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Galaktyki w komputerze
Grzegorz GAJDA*

Symulacje komputerowe sa dzisiaj niezbedna czes$cig badan naukowych, na
réwni z rozwazaniami czysto teoretycznymi i prowadzeniem eksperymentow
lub obserwacji. Na przykladzie modelowania fizyki galaktyk mozemy zobaczy¢,
dlaczego symulacje sg tak istotne, w jaki sposéb sie je konstruuje, czego sie
dzieki nim uczymy oraz jakie sa ich ograniczenia.

W astronomii, w przeciwienstwie do innych nauk przyrodniczych, takich jak
np. biologia czy fizyka, nie jestedmy w stanie przeprowadza¢ kontrolowanych
eksperymentéw. JesteSmy zdani jedynie na obserwacje. Jednak ze wzgledu
na to, ze skale czasowe zjawisk zachodzacych w astronomii sa czesto bardzo
duze, a w przypadku dynamiki i ewolucji galaktyk wynosza setki milionéw
badz miliardy lat, nie jestedmy w stanie obserwowac tych zjawisk bezposrednio.
Dlatego tez symulacje sa sprawdzianem naszego zrozumienia fizyki danego
zjawiska. Jesli nie udaje sie w komputerze odtworzy¢ tego, jak wyglada
Wszechéwiat, to znaczy, ze nie wzieliSmy pod uwage wszystkich istotnych
procesow. Oczywiscie, nie dziata to w druga strone — zgodnos$¢ wynikow
symulacji z danymi obserwacyjnymi jeszcze nie oznacza, ze wszystko
zrozumieliSmy.

Stopien skomplikowania symulacji postepuje wraz z poglebianiem wiedzy.
Niemniej istotny jest takze wzrost mozliwosci komputeréw. Skladniki typowej
symulacji galaktycznej mozna omoéwi¢ w kolejnosci koniecznosci wlaczenia

ich do modelu. Na pierwszy rzut oka na nocnym niebie widzimy przede
wszystkim gwiazdy. Mogloby sie wydawaé, ze dalsza droga jest prosta i polega
na umieszczeniu w symulacji wszystkich gwiazd w danej galaktyce. Nastepnie,
korzystajac z prawa grawitacji Newtona, obliczamy, jaka sila dziataja wszystkie
gwiazdy na siebie nawzajem. Otrzymujemy informacje, z jakim przyspieszeniem
sie poruszaja, uaktualniamy ich pozycje i predkosci, znowu obliczamy sity — i tak
dalej. Niestety, taka symulacja nie jest mozliwa ze wzgledu na ograniczenia
techniczne. Szacuje sie, ze w Drodze Mlecznej znajduje si¢ kilkaset miliardéw
gwiazd. Jedynie najbardziej zaawansowane symulacje, przeprowadzane na wielu
tysiacach procesoréw, zblizaja sie do takiej liczby obiektow. Jedli dysponujemy
mniejszymi zasobami lub chcemy $ledzié¢ ewolucje i oddziatlywanie wielu galaktyk
jednoczesnie, to trzeba pdjs¢ na kompromis. Polega on na tym, ze nie analizuje
sie pojedynczych gwiazd, a raczej cale ich skupiska, ktére mozna poniekad
identyfikowac¢ z gromadami gwiazd o masach wielu tysiecy mas Slonca.

7 obserwacji wiadomo, ze galaktyki dyskowe obracaja sie zbyt szybko

w stosunku do ich widzialnej masy — jest jej zbyt malto, zeby utrzymac
galaktyki w catosci. Musimy wiec dodaé¢ do naszego modelu ciemng materie, aby
galaktyki nie rozpadly sie od razu po uruchomieniu symulacji. Ciemna materie
modelujemy za pomoca masywnych czgstek, ktére nie maja nic wspdélnego

z hipotetycznymi elementarnymi czasteczkami ciemnej materii — na odkrycie
tych ostatnich w ziemskich laboratoriach astronomowie bardzo licza.

Majac galaktyki sktadajace si¢ z gwiazd i ciemnej materii, mozna juz prowadzié
interesujace symulacje komputerowe. W ten sposob symuluje sie, jak galaktyki
zmienia swoje ksztalty pod wplywem bliskich spotkan z innymi galaktykami
badz w jaki sposéb ewoluuja ich struktury i ksztatty. Taki model nadal

jest jednak niepelny, gdyz nie jest w nim mozliwe §ledzenie powstawania
galaktyk. Obecne, w tym uproszczeniu gwiazdy sa stale i niezmienne, nie

ma takze $wiezego gazu, z ktérego mogtyby powstaé nowe gwiazdy. Musimy
zatem dotozy¢ do naszego modelu gaz miedzygwiazdowy, ktérego fizyka jest
zdecydowanie bardziej skomplikowana niz oddzialywanie grawitacyjne punktéw
materialnych. Istnieje kilka sposobéw na przetozenie réwnan dynamiki gazéw
na jezyk symulacji komputerowych. Oczywiscie, powinny one dawaé takie

same rezultaty, jednak czesto okazuje sie, ze réznig sie one w szczegdltach.
Jednym z waznych aspektow jest zrozumienie, w jaki sposéb uzyte metody
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skad wynika postulowana réwnosé.

numeryczne wplywaja na koncowy rezultat i w jaki sposéb sprawié¢, aby jak
najlepiej odpowiadal rzeczywistosci.

Zaprogramowanie fizyki powstawania i ewolucji gwiazd tez spotyka sie

z ograniczeniami technicznymi. Ze wzgledu na zbyt duza rozpicto$é¢ skal
wielkosci nie jesteSmy w stanie $ledzi¢ powstawania pojedynczych gwiazd w tej
samej symulacji, w ktérej badamy galaktyki i gromady galaktyk. W zwiazku

z tym powszechnie korzysta sie z modelu, w ktérym stygnacemu i gestniejacemu
gazowi przypisuje sie pewne prawdopodobienstwo przeksztatcenia sie

w populacje gwiazd.

W pierwszych symulacjach, ktore zawieraly elementy wymienione powyzej,

nie powstawaly galaktyki podobne do tych, ktore obserwujemy w realnym
Wszechéwiecie. Zamiast galaktyk spiralnych, majacych ksztatt cienkiego

dysku, powstawaly obiekty grubsze i bardziej obte. Okazalo sie, ze kluczowym
problemem byto bardzo szybkie chlodzenie sie gazu miedzygwiazdowego, ktore
prowadzito do zbyt szybkiej kondensacji i powstawania nadmiernie wielu gwiazd.

Rozwiazaniem problemu bylo wzigcie pod uwage tego, ze mtode i masywne
gwiazdy wybuchaja jako supernowe, dostarczajac energie do osrodka
miedzygwiazdowego. Prowadzi to do powstania sprzezenia zwrotnego (feedback):
jesli w galaktyce powstaje duzo mltodych gwiazd, to w szybkim tempie
podgrzewaja one osrodek miedzygwiazdowy, powodujac spowolnienie tempa
powstawania kolejnych gwiazd. Takie samoregulujace sie srodowisko umozliwito
powstawanie dyskowych galaktyk w symulacjach. PdéZzniej okazato si¢ rowniez,
ze aby doprowadzi¢ do ewolucji galaktyk spiralnych w galaktyki eliptyczne,
niezbedne sa dodatkowe zrédta energii pochodzacej z supermasywnej czarnej
dziury znajdujacej sie¢ w centrum kazdej duzej galaktyki.

Diagram Hubble’a galaktyk powstalych w symulacji kosmologicznej Illustris: eliptyczne (lewy gérny rég), spiralne (z prawej) i nieregularne (lewy
dolny rég). Autorstwo: Illustris Collaboration.
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Ilustris: www.illustris-project.org

EAGLE: icc.dur.ac.uk/Eagle/ oraz
eagle.strw.leidenuniv.nl/
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Parametr ¢ odpowiada liczbie
zarazonych w chwili t = 0.

Dzigki postepowi technologicznemu oraz dostatecznemu zrozumieniu

istotnych proceséw mozliwe stato sie wierne symulowanie reprezentatywnych
kawaltkéw Wszech$wiata. Dwie takie symulacje to Illustris oraz EAGLE. Na
stronach internetowych obydwu projektéw znajduja sie modele oraz animacje
z symulacji, przedstawiajace m.in. powstawanie galaktyk eliptycznych oraz
spiralnych. W obydwu projektach udato sie odtworzy¢ wiele wlasnosci
obserwowanych galaktyk, miedzy innymi proporcje miedzy galaktykami
spiralnymi i eliptycznymi, sktad chemiczny, wielkoskalowy rozktad neutralnego
wodoru oraz rozklad galaktyk w gromadach.

Oczywiscie, sukces symulacji poprzedniej generacji nie jest koficem poszukiwan,
gdyz wciaz pozostaje wiele probleméw do rozwigzania. W Illustrisie powstajace
galaktyki sa nazbyt duze w poréwnaniu z rzeczywistymi rozmiarami. Innym
problemem jest to, ze gwiazdy w malych galaktykach powstawaly zbyt szybko,
wiec ich koncowy wiek jest 2-3 razy wigkszy od obserwowanego.

Najwazniejszym problemem, ktory pozostaje do rozwiazania i ktory jest
najbardziej niepokojacy dla naukowcow, jest problem wspomnianego juz
feedbacku. Niedostateczna rozdzielczo$é symulacji oraz niepeine zrozumienie
odpowiednich proceséw fizycznych skutkuje tym, ze dostarczanie energii do
osrodka miedzygwiazdowego przez gwiazdy i aktywne jadra galaktyk jest
modelowane w sposéb bardzo przyblizony, a nie wyprowadzane z podstawowych
praw fizyki. Najkrocej méwiac, dobierane sa takie parametry, aby pewna
wlasnos¢ populacji galaktyk jak najlepiej zgadzata sie z rzeczywistoscia.

Na przyklad w symulacji EAGLE dazono do odtworzenia rozkladu ilosci
galaktyk w zaleznosci od ich masy, a w przypadku Illustrisa — sredniego tempa
powstawania nowych gwiazd w trakcie calej historii Wszechswiata. Zatem to,
ze ostatecznie otrzymano zgodnos$é tych parametrow z obserwacjami, nie jest
sukcesem modelu, gdyz ten zostal dopasowany tak, aby otrzymac taka zgodnosé.

W ciagu ostatnich kilkunastu lat dokonat si¢ olbrzymi postep w modelowaniu
galaktyk. Dzieki symulacjom komputerowym mozemy sSledzi¢ przebieg
procesow astronomicznych niemozliwych do zaobserwowania. Mimo wszystkich
niedociagnieé i probleméw umozliwity one lepsze zrozumienie proceséw
majacych wplyw na formowanie si¢ i ewolucje galaktyk. Obecnie kilka zespotow
astrofizykéw pracuje nad nastepna generacja symulacji kosmologicznych,

po ktorych mozemy spodziewaé si¢ jeszcze lepszej zgodnodci z danymi

obserwacyjnymi.

Roéwnanie z dreszczykiem
Piotr KRZYZANOWSKI*

Jakis czas temu Marek Bodnar z sasiedniego Zakladu Biomatematyki pokazal
mi niepozornie wygladajace rownanie rézniczkowe, ktore pojawito sie w pewnym
modelu przebiegu choroby zakaznej:

1) X'(7) = —pX (r) + L(AX(r) (Ne™™ = X(r)) =X (7).

Liczby w, A\, €,7v,7, N sa stalymi, dodatnimi parametrami modelu (zob. [1, 2]).
Niewiadoma jest funkcja X (1) odpowiadajaca liczbie chorych przypadajacych
na jednostke powierzchni. Zmienna niezalezna 7 to czas. Odpowiednio
skalujac zmienne wystepujace w réwnaniu, mozemy sprowadzi¢ je do prostszej,
rownowaznej postaci

(2) a'(t) = 2(t) - (™ — B —a(t)),

przy czym A, B > 0 zaleza od parametrow oryginalnego zadania. Dodatkowo
na rozwiazanie nakladamy warunek z(0) = xo, gdzie £y > 0 jest kolejnym
parametrem zadania.
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