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ROZDZIAL 1

Wprowadzenie

1.1 Siéw kilka o kosmologii

Kosmologia i pytania dotyczace WszechSwiata przyciagaly najwybitniejsze umysty ludz-
kie na przestrzeni wiekéw. W niezliczonych dzietach pojawialy sie préby odpowiedzi na za-
gadki naszego $wiata, kre§lagc mniej lub bardziej zawile obrazy wszechrzeczy. Rozwazania
tego typu az do poczatkéw XVII wieku, kiedy pojawily sie mozliwosci obserwacji kosmosu,
byly jednak oparte gléwnie na systemach filozoficznych (lub teologicznych) i mialy niewiele
wspélnego z nauka, jaka prébujemy uprawia¢ dzi$. Brak aparatu matematycznego (i teorii
wzglednosci, ktéra sie obecnie postugujemy) oraz sprzetu obserwacyjnego, a przede wszyst-
kim zakorzeniony gleboko szacunek dla autorytetu konserwatywnego Ko$ciola i niepodwazalny
geocentryzm (spuscizna gtéwnie po Arystotelesie, ,zaadoptowanym” przez teologéw $rednio-
wiecznych) sprawily, ze rozumienie nauki bylo az po XVI wiek zupelnie inne.

Nowe mozliwo$ci pojawily sie wraz z konstrukcja teleskopu. I choé¢ juz Kopernik postu-
lowal usuniecie Ziemi z centum Wszech$wiata (bo wéwczas pojecie to odnosito sie wlasnie
do Uktadu Stonecznego — jakze blisko z dzisiejszej perspektywy), to dopiero poczatek XVII
wieku przyniost przelom w obserwacjach astronomicznych. Wiele jednak czasu uplyneto,
zanim oko nauki zdotalo siegna¢ poza nasz Uklad, a Ziemia ostatecznie zostala uznana za ni-
czym niewyrodzniajaca sie planete krazaca wokol przecietnej gwiazdy w jednej z niezliczonych
galaktyk.

To dopiero w 1918 roku Harlow Shapley wysunal wniosek, ze Storice nie lezy w centrum
Galaktyki (bardzo zreszta wéwczas kontrowersyjny), a w 1952 roku Walter Blaade wykazal,
ze Droga Mleczna jest jak najbardziej typowa galaktyka! Warto zwréci¢ uwage, jak wielkie
triumfy $wiecila juz w tym czasie mechanika kwantowa — rewolucyjna teoria mikroswiata,
ktorej przewidywania doskonale zgadzaly sie z doswiadczeniem. Czego na pewno nie mozna
powiedzie¢ o dwczesnej kosmologii.

Pierwszym sensownym modelem kosmologicznym byl model oparty na klasycznej gra-
witacji newtonowskiej. Poniewaz jednak rozwazania prowadzily czeéciej do paradokséw niz
rozwigzan, kosmologia pozostala domeng filozoféw i pojawiala sie jakby przy okazji uprawia-
nia nauki. Wszystko to zaczelo sie zmieniaé po 1915 roku, kiedy Albert Einstein opublikowatl
swoja Ogélng Teorie Wzglednosci. Do 1924 znano juz podstawowe rozwiazania dla wszech-
Swiatéw otwartych, zamknietych, plaskich — statycznych i nie (gtéwnie za sprawa samego
Einsteina, Lemaitre’a, de Sittera i Friedmanna). Ekspansja naszego Wszech$wiata zostala

zapostulowana przez Hubble’a dopiero w 1929 roku.



I cho¢ postep teoretyczny byl przyzwoity, obraz $éwiata nadal pozostawatl tylko obrazem na
papierze. Praktycznie zupelny brak mozliwosci obserwacyjnej weryfikacji odsunal rozwazania
kosmologiczne na drugi plan.

Zainteresowanie kosmologia odrodzito sie, nawet jak na skale czasu rozwoju nauki, sto-
sunkowo niedawno. Bo dopiero pod koniec ubieglego stulecia pojawily sie na tyle doskonate
przyrzady astronomiczne i na tyle zaawansowane projekty, ze umozliwily obserwacje sub-
telnych przewidywan modeli kosmologicznych. W 1991 roku satelita COBE! rozstrzygnat
problem reliktowego promieniowania tta? — o rozkladzie ciata doskonale czarnego, mocnego
argumentu za teorig Wielkiego Wybuchu, a w 1998 roku pomiar blasku supernowych typu Ia
wykazal, ze okolo 70% masy catego Wszech§wiata skupiona jest w postaci tak zwanej ciemnej
energii — stalej kosmologiczne]j (lub czego$ podobnego, dotychczas prawie w ogéle nie bra-
nej pod uwage), ktérej to poSwiecona jest ponizsza praca. Obecnie planuje sie takze kilka
interesujacych eksperymentéw kosmologicznych. Wzrost zainteresowania kosmologia jest nie-
samowity. Jesli wzia¢ pod uwage, ze kilka lat temu obraz Wszechs$wiata zaczal sie wylaniaé z
mgly niewiedzy, to mozna pokusi¢ sie o twierdzenie, ze nastepne lata przyniosa duzo wiecej

fascynujacych odkryc¢.

1.2 Problem stalej kosmologicznej

Historia stalej kosmologicznej jest bardzo ciekawa i zostata doskonale opisana cholby w
Goldsmith (1998).

Podczas rozwiazywania réwnan OTW, Einstein natrafil na do§¢ powazny dla siebie pro-
blem. Jako ze nie mégl pogodzié sie z niestatycznymi rozwiazaniami (ekspansja lub kontakcja
czedci przestrzennej), ktére w sposéb naturalny pojawialy sie w rozwigzaniach, wprowadzit
do réwnan dodatkowy czlon proporcjonalny do tensora metrycznego, a wpdlczynnik propor-
cjonalnosci nazwal statg kosmologiczng. Z czysto matematycznego punktu widzenia czlon ten
»hie psuje” rownan — czterodywergencja kazdej ze stron pozostaje rowna zero. Stala ko-
smologiczna mozna traktowacé jako energie prézni, tworzac z niej tensor energii-pedu prézni.
Jednak powdd, dla ktérego pusta przestrzen miataby mieé niezerowa energie, pozostawal (i
pozostaje do dzi§) niejasny.

Einstein nie uznawal ekspansji Wszech§wiata. Podczas spotkania (w 1927 roku) z Lemait-
rem, ktory pokazal mu swoje prace dotyczace bardziej zawilych modeli kosmologicznych,
uwzgledniajacych miedzy innymi ci$nienie promieniowania i rézne krzywizny przestrzeni,
twérca Teorii Wzgledno$ci wyznal, ze mimo poprawno$ci matematycznej teorii, on sam po
prostu nie wierzy w rozszerzajacy sie Wszechswiat. Lemaitre potem skomentowal to spotka-
nie, jakoby Einstein nie zdawal sobie sprawy z nowych faktéw astronomicznych. Jednak w
1930 roku, po rozmowie z Hubblem, Einstein zmienil zdanie, a wprowadzenie stalej kosmo-

logicznej nazwal ,najwieksza pomylks swojego zycia”. Pdzniej, choé¢ dla formalnosci wciaz

1 COsmic Background Ezxplorer, http://space.gsfc.nasa.gov/astro/cobe/cobe_home.html
2CMB — Cosmic Microwave Background, czasem takze uzywany skrét CBR — Cosmic Background Radia-
tion



rozwazano jej istnienie, nie odgrywala praktycznie zadnej roli w rozwoju teorii kosmologicz-
nych. I tak byloby zapewne do dzi§, gdyby czynnik ten mozna bylo faktycznie zaniedbad
— okazuje sie jednak, ze tak nie jest. Zespét SCP? opublikowat prace (Perlmutter et al.,
1999), w ktérej oszacowano prawdopodobienistwo dodatniej stalej kosmologicznej na 99% i
stwierdzono, ze tempo ekspansji Wszech$wiata wzrasta, zamiast male¢, jak powszechnie sa-
dzono — co obowiazywaloby dla wszechswiata bez stalej kosmologicznej. Wniosek ten zostatl
potwierdzony niezaleznie przez inny zespél badajacy jasnoéci supernowych Ia* oraz poprzez
badanie pewnych subtelnosci w rozkladzie kwazaréw (Roukema et al., 2002). Réwniez bada-
nie pol predkosci 1 dynamiki wielkich struktur we Wszech$wiecie (np. Juszkiewicz et al., 2000)
wskazuje, ze oddzialujacej grawitacyjnie materii jest stosunkowo malo — o wiele za malo, aby
otrzyma¢ spodziewang skadinad gesto$¢ Wszechswiata.

Obecnie, choé istnieje wielu konserwatystéw, wrézacych rychly upadek idei stalej kosmo-
logicznej (czy innych jej substytutéw, o czym dalej), to zdaje sie, ze niektérych wynikéw nie
daloby sie zinterpretowac, gdyby Wszechswiat wypelniata wylacznie materia — zwykla, jaka

5 réwniez oddzialujaca grawitacyjnie, o ktéra rozgrywa sie swoisty wyécig

znamy, i ,ciemna”
miedzy fizykami wysokich energii i czastek elementarnych.

Stata kosmologiczna jest niewygodna z kilku powodéw. Przede wszystkim nie znamy jej
fizycznego uzasadnienia. Kwantowanie swobodnego pola elektromagnetycznego daje stan pod-
stawowy o nieskonczonej energii. W kwantowej teorii pola niedogodno$¢ ta juz nie wystepuje
i energia prézni (efekt czastek wirtualnych i innych zjawisk) przyjmuje skoficzony poziom,
jednak w tym wypadku réznica pomiedzy oczekiwana wartoscia energii prézni (z teorii), a ta
mierzong obecnie poprzez jej wplyw na ekspansje Wszechéwiata, to — bagatela — czynnik
10'2% (Carroll, 2001)! Jest to zdecydowanie najwieksza rozbieznoéé miedzy teoria a ekspery-
mentem w historii nauk przyrodniczych i jeden z wazniejszych argumentéw za tym, ze to nie
stata kosmologiczna (jako energia prézni) odpowiada za przespieszona ekspansje.

Bez watpienia potrzebny jest jaki§ dodatkowy czynnik, by wyjasni¢ dane obserwacyjne.
Jako ze stala kosmologiczna jest niewygodna, pojawiaja sie préby zastgpienia jej. Mozna
by bowiem zalozy¢, ze energia prézni znika w wyniku jeszcze nie znanej symetrii, natomiast
za przyspieszona ekspansje odpowiada inne zjawisko. Teoretycznie tworem takim moze by¢
ewoluujace pole skalarne, dodane do tensorowej teorii OTW. Pomyst ten, odgrzany ostatnio i
ochrzczony chwytliwa (i niezle sprzedajaca si¢) nazwa kwintesencja®, (Steinhardt et al., 1998)
staje sie powazng alternatywa dla ,sztywnej lambdy”.

Pola skalarne sa w kwantowej teorii pola uzywane do opisu bozonéw o zerowym spinie. Tak
wiec kwintesencja moglaby reprezentowaé takie czastki, jeszcze nie znane fizyce, rozproszone

po Wszechéwiecie. Bylyby one na przyktad pozostatoiciami po ztamaniu symetrii GUT” i

8 Supernova Cosmology Project, http: //wuu-supernova.lbl.gov/

*The High-Z SN Search Team (Riess et al., 1998),
http://cfa-www.harvard.edu/cfa/oir/Research/supernova/HighZ . html

Sang. Dark Matter

Sang. quintessence

" Grand Unified Theory — Zunifikowana Teoria Wszystkiego, Swiety Graal fizyki



jako ultralekkie czastki wypelnialy obecny Wszech§wiat. Lekko$é (ktéra wynika z analizy ich
potencjaltu) czyni je réwnie trudnymi do znalezienia, jak czastki supermasywne.

Pole skalarne daje jeszcze jedng korzy$¢ — pozwala uniknaé dziwnego zbiegu okolicznosci,
znanego w literaturze jako cosmic coincidence lub fine tuning problem. Ot6z znajdujemy sie
na skraju dwoch epok: epoki dominacji materii i epoki dominacji stalej kosmologicznej. W
tej pierwszej — ekspansja zwalnia pod wplywem oddzialywan grawitacyjnych, w drugiej za$
— przyspiesza. Aby tak sie stalo, w chwili, dokad siega nasz aparat naukowy (to znaczy
wstecz do epoki Plancka), wartoSci gestoSci materii i statej kosmologicznej musialyby by¢
ustalone z niesamowita wrecz precyzja, siegajaca okoto 60 miejsc po przecinku w rozwinieciu
dziesietnym. Kwintesencja ma za$ te zalete, ze przy odpowienim jej wyborze (potencjatu
pola), rozwiazania sa zbiezne do dzisiejszych wartosci i uktad jest malo wrazliwy na warunki
poczatkowe. Jest to poniekad przeniesienie problemu na inny obszar, bo teraz precyzyjnie
ustalony musi by¢ potencjal pola, ale jest to rozwiazanie eleganckie i warte uwagi. By¢ moze
w przyszlosci z teorii GUT otrzymamy wlasénie taki potencjal...

W kolejnych rozdzialach pracy zostana przedstawione podstawy teoretyczne kosmologii
opartej na tensorowo-skalarnej teorii grawitacji oraz wyprowadzone réwnania Friedmanna.
Na bazie teorii przedstawie mozliwoSci weryfikacji oraz wlasna analize danych z projektéw
SCP, BOOMERanG? oraz MAXIMAS®.

8 Baloon Observations Of Millimetric Extragalactic Radiation ANd Geophysics,
http://www.physics.ucsb.edu/ boomerang/
 Millimeter Anisotropy eXperiment IMaging Array, http://cosmology.berkeley.edu/group/cmb/



ROZDZIAL 2

Podstawy teoretyczne

Najelegantszym sposobem wyprowadzenia réwnan Einsteina (kt6ry sam te réwnania raczej
zgadl niz wyprowadzil) jest metoda wariacyjna (najmniejszego dzialania). Uzyta niezaleznie
przez Hilberta doprowadzila dokladnie do tej samej teorii, przy czym jedne zrédla podaja, ze
jeszcze przez Einsteinem, inne — po. Hilbert skonstruowat dzialanie w sposéb najprostszy
z mozliwych w przestrzeni Riemanna, ktéry to sposéb zostanie przedstawiony. Do obliczen
dolaczymy jednak dodatkowe pole skalarne (zwane powszechnie kwintesencjg lub polem X)
— metoda wariacyjna ma bowiem te przyjemna zalete, ze chcac uwzglednié element czy

oddzialywanie w ukladzie, wystarczy doda¢ odpowiadajace mu dzialanie.

2.1 Skalarno-tensorowa teoria grawitacji

Przestrzenia, w ktérej umieszczona jest teoria, jest w ogdlnosci riemannowska rozmaitosé
rézniczkowa z koneksja metryczna. Hilbert szukal w takiej wlasnie przestrzeni najprostszej
postaci dziatania (czy tez gestodci lagrangianu). Ciag myS$lowy, prowadzacy do jej konstrukeji,
jest nastepujacy:

Dziatanie tworzymy z gestosci lagrangianu jako:

S = / d"zL, (1)

gdzie L jest gestoScia tensorowa zerowego rzedu, czyli skalarem mnozonym przez /—g, za$ g
jest wyznacznikiem z tensora metrycznego. Wiemy jednoczenie, ze tensor metryczny moze zo-
sta¢ lokalnie sprowadzony do postaci kanonicznej w dowolnym punkcie, tak aby jego pierwsze
pochodne znikaly. Nietrywialny tensor musi by¢ wiec skonstruowany z pochodnych co naj-
mniej 2-go rzedu (ktérych juz nie da sie odtransformowaé). Tensorem zlozonym z pochodnych
do 2-go rzedu wlacznie jest tensor Riemanna R’ A za$ jedynym niezaleznym skalarem z niego
skonstruowanym jest skalar Ricciego R, bedacy zwezeniem poprzedniego. Poza tym kazdy nie-
trywialny tensor ztozony z tensora metrycznego i jego pierwszych i drugich pochodnych moze
by¢ wyrazony poprzez metryke i tensor Riemanna. Tak wiec jedynym niezaleznym skalarem
utworzonym z tensora metrycznego i jego co najwyzej drugich pochodnych jest wlasénie skalar

Ricciego. Stad tez ostatecznie gesto$¢ lagrangianu Hilberta przyjmuje postaé:

La =+/—gR. (2)



Wariujac tak skonstruowane dzialanie wzgledem metryki mozna otrzymaé¢ réwnania QTW1O.

W konstrukcji uzyte sa pochodne tensora metrycznego nie wyzsze niz 2-go rzedu. Ma to
swoje uzasadnienie, a mianowicie: a) jest to sposéb najprostszy i najbardziej ,estetyczny”,
b) gwarantuje dobrze zdefiniowane zagadnienie warunkéw brzegowych, c) kolejne wyrazy po-
wodowalyby jeszcze gorsza renormalizowalno$é teorii (grawitacja i tak jest nierenormalizo-
walna. .. ), d) kolejne wyrazy powinny bylyby by¢ bardzo male — proporcjonalne do kolej-
nych poteg masy Plancka mp. Tak wiec powyzszy lagrangian wydaje sie by¢ w zupelno$ci
wystarczajacy.

Naszym celem jest dolaczenie dodatkowego pola skalarnego, minimalnie sprzezonego z
grawitacja, co oznacza, ze czlony zalezne od pola ¢ i grawitacji R sa laczone wylacznie
przez dodawanie, a nie mnozenie. Nieminimalne sprzezenie wystepuje miedzy innymi w teorii

Bransa-Dicke’a. Dla nas satysfakcjonujace bedzie dodanie gestosci postaci

Lx =73 (386480 - V@) Q

gdzie przez pierwszy czlon rozumiemy energie kinetyczng pola, drugi za§ — potencjalng.

Przecinki oznaczaja pochodne czastkowe (to znaczy ¢, = d¢/dz").

Skonstruowane dzialanie ma wiec postac:
n 1 14
Ssr= [ @ay=g(R+B(30" dub ~ V(). @

ktére nalezy teraz wariowaé ze wzgledu na odwrotny (bo tak jest latwiej) tensor metryczny
g"" oraz pole ¢. Parametr 3 okresla stopien sprzezenia pola skalarnego i tensorowego. Doéé
nietrywialne przeksztalcenia wyrazenia §Ssr daja w rezultacie wariacje wyrazong przez ele-

menty zalezne od wariacji 6g"” oraz J¢:

1
0SsT :/dnx((R;w - §Rg;w + §¢,u¢,u - gd”)\ﬁb,)\gwf + gv(d))gul/)dg”u'i_

)
(V730" 8,).)39).

1

V-9

V'(¢) oznacza pierwsza pochodna V wzgledem ¢. Poniewaz wariacja dzialania powinna byé

+8(-V'(¢)

réwna zero niezaleznie od wariacji pdl, otrzymujemy dwa réwnania, z ktorych jedno opisuje

zachowanie pola tensorowego, drugie — pola skalarnego:

B B

1
R;w - ERQ,W + §¢,u¢,u - Zd”,\(ﬁ,)\guu + ng’)guu =0, (6>

V=gV (¢) + (vV=99"$,u), = 0. (7)

10 Aby uzyskaé réwnania OTW ze stata kosmologiczna, wystarczy rozwazyé £ = /—g(R — 2A)



W ten sposéb wyprowadziliémy podstawowe réwnania zmodyfikowanej OTW w pustej
przestrzeni. Pozostaje jedynie doda¢ czlon odpowiedzialny za materie (czyli T),,). Dzialanie
dla materii jest réznie definiowane, zaleznie od jej formy — inaczej dla pola elektromagne-
tycznego, inaczej dla cieczy itp. Najogélniejsza definicje (cho¢ najmniej méwiaca) wprowadzié
mozna nastepujaco:

Wyrazajac réwnanie (6) przez wariacje dzialania otrzymujemy, ze lewa strona tegoz réwna-

nia jest réwna \/%79 Jgf,,. Natomiast czton, ktérym nalezy uzupelnié réwnanie (6), to 8:4G Ty

Tak wiec zalézmy, ze catkowite dzialanie jest postaci:

87G
S =8gr+ A Swm- (8)
Wariujac otrzymujemy:
1 B B A B 87G 1 6Sum
Ryy = SRGuw + S 0ubw = 7070 Agpw + 2V(¢)g,w + Nty 0. (9)
Po przyjeciu za definicje dzialania materii:
1 6Su
= T, (10)

V—g g+

otrzymujemy dokladnie to, o co nam chodzilo, czyli kompletne réwnania pola.

2.2 Jednorodno$é i izotropia wszech§wiata — metryka FRW

W poprzednim podrozdziale uzyskaliémy najogélniejsze réwnania teorii skalarno-tensoro-
wej. W tej postaci sa one do rozwazan kosmologicznych wlasciwie bezuzyteczne. Konieczne
sa odpowiednie zalozenia co do modelu, ktére to zalozenia w znaczacy sposéb je uproszcza
— i pozwola rozwigzad.

Wspolczesna kosmologia opiera sie na dwéch podstawowych zalozeniach: méwia one, ze
Wszechs$wiat jest jednorodny i izotropowy oraz ze prawa fizyki sa wszedzie jednakowe. Co
do drugiego, to raczej nie mozna wiele dyskutowaé¢ i musimy przyjaé to zalozenie, majac na
uwadze, ze istotnym ograniczeniem bedzie dla nas tak zwana epoka Plancka, czyli czas, gdy
wiek Wszech§wiat byt réwny okolo 10~43s.

Co do jednorodnosci i izotropii — tu sprawa nie jest tak oczywista, gdyz nasze do$wiadcze-
nie (na przyklad obserwacje ograniczone do kilku sasiednich galaktyk czy po prostu spojrzenie
w nocne niebo) méwi nam, ze takie zalozenie nie moze by¢ prawdziwe. Jak sie okazuje jednak,
na naprawde duzych skalach Wszech$wiat jest prawie jednorodny (i izotropowy).

Analiza rozkladu galaktyk do z = 0.3 (przesuniecie ku czerwieni) jest dobra ilustracja
jednorodnosci (patrz rys. 1). Natomiast duzo bardziej przekonujacy jest obraz nieba widziany
przez satelite COBE, ktéry badajac kosmiczne promieniowanie tla o temperaturze Srednio
2.73K, wykryt niejednorodnoéci rzedu zaledwie AT/T = 10~5! Znajac mechanizm ich po-

wstawania (patrz rozdzial 16) oraz fakt, ze odzwierciedlaja rozklad materii w chwili, gdy



2dF Galaxy Redshift Survey

58606 galaxles
141402 total

Rysunek 1: Po lewej: przeglad fragmentu nieba wykonany w ramach projektu 2-degree Field
Galaxy Redshift Survey — wykazuje jednorodno$¢ rozkladu galaktyk na duzych odleglosciach.
Po prawej: rozktad przestrzenny fluktuacji temperatury promieniowania tta wyznaczony przez

satelite COBE w 1990 roku.

Wszechswiat liczyl sobie okolo 300 tys. lat, a protony i elektrony zaczely tworzy¢ atomy wo-
doru, mozemy w pierwszym przyblizeniu z zupelnie czystym sumieniem zalozy¢ jednorodnosé
i izotropie Wszech§wiata i na tym zalozeniu stworzy¢ kosmologiczny model.

Przy obliczeniach powstawania struktur, majac dane rozwiagzania dla modelu jednorod-
nego, uzywa sie metody zaburzeniowej (zlinearyzowane réwnania OTW) i w ten sposéb prze-
chodzi od modelu jednorodnego do modelu ze strukturami. Jest to postepowanie uzasadnione,
gdyz zaburzenia zawsze s3 male, a liniowe przyblizenie nie moze by¢ stosowane tylko do ostat-
nich faz powstawania gwiazd czy galaktyk, a wiec na bardzo malych skalach przestrzennych.

Przestrzenia, ktérag wykorzystamy do stworzenia modelu, bedzie czterowymiarowa czaso-
przestrzen R x X. Czas zostaje wydzielony jako niezalezna wspélrzedna, gdyz tak wtasnie
wyglada dzisiejszy Wszechswiat. Niezmienniczos¢ i izotropia dotycza jedynie podprzestrzeni
3, ktéra powinna mie¢ maksymalng mozliwg symetrie. Odzwierciedleniem symetrii czaso-
przestrzeni bedzie niezmienniczo$¢ metryki na przesuniecia i obroty w 3. Metryka jest wiec
postaci:

ds? = dt? — a*(t)yijdzida?, (11)

gdzie indeksy rzymskie przebiegaja liczby 1,2,3, a czynnik a(t) pozwala wydzieli¢ ekspansje
przestrzeni (wszech§wiata) od ruchéw wtasnych obiektéw. Az do odwolania bedziemy mierzyé
czas w jednostach odleglo$ci, aby pomija¢ czynnik c. Poprzez natozenie warunku maksymalnej
symetrii (a wiec sferycznej) na elementy tensora +;;, analiza, ktérej szkic odnalez¢ mozna w

Carroll (1997), prowadzi do nastepujacej formy metryki:

dr?
1— kr?

ds? = dt? — a?(¢) ( + 72 (d6? + sin? 9d<p2)> : (12)
Jest ona rzeczywiscie niezmiennicza na przesuniecia i obroty w czesci przestrzennej, jest jed-
nocze$nie najprostsza metryka spelniajaca natozone powyzej warunki.

Wyjaéniajac symbole uzyte w metryce: {r, 8, ¢} sa tak zwanymi wspélrzednymi wspétpo-



ruszajacymi — ruch punktéw o ustalonych wspdétrzednych wynika wylacznie z rozszerzania sie
przestrzeni. Zwiazek pomiedzy wspodlrzednymi wspélporuszajacymi r a wspélrzednymi rze-

czywistymi (fizycznymi) x jest (przy ustaleniu poczatku uktadu wspélrzednych) nastepujacy:

x(t) = a(t)r, (13)

(Xl(t) — Xz(t)) = a(t) (1‘1 — 1'2). (14)

Wida¢ wiec, ze odlegtosci fizyczne we Wszech§wiecie pomiedzy punktami o ustalonych wspél-
rzednych wspdlporuszajacych sa proporcjonalne do czynnika skali a(t) (i tak tez zmieniaja
sie w czasie), ktéry okre$la zalezng jedynie od czasu dynamike Wszech§wiata. Czynnik ten

zwigzany jest z przesunieciem ku czerwieni z poprzez

a 1 _ Aemit

ag - 14z Aobs

; (15)

€O oznacza, z€ W momencie wyemitowania sygnatu Swietlnego przez obiekt o danym poczer-
wienieniu, czynnik skali byl réwny a. Wyrazenie powyzsze okre$la réwniez stosunek dlugosci
fali emitowanej przez obiekt do dlugosci fali obserwowanej przez nas. Najczesciej przyjmuje
sie, ze dzisiejszy czynnik skali jest réwny ag = a(ty) = 1.

Wskaznik k oznacza zakrzywienie samej przestrzeni. Dla & = 0 przestrzen jest euklide-
sowa — metryke mozna zapisaé po prostu jako ds? = dt? — a?(t) (dz? + dy? + dz?), co przy
przejéciu do wspélrzednych fizycznych daje dokladnie metryke Minkowskiego. Przyjecie k& > 0
oznacza dodatnia krzywizne, czyli wszech§wiat zamkniety, za§ k < 0 — krzywizne ujemng i
wszechéwiat otwarty.

Podstawienie » = x, r = siny, r = sinhy daje w trzech wymienionych przypadkach

nastepujace postaci metrykina ¥ (dlak=0,k=1, k= —1)!:
do® = dx? + x*dQ?,
do? = dy? + sin? xdQ?, (16)

do? = dx? + sinh? xdQ?2.

Metryki te opisuja odpowiednio plaszczyzne, 3-sfere oraz tréjwymiarowa powierzchnie

hiperboliczng (ktéra lokalnie mozna odwzorowaé jako powierzchnie siodtowa). Stad nazwy:

"metryka FRW jest niezmiennicza ze wzgledu na na transformacje:

k
! 7TI = |k|’l‘, a'l = 4

K=o :
¥l VIl

co pozwala na sprowadzenie kazdego przypadku k # 0 do k = +1.
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wszech§wiat plaski, zamkniety i otwarty. W tym miejscu dygresja: wszech$wiat zamkniety
ma skonficzong objeto$é, natomiast (wbrew intuicji) plaski i otwarty wcale nie muszg by¢
nieskoriczone. Przypadek & = 0 moze bowiem opisywaé choc¢by 3-torus, a wiec obiekt o
skonczonej objetosci. Istnieja takze skonczone konstrukcje topologiczne o ujemnej krzywiznie.

Wazne jest to, ze dzieki tak skonstruowanej metryce, zwanej metryka Friedmanna-Ro-
bertsona-Walkera, mozemy znalezé wszystkie rozwiazania dla jednorodnego i izotropowego
wszech§wiata. A wiec w ciagu kilku minut (godzin), w sposéb $cisty matematycznie dokonaé
tego, co zajelo wspolczesnym Einsteinowi kilka lat — kompletne rozwigzania zostalty opubli-
kowane w 1924 roku przez Friedmanna (rok przed jego $miercia), 9 lat po powstaniu OTW.
Spoér wokét sensownoéci znajdywanych kolejno rozwigzan OTW tworzy fascynujaca historie,
w ktérej niestety wieksza role niz argumentacja matematyczna odegraly osobiste przekonania,
cho¢by samego Einsteina, odrzucajacego az do 1930 roku wszelkie niestatyczne rozwiazania
swojej teorii. Sam Friedmann (i jego dokonania) nie zostal za zycia doceniony, a jego prace
nie wzbudzity odzewu. Na dorobek Friedmanna zwrdcono uwage dopiero po jego Smierci,

gltéwnie za sprawa publikacji Lemaitre’a i Robertsona.

2.3 Rownania Friedmanna

Wracajac jednak do modelu — aby otrzymaé réwnania kosmologii, nalezy podstawié otrzy-
mang forme metryki z réwnania (12) do réwnan Einsteina. Tu zrobimy to dla teorii skalarno-
tensorowej, otrzymujac ogdlna posta¢ réwnan. Pozwole sobie przedstawi¢ dos¢ szczegdtowy
zarys wyprowadzenia, gdyz nigdzie w literaturze nie spotkatem podobnego podejécia — auto-
rzy przytaczaja zwykle jedynie koncowe 3 réwnania. Zrozumienie jednakze ich pochodzenia
jest wedlug mnie kluczowe do zrozumienia istoty kosmologii (friedmannowskiej).

Roéwnania skalarno-tensorowej teorii grawitacji, jak juz wczeéniej pokazaliémy, maja po-

b = 20760 + SV (B)gys = KT an)

stac: .
R/w - §Rg/u/ +

V=gV'($) + (vV=99" $u) =0, (18)

gdzie T}, jest tensorem energii-pedu dla materii (energii), k = 87G/ c* — stala proporcjonal-
nosci wyznaczona z przyblizenia stabego pola.
W pierwszej kolejnosci okreslimy posta¢ tensora T),,, wprowadzimy tensor energii-pedu

dla pola ¢, a nastepnie podstawimy do powyzszych réwnan metryke FRW.

Tensor energii-pedu dla materii i promieniowania

Ogdlna postaé tensora idealnej cieczy w teorii OTW to:

T,uu = (P +p) UpUy — Puv, (19)
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p ip to odpowiednio gestos¢ i ciSnienie materii w ukladzie spoczynku tejze, u, to czterowektor
predkosci. Z zalozenia o izotropii modelu wnioskujemy, ze ciecz (materia) musi pozostawaé w

spoczynku we wspotrzednych wspétporuszajacych, tzn:

u, = (1,0,0,0). (20)
Wéwczas tensor energii-pedu przyjmuje postaé:
0 0 0

Ty = , (21)

—DP3Gij

O O O

przy czym réwnania stanu nalezy zadaé z zewnatrz, najproéciej postaci p = wp. Zaklada
sie wéwczas, ze réwnanie stanu dla materii (pytu) to p,, = 0 — ci$nienie na przyklad gazu
atomowego jest relatywistycznie zaniedbywalne, dla promieniowania za$ p, = 1/3p,, co wynika
ze skwantowania pola elektromagnetycznego. Réwnanie stanu determinuje nie tylko ewolucje
czasowg samego sktadnika, ale takze jego wplyw na ekspansje globalng.

Przed dalszymi rozwazaniami rozpatrzmy jeszcze zerowa skladowa zasady zachowania dla
tensora energii-pedu, czyli zerowania czterodywergencji T%,;, , gdzie T", = diag(p, —p, —p, —p)-

Po krétkich obliczeniach otrzymujemy réwnanie ewolucji materii w czasie:
) a
p=-3_p(+w), (22)
ktére mozna rozwiazaé dla réznych jej form. W ogdlnosSci rozwigzanie ma postac:
p o a=31+0), (23)

co dla pytu daje p,, o a3, czyli jest doé¢ intuicyjne, bo gestoéé czastek maleje proporcjonal-
nie do odwrotnosci rozmiaréw objeto$ciowych. Natomiast dla promieniowania otrzymujemy
pr < a~%. Dodatkowa zmiana gestoéci energii jest spowodowana zmiang energii czastek (fo-
tonéw) zgodnie z E = he/A, jako ze dlugosci fal zwiekszaja sie w wyniku ekspansji samej
przestrzeni. Tym mechanizmem tlumaczony jest kosmologiczny redshift obiektéw astrono-

micznych — fotony ulegaja poczerwienieniu w wyniku rozszerzania sie przestrzeni.

Tensor energii-pedu dla pola skalarnego

Aby pozby¢ sie do§é nieprzyjemnych wyrazéw w (17), pochodzacych od pola skalarnego,
rozwazmy mozliwo$¢ utworzenia z nich tensora energii-pedu. Tensor ten mialby posta¢ ana-
logiczna do (21), jak za chwile zobaczymy. Istota pola kwintesencji jest to, ze w czesci prze-
strzennej jest ono jednorodne (i izotropowe), stad znikaja wszystkie przestrzenne pochodne

pola.
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Jak mozna latwo sprawdzié, tensor energii-pedu nalezy zbudowa¢ postaci:

$?/2+ V() 0 0 0
B ) 0
T = (—— . . (24)
g 25 0 - (¢2/2 - V(cb)) gij
0
Teraz za$, przyjmujac S = —2k, mozemy utozsamié gestos$¢ energii pola i jego ci$nienie z:
19
po =5 +V(@), (25)
§2‘52
po=" -V(4). (26)

Aby uzasadni¢ prawdziwos$¢ (czy raczej mozliwosé¢) takiego postepowania, rozwazmy, po-
dobnie jak poprzednio, zerowa sktadowa réwnania zachowania dla tensora (24). Sprowadzi sie

ona do .
$+324+V'(9) =0, (27)

czyli réwnania ewolucji pola, tozsamego z réwnaniem (18) — po nalozeniu na pole warunku
jednorodnoéci przestrzennej! Od tej pory traktowaé bedziemy przejawy pola na réwni z pro-

mieniowaniem i materia, uzywajac dla nich wszystkich jednego tensora.

Zabieg, ktory wykonaliSmy, pozwoli nie wlec za soba czeéci skalarnej réwnan, a przede

wszystkim pozwala stworzy¢ interpretacje pola.

W tym miejscu zauwazmy, ze wprowadzone przez nas pole jest najprostszym uogoélnieniem
staltej kosmologicznej. Tak samo dla A mogliby$my stworzy¢é podobny tensor i interpretowad
jego elementy jako energie (prézni) i ciénienie (tez, o dziwo, prézni), dla ktérych réwnanie
stanu mialoby posta¢ pp = —pa. Pole ¢ $cisle imituje stala kosmologiczna, gdy d) =0i

V(¢) # 0.

Rownania Friedmanna

Wyprowadzenie réwnani Friedmanna to po prostu wyliczenie (niestety nieco zmudne, do-
brze jest uzy¢ programu typu Mathematica) wspélczynnikéw koneksji metrycznej, tensora
Ricciego i wstawienie do réwnania (17). Poniewaz oprécz zawitoéci technicznych!? procedura
nie zawiera elementéw koniecznych do zrozumienia istoty réwnan, pozwole sobie przytoczyé

jedynie koncowy rezultat.

Ze wzgledu na zalozong symetrie przestrzenng problemu, z réwnan (17) otrzymujemy tylko

25pczegbly znalezé mozna m.in. w Carroll (1997)
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dwa niezalezne réwnania, ktére po kosmetycznych manipulacjach przyjmuja postac:

. 2 2
a 887G ke
(a) R 28)
a 4G
a :—T(P+3p)a (29)

zaskakujaco prosta w poréwnaniu z wejSciowymi réwnaniami teorii skalarno-tensorowej (z
jednostkami czasu przeszliémy do sekund!®, aby by¢ blizej istniejacej literatury). Do tego
dochodzi réwnanie ewolucji pola (27). Rozwiazujac je, otrzymujemy opis globalnej ekspansji
wszech§wiata, wyrazony przez a(t).

W kosmologii wprowadza sie dodatkowe parametry, ulatwiajace opis modelu. I tak, w

oparciu o réwnania (28) i (29), definiujemy parametr Hubble’a jako:
H(t) = g (30)

Taka definicja jest, dla malych odleglosci, zgodna z prawem Hubble’a o liniowej zalezno$é
predkosci ucieczki od odlegtosci. Na duzych (kosmologicznych) odleglo$ciach nie jest ono
stuszne.

Definiuje sie takze gestosé krytyczng wszechswiata jako gesto$é, przy ktérej wszech$wiat

jest plaski (tzn. k = 0). Wprost z réwnania (28), ktadac k = 0, otrzymujemy:

3H?

-5 (31)

Per

Jest ona réwniez funkcja czasu. JeSli (catkowita) gesto$é wszech$wiata jest réwna gestosci
krytycznej, krzywizna przestrzeni jest zerowa. Nadmiar (niedomiar) materii powoduje zwiek-
szenie (zmniejszenie) krzywizny.

Aby jeszcze uprosci¢ réwnania Friedmanna, z krzywizna mozna stowarzyszy¢ gesto$é ener-

gii krzywizny jako

32 1
= 32
Pi(a) 871G a? (32)
o réwnaniu stanu )
b = —gpk- (33)

W ten spos6éb pozbywamy sie cztonu krzywizny w réwnaniu (28), pozostawiajac niezmienione
(29).

Dla wszystkich form energii mozemy wyznaczy¢ ekspansje a(t), gdy dana forma dominuje.
Podsumowanie znajduje sie w tabeli 1. Istotne jest, ze materia i promieniowanie spowalniaja
ekspansje (zalezno$¢ potegowa), podczas gdy stala kosmologiczna (i pole skalarne w wiekszosci

wypadkéw) ja napedza.

13nalezy pamigtaé, aby jednoczeénie przeskalowaé potencjat pola uzyty wezeéniej do: V(¢) — V(¢)/c?
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rodzaj energii r-nie stanu  ewolucja rodzaj ekspansji
gdy dominuje
promieniowanie pr = 1/4p, pr o< a4 a o« t1/2
materia Pm =0 Pm X a3 a o t2/3
stala kosmologiczna  pp = —pa pA = const a x exp(Hyt)
krzywizna pr = —1/3pg pr X a2 axt
pole skalarne nietrywialne nietrywialna nietrywialna

Tabela 1: Rézne formy energii i ich wlasno$ci.

Mozemy teraz wprowadzi¢ bezwymiarowe parametry gestosci dla wszystkich rodzajow ener-

gii, jako stosunek ich gestosci do gestosci krytycznej:

P
Per

)
bezwymiarowa gesto$¢ catkowita to:

Q= Z Q; = Qp + Q. + Qp + Qg + wszystkie inne formy energii poza Uy,

2

Q,=1-90.

Wszystkie parametry z subskryptem ,,0” dotycza wartoéci obecnej.

2.4 Kwintesencja — historia wszech§wiata a dynamika pola

(34)

(35)

(36)

Jak widzieliSmy w poprzednim podrozdziale, rézne formy energii maja rézny wplyw na

dynamike ekspansji wszech$wiata. Ich ewolucja w czasie rowniez jest rézna, przez co historie

wszechdwiata mozna podzieli¢ na kilka etapéw w zalezno$ci od dominujacego skladnika: ere

dominacji promieniowania, materii i stalej kosmologicznej (kwintesencji). Zostalo to przed-

stawione na rysunku 2. Tak sie dziwnie sklada, ze zyjemy na pograniczu dwdch ostatnich

epok, na co wskazuja rézne obserwacje.

pP>pr 2>1 Q<0 krzywizna dodatnia, skoficzona objetosé
p=ps Q=1 Q=0 krzywizna zerowa, skonczona lub nieskoniczona objetos¢

p<per <1 Qp>0 krzywizna ujemna, skoniczona lub nieskoriczona objetoéc

Tabela 2: Zwiazek pomiedzy catkowita gestosSciag wszechSwiata a krzywizng i objetoscia
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Rysunek 2: Przyklad ewolucji bezwymiarowych parametréow gestosci dla ptaskiego wszech-
Swiata ze stala kosmologiczna. Podzial na epoki nastepuje w zaleznoéci od dominujacego
sktadnika, od lewej: promieniowanie, materia, stala kosmologiczna. A moze by¢ zastapiona
polem skalarnym — praktycznie nie zmienia to rysunku. W kazdej z epok sktadnik dominujacy
decyduje o charakterze ekspansji.

Rozwazmy teraz konkretna postaé¢ potencjatu dla polal4:
V(¢) =Bg * (37)

Korzystajac z wyprowadzonych wczeéniej rownan, mozemy wyznaczy¢ zaréwno ewolucje
pola ¢, jak i dynamike czynnika skali a(t). Okazuje sie, ze przy odpowiednio dobranych
parametrach a i 8 uzyskamy dzisiejszy obraz Wszech§wiata, z tym ze zamiast stalej kosmo-
logicznej wystepowaé bedzie pole skalarne ja imitujace. Dla potencjalu (37) i parametréw
a=-1ip =11 x 10 22 zaktadajac Q,0 = 0.3 i dzisiejsza stala Hubble’a na poziomie
Hy = 60km/s/Mpc, otrzymamy Qxo = 0.7, i wiek Wszech$§wiata réwny 15 mld lat. Wyniki
przedstawione sa na rysunku 3.

Zwréémy jeszcze uwage na charakter ewolucji pola ¢. Réwnanie (27) jest de facto réwna-
niem oscylatora z cztonem ttumiacym 3H i potencjatem V. Mozna by przeprowadzi¢ doktadng
analize rozwigzan tegoz, tutaj jednak zwréémy uwage na kilka ciekawych faktéw. Ewolucja
rozpoczyna sie w poblizu ¢ = 0, by potem pole toczylo sie po $cianie potencjalu w dét. Moze
sie zdarzy¢, co wida¢ na rysunku 3a lub 4, ze na skutek czynnika ttumigcego pole zostanie za-
mrozone. Wtedy zachowuje sie jak stala kosmologiczna. Stan taki nie musi by¢ ostatecznym

— stata Hubble’a zmienia sie z czasem (maleje), wiec pole kontynuuje ewolucje. Nie jest to

MPotencjat taki jest czesto rozwazany w pracach poéwieconych kwintesencji. Ma on te przyjemna zalete,
ze dla ¢ — oo staje sie niemal plaski, przez co pole ewoluuje coraz wolniej lub zastyga — wtedy imituje
zachowaniem stata kosmologiczna.
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jednak regula i w duzym stopniu zalezy od ksztaltu potencjatu. W przypadku, gdy dzis pole
ewoluuje zamiast pozostawaé stalym, weryfikacja teorii powinna by¢ duzo prostsza.

Tak zdefiniowane pole skalarne ma jeszcze jedna przewage nad stala kosmologiczna, o
ktorej to przewadze juz wezesniej wspomnialem. Otéz dla ustalonego potencjatu otrzymujemy
dzisiejsze wartoéci parametréw kosmologicznych dla réznych wartodci poczatkowych pola —
poréwnaj rysunek 4.

Aby utatwi¢ obliczenia, w dalszej czeéci pracy bede stosowal przyblizona ewolucje pola

poprzez aproksymacje réwnania stanu:

Py = w(a)py ~ (Z w;(a — 1)i> P> (38)

=0
czyli rozwijajac czynnik w na szereg Taylora (az do n-tego wyrazu) w poblizu a = ag = 1, co
przyjmiemy za chwile obecng. Pédzniej ograniczymy sie do kilku poczatkowych wyrazéw, na
razie nie zmniejszajmy ogdélnosci.
Dla takiego rozwiniecia réwnania stanu sprobujmy znalez¢ zalezno$¢ od czynnika skali

pe(a). W tym celu wystarczy podstawi¢ (38) do (22), posortowaé wyrazy i wycatkowaé. Dosé

skomplikowane rachunki prowadza do ogdlnego wyrazenia postaci:

— pypa 3+ Eio (D ws) oy ; —aF 1 (0 - zsz)
Pé = Pgo P (3;1 (1 ) 5 > (k>( 1) (39)

i=k

W literaturze (gtéwnie przy analizie obserwacji) czesto rozwaza sie jedynie réwnanie stanu
kwintesencji px = wopx, a wiec o stalym wspolczynniku w. Jest to oczywiscie najprostsze
uogoélnienie pojecia statej kosmologicznej i latwe w obliczeniach numerycznych.

Na potrzeby tej pracy sensowne wydaje sie ograniczenie do n = 1. Jest to uzasadnione z

kilku powodéw:

1. rozwazanie calej dynamiki pola prowadzitoby do duzo wiekszej ztozonosci obliczeniowej,
co przekladaloby sie na czas obliczen — na przyklad kwestia zaleznosci warunkéw po-
czatkowych pola od gestosci kwintesencji obserwowanej dzisiaj i degeneracja ze wzgledu

na warunki poczatkowe;

2. w ten sposéb do modelu doktadamy tylko dwa dodatkowe parametry (w poréwnaniu z
modelem ze stala kosmologiczng) — w przypadku dynamicznego pola dochodzityby wa-
runki poczatkowe pola (2 parametry) + parametry potencjalu V(¢), a kolejne wymiary

przestrzeni parametréow to komplikacja strony numerycznej;

3. jako ze wplyw pola kwintesencji na wszech§wiat jest znaczacy dopiero od ,niedawna”,
nie musimy az tak troszczy¢ sie o przesuniecia ku czerwieni rzedu z = 1000 — wtedy
udzial pola w caltkowitej gestosci byt znikomy, wiec mozemy sobie pozwoli¢ na nieco

wieksze odchylenia od $cistej ewolucji;
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Rysunek 3: Na rysunku a) przedstawiono ewolucje gestosci poszczegélnych skladnikéw w
funkcji czynnika skali. Gesto$¢ stalej kosmologicznej podano tylko dla poréwnania — nie
byla ona obecna w obliczeniach. Rysunek b) przedstawia zmiany samego czynnika skali w
zaleznosci od czasu. Ewolucja parametru w okreslajacego réwnanie stanu pola skalarnego
znajduje sie na rysunku c).
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Rysunek 4: Dzisiejsze parametry kosmologiczne sa praktycznie niewrazliwe na poczatkowa
warto$¢ energii pola skalarnego! Dla réznych przypadkéw otrzymujemy identyczny wiek
wszech§wiata i obecna wartos¢ energii pola skalarnego.

4. dla potencjalu V(¢) = Bod~“ zgodnoéé¢ z dokladng ewolucja jest bardzo dobra az do
z =4 — por. rys. 5.

Do analizy danych supernowych typu Ia przyblizenie powyzsze jest w zupelnoSci wystar-
czajace. Zastosujemy je takze przy generowaniu rozkladu anizotropii promieniowania tla,
musimy tylko mie¢ na uwadze, aby gesto$¢ pola byla mala w czasie rekombinacji i wczeéniej
— W przeciwnym razie otrzymaliby$my bledne rezultaty.

Tak wiec ostatecznie otrzymujemy:

px = (wo +wi(a — 1)) px, (40)

px = pxoa 21T wow1) exp (3w (1 — a)). (41)

Przyblizona ewolucje gestosci zwiazana z polem przedstawia rysunek 6.
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Rysunek 5: Zmiana czynnika w, podobnie jak na rysunku 3c, lecz tym razem skala pozioma
nie jest skalg logarytmiczna. Widaé, ze wykorzystanie przyblizenia (40) jest jak najbardziej

uzasadnione!
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Rysunek 6: Wyrazenie (41) w funkcji czynnika skali a. Po lewej stronie w; = 0, za$ wy
zmienia sie od 1 (na gérze) do —3 (na dole). Po prawej wg = —1, a w; przebiega wartosci
od —5 (na gérze) do 5 (na dole). Widoczna jest réznica w ewolucji spowodowana czynnikiem

exp (w1 (1 — a)).






ROZDZIAL 3

Mozliwosci obserwacyjne

3.1 Pomiary blasku supernowych typu Ia

Supernowe typu Ia sa bardzo wdziecznymi obiektami do obserwacji kosmologicznych. Po
kalibracji (jasno$¢ absolutna i szeroko$é potéwkowa krzywej blasku sa w pierwszym przyblize-
niu zwiazane liniowa zaleznoécia) kazdy wybuchajacy obiekt tego typu moze by¢ traktowany
jako ,standardowa $wieca” — o jednakowej jasnosci absolutne;j.

Niestety nie posiadamy dobrego modelu gwiazd typu Ia, nie znamy nawet doktadnie scena-
riusza wybuchu — przystepny przeglad mozna zalez¢ w Niemeyer (2002). Fenomenologiczny
zwigzek pomiedzy jasno$cia absolutng a profilem jasno$ci pochodzi z obserwacji najblizszych
tego typu obiektéw, dla ktérych mozemy okresli¢ odleglo$é (poprawki kosmologiczne sa za-
niedbywalne).

Definiujac odlegto$é jasnosciowq obiektu jako

irL
sz,/%, (42)

gdzie L to moc promieniowania obiektu, za$ F' to obserwowany strumiei energii, widzimy ze
jest to odleglos¢, jaka dzielitaby nas od éwiecgcego obiektu w plaskim i statycznym wszech-

Swiecie. Stad tez jej zwiazek z jasno$cia absolutna obiektu i obserwowana:
Mobs = Mabs + 5 10g10 dr. (43)

Okaze sie, ze relacja miedzy dy a poczerwienieniem kosmo-
logicznym z zalezy od parametréow kosmologicznych, wystepuja-
cych w réwnaniach Friedmanna. Chcac zalezno$c te znalez¢, mu-
simy wyznaczy¢ odleglo$¢ od obiektu we wspdlrzednych wspdt-

poruszajacych, a nastepnie przetransformowaé ja do wspolrzed-

nych fizycznych. Zarys metody mozna znalezé na przyklad w L
Goobar & Perlmutter (1995), cho¢ uzywane tam wzory sa przy-
blizone'®.

Niech r bedzie odlegloscia od obiektu we wspdlrzednych wspélporuszajacych. Pierwszym

krokiem bedzie wyrazenie tejze odlegloséci przez poczerwienienie. Réwnanie elementu linio-

157esp6t SCP z nieznanych powodéw zawsze uzywa w publikacjach wzoréw przyblizonych na dr, ktére w
zaden sposéb nie wplywaja na latwo$¢ ani szybko§¢ obliczen.
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wego dla fotonéw przyjmuje postaé:

dr
ik

Chcac wyznaczyé r, zauwazmy, ze rézniczke dt mozemy zastapi¢ przez da/a = da/(aH(a)).

cdt = a(t) (44)

Za$ ewolucja stalej Hubble’a jest trywialna, o ile znamy ewolucje gestosci wszystkich form
energii (w zaleznoéci od a) — patrz tabela 1. Z kwintesencja uporaliSmy sie w poprzednim
rozdziale, dokonujac przyblizenia (41). Jesli dodatkowo zastapimy rézniczke da = —dz/(1+2)

oraz samo a/ag = 1/(1 + z) i wykonamy catkowanie, otrzymamy:

[l wwe=l 5o (4)

Calke po lewej stronie réwnania latwo wykonaé, gdy £ = £1. Po podstawieniu r — r//|k]|

gdzie przyjmujemy definicje Sy:

mamy

sin(z) gdy k>0,
Sk(z) = z gdy k=0, (47)
sinh(z) gdy k <O0.

Odleglo$¢ jasno$ciowa dostaniemy przez pomnozenie tak uzyskanej odleglosci przez ag/a,

czyli dp = (1 + z)r. Najbardziej przydatna (i kompletna) posta¢ wyrazenia to:

1+2

dp = —F—=35k (\/ 1979 / dz Qro(z +1)* + Qo2 +1)3 + Qro(z + 1) +
Ho+/|Q%ol

. (48)
+Qx0(z + 1)3(”“’07“’1) exp (3wyz/(z + 1))] 2) ’

cho¢ w dalszych obliczeniach bedziemy zaniedbywali wartos¢ €2, — w zakresie wystepowania
supernowych jest ona znikomo mata.

Jedli teraz zdefiniujemy wielko$¢ Dy, = dpHy (co pozwoli pozby¢ sie zalezno$ci do stalej
Hubble’a) i uwzglednimy rézne inne obserwacyjne efekty (Perlmutter et al., 1999), uzyskamy
jasnoscig efektywng, wszystkie za$ niechciane czynniki (lacznie z Hy) zostaja ,zepchniete” do
statej M:

mefs = M + 5logq Dy, (49)

Dzieki powyzszym réwnaniom otrzymujemy zalezno$é jasno$é¢ (efektywna) — poczerwie-
nienie, parametryzowang przez model kosmologiczny, ktéra pozwoli wyznaczy¢ parametry
modelu. Zbiér danych (oczywiscie nie surowych), udostepniony przez zesp6t Supernova Co-

smology Project, zawiera wladnie jasno$ci efektywne, poczerwienienia oraz zwigzane z tymi
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wielkoSciami bledy.

3.2 Anizotropia kosmicznego promieniowania tta (CMB)

Kosmiczne promieniowanie tta (Cosmic Microwave Background) ukazuje obraz Wszech-
Swiata, gdy jego wiek (liczac do Wielkiego Wybuchu) wynosit zaledwie 300 000 lat.

Jako ze pomiary CMB staly sie ostatnio niezwykle ,modne” (je$li to okreslenie moze
odnosié¢ sie do nauki), w internecie i prasie astronomicznej mozna znalezé wiele popular-
nych wprowadzen czy naukowych opracowan fizyki odpowiedzialnej za powstawanie tegoz
promieniowania i jego fluktuacji. Pozwole sobie jednak na krétkie wyjasnienie i naszkicowanie

problematyki.

Geneza promieniowania tla

Obecnie wiemy, ze nasz Wszech$§wiat jest prawie jednorodnie wypelniony promieniowa-
niem fotonowym o niemal idealnym widmie ciala doskonale czarnego i temperaturze 2.73K.

Od chwili Wielkiego Wybuchu Wszech§wiat rozszerza sie i jednocze$nie srednia energia
przypadajaca na jedna czastke maleje. Przy wysokiej temperaturze wodér (podstawowy sktad-
nik materii) pozostawal calkowicie zjonizowany w réwnowadze termodynamicznej z fotonami,
ktérych rednia droga swobodna byta bardzo krétka ze wzgledu na rozpraszanie na swobod-

nych elektronach. Rozklad energetyczny fotondéw to réwnowagowy rozktad Plancka:

8w v

dv = 7 .
ev)dv c3 exp(hv/kpT) — 1

(50)

Przy temperaturze T = 4000K gesto$¢ fotonéw o energii wiekszej niz energia jonizacji
wodoru (13.6eV) staje sie réwna gestoéci barionéw!® (gtéwnie wodoru), tak wiec protony i
elektrony maja szanse tworzy¢ atomy wodoru. Zjawisko to zwane jest nieco mylnie rekombi-
nacjg, co sugeruje, ze jest to proces powtérny. Oczywidcie tak nie jest, a nazwa pochodzi z
terminologii fizycznej zwigzanej raczej z warunkami laboratoryjnymi.

Podczas rekombinacji gesto$¢ swobodnych elektronéw gwaltownie maleje i érednia droga
swobodna fotonéw staje sie wieksza niz promiert Hubble’a (czyli ¢/ Hy), co w praktyce oznacza
brak rozpraszania. Przy temperaturze T' ~ 3000K, odpowiadajacej przesunieciu ku czerwieni
z = 1100, fotony staja sie swobodne, a Wszech§wiat praktycznie dla nich przezroczysty.

Fotony przed rekombinacja spelnialy rozklad Plancka (réwnowaga termodynamiczna).
Mozna pokazaé, ze rozklad ten jest podczas ekspansji zachowany: mianownik wyrazenia (50)
zalezy od stosunku v/T. Czestotliwoé¢ v pojedynczego fotonu maleje proporcjonalnie do 1/a
— tak wiec zmniejszenie czestotliwoéci mozna zrekompensowaé zmniejszeniem temperatury

Ty/T> = az/a;. Za$ v® zmniejsza sie proporcjonalnie do zmniejszania gestos¢ fotonéw na

18w kosmologii pod pojeciem ,bariony” rozumie sie leptony i zbudowane z kwarkéw hardony, a nie tréjkwar-
kowe hadrony, jak w fizyce
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Rysunek 7: Zmiana widma CMB pod wplywem ekspansji wszech§wiata dla a; = 1.25a;.
Pierwsze przejscie odpowiada zmianie wylacznie pod wplywem obnizenia temperatury Ts =
0.871. Drugie — zmniejszeniu iloéci fotonéw na jednostke objetosci (n42 = (1.25)3n,1). Pod
wplywem zmian ksztalt rozktadu zostaje zachowany.

jednostke objetosci — a wiec powstajacy tu czynnik a3 odpowiada za rozrzedzenie fotonéw
w wyniku ekspansji. Zachowanie widma ilustruje pogladowy rysunek 7.

Pomiary CMB wykonane przez COBE (Mather et al., 1994) daly bardzo silne potwierdze-
nie teorii Wielkiego Wybuchu poprzez dokladny pomiar widma CMB. A raczej pokazaly, ze
nasz model Wszechéwiata jest spdjny i zgodny z obserwacjami.

W modelu kosmologicznego przyjmujemy, ze dtugosé¢ fali fotonéw CMB jest proporcjonalna
do czynnika skali i czynimy to podstawowym (ale czy stusznym?) zalozeniem we wszelkich
rozwazaniach:

Temb = Tempo(1 + 2). (51)

Ostatnio przeprowadzane sa wyrafinowane eksperymenty (pomiary linii absorpcyjnych odle-

glych obiektéw), ktére zdaja sie je potwierdzaé (LoSecco et al., 2001).

Anizotropia promieniowania a niejednorodno$é Wszechswiata

Promieniowanie CMB jest anizotropowe przy wzglednych fluktuacjach (przestrzennych)
rzedu AT/T = 1075, a ich do$¢ doktadny pomiar na skalach 0.3° —5° stal sie mozliwy dopiero
niedawno, gtéwnie dzieki misjom balonowym BOOMERanG i MAXIMA.

Przed rekombinacja w materii i promieniowaniu istnialy niejednorodnosci — ktérych po-
chodzenia dokladnie nie znamy, gdyz wspolczesne teorie kosmologiczne nie siegaja w prze-
szto$¢ tak daleko. Przyjmuje sie najogdlniej, ze mogly one powstaé¢ we wczesnych fazach po
Wielkim Wybuchu na skutek fluktuacji kwantowych. Od pewnego momentu we Wszech$wie-
cie istnieja wiec przestrzenne zaburzenia, ktérych ewolucje mozemy symulowaé (gléwnie w

przyblizeniu liniowym).
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powfoka ostatniego rozproszenia

Rysunek 8: Obrazowa ilustracja powloki ostatniego rozproszenia. Fotony tta zachowuja in-
formacje o rozkladzie zaburzen sprzed rozprzezenia, zas docierajac do nas ulegaja poczerwie-
nieniu.

W plazmie powstaja fale akustyczne, dla ktérych podstawowa skala dlugosci jest zwia-
zana z predkoécia dzwieku w takim o$rodku i horyzontem czgstek, czyli odlegloécia przebyta
przez foton od Wielkiego Wybuchu (lub w przyblizeniu odlegloéciag Hubble’a). Sita ttumienia
wyzszych harmonicznych jest zalezna przede wszystkim od zawartoéci materii barionowej.

Jak sie okazuje, zaburzenia plazmy materii-promieniowania podczas rekombinacji zostaja
przez fotony CMB utrwalone — materia staje sie dla promieniowania przezroczysta w bardzo
krétkim okresie czasu. Tak wiec otacza nas sfera, zwana powtokq ostatniego rozproszenia (Last
Scattering Shell).

Odpowiedzialnymi za przenoszenie niejednorodno$ci materii na temperature promienio-
wania jest kilka zjawisk. Na duzych skalach dominuje efekt Sachsa- Wolfa. W przyblizeniu

newtonowskim mozemy efekt opisa¢ jako dwa przeciwstawne przyczynki:

1. fotony z gestszych o$rodkéw ulegaja ochlodzeniu, poniewaz musza pokonaé zwiagzany z
zageszczeniem potencjal grawitacyjny zgodnie ze wzorem 6T /T = §®/c? (® jest poten-

cjalem poissonowskim, wynikajacym w OTW z odpowiedniego cechowania)

2. zageszczenia powoduja dylatacje czasu, w wyniku czego widzimy Wszech§wiat mltodszy
(i goretszy!), co daje przyczynek dT/T = —(2/3)6®/c?
Ostatecznie daje to:
0T 6%
T  3c?

Na mniejszych skalach, dla nas istotniejszych, dominuje efekt Dopplera — wynikajacy z

(52)

rozpraszania fotonéw na poruszajacej sie plazmie. Jego wplyw na zmiane temperatury okresla
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sie (w przyblizeniu, v i » we wsp. wpélporuszajacych) prostym réwnaniem:

or wv-r
T = 5 (53)

Na jeszcze mniejszych skalach przewaza mechanizm zaburzen adiabatycznych — fluktuacje
materii i promieniowania s3 ze soba sprzezone tak, ze wielkoScig zachowana w czasie jest
entropia. Rozwazane sa takze zaburzenia na przyklad izokrzywiznowe, w ktérych zachowana
jest lokalna krzywizna przestrzeni, cho¢ ich udzial jest duzo mniejszy.

Oprécz wymienionych zjawisk pierwotnych, na obserwowane dzi$ fotony CMB wplyw maja
takze efekty wtérne, miedzy innymi rejonizacja, efekt Sunayeva-Zeldowicza (kinetyczny i sta-
tyczny), soczewkowanie grawitacyjne przez struktury materii, catkowity efekt Sachsa-Wolfa
itd.

Dos§¢ waznym efektem, ktory nalezy wzia¢ pod uwaga podaczas analizy, jest rejonizacja. Po
rozprzezeniu materii i promieniowania oba te sktadniki ewoluuja praktycznie osobno, nie liczac
efektéw drugorzedowych. W pewnym jednak momencie, na skutek koncentracji materii, we
Wszechswiecie powstaja nowe zrédta promieniowania — pierwsze gwiazdy. Emitowane przez
nie fotony jonizuja powtérnie wodor, zwiekszajac liczbe swobodnych elektronéw, na ktérych
rozpraszane jest promieniowanie tta. W symulacjach numerycznych przyjmuje sie najczesciej,
ze rejonizacja jest procesem jednorodnym (w przestrzeni) i definiuje sie grubos$é optyczng na
TOZPTaASZanie — Tre;.

Tak wiec fotony CMB maja rozktad zalezny od trzech czynnikéw: zrédia (,zupa” sprzed
rozprzezenia i jej zaburzenia), swobodnej propagacji po rozprzezeniu (wpltyw geometrii i eks-

pansji Wszech$wiata) i efektéw drugorzedowych, wplywajacych na prawie swobodne fotony.

Rozkltad multipolowy

Fotony CMB docieraja do nas ze sfery ostatniego rozproszenia (o bardzo malej grubosci).
Obserwujac je z Ziemi badamy ich rozklad na sferze. Zakladajac, ze przeglad pokrywa cale
niebo, mozna od razu zastosowaé rozklad multipolowy. Jako baza (ortonormalna) rozkladu
(na sferze) stuza funkcje kuliste (harmoniki sferyczne) ¥;,,,. Rozklad fluktuacji promieniowania

mozna, przedstawié jako:
o0 l

AT(G) =) ) amYim(d), (54)

gdzie § jest jednostkowym wersorem wskazujacym punkt na jednostkowej sferze (wielko$é §
odpowiada parze wspéirzednych na sferze {6, ¢}).

Korzystajac z ortonormalnoéci bazy mozemy wyznaczy¢ wspotczynniki ajp,:
o = [ EaAT(@)Y;0) (55)

Poniewaz zakladamy, ze fazy poszczegdlnych przyczynkéw do rozkiadu, odpowiadajace
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Rysunek 9:  Zalezno$¢ pozornej wielkoséci (katowej) od krzywizny przestrzeni — kolejno
zerowa, dodatnia, ujemna. Po lewej we wspolrzednych wspdlporuszajacych zdefiniowanych
w rozdziale 2.2 — zmiana krzywizny po prostu oddala od nas lub przybliza wydarzenie o
zadanym redshifcie z. Po prawej we wspélrzednych x, podobnie jak w réwnaniach (16),
uzyskujemy pozorne zakrzywienie promieni $wietlnych. Efekt za kazdym razem jest taki sam
— zmiana obserwowanych rozmiaréw katowych obiektu.

tej samej liczbie [, sa przypadkowe (nieskorelowane), co jest zalozeniem do$é mocnym i zwia-
zanym z fazami pierwotnych zaburzen, cata dostepna informacja zawiera sie w wielkoSciach
zdefiniowanych przez:

C = <|alm|2>a (56)

gdzie u$rednianie odbywa sie po liczbach m. Powszechnie uzywa sie innej normalizacji wspél-

czynnikéw Cj, zwanej normalizacjg COBE:

- ll+1
g =+,
2

(57)

Niestety praktyka od strony obserwacyjnej jest duzo bardziej skomplikowana, gdyz nie
prowadzi sie przegladéw calego nieba, lecz jedynie wybranych fragmentéw!’. Wtedy uzyskuje
sie rozklad (56) poprzez obliczanie funkcji autokorelacji na zbiorze danych, a nastepnie trans-
formate Fouriera (na powierzchni sfery). Sa to kwestie techniczne i po$wiecona im jest bogata
literatura (np. Bond & Crittenden, 2001).

Rysunek 18 przedstawia rozklad bedacy najlepszym dopasowaniem do danych (patrz
rozdz. 4.4), wyznaczony przy pomocy programy CMBFAST. Podstawowe cechy to:

e Obecnos¢ piku, zwanego pierwszym pikiem akustycznym, w poblizu dwusetnego multi-

17Przeszkods jest choéby Droga Mleczna, ktéra uniemozliwia obserwacje w plaszczyznie jej dysku. Poza tym
interesujace nas skale zaburzeri to 4° i mniej, bo na tych wlaénie skalach promieniowanie tla jest najbardziej
niejednorodne
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pola (odpowiadajacego rozmiarom katowym 6; ~ 2°) — jego obecno$¢ zwigzana jest ze
wspomnianymi wczeéniej falami akustycznymi w pierwotnej plazmie. Poniewaz mozemy
obliczy¢ wielkos§¢ charakterystyczna fal i znamy przesuniecie ku czerwieni dla powtloki
ostatniego rozproszenia, polozenie piku daje nam pojecie o krzywiznie przestrzeni (patrz
rys. 9) i o wplywie ekspansji na droge fotonéw — zmieniajace odleglo$é¢ (fizyczna) od
powloki. W okolicach pierwszego piku dominujacymi efektami powodujacymi niejed-
norodnogci rozkladu promieniowania sa efekty: adiabatyczny i Dopplera, wspomniane
wcze$niej. Dla 8 < 67 dominuja zaburzenia adiabatyczne, za§ dla 8 > 6; — efekt
Sachsa-Wollfa.

e Obecnosé¢ pikéw, bedacych odpowiednikami wyzszych harmonicznych oscylacji. Ich wy-
soko$¢ uwarunkowana jest zawarto$cia barionéw w catkowitej gestosci — sa one czynni-
kiem tlumigcym fale akustyczne. Za przeniesienie niejednorodnosci materii na promie-

niowanie odpowiada miedzy innymi efekt adiabatyczny (izoentropowy).

Na rysunku 9 przedstawiona jest pogladowo zalezno$¢ obserwowanych przez nas rozmiaréw
katowych charakterystycznej wielkoSci zaburzenia od krzywizny przestrzeni.

Polozenie pierwszego piku pozwala wyznaczyl przede wszystkim krzywizne przestrzeni.
Obserwowane lokalizacja w okolicach [ = 210 (odpowiada rozmiarom katowym 6 =~ 1.7°)
wskazuje w granicach bledu, ze nasz Wszechs§wiat jest plaski albo bardzo bliski ptaskiego.

O ile wyniki analizy danych anizotropii CMB daja $wietne rezultaty dotyczace krzywi-
zny — najdokladniej pozwalaja wyznaczy¢ catkowite 2y, to sa czeSciowo zdegenerowane ze
wzgledu na poszczegdlne skladniki 2; — na przykltad na przekroju €2, — Qx maksimum funk-
¢ji ufnosci jest rozciagniete wzdtuz krzywej Q,,, + Qx = 1. Z kolei dane SNIa zupelnie nie
nadaja sie do wyznaczania krzywizny — jednak polaczenie obu zbioréw i ich analiza pozwala
wyznaczy¢ praktycznie wszystkie istotne dla naszego kosmologicznego modelu parametry.

Co ciekawe, nie istnieje analityczny wzdr na polozenie pierwszego piku (por. Frampton et
al., 1998; Crooks et al., 2001)! Stad konieczno$é uzywania doéé¢ poteznych narzedzi do analizy
zaburzen i propagacji fotonéw tla. Teoretycznie pik mozna bowiem znalez¢ poréwnujac wiel-
ko$¢ horyzontu czastek (czyli odleglo$é, na jaka moglaby sie przenie$¢ informacja z predkoscia
$wiatla) do naszej odleglosci od powloki ostatniego rozproszenia. Ale tylko teoretycznie, bo
w praktyce wielkos$¢ zaburzenia zawiera sie pomiedzy odlegloscia wyznaczona przez predkosc
$wiatla c, a predkoéé¢ ,dzwieku” w plazmie c¢/+/3. Idac tym tokiem my$lowym wyprowadzamy

wyrazenie na rozmiar katowy zaburzen na powtloce:
drec  da ! da
6 =aS Q —_— S Q — 58
ot (VIul [ ) /5 (VIO [ ) (5%)

gdzie a odpowiada za wspomniana wczeéniej wielko$¢ horyzontu w chwili rekombinacji i za-

wiera sie wedtug teorii w przedziale 1/v/3 < a < 1.



ROZDZIAL 4

Analiza danych

W ramach tejze pracy przeprowadzitem analize danych z eksperymentéw pomiaru blasku
supernowych Ia oraz wyznaczania anizotropii promieniowania tta. Wykorzystane dane po-
chodza z publikacji grup SCP, BOOMERanG oraz MAXIMA. Zebrane sa one w dodatkach A
iB.

Przedyskutowane zostang mozliwo$ci weryfikacji idei pola skalarnego jako zamiennika sta-
tej kosmologicznej. Celem jest wyznaczenie zalezno$ci podstawowych parametréw obecnych
w opisanym modelu kosmologii friedmannowskiej, uwzgledniajacej pole skalarne, oraz préba

ich wyznaczenia na podstawie danych.

4.1 Oprogramowanie i metody analizy

Na potrzeby obliczen stworzylem dos§é sporych rozmiaréw pakiet oprogramowania prze-
znaczonego do analizy danych kosmologicznych. W najblizszej przysztosci postaram sie o jego
udostepnienie — po dokonaniu stosownych zmian i stworzeniu choéby minimalnej dokumen-
tacji.

W skiad pakietu, napisanego w jezyku FORTRANTY7, wchodza procedury wyznaczajace
wielkoéci konieczne do analizy danych supernowych, a takze taczace stworzone oprogramowa-
nie ze zmodyfikowanymi procedurami pakietu CMBFAST, stuzacego do symulacji anizotropii
CMB. Oprécz tego spora czes¢ zajmuja funkcje statystyczne i graficzne.

Do pomniejszych celéw, na przyklad rozwiazywania réwnan Friedmanna, uzytem prostych
programéw pisanych w Octavie — darmowym odpowiedniku MATLABA — wraz z narzedziem
do rysowania GNUPLOT.

Podstawowe cechy pakietu to:

:18

¢ wyznaczanie parametréw modelu w oparciu o maksymalizacje funkcji ufnosci*® (uogél-

nienie metody najmniejszych kwadratéw, pozwala stosowa¢ dowolne rozklady bledéw,

nie tylko gausowskie),
e dopasowywanie dowolnych sposréd zaprogramowanych parametréw,

¢ maksymalizacja funkcji ufnoéci metodami symplekséw, maksymalizacji w kierunku naj-

wiekszego wzrostu, Marquarta lub aproksymacji forma kwadratowa,

e tworzenie przekrojéw 2-wymiarowych w przestrzeni parametrow,

Bang. mazimum likehood — bardzo popularna, powszechnie uzywana metoda analizy statystycznej
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e catkowanie po zadanych parametrach (3-wezlowa interpolacja) lub ich dopasowywanie

na nizszym poziomie — ,w tle”,
e wyznaczanie funkcji ufnoéci w oparciu o dane SNIa lub CMB,
e wlasne procedury dotyczace SNla,
e uzycie procedur pakietu CMBFAST do generowania rozkladu CMB,

e modyfikacje pakietu CMBFAST w celu uwzglednienia przyblizenn dynamicznego pola
skalarnego.

Cze$¢ pakietu odpowiedzialna za supernowe to przede wszystkim wyznaczanie odlegto-
§ci jasnoSciowej i jasnoSci efektywnej zgodnie ze wzorami (48) i (49), ktére sa zalezne od
parametréw modelu. Ta cze$¢ kodu zostata napisana od podstaw.

CMBFAST jest darmowym pakietem, stuzacym do symulacji rozktadu multipolowego ani-
zotropii promieniowania tla. Cze$ciowy opis mozna znalezé w Seljak & Zaldarriaga (1996)
i na stronie internetowej http://www.physics.nyu.edu/matiasz/CMBFAST/cmbfast.html.
Generuje on rozklad anizotropii, wykorzystujac catkowanie po stozkach $wiatlta fotondéw, co
pozwala obliczy¢ widmo duzo szybkiej niz rozwigzujac uktad réwnan Boltzmana — na ogét dla
zaburzen skalarnych (zaburzenia tensorowe odpowiadaja za fale grawitacyjne i zostaly przeze
mnie zaniedbane) dla pojedynczego rozkladu wystarcza okolo 2 minuty — dobry wynik, jesli
bra¢ pod uwage jednorazowe generowanie, ale dla probkowania pelnej przestrzeni parametréow
jest to wciaz za dtugo. Pakiet COSMICS!® autorstwa Bertschingera potrzebuje jednak na te
sama czynnos¢ kilku godzin. . . Cena, jaka trzeba zaplacic¢ za szybkos¢, to zgodnosé na pozio-
mie 2% z kodem boltzmannowskim, co przy niestety niezbyt dokladnych dzi§ pomiarach, jest
w zupelno$ci wystarczajace.

Na, przestrzeni ostatnich miesiecy pojawit sie takze program DASh??, napisany przez grupe
z Uniwersytetu Kalifornijskiego w Davis, pod wzgledem predko$ci bijacy na glowe wszystkie
inne programy. Rozni sie on od nich przede wszystkim tym, ze najpierw dokonuje obli-
czeh na siatce w przestrzeni parametréw (co zajmuje okolo tygodnia) — zreszta przy uzyciu
CMBFASTa, nastepnie za$ poprzez metody numeryczne i pétanalityczne generuje rozklad dla
dowolnych parametréw. Jednak modyfikacja pakietu do moich potrzeb (uwzglednienie dyna-
miki pola) wydaje sie by¢ do$¢ skomplikowane, szczegdlnie ze pakiet jest bardzo intensywnie
rozwijany i jest wciaz w fazie testéw. Ma on te nieprzyjemna wade, ze wszystkie wstepnie
obliczone na siatce rozklady zachowuje w postaci surowej — potrzebuje zatem kilka gigabaj-
tow przestrzeni dyskowej. Inng wada jest to, ze nie kompiluje sie poprawnie na wszystkich
komputerach, ale to raczej kwestia techniczna, §wiadczaca jednak o niestabilno$ci pakietu.

W momencie rozpoczecia pisania pracy najbardziej sensownym rozwigzaniem wydal sie

pakiet CMBFAST i to on zostal przeze mnie zaadoptowany.

19 Cosmological Initial Conditions and Microwave Anisotropy Codes, pierwszy publicznie dostepny kod, szcze-
g6ty na http://arcturus.mit.edu/cosmics/
20 Davis Anisotropy Shortcut, http://bubba.ucdavis.edu/DASh/
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CMBFAST jest bardzo zaawansowanym narzedziem o wielu mozliwoéciach. Miedzy innymi
umozliwia uwzglednianie zaburzen tensorowych, soczewkowania grawitacyjnego, rejonizacji
(jednorodnej). Ze wzgledu na czas obliczenn zdecydowalem sie bra¢ pod uwage wylacznie
skalarne zaburzenia metryki (a wiec pominatem fale grawitacyjne, soczewkowanie).

Do czesci statystycznej wykorzystane zostaly miedzy innymi procedury z Brandt (1999)
(maksymalizacja funkcji ufnosci), cze$é stworzona od podstaw. Za cze$é¢ graficzng odpowiada
biblioteka PGPLOT.

Procedura maksymalizacji funkcji ufnosci w zadanych problemach sprowadzala sie do do-
pasowywania metoda najmniejszych kwadratéw. Ponadto jednak pozwala (dla supernowych)
bra¢ pod uwage takze bledy na osi z, a wiec bledy wyznaczania poczerwienienia. Jednak ze
wzgledu na wydluzony czas obliczen i praktycznie niezmienione wyniki, opcja ta nie zostala
wykorzystana.

Do wyznaczania bledéw liczona byla macierz kowariancji, a za bledy (rzedu o) przyjete
pierwiastki elementéw diagonalnych. Obszary ufnosci na przekrojach powstaly z catkowania
objetego konturem obszaru, przy czym wyrazenia podcatkowe (funkcje ufno$ci) mialy sens

gestosci prawdopodobienstwa.

4.2 Analiza danych dotyczacych supernowych

Wyrazenia (48) i (49) pozwalaja obliczyé jasno$é¢ (efektywna) obiektu typu SNIa przy
danym przesunieciu ku czerwieni. Konfrontacja tej wielkoéci z wielko$cia obserwowana daje

mozliwo$¢ wyznaczenia parametréw modelu kosmologicznego, ktérymi sa:

M — jasno$¢ absolutna wybuchajacej gwiazdy, podzielona przez stala Hubble’a i inne para-

metry niezalezne od konkretnych przypadkdéw; jest to parametr ,niechciany”
Qo — obecna zawarto$¢ materii (bezci$nieniowego pytu) we wszech$wiecie
Qx¢ — obecna zawarto$¢ ciemnej energii (tu — pola skalarnego)

wp, wy — parametry przyblizonej ewolucji pola, zdefiniowane w rozdziale 2.4

4.2.1 Odtworzenie znanych rezultatéw

Do analizy wykorzystane zostaly pelne dane dotyczace 60 supernowych — przedstawione
sa na rysunku 11 wraz z najlepszym dopasowaniem zalezno$ci me¢f(2) z rozdziatu 4.4. Rzu-
towanie funkcji ufnoéci na plaszczyzne Q0 — Qxo przedstawia rysunek 12. Rezultat jest
identyczny, jak w Perlmutter et al. (1999). Niestety — wyniki sa zdegenerowane ze wzgledu
na wielko§¢ 1.2Qm0 + Qxo. Zaleznod¢ mess(z) jest bowiem malo wrazliwa na krzywizne i tej
wielkosci nie da sie sensownie wyznaczy¢. Najlepsze dopasowanie parametréw {M, Qmo, Qx0}
daje:

M = 23.95+0.06, Qo =1+0.6, Qxo = 1.5+ 0.6, (59)
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Rysunek 10: Zalezno$¢ jasnosci efektywnej meys od poczerwienienia z dla réznych wartoéci
parametréw modelu. Jako zalezno$é referencyjna (czarna kreska) przyjeto M = 24, Q0 = 0.3,
Qxo = 0.7, wo = —1, w1 = 0, a wiec model ze stalg kosmologiczng. Na pierwszy rzut oka
zmiany wszystkich poszczegdlnych parametréw zdaja sie mie¢ podobny wplyw na krzywa. I
rzeczywidcie dla niektdérych z nich tak jest — jak zobaczymy pézniej.
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Rysunek 11: Jasno$¢ efektywna w funkcji poczerwienienia dla parametréw wyznaczonych w
rozdziale 4.4 wraz z danymi.

przy ustalonych wg = —1 i wy = 0, to znaczy przy przyjeciu Qxo = Q¢ (bledy odpowiadaja
1o, czyli prawdopodobienstwu ~ 68%).

Na rysunku 12 zaznaczony zostal takze parametr deceleracji definiowany jako:

aa 1
=23 = §Qm — Q4. (60)

Jedli przyjmuje on warto$¢ dodatnia, ekspansja zwalnia, jeSli ujemna — przyspiesza. Analiza
danych supernowych Ia wykazuje, ze nasz Wszech$wiat przyspiesza. Uzyskanie tego rezultatu
uznane zostalo przez miesiecznik Physics World za jedno z najwazniejszych wydarzen roku
1998 — obok wykrycia masy neutrina i wytworzenia kondensatu Bosego-Einsteina?!. Wcze-
$niej bowiem istnialo przekonanie, ze ekspansja spowalnia — gdyz niewielu bralo powaznie
pod uwage istnienie stalej kosmologicznej. Jak widaé jednak, praktycznie nie da sie zinter-
pretowa¢ danych SNla (zakladajac, ze sa poprawne) bez czynnika typu ciemnej energii, nie

rezygnujac z klasycznej kosmologii friedmannowskie;j.

Jesli na potrzeby analizy zalozymy zerowa, krzywizne (Qgo = 0), to otrzymamy parametry

bliskie powszechnie dzi§ przyjmowanym:
M =23.98 £0.04, Qo = 0.32+0.09, Qxo = 0.68 £ 0.09. (61)

Jak widaé, przy ograniczeniu do modeli ptaskich, mozemy uzyska¢ dos¢ dokladny wynik.

21http ://physicsweb.org/article/news/2/12/8
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Rysunek 12: Rzutowanie rezultatéw na plaszczyzne Q.0 — Qx0- Dla kazdego punktu zo-
stal osobno dopasowany parametr M, przez co zalezno$¢ od niego zostala usunieta. Prawie
identyczny rezultat daje wycatkowanie (takze dla kazdego punktu) po M. Kontury odpo-
wiadaja granicom ufnoséci odpowiednio 68.3%, 95.4% i 99.7%. Ponadto zaznaczone zostaly
wszech§wiaty: plaski i bez stalej kosmologicznej oraz parametr deceleracji. wg = —1, w; = 0.

4.2.2 Pelna analiza

Dopasowanie wszystkich obecnych w modelu parametréw daje wynik:

M = 24.021 + 0.012,
Qxo = 1.0 =+ 1.6,
wo = -04 + 15 (62)
w, = 9 £ 22
Qmo = 12 + 13,
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za$ pelna macierz kowariancji przyjmuje postac:

0.012719  —0.0041925 0.14224  1.5368 0.039232

—0.0041925 2.4261 —0.47692 —-23.236 1.6713
C= 0.14224 —0.47692 2.0071 25.576  0.21828 | . (63)
1.5367 —23.236 25.576 481.02 —8.0308
0.039232 1.6713 0.21828 —8.0308 1.4719

Niestety — bledy sa na tyle duze, ze nie pozwalaja jednoznacznie odrzucic statej kosmo-
logicznej i zastapié jej ogdlniejszym polem skalarnym. Szczegélnie zle wyznaczanym parame-
trem jest wy, ktéry mialby precyzyjniej okredla¢ dynamike pola. Jak wida¢, bez dodatkowych
zalozen dane z eksperymentu grupy Supernova Cosmology Project nie sa w stanie powiedzie¢
nic wiecej poza tym, ze Wszech$wiat przyspiesza (bo akurat parametr deceleracji jest wy-
znaczany najlepiej). Krzywizna za$ przestrzeni (lub inaczej €2y) jest najgorzej wyznaczonym
parametrem i jej wartosSci z powyzszego dopasowania nie powinni$my uzywac¢ w dalszych
rozwazaniach.

Sytuacje te poprawi, jak pokazuja symulacje danych (Goliath et al., 2001), planowany do
umieszczenia na orbicie okoloziemskiej satelita Supernovae Acceleration Probe??, majacy na
celu poszukiwanie wlasnie supernowych typu Ia pod katem ich znaczenia w kosmologii.

Na potrzeby rozwazenia zaleznosci pomiedzy poszczegdlnymi parametrami kosmologicz-
nymi, zalézmy konkretng zawarto$¢ materii. Pomiary 2,0 sa dokonywane w sposéb praktycz-
nie niezalezny od innych pomiaréw kosmologicznych (jak te tutaj opisane) i opieraja sie na
badaniu dynamiki (pél predkosci) wielkoskalowych struktur (Juszkiewicz et al., 2000; Ferreira
et al., 1999). Polézmy na potrzeby tego podrozdziatu Q,o = 0.3.

Na rysunku 13 przedstawione sg rzutowania funkcji ufnoéci na plaszczyzne wo — Qxo. Jesli
rozwazamy wylacznie pole skalarne jako skladnik ,X”, musimy ograniczy¢ sie do wg € [—1, 1]
— obszar ten zostal zaznaczony na rysunku. Wtaéciwie nie ma sensu méwi¢ o maksimach
funkcji ufnoéci — gdyz sa one bardzo rozciagniete. Mozemy za$ zidentyfikowac nastepujace

obszary:

e Okolice (wp,Qx0) = (0,—0.5) — ten obszar jest pozbawiony fizycznego sensu. Jesli
wg = 0, to sktadnik ciemnej energii staje sie réwnowazny pylowi, a wiec daje dodatkowy
wklad do Q0. Z rysunku wynika, ze wklad ten jest ujemny i znosi sie z gestoscia
materii (Qmo = 0.3). Tak wiec okolice tego maksimum reprezentuja pusty wszech$§wiat
(lub nawet o ujemnej zawarto$ci zwyklej materii), co z pewnoécia nie odnosi sie do

naszego Wszechswiata.

e Lewe ramie dla wy < —1 z punktu widzenia teorii skalarno-tensorowej réwniez nie ma
sensu. Niska zawartos$é Qx¢ jest rekompensowana przez negatywne wartosci wg. Jednak

oznaczaloby to Q¢ < 1, czyli wszech$éwiat o ujemnej krzywiznie. Jak pokazuja inne

22http ://snap.1bl.gov/
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Rysunek 13: Funkcja ufnoéci na powierzchni wy — Qxg. Po lewej stronie — przekrdj dla
Qo = 0.3, w; =01 M = 23.98. Po prawej parametry w; i M zostaly wyeliminowane poprzez
kazdorazowe dopasowanie — stad rozmycie konturéw. Zaznaczona prosta wy = —1 okresla
granice stosowalnosci teorii pola skalarnego (dla ktérego wy € [—1,1]). Kontury ufnosci jak
na rysunki 12.

W
T T [T T[T T [T [T T[T T[T [T T[T T [TTTT

Sl b b b b B e b b e B b

Rysunek 14: Funkcja ufnosci na powierzchni wg — wi. Po lewej — przekréj dla Qxo = 0.7
i M = 23.98. Po prawej parametr M zostal kazdorazowo dopasowany, za$ funkcja zostala
wycaltkowana po Qxo € [0.2,1]. Widaé, ze kontury ulegaja niesamowitemu rozmyciu dla
wo < —1, za$ zachowuja ksztalt dla wg > —1. Skale na rysunkach sa rézne! Oba rysunki przy
zalozeniu Q0 = 0.3. Kontury ufnosci jak na rysunki 12.
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Rysunek 15: Funkcja ufnosci na powierzchni Qx¢ — wy. Po lewej — przekrdj dla wg = —1
i M = 23.98. Po prawej parametr M zostal kazdorazowo dopasowany, za$ funkcja zostala
wycalkowana po wg € [—1,1]. Oba rysunki przy zatozeniu Qo = 0.3.

badania (CMB), jest to raczej malo prawdopodobne.

e Gorne ramie Qxg > 1 — ta mozliwo$¢ jest réwniez odrzucana przez inne eksperymenty,

cho¢ na bazie samych danych dotyczacych supernowych moze by¢ uzasadniona.

e wy > —1, Qx¢ < 1 — najbardziej uzasadniony obszar, lecz w tych granicach nie ma wy-
raznego maksimum. Konieczne bylyby dodatkowe ograniczenia, jakie daje na przyklad

pomiar anizotropii CMB

Rysunek 14 przedstawia za$ zalezno$¢ miedzy parametrami wg i wi. Widaé, ze dla ustalo-
nych pozostalych wielkoéci wynik jest zdegenerowany wzdluz prostej, natomiast przy uwzgled-
nieniu zmian pozostalych parametréw lewy brzeg konturu rozmywa sie, pozostawiajac prawy
ostrym.

W przedstawionej analizie najmniejsze bledy uzyskaliémy przy zalozeniu ptaskosci wszech-
Swiata, gdzie de facto byly tylko 2 parametry do dopasowania (M i Q). Dla dopasowania
{M,Qx0,mo} z (61) bledy juz okazuja sie duze, a to miedzy innymi ze wzgledu na bardzo
duzy wspdtczynnik korelacji pomiedzy dwoma Omegami, co obrazuje na rysunku 12 prze-
krzywiona elipsa ufnoéci. Natomiast dla pelnego dopasowania (62), bledéw nie mozna juz
dyskutowaé w sensowny sposéb.

Dzieki zatozeniu Q0 ustaliliémy zaleznoSci pomiedzy pozostalymi parametrami modelu
kosmologicznego. Dalo to takze pojecie o tym, jakie parametry mozna z danych SNIa wyzna-

czyC.
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4.3 Analiza danych dotyczacych anizotropii CMB

Poprzez wykorzystanie procedur CMBFAST mozliwe jest uzyskanie rozktadu multipolo-

wego CMB. Parametrami uzytego modelu sa:
Hy — stala Hubble’a w jednostkach km/s/Mpc

Qpo — zawarto$¢ barionéw, czyli wszystkich znanych nam form materii (leptony, hadrony),

gtéwnie w postaci wodor i hel

Q.0 — bezci$nieniowa ciemna materia oddzialujaca grawitacyjnie — jak dotad o nieznanej
formie, najlepszym kandydatem sa staboodzialujace masywne czastki (ang. Weakly In-
teracting Massive Particles — WIMPs), o ktérych znalezieniu marza fizycy czastek;

catkowita zawarto$¢ bezcidnieniowej materii we wszechswiecie to 2,0 = Qpo + Qe

Qx9 — obecna zawarto$¢ ciemnej energii (tu — pola skalarnego), w szczegélnym przypadku

stalej kosmologicznej

n — indeks spektralny pierwotnych zaburzen, opisuje wzgledng zalezno$¢ amplitudy pierwot-

nych zaburzen od skali przestrzennej (por. Peacock, 1999, s. 498)
wp, wy — parametry przyblizonej ewolucji pola, zdefiniowane w rozdziale 2.4

Trei — grubo$¢ optyczna na rozpraszanie thomsonowskie fotonéw na elektronach podczas

rejonizacji (por. Peacock, 1999, s.596)

Cio — wartoéé dziesiatego multipola (widmo uzyskane z CMBFASTa nie jest wyskalowane);
zostal on wyrézniony, poniewaz na jego warto$¢ maja maly wplyw inne efekty, jak

rejonizacja czy zaburzenia tensorowe; réwnie dobrze mogliby$my jednak przyjaé Cy lub

Cao
4.3.1 Zalezno$¢ rozkladu multipolowego od parametréw modelu

Przedstawmy najpierw ogdlnie zalezno$¢ rozktadu (poltozenia pikéw) od parametréw mo-
delu. Na rysunkach 16 przedstawiony zostal czarna kreska rozklad referencyjny dla parame-

tréw
HO = 65, QbO = 0.05, Qc() = 0.25, QXO = 0.7,n = 1, wo = —1, w1 = 0, Trei — 0.1 (64)

— dla wszech$wiata plaskiego ze stalg kosmologiczng stanowiaca 70% masy oraz z rejonizacja
o grubosci optycznej 0.1. Na kazdym panelu przedstawiono takze ksztalt widma przy zmianie
zadanych parametréw. Krzywe zostaly znormalizowane tak, aby wysoko$¢ pierwszego piku
wynosita doktadnie 5500. Zamiast tego mogliémy tworzy¢ krzywe dla ustalonego C~’10, jednak
wtedy zmiany wysokoSci piku wprowadzalyby niepotrzebne komplikacje — wyniki poszcze-

gblnych symulacji CMBFASTa i tak trzeba skalowaé, a zastosowane tu przeskalowanie jest
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znacznie wygodniejsze. W wielu publikacjach, szczegdlnie dotyczacych kwintesencji (takze w
Steinhardt et al., 1998), autorzy pragnac przedstawi¢ wplyw pola skalarnego na rozktad CMB,
nie stosuja kazdorazowego skalowania, co sugeruje do$¢ skomplikowany wplyw kwintesencji
na rozklad. Tymczasem, jak wida¢ na panelach rysunku 16, w granicach rozsadnych zmian
parametréw wg i wy widmo jest wylacznie skalowane w poziomie.

Jedna z wazniejszych obserwacji jest ta, ze zmiany parametréow wp, wi i Qxo maja na
widmo taki sam wplyw — skaluja je wzdluz osi [. Na rysunku 17 pokazano, przy ustalonym
wy = 0, wartosci Qxg, ktére przy zadanym wy daja rozklad maksymalnie zblizony do refe-
rencyjnego. Poza skrajnymi warto$ciami udato sie uzyska¢ pierwotny rozklad z dokladnoscia
do grubosci linii! Dla przypadku wy = —0.2, a wiec bardzo daleko od modelu ze stala ko-
smologiczna, udaje sie uzyskaé pierwotny rozktad poprzez zmiane wielkosci Qpg. Z pewnoscia
mozna zblizy¢ sie do wzorcowego rozkladu jeszcze bardziej poprzez modyfikacje pozostatych
parametréw.

Przedstawionej degeneracji nie da sie znie$¢ nawet przy duzo dokladniejszych pomiarach
od obecnie dostepnych. Tak wiec przy uzyciu wylacznie danych CMB nie ma sensu rozwazaé
pola kwintesencji w sensie dopasowywania wszystkich dostepnych w modelu parametréw.
Chyba ze mamy bardzo szybkie narzedzie (albo bardzo szybkie komputery) do generowania
rozktadu multipolowego i jesteSmy w stanie liczy¢ wartosci funkcji ufnosci na wielowymiarowej
siatce — co najmniej oSmio — wtedy mamy mozliwo$¢ zobrazowania wszystkich zaleznosci
parametréw, podobnie jak w przypadku analizy SNIa z poprzedniego podrozdzialu. Jesli
jednak obliczenie jednego wezla to czas okoto 2 minut na komputerze klasy Pentium 4, to

kalkulacje takie sg raczej trudne do wykonania.

4.4 ,Najlepszy z wszechSwiatow”

W tym podrozdziale przedstawie dopasowanie parametréw modelu przy uwzglednieniu
zaréwno danych SNTa, jak i anizotropii CMB.

Uzyskane rozklady multipolowe CMB byly poréwnywane z wynikami obserwacji z eks-
perymentéw BOOMERanG i MAXIMA. Na rysunku 18 przedstawiono zaréwno krzywa re-
prezentujaca widmo mocy CMB jak i wyznaczone wartosSci odpowiednich multipoli wraz z
bledami. Uzyte dane sg efektem do$¢ skomplikowanej obrébki sygnatu (przez grupy badaw-
cze) — szczegbly mozna znalezé miedzy innymi w Stompor et al. (2002) i Bond et al. (2000).

Jako ze uzyte zostaly dwa rézne zbiory danych, nalezy uwzglednié¢ bledy systematyczne
(rzedu 10%, jak podaja autorzy — gléwnie zle wykalibrowanie odbiornikéw), a w efekcie
dopuscié¢ nieznaczne przeskalowanie jednych danych wzgledem drugich. Wprowadzone zostaty
nastepujace parametry dodatkowe:

I' — proporcja wartosSci ze zbioru A i B, 5’1-(3) — 5’1-(]3) x T,
A — przesuniecie danych A (5§A) - CW 4 Ay),

]

Ap — przesuniecie danych B (5-(3) — 6’1-(3) + Ap).

2
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Rysunek 16: Zachowanie rozkladu anizotropii przy zmianie poszczegélnych parametréw mo-

delu.
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Rysunek 17: Tlustracja degeneracji pomiedzy parametrami wg i 2xg. Rozklad podstawowy
ustalony wedtug (64). Panel a) przedstawia wartoéci wo i Qxo, przy ktérych otrzymujemy
prawie identyczne rozklady C;. Panele b), c) stuza demonstracji, jak male sa odchylenia
od rozkladu referencyjnego dla skrajnych wartoéci z panelu a). Rozklad z panelu d) rézni
sie od tego z c) obnizona zawartoScia materii barionowej, aby uzyskaé lepsze nakrywanie
widm. Celem rysunku jest zilustrowanie, jak przez zmiane pozostalych parametréw mozna
yZzakamuflowaé” istnienie pola kwintesencji o wg # —1 i otrzymaé rezultat $wiadczacy o stalej
kosmologiczne;.
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Rysunek 18: Zbiory danych z dodatku B wraz z najlepszym dopasowaniem z rozdzialu
4.4 dopasowaniem. Punkty danych sg nieco przesuniete wzgledem pierwotnych potozen, jak
opisano w tekscie.

Aby unikngé absurdalnych dopasowan, gdzie punkty pomiarowe przesuniete sa na przy-
ktad o 50% wzgledem pierwotnych potozeni, nalozylem ograniczenia na zmiany parametréw:

zalozylem ich gausowski rozktad z parametrami or = 0.05, oo, = oA, = 100.

Trzy powyzsze parametry wraz z wielko$cia C1o bytly dopasowywane ,w tle” — dla kazdego
zestawu szukanych parametréw kosmologicznych. Podczas obliczen okazalo sie, ze dopasowa-
nia takie sg uzasadnione — wartosci z obu zbioréw danych sa wzgledem siebie przesuniete o

mniej wiecej 5%, a wiec w granicach sugerowanych przez autoréw.

Podobnie w tle dopasowywany byl parametr M odpowiedzialny za jasno$¢ absolutna su-
pernowych — jest to obliczeniowo duzo mniej kosztowne niz dotozenie go jako typowego
parametru modelu, gdyz zalezy od niego wylacznie sktadnik funkcji ufnoéci zwiazany z super-

nowymi, ktérego obliczenie jest znacznie mniej czasochlonne.

Ponadto okazuje sie, ze w przypadku analizy wylacznie CMB nie ma wiekszego sensu do-
pasowywacé parametréw wy i w3 — ich zmiany mozna rekompensowa¢ zmianami 2xg. Mozna
je natomiast uwzglednié w przypadku polaczonej analizy CMB i SNIa. Parametry te bowiem
w rozsadnych granicach wartosci nie maja wplywu na wzgledna zmiane polozenia pikéw, lecz
na skalowanie calego widma — gléwnie poprzez fakt, ze dominujaca w ostatnich czasach
ciemna energia zmienia nasza odlegloé¢ od powloki ostatniego rozproszenia. Odleglo$¢ ta
zalezy miedzy innymi od Qxg, wo i wi. Jako ze epoka dominacji ciemnej energii zaczela
sie stosunkowo niedawno, a dynamika ekspansji zalezy przede wszystkim od dominujacego

sktadnika, odleglo$¢ od powloki jest malo wrazliwa na wyrazy wyzszego rzedu okreslajace
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dynamike.

Niestety — zanim oprogramowanie przyjeto ostateczna postaé, gwarantujaca stabilno$é (w
sensie numerycznym) i dobre rezultaty, musialo mina¢ troche czasu (i ,straconych” obliczen,
ktére okazywaly sie by¢ btednymi dopiero po kilku dniach liczenia. . . ). Tak wiec jako najwiek-
szy sukces uwazam ostateczng postaé procedur i caltkiem dobra funkcjonalnosé polaczona ze

sporymi mozliwoSciami. Oprogramowanie to traktuje takze jako ,inwestycje na przyszlosé”.

Dopasowanie modelu do danych SNIa i CMB

Wiyniki dopasowania parametréw przy zalozeniu?® Qg = 1 przedstawione sa w tabeli:

parametr ‘ ustalony /dopasowywany wartosé parametr btedu o
H, d 62.8 2.4
Qxo d 0.666 =1 — Q.9 — Qpo
wy u -1
w1 u 0
Qo d 0.044 0.008
Qeo d 0.29 0.05

n d 0.76 0.05
Trei u 0

dobro¢ dopasowania: 64.9509 (im mniejsza warto$é, tym lepsze dopasowanie)

Dopasowanie dotyczy ptaskiego wszechéwiata, bez rejonizacji. Warto$¢ indeksu spektral-
nego n budzi jednak nieco niepokoju — w wiekszosci publikacji uzyskuje sie rezultat n =~ 0.9,
podczas gdy nasz znacznie odbiega od tej wartosci (sa ,na styk” zgodne w zakresie 30).
CzeSciowo wini¢ za to mozna sposéb dopasowywania przedstawiony w tym podrozdziale. Do-
puszcza on bowiem bledy systematyczne i moze odpowiednio przeskalowaé¢ dane w niewielkim
zakresie. Wynik jest jednak zaskakujacy — przy nieznacznym przeskalowaniu uzyskiwali-
by$my inny rozktad pierwotnych zaburzen. Obliczone bledy nie uwzgledniaja bledéw para-
metréw skalujacych — jest to cena za przyspieszenie obliczen i dopasowywanie niektorych
parametréw ,w tle”.

Najlepsze dopasowanie, jakie udato mi sie przeprowadzié, uwzglednia az 6 parametréw z
8 dostepnych w modelu. Pomija jedynie w; 1 Tpes, ktérych nie uwzglednitem ze wzgledu na

spodziewany dlugi czas dopasowania. Oto rezultat ponadtygodniowych obliczen:

28 Generowanie pojedynczego rozktadu multipolowego dla wszech§wiata ptaskiego bez rejonizacji wymaga
jedynie okolo 20 sekund (rejonizacja to dodatkowe 1.5 minuty), podczas gdy dla nieplaskiego — powyzej 2
minut. Stad pierwsze dopasowanie mozliwie jak najwiekszej iloSci parametréw dla Q¢ = 1.
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parametr ‘ ustalony/dopasowywany ‘ warto$é ‘ parametr btedu o

Hy d 62.5 3.2

Qxo d 0.66 0.11
wo d -0.9 0.3
wq u 0

Qio d 0.044 0.009
Qeo d 0.29 0.09
n d 0.76 0.06
Trei u 0

dobro¢ dopasowania: 64.8969

O ile wartosci dopasowania pozostaly generalnie niezmienione, otrzymali$émy inne para-
metry bledéw. Niestety nie uzyskaliSmy wyniku Swiadczacego jednoznacznie o ewoluujacym
polu skalarnym — niepewno$¢ wyznaczenia wy jest znaczna i dopuszcza zaréwno dynamiczne
pole, jak i stala kosmologiczng. Pozostale parametry sa zgodne (w zakresie 10) z rezultatami
innych grup badawczych. Powodem do$¢ duzych bledéw jest uwzglednienie zmian wy — jak
pokazaliSmy wczeéniej, mozemy uzyskac¢ prawie niezmieniony rozktad multipolowy dla wielu
wartosci wg 1 2x9 — stad nie mozna bylo tych wartoSci wyznaczy¢ dokladnie.

W powyzszym dopasowaniu otrzymaliémy w granicach bledéw wszechswiat plaski: Qg =
0.994.

4.5 Nowy projekt — szybkie generowanie rozkladu CMB

Zainspirowany klopotami z czasem obliczeniowym opracowalem koncepcje ultra-szybkiego
narzedzia do generowania widma multipolowego. Jego idea bylaby nieco zblizona do DASha
(ktéry jest w stanie generowa¢ widmo w czasie 2 sekund), lecz duzo prostsza — polegataby

na:

a) znalezieniu minimalnego zbioru informacji koniecznego do odtworzenia krzywej C; —
prawdopodobnie wystarcza do tego polozenia miniméw i maksiméw, punktéw przegiecia
i ewentualnie innych wrazliwych punktéw wraz z pochodnymi pierwszych i by¢ moze

drugich rzedéw, dodatkowo miedzy innymi wspotczynnik kompresji wzdtuz osi [,

b) wyznaczenie tych parametréw dla wybranych krzywych wygenerowanych przy pomocy

programu CMBFAST lub na siatce parametréw modelu kosmologicznego,

c) znalezienie przyblizonych wyrazen na zmiane parametréw krzywej jako funkcji parame-

tréw modelu kosmologicznego lub zastosowanie interpolacji pomiedzy weztami siatki.

Mam nadzieje, ze takie oprogramowanie bede w stanie stworzy¢ w najblizszej przyszloSci.

Pozwolitoby ono na bardzo szybkie dopasowywanie modeli do danych, co praktycznie mégtby
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robi¢ kazdy, posiadajac Sredniej jako$ci komputer. Mozliwe byloby tez uwzglednianie dodat-
kowych parametréw w analizie bez obaw, ze obliczenia stang sie niemozliwe ze wzgledu na ich

Czas.






ROZDZIAL 5

Whnioski

Jesli chodzi o weryfikacje hipotezy pola skalarnego, wnioski sg niestety do$¢ pesymistyczne.
Jak sie okazalo, pomiary wskazuja na zachowanie ciemnej energii w sposéb identyczny (w
granicach bltedéw) do zachowania staltej kosmologicznej.

Przede wszystkim jednak w éwietle przedstawionych obliczen nie jest prawda, ze pomiary
samej anizotropii promieniowania tta $wiadcza z duza dokladno$cia o zerowej krzywiznie
Wszechswiata. Jak wida¢ na rysunku 17, dla zmienionej ewolucji pola otrzymamy prawie
identyczny rozklad multipolowy dla wszech§wiata zamknietego (np. Q¢ = 0.86), co dla
wszech$wiata plaskiego! W publikacjach za$ znajdujemy szacowanie calkowitej zawartosci
energii we Wszech§wiecie na Qy = 1+ 0.05 (przy zalozeniu staltej kosmologicznej). Byé moze
nie jest to takie oczywiste, jak sie powszechnie sadzi.

Podobnie sprawa wyglada z wynikami analizy supernowych (por. rys. 13) — tu réwniez
mamy do czynienia z degeneracja wartosci dopasowywanych. Wniosek jest podobny: jesli
rozwazamy modele plaskie, to nie dopuszczamy duzych mozliwoéci zmian wy i wi. Aby zajaé
sie tymi parametrami, nalezy zrezygnowaé z plaskosci wszech$éwiata. Autorzy Perlmutter et
al. (1999) ani p6zniejsi nie zauwazyli tego ograniczenia, przedstawiajac czesto dopasowania wy
do plaskiego wszech$wiata (zalozenie plaskosci ,wydaje sie” pomocne, aby znie$¢ degeneracje
wynikéw). We wszystkich jednak wyrazeniach wg wystepuje w parze z Qxy, a zakladanie
ptaskosci to ograniczenie tego ostatniego, a wiec i nalozenie ograniczen na przyblizong ewolucje
pola.

Duze mozliwo$ci dato polaczenie danych z eksperymentéw CMB i SNIa, ktére doskonale
uzupelniaja sie i pozwalaja wyznaczy¢ praktycznie wszystkie parametry modelu kosmologicz-
nego. Dopasowanie uzyskane w rozdziale 4.4 wskazuje na bardzo niewielkie odchylenie od
Scistej stalej kosmologicznej. Nie jest to jednak negatywna weryfikacja teorii pola skalarnego
— jak wspomnieliSmy w rozdziale 2.3, pole imituje dokladnie Lambde, gdy jego ewolucja jest
zahamowana, to znaczy qi) =0 — wtedy wg = —1iw; = 0. Takie zachowanie kwintesencji mo-
zemy uzyskaé dla innych klas potencjaléw pola lub dla potencjatu (37) dla niektérych o > 1.
Jednak w wypadku, gdy pole podczas dominacji (czyli od z ~ 1.3 do teraz, czyli z = 0) za-
chowuje sie dokladnie jak stala kosmologiczna, skalarno-tensorowa grawitacja moze okazac sie
niezmiernie trudna do badania. Dostepne dane dotyczace supernowych prébkuja zachowanie
pola jedynie do z =~ 0.8. Miejmy bowiem na uwadze, ze wczedniejsza ewolucja praktycznie nie
zostawia po sobie §ladéw — jesli udzial gestosci energii pola w gestoéci catkowitej jest zanie-
dbywalny, nie powinien wplywaé na proces ewolucji niejednorodnosci (formowania struktur

kosmicznych) ani inne procesy zachodzace w przesztosci.
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Analiza na podstawie dostepnych danych sugeruje wiec jedynie lekkie odchylenia od Scistej
statej kosmologicznej. To samo dotyczy takze Roukema et al. (2002) — cho¢ nie do korica

wiadomo, na ile uzasadniona jest ich metoda.

Weizmy jednak pod uwage, jak niedoskonale sa dane SNIa. Podczas obliczen przekona-
lem sie, ze selektywne odrzucenie gwiazd znajdujacych sie w odlegtosci rzedu 3o od krzywej
teoretycznej msf(z) moze prowadzi¢ do bardzo zmienionych wynikéw, na przyklad przy za-
lozeniu plaskosci mozemy otrzymac rezultat Q0 = 0.4 £ 0.1, Qx¢ = 0.6 = 0.1. Pamietajac,
ze to wlasnie te dane pozwalaja wyznaczyé proporcje pomiedzy dwiema Omegami (w pola-
czeniu z danymi CMB), to nie nalezy im bezgranicznie ufa¢. Sa one najstabszym ogniwem

prezentowanych tu rozwazan.

Niestety nie moglem przeprowadzi¢ pelnej i doktadnej analizy, gtéwnie z braku koniecznej
ilosci dostepnych komputerogodzin. Jest to takze kwestia przyjetej przeze mnie metody.
Wiekszoé¢ zespoléw badawczych najpierw oblicza rozklady CMB na siatkach parametréw, co
zajmuje do$¢ duzo czasu w zaleznosci od iloéci parametréw i gestosci siatki, dopiero potem
za$ szuka najlepszych dopasowan. W tej pracy postanowilem za kazdym razem generowaé
rozklad multipolowy, czego nie uwazam teraz za najlepsze rozwigzanie. Ponadto okazalo sie,
ze procedury dopasowywujace z Brandt (1999) pozostawiaja naprawde wiele do zyczenia —
te najszybsze nie sa zbiezne, a zbiezne s strasznie wolne. I tez nie zawsze zbiezne. Niestety
przekonaltem sie o tym zbyt poézno, aby je zmieni¢. Lepszym rozwiazaniem byloby uzycie
publicznie dostepnych i sprawdzonych funkcji.

Piszac oprogramowanie po raz drugi, uniknatbym z pewnoScig wielu pultapek, w ktére
wpadlem tym razem.

Oprécz bezposrednich wynikéw naukowych praca zaowocowala takze innymi rezultatami.
Opracowalem pomyst superszybkiego oprogramowania do generowania rozkladu multipolo-
wego promieniowania tla, opisany w rozdziale 4.5, ktérego realizacje mam nadzieje wkrotce
rozpoczac. Dawaloby ono nowe mozliwoéci szybkiej analizy statystycznej danych. Bylby to,
jak sadze, material publikowalny, cho¢ nie mozna marzy¢ o popularnosci poréwnywalnej z
CMBFASTem (292 cytowania wedtug ADS w momencie pisania pracy). Z pewnos$cia wystar-
czylby jednak do celéw dydaktycznych i wstepnej analizy.

Nie mozna zaniedbaé tez zdobytego do$wiadczenia (gléwnie na wlasnych btedach) i wiedzy,
ktora nalezalto przyswoic przy realizacji tego projektu — nie jest to wprawdzie absolutnie nowa
dziedzina, lecz postep, jaki dokonal sie w ciaggu ostatnich kilku lat, jest zdumiewajacy. Po
takim przygotowaniu mam nadzieje, ze zajecie sie kosmologia bardziej ,zawodowo” bedzie
duzo prostsze i bardziej owocne.

Praca moze stwarza¢ wrazenie niedokonczonej — brak jest kilku ostatecznych dopasowan.
Powodem s3 ogromne wymagania czasowe obliczenn. Okazaly sie one bariera trudna do po-
konania — stad pomysly usprawnienia oprogramowania, ktére niestety nie mialo szans na
pojawienie sie w tej pracy.

Niedokoniczone analizy budza jednak nadzieje, ze w niedtugim czasie bede miat mozliwosé
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ich kontynuowania. Wierze, ze wraz z dodatkowymi danymi, ktére prawdopodobnie niedtugo
sie pojawia, bede mdgl wysunac interesujace wnioski, ktérych ta praca jest zwiastunem.

Inng ciekawa kwestig do zbadania byloby rozwazanie teorii skalarno-tensorowej, lecz z po-
lem skalarnym nie tylko minimalnie sprzezonym z grawitacja. Jest to réwnowazne zmiennej
w czasie ,stale]” grawitacji G. Wprawdzie (stosunkowo) duze jej zmiany zostaly wykluczone
przez chronometraz pulsaréw (Will, 2001), to na skalach kosmologicznych sa wciaz mozliwe.
Ciekawym byloby przeanalizowanie zaréwno danych SNIa (to wlaczaloby wykorzystanie za-
leznego od sil grawitacji modelu gwiazdy), jak i CMB (nalezaloby przedyskutowaé choéby
tworzenie fal akustycznych w plazmie przy zmienionej statej G).

Otwartych zagadnien wciaz pozostaje wiele. .. Kosmologia jest bardzo rozlegta dziedzina,
zarazem pelna niepewnoéci, w fazie intensywnego rozwoju. Sledzenie tego rozwoju bedzie,

wedlug mnie, jedna z najbardziej fascynujacych rzeczy w obecnym stuleciu.






DODATEK A

Dane wykorzystane przy analizie blasku supernowych Ia

z Az | meps | Amegy z Az | meps | Amesy
0.014 | 0.002 | 14.47 0.23 0.425 | 0.001 | 22.13 0.49
0.018 | 0.002 | 15.61 0.21 0.430 | 0.010 | 22.57 0.18
0.020 | 0.002 | 15.18 0.20 0.430 | 0.010 | 23.13 0.22
0.026 | 0.002 | 16.08 0.24 0.450 | 0.001 | 22.51 0.23
0.026 | 0.002 | 16.28 0.20 0.450 | 0.010 | 22.83 0.30
0.030 | 0.002 | 16.26 0.20 0.450 | 0.010 | 23.17 0.23
0.036 | 0.002 | 16.66 0.21 0.453 | 0.001 | 23.17 0.25
0.043 | 0.002 | 17.19 0.18 0.458 | 0.001 | 23.11 0.46
0.045 | 0.002 | 17.61 0.19 0.465 | 0.005 | 23.33 0.30
0.050 | 0.002 | 17.63 0.18 0.472 | 0.001 | 23.11 0.19
0.050 | 0.002 | 17.69 0.20 0.480 | 0.010 | 22.96 0.24
0.052 | 0.002 | 17.54 0.18 0.490 | 0.010 | 23.10 0.20
0.063 | 0.002 | 18.24 0.18 0.495 | 0.001 | 22.83 0.19
0.071 | 0.002 | 18.33 0.20 0.498 | 0.001 | 23.71 0.25
0.075 | 0.002 | 18.43 0.20 0.526 | 0.001 | 23.15 0.20
0.079 | 0.002 | 18.27 0.18 0.550 | 0.010 | 23.51 0.25
0.088 | 0.002 | 19.28 0.18 0.570 | 0.010 | 23.27 0.22
0.101 | 0.002 | 19.16 0.23 0.579 | 0.001 | 23.48 0.22
0.172 | 0.001 | 20.17 0.18 0.580 | 0.001 | 23.46 0.23
0.180 | 0.001 | 20.43 0.17 0.581 | 0.001 | 23.09 0.22
0.320 | 0.010 | 21.86 0.18 0.592 | 0.001 | 24.42 0.37
0.354 | 0.001 | 22.38 0.33 0.612 | 0.001 | 23.69 0.21
0.372 | 0.001 | 22.26 0.20 0.615 | 0.001 | 23.19 0.25
0.374 | 0.001 | 21.72 0.22 0.619 | 0.001 | 23.80 0.28
0.374 | 0.001 | 23.52 0.24 0.655 | 0.001 | 23.27 0.21
0.378 | 0.001 | 22.58 0.37 0.656 | 0.001 | 23.57 0.28
0.388 | 0.001 | 22.65 0.20 0.657 | 0.001 | 23.83 0.23
0.400 | 0.030 | 22.36 0.19 0.763 | 0.001 | 24.47 0.53
0.416 | 0.001 | 22.57 0.20 0.828 | 0.001 | 24.65 0.54
0.420 | 0.001 | 22.55 0.25 0.830 | 0.010 | 24.32 0.22

Powyzsze dane pochodzg z Perlmutter et al. (1999).






DODATEK B

Dane wykorzystane przy analizie fluktuacji CMB

BOOMERanG

(1) | Ci [uK?) | AC; [uK?]
100 3722 441
150 4671 482
200 5599 497
250 5719 452
300 3915 299
350 2617 198
400 1860 146
450 2085 155
500 2274 169
550 2304 177
600 2072 176
650 1954 186
700 1839 203
750 1455 222
800 1925 284
850 2268 356
900 1776 425
950 983 507
1000 517 636

MAXIMA

(1) | G [uK?] | AG; [uK?]

7 1999 590.50
147 2960 618
222 6092 976.50
294 3830 623.50
381 2270 520
449 1468 356
523 1935 441.50
597 1811 476
671 2100 587.50
746 2189 728.50
856 3104 771.50

1004 1084 1152
1147 223 2408

Dane pochodza z Netterfield et al. (2001) i Lee et al. (2001). Wartosci i bledy podane sa

w normalizacji COBE.






DODATEK C

Metoda najwiekszej wiarygodnosci

Pelny opis metody znajduje sie w Brandt (1999), ale przebrniecie przez te catkiem pokaz-
nych rozmiaréw ksiege w celu odnalezienia szukanych informacji moze nie by¢ az tak proste.
Tu przytocze jedynie najwazniejsze elementy wraz z opisem metody uzyskiwania bledéw dla
przypadku 2-wymiarowego, gdzie bledami obarczone sg tylko pomiary jednej z wartosci. W
wiekszosci wypadkow w tej pracy wykorzystany jest wlasnie ten przypadek, choé stworzony

pakiet umozliwia obliczanie ogdlniejszych modeli.

Zalézmy, ze mamy zbiér n punktéw pomiarowych postaci {(z1,y1),---, (Zn,yn)}. Jed-
nocze$nie dla kazdego pomiaru zakladamy rozklad bledéw f;(y), majacy znaczenie gestosci
prawdopodobienstwa. Dopasowywujac krzywa parametryzowana przez zbiér wielkoSci A, de-

finiujemy funkcje wiarygodnosci jako:
n
L(A) = H f’t(yl - ymodel(Aa z’t)) (65)
i=1

Szukajac najlepszego dopasowania krzywej ymodel(, ), nalezy zmaksymalizowaé funkcje uf-

nosci (ze wzgledu na A). Jest to jednoznaczne z minimalizacja funkcji
n
I(A) = —log (L (X)) = = Y108 (fi (4 — Ymodel (A, @) - (66)
i=1

Zauwazmy jednocze$nie, ze zakladajac gausowski rozklad bledéw

fily) = \/%Ui exp (—%) ; (67)

funkcja minimalizowana przyjmuje postaé:

n 2
l()\) _ Z (yl - ym(;j:lz(A’x'L)) + C(O’), (68)

i=1 i

a wiec procedura sprowadza sie do metody najmniejszych kwadratéw.

Bledy minimalizacji otrzymujemy obliczajac macierz drugich pochodnych funkcji I(A) dla
wartoSci A minimalizujacych [, a nastepnie macierz do niej odwrotng. Tak uzyskana macierz

jest (o ile bledy nie sa wielkie) macierzg kowariancji rozkladu estymatoréw A. Elementy
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macierzy sa zdefiniowane jako:
cij = E(\i)j) = /d)\”F(A))\iAj (69)

(czyli wartoci oczekiwane iloczynéw A;);), za$ bledy okreslone przez A); := ,/c;; odpowia-
daja niepewnosci lo; dla wyznaczonej wielkosci A;. Elementy pozadiagonalne odpowiadaja

wspoélczynnikom korelacji pomiedzy poszczegdlnymi estymatorami A;.

Eliminacja zbednych parametréw

Chcac przedstawi¢ funkcje ufnoSci w n-wymiarowe] przestrzeni parametréw, musimy nie-

stety postuzy¢ sie co najwyzej ptaszczyznag dwuwymiarowsa. Funkcja ufnoéci jest postaci:
F:R"—>R (70)
Zalézmy, ze plaszczyzna ma byc¢ opisana parametrami A\, i A\;. W tym celu mozemy dokonag:

o przekroju

Dla ustalonych wartosci {A;; ¢ # m, ¢ # n} otrzymujemy

F(Am, A\n) : R2 = R. (71)

o wycatkowania po niechcianych parametrach
Funkcja ufnosci ma sens gesto$ci prawdopodobienstwa, tak wiec catkujac po zadanym

zbiorze zmiennych, uzyskujemy rozklad dla pozostalych zmiennych:

F(Am, Ap) = dA\""2F (), (72)

/Az-eR: i£m, i£n

gdzie catkowanie odbywa sie po wszystkich \; za wyjatkiem ¢ = m oraz i = n.

o dopasowania ze wzgledu na niechciane parametry
Dla kazdej pary wartosci (A, Ap) mozna maksymalizowaé funkcje F(A) ze wzgledu na

pozostale parmetry. Tak wiec:

F(Am, M) :=Max (F(A),{\i:i#m, i #n}). (73)

Metody te mozna laczyé. Wszystkie one zostaly zaimplementowane w stworzonym opro-
gramowaniu i wykorzystane w tej pracy.
Majac do dyspozycji funkcje ufnosci na plaszczyznie, mozemy bez problemu wyznaczy¢

kontury ufnoéci, odpowiadajace zadanym prawdopodobienistwom znalezienia rozwiagzania we-
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wnatrz nich. Wystarczy zdefiniowaé funkcje ufnoéci z ,obcieciem”, tzn.:

B ) = FQm, M) jeli F(Am, An) > o, (74)
T 0 jeli F(Am, An) < a.

Teraz wystarczy, majac zadane prawdopodobienstwo P, rozwigzaé rownanie:

fRZ )"In’ )‘

ze wzgledu na «a, aby otrzymac¢ wartos$¢ funkcji ufnosci odpowiadajaca szukanemu konturowi.
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