)K [36].

Presto jesté stale nebylo mozné pozorovat presné rozlozeni horkého plynu
uvniti kupy. To se ovsem zménilo roku 1978, kdy byla vypusténa observatot Ein-
stein (HEAO-2). Tento rentgenovy teleskop mél o nékolik fada vétsi prostorové
rozliSeni nez ptredchozi teleskopy. Povrchovy vykon kupy Coma v rentgenové ob-
lasti je ukdzan na obr. Ze znalosti intenzity zareni lze urcit teplotu plynu a
s pomoci vhodného modelu pak i rozdéleni hustoty plynu p(r). Z téchto udaju
(teplota a hustota) pak uz lze uréit rozlozeni hmotnosti plynu a také celkovou
hmotnost plynu.

Analyza dat ziskanych druzici Einstein byla provedena pro mnoho kup galaxii
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Obrazek 2.9: Rentgenové zareni z kupy Coma pozorované pomoci satelitu Ein-
stein. Vrstevnice znazornuji oblasti se stejnou intenzitou rentgenového zafeni. Na
pozadi je opticky obraz kupy. Pfevzato z |78].

v roce 1984 W. Formanem a C. Jonesovou [43]. Jejich prace méla nékolik podstat-
nych zavéru. Zaprvé nasli korelaci mezi teplotou plynu a disperzi rychlosti galaxii
v kupé, tj. prumérna rychlost ¢astic plynu byla srovnatelnd s ndhodnou rychlosti
galaxii. To znamen4, Ze tyto dvé  tekutiny“ (plyn a galaxie) jsou navzajem v te-
pelné rovnovaze. Zadruhé zjistili, Ze hmotnost tohoto plynu se v kupach galaxii
pohybuje v rozmezi 103 M, az 10M,), coz je zpravidla tiikrat az ctyfikrat vi-
ce, nez hmotnost viditelnych hvézd. Prestoze tento horky plyn dokaze vysvétlit
podstatnou ¢ast chybéjici hmoty v kupach, stale to neni dost. Pouzitim rovnice
hydrostatické rovnovahy se zjistilo, ze do vzdalenosti zhruba 1 Mpc se nachézi
fadove 10 M, tedy srovnatelné mnozstvi, jako naznacuji pohyby galaxii v kupé
[18]. Dynamickd hmotnost kupy je tak stéle zhruba pétkrat nebo Sestkrat vétsi,
nez piimo pozorovatelnd hmota (plyn a galaxie). Nicméné tyto nesrovnalosti mezi
dynamickou hmotou a pozorovatelnou hmotou byly snizeny z Zwickyho odhadu
M/L = 100 na pét az Sest. V souvislosti s rozvojem (a piijimanim) teorii kolem
chladné temné hmoty se tato vSudypfitomna tekutina slabé interagujicich ¢astic
stala ptirozenou chybéjici komponentou kup galaxii.

Regenfm rovnice hydrostatické rovnovahy lze ziskat i dalsi informace, nez jen
celkovou hmotnost kupy. Pokud bychom znali pfesné rozlozeni jak hustoty plynu,
tak i jeho teplotu v ruznych oblastech kupy, miZeme urcit detailni rozlozeni
(temné) hmoty v kupé. Observator Einstein ovem neméla dostatecné rozlisent,
aby mohla urcit piesné rozdéleni teploty v kupé, proto se v prvnich analyzach
povazovala kupa za izotermickou. Detailnéjsi urceni teploty plynu poskytla az
v roce 1999 observatoi Chandra. Analyzou téchto dat se zjistilo, ze temna hmota
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je ve vSech kupéach rozmisténa podobné, vice centralnéji koncentrovana nezli plyn.
Temna hmota se navic nijak neshlukuje okolo galaxii, ale je rozmisténa po celé

Celkovy pomér baryonové latky ku temné hmoté se ukazal byt mirné zavisly
na teploté, pficemz v maximu dosahuje hodnoty priblizné 0,15. Toto mé vyznam-
né kosmologické dusledky, jak ukazali v roce 1993 White, et al [97]. Z pozorovani
vyplyva, ze do vzdalenostiﬂ 1,5h~! Mpc (~ 2 Mpc) od centra se nachazi pribliz-
né Sestkrat vice dynamické hmoty nez pozorovatelné. Dale argumentovali, ze by
bylo velmi nepravdépodobné, aby kupa Coma byla né¢im vyjimecnda a ze tedy
tento pomeér musi byt univerzalni. Tento pomér byl ovSem o mnoho vétsi, nez se
predpokladalo. Podle standardniho CDM modelu se predpoklada €2g = 1 a teo-
rie primordidlni nukleosyntézy omezuje mnozstvi baryonové hmoty na maximalni
hodnotu €2, = 0, 05. Podle pozorovaného poméru je ovsem celkovi hustota hmoty
Q,, ~0,3.

Ve své praci pak diskutuji ¢tyfi mozna vysvétleni. Ziejmym fesenim by bylo
zavrhnuti plochého vesmiru, tedy 2y < 1. OvSem pro infla¢ni model vesmiru je po-
tieba (témér) plochy vesmir, coz 1ze zachranit nenulovosti kosmologické konstanty.
Druhou moznosti je nestandardni — nehomogenni nukleosyntéza. Takové modely
ovSem potiebuji mit velmi pfesné nastaveny parametry kvark-hadronového fazo-
vého prechodu, a proto jej povazuji za velmi nepravdépodobny. Tteti uvazova-
nd moznost jsou negravitacni procesy, které by zaptic¢inily shlukovani baryonové
hmoty do kup galaxii, ¢imZz by doslo k nadhodnoceni poméru baryonové ku temné
latce. Takové procesy jsou ovSsem mnohem méné pravdépodobnéjsi nez procesy
vedouci naopak k podhodnoceni tohoto poméru. Jako realnéjsi se jevi moznost, ze
by se ur¢ité mnozstvi temné hmoty nachézelo mimo kupy galaxii. Aby se takovy
model shodoval s pozorovacimi daty, mize byt této horké temné hmoty maxi-
malné 30%, tedy dojde ke sniZzeni poméru baryonové ku temné hmoté, ale ne
dostate¢né pro vysvétleni plochého vesmiru. Posledni moznosti jsou chyby méfe-
ni a neurcitosti v odhadnuté hmotnosti kupy. White et al. se pokusili numericky
odhadnout maximélni nepifesnost zptsobenou chybami jako, je nesymetrie kupy,
nerovnovaznost systému ¢i nepresné urceni rozlozeni hustoty. Z vysledkii a velmi
dobré shody mezi predpovézenou celkovou hmotnosti kupy z optickych i rent-
genovych dat tuto moznost zavrhli jako velmi nepravdépodobnou. Tato analyza
znamenala zdvazny problém pro standardni CDM model.

V roce 1979 probéhlo prvni pozorovani gravita¢niho ¢o¢kovani (vice viz ,
kdyZ v observatori Kitt Peak v USA pozorovali dva obrazy stejného kvazaru.
V pribéhu dalsich deseti let byly pozorovany i dalsi objekty, které jevily znamky
zakfiveni, a bylo potvrzeno, Ze kupy galaxii funguji jako tyto gravita¢ni c¢ocky.
Velmi vyznamnym aspektem gravitacniho c¢ockovani je fakt, Ze lze pomoci néj
zjistit pomérné piesné rozloZeni (temné) hmoty v kupach. Pii mapovani pomoci
horkého plynu, ktery vyzafuje rentgenové zareni, je potieba predpokladat hyd-
rostatickou rovnovahu. Ke gravita¢nimu cockovani staci predpoklad, Ze obecné
teorie relativity plati na takto velkych skalach. Zjisténé rozlozeni hmotnosti po-
moci téchto dvou metod je zpravidla podobné a v ramci chyb méfeni i stejné.
Tato dobra shoda pozorovani potvrdila pfedpoklad rovnovahy v kupach - jak
hydrostatické rovnovahy, tak i viridlové rovnovéahy.

Gravita¢ni ¢ockovani 1ze velmi vyhodné vyuzit u systémi, které nejsou v rov-

91 je bezrozmérna Hubbleova konstanta definovana jako h = Hg/(100 km s™ Mpc™1).
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Obrazek 2.10: Rozlozeni hmoty v kupé galaxii 1E 0657-56 (Bullet cluster). K op-
ticky viditelnym galaxiim je pfidana hmota horkého plynu (zobrazena cerveng).
Modie je pak zobrazena temna hmota detekovidna pomoci gravita¢niho ¢ockovani
galaxii v pozadi. Prevzato z [61].

novaze, napt. pii srazce dvou kup. Jednim takovymto prikladem, ktery odhaluje
vyznamnou vlastnost temné hmoty, je kupa 1E 0657-56 (Bullet cluster). P¥i stu-
diu tohoto objektu se kombinuji t¥i zptsoby urceni jeho hmotnosti — optické
pozorovani viditelnych galaxii, rentgenové pozorovani horkého plynu a mapovani
rozdéleni temné hmoty pomoci gravitacniho plisobeni kupy na obrazy galaxii v
pozadi.

Tento objekt (viz obr. se opticky sklada z hlavni kupy a mensi pod-
kupy vzdalenych od sebe 720 kpc. V rentgenovém oboru bylo zjisténo, ze kazda
kupa obsahuje i velké mnozstvi horkého plynu (zobrazen ¢ervené). Tyto plynné
komponenty se ovSem nenachazeji v centralnich oblastech jednotlivych kup, ale
mezi nimi. Navic mensi z oblakt plynu mé obloukovity tvar charakteristicky pro
nadzvukovou srazku s jinym plynnym objektem. Takovéto uspofadani je oceka-
vané pro srazku kup galaxii ve velmi vysoké rychlosti (v tomto ptipadé byla z
tvari obloukt urcena rychlost srazky na vice nez 4000 km/s). Jednotlivé galaxie
v kupéach jsou od sebe velmi vzdalené, a proto pii srazce prochézeji piimo skrz
sebe a nesrazeji se. Naopak plynné komponenty se srézeji a v dusledku postupu
rdzové viny vznikaji zafici oblouky. Ze zakfiveni pfichazejiciho svétla od galaxii
v pozadi pak lze urcit, kde se temna hmota (zobrazena modfe) skute¢né nachazi.
Z obrazku je vidét, Ze se temna hmota shlukuje kolem galaxii, nikoli okolo hor-
kého plynu. To znamenad, Ze stejné jako galaxie, i temna hmota se nesrazi a nijak
se nerozptyluje. Toto je o¢ekdvané pro temnou hmotu ve formé subatomarnich
nebaryonovych ¢astic jako je CDM.
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2.3 Soucasna doba: 19982013

2.3.1 Urychleni expanze vesmiru

Standardni CDM model pfedpoklada plochy vesmir s nulovou kosmologickou kon-
stantou (Qp = 1, 24 = 0). Tento model za¢al mit ovSsem mnohé nedostatky, jak
pii formovani struktur vesmiru (viz dale), tak pii vysvétlovani observa¢nich dat
v kupéach galaxii, jak ukazali v roce 1993 White, et al. [97]. Dalsi data ze vzda-
lenych kup galaxii (z > 0,5) toto jen potvrdila — model s kritickou hustotou
hmoty Qj; = 1 je vyloucen [§]. K témto problémim se ptidaly dal$i — pozorovani
vzdalenych supernov, kterd potvrdila urychlenou expanzi vesmiru.

Garnavich et al. v roce 1998 ukazali [33], jak mefeni supernov typu Ia s vy-
sokym rudym posuvem (vice viz spolu s pozorovanimi reliktniho zafeni
ovlivni hustotu hmoty a energie ve vesmiru. Tehdejsi pozorovani byla ve velmi
dobré shodé s tim, ze vesmiru dominuje neznama ,X“ komponenta (Qx ~ 0,7),
ktera vyhovuje stavové rovnicﬂs w ~ —1, coz odpovida kosmologické konstanté.

Do dnesni doby bylo analyzovano velmi velké mnozstvi supernov. Spolu s
detailnim méfenim reliktniho zafeni je zfejmé, Ze standardni CDM model neni
spravny. Byl proto nahrazen novéjsim - standardnim ACDM modelem. Ten pied-
pokladad dominantni zastoupeni hmoty-energie ve vesmiru temnou energii. Napft.
analyza provedena Conleyem et al. [22] ukazala, Ze stavova rovnice této temné
energie pro plochy vesmir je w = —0,91f8:§1, coz je v souladu s kosmologickou
konstantou.

2.3.2 CDMS Experiment

Cryogenic Dark Matter Search (CDMS) experiment je umistény v byvalém zelez-
ném dole Soudan v USA v Minnesoté s t¢elem pifmo detekovat (supersymetrické)
¢astice temné hmoty v halo. Detekce je zaloZena na néasledujicim principu: ¢és-
tice temné hmoty se srazi s jadrem polovodi¢ového materidlu (v experimentu je
pouzito germanium a kiemik) za kryogenni teploty (< 50 mK) a pfeda mu ¢ast
energie. Tato energie je uloZzena bud ve formé ionizace nebo fonont['] u kterych
Ize jiz mé¥it polohu a energii [3].

CDMS experiment je jiz v provozu vice jak 10 let a prestoze zatim definitivné
nedetekoval zadnou WIMP ¢astici (Weakly Interacting Massive Particle), posky-
tl horni limity na uc¢inny prufez interakce WIMP-jadro. Na obr. je zéavislost
uc¢inného priifezu pro spinové nezavislou elastickou srazku WIMP-jadro v zavislos-
ti na hmotnosti WIMP. Kiivka nabyva minima pro téinny prifez o = 3,8-107%
cm? a hmotnost] 70 GeV.

OParametr w je definovan jako pomér tlaku a hustoty energie, w = P/pc?. Ze zékona za-
chovéni energie pak lze odvodit rovnici p «x ™%, kde a je kdlovaci parametr (Skalovaci faktor,
expanzni funkce) a o = 3(1 4+ w). Pro hmotu je w = 0, pro zafeni w = 1/3, pro temnou energii
(zaporny tlak) w < 0 a w = —1 pro kosmologickou konstantu.

HFonon je tzv. kvazi¢astice &ifici vibra¢ni kvantum v krystalové miizce.

12Pokud uvadim hmotnost ¢astic v eV, standardné tim myslim v jednotkach eV /c2.
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Obrazek 2.11: Horni odhad uc¢inného prirezu interakce WIMP-jadro jako funkce
hmotnosti ¢astice. Cerna tufna kiivka ukazuje odhady na zakladé vSech pro-
vedenych méreni. Pro srovnani jsou ukézany i predchozi vysledky z CDMS,
EDELWEIS II, XENON10 a ZEPLIN III. Plné oblasti ukazuji povolené para-
metry vypocitané z nékterych miniméalnich supersymetrickych modeli. Prevzato

z [3].
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2.3.3 DAMA Experiment

DAMA experiment je detektor v Italii v Narodni laboratoii Gran Sasso slouzi-
ci zejména k detekci ¢astic temné hmoty v galaktickém halo. Jak Zemé obihé
kolem Slunce, méni se rychlost pohybu Zemé vici galaktickému halo. Tato zmé-
na mé roc¢ni periodou, pricemz kolem 2. ¢ervna tato rychlost dosahuje maxima
(rychlost Zemé se s¢ita s rychlosti Slunce viuci halo) a naopak okolo 2. prosince
minima (rychlost Zemé se od¢ita od rychlosti Slunce). Vyssi rychlost znamena
vySsi Cetnost detekei. Tyto periodické odchylky pak jsme schopni métit [11].

Tento signal od ¢astic temné hmoty lze rozlisit od jiného zareni kviili nasle-
dujicim vlastnostem: ¢etnost udalosti musi obsahovat slozku modulovanou podle
funkce kosinus s ro¢ni periodou a takovou fazi, aby dosahovala maxima kolem
2. ¢ervna. Signdly musi byt pouze nizkoenergetické, tak aby je mohly vyvolat
castice temné hmoty. Navic se musi jednat o takové udalosti, kdy pouze jediny
detektor zareaguje (pravdépodobnost viceGetné interakce temné hmoty je zane-
dbatelnd).

Vysledky tohoto experimentu za 13 let jsou uvedeny na obr. Je zde uka-
zéna Casova zavislost rezidualnich ¢etnosti v rozsahu energii (2-6) keV. Prolozena
kiivka je funkce: Acosw(t — to) s periodou T' = %” = 1 rok a fazi ty = 152,5 dni
(2. Cerven) a modula¢ni amplitudou A ziskanou z nejlepsiho fitu ze 13 ro¢nich
cyklu.

Ro¢ni modulace je zde jasné patrna s amplitudou kolem 2% v rozmezi (niz-
kych) energii (2-6) keV, jak je oc¢ekavano pro roptyl jader galaktickymi WIMP.
Stejné tak i faze - maximum nastava pro ¢erven. Pfesto neni stale aplné jasné,
zda-li se jedné o detekci temné hmoty, jelikoz jiné experimenty tyto vysledky ne-
potvrdily. To muze byt zpisobeno tim, ze napt. CDMS experiment, ktery by mél
mit mnohem vétsi presnost, je spinové nezavisly (pouzité prvky maji celkovy spin
jadra nula), kdezto DAMA projekt pouziva prvky s nenulovym celkovym spinem.
Pokud by tedy céstice temné hmoty interagovaly silnéji s jadry majici spin, bylo
by pfirozené, ze DAMA tyto Céstice ,,vidi“ na rozdil od CDMS. Piesto vSechny
tyto vysledky musi potvrdit i jiné nezavislé experimenty.

2.3.4 Druzice Planck

Druzice Planck byla vypusténa 14. kvétna 2009 a od 12. srpna 2009 je bez pie-
ruseni v provozu. Druzice nese 74 detektort schopnych méfit jak velmi Siroky
rozsah frekvenci (25 Hz az 1000 GHz), tak i s velmi velkym uhlovym rozlienim.
Hlavnim tkolem druzice je méfeni anizotropie teploty reliktniho zafeni. Vesmir,
jak jej Planck pozoruje, se jevi byt velmi dobie popsatelny standardnim plo-
chym ACDM modelem s 6 parametry. Provedena analyza dat z druzice potvrdila
napt. kosmickou inflaci, poskytla diikkaz existence temné energie pouze analyzou
reliktntho zafeni, byla nalezena pomérné nizkd hodnota Hubbleovy konstanty ¢i
potvrzeny anomadlie na velkych thlovych skalach v reliktnim zareni [IJ.
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Obrazek 2.12: Casova zavislost rezidualnich cetnosti zmérenych DAMA /Nal pies
sedm roc¢nich cykla a DAMA /LIBRE pies 8est cykla v rozmezi energii (2-6) keV.
Prolozena kiivka je Acosw(t — tp) s periodou T' = 27” = 1 rok, fazi t, = 152,5
dni (2. ¢erven) a modula¢ni amplitudou A rovnou nejlepsimu fitu ze vSech dat.
Prevzato z [11].

Nékteré kosmologické parametry ziskané z druzice [2]

Hy = 67,34+1,2km s ! Mpc™1,
Oh? = 0,02205 + 0,00028,
Qeamh?® = 0,1199 + 0,0027,
Qy = 0,31540,016,

Oy = 0,686+ 0,020,

10,13
wDE - _1713_0,10.

2.3.5 ADMX Experiment

Axion Dark Matter eXperiment (ADMX) je experiment nachazejici se v USA
v Narodni laboratoti Lawrence Livermora navrzeny pro detekci axiont, lehkych
¢astic predpovézenych pro Fegeni CP problému v kvantové chromodynamice (vice
o axionech viz [3.3.4)). Axiony z galaktického halo interaguji s magnetickym polem
v laboratofi, rozpadaji se a preménuji na fotony, které mohou byt jiz deteko-
vany. Doposavad nebyly tyto fotony detekovany, pouze se zpresiiuji odhady na
hmotnost axioni pii dané axion-foton interakéni konstanté [13].

2.3.6 AMS Experiment

Védci pracujici na projektu Alpha Magnetic Spectrometr (AMS) zvefejnili prvni
vysledky své prace. AMS experiment je nejvykonnéjsi a nejpresnéjsi zarizeni, které
kdy bylo vyneseno do vesmiru. AMS je umistén na Mezindrodni vesmirné stanici
od 9. kvétna 2011 a od té doby provedl jiz vice nez 30 miliard méieni. Detekuje
prichazejici kosmické zafeni o energiich 0,5 az 350 GeV [4].

Béhem prvnich 18 mésicu bylo detekovano a jednozna¢né identifikovano 6,4
milionii elektroni a vice nez 400 000 pozitront, coz je nejvyssi pocet anti¢astic
detekovanych a analyzovanych z kosmu. AMS zméfil podil pozitroni (tok pozi-
tront ku celkovému toku pozitront a elektront) v rozmezi 0,5 az 350 GeV (viz
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Obrézek 2.13: Podil pozitronu zméfenych AMS v zavislosti na jejich energii. Pte-
vzato z [4].

obr. . Podil pozitronii nevykazuje zadnou strukturu, anizotropii ¢i ¢asovou
zavislost. Z piesného tvaru spektra ve vyssich energiich lze urcit, zda pozitrony
pochézeji od srazek ¢astic temné hmoty, od pulsarﬁﬁ v centru galaxie ¢i zbytki
supernov.

3Pulsar (pulzujici hvézda) je rotujici neutronova hvézda, ktera vyzaiuje elektromagnetické
zatfeni. Kvili odchyleni magnetické osy od osy rotace pfijimame zatreni v pravidelnych interva-
lech (milisekundy az sekundy).
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3. Teorie

3.1 Limity na temnou hmotu

Z mnoha pozorovani jasné vyplyva, ze na vSech skalach vesmiru pozorujeme méné
hmoty, nez zde ve skutecnosti je. Co je ovSem zac tato chybéjici hmota? Z ¢eho
se skladé a jaké ma vlastnosti? Tato latka musi byt dostatecné chladnd — pomalu
se pohybujici, aby zustala v disku Mlécné drahy, ale i dost horkd — rychla, aby
se prilis neshlukovala béhem vyvoje vesmiru. Takovéto vlastnosti mé baryono-
va hmota — bézné pozorujeme jak husté hvézdy, tak mezihvézdny plyn. Pfesto
baryonova latka nemitze vysvétlit celou chybéjici hmotu.

Zarivost nejleh¢ich pravych hvézd (takovych, co ziskavaji svou energii 7z nu-
kleosyntézy) s hmotnosti 0,085 My, je piiblizné 1073 L. I pfesto, Ze jsou velmi
tmavé, v nasi Galaxii je mizeme pozorovat jednotlivé. Pokud by mély vysvétlo-
vat M/L=5 az 10, jak vyplyva z rota¢nich kiivek, musely by byt ve vétsim poctu
viditelné i v dalsich galaxiich [80].

Podobné lze vylouc¢it i mezihvézdny plyn. Takovyto plyn nesmi byt piilis
chladny ani horky, jelikoz by produkoval absorp¢ni/emisni ¢ary, které nepozo-
rujeme. Velmi horky plyn by vyzafoval rentgenové zateni, které sice pozorujeme
(dokonce velmi izotropni zafeni), pfesto jsou zde diavody, pro¢ toto zafeni neni
zpusobeno horkym plynem. Zaprvé ohtati takového plynu by potiebovalo vice nez
10% veskeré nuklearni energie ve vesmiru (a zadné takové zdroje nejsou znamé),
a za druhé po odecteni prispévki galaxii, kvazarti a kup, které jsou zdroji rent-
genového zareni, nemiize jiz byt zbyvajici spektrum vysvétleno pomoci tepelného
zafeni [34].

Dlouhou dobu se vérilo, Ze by temna hmota mohla byt v podobé hnédych
trpaslikii, velmi hmotnych planet ¢i v kone¢né fazi vyvoje hvézd — bilych trpasli-
cich, neutronovych hvézdach ¢i cernych dirach. Tyto objekty sice obsahuji mnoho
hmoty (viz déle), ale veskerou temnou hmotu vysvétlit nemohou. Teorie primor-
dialni nukleosyntézy stanovuje horni limit, kolik mize byt maximalné ve vesmiru
obsazeno baryonové latky. Pokud by ji pii vzniku vesmiru bylo vice, pozorovali
bychom dnes jiné zastoupeni prvka a fotoni ve vesmiru [17].

Posledni moznosti, kterd miize vysvétlovat baryonovou temnou hmotu, jsou
primordialni ¢erné diry. Tyto ¢erné diry vznikly jesté pfed procesem primordidl-
ni nukleosyntézy, a tudiz se nepocitaji do maximalniho podilu baryonové latky.
Pokud by tyto cerné diry byly velmi masivni, mohli bychom pozorovat jejich
gravitacni uc¢inky (coz nepozorujeme). Pokud by ovSem naopak byly lehké, nevy-
svétlily by tolik temné hmoty, kolik je potieba [19).

Z vyse uvedeného vyplyva, Ze podstatné ¢ast této temné hmoty musi byt v jiné
formé nez baryonova hmota.

3.1.1 Primordialni nukleosyntéza

Teorie nukleosyntézy v prvnich minutach po vzniku vesmiru (10 s az 3 min)
predpovidd mnozstvi vzniklych lehkych jader He, D a Li, pficemz toto mnozstvi
zalezi na jediném parametru, poméru mezi hustotou baryont a fotont n = n;,/n.,.

25



Tato hustota mé k dnesni pozorovatelné hustoté baryonu Q, vztah [71]
Qh* = 0,0037 - 1 - 10™. (3.1)

Mezi témito lehkymi prvky se k hornimu odhadu baryonové hmoty nejvice hodi
deuterium. Mnozstvi deuteria mé silnou zavislost na baryonové hustoté a navic
pri jadernych procesech ve hvézdach se tento izotop pouze ztraci a nevytvaii se
7zadny novy. Pozorovanim Lymanovych sériiﬂ spektralnich ¢ar v mezihvézdném
médiu nasi Galaxie lze ur¢it primérny pomér deuteria a vodiku jako (D/H)=
(1,6 £0,1) - 107° [49]. Primordiélni pomér miize byt dvakrit az pétkrat vétsi,
podle riznych modelii evoluce, ale zajisté neni mensi [85]. Pozorovanim systému
s velkym rudym posuvem lze urcit tento pomér. Méfeni J. M. O’Meara et al. [62]
pro n&kolik takovych systémii (z = 2,5) dava odhad (D/H)= (340,4)-107°, tedy
v dobré shodé s predpovédi.

Nejsilngjsi podminky na 7 klade pravé pomér D/H. Nicméné i hustoty dal-
ich prvkil — *He, "Li & nestabilniho izotopu 6Li ovliviiuji 1. Vysledna analyza
primordialni nukleosyntézy urc¢uje dnesni baryonovou hustotu jako [17]

Q,h? = 0,020 £ 0,002. (3.2)

3.1.2 Reliktni zareni

Reliktni zafeni (Cosmic Microwave Background - CMB) je elektromagnetické
zafeni v mikrovlnné oblasti. Toto zafeni je pozustatkem, reliktem, z rané faze
vesmiru. V této dobé (éra zéfeni: 10 s az 300 000 let) byl vesmir tvofen velmi
hustym a horkym plazmatem — smési jader, volnych elektronii a fotoni. Tyto
¢astice se mezi sebou neustale srazely a predavaly si energii. Diky tomu se usta-
novila termodynamick4 rovnovaha a vesmir mél vSude skoro stejnou teplotu. Jak
se vesmir rozpinal, ochlazoval se, a jakmile dosahla teplota jisté kritické hodnoty
(T = 3000 K), zformovaly se z protont a elektroni atomy. Tyto atomy jiz nemoh-
ly absorbovat okolni zafeni. Fotony se tak mohly zac¢it volné pohybovat a vesmir
se stal prihlednym. Tyto fotony jiz nezanikaly a jsou zde proto piitomny dodnes.
Tyto fotony nazyvame reliktnim zafenim. V disledku dalsiho rozpinani vesmiru
se tyto fotony ochladily z pivodni vysoké hodnoty na dnesni teplotu 2,7255 K
1.

Diky tomu, Ze vesmir mél v dobé rekombinace (ptesnéji deionizace) vSude
priblizné stejnou teplotu, mé i reliktni zareni stejnou teplotu nezavisle na sméru,
odkud pfichézi — je témér izotropni. V disledku fluktuaci hustoty ale neni toto
zafeni dokonale izotropni. Dokonce ani nemize byt dokonale izotropni, abychom
pozorovali dnesni strukturu vesmiru (viz déle). Tyto odchylky od pramérné tep-
loty jsou velmi malé, fadové desetiny mK. Na obr. je mapa reliktntho zareni
z dat ziskanych sondou WMAP a novéjsi mapa ziskana druzici Planck. Horké
oblasti (¢ervené) na mapé z dat ziskanych WMAP jsou pouze o 0,0002 K teplejsi
nez studené oblasti (modré).

Analyzou reliktniho zateni lze ziskat mnoho informaci o slozeni a vyvoji vesmi-
ru. Presné méfeni spektra, anizotropie a fluktuaci tohoto zareni dava podminky

!Lymannova série je série spektralnich ¢ar v atomu vodiku, které vznikaji pii prechodu
elektronu z vysgich hladin do prvni (zékladni), Ly-a=121,6 nm.
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Obrazek 3.1: Mapa reliktniho zafeni z dat ziskanych sondou WMAP (nahofe),
respektive z druzice Planck (dole). Prevzato z [61], respektive z [I].
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na geometrii vesmiru, dnesni sloZeni hmoty a zafeni ¢i na vlastnosti primordial-
nich fluktuaci v hustoté. Z téchto udaji lze ziskat fadu kosmologickych parametra
jako je celkova hustota hmoty-energie Qg = Qp4+Qeqm + 24, baryonova hustota €,
hustoty hmoty €2,,, hustota chladné temné hmoty 2.4, hustota energie vakua
4, Hubbleova konstanta h a dalsi [71].

Rizna méteni téchto parametriu davaji rizné vysledky. Udavané hodnoty
z analyzy MAXIMA-1 jsou [86]

OWh® = 0,0337001

chm h2 - 07 17i8:é?

Novéjsi analyza presnéjsich dat z druzice Planck udava mimo jinymi parametry

2l

Hy = 67,34+1,2km s ! Mpc™!
OWh? = 0,02205 4+ 0,00028
Qeamh?® = 0,1199 + 0,0027
Qy = 0,315+0,016
Qn = 0,686+ 0,020

Tyto vysledky jsou ovSem silné zavislé na pouzitém modelu a je zde silna korelace
mezi ruznymi veli¢inami, napf. celkovou hustotou hmoty €2, a kosmologickou
konstantou €2,. Vysledky z pozorovani reliktniho zafeni a z modeli primordialni
nukleosyntézy (vhodnou volbou nékterych volnych parametri) se dobie shoduji. T
prestoze nelze presné urcit baryonovou hustotu ve vesmiru, vysledky jasné ukazuji,
ze tato forma hmoty nasemu vesmiru jisté nedominuje.

3.1.3 Formovani struktur vesmiru

Infla¢ni model vesmiru predpovida velice hladky, homogenni a izotropni vesmir.
Podle této teorie prodélal vesmir ve velmi raném obdobi fazovy piechod. Pred
inflaci byl vesmir velmi maly a kauzéalné propojeny, tedy zde mohla byt ustano-
vena homogenita a izotropie. Tuto homogenitu a izotropii pak expanze roztdhne
na velkou oblast (pfiblizné 10?8-krat vetsi), z niz pak dal$im rozsifenim vznikl
soudoby vesmir. V dusledku fluktuaci hustoty se pak vytvorily dnesni pozorova-
né struktury ve vesmiru - galaxie a kupy galaxii. Kromé toho, ze infla¢ni model
vesmiru piredpovidad homogenni a izotropni vesmir, fesi i rovinnost vesmiru. Di-
ky exponencidlnimu rozpinéni se vesmir z libovolné pocatecni kiivosti vyhladi
— na hodnotu Q] < 10792, Nulova kiivost vesmiru pak implikuje, aby hustota
hmoty a energie byla 1, Qy + Q) =1 [78].

Jiz od dob Newtona bylo znamo, ze jakykoli témér homogenni objekt je gra-
vitaéné nestabilni - mald fluktuace hustoty i v jinak dokonale homogennim izot-
ropnim prostiedi zpusobi kolaps v disledku gravitace. Toto je mozné vidét z
Poissonovy rovnice

A¢(r) = 4nGp(r), (3.3)
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kde ¢(r) je gravita¢ni potencial v misté r a p(r) hustota latky v misté r. Rovnici
za pouziti V¢ = —7 piepiSeme do tvaru

T 4

- = ——7Gp. 3.4

- =—37Gp (3.4)
Jelikoz hustota latky je o¢ividné nenulova, neexistuje statické feseni (i* # 0). Sir
James Jeans v roce 1902 odvodil kritérium pro gravitaéni kolaps [41]. V piipadé,
ze vnitini tlak neni dostatecny na vyrovnani gravitace, dojde ke kolapsu. Fluktu-
ace hustoty dp = p — p, kde p je primérna hustota, roste s ¢asem exponencidlné

5—1;0 =0 = exp (t/t.), (3:5)

kde t. je Skalovaci ¢as (¢as volného padu)

1
te ~ e (3.6)
Tento exponencialni kolaps plati ovSem jen pro staticky objekt. Vesmir neni static-
ky, je rovnomeérné expandujici do v8ech sméri, coz zméni povahu kolapsu. V roce
1946 Evgenii Lifshitz ukéizal, ze kolaps bude pouze mocninnou zavislosti na case
[59].
Jestlize zvukova vlna §itici se rychlosti ¢, je schopna projit prostiedim o ve-
likosti [ za kratsi dobu, nez je Skdlovaci cas t., pak tlakové sily mohou zabranit
kolapsu. Kriticka délkova skala je pak

C.
VGp

Tato vzdalenost se nazyva Jeansovou délkou. Pro vétsi objekty gravitace prevazi
nad tlakem a dojde ke kolapsu.

V dobé, kdy baryonova hmota byla stale ionizovana (7" > 3000 K), byla
efektivni rychlost zvuku piiblizné rovna rychlosti svétla (c, = c¢/v/3). Jelikoz
skalovaci ¢as je priblizné roven stari vesmiru, pak Jeansova délka bude zhruba
velikost horizontu. Tedy Jeansova délka je srovnatelnd s kauzalné propojenymi
¢astmi vesmiru. Ale kolaps muze probihat jen v kauzalné propojenych c¢astech a
tedy gravitac¢ni kolaps neni pred deionizaci mozny. Dokud bude hustota zafeni
dominovat nad hustotou latky, nemohou fluktuace rist — tzv. Mészaros effect [53].

P1i deionizaci rychlost zvuku v baryonové tekutiné dramaticky klesla z pii-
blizné hodnoty 170 000 km/s na 5 km/s a mohl tak zac¢it gravitacni kolaps této
baryonové komponenty. Abychom mohli pozorovat dnesni struktury vesmiru, kte-
ré samoziejmé maji vétsi hustotu nez prameérnou, musi byt soucasna fluktuace
hustoty alespon || ~ 1. Pti deionizaci (z = 1000) pak tyto fluktuace musi byt
fadove |0| =~ 0,001. Tyto fluktuace se musi také projevit v teploté reliktniho za-
feni jako odpovidajici fluktuace alespoir ¥adu 10~* az 1072. Tyto odchylky od
prumérné teploty byly v reliktnim zafeni hledany, ale nenalezeny, respektive byly
nalezeny mnohem mensi fluktuace nez bylo ptivodné o¢ekavano [92].

Zde je potfeba poznamenat, ze takto velké fluktuace hustoty (|| ~ 0,001) v
dobé rekombinace jsou potifeba pouze za piedpokladu, ze fluktuace rostou jako
(14 z)~'. To je obecné prijimand teorie formovani struktur vesmiru, odvozena

lo =

(3.7)
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ovSem za specidlnich hrani¢nich podminek. Pokud se prislusna rovniceﬂ vyfesi
obecnéji, 1ze ziskat i feSeni, které roste velmi rychle. I z malé pocateéni fluktuace
hustoty (v dobé rekombinace) by se pak mohly zformovat dne$ni pozorované
struktury [52].

Pokud se ptijme klasicka teorie formovéani (|§| o< (1+2)7!), musi se vysvétleni
hledat v nebaryonové hmoté. Postupné se v historii vytvoiilo (a zavrhlo) nékolik
navrht, jak si tyto nesrovnalosti vysvétlit. Prvné v roce 1973 Cowsik a McClelland
dokazali [23] (a nezavisle na nich Szalay a Marx v roce 1976 [88]), ze pokud by
neutrina méla malou nenulovou hmotnost, mohla by dominovat vesmiru. V roce
1978 pak skupina astrofyziki tuto teorii rozsitila a ukazala [37], Ze jakakoli tézka
stabilni ¢astice podobné neutrinu, které je zbytkem po Velkém tiesku, mize tvorit
temnou hmotu a bude mit vyznamny vliv na formovani struktur vesmiru. Pokud
by kromé baryonii a fotoni existovala jesté dalsi komponenta, ktera by dominovala
hmoté ve vesmiru, ale zaroven by neinteragovala s fotony, pak by rychlost zvuku
v takovéto tekutiné mohla byt mnohem mensi nez rychlost svétla a Jeansova
délka mensi nez velikost horizontu. V takovém piipadé by fluktuace mohly rist,
struktury by se mohly zacit formovat, jiz pfed deionizaci baryon.

Dulezitym kritériem, aby tyto hypotetické ¢astice vyhovély pozorovanim, je
jejich dostatecné vysoka klidova hmotnost. Dokud jsou tyto castice relativistic-
ké, dokud jejich kinetickd energie neklesne pod klidovou hmotnost, je efektivni
rychlost zvuku v takovéto tekutiné c/+/3, stejné jako u baryon-fotonové tekuti-
ny. Jakmile se vSak energie snizi pod tuto hranici, zacne se tato forma hmoty
chovat jako nerelativisticky plyn a rychlost zvuku se dramaticky snizi. Toto se
pak odrazi i ve fluktuacich reliktniho zafeni. Fluktuace v této formé& mohou zacit
diive a dosahnout v dobé deionizace potiebnych |§| ~ 107, zatimco fluktuace
baryon-fotonové tekutiny mohou byt jen 107>, aby vyhovély pozorovanim.

Pokud by klidova hmotnost téchto ¢astic byla moc mala (jako napf. hmotnost
neutrin m, < 2 eV), byly by velmi dlouho relativistické (“horké”) a nemohly by
se zacit shlukovat. Za horkou temnou hmotu povazujeme castice, které jsou rela-
tivistické v okamziku, kdy se oddéli od fotonu. Objekty, které by se mohly zacit
formovat zatimco by tyto c¢astice byly relativistické, by byly prilis velké a tézkeé
(nadkupy galaxi). Leh¢i objekty by se zacaly formovat a7z po jejich zchladnuti
(kdyz jejich kineticka energie klesne pod klidovou hmotnost). Formovani struktur
by se tedy délo od nejvyssich objekti po nejmensi (i tato moznost byla néktery-
mi kosmology oblibené, napt. Zeldovich [I01]). S problémem horké temné hmoty
jako je neutrino jsou i dalsi problémy. Numerické simulace (napi. [98]) ukazaly,
ze objekty o hmotnosti galaxii by se zformovaly pfili§ pozdé (z ~ 2), pfi¢emz ve
skute¢nosti pozorujeme i objekty s vy$8im rudym posuvem (starsi).

Kdyz byla vyfazena horka temné latka, je mozné i varianta s chladnou latkou
(CDM). Prvni argumenty prezentoval ve své praci z roku 1982 Peebles [69]. Zde
uvazuje, ze hmoté by dominovaly hypotetické masivni slabé interagujici ¢astice
— WIMP. Ukazuje, jak by toto ovlivnilo formovani struktur vesmiru a jaké by to
mélo dusledky pro fluktuace v reliktnim zatreni. V dalsich letech na toto téma
vychézelo spousta ¢lanka (napt. [14], [95]). CDM se sklada z ¢astic, které jsou
nerelativistické, kdyz se oddéli od fotonii. Diky velmi malému Géinnému prifezu
tyto c¢astice neinteraguji ani se sebou samymi a v této tekutiné tedy nejsou ani
zadné dynamické efekty jako v jinych plynech. Jeansova délka v chladné temné

26 4+ 2H0 — (2a"2A + 47Gp)d = 0.
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hmoté je proto nulova (nulova rychlost zvuku), a tedy fluktuace hustoty mohou
rist nezavisle na jejich velikosti. To méa za nésledek, ze formovani struktur vesmiru
probih& od nejmensich objektu (lehké galaxie) po ty nejvétsi (nadkupy galaxif).
V tomto modelu tedy muzeme pozorovat i velmi staré galaxie (s vysokym rudym
posuvem). Navic diky nizké rychlosti se tyto ¢astice mohou vazat v libovolném
mnozstvi na galaxie — rozlehla temna halo galaxii mohou byt tvofena pravé touto
temnou hmotou.

3.2 Baryonova temna hmota

3.2.1 Cerveni trpaslici, hnédi trpaslici, bili trpaslici

Halo nasi galaxie je slozené z prozatim neidentifikované temné hmoty. Diive se
predpokladalo, Ze je slozené z baryonové hmoty, ale pozdéjsi experimenty dokéza-
li, Ze baryonova latka mize tvofit pouze par procent. Mikroc¢ockové experimenty
byli navrzeny pro detekei (baryonovych) kandidati na temnou hmotu o hmotnos-
ti (1077 az 1)M,. Takovéto masivni nesvitivé objekty jsou nazyvany MACHOs
(Massive Compact Halo Objects).

Mikrocockové experimenty detekovali objekty o hmotnosti 0,5M, a tedy bili
trpaslici, jako mozni kandidati na temnou hmotu, se jevili slibné. Nicméné bili
trpaslici nejsou Uplné idedlnim kandidatem, aby tvofili vétsSinu temné hmoty. Vy-
znamnd C¢ast baryonové hmoty ve vesmiru by méla projit skrz bilé trpasliky (¢i
neutronové hvézdy). Kombinaci takové hmotnosti a mnozstvi trpaslikia by jsme
museli pozorovat nadbytek uhliku a dusiku, jak uvnit¥ galaxii, tak v mezihvézd-
ném plynu. Navic by infracervené zafeni produkované predchudci bilych trpasliki
interagovalo s y-zafenim z blazari’|a my bychom toto zafeni na Zemi nedetekovali
[32].

Z téchto experimenti lze také odhadnout, jak velkou cast halo tvori praveé
MACHOs. Tyto odhady ovSem silné zavisi na pouzitém modelu galaxie. Uzitim
izotermického modelu galaxie Ize odhadnout, ze 50130 % halo je z MACHOs. Velmi
mnoho jinych modelt pak pfedpoklada spiSe mensi zastoupeni MACHO v halo
(0% az 30%) a téméi zadny 100%.

Baryonové latka tedy miize tvofit halo pouze z malé ¢asti. Cerveni trpaslici
s hmotnosti (0,09 az 0,2) My a hnédi trpaslici s hmotnosti mensi nez 0,09 M
tvori méné nez 1% halo, pravdépodobné méné nez 0,3% halo. Chyby téchto odha-
di jsou zpusobeny nepfesnymi modely galaxie, moznosti zZe nékteré hvézdy jsou
ve skutecnosti dvojhvézdy (v takovém piipadé méa dvojhvézda silnéjsi gravitacni
pole, nez by odpovidalo jeji magnitudé) ¢i predpokladané rozlozeni hmoty halo
je uplné odlisné od skutecnosti, napt. Zze hnédi trpaslici se vyskytuji pouze na
velkych vzdalenostech od centra galaxii.

3.2.2 Cerné diry, neutronové hvézdy

Zasadnim problémem neutronovych hvézd (m ~ 1,5 M) a ¢ernych dér vzniklych
z hvézd (m > 1,5 M) je skuteénost, Ze u mikro¢ockovych experimenti bychom

3Blazar (blazing quasi-stellar object) je kompaktni objekt, ktery vyzafuje velmi energetické
zéfeni od radiové oblasti spektra po gamma zafeni. Blazary jsou povazovany za aktivni jadra
galaxii s relativistickymi vytrysky (jety) orientovanymi smérem k pozorovateli.
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méli pozorovat mnohem delsi doby prechodu nez pozorujeme (odpovidajici m ~
0,5 My). Samoziejmé je mozné, ze takové prechody nékdy budeme pozorovat,
ale to, 7e jsme je doposud nepozorovali znamené, ze takovych hmotnych objekti
bude velmi malo. Dalsi problém neutronovych hvézd je podobny jako u bilych
trpasliki, tj. mnozstvi uhliku a dusiku vzniklé z predchiidcti neutronovych hvézd
nesouhlasi s pozorovanymi tdaji. Tento nadbytek by byl diky vétsi hmotnosti
neutronovych hvézd mnohem vyraznéjsi nez u bilych trpasliku.

Fluktuace hustoty v raném vesmiru s dostatec¢nou pocatec¢ni amplitudou miize
zkolabovat a utvofit ¢ernou diru. Tyto primordialni cerné diry by mohly prezit
dodnes a tvofit alespon ¢ast temné hmoty. Diky své atomarni velikosti (r ~
1071% m) jsou efektivné bezsrazkové. Velmi lehké ¢erné diry (mpy < 5- 10" kg)
maji kvili Hawkingovu zarenil mensi dobu Zivota, nez je stafi vesmiru. Cerné
diry s o néco vétsi hmotnosti vyzatfuji gamma zafeni s energii okolo 100 MeV. Po-
zorovani extragalaktického gamma zafeni pak dava horni limit na kosmologickou
hustotu ¢ernych dér. Pro ¢erné diry s hmotnostmi mpy = 10* kg je to pouze
Qpy < 107°. Pozorovanim bilych trpaslikii a neutronovych hvézd pak lze omezit i
piispévek t&zsich dér (mpy < 10% kg) na méné nez 1% temné hmoty. Pro rozsah
hmotnosti 10% kg < mpy < 103! kg lze pomoci mikroc¢ockovani omezit piispévek
primordialnich dér na max. 8% hmotnosti halo. Vy$§i hmotnosti se pak jiz projevi
i v reliktnim zéafen{ a jejich pifspévek je omezen na 10~"% [19].

3.3 Nebaryonova temna hmota

7 vysledkt analyzy reliktniho zarfeni, pomoci teorii primordialni nukleosyntézy ¢i
z vysledku pozorovani pohybu galaxii v kupach 1ze dospét ke stejnému zavéru.
Vétsina hmoty ve vesmiru by méla byt nebaryonova. Jaké vlastnosti musi tyto
¢astice mit? Nesmi byt elektricky nabité, musi byt dlouhodobé stabilni a mély
by mit nenulovou klidovou hmotnost. Tyto vlastnosti vytadi z moznych kandida-
tl vétsinu ¢astic standardniho modelu. Jedinym zbylym kandiddtem je neutrino.
Kvili vlastnostem diskutovanym nize ovSem nemiize neutrino samo o sobé vy-
svétlit temnou hmotu. Neexistuje tedy zadna céstice standardniho modelu, ktera
by mohla vysvétlit temnou hmotu.

Castice nebaryonové temné hmoty délime do tii kategorii podle velikosti jejich
rychlosti (energie) v dobé, kdy se oddélily od zafeni, tj. kdy prestaly interagovat
s fotony.

e Chladna temna hmota (Cold Dark Matter - CDM) - ¢astice pohybujici se
klasickymi rychlostmi (Ey < Ep)

e Tepla temnd hmota (Warm Dark Matter) - ¢astice pohybujici se relativis-
ticky (Ey ~ Eo)

e Horka temna hmota (Hot Dark Matter) - ¢astice pohybujici se ultrarelati-
visticky (Ey > Ep)

Mozné je také varianta, kdy se temna hmota sklada z vice casti, napft. jak z
chladné latky, tak horké. V dnesni dobé se nejvice kandidati hleda mezi chladnou

4‘Hawkingovo zafeni je tepelné zafeni ¢ernych dér zptisobené kvantovymi efekty v blizkosti
horizontu udélosti. Diky tomuto zafeni ¢erné diry ztréceji hmotnost a energii — vypaiuji se.
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latkou s mensim prispévkem horké a teplé latky (~20%). Ve standardnim modelu
ovSem neni misto pro ¢astice s témito vlastnostmi (interagujici pouze slabé a
gravitacné), a proto se mozni kandidati musi hledat v jinych modelech. Dobrou
vlastnosti vétsiny téchto modelu je fakt, Ze primérni motivaci neni nalezeni temné
hmoty, a pfesto obsahuji ¢astice s témi spravnymi vlastnostmi. Toto je pravda
zejména pro supersymetrické teorie, ale vhodni kandidéti se najdou i v modelech
neuvazujici supersymetrii [30].

3.3.1 Chladna temnia hmota

Standardni CDM model predpoklada, Ze drtiva vétsina hmoty ve vesmiru je tvofe-
na neinteragujici hmotou (interagujici pouze gravitacné) s mensim prispévkem ba-
ryonové latky. Celkova hustota hmoty ve vesmiru je (g = 1, pficemz Q2 = 0, = 0.
Jaké pozorovaci iidaje musi tento model vysvétlit? U galaxii to jsou rozhodné plo-
ché rotacni k¥ivky spojené s temnym rozlehlym halo galaxie. Tyto rotacni k¥ivky
se navic lisi u galaxii s vysokou povrchovou jasnosti (pfevazné spiralni galaxie),
kde ktivka rychle dosdhne maxima a pak pomalu klesa k asymptotické hodnoté,
od galaxii s nizkou povrchovou jasnosti (eliptické galaxie), kde kiivka pomalu
roste k asymptotické hodnoté. Mezi dalSimi pozorovacimi tdaji je dobfe znamy
experimentalni Tully-Fisheriv zékon (L oc V). Poslednim diileZitym aspektem,
ktery musi CDM vysvétlit, je formovani struktur vesmiru, které bylo obecnéji
popsano vyse v ¢asti[3.1.3

Formovani struktur vesmiru lze provést analyticky pouze pro malé fluktuace
hustoty (|0| < 1). Jakmile jsou tyto fluktuace vétsi (nelinearni), je tieba na feseni
rovnic pouzit numerické metody. V téchto experimentech se zaplni expandujici
objem (zpravidla kostka o hrané (50 az 100) Mpc v dnesni dob¢) velkym poctem
¢astic, které spolu interaguji pouze gravitacné. Na obr. je ukazka takovéto
simulace vypo¢itané Bouchetem et al. [I5]. Takovéto struktury skuteéné pozoru-
jeme - vesmir neni homogenni, ale spiSe podobny pavuéiné (cosmic web). Tento
uspéch modelu byl velmi motivujici pro dalsi studovani vlastnosti CDM.

V 90. letech se zacali provadét numerické experimenty s formovanim galaxii
v expandujicim vesmiru, kterému dominuje CDM. Navarro, Frenk a White pfisli
se zajimavymi vysledky téchto simulaci [60]. V nich ukazali, Ze temné halo ma
na vSech skalach (od malych galaxii po kupy galaxii) charakteristické rozdéleni
hustoty, rozdilné od izotermického modelu (p o 1/r%). Numericky vypoctené
profily hustoty lze velmi dobte prolozit touto universalni hustotou

p(r) _ Oc
perit (r/rs)(L47/r5)*

kde r, je charakteristicky polomér, p..; = 3H?/87G kriticka hustota a d. bez-
rozmérna hustota. Smérem k jadru galaxie tedy hustota halo roste jako p o< 1/r,
ale za jistou kritickou vzdalenosti r, se rychlost klesdni zméni na p oc 1/73. Tento
model halo se oznacuje jako NFW halo (Navarro-Frenk-White).

Pti fitovani tohoto modelu na skutec¢né galaxie jsou zde tii volné parametry
— hmotnost disku Mys. (¢ M/L), hmotnost halo M, (¢i asymptotickd rota¢ni
rychlost) a Skélovaci délka r,. Na obr. jsou zobrazeny rotacni kiivky spiralni
galaxie NGC 2403 a eliptické galaxie NGC 1560, kterd ma mensi hmotnost i
povrchovou svitivost. Zatimco pro spirdlni galaxie dava CDM dobré vysledky,

(3.8)
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Obrazek 3.2: Typicky vystup CDM simulace formovani struktur ukazujici hustéji
a ¥idCeji zaplnéné oblasti. Kostka ma hranu o délce 64 Mpc (pro Hy = 50 km s™!
Mpc™!), pii¢emZ na obrazku jsou vykresleny ¢ty¥i fezy (z osmi) o tloustce 8 Mpc.
Kazda ¢astice ma hmotnost 7 - 10'°M,. Prevzato z [15].
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Obrazek 3.3: Body ukazuji zmétené rotaéni kiivky galaxii NGC 2403 (nahofe)
a NGC 1560 (dole) na 21-cm ¢afe neutralniho vodiku. Vyznaceny jsou zde jak
prispévky baryonové latky (plyn a hvézdy), tak i nutny piispévek NFW halo.
Prevzato z [78].

pro malo svitivé a lehké galaxie nardzi na problémy. Vhodnou volbou volnych
parametru sice 1ze dosdhnout relativni shody s naméfenymi daty (zdaleka ne tak
dobrou jako pro spiralni galaxie), ale pouze za piedpokladu nulové hmotnosti
viditelného disku — hvézdna komponenta této galaxie musi mit zanedbatelnou
hmotnost.

Dalsi nesrovnalosti pfinesly simulace s vysokym rozliSenim — s velmi vysokym
poctem ¢astic. Na obr. [3.4] je ukazka takovéto velmi ptesné simulace od Springela
et al. [84]. Nejsou zde zobrazeny viditelné hvézdy, ale temné halo okolo centralniho
objektu. Podobné simulace dopadly i pro objekty s hmotnosti srovnatelnou s
Mlécnou drahou. Je zde vidét velké mnozstvi mensich halo, coz je dalsi problém
standardnitho CDM modelu. V Mlééné draze sice pozorujeme mnozstvi trpasli¢ich
satelitnich galaxii, které by se mohly nachézet pravé v téchto mensich halo, ale
je jich velmi malo, ptiblizné o fad méné, nez vychazi podle simulace. Tyto temné
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Obrazek 3.4: Halo vzniklé pii simulaci CDM vesmiru. Centralni objekt je obklopen
velkym mnozstvi dalsich objekti — malych halo, které se pii formovani nespojily
s hlavni strukturou. Zobrazena oblast je krychle o hrané 15 h~' Mpc. Pievzato
z [84].

mala halo by se zde v principu mohly nachazet. P¥imo pozorovat mizeme pouze ty
halo, ve kterych se nachazi baryonova hmota — hvézdy ¢i plyn. Pokud by tyto halo
byly v zarodku malé, zachycend baryonova hmota by mohla utvofit supernovu,
ktera by pii vybuchu plyn vymrstila pry¢ zanechavajic pouze temné halo.

Tully-Fishertv zékon (L oc V*) je velmi dobie ové¥eny fakt, ktery musi CDM
vysvétlit. Ukazuje se, Zze u CDM také existuje vztah mezi hmotnosti halo a jejich
disperzi rychlosti (temné latka se chova jako horky plyn - proti pfitazlivé sile
gravitace pusobi nahodny pohyb ¢astic). Formovani struktur CDM probiha vSude
ve stejnou dobu a v8ude se tak odrazi stejna hustota vesmiru v dobé formovani. To
mé za nésledek, ze vSechna galaktickd halo maji stejnou hustotu uvnitt vhodného
poloméru Ry odpovidajici jejich gravita¢nimu potencidlu. Pak vSechna halo maji
hmotnost M oc R}. Jednotliva halo se pak lisi jen diky jiné velikosti Ry. Z
virialového teorému V2 oc GM /Ry dostaneme vztah mezi hmotnosti halo a jeho
disperzi rychlosti jako M oc V3.

Abychom dostali Tully-Fishertuv zakon, tj. vztah mezi svitivosti (hmotnosti
baryonové latky) a obéZnou rychlosti, musime ué¢init dalsi pfedpoklady o for-
movani hvézd v temném halo. Zakladnim pfedpokladem je fixni podil f mezi
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baryonovou latkou a hmotnosti halo. V klasickém modelu formovani galaxii se
tato baryonova latka postupné ochlazuje a hrouti se v gravitacnim poli temného
halo. Tento kolaps se zastavi, jakmile odstiediva sila vzroste natolik, Zze vyrovna
pritazlivou gravitacni silu. Tedy déle predpokladame, Ze rota¢ni rychlost baryo-
nového disku je imérna disperzi rychlosti halo. Za téchto predpokladi pak lze

odvodit Tully-Fosheriiv zakon ve tvaru L oc V3

rot*

Tento vysledek neodpovida pozorovanému vztahu, ale lze argumentovat, Ze
pouzité predpoklady nejsou zcela spravné — formovani galaxii jesté stale presné
nerozumime. Pfesny mechanismu formovani ma velky vliv na vztah mezi rotacni
rychlosti disku galaxii a disperzi rychlosti halo, ¢imz piimo ovliviiuje vysledny
vztah.

Celkové vzato je model chladné temné hmoty velmi tispésny na extragalaktic-
kych skalach. Dokaze zreprodukovat rozlozeni viditelné hmoty ve vesmiru za pied-
pokladu, Ze je rozlozena stejné jako temna hmota. Nejenze CDM dokaze vysvétlit
vzhled velkorozmérovych struktur, ale dokaze i predpovidat velikost fluktuaci na
riznych skalach. Na druhé strané zatim CDM selhava pii vysvétleni galaktic-
kych struktur: rota¢ni kiivky galaxii s malou povrchovou svitivosti (pro¢ se lisi
od kiivek galaxii s vysokou povrchovou svitivosti), piedpovida velké mnozstvi za-
tim nepozorovanych satelitnich objektt a nedokaze zreprodukovat Tully-Fishertv
zakon. Zastanci CDM modelu argumentuji, Ze tyto nedostatky jsou zptsobeny za-
tim nepfesné pochopenymi procesy vedoucimi k formovani galaxii. Pokud bychom
do formovani galaxii mohli zapocist vSechny dosud neznamé vlivy, model by mél
odpovidat realité.

3.3.2 ACDM model

Tento standardni ACDM model (ke kterému oviem existuje velmi velké mnozstvi
modifikaci, nap¥. A = A(t)) predpoklada, ze vesmir je sloZen z neinteragujici latky
(CDM) a temné energie reprezentované kladnou kosmologickou konstantou A v
plochém vesmiru.

Nedavna analyza vysledki z druzice Planck tuto teorii potvrzuje [2]. Panu-
je zde velmi dobra shoda mezi naméfenymi spektry pii vyssich multipolech a
piredpovézenymi kiivkami z ACDM modelu.

Teoretické problémy modelu jsou dva. Jaky fyzikadlni mechanismus urcuje A
pozorovanou hodnotu, ktera je o 120 fadu mensi, nez fyzikilné oc¢ekavana hodno-
ta? Pro¢ hustota energie Q2 za¢ind dominovat vesmiru (zpisobovat urychlenou
expanzi) zrovna v této kosmologické dobé? Navzdory mnoha pokusium vysvétlit
tyto problémy, neni dnes znamé zadna teorie, ktera by jejich pfi¢inu vysvétlovala,
aniz by nahradila tyto problémy jinymi.

Mezi observa¢ni problémy ACDM modelu uvadéné Lieuem [47] ¢ Perivola-
ropoulosem [70] patii napt. fakt, Ze pfi nizkych rudych posuvech je pozorovano
pouze 50% baryont pfedpovézenych timto modelem a naopak pii vysokych posu-
vech predpovidé slabéjsi supernovy typu la. Déle je pozorovan nadbytek mékkého
rentgenového zareni prichazejici z kup galaxii (toto je problémem i jinych modeld,
nejen ACDM). Nadbytkem rentgenového zafeni a nedostatkem baryont se ve své
praci zabyva napi. Lieu a Bonamente [48]. Déle profily hmotnosti galaktickych
halo predpovidda ACDM s hrotem v centru a nizsi ve vnéjsich oblastech, zatimco
pozorovani naznacuji jddro konstantni hustoty a zplostély profil ve vnéjsich ob-
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lastech. Tyto problémy na galaktickych skalach (<50 kpc) lze odstranit pouzitim
¢astic temné hmoty s hmotnosti v fadu keV — teplou temnou hmotou.

3.3.3 Fermionovidi WDM

Destri et al. ve svém ¢lanku [24] piistupuji ke gravitaci semiklasicky, kde je s
fermionovou teplou temnou hmotou zachazeno kvantové mechanicky. S timto pii-
stupem odvodili hlavni vlastnosti galaxii — hmotnost, hustotu fazového prostoru
a disperzi rychlosti — vSe ve shodé s pozorovanimi.

Pauliho princip pro fermionovou hmotu #ika, ze rozdélovaci funkce f(r, p) pro
Castice se spinem 1/2 musi byt mensi nez dva (f(7,p) < 2). Pro hustotu p(7)
¢astic s hmotnosti m plati

f i (3.9)
a tedy (pseudo)hustota stavia Q(7) = )/0 ( ), kde o(7) je disperze rychlosti,
je shora omezena. Tato podminka ma tvar
mA
Q) = K7, (3.10)

kde K je bezrozmérné konstanta fadu 1. V klasické limité A — 0 pak podminka
vymizi. Klasickd N-c¢asticova simulace predpovida jednoduchou mocninou zavis-

lost Q(7) »
Q(r) =Qn <%) : (3.11)

kde 8 = 1,9 — 2, r, je polomér halo a ), je primérna hustota stavi. Tento
profil halo diverguje v pocatku, ale také zde porusuje podminku (3.10). Proto
lze tento klasicky p¥istup pouZit pouze na vzdalenostech vétsich nez je minimalni

vzdalenost 7,,:n ‘
_ ke [Qn
r > Tmin = W f?ﬂh, (312)

kde je pro jednoduchost brano 5 = 2. Rovnice poskytuje pouze minimalni
vzdalenost od centra, na které jsou kvantové efekty nezanedbatelné a korespondu-
je s plné obsazenymi stavy na mensich vzdalenostech. Ve skutec¢nosti se kvantové
efekty projevi i daleko za touto minimalni vzdalenosti. Pokud by temna hmo-
ta byla tvofena bosony, podminka by se na ni nevztahovala a v centru
by tak skute¢né hustota mohla divergovat. Takové profily galaxii ovSem nejsou
pozorovany.

Pro CDM s hmotnosti 1 GeV < m < 100 GeV je 7,,, mezi desitkami ki-
lometra a nékolika metry, astronomicky srovnatelné s nulou. Pro CDM halo je
tedy klasicky pristup pouzitelny a vede k vysokému néaristu hustoty v jadru. Pro
WDM s hmotnosti v fadu keV je 7., mezi 0,1 a 1 pc. To ma za nasledek, ze
kompaktni trpasli¢i galaxie jsou makroskopické kvantové objekty. Tyto galaxie
jsou pak podporovany fermionovym WDM kvantovym tlakem.

Destri et al. dale ukazali, ze r,,;, se méni s velmi malo s pouzitou rozdélova-
ci funkci, napf. K pro Fermi-Diracovo rozdéleni je zhruba tiikrat vétsi, nez pro
Maxwell-Boltzmanovo rozdéleni, tedy fadoveé stéile stejné. Z teoretickych pied-
povédi a srovnani s pozorovacimi daty pak odhadli hmotnost WDM c¢astic na
(1 az 2) keV.
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3.3.4 Nesupersymetrické Castice

Masivni neutrina a axiony jsou nejvhodnéjsimi kandidaty na temnou hmotu me-
zi nesupersymetrickymi ¢asticemi. Kosmologickd neutrina (vznikla v prvotnich
fazich vesmiru) jsou zde p¥itomna ve velmi hojném poctu (srovnatelném s relikt-
dokonce pfedpovidaly, Ze by neutrina mohla zcela vysvétlit chybéjici hmotu. Na
to by ovSem bylo potfeba, aby klidovA hmotnost neutrin byla (20 nebo 30) eV,
presnéji [35]

3

2 my;
A=Y g (3.13)
kde m; jsou hmotnosti jednotlivych druhi neutrin. U neutrin se sice ukazalo, ze
maji nenulovou klidovou hmotu, ale jejich pfispévek k celkové hustoté neni nijak
velky. Podle Fornenga [30] mohou masivni neutrina poskytnout Q, > 6107, ale
nemohou pfispivat vice nez Q,h? ~ 0,05, aby nenarusila formovani struktur ve
vesmiru. Méren{ z druzice Planck pak stanovuje horni limit na hmotnost neutrin
jako > m, < 0,66 eV.

Axion je lehké ¢astice, ktera resi problémE] CP naruseni silné interakce v kvan-
tové chromodynamice. Podle klasické kvantové chromodynamiky by mél neutron
mit elektricky dipélovy moment, ktery ovSem nepozorujeme. Zavedenim nové
chiralni symetrie U(1) se dipolovy moment odstrani a pfi spontannim naruseni
symetrie se generuje NG boson — axion. Teoretickd hmotnost axionu je [51]

7
m, = OﬁeVM? (3.14)
Ja
kde f, je energie naruSeni symetrie. Z této rovnice je také vidét, ze ¢im je axion
leh¢i, tim méné interaguje. Souc¢asné limity omezuji hmotnost této ¢astice bud
na hodnotu kolem 10 eV, nebo v rozmezi 107% az 1072 eV [30].

Jak je vidét z hmotnosti, tato ¢astice nepatii mezi masivni ¢astice (WIMP).
Jeji detekce proto probihéa jinak, nez u masivnich ¢astic, kde pozorujeme jejich
srazky s jadry. Axion interaguje s magnetickym polem a muze z virtualnich fotonu
pole udélat realné fotony, které miuzeme detekovat. Detekei axiont se zabyva napft.
ADMX Experiment [13] (konverze axionu galaktického halo na fotony).

3.3.5 Supersymetrické c¢astice

Supersymetrie je teorie, ktera predpovid4 symetrii mezi bosony s celo¢iselnym
spinem a fermiony s polo¢iselnym spinem. Podle této teorie mé kazda céstice své-
ho superpartnera, jehoz spin se 1isi o 1/2 (viz Tabulka . Prestoze tato teorie
feSi mnoho teoretickych problému standardniho modelu, nebyla zatim experimen-
talné potvrzena. Tato teorie v podstaté zdvojnasobuje pocet castic a tak i pocet
moznych kandidati na temnou hmotu. Vétsina téchto hypotetickych castic by
méla byt tézka a nestabilni. Pfesto jsou zde nékteré ¢astice, které jsou stabilni a
mély by od Velkého tiesku pretrvat do dnesni doby.

5CP symetrie (Charge conjugation Parity symmetry) je spojenim C-symetrie (invariance p¥i
nabojovém sdruzeni) a P-symetrie (invariance pfi zméné parity ¢astic). C-symetrii se ¥idi silna,
gravitaéni i elektromagnetické interakce, ale jiz ne slaba.
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Céstice Symbol Spin Superpartner Symbol Spin

elektron e 1/2  selektron é 0
muon i 1/2  smuon Qi 0
tau T 1/2  stau T 0
neutrino v 1/2  sneutrino v 0
kvark q 1/2  skvark q 0
foton 0l 1 fotino o 1/2
W boson W 1 Wino W+ 1/2
Z boson Z 1 Zino Z 1/2
gluon g 1 gluino g 3/2
graviton G 2 gravitino G 3/2
Higgsuv boson h 0  Higgsino h 1/2

Tabulka 3.1: Standardni model ¢astic a jejich superpartnefi. Prevzato z [78].

Divodem, proc¢ tyto ¢astice nebyly detekovany, je velmi vysoka energie naru-
Seni této (super)symetrie, v fadech TeV. Pfestoze takto vysokych energii zatim
neumime dosédhnout, v prvnich okamZicich po Velkém tiesku (t < 1075 s) ¢astice
tyto energie mély. V této dobé zde byly supersymetrické castice pfitomny v po-
dobném poctu, jako klasické ¢éastice standardniho modelu. Jak se vesmir rozpinal
a ochlazoval, klesla energie ¢astic pod energii naruSeni symetrie a vétSina supersy-
metrickych ¢astic se rozpadla na klasické ¢astice. OvSem nejleh¢i supersymetricky
partner (Lightest superpartner - LSP) se diky zachovani symetrie — prarityﬁ ne-
ma na co rozpadat a je stabilni. Kandidati na LSP jsou Zino, fotino a Higgsino.
Ve skutecnosti se tyto tfi ¢astice mezi sebou michaji a vyslednou ¢astici nazyvame
neutralino.

Neutralino je nejleh¢im supersymetrickym kandidatem. Je kombinaci super-
partneru fotonu, Z bosonu a Higgsova bosonu - fotina, Zina a Higgsina. Podle
riznych modelt, které omezuji jejich vlastnosti, neutralino miize a nemusi byt
dobrym kandidatem na temnou hmotu [I0]. Neutralina lze pozorovat bud pii-
mo v podzemnich laboratotich nebo nepfimo zejména diky neutralino-neutralino
anihilaci. Dal$im moznym kandiddtem je axino, superpartner axionu. Tyto ¢asti-
ce jsou velmi vhodnymi kandidaty v multikomponentni temné hmoté spole¢né s
axiony. Majoron s hmotnosti v fadu keV muze byt horkou temnou hmotou vysvét-
lujici pozorovani na galaktickych skdlach (M ~ 10 Mg). Jejich rozpad na dva
fotony by mohl zptsobit pozorovatelnou rentgenovou c¢aru v kosmickém zéfeni
[10].

Gravitina se spinem 3/2 existuji ve v8ech supersymetrickych teoriich. Jejich

hmotnost je [2§]

A (3.15)

mA = 5 .
¢ VML

kde F' je druha mocnina energie naruSeni supersymetrie a M, redukovana Planc-
kova hmotnost (M, = (87G)~1/2 = 2.4 . 10" GeV). Podle piesné hmotnosti
gravitina a dal$ich supersymetrickych ¢astic mize byt gravitino LSP, ale také ne-
musi. V piipadé, ze by gravitino bylo LSP, je jeho stabilita zaru¢ena zachovanim

6 R-parita ¢astice R = (—1)3(B=L)+25 kde § je spin, B baryonové a L leptonové ¢islo. Znamé
¢astice maji sudou R-paritu, zatimco supersymetrické ¢astice lichou.
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R-parity. V opa¢ném piipadé se bude rozpadat na LSP.

Existuje mnoho dalsich supersymetrickych ¢astic, které teoreticky mohou tvo-
it temnou hmotu, ale z riznych divoda nejsou dobrymi kandidaty. Napi. sne-
utrina nejsou dobrymi kandidaty kviili svym velmi velkym t¢innym prifezim.
Omezeni plynouci z experimentii piimo detekujici temnou hmotu davaji prilis
velké omezeni na jejich zastoupeni ve vesmiru é je p¥imo tplné vyfazuji [28].

3.3.6 Anihilace a rozpad temné hmoty

U kandidati na temnou hmotu se o¢ekava, ze by mohli anihilovat ¢i se rozpadat
do ¢astic standardniho modelu zanechévajice po sobé stopy v kosmickém zareni
— elektrony, pozitrony, antiprotony ¢i kosmické gamma zateni [42]. V piipadé, ze
castice temné hmoty x neni vlastni anticastice, rozpad do nabitych leptoni muze
byt i nabojové asymetricky, napi. ¥ — et + Y~ zatimco Yy — e~ + Y, kde Y™
miZe byt intermedialni boson W* ¢i nabity Higgsiv boson H* nebo jina nabité
¢astice novych modeli.

Jin et al. ve své praci [42] ukazali, Ze soucasna data z AMS experimentu
preferuji anihilaci pfed samovolnym rozpadem a neukazuji zadné znamky nabo-
jové asymetrie. Uvazuji anihilaci DM do kone¢ného stavu dvou nabitych leptont
XX — ete™, xx — putpuT a xx — 7777. Pro konecény stav 2e jsou povolené
hodnoty (ov) ~ 4,8 -107% cm?®s~'a m, ~ 309 GeV. Pro kone¢ny stav 2u pak
(ov) ~ 1,9-107* em?®s~'a m, &~ 458 GeV a pro stav 27 je (ov) ~ 1,7-107%
cm®s~'am, ~ 1,4 TeV. Pro elektronové a mionové stavy jsou tyto vysledky velmi
odlisné od predchozich vysledki z Fermi-LATu. Shodné fity jsou pouze v piipadé
27 a 47 s vysokou hmotnosti a velkym ac¢innym priifezem.

Jiné vysvétleni dat naméfenych AMS, zejména pak anomalie kolem energie
pozitroni 125 GeV (viz obr. 2.13), podava Kajiyama et al. [45]. Uvazili model
rozpadu DM s neabelovskou diskrétni symetrii 73. Ukézali, Ze vSechna data lze
vysvétlit dvoukomponentni temnou hmotou — lehéi ¢astici x a t6z8i x' s hmot-
nostmi a doby zivota m, = 244 GeV s 7x = 1,2-10%s a m,, = 1360 GeV
s Ty = 2,4-10%s.

3.4 Alternativni teorie

Kromé moznych kandidatt na temnou hmotu popsanych vyse existuji teorie vy-
svétlujici chybéjici hmotu ve vesmiru pomoci modifikovani zadkonu gravitace.

Jelikoz stavajici teorie gravitace (obecné relativita) potfebuje pro vysvétleni
pozorovanych dat pfidat chybéjici latku, kterd interaguje pouze gravitacné, na
pravou stranu Einsteinovych rovnic, je na misté se ptat, zda-li by se radéji neméla
upravit levé strana rovnic (pusobeni gravitace). Moznosti je nékolik, od ptidani
skalarniho pole s nestandardnim kinetickym clenem, tzv. kvintesence, teorie s
obecnymi funkcemi klasickych gravita¢nich invarianti G a A, F(R) teorie, po
scénéfe s preskoky gravitonii do vyssich dimenzi.

Pozménit zakony gravitace tak, aby vysvétlili jeden aspekt temné hmoty, napf.
ploché rotac¢ni kiivky galaxii, neni samoziejmé nic tézkého. Problémem je, Ze tyto
zmény musi spliiovat i dalsi pozorované jevy, napt. Tully-Fischertuv zakon. Navic
zmény musi byt takové, abychom je na malych vzdalenostech (tj. uvnité Sluneéni
soustavy) nepozorovali.
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3.4.1 MOND

Dnes velmi rozsifenou teorii znamou jako MOND (Modified Newtonian Dyna-
mics), pozménujici druhy Newtontv zakon, navrhl roku 1983 izraelsky fyzik Mor-
dehai Milgrom. V sérii ti{ ¢lanka ([54], [55], [56]) ukazal, jak jednoduché aprava
Newtonova zdkona muze vysvétlit ploché rotacni kiivky, Tully-Fischeruv zakon
a dalsi observac¢ni fakta. Vychazi z poznatku, ze dostfediva zrychleni ¢astic po-
hybujicich se na orbitdch kolem galaxii jsou mnohokrat mensi, nez dostiediva
zrychleni planet pohybujicich se kolem Slunce. Rozchod s klasickymi teoriemi by
tedy mélo zajistovat jisté univerzalni kritické zrychleni ag. Milgrom dokonce uka-
zal, Ze lze zvolit takovou hodnotu ag, kterd bude hrat vyznamnou roli u galaxii,
ale ve Slunec¢ni soustavé jeji efekt nebudeme pozorovat.

Pohybovou rovnici
*F S (7
= Vo) (316
kde ¢(7) je nerelativisticky gravitaéni potencial v bodé 7 buzeny télesy m; v bo-
dech r;

o) = -y (3.17)

|7 =il

u <3> =T, (3.18)
Qg

kde d je klasické zrychleni, f: —V¢ gravita¢ni sila a p(a/ag) je uréitd modifikace
zékona. Na funkci pu(x) jsou kladeny dva zakladni pozadavky. Zaprvé musi byt
splnén Newtontiv druhy zakon pii a > ay, tedy pu(z > 1) — 1. Druhy pozadavek
vychazi z pozorovani, ze mnoho spirdlnich galaxii ma ploché rotac¢ni kiivky, tj.
rychlost nezavisi na vzdalenosti od centra galaxie, a Ze tyto rychlosti spliuji Tully-
Fisheriiv vztah mezi rychlosti v a celkovou svitivosti galaxie L, v* ~ L. Milgrom
tedy pozaduje, aby pro mald = se funkce p(z) chovala jako pu(x < 1) — =x.
Pro dostiedivé zrychleni a = v?/R < aq Castice pohybujici se okolo galaxie
o hmotnosti M pak plati

Milgrom nahrazuje rovnici

a? vt MG
a_o — e — TR (3.19)

z ¢ehoz tedy plyne

vt = agMG, (3.20)
tedy rychlost nezavisi na vzdalenosti od centra galaxie a navic svitivosti galaxii
spliuji Tully-Fisheriv zakon pii konstantnim poméru M /L.

Problémem predpokladu je jeho obecné platnost i mimo gravitaci, tedy
na zcela bézné procesy, u kterych zadné problémy nepozorujeme. Namisto takto
radikalni zmény 2. Newtonova zékona lze zavést ag na pravé strané , tedy
pozménit fungovani gravitace pii malych silach. Rovnice se misto toho

nahradi rovnici
i=v (i> I (3.21)
ao

Toto lze prepsat pomoci efektivniho gravita¢niho zrychleni g jako

g\ . -
TG =3, 3.22
u(%)g (3.22)
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Obrazek 3.5: Pomér M/L, kde M = v?*R/G a L je méieno v blizkém infracerve-
ném spektru, jako funkce velikosti galaxie (vlevo), respektive funkce dostiedivého
zrychleni. Pievzato z [78§].

kde g, je newtonovské gravitacni zrychleni dané potencialem (|3.17]).

MOND tedy upravuje fungovani ndm znamych zakont pii malych zrychle-
nich, nikoli pii velkych vzdéalenostech. Takto se lze vyhnout problému u teorii,
které upravuji gravita¢ni zakon na velkych vzdalenostech, typicky zméni rychlost
klesani sily z 1/7? na 1/r od jistého rq. Z tohoto predpokladu ihned plyne, Ze ¢im
vétsi objekt, tim vétsi nesrovnalosti s klasickou Newtonovskou gravitaci bychom
méli pozorovat. To ovSem neni pravda, jelikoz zndme i velmi malé, zpravidla tma-
vé galaxie, u kterych je potfeba k vysvétleni struktury vice temné hmoty nez u
nékterych obtich galaxif.

Na obr. [3.5je vynesena zavislost M /L galaxii ze souhvézdi Velké medvédice na
jejich velikosti (vzdalenost posledniho bodu rota¢ni kiivky) a dostiedivého zrych-
leni posledniho bodu rota¢ni k¥ivky (v?/R). Dynamicka hmota galaxif je ur¢ena
7z jednoduchého vztahu M = v?R/G. 7 grafu je ihned vidét, ze mezi velikosti
galaxii a pomérem M /L neni zadna zavislost — malé i velké galaxie mohou mit
ruzné M/L. Naopak pomér M/L jako funkce dostiedivého zrychleni mé celkem
jasny trend — ¢im mens$i zrychleni, tim vétsi nesoulad mezi dynamickou hmot-
nosti galaxie a pozorovanymi udaji. Tato zavislost by byla oc¢ekavana, pokud by
platil MOND. Nutno podotknout, ze tato data byla naméfena o 15 let pozdéji,
nez Milgrom uvetejnil svoji hypotézu. Stejné tak Tully-Fishertiv zadkon byl v té
dobé ve tvaru L oc V¢, kde « bylo mezi 2,5 a 5. AZ pozdéji se ukazalo, ze expo-
nent je 4, jak tato teorie predpovida. Namétrena data také predpovidaji hodnotu
kritického zrychleni okolo ay = 107!Y m-s~2. Zajimavé na této hodnoté je, Ze je
ptiblizné (az na faktor 6 nebo 7) rovna cHy. To by mohlo naznacovat, ze MOND
reprezentuje kosmologické efekty na dynamiku ¢astic pfi malém zrychleni. Tato
souvislost ovSem nijak nevyplyva ze soucasného kosmologického modelu.

Kritické zrychleni se da pfepsat jako kritickd povrchova hustota ¥y (jak po-

vrchovéd hustota, tak zrychleni jsou imérné M/R?)
o ~ ag/G. (3.23)

7 této kritické povrchové hustoty lze pak pfedpovidat, kdy se uplatni G¢inky
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MONDu a kdy lze jesté pouzivat klasickou Newtonovu teorii. Jakmile ma gala-
xie men$i nez kritickou hustotu, ma také malé zrychleni a projevi se zde efekty
MONDu. Toto vede k velké teoretické predpovédi. Pokud uvazujeme galaxie bez
temné hmoty (a tedy M/L ~ 1), pak je povrchova hustota amérna zafivému vy-
konu. Z toho tedy plyne, Ze ¢im je galaxie méné svitivéjsi, tim vétsi nesrovnalosti
s newtonovskou mechanikou bychom méli pozorovat. V dobé, kdy Milgrom svoji
teorii publikoval, nebylo zndmo mnoho takovychto tmavych galaxii. S postupem
casu byli detekovany dalsi a skutec¢né se potvrdilo, Ze tyto galaxie potrebuji vice
temné hmoty k vysvétleni rotac¢nich kiivek, nez-li svétlejsi galaxie.

Uz v roce 1973 ukazali Ostriker a Peebles, ze newtonovské systémy podporo-
vané rotaci jsou globalné nestabilni a Ze toto vede k prudkému zahiati systému.
Z hlediska MONDu jsou to ty systémy, které maji povrchovou hustotu ¥ > >
(chovaji se newtonovsky). Jinymi slovy lze ¥ici, ze 3¢ je hornim odhadem na povr-
chovou hustotu systémi podporovanych rotaci. Pokud vezmeme pomér M/L =3
(v modrém spektru), bude kriticka povrchové hustota ¥ odpovidat povrchovému
vykonu zhruba 200 L, /pc?. Takovyto limit na povrchovy vykon spirdlnich galaxii
je skute¢né pozorovan a je znam jako Freemanuv zakon. Existence tohoto zdkona
tak v MONDu nachazi ptirozené vysvétleni.

Existence kritické povrchové hustoty méa také vliv na tvar rotacnich kiivek
galaxii. Velmi jasné galaxie se uvnitt viditelného disku chovaji podle Newtonovy
mechaniky a poté by rotacni kiivka méla klesat k asymptotické hodnoté dané
rovnici (3.20). Naopak tmavé galaxie s malym dostfedivym zrychlenim se chovaji
dle MONDu a je tak ocekdavan pomaly rust rotacni k¥ivky k asymptotické hod-
noté. V rotacnich kiivkach galaxii s odlisSnou jasnosti by tedy mél byt vyrazny
rozdil. Toto byla dalsi z Milgromovych piedpovédi, kterd se o nékolik let pozdéji
potvrdila. Na obr. jsou praveé takovéto rotacni kiivky jasné a tmavé galaxie.

Horké galaxie

Kromé systémi podporovanych rotaci (spirdlni galaxie) musi MOND platit i v
objektech podporovanych tlakem (hvézdokupy, eliptické galaxie ¢ kupy galaxif).
Rovnice hydrostatické rovnovahy se pak musi vyfeSit pouzitim modifikovaného
zékona sily (poprvé vyfeseno Milgromem 1984). K feSeni je potieba pridat dal-
§i predpoklad — vztah mezi disperzi rychlosti a hustotou. Lze predpokladat, ze
systém je izotermicky (ndhodnéa rychlost ¢astic — hvézd je konstantni). Hmot-
nost takovéto izotermické sféry je pak imérna ¢tvrté mocniné disperze rychlosti
o (narozdil od newtonovské izotermické sféry s nekone¢nou hmotnosti). Rovnice
hydrostatické rovnovahy pro izotropicky izotermicky systém je

02% = —pyg, (3.24)
kde v limité nizkych zrychleni je ¢ = \VGM,aq/r a M, hmotnost uzaviena ve
sféfe o poloméru r. Pro vnéjsi oblasti, kde je M, = M = const pak plyne

' GMay (AP (3.25)
g = . .
"\dnr

V roce 1976 byl podobny vztah pro eliptické galaxie skutecné objeven — Faber—
Jacksoniv vztah. MOND pak pfedpovida, ze tento vztah plati nejen pro eliptické
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Obrézek 3.6: Horni graf ukazuje rotacni kifivku velmi tmavé galaxie NGC 1560
(¥ = 12Ls/pc?), spodni pak velmi jasné galaxie NGC 2903 (¥ = 114Ls/pc?).
Teckované a carkované kiivky jsou Newtonovské rotacni kiivky hvézdného a plyn-
ného disku. Plnou ¢arou je pak oznacena kiivka predpovézend MONDem. Pte-
vzato z [78§].
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Obrazek 3.7: Zavislost disperze rychlosti na charakteristické velikosti objektu pod-
porovanych tlakem. Body tvaru hvézd ptedstavuji hvézdokupy, kruhové body
masivni oblaka plynu v galaxiich, trojihelniky trpasli¢i sférické galaxie, kiizky
eliptické galaxie a ¢tverce kupy galaxii. Plné pifimka charakterizuje vnitini zrych-
leni 02 /r = ag, ¢arkované piimky se pak od této hodnoty lisi faktorem 3. Pievzato
z [78].

galaxie, ale pro vSechny systémy, které jsou podporované tlakem a jsou témér
izotermické.

Z rovnice (3.19)) lze ur¢it vzdalenost, kde je zrychleni ¢astice rovno kritickému
zrychleni: ro = /G M /ag. Na mensich vzdéalenostech se modifikovana izotermic-
ké sféra podoba Newtonovské sféfe. Na vyssich vzdélenostech pak hustota sféry
klesa rychleji (~ 1/r*) v disledku vétsi efektivni gravitacni sily. Tuto vzdalenost
Ize tedy vzit za efektivni velikost systému R. Typické zrychleni ¢astic uvnitf této
sféry odhadneme hodnotou o?/R. Z rovnice pak dostavame, Ze toto zrych-
leni by mélo byt stejného fadu, jako ag. Z observa¢nich ddaji pak vyplyva, Ze
tomu tak skutecné je. Na obr. je ukdzana zavislost disperze rychlosti na cha-
rakteristické velikosti objektii podporovanych tlakem od subgalaktickych objekti
po kupy galaxii. Z této zéavislosti pak vyplyva, ze vétsSina (témér) izotermickych
systému podporovanych tlakem mé typické zrychleni v fadu ag, jak Milgromova
teorie predpovida.

Rotaéni krivky

Narozdil od hypotéz s temnou hmotou, predstavuji rotacni kiivky galaxii silny
test MONDu. Tam, kde lze vzdy pfidanim odpovidajiciho mnozstvi temné hmoty
dosahnout shody s pozorovanou rotacni kiivkou, ma MOND pouze jediny volny
parametr - pomér M /L. Pti predpovédi rotacnich kiivek se predpoklada, Ze tento
pomér je stale konstantni a Ze hmota se nachazi pouze v tenkém disku. K viditel-
nym hvézdam se pfida neutralni vodik a s timto celkovym rozlozenim hmoty se
za pouziti upraveného Newtonova zakona spocita rota¢ni kiivka. Nakonec porov-
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nanim vypoctené rota¢ni kiivky s pozorovanou se prizpusobenim konstantniho
poméru M /L snazi dosdhnout co nejlepsi shody.

Toto bylo provedeno pro velky pocet galaxii (viz napf. obr. a vzdy by-
lo dosazeno vyborné shody. Navic M /L pozadované pro shodu rota¢nich kiivek
presné odpovida predpokladané hvézdné populaci v dané galaxii. Toto je velmi
vyrazny aspekt MONDu. Ten totiz nepiedpovida jen asymptotickou plochost kii-
vek (coz byl jeden ze zékladnich poZzadavki na teorii) a obecny smér kiivky, ale
z pozorovaného rozlozeni hmoty urci i detaily kiivky. Jen v zhruba 10% z ptibliz-
ného poctu 100 galaxii, na kterych byl MOND testovéin, se pfedpovézené rotacni
kiivky odlisuji vyraznéji od pozorovanych [77].

Nékdy byva tato vyrazna shoda kfivek zpochybnovana jako test MONDu diky
tomu, Ze tato teorie byla puvodné navrzena pravé pro vysvétleni rotac¢nich kiivek.
Toto ovSsem neni pravda, jelikoz jediné pozadavky na teorii byla asymptoticka plo-
chost ktivek a vysvétleni Tully—Fisherova zdkona. Nebyla navrzena pro vysvétleni
detailu vSech rota¢nich kiivek s pomoci jediného volného parametru M/L. Na-
vic drtiva vétSina dneSnich pozorovacich tdaji nebyla v roce 1983 dostupné a
skutecné se tedy jednéa o predpovédi této teorie.

Kupy galaxii

Na galaktickych skalach se MOND velmi osvédcil. U kup galaxii je jiz od doby
Zwickyho zndmo, ze zde chybi velmi velké mnozstvi hmoty. Proto se predpoklé-
dalo, 7e MOND by mohl vysvétlit i tuto chybé&jici hmotu v systémech s velmi
malym zrychlenim. K tomu ovSem nedoslo, nebo alespon ne tplné.

Na obr. je zéavislost dynamické hmoty (vypoctené s pomoci newtonovskée
i modifikované gravitace) oproti pozorované viditelné hmoté v galaxiich a plynu.
Newtonovska dynamika predpovidéa zhruba Sestkrat nebo sedmkrat vétsi mnozstvi
hmoty nez viditeln& baryonové hmoty. S pomoci MONDu je toto mnozstvi zredu-
kovano na dvoj ¢i trojnasobek, ale neni vysvétleno uplné. Toto jeSté neznamend,
ze by MOND byl chybnou teorii. Problém by byl, pokud by teorie predpovédé-
la méné dynamické hmoty, nez vidime. Stale je mozné chybéjici (baryonovou ¢
nebaryonovou) hmotu nalézt, napt. ve formé MACHOs ¢i masivnich neutrin.

3.4.2 TeVeS—Relativisticky MOND

MOND byl ¢asto kritizovan kvili tomu, ze modifikace Newtonova zdkonu se obje-
vila pouze k vysvétleni rotac¢nich kiivek bez zadného odvozeni jako soucast hlubsi
teorie. Absence relativistické teorie méla pak za nasledek mnoho dalsich problému
v oblasti kosmologie, formovani struktur vesmiru ¢i gravitacniho ¢oc¢kovani. Be-
kenstein v roce 2004 sepsal plné kovariantni teorii MONDu, ve které ke klasickému
tenzorovému poli obecné relativity pridava jesté vektorové a skaldrni dynamické
pole (TeVeS) [9].

Ve své praci vychazi Bekenstein z nékolika zakladnich pozadavki, které ma te-
orie spliovat. Princip stacionarni akce (zajisténi automatické pritomnosti zakonu
zachovani energie, hybnosti a momentu hybnosti), relativistickd invariance, prin-
cip ekvivalence, kauzalita, pozitivnost energie (pole nesmi nést zapornou energii)
a splnéni urcitych limit. Kromé klasické newtonovské limity se navic pozaduje
prechod k MONDu v limité nizkych zrychleni ve slabych stacionarnich polich.
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Obrazek 3.8: Zavislost dynamické hmoty na pozorované (svitici) baryonové hmo-
té. Dynamickd hmota je vypoctena jednak z newtonovské dynamiky (vlevo) a
jednak z modifikovaného zakona (vpravo). Plna ¢ara charakterizuje situaci, kdy
nepozorujeme zadné nesrovnalosti [78].

Teorie obsahuje tii dalsi parametry (vcetné kritického zrychleni ag) a jednu
volnou funkci. Tato relativisticka teorie jiz dokaze vysvétlit fadu znamych pozoro-
vacich udaji, jako gravitacéni ¢ockovani, anizotropii reliktniho zafeni ¢i formovani
struktur vesmiru.

3.4.3 Ostrogradského teorém a f(R) teorie

Ostrogradského teorém dava zakladni omezeni na jakoukoli teorii modifikujici
gravitaci. Obecné dava omezeni na stabilitu jakéhokoli feSeni odvozeného z Euler-
Lagrangeovych rovnic. Tento teorém 1ika, ze hamiltonidny spojené s lagrangiany
obsahujici vice nez prvni ¢asové derivace zobecnéné souradnice ¢(t) jsou nestabilni
(vice o odvozeni najdete v [99]). To mé za nésledek, ze fyzikalni teorie obsahuji
pouze druhé ¢asové derivace.

Obejit tento teorém je mozné pouze porusenim predpokladu véty, ze feSeni
mé byt nedegenerované (rovnice pro ¢ a p = ‘3—';7 maji byt invertovatelné). Tento
predpoklad je velmi dulezity, jelikoz vSechny teorie obsahujici spojitou symetrii
jsou degenerované. Tato degenerace v disledku symetrie se da spravit vhodnou
kalibracni podminkou. Pokud je takto upraveny lagrangian nedegenerovany a
obsahuje vyssi derivace, pak bude feseni nestabilni.

Klasicky lagrangidn obecné teorie relativity je

1
L= 167G

R\/—g, (3.26)

kde R je Ricciho skalar. Woodard ve své praci [99] uvazuje lokalni modifikaci

gravitace
1

L= 167G

(R+ AR(9))vV—g. (3.27)
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Tato modifikace muze byt jak klasicka kosmologickd konstanta AR(g) = —2A,
tak i libovolna algebraickd funkce Ricciho skalaru AR(g) = f(R). Woodard pak
dokazuje, ze tato volba modifikace neporusuje Ostrogradskéo teorém. Nelze pouzit
ani vyS$si derivace Ricciho skalaru ani obecnéjsi kontrakce Riemannova tenzoru.
Ve své praci pak ukazuje, ze vhodnou modifikaci f(R) lze doséhnout libovolného
modelu vesmiru.

3.4.4 Alternativy k teorii relativity

Kromé vyse uvedeného existuje velké mnozstvi dalSich teorii upravujici zdkony
gravitace. Pfehled moznych modifikaci je uveden napt. v [50]. Pro konkrétni teorie
odkazuji ¢tenafe napt. na [9] (TeVeS), [81] (¢asové zavisla gravitacni a kosmolo-
gicka konstanta) ¢i [68] (f(R) teorie).
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4. 17aver

7 prace by mélo byt patrné, ze vesmir kolem nés nenf takovy, jak na prvni pohled
vypada. To, Ze néco neni v poradku (af uz se jedna o neznamou latku navic ¢ od-
ligné fungovani gravitace na extragalaktickych skalach) dokazuji mnohé nezavislé
experimenty. Od tficatych let dvacitého stoleti astronomové pozoruji objekty ve
vesmiru, které se zdanlivé nechovaji podle zakont gravitace — neklesajici rotac¢ni
kiivky galaxii ¢i pilis velké rychlosti galaxii v kupach. K vysvétleni téchto pohybi
je potfeba pridat mnoho neviditelné latky navic. K témto pozorovacim tdajim
jak na skalach galaxii, tak i kup galaxii, se v Sedesatych letech objevily teoretic-
ké problémy se stabilitou galaxii. Opét Slo stabilitu galaktickych diski vysvétlit
pridanim neviditelné komponenty. Néasledujici problémy pak piinesla kosmolo-
gie. Teorie nukleosyntézy, formovani struktur vesmiru a odraz fluktuaci hustoty
v reliktnim zafeni — vSe se zdalo, Ze se bez dalsi nebaryonové hmoty neobejde.

Pokud uz tedy prijmeme myslenku, Ze se ve vesmiru nachazi dalsi latka na-
vic, musime vyteSit otazku, o co se jedna. Z castic standardniho modelu tuto
tulohu muze svymi vlastnostmi splnit jediné neutrino, které bylo ovSem brzy za-
vrzeno pro problémy s nim spojené (formovani struktur vesmiru, nedostatecna
hmotnost). Je tedy potieba rozsifit standardni model. Pfi minimalnim rozsiteni
standardniho modelu (primérné motivovaného vyfesenim nékterych jeho problé-
mi) vznika jako kandidat na temnou hmotu ¢astice axion. Pti dalsich rozsitenich
zahrnujicich néjakou formu supersymetrie vznikéa celd plejada novych ¢astic, kte-
ré by mohly byt potencidlnimi kandidaty na temnou hmotu. Z téchto ¢astic jsou
svymi vlastnosti nejvhodnéjsi neutralino (mix nékolika supersymetrickych ¢astic),
axino ¢i gravitino. Potencidlnich ¢astic je ale mnohem vice, pficemz vhodnost ¢i
nevhodnost jako ¢astic temné hmoty zavisi na konkrétnim modelu a energiich
naruSeni symetrii.

Ne v8ichni védci jsou ov8em schopni pripustit, Zze vice nez 96% celkové hmoty-
energie vesmiru nejsme schopni pozorovat. Existuje proto celé fada teorii upra-
vujici fungovani gravitace, kde neni potieba zavadét temnou hmotu (¢i temnou
energii). Velmi tispésnou teorii v pfedpovidani observa¢nich udaju je pak MOND
(dnes sepsan uz i v plné kovariantni podobé), ktery upravuje fungovani gravita-
ce pfi velmi malych zrychlenich. Vétsina alternativnich teorii ma oproti mode-
lu chladné temné hmoty vyhodu experimentalni ovéfitelnosti. Zatimco u ¢astic
chladné latky 1ze vzdy fici, Zze mohou mit vyssi klidovou hmotnost ¢i mensi G¢inny
prifez (a tim “dosdhnout” shody s experimenty), jsou modifikace teorie relativity
snadno vyvratitelné. Pokud v budoucnu skutecné detekujeme nové ¢astice, bude
jasné, ze tyto teorie nejsou spravné. V opacném piipadé nelze o modelu temné
hmoty tici to samé.

V dnesni dobé probihé velké mnozstvi experimentt pokousejici se piimo ¢i ne-
piimo detekovat temnou hmotu, pfi¢emz pouze nékteré z nich jsou v rdmci této
prace popsané. Piestoze tyto experimenty definitivné existenci temné hmoty pro-
zatim neprokazaly, nékteré naznaky zde jiz byly. Zejména pak AMS experiment
by mohl v blizké dobé ptinést vysledky, které potvrdi existenci temné hmoty.
Do budoucna je pak samoziejmé nutné, aby pripadné vysledky nepiimé detekce
potvrdily i dalsi nezavislé experimenty — experimenty detekujici temnou hmotu
piimo a produkce ¢astic temné hmoty v urychlovacich.
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Dokud se ovsem tyto nové castice definitivné nepotvrdi, méli by fyzikové vé-
novat stejnou pozornost i alternativnim teoriim. Obecné teorie relativity je s do-
state¢nou presnosti potvrzena jen uvniti Slune¢ni soustavy a neméli bychom brat
za samoziejmost jeji platnost na extragalaktickych skalach. Nikdo také nemtze
povazovat teorii relativity za konec¢nou teorii. Stale nemame k dispozici dobrou
teorii kvantové gravitace, ktera mize napf. pfinést nové dynamické efekty pfti
nizkych zrychlenich, jak mize naznacovat MOND.
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A. Apendix

A.1 Metody pozorovani

A.1.1 Meéfeni hmotnosti

Pti méfeni hmotnosti solarnich systému ¢i galaxii se redukuje obecna teorie re-
lativity na klasickou newtonovskou teorii gravitace, ktera se pouziva ve vétsiné
astronomickych oblasti (s vyjimkou kosmologie a okoli velmi kompaktnich objek-
ti jako jsou ¢erné diry nebo neutronové hvézdy).

Proti pritazlivé sile gravitace piisobi odpudiva sila — ve hvézdach horky plyn
vytvari vnéjsi tlak, v eliptickych galaxiich se pak jedn& o plyn hvézd, v kupach
galaxii jde jednak o horky plyn vyzafujici rentgenové zatfeni a jednak p plyn
galaxif.

Gravitacéni sila mezi dvéma bodovymi objekty o hmotnostech m; a my ve
vzdalenosti R je ddna Newtonovym zakonem

GmlmQ

Rz
kde G je gravita¢ni konstanta. Z druhého Newtonova zakona pak dostavame pro
gravitacni zrychleni a plisobici na objekt hmotnosti m,

F= (A.1)

Gmg
@=—
Pokud tedy zméiime gravitacni zrychleni né&jakého objektu ve vzdalenosti R, do-
kadzeme urcit jeho hmotnost. Pro objekty jako je Slunce je toto zrychleni dano
dostfedivym zrychlenim a = V?/R, kde V je okamZita ob&Zné rychlost. Pak lze
urcit hmotnost M jako

(A.2)

V2R

o

Pokud neni veskerd hmota soustiedéna v centru objektu, pak se musi hmotnost

M v (A.3)) nahradit M (R), coZ je obecny piipad v rozlehlych objektech, jako jsou

napiiklad spirdlni galaxie, kde mizeme mé¥it rota¢ni rychlost V(R). Navic pro

objekty, kde je hmota rozlozena nesymetricky, je potfeba ptidat dalsi faktor p(R).
Rota¢ni krivka pak bude mit tvar

M=

(A.3)

v(r) = py (A1)

Pii uréovani hmotnosti objekti, které nejevi ¢istou rotaci, jako jsou kupy
galaxii ¢i eliptické galaxie, se pouziva viridlova véta. Viridlovy teorém tika, Ze pro
rovnovazny systém (nekolabujici ¢ naopak neexpandujici) plati mezi kinetickou
energii 1" a gravitac¢ni potencialni energii U vztah

T=-U)2. (A.5)
Pro T = %M V2, kde M je celkova hmotnost systému a V stfedni kvadratické
rychlost objektii v systému (rota¢ni i ndhodn4), a U = —GM?/R, kde R je
charakteristickd velikost ¢i polomér systému, piejde vztah (A.5)) na
V2R
M = . A6
- (4.6)
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Narozdil od viak plati viridlova véta globalné, a tedy i méa pro da-
ny potencial obecnou platnost (pro stiedni hodnoty). Vztah (A.6) plati pouze
pro potencial U = —GM?/R. Zwicky napi. pii odhadu hmotnosti kupy Coma
pouzil jiny potencial [46]. P¥i odhadu tohoto potencidlu vychazi z vyjadieni pro
potencidlni energii

N
U=> F;-r (A7)
=1

Déle predpokladal, Ze jednotlivé galaxie o hmotnostech m; a polohovych vektorech
r; s celkovou hmotnosti M jsou v kupé zcela rovnomérné rozlozeny uvnitt koule
o poloméru R. Potencidlni{ energie ¢-té galaxii pak je

_G’Mml |T’i|2

(A.8)

Pokud maji galaxie stejnou hustotu a predpoklada se, Ze jsou uvniti kupy rozlo-
zeny spojité, miuzeme sumu v (A.7) nahradit integralem. Pak bude platit

N R
4 3
Zmi Iri]? ~ /TQdm = / r24nripdr = gﬁpRS = 5]\4R2 (A.9)
i=1 0
a vysledny potencil pak bude
N N 2
U=> Fi-ri=-)Y_ = p (A.10)
i=1 i=1

Z viriadlové véty pak dostaneme odhad pro hmotnost

5RV?

M = .
3G

(A.11)

Z jinych predpokladii 1ze samoziejmé odvodit pomoci viridlové véty i dalsi odhady
na hmotnost. Napf. Smith [83] pouzival kromé (A.6)) i

2
o 12

Tyto odhady hmotnosti se ovSem stéle skaluji stejné a 1iSi se jen prefaktorem,
ktery k fadovému urceni hmotnosti neni podstatny.

P11 urcovani hmotnosti galaktického halo 1ze pouzit také metodu méfeni Gni-
kové rychlosti. Ze znalosti obézné rychlosti v... ve vzdalenosti r 1ze urcit hmotu
uzavicenou ve sféfe o poloméru r, ale tinikova rychlost v... obsahuje i informace
o hmoté déle nez r. Porovnanim v a 202, . pak lze odhadnout, kolik hmoty se
musi nachézet ve vnéjsi oblasti. Vice o této metodé a aplikaci na Mlé¢nou drahu
viz [82].
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Obrazek A.1: Obrazy galaxii nachéazejici se za kupou galaxii Abell 2218 jsou
v disledku této gravitacni ¢ocky zdeformovany do obloukii. Pfevzato z [61]

A.1.2 Gravitac¢ni ¢oCkovani

Gravitacni ¢ockovani je ohromnym néstrojem pro zkoumani gravita¢niho pole ve
vesmiru. Cotkovani vyuziva toho, zZe gravitacni pole ohyba paprsky svétla a my
pak mizeme tyto odchylky méfit. V idedlnim piipadé je pozorovatel, gravitac-
ni ¢ocka (napft. kupa galaxif) a pozorovany objekt (galaxie v pozadi za kupou)
v pfimce. Svétlo z velmi vzdélené galaxie je pak pfi prichodu kolem kupy zakiive-
no a pozorovatel by v piipadé idealniho zarovnéani pozoroval kruh (tzv. Einsteinav
prstynek) okolo gravitaéni ¢ocky. Pro polomér Einsteinova prstynku Rg pak plati
[87]

4GM
R — \/f—gszu _ ), (A.13)

kde z = D;/D; je normalizovana vzdélenost a D; a Dy jsou vzdélenosti pozo-
rovatele k ¢occe a pozorovatele ke zdroji. Pomoci tohoto vztahu pak lze urcit
hmotnost ¢ocky M.

Pokud pomoci ¢ocky vidime objekt vicekrat ¢i pozorujeme piimo Einsteinav
prstynek, nazyvame tento jev silnym gravitacnim ¢ockovanim. Muze nastat i tzv.
slabé ¢ockovani, kdy je pozorovany objekt zdeformovany pomoci gravita¢niho
pole ¢ocky. Piiklad silného i slabého ¢ockovani je ukazan na obr.

Mikrococékovani

Nejen pro detekei masivnich kompaktnich objekti (Massive Compact Halo Ob-
jects — MACHOs), ale i pro detekei planet o hmotnosti fadové srovnatelnych se
Zemi, se pouziva gravitacni mikrocockovani. Pfi tomto jevu se pozoruje vzdéalena
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hvézda a sleduji se zmény v jeji zarivém vykonu. Pokud MACHO ptejde pies spoj-
nici Zemé-hvézda, jeho gravitacni pole zakiivi drahu svétla z hvézdy a docasné
zvysi mnozstvi detekovaného svétla od hvézdy. Toto zesileni je dano [87]

u? + 2

uvu2 + 4

kde u je ithlova separace zdroje a ¢ocky v jednotkach Rg. Casova zavislost u = u(t)

je dana
2
t—1
u(t) = \/u% + ( o 0) , (A.15)

kde ug je minimalni impaktni parametr v jednotkach Rpg, to ¢as maximéalniho
zesileni, ty = Rg/v;, kde v; je pFi¢na rychlost ¢ocky na spojnici pozorovatel—
zdroj.

Au) = (A.14)

A.1.3 Meéfeni vzdalenosti

Na velkych extragalaktickych skalach vzniké4 otézka, co to viibec vzdalenost je, jak
ji definovat a pripadné méfit. Existuje mnoho druhii vzdalenosti, podle toho, jak
se méii. Mizeme mérit napt. jasnost objektu, jeho uhlovy priumér ¢i zménu pozice
objektu v disledku pohybu Zemé kolem Slunce. Tyto vzdalenosti jsou ovSem
stejné pouze pro blizké objekty, blizsi nez piiblizné 1 Gpc. Pro vzdélenéjsi objekty
se jiz projevuje vliv rozpinani vesmiru a uvedené vzdalenosti se mohou i velmi
ligit [93]. Zde uvadim jen nékteré z mnoha moznych zpisobi méreni vzdalenosti.
Vice lze najit napf. na [100].

Slune¢ni paralaza je thel, pod kterym je vidét 1 astronomicka jednotka. Pokud
sledujeme vzdaleny objekt ve vesmiru, pak se jeho pozice bude ménit v zavislosti
na pohybu Zemé kolem Slunce. Z této zmény miizeme urcit paralaxu objektu a
ze znamé vzdalenosti Zemé-Slunce pak i vzdalenost k objektu. Pouze velmi malo
hvézd je ovSem dostate¢né blizko na to, abychom mohli méfit jejich Slunecéni
paralaxu.

Z Tully-Fisherova zakonu pro spiralni galaxie (L oc V1)), respektive z Faber—
Jacksonova vztahu pro eliptické galaxie (L o< o), lze urcit zarivy vykon galaxie.
Porovnanim s pozorovanou hustotou toku svétla (F oc L/R?) pak lze urcit vzda-
lenost galaxie. Tyto metody jsou ovSem velmi hrubé, jelikoz dané vztahy neplati
vzdy - napf. exponent u Faber—Jacksonova vztahu se muZe 1igit od 3 (pro méné
hmotné galaxie) az po 15 (pro velmi hmotné galaxie).

Pokud znédme absolutni magnitudu objektu (standardni svicky), muzeme ji
porovnat s pozorovanou zdanlivou magnitudou a urcit tak vzdélenost. Jako stan-
dardni svicky mohou slouzit napt¥. cepheidy, pulzujici proménné hvézdy, u nichz
je znam vztah mezi absolutni svitivosti (zafivym vykonem) a periodou jejich pro-
ménnosti. Pro vzdalenéjsi objekty pak lze jako standardni svicky pouzit silnéjsi
zdroje svétla - supernovy typu Ia. Supernovy typu Ia vznikaji vybuchem bilé-
ho trpaslika v binarnim systému. Zde dochazi k pretékani hmoty ze spolec¢nika
na bilého trpaslika, ¢imz se navySuje jeho hmotnost. Jakmile dosdhne hmotnost
maximalni stabilni meze (Chandrasekharova mez stability: 1,4M), trpaslik se
zhrouti, ¢imz zacne spalovani uhliku vedouci k obfimu vybuchu. Maximum sviti-
vosti je spojeno s rychlosti poklesu - supernovy s mensi absolutni svitivosti maji
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rychlejsi pokles, zatimco supernovy s velkou svitivosti jej maji pomalejsi. S touto
korekei je mozné urcit absolutni svitivost supernovy s presnosti 20%.

Vzdalenost lze urcovat i pfimo z Hubbleova zédkona (D = V - Hy). Zde je
ovSem potieba rozlisit, zda vzajemné rychlost pozorovatele a objektu je zpiiso-
bena rozpindnim vesmiru ¢i relativnim pohybem v rameci galaxii ¢i kup galaxii.
Tento zpisob tak neni vhodny pro méfeni vzdalenosti blizkych objektu.

A.1.4 Detekce WIMP

Detekovat velmi hmotné ¢astice temné hmoty lze pfimo & nepiimo [78§]. Castice
temné hmoty interaguji velmi slabé — jak mezi sebou navzajem, tak i s normal-
ni hmotou. V principu ovSem mohou pruzné rozptylovat jadra atomu (hmotnost
Castic temné hmoty je mnohokrat vétsi nez hmotnost jader). Problémem je, Ze
uc¢inné prufezy téchto interakci jsou neznamé a ruzné modely poskytuji odha-
dy lisici se o mnoho tadiu. Presto lze rozptyl jader teoreticky pozorovat piimo
v laboratofi. Pitkladem pifmé detekce je projekt DAMA (viz [2.3.3).

Dalsi moznosti, jak (nepiimo) detekovat temnou hmotu, je skrz jeji anihilaci.
Obecné proces anihilace temné hmoty skoncil v raném vesmiru, kdy hustota ¢astic
klesla natolik, ze jiz spolu interagovaly velmi vzacné. Od té doby se ovSem skrz
gravita¢ni kolaps zformovaly struktury, kde hustota Castic opét vzrostla, napft.
centra galaxii ¢i domnélé objekty temné hmoty nachazejici se v halo galaxii (viz
obr. [3.4). V téchto oblastech se zvysenou hustotou ¢astic temné hmoty pak lze
ocekavat, ze bude k anihilaci opét dochazet a my muzeme pozorovat produkty této
interakce — neutrina, gamma zafeni, elektrony ¢i pozitrony. Piikladem takovéto

detekee je experiment AMS (viz [2.3.6)).

A.2 Kosmologie

A.2.1 Omega faktory

Na kosmologickych gkalach je vyhodné pracovat s tzv. € faktory. Tyto faktory
jsou spolu svazany Friedmannovou rovnici, odvozenou z Einsteinovych rovnic pro
maximalné symetricky prostor (homogenni a izotropni v prostoru), ve kterém
hmotu ve vesmiru povazujeme za idealni tekutinu. Friedmannova rovnice ma tvar
a? _ 8nGp k2 Ac?

=" e
a? 3 a? 37

(A.16)

kde H je Hubbleiv parametrﬂ a 8kalovaci parametr (funkce expanze), p hustota
latky (libovolné formy), G gravita¢ni konstanta, k kiivost prostoroc¢asu (vhodnou
volbou 8kalovani a je k = —1, 0, +1), ¢ rychlost svétla ve vakuu a A kosmologicka
konstanta. Tuto rovnici vydélenim H? lze piepsat za pouziti Q faktort do tvaru

1= Qp + Qp + Q, (A.17)
kde
Q=%% , =25, %h=—3%

"Dnesni udévand hodnota Hubbleovy konstanty (2012) je Hy = (74,3 £ 2,1) km s~!
Mpc~![31], respektive (2013) Hy = (67,3 +1,2) km s~ Mpc~![2]
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Other
nonluminous
Dark matter components

(identity unknown) intergalactic gas 3.6%
2304 neutrinos 0.1%
supermassive BHs 0.04%

Dark energy
(identity unknown)

73%

——— Luminous matter
stars and luminous gas 0.4%
radiation 0.005%

Obrézek A.2: Predpokladané rozlozeni hmoty-energie v dne$nim vesmiru — €, =
0,27, Qx = 0,73, Q = 0. Pouze 0,4% veskeré hmoty-energie tvoii opticky vi-
ditelné objekty jako jsou hvézdy. Zbytek baryonové hmoty (3,6%) tvoii horky
intergalakticky plyn, ktery vyzaiuje v rentgenovém oboru. Hmota ve vesmiru je
pak tvofena pfevazné nebaryonovou temnou hmotu (23%). Zbylych 73% tvori
temné energie reprezentovana kosmologickou konstatnou. Prevzato z [66].

Z rovnice je vidét, ze pouze dva €2 faktory jsou nezavislé. Zméienim (2,
a 2y tak lze urc¢it kiivost vesmiru €.

Faktor ), je sou¢tem hustot vSech forem hmoty — svitivé i nesvitivé. Pro
jednotlivé komponenty hmoty s hustotou p; pak uzivime znaceni Q; = p;/pe,
kde p. = 3HZ/(87@G) je kritickd hustota. P¥i takovéto hustoté latky bude vesmir
plochy pii A = 0, jak je i vidét z .

Grafické znazornéni jednotlivych hustot vesmiru je zobrazeno na obr.

A.2.2 Rudy posuv

Posuv z je definovan jako relativni zména vlnové délky svétla

AN X—M A
S =5 = (A.18)

z

kde )¢ je pozorovana vlnova délka svétla a A\; je vlnova délka vysilaného svétla
(méfena v blizkosti objektu). Diky rozpinani vesmiru pozorujeme mnohem vice
rudych posuvi (vzdalujicich se objekti) nez modrych posuvi (pfiblizujicich se
objektt). Rudy posuv mé vztah k funkci expanze

1 = Al
+ z " (A.19)

kde casy t; a ty jsou casy vyslani, respektive pi{jmu signalu v laboratofi. Pomoci
rudého posuvu Ize také urcit, jak se méni teplota reliktniho zafeni, hustota latky
¢i zaTeni spolu s rozpindnim vesmiru:

r 14

J— — z
To ’
BL— (142)”
PMO

Pr 4
— = (1+2)~
Pro ( )
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Priklady vzdélenosti v ¢asti[A.1.3]jsou stejné pouze pro blizké objekty (z < 0,1).
Mezi témito vzdalenostmi lze odvodit jejich vztahy k rudému posuvu. Pro thlo-
vou vzdalenost dy4, svitivou vzdalenost (urc¢enou z absolutni hvézdné velikosti) dy,
a vlastni vzdalenost (,proper motion distance“) dj; nabyvaji tyto vztahy jedno-
duchych rovnic [93]

da _9
_ el 1

a (14 2)
dM -1
—_— — 1

o= )

Tedy pro malé z jsou témér stejné, ale se zvySujicim se z se rozchazeji.
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Seznam pouzitych zkratek

CDM (Cold Dark Matter) - chladnd temnd hmota

CMB (Cosmic Microwave Background radiation) - reliktni zareni

DM (Dark Matter) - temnd hmota

HDM (Hot Dark Matter) - horkd temnd hmota

LSP (Lightest Superpartner) - nejleh¢i supersymetrickd cdstice

MACHOs (Massive Astrophysical Compact Objects) - tmavé hvézdy

MOND (Modified Newtonian Dynamics) - teorie modifikujici 2. Newtoniv zdkon
WDM (Warm Dark Matter) - tepld temnd hmota

WIMP (Weakly Interacting Massive Particles) - slabé interagugjici masivni édstice
WMAP (Wilkinson Microwave Anisotropy Probe) - americkd sonda urcend pro
mereni fluktuact reliktniho zdient
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