Model Kosmologiczny

Wspoélczesna kosmologia co jest jej niewatpliwym sukcesem dopracowata si¢
jednoznacznej koncepcji modelu kosmologicznego — modelu Wszech$wiata, ktory z jednej strony
jest prosty, a z drugiej dobrze opisuje obecng faze jego ewolucji. Robigc pewne naturalne zatozenia
o wilasnosciach materii wypetniajacej Wszechswiat, mozemy zrekonstruowaé jego przeszla
ewolucje. Jest to model kosmologiczny oparty na geometrii przestrzennej, ktora spetnia zasade
kosmologiczng: obraz Wszech§wiata widziany z dowolnego punktu oraz w dowolnym kierunku
jest w przyblizeniu identyczny. Matematycznie oznacza to, ze Czaso-przestrzen stanowigca
geometryczny model Wszech$wiata jest ktora jest produktem kartezjanskim osi czasu R oraz
przestrzeni M3 o stalej krzywiznie: R x M3. Prosta R' jest topologia uniwersalnego czasu
kosmicznego, ktory odmierza zjawiska fizyczne zachodzace we wszech§wiecie. Na
czasoprzestrzeni jest okreslona metryka, ktora definiuje infinitezymalne odleglo$ci pomigdzy
zdarzeniami w sposéb lokalny za pomoca formy kwadratowej, ktora jest nieokreslona. Poniewaz
moze istnie¢ wiele przestrzeni, na ktorych lokalnie mozna zrealizowaé¢ dang metryke w pojeciu
modelu kosmologicznego, od samego poczatku istnieje swoboda wyboru topologii [Szydlowski,
Krawiec, 2004].

Czasoprzestrzen jest W pewnym sensie elementem absolutnym poniewaz jest scena dla
procesow fizycznych zachodzacych w niej, ale nie jest to jednak jakies$ sztywne tlo, poniewaz jest
ono dynamiczne podlegajace ewolucji w czasie kosmicznym i ksztaltowane zgodnie z koncepcja
Ogoblnej Teorii Wzglednosci, zgodnie z ktorg procesy fizyczne oddziatywuja na strukture
czasoprzestrzenng. Czasoprzestrzen modelu kosmologicznego jest tworem dynamicznym, ktora
rzadza Einsteinowskie rownania pola grawitacyjnego (utozsamionego z polem tensora
metrycznego, opisujace geometri¢ wewnetrzng czasoprzestrzeni). Obecno$§¢ materii w
czasoprzestrzeni powoduje jej zakrzywienie.

Standardowy model kosmologiczny (SMK) z definicji jest jedynie przybliZzonym modelem
Wszechs$wiata, na ktory istnieje powszechna zgoda uczonych. Dla jego sformutowania czynimy
pewne zatozenia jak zasada kosmologiczna,opis materii w terminach cieczy doskonalej,
czasoprzestrzen jest cigglym continuum o strukturze rozmaitosci rozniczkowej etc. Zatozenia o
charakterze fizycznym i geometrycznym nie wyczerpuja wszystkich zalozen, poniewaz pewne
zatozenia filozoficzne nalezy doda¢ dla konsystencji i spdjnos¢i modelu [Ellis, 2000].

SMK to dalszy punkt wyjscia dla badan Wszechswiata metodami kosmologii
obserwacyjnej, poniewaz we wzglednie prosty sposéb mozna w nim wyprowadzi¢ obserwable
kosmologiczne, ktore nam pozwolg na testowanie modeli kosmologicznych oraz estymacj¢ jego
swobodnych parametrow z danych obserwacyjnych.

SMK' posiada swoja tres¢ geometryczng oraz tre$¢ fizyczng. Tre$¢ geometryczna dotyczy
czasoprzestrzeni z czasem globalnym zwanym czasem kosmologicznym oraz wlasnosci
przestrzeni, ktore, jak cata czasoprzestrzen, podlegaja ewolucji. Ewolucja Wszech§wiata, dzigki
zalozonym symetriom, jest opisana przy pomocy tylko jednej funkcji czasu zwanej czynnikiem
skali a, podczas gdy rownania Einsteina redukuja si¢ do postaci rownan rozniczkowych
zwyczajnych drugiego rzedu na te¢ funkcje. Rozwigzania zalezg od wyboru warunkow
poczatkowych, co sprawia, ze istnieje wielos¢ dopuszczalnych ewolucji kosmologicznych. W
przypadku SMK zaklada si¢, ze materia wypetliajagca Wszech§wiat sktada si¢ z materii
barionowej, nierelatywistycznej (dlatego zimnej), materii nie§wiecacej, ale grawitujacej zwanej
ciemng materig oraz tzw. ciemng energig opisywang efektywnie przy pomocy cztonu
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kosmologicznego lambda (A). Zaktada si¢ w koncepcji SMK, zZe przestrzen jest ptaska. Tres¢
fizyczna modelu jest opisywana przez procesy, ktore zachodzg w trakcie ewolucji Wszech$wiata.
Ewolucja Wszechswiata jest parametryzowana przez czynnik skali albo red-shift, albo tez
temperature. Za integralng cz¢s¢ modelu standardowego uwaza si¢ epoke inflacji, w trakcie ktorej
ewolucja czynnika skali miata charakter eksponencjalny. SMK jest inaczej nazywany modelem
ACDM-ciemnej zimnej materii. Poniewaz kosmologia jest naukg o strukturze i ewolucji
Wszech$wiata, z definicji jest nauka podobng do biologii ewolucyjnej, geologii czy tez archeologii.
Ta jej swoisto$¢ ma swoje odzwierciedlenie w koncepcji modelu, ktory nie tylko dotyczy obecnego
stanu Wszech$wiata, ale i jego wczesniejszej ewolucji rekonstruowanej na podstawie informacji
docierajacej do dzisiejszego obserwatora gtoéwnie od docierajacych do niego fotonow.

Istnieja modele kosmologiczne, w ktérych rezygnuje si¢ z zatozenia jednorodnosci i
izotropii przestrzennej postulujac jedynie jednorodnos$¢ przestrzenng. Trojprzestrzenie jednorodne
mozna sklasyfikowaé uzywajac aparatu matematycznego ciaglych grup Liego i rzeczywistych
algebr Liego. Taka klasyfikacja zostata podana przez Bianchiego co pozwala na klasyfikacje
wszystkich metryk modeli kosmologicznych jednorodnych, zwanych modelami Bianchiego.
Najprostszym modelem jednorodnym jest rozwigzanie proézniowe rownan Einsteina dla modelu
ptaskiego, ktorego przestrzen jest niezmiennicza wzgledem 3 wymiarowej grupy translacji. W
metryce modelu zamiast jednego czynnika skali pojawiajg si¢ trzy rézne w trzech kierunkach
glownych x, y, z. Kasner po raz pierwszy uzyskat rozwigzanie réwnan Einsteina w prozni dla tego
typu symetrii w postaci funkcji potegowych czasu, a; = tPi, (i=1,2,3), gdzie wyktadniki
kasnerowskie p; sumujg sie, tak jak i ich kwadraty, do jednosci: Yi,p; =Yi p?=1.
Rozwigzanie Kasnera odgrywa istotng role w opisie ewolucji Wszechswiata w otoczeniu
osobliwosci poczatkowej gdy objetos¢ przestrzeni proporcjonalna do t, maleje do zera
[Szydtowski, 1997].

Jak widzimy w kosmologii strategia poznawania Wszechswiata poprzez konstrukcje ich
modeli datuje si¢ juz juz od samego poczatku kosmologii relatywistycznej gdzie problem
kosmologiczny zostat postawiony (my catkowicie pomijamy koncepcje modeli kosmologicznych
przed powstaniem ogo6lnej teorii wzgltedno$¢i poniewaz w teorii Newtona nie mozna skonstruowac
w sposob konsystentny modelu kosmologicznego z powodow zasadniczych).

Na przyktadzie ogladu kosmologii wspotczesnej (koncepcji SMK) z duza wyrazisto$cig mozna
zaobserwowacé efekt przesunigcia zainteresowan naukowych od teorii naukowych w kierunku
modeli teoretycznych [Zeidler, 2007]. Teoria grawitacji Eisteina zawiera cate bogactwo
mozliwych rozwigzan, ale my wybieramy bardzo proste, oddajace wtasnosci Wszechswiata, by w
miar¢ postgpoOw w badaniach rezygnowac z pewnych zalozen idealizacyjnych modelu.

W tym kontekscie rozwaza si¢ koncepcje skrzynki narzedziowej zaproponowana przez Nancy
Cartwright. Modele teoretyczne reprezentujg tu badane uklady empiryczne, natomiast teorie
naukowe stuzg raczej do ich konstrukcji jako pewne narzgdza o charakterze konceptualnym. Warto
podkresli¢, ze we wspotczesnej kosmologii obserwacyjnej modele sa w duzej mierze
autonomicznymi  narz¢dziami praktyki badawczej. Model umozliwia planowanie i
przeprowadzanie przysztych eksperymentdw, misji satelitarnych. Mozna potocznie powiedzie¢, ze
modele s3 ,,rozliczane” wedtug tego, jak radzg sobie jako pewne narzedzia z rozwigzaniem sytuacji
problemowych. Rozwazany model ACDM, z punktu widzenia obecnych danych, jest wlasnie
najlepszym modelem, ktéry rozwigzuje sytuacje problemowa, jaka jest wyjasnienie akceleracji
Wszechswiata. Co wigcej, w oparciu o niego uzyskujemy konsystentng rekonstrukcje ewolucji
Wszechswiata az do osobliwosci poczatkowe;.



W kosmologii, zbudowanej na Ogodlnej Teorii Wzglednosci (OTW), za modele Wszechswiata
uznaje si¢ rozwigzania roéwnan Einsteina. Model konstruuje si¢ w drodze przyjmowania
okreslonych zalozen idealizacyjnych oraz tzw. warunkéw ceteris paribus, a tym samym dokonuje
si¢ zawegzanie liczby probleméw implikowanych przez teori¢. Zabieg idealizacji polega na
pomijaniu oddziatywan, ktore systematycznie wplywaja na zjawisko, natomiast uwzglednianie
warunkow ceteris paribus ma za cel pomijanie wpltywu czynnikéw odpowiednio przygodnych.
Takie sformulowania praw naukowych sg wiec pewnymi przyblizeniami badanej rzeczywistosci.

Warto zwroci¢ uwage na dwa rodzaje idealizacji stosowanych w praktyce konstruowania
modelu: 1) konstruktywna, kiedy upraszcza si¢ pojeciowa reprezentacje zjawiska, a nie samo
zjawisko; 2) kauzalna, kiedy upraszcza si¢ samo zjawisko, redukujac stopien ztozonosci problemu.
Uzyskiwana w ten sposob prostota matematyczna pozwala na praktyczne realizowanie
nastepujacych funkcji modelu w relacji do teorii, uwazanych za zasadnicze:

1) badanie wiasno$ci teorii;
2) funkcja heurystyczna;
3) testoswanie teorii.

Zastosowania roznych idealizacji w konstruowaniu modeli, pokazywanie, jak ,,zachowuje
si¢” teoria w konkretnych przypadkach. R6znorodnos¢ modeli pozwala uwydatni¢ cechy teorii. W
naukach formalnych mozliwo$¢ skonstruowania modelu daje gwarancje, Ze teoria jest spdjna
logicznie. Przedstawiciele tzw. semantycznej koncepcji teorii naukowej traktuja teori¢ jako rodzing
modeli [Suppe, 1989; Suppes, 1967; van Fraasen, 1989]. Sktadniki teorii to nie zdania uniwersalne,
prawa, ale modele, naturalnie modele definiowane 1 rozumiane w okreslony spos6b. W ramach
prezentowanego podejscia semantycznego miesci si¢ koncepcja teorii empirycznych traktowanych
jako struktury pojeciowe. Tu model rozumiany jest jako ,,co$, do czego teoria si¢ odnosi” [Jonkisz
1998, s.13]. Domena niezdaniowego ujgcia teorii naukowej jest wybiorcze i fragmentaryczne
podejscie do opisu zjawisk [Grobler, 2006, s. 178-197].

Czgsto sformutowania teorii sa zbyt skomplikowane 1 jako takie nie dajg si¢ stosowac do
opisu zjawisk. Zastosowane przyblizenia sprawiaja, ze model staje si¢ interpretacja teorii W
granicach wyznaczonych przez zastosowane idealizacje [Nagel, 1961]. Funkcja heurystyczna
przejawia si¢ zarowno w doprowadzeniu do rozwigzania danego problemu, jak 1 w odkrywaniu
nowych teorii. Skonstruowany dzigki tym zabiegom model moze przejawia¢ cechy, na pierwszy
rzut oka, niewidoczne w teorii, w oparciu o ktorg zostal zbudowany. W tym sensie model, mimo
przyjetych przyblizen, nie jest zubozeniem teorii, ale wrecz przeciwnie. Rozwija teorig i staje si¢
narzedziem konstruowania nowej teorii.

Rozbudowane i ztozone teorie czesto nie nadajg si¢ do wysuwania predykcji empirycznych.
Modele petnig w takich przypadkach rol¢ posrednika miedzy teorig a zjawiskami [Smith 2001].
Procedura testowania teorii zostaje zastgpiona testowaniem sensownosci przyjetych przyblizen, a
zatem takze modeli.

W kosmologii koncepcja modelu kosmologicznego jest zrelatywizowana do koncepcji
teorii grawitacji, ktorg uzywamy. Od czaséw postawienia problemu kosmologicznego przez A.
Einsteina, ta teorig jest OTW., ale rozwazane sg proby jej uogolnienig a nawet odej$cia na rzecz
innej teorii. Stad majac $wiadomos¢ uteoretyzowania danych obserwacyjnych chcieliby$Smy sie na
ile to mozliwe uwolni¢ od zrelatywizowania do konkretnej teorii w interpretacji danych
obserwacyjnych. Dlatego we wspotczesnej kosmologii istnieje praktyka wyjasniania w oparciu o
model w sposob mozliwie niezalezny od teorii.Przyktadowo w wyjasnianiu problemu akceleracji
Wszechswiata proponuje si¢ alternatywne podejécie do problemu ciemnej energii nazywane model
independent. W takim podej$ciu rekonstruuje si¢ funkcje potencjatu V(@) lub rownanie stanu p (o)



bezposrednio z obserwacji. Zaréwno potencjat pola skalarnego, jak i rOwnanie stanu wyraza si¢ w
kategoriach funkcji Hubble’a H; ta z kolei zalezy od odlegto$ci jasnosciowej d; (z), gdzie z jest
d

-1
redshiftem; 1+ z = a™!, wedlug wyrazenia: H(z) = [E (d;i))]

Konstruujgc model ACDM, bazujemy na klasycznej teorii grawitacji Einsteina. Jest to
teoria operujaca powyzej granicy Plancka. Uwaza si¢, ze dla rozmiar6w mniejszych od Plancka
teoria ta winna by¢ zastgpiona przez teori¢ kwantowa. Trudno dzisiaj powiedzie¢, ze dysponujemy
takg w pelni zadowalajacg teorig. Kandydatkami na takg fundamentalng teori¢ bazowa dla teorii
grawitacji sg petlowa teoria grawitacji (Bojowald, Ashtekhar, Lewandowski) lub teoria tzw.
dynamicznych triangulacji (Loll, Ambjorn, Jurkiewicz). W stosunku do tych teorii kwantowej
grawitacji klasyczna teoria grawitacji Einsteina jest teoria emergentng, a przez to
fenomenologiczng w stosunku do bardziej fundamentalnej teorii kwantowej z dyskretng
czasoprzestrzenng strukturg. PrzejSciu przez granice planckowska towarzyszy emergencja
czasoprzestrzeni jako ciaglego kontinuum.

Jest interesujace, ze teoria klasycznej grawitacji sama z siebie manifestuje obciecia (cut off)
na malych rozmiarach, kiedy efekty kwantowe staja si¢ juz tak istotne, ze nasz opis przestaje by¢
poprawny. Niektorzy autorzy uwazaja, ze tzw. osobliwo$ci poczatkowe, pojawiajace sie¢ w
rozwigzaniach rownan kosmologicznych, s3 wewnetrzng manifestacja konieczno$éi obcigcia teorii
na pewnych rozmiarach,w pewnych skalach energetycznych [Szydtowski, 2005]. Teoria jakby
sama ,,ujawnia”, ze jej mozliwosci adekwatnego opisu si¢ koncza.

Ostatnie osiagnig¢cia w dziedzinie kwantowe] teorii grawitacji wskazuja nam na to ze OTW
nie musi by¢ teorig fundamentalng, i Ze jest to tylko pewna teoria posiadajaca status teorii
efektywnej. Zadaniem tej teorii jest pokazanie mechanizmdéw emergencji czasopszestrzennego
continuum OTW z pewnej czasoprzestrzeni dyskretnej. Model kosmologii kwantowej jest zatem
przedluzeniem modelu klasycznego do obszaro6w energii Plancka, gdzie juz model klasyczny
oparty na klasycznej teorii grawitacji przestaje pracowac.

W  opisie fizycznym zawsze bedzie tendencja do uwalniania si¢ od opisu
fenomenologicznego 1 poszukiwania teorii emergentnych, ktore wyjasniaja te pojecia (parametry)
na podstawie bardziej fundamentalnej teorii, ktora takze posiada elementy fenomenologiczne, i tak
w nieskonczono$¢. Jesli istnieje granica takiego procesu konstruowania nowych teorii coraz
bardziej fundamentalnych, to moglaby to by¢ teoria wszystkiego, lecz taka teoria bytaby
catkowicie nieoperatywna ze wzgledu na jej obliczeniowg zltozonos¢ [Sokotowski, 2006].
Efektywny charakter modelu ACDM (takze CDM) jest w pewnym sensie dziedziczony po
Einsteinowskiej teorii grawitacji, ktorg niektorzy (Padmanabhan) traktujg dzisiaj nie jako
samodzielne fundamentalne oddzialywanie, bedace na poziomie klasycznym Ogolng Teorig
Wzglednosci, lecz jako ,,zjawisko” emergentne, ktore si¢ wylonito w procesie wygtadzania 1
usredniania analogicznego do wytonienia si¢ termodynamicznego opisu z mechaniki statystyczne;.
Réwniez sama czasoprzestrzen jest traktowana jako obiekt emergentny posiadajagcy pewna
nieznang strukture mikroskopowa (np. podobng do tej, ktdrag proponuje petlowa teoria grawitacji).

W modelowaniu fizycznym zawsze ogromng role odgrywala analogia. Przez jaki$§ czas
sadzono, ze Einsteinowskie rownania pola grawitacyjnego sa czym$ zupeklnie wyjatkowym i
niepowtarzalnym; dopdki nie odkryto, ze analogicznymi réwnaniami sg opisywane procesy
hydrodynamiczne zachodzace w cieczach (ktore sktadaja si¢ z atomdéw) np. [Sokotowski 2006].
Podobne proby dotyczyly sensowno$ci konstruowania kwantowej teorii grawitacji poprzez
kwantowanie Ogolnej Teorii Wzglednos$ci. Niedawno zyskaty one trwate teoretyczne podstawy,
gdy przekonaliSmy si¢, ze istniejg analogony rownan OTW w odlegltych czesto obszarach. Na bazie
tej koncepcji rozwija si¢ dzisiaj nowa dziedzina fizyczna — ,,analogiczna grawitacja” (Analogue
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Gravity), w ktorej pojawiajg si¢ niespodziewane odpowiedniki obiektéw przewidywanych przez
OTW (czarne dziury) [Barcelo, 2005; Visser, 2007].

W kosmologii bada si¢ tzw. problem minimalnej ilosci parametréw modelu juz
wystarczajgcych do adekwatnego opisu zjawiska [Szydtowski, Kurek, 2006]. Chodzi o wydobycie
metodami bayesowskimi istotnych parametréw modelu z punktu widzenia obecnych danych
obserwacyjnych. Parametry te mozna by uzna¢ za parametry efektywne kosmologii, lecz musimy
pamigtaé, ze teoria grawitacji jako taka moze by¢ emergentna w stosunku do teorii bardziej
fundamentalnej.

Tradycja pojecia modelu w kosmologii

Kosmologia jest tg nauka, w ktorej modyfikacje w praktyce modelowania zjawisk sg
szczegolnie widoczne. Jest to juz bezposrednig pochodng faktu, ze przedmiotem modelowania jest
caty Wszechéwiat’. Dobra ilustracja postulowanej ewolucji w modelowaniu sa dwudziestowieczne
problemy ze stala kosmologiczng. Zauwazmy, ze FEinstein, tworzac zreby OTW, probowat
zachowaé 1 zrownowazy¢ zarowno wewnetrzne, jak i zewngtrzne cechy teorii. Zgodno$¢ z
doswiadczeniem jako kryterium zewnetrzne? i przekonanie, ze aksjomatyczna baza teorii nie moze
by¢ jednak wyprowadzona bezposrednio z do§wiadczenia, ale odkryta, zapostulowana. Einstein,
konstruujac model kosmologiczny, postawit dwa gléwne zalozenia. Po pierwsze przestrzen jest
globalnie zamknigta — to mialo czyni¢ zado$¢ zasadzie Macha: metryczna struktura pola (guv)

okreslona jednoznacznie przez tensor energii—pedu (TLW)' Po drugie Wszech$wiat jest statyczny —

krzywizna przestrzeni musi by¢ niezalezna od czasu. Analiza oryginalnych rownan pola pokazata
Einsteinowi, ze Wszech§wiat nie jest statyczny i1 zapadnie si¢ pod wpltywem dziatania sit
grawitacji. Dodaje zatem czton kosmologiczny, ktory oznacza dodatkowe zatozenie, ze miedzy
galaktykami, zatem w duzych skalach (zaniedbywalny jeszcze w Ukladzie Stonecznym), ujawnia
si¢ nowy rodzaj sity odpychajace;j. Sita ta jest niezalezna od ggstosci materii 1 roSnie wraz z rosngcg
odlegloscig. Einstein pojmowat stata w ramach teorii wzglednosci jako nieusuwalne zakrzywienie
czasoprzestrzeni, pozostajgce po usuni¢ciu catej materii. W roku 1917 holenderski fizyk i
matematyk W. de Sitter znalazl rozwiazanie plaskie rownan pola bez materii ze stalg
kosmologiczng 1 tym samym pokazal Einsteinowi, ze obok jego rozwigzania z czlonem
kosmologicznym istniejg inne-stacjonarne. W modelu geometrycznym de Sittera zaréwno
przestrzen, jak i czas sa zakrzywione® (dokladnie zakrzywiona jest czasoprzestrzen).

Kolejnym krokiem w poszukiwaniu rzeczywistego modelu byly prace rosyjskiego
matematyka A. A. Friedmanna (1888-1925), ktory znalazt rozwigzanie réwnania (1), opisujace
rozszerzajacy sie¢ wszechs§wiat. Tzw. rownania Friedmanna opisuja wszech§wiat z jednorodnym i
1zotropowym rozktadem materii zatozonej w postaci cieczy doskonalej (cisnienie 1 gesto$¢ energii

' To, ze modele s3 gtéwnym narzedziem wspotczesnej nauki, jest rzecza oczywista. S. Hartmann
[Hartmann, 2008] argumentuje, ze modele moga by¢ réwniez uzytecznym narzgdziem w filozofii
nauki. Jako przyktad rozwaza metodologig sieci bayesowskich (methodology of Bayesian Networks).
Jako modele konkurencyjne do modelu LCDM obecnie rozwaza si¢ model sferycznie symetryczny
(antykopernikanski) oparty na geometrii Lemaitre - Tolman - Bondi (LTB) oraz model Bianchi VII; —
jednorodny i izotropowy model w klasyfikacji Bianchiego [Trotta, 2008].

? Warto zwrdci¢ uwage na brzemienne w skutki przekonanie Einsteina o statycznosci Wszech$wiata. To
zatozenie bylo dla tworcy OTW naturalne z kilku powoddw: nie znano jeszcze ruchow galaktyk w
wielkich skalach; powszechnie przyjmowano, ze Wszech§wiat to nasza galaktyka, a poza nig pustka.

? Wszechswiat de Sittera jest ,,pusty” (p=p=0, k=0, A > 0).
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sg jedynie funkcjg czasu kosmologicznego), w ktorym krzywizna 1 gestos¢ materii sg zalezne od
Czasu.

Warto wreszcie wspomnie¢ o pracach Lemaitre’a nad modelami z czlonem
kosmologicznym [Lamaitre, 1931]. Belgijski astronom (1894-1966) pokazywal, ze nawet dla
dodatniej krzywizny model ze stala kosmologiczng rozszerza si¢ w nieskonczonosé, co byto
niemozliwe we Friedmanna rozwigzaniach rownan bez statej. A < 0 prowadzi do modeli
wszechswiata, ktore najpierw ekspandujg i potem zapadaja si¢. Dodatnia A dostarcza szerokiego
wachlarza mozliwosci teoretycznych. Metodologicznie niezwykle inspirujgca jest Eddingtona
propozycja rozpatrywania ciggu modeli, ktére sg ,,realizowane” przez rzeczywisty Wszech§wiat w
trakcie jego ewolucji. Takze z heurystycznego punktu widzenia te wnioski Eddingtona4 sg tak
interesujace, ze trzeba je koniecznie zacytowac [Eddington, 2006, s. 83]:

Na jednym koncu mamy wszechswiat Einsteina pozbawiony ruchu, a zatem znajdujacy
si¢. w rownowadze. Gdy przesuwamy si¢ w tym szeregu, znajdujemy modele
wszechswiatdw rozszerzajacych si¢ coraz szybciej, az dochodzimy na drugim koncu do
wszech$wiata de Sittera. Szybko$¢ ekspansji przez caty czas ro$nie wzdtuz tego szeregu,
natomiast gesto$¢ materii maleje; wszech§wiat de Sittera stanowi granicg osiggalng przy
Sredniej gestoSci materii rownej zeru. Tu zatrzymuje si¢ szereg rozszerzajacych sig
wszech§wiatow; nie dlatego, ze ekspansja staje si¢ zbyt szybka, lecz z tej przyczyny, iz
nie zostalo juz nic, co mogtoby si¢ rozszerzac.(...)

Opisany cigg modeli jest nie tylko zbiorem mozliwosci, sposrod ktorych mamy dokonaé
wyboru, aby odwzorowaé rzeczywisty wszech§wiat; cigg ten ma jeszcze bardziej
interesujace zastosowanie. Z biegiem czasu rzeczywisty wszechswiat wedruje wzdhuz
tego szeregu modeli, tak Zze ciag nasz obrazuje jego historie.

Olbrzymie mozliwosci teoretycznego opisu zachowania si¢ rzeczywistego Wszech$wiata,
ktore umozliwiata obecna w réwnaniach stata kosmologiczna, umacnialy przeswiadczenie
Eddingtona, Ze nie ma wystarczajaco mocnego powodu, by usuwaé¢ A z réwnan. Mozemy
powiedzie¢, ze z chwilg postawienia przez Einsteina problemu kosmologicznego, model
kosmologiczny byl tozsamy z zagadnieniem czasoprzestrzennej struktury bedacej
kosmologicznym rozwigzaniem roéwnan Einsteina. Model kosmologiczny byl wigc utozsamiany z
modelem czasoprzestrzeni bedacej parg (M, @), gdzie M jest 4-wymiarowa rozmaitoscig
lorentzowska, a g zadanym na niej polem tensorowym Oy OczywiScie g jest rozwigzaniem

réwnan Einsteina z pewnym zrodtem pola grawitacyjnego T, opisujacego materialng zawarto$é

Y
Wszechswiata.

Roézne interesujace z kosmologicznego punktu widzenia rozwigzania byty kolekcjonowane
i szczegdtowo analizowane i mieliSmy do czynienia z czyms$, co ostatnio V. N. Lukash [Lukash,
2007] nazwat markets of models. Stosowne jest w tym miejscu przytoczy¢ szerszg opini¢ Lukasha:

Wiek kosmologii doprowadzil nas do nowego rozumienia Wszechswiata. Dzi$§ znamy
model odnoszacy si¢ do duzych skal. Per astra ad astra. Po wielu latach hipotez i
modeli (markets of models) posiadamy dzi§ Standardowy Model Kosmologiczny,
odrebny od tego, ktory dotyczy $wiata w skali mikro — standardowego modelu czastek
elementarnych. Oba modele zbiegaja si¢ ze sobg 1 oddziatujg na siebie prowadzac nas do
spojnego fizycznego modelu $wiata, ktorego jesteSmy czescig. (thum. wlasne autorow)

* Zawarte w ksiazce The Expanding Universe; pierwsze wydanie angielskie: Cambridge University
Press, Cambridge 1933.



Trudno wskaza¢ doktadny moment, w ktorym kosmologia stata si¢ z dziedziny jakoSciowej
fizyka Wszechswiata opisanego przez parametry podlegajace pomiarom, ale miato to miejsce ok.
roku 2003 [Spergel, 2003], kiedy to satelita WMAP dostarczyt mozliwosci obserwacyjnego
»powigzania” parametrow kosmologicznych. Dzisiaj kazdy z nas moze to uczyni¢ dzigki np.
publicznie dostgpnemu programowi komputerowemu CosmoMC. ,,Kosmologia w parametrach”
(ilo$ciowa) stata si¢ faktem.

Inny przyktad zastgpienia modelu teoretycznego z rynku mozliwych hipotez dostarcza 5 lat
obserwacji satelity WMAP. Jak wiadomo, istnieje bardzo wiele réznych modeli inflacji, lecz
niektore z nich mozna juz dzisiaj wyeliminowa¢ dzieki tym dhugoletnim obserwacjom. Nie 0znacza
to jednak, ze uda si¢ potwierdzi¢ hipotezy inflacji, mozna ja jednak sfalsyfikowac.

Ten krotki historyczny szkic pokazuje pewna rzecz istotng dla naszych teoriomodelowych
rozwazan. Praktyka modelowania wszech§wiata oparta na OTW wyraznie pokazuje, ze
kosmologia nie jest zainteresowana dowolnymi mozliwymi (w sensie dopuszczalno$ci przez
réwnania) modelami. Nie ma wielu kosmologii, bo Wszech$wiat jest jeden. Chodzi o modele
wyrdznione - te, ktore stajg si¢ uprawniong empiryczng interpretacja teorii [Hajduk, 1972]. Ten
wniosek jest podstawg wszelkich rozwazan na temat wspolczesnych metod selekcji modeli
kosmologicznych. Cigzar analiz dotyczacych modeli przemieszcza si¢, ograniczajac rolg struktur,
wzmacniajac znaczenie parametrow — ,,kosmologia w liczbach”.

Przytoczona dyskusja dostarcza takze przyktadu uzycia pojgcia prostoty w wyjasnianiu w
kosmologii. Kryterium prostoty odegrato istotng rol¢ u Einsteina w jego konstrukcji modelu

kosmologicznego, dla ktorego zatozyt on arbitralnie topologi¢ sfery 3w tym czasie byt znany

wariant geometrii sfery 83, w ktorej dokonano identyfikacji punktow antypodalnych o lokalnej
metryce sfery, lecz nietrywialnej topologii. Ten typ geometrii byt zaproponowany przez de Sittera i
jest dopuszczalny przez rownania Einsteina na rowni z geometrig trywialnej sfery. Einstein jednak
takg sytuacje arbitralng odrzucal, twierdzac, ze przyroda wybiera rozwigzania proste, dziatajac w
sposob ekonomiczny, dlatego wybrang sferg, na ktorej kazda krzywa zamknieta - pegtle mozna
,»zc1agnac” do punktu (przestrzen jednospojna). Mamy wigc tutaj do czynienia z uzyciem kryterium
prostoty w kontekscie wyboru modelu kosmologicznego (Szydtowski, Krawiec, 2004). Jest to
przyktad zastosowania argumentacji filozoficznej albo przyje¢cia zalozenia filozoficznego w
kosmologii rozumianej jako fizyka Wszechswiata. Wszedzie tam gdzie gdzie nie mamy dostepu
obserwacyjnego poniewaz energie sa zbyt duze aby mozliwe byto jej wytworzenie w warunkach
laboratoryjnych jesteSmy skazani na zalozenia o charakterze filozoficznym obecne w kazdym
modelu kosmologicznym.

Empiryczne ograniczenia matematyzacji

Niewatpliwie tym, co najbardziej charakteryzuje formalng posta¢ Og6lnej Teorii
Wzglednosci 1 konstruowanie na jej bazie modeli kosmologicznych, jest efekt, ktory mozemy
nazwacé sukcesem matematyzacji (geometryzacji) teorii. Dobitnym tego wyrazem jest juz sam fakt,
ze OTW jest wynikiem teoretycznych rozwazan w duzej mierze na poziomie formalnym ze
znikomg liczbg danych empirycznych. Podobnych spektakularnych wynikéw dostarcza chyba
tylko jeszcze mechanika kwantowa.

Istnieje coraz wigcej watpliwosci czy ten ideal matematyzacji, ktory nazywamy teorig
wszystkiego, stanie si¢ ideatem praktyki badawczej. W opisie fizycznym naturalnie zawsze bedzie
obecne dazenie do uwalniania si¢ od modeli opisowych i poszukiwania teorii, ktore wyjasniaja



efektywne parametry na poziomie bardziej fundamentalnym. Teoria tego rodzaju, wzgl¢dnie
bazowa, takze bedzie posiadata elementy fenomenologiczne, i tak w nieskonczonos¢. Myslac o
matematyce, czgsto potocznie przez modele rozumie si¢ po prostu rOwnania i uktady réwnan albo
rachunek formalny. Popetia si¢ przy tym czesty biad nieodrézniania rachunku od teorii. W
naszym rozumieniu w kosmologii za model matematyczny uwaza si¢ matematyczne funkcje
empirycznie zinterpretowanych parametrow (np. stata Hubble’a, wyrazenie na wiek wszechswiata,
parametry gestosci). Ostatnia cze$¢ pracy pokaze, jak mocno idea selekcji modeli bazuje na
analizie parametryczne;j.

Obecnie istniejg rowniez proby zrezygnowania z zatozen jednorodnosci i izotropowosci
zaktadane] przez model standardowy. Problem zbudowania nowej kosmologii bez zalozenia
zasady kosmologicznej zaproponowat G. F. R. Ellis i T. Buchert [Ellis, 2005]. Autorzy
argumentuja, ze kazdy opis uktadu fizycznego jest robiony w pewnej skali; tzn. charakterystyczna
skala kazdej teorii efektywnej i tak tez jest w kosmologii.

Istotng zmiane w metodologii modelowania mozna wyrazi¢ w stwierdzeniu, ze ostatnio w
kosmologii méwi si¢ nie tylko o testowaniu modeli kosmologicznych, lecz rowniez o ich selekc;ji.
Metody selekcji nie wskazuja one na prawdziwy model, lecz najlepszy model z punktu widzenia
danych obserwacyjnych, ktérymi dysponujemy. Metody te dostarczaja takze argumentow za
wlaczeniem nowego parametru do modelu przy aktualnych danych obserwacyjnych. Przy analizie
warto$ci propozycji modelowych nacisk ktadzie si¢ juz nie tylko na realizowanie funkcji
zrozumienia teorii, ale podstawowego znaczenia nabiera uwzglednianie kontekstu wyjasniania.
Rowniez dopowiedzenia domaga si¢ wyrazenie model najlepszy. Mozna wykazac¢, ze predykat
najlepszy w odniesieniu do modelu sprowadzong przynajmniej do alternatywy: 1) najlepszy ze
wzgledu na zdolnos¢ predykcji nowych faktow empirycznych (kryterium Akaike maksymalizuje
doktadnos¢ predykeji); 2) najlepszy ze wzgledu na doktadno$é¢ prezentowania danych zastanych —
fitowania danych (Bayesowskie Kryterium Informacyjne - BIC — kryterium oparte na statystyce
bayesowskiej — szacuje maksymalne zblizenie modelu teoretycznego do prawdziwego modelu)
[Kukier, Szydtowski, Tambor, 2009].

Zawsze obecne w $wiadomos$ci metodologicznej przekonanie o niedoktadno$ci czy wrecz
fatszywosci modeli, nabytej ze wzgledu na zastosowane uproszczenia, moze by¢ nie tylko
szacowane matematycznie (cho¢by przez kryteria prostoty), ale wykorzystywane do osiggnigcia
zamierzonych celow poznawczych. Jesli uwazamy model za no$nik informacji o przedmiocie
(zjawisku, procesie) odwzorowanym czy reprezentowanym, to mozna podja¢ si¢ rozwazania
problemu postawionego przez Morrison, w jaki sposob z modeli nieprawdziwych uzyskaé
uzyteczng informacje. D. M. Bailer-Jones, badajac kwestie doktadnosci reprezentowania zjawiska
przez model, poddaje w watpliwos¢ juz samo dwu-warto$ciowanie modelu: prawdziwy — falszywy.
»Models may be neither true nor false” — w kontekscie zréznicowanej informacji, ktorg model
przekazuje [Bailes Jones, 2003, s. 63-65]. Kluczowg rol¢ w uzasadnieniu tej tezy peini praktyka
modelowania selektywnego. Selektywno$¢ moze dotyczy¢ albo aspektow zjawiska, ktore
wybieramy do modelowania, albo zatozen przyjetych na poczatku procesu konstrukcji modelu.
Selektywno$¢ wynika bezposrednio z faktu natury metodologicznej, ze kazda teoria posiada
okreslony zakres zastosowania. Co wigcej, zadna teoria nie moze modelowa¢ kazdego zjawiska
nawet w swoim rezimie [Smith, 2001]. Zaréwno budowanie modeli, jak i sama ich ocena, stajg si¢
czynnosciami coraz bardziej wyrafinowanymi przede wszystkim ze wzgledu na specyfike zadan
stawianych przed modelem, funkcji ktore ma petni¢ model czy celow, ktore dzigki niemu mamy
osiggna¢. Widac to juz pobieznie, gdy prébujemy bardziej szczegdtowo zrdznicowaé modele ze
wzgledu na funkcje, ktora pelnig: a) wyjasnianie — (tu znéw mozna réznicowac¢ modele ze wzgledu
na aspekt wyjasnianego zjawiska); b) zastosowania techniczne — (tu nacisk na efektywnosc); c)
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prowadzenie eksperymentu; d) rozwdj teorii — badanie wewnetrznych wiasnosci i konsekwencji
teorii.

Przejdzmy do prezentacji modelu standardowego ACDM w szczegotach. Model ten
odpowiada na aktualne problemy wkosmologii jakim jest zagadka przy$pieszonej ekspansji
Wszech§wiata. Obserwacje odlegltych gwiaz dsupernowych typu SNla oraz obserwacje fluktuacji
mikrofalowego promieniowania tta wskazuja, ze Wszech§wiat przyspiesza. Oznacza to, ze druga
pochodna po czasie czynnika skali jest dodatnia, a to pocigga za soba fakt, ze, o ile Wszech§wiat
jest opisywany przez SMK, materia, ktora go wypetnia musi tama¢ silny warunek energetyczny
o + 3p > 0. Rodzi si¢ pytanie: 0 jaki rodzaj znanej formy materii chodzi? Od razu zauwazamy, ze
poszukiwana forma materii posiada ujemne ci$nienie. Jesli pozosta¢ na gruncie modelu
kosmologicznego bez stalej kosmologicznej (modelu CDM) to trudno jest wskaza¢ na takg forme
materii. Hipotetyczng materi¢ o tej wlasno$¢i nazywa si¢ ciemnag energia. Jesli jednak dopusci¢
dodatnia stata kosmologiczng, co jest rownowazne zapostulowaniu obecnos$ci cieczy o réwnaniu
stanu p = — A, ¢ = A, to uzyskamy, ze dodatnia stata kosmologiczna zawsze wymusi dodatnie
przys$pieszenie. Dostajemy wigc, ze w schemacie pojeciowym SMK ze statg kosmologiczng ptaski
Wszech§wiat przyspiesza poczawszy od pewnej chwili czasu. Poniewaz SMK jako efektywna
teoria Wszech$wiata zawiera dowolne parametry pozostaje estymowac ich wartosci z danych
obserwacyjnych i sprawdzi¢ czy ich zestaw prowadzi do obserwowalnej przyspieszonej ekspansji
Wszechs$wiata.

Dynamik¢ wszech§wiata opisujemy W kosmologii relatywistycznej przez Einsteinowskie
rébwnania pola. Oryginalna ich posta¢ opublikowana w roku 1917 jeszcze bez stalej
kosmologicznej, jest:

1
R;w - EguvR = Tuv (1)
gdzie lewa strona rownania to obiekt zbudowany z drugich pochodnych tensora metrycznego gw;

RHV to tzw. tensor Ricciego — zwe¢zony tensor krzywizny, R jest skalarem krzywizny uzyskany

przez zwezenie: ngl’w:R; prawa strona réwnania zawiera tensor energii pedu TMV' Jesli

zatozymy, ze sktadniki Wszechswiata, ktore reprezentuje tensor T, .. majg wlasciwosci cieczy

uv?
doskonatych, to tensor ten ma skladowe T\ = diag(—p,p,p,p), gdzie o i p to odpowiednio
gestos$¢ energii 1 ggstos¢ ci$nienia cieczy. Przyjety zostal naturalny uktad jednostek gdzie 8nG = ¢ =
1 i metryka o sygnaturze (—,+,+,+) Tensor T],w spelnia, podobnie jak tensor Einsteina, warunek

znikajagcej dywergenci na mocy tozsamo$¢i Bianchi Tv’f u = 0. Oba te tensory sa symetryczne,
zatem maja po 10 niezaleznych sktadowych. Rownania pola Einsteina stanowia wigc do$¢
skomplikowany uktad 10 rownan rozniczkowych czastkowych drugiego rzedu. Uzyskanie
analityczne prostych rozwigzan wymaga przyjecia idealizacji, np. symetrii (albo zatozenia sytuacji
pola sferycznie symetrycznego, rozwigzania dla stabego pola grawitacyjnego). Dla potrzeb tej
pracy wykorzystana zostanie metryka Friedmanna-Robertsona-Walkera (FRW) skonstruowana w
oparciu o zasade kosmologiczng, ktéra zawiera zatozenie jednorodnosci i1 izotropowosci
Wszechswiata w duzych skalach.

Metryke czsoprzestrzeni Friedmana-Robertsona-Walkera (FRW w skrocie) dla przestrzeni
(t=const) o statej krzywiznie i 0 topologii produktu kartezjanskiego R X M3 mozna zapisa¢ w
postaci:

ds? = —dt? + a?(t)[dr? + fZ(r)(d 8% + sin?6¢?)] (2)



gdzie a(t) — czynnik skali; (r,®,0) — wspoirzgdne sferyczne
sinrdlak = +1
fie(r) = rdlak =0 (3)

sinhrdlak = —1
tensor energii momentu pedu modelujgcy materie, zrodto grawitacji jako ciecz doskonatg ma
posta¢ tensora kowariantnego drugiego rzedu:

T/.LV = (,0 + p)UﬂUV + P9w 4)
gdzie U* jest cztero—wektorem predkosci fluidu,

to rownania (4) z symetrig przestrzenng Robertsona-Walkera (maksymalng symetri¢ jednorodno$¢i
I izotropii) sprowadzg si¢ do rownan.

_ a? 1 k
H=5=3p-50)
. 1 k
H=—E(p+p)+§ (6)

gdzie H jest parametrem Hubble’a: H = g (kropka oznacza r6zniczkowanie po czasie).

Do tych dwoch réwnan dotacza si¢ jeszcze warunek adiabatyczno$éi, ktére mozna
wyprowadzi¢ albo z réwnan (5) i (6), albo z warunku znikania dywergencji tensora energii
momentu pedu i otrzymujemy:

p+35(p+p)=0()

C . , . - . k . . .
Przez wyeliminowanie z rownania Friedmana (5) czynnika — | wstawieniu do (6) otrzymamy
roOwnanie akceleracji:

d 1
-=—:(+3p) (8)

Z rownania (8) wynika, ze wszech§wiat przyspiesza, gdy spetniony jest warunek o + 3p <O0.
Hipotetyczng materi¢ o tej wlasno$ci nazywa si¢ ciemna energia.

Einstein spodziewajac si¢ uzyska¢ statyczne rozwigzania wiaczyl do réwnah pola tzw. czlon
kosmologiczny A.

1
Ryv - EguvR - Aguv = Tuv (9)

Lewa strona rownan pola jest ogdlniejsza niz w roOwnaniu (1), ale ciggle spetnia postulat zawierania
pierwszych i drugich pochodnych tensora metrycznego ktoérych pochodna kowariantna znika.

Po tej modyfikacji otrzymujemy analogiczne réwnania Friedmana ze stalg kosmologiczng ma
postac:

a? _ 1 k A
@=3P @ty (10)

a2

32=—2(p+3p)+A (11)
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Poniewaz w robwnaniach wystepuja trzy nieznane funkcje czasu kosmologicznego: a(t), o(t)
i p(t), potrzeba nam jeszcze jednego roéwnania wigzgcego ci$nienie p Z gesto$cig masy—energii np.
0: p = p (o) dla domknigcia uktadu i nastgpnie znalezienia jego rozwigzan. Jest to tzw. réwnanie
stanu. Roéwnanie to opisuje wlasnosci fizyczne materii wypetiajacej] Wszech§wiat i powinno ono
by¢ wziete z lokalnej fizyki. Innymi stowy, chcac znalez¢ jawne rozwigzania rownan Friedmanna
dla konkretnej epoki, powiedzmy promienistej czy tez pytowej, nalezy okresli¢, jaki rodzaj energii
I materii wypelnia Wszech§wiat, tzn. zapostulowaé¢ konkretng posta¢ réwnanie stanu. Jesli
réwnanie stanu, rowniez przez analogi¢ do fizyki pltynéw, zapiszemy ogolnie w formie liniowej
proporcjonalnosci do gestosci (barotropowa posta¢ rOwnania stanu): p; = w;p;, to rozwigzanie
réwnania (10) bedzie miato postac¢ zaleznosci od czynnika skali:

pi = poia 3o (12)

Parametr w; zalezy od formy materii—energii wypekniajacej wszech$wiat. Indeks ,,i
numeruje nam rézne rodzaje fluidow nie oddziatujacych ze sobg ktore moga wypetniaé
Wszech§wiat,powiedzmy materi¢ ,promieniowanie czy tez ciemng energi¢ w formie stalej
kosmologicznej.. Jesli takie fluidy nie oddziatuja ze sobg, rownanie (12) jest prawdziwe dla
kazdego z nich. Przyjmuje si¢ warto$ci: w = 1/3 dla promieniowania; w = 0 dla materii pylowej i w
= —1 dla energii prézni. Rownania Friedmanna mozna rozwigzywac osobno dla poszczego6lnych
rodzajow fluidow wypetniajacych Wszech§wiat w czasie jego ewolucji.

Gdy Wszech$wiat zaczyna przyspiesza¢, a4 (t) > 0, co prowadzi do warunku, ze efektywny
wspotczynnik w rownaniu stanu spetnia nier6wnos¢:

1 . Pe
Wepp < —=, gdzie wepp = Qe;;; (13)
dla modelu ACDM wep; = -

Tak materia, jak i promieniowanie nie bgda spelnia¢ powyzszego warunku akceleracji, ale
mieszanina pytu i statej kosmologicznej, poczawszy od pewnej warto$ci czynnika skali. Czesciej w
kosmologii zamiast pojedynczych fluidéw rozwaza si¢ rozwaza si¢ jednak modele z mieszaning
nieoddzialujacych badz oddziatujacych fluidow o roznych rownaniach cieczy.

Jak zostalo wspomniane, najbardziej charakterystyczne dla wspotczesnej kosmologii jest
przejscie od badania mozliwych rozwigzan rownan Einsteina do wyznaczania tzw. parametrow
kosmologicznych. Aby zatem mozliwe stalo si¢ wyznaczenie parametrow obserwacyjnych
Wszechswiata, musiat zosta¢ ustalony SMK.

Chociaz Wszechswiat w duzej skali posiada pewne struktury, w pierwszym przyblizeniu
wyobrazamy sobie, ze materia, ktéra go wypeinia, posiada wilasnosci nieoddziatujgcego pytu.
Woéwczas z warunku (7) mozemy wyznaczy¢, ze ggsto$¢ energii-materii zmienia si¢ z ewolucja

-3
Wszechswiata zgodnie z zalezno$cig o(t) = 0, (a%) , gdzie p(ay) = @y ; indeksem ,,0”
bedziemy zaopatrywaé wielkosci ilekro¢ beda one odniesione do obecnej (lub jakiej$ ustalonej)
epoki. Zamiast wielkoScig o, wygodnie bedzie operowaé tzw. bezwymiarowym parametrem
gestosci definiowanym nastgpujaco:
Q= 3% (14)

3H?2

Indeks i oznacza tu i-ty sktadnik materialnej zawartosci Wszechswiata; np. gdy bedziemy oznaczaé
I =m, bedziemy mie¢ na mysli materi¢ pytowa, gdy i = r, bedziemy mie¢ na mysli promieniowanie

p= § 0), ktorego gestos¢ zmienia si¢ z czynnikiem skali, jak o(t) = o, ( )_

a
Ao
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Statg kosmologiczng mozemy rowniez traktowac jako pewng ciecz doskonatg opisang statg
gestoscig energii 04 oraz cisnieniem p,. Moznasi¢ o tym przekonaé, porownujac rownania (5)

z (10). Wtedy:

oA =N pA= —0a (15)
Stad takze dla statej kosmologicznej mozemy zdefiniowaé bezwymiarowy parametr gestosci:
— en — A
Q)= 342 = 3 (16)

Zauwazmy teraz, ze rownanie (10) mozemy przepisa¢ w réwnowaznej formie, positkujac
si¢ wyprowadzonymi wczesniej parametrami ggstosci.

k

- 2 . ez, A
1= 3H2+ 3H2+3H2 (17)

albo
Qn+ QU +Qy=1 (18)

gdzie wielko$¢ € jest parametrem gestosci dla krzywizny oraz Q,, = €y o(1 + z)3, Qo =
A
ﬁ.
W powyzszych relacjach skorzystalismy ze zwigzku, ktéry thumaczy stosunek czynnikiem
skali a redshiftem:

—k
oo Q= Qo1 +2)% Qo= =33 Q) = Qo =
0 0

1+z= % (19)
Oczywiscie zalezno$¢ (18) jest spetniona w dowolnej chwili czasu (dla dowolnego z), stad w chwili
obecnej (z = 0) oznacza, ze suma parametréow gestoSci dla wszystkich sktadnikéw materii i
krzywizny jest rowna jeden.

Qm’o + Qk,O + QA,O = 1 (20)

Czyli parametry gestoSci Q;, nie sa niezalezne. Wielkosci Hy, Q0. Qo Qa0 s3
podstawowymi parametrami kosmologicznymi, ktére nalezy wyznaczy¢ z obserwacji
astronomicznych.

Podstawowe réwnanie ktore rzadzi ewolucja Wszechswiata ( rownanie Friedmana) posiada
postac¢ rownania rézniczkowego pierwszego rzedu na funkcje H(a).

Dysponujac ustalonym modelem kosmologicznym z doktadnoscia do parametrow
kosmologicznych, pozostaje dokonanie wyboru modelu wszech$§wiata, w ktorym przeprowadzamy
obserwacje. Istniejg zasadniczo dwie metody ustalenia tego faktu w chwili obecnej. Trzeba
zmierzy¢ aktualng warto$¢ statej Hubble’a Hpy 1 ggstos¢ materii 0, o albo parametru deceleracii.

W latach 60 - tych XX w., przywigzujac duzg wage do wyznaczenia parametru deceleracji
g, uzywano w tym celu tzw. diagramu Hubble’a d(z), gdzie d, jest tzw. odlegloscia

jasnos$ciowa, tzn. jesli galaktyka $wieci z mocg promieniowania L, a na jednostk¢ powierzchni
Lz

4'7'[Lobs)2 (ta

definicja nie uwzglednia krzywizny przestrzennej). Nalezy pamigtaé, ze d; nie jest realng

odlegloscia, np. wyliczong z pomiaru drogi fotonu docierajagcego do nas. Tym niemniej jest to

lustra teleskopu przypada moc Lops, 10 przyjmujemy, ze jest ona odlegta o d;, = (

12



wielkos¢ niezwykle uzyteczna w kosmologii, a jej odstepstwo od rzeczywistej do odlegtosci rzgdu
kilkuset megaparsekow nie jest duze.

Pod koniec lat 70-tych XX w. w astronomii w celu sporzadzenia mapy obiektow
pozagalaktycznych, nanoszono ich wspotrzedne na sferze niebieskiej oraz odlegtos¢ od Ziemi,
ktora nie wyznaczano bezposrednio z definicji odleglosci jasnosciowe] d; (jasnos$¢ absolutna L
nie jest doktadnie znana), lecz przy pomocy redshiftu. W tym celu mozna si¢ postuzy¢ tzw. wzorem
Mattiga we wszech$wiecie pylowym i ptaskim [Mattig 1959]:

1 1
d.(z,Ho, q0) = —[90z + (qo - 1) ((ZCIOZ + 1)z - 1)] (26)
040
Dla matych z powyzsze wyrazenie mozna rozwing¢ i uzyskamy:
d = ~[z+=(1—-q)z®+ ..] (27)
Ho 2

Dla matych z (obiekty bliskie), zalezno$¢ powyzsza jest zalezno$cig liniowa, a miarg odstepstwa od
tej relacji jest parametr q,. Niestety wyznaczenie tego odstepstwa od liniowego prawa Hubble’a
okazato si¢ rzecza niezwykle trudna z uwagi na to, ze nie znamy doktadnie efektow ewolucyjnych
galaktyk. Zakrzywienie diagramu m(logz) wynika z tempa ewolucji galaktyk, stad diagram jest
nieczuty na pomiar q.

Do tego projektu powrdcono stosunkowo niedawno, lecz diagramu Hubble’a juz nie
konstruowano z uzyciem galaktyk, ale dla jednych z najjasniejszych obiektow we Wszechswiecie -
gwiazd supernowych typu SNIa. W ich przypadku efekty ewolucyjne nie zaciemniajg juz obrazu, a
co wigcej, sg one tzw. §wiecami standardowymi, a wigc sg doskonate do wyznaczania odleglosci.

W  kosmologii (a doktadnie mowigc, kosmologii opierajacej si¢ na pomiarach
kinematycznych - Weinberg) istnieje wiele sposobow okreslania odleglosci migdzy dwoma
punktami [Hogg, 1999]. Tzw. stala Hubble’a H jest statym wspotezynnikiem proporcjonalnosei

w prawie Hubble’a, okreslajacej wzgledna predkos¢ ucieczki galaktyk odleglych w V:Hod.
Wielkos¢ Hyy zwyklo sig zapisywac: HO:100hkm_1Mps_1, gdzie h jest tutaj bezwymiarowym

parametrem, ktéry ,,parametryzuje” naszg niewiedze co do jej wartosci (zaktada si¢ dzisiaj, ze 0.65
< h < 0.7). Odwrotno$¢ statej Hubble’a jest tzw. czasem Hubblowskim: t; = % = 9,78 X
10°h~1 lat. . Zatem za pomoca Hp mozemy poda¢ gorne ograniczenie na wiek Wszech$wiata

to < Hi = ty . Przyjmujac h = 0.7 dostaniemy t, < 14 mid lat.
0
W latach 1998 - 1999 intensywnie przystgpiono do wyznaczania parametru (g i okazato

si¢, ze Wszech§wiat przyspiesza (q, < 0). Badania przeprowadzaty dwa konkurujace zespoty
obserwatorow Supernova Cosmology Project (SCP) oraz High— Z Supernova Search Team (HZT).
Pierwsza grupa kierowat Perlmutter [Perlmutter, 1997], druga kierowana przez Riessa [Riess,
1988]. W badaniach wykorzystano okoto 100 supernowych, wsrod ktorych okoto 50 posiadato
redshifty do z = 0.4. Obie grupy wykorzystaly zalezno$¢ migdzy odlegloscig jasnosciows a
redshiftem, ktora dla modelu ptaskiego przyjmuje niezwykle prosta postaé:

d (Z)=(1+Z)f2£
L o HZY
gdzie:

13



da 1
%(Z) = Ho[(Qm,o(l +2)°% + QA,O)]E , (28)
gdZ|e QA,O = 1 - Qm’o.

Powyzsze rOwnanie jest podstawowym rownaniem rozniczkowym opisujagcym ewolucje
wszech$wiata: jest to rOwnanie pierwszego rz¢du na funkcje czynnika skali albo redshift funkcji
czasu kosmologicznego. Rézne ewolucje uzyskamy dla réoznych warto$éi parametrow modelu
(parametrow gestosci) oraz réznej krzywiznie. Mozliwe ewolucje moga by¢ kilku typow:

1) modele startujace z osobliwosci poczatkowej a = 0, nastgpnie czynnik skali osigga
maksymalne rozmiary i kurczy si¢ do powtornej osobliwo$ci — modele te nazywa sig
oscylacyjnymi;

2) modele wszechswiatow kurczacych si¢ do osiggnigcia minimalnych rozmiarow, a nastgpnie
ekspandujgce do nieskonczonosci — modele te nazywa si¢ modelami z odbiciem (bouncem);

3) modele ekspandujace od osobliwosci poczatkowej do statycznego Wszech§wiata Einsteina;

4) modele bez osobliwosci poczatkowej startujace z Wszech$wiata Einstena i ewolujace do
nieskonczonosci, oraz

5) modele startujace z osobliwosci poczatkowej i ewoluujgce do nieskonczonosci, gdzie
wybiegaja na deSitterowska asymptotyke, na ktérej czynnik skali jest eksponencjalng
funkcja czasu.

Obecne obserwacje astronomiczne wyraznie faworyzuja ostatni typ ewolucji Wszech$wiata
osobliwego, dla ktorego atraktorem jest rozwigzanie de-Sittera. Wszystkie modele ewoulujace do
nieskonczonos$ci posiadaja w przysztosci asymptotyke deSitterowska. Réwniez uniwersalne jest
zachowanie rozwigzan w otoczeniu osobliwosci poczatkowej, gdzie efekty materii ,stalej
kosmologicznej i krzywizny sg zaniedbywalne. W tym przypadku ewolucja jest aproksymowana
przez model CDM. Z kolei rozwiazania oscylacyjne mogg tak samo jak rozwigzania z odbiciem
pojawi¢ si¢ jedynie dla dodatniej krzywizny. Model naszego Wszech§wiata jest dwufazowy 1 jego
ewolucja sktada si¢ z fazy dominacji materii (i wtedy on deceleruje) oraz fazy akceleracji.

Jest to model ktory jest niezwykle prosty bo zawiera jedynie dwa swobodne parametry, Ho
oraz parametr gestosci dla materii. Pozostaje rzeczg ogromnie zadziwiajaca, ze tak prosty model
kosmologiczny, tj. model SMK dobrze opisuje wiasnosci obserwowalnego Wszechswiata. Sa
postulowane inne formy ciemnej materii poza koncepcja statej kosmologicznej, ale to wlasnie ona
jest nalepszym w $wietle danych opisem efektywnym realnego Wszechswiata. SMK pozostaje
najlepszym opisem, ale tylko efektywnym poniewaz nie wiemy jaka realnos¢ fizyczng opisuje
czton kosmologiczny. Proby powigzania go z energig prozni kwantowej napotykaja na najbardziej
niewiarygodng rozbiezno$¢ znang w historii fizyki rzedu 10> [Cohn, 1998].

Do prawdziwego sukcesu przyczynilo si¢ polaczenie obserwacji odlegtych supernowych z
obserwacjami anizotropii promieniowania reliktowego dokonanymi przez satelite WMAP.
Kombinowana analiza statystyczna z wykorzystaniem supernowych, niezaleznych dynamicznych
(ekstragalaktycznych) pomiaré6w parametru gestosci dla materii Q,, oraz obserwacji
promieniowania reliktowegoprzez satelitt WMAPa doprowadzita do estymacji parametrow
kosmologicznych [Komatsu, 2008]:

to = 13,72 + 0,12 mld lat wiek Wszeschswiata
H, = 70,05 + 1,3% wartos¢ parametru Hubble’a
ng = 0.96 + 0.013 indeks widmowy
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Quo = 0.726 + 0.0015

Qp = 0.0456 + 0.0015 parametr gestosci dla materii barionowej
—0.0179 < Qg < 0.0081 parametr gestosci dla krzywizny
Zrej = 10.9 + 1.4 redshifi odpowiadajqcy epoce rejonizacji

1 =0,084 + 0.016 grubos¢ optyczna
Totalna masa neutrin < 0,67
Efektywna liczba neutrin=4,4+ 1,5
r = 0,22 stosunek modow tensorowych do modow skalarnych.

Mozna powiedzie¢, ze stala kosmologiczna A pojawia si¢ jako ,,deficyt” materii, gdy
Qi 0 = 0 (Wszechswiat jest bliski plaskiemu z pomiaréw promieniowania reliktowego). Pojawia
si¢ jako pewien pozadany czion w rownaniach dynamiki, ktéoremu trudno nada¢ naturalng
interpretacje fizyczna.

Dokonajmy teraz klasyfikacji mozliwych s$ciezek ewolucyjnych modeli ACDM. Dla
0g06Inos¢i rozwazan uczynimy to dla przypadku niezerowej krzywizny (parametru ggstosci).
Wszystkie powyze] wymienione wilasno$ci moga by¢ w prosty sposob wydedukowane z
diagraméw, ktore uzyskamy z bardzo prostej analizy podstawowego rownania na wielkosé H? jako
funkcji powiedzmy czynnika skali a. Poniewaz ta wielko$¢ jest zawsze nieujemna wigc w
przestrzeni konfiguracyjnej (a jest nieujemne) wytyczy nam pewien obszar, ktory jest obszarem

dopuszczalnym dla ewolucji uktadu. ZnajdZzmy ten obszar wcze$niej, podstawiajac z definicji
da

H= % i reparametryzujac czas t wedtug relacji |Hy|dt = dt, otrzymamy:
da

2
(53) = Qmoa™ + Qo + 1 (29)

Wyrazenie po prawej stronie jest oczywiscie nieujemne co narzuca ograniczenia na prawa strong
(tez bedzie nieujemna). Z tego warunku tego wyliczamy Q, i dostajemy, ze
Q, > ko= gmo (30)

Metoda klasyfikacji $ciezek ewolucyjnych polega na narysowaniu krzywej brzegowej na
ptaszczyznie Q, funkcji a, wykluczeniu obszaru, w ktérym ewolucja jest wykluczona 1 nast¢pnie
rozwazeniu poziomic Q, = const. Ponizsze wykresy ilustrujg ta klasyfikacj¢ dla trzech r6znych
przypadkow krzywizny.

O tym, ktory z modeli opisuje nasz Wszech§wiat, mozemy si¢ dowiedzie¢ tylko
konfrontujac model z dostepnymi danymi obserwacyjnymi. Taka procedura nazywa si¢
testowaniem modeli kosmologicznych. Modele mozemy tez porownywaé stosujac bayesowskie
modele selekcji [Kurek 1 inni, 2009]. W ten sposob uzyskujemy odpowiedz na pytanie ktory z
modeli jest najlepszy w $wietle danych [Szydtowski, Kurek, Krawiec, 2006].

W przypadku ptaskiego modelu ACDM mozna poda¢ explicite jawng posta¢ zalezno$ci czynnika
skali od czasu kosmologicznego dla modeli z osobliwoscia poczatkowa, tj. z warunkiem
poczatkowym a(0)=0. Wystarczy w wyjsciowych réwnaniach Friedmana (pierwszego rzedu)
dokona¢ podstawienia a® = x? i ustali¢ rownania na zmienng x(t). W tej nowej zmiennej uktad
mozna wycatkowac i powracajac do oryginalnego czynnika skali uzyskujemy

2

1 z
a(t) = A3[sinh=]*, gdzie 4 = 222 (31)
ta Qp

Wiek Wszech§wiata mozna obliczy¢ wstawiajac do powyzszego rownania a(t,) = 1,gdzie t,
oznacza chwile obecng. Po elementarnych przeksztalceniach uzyskujemy, ze wiek obecnego

. . , 2
Wszechswiata t jest: t, = t, arctanh/Q, , gdzie t, = i
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Wstawiajac do tego wyrazenia typowe wartoéci t, = 1,5 X 101° lat , Q, = 0,7, dostajemy
A =043, t, =12,5 x 10°.

Dokonajmy klasyfikacji mozliwych $ciezek ewolucyjnych modelu ACDM. W przestrzeni
konfiguracyjnej {a: a = 0} ewolucja uktadu odbywa si¢ w obszarze z brzegiem:

Qmjoa_l + Qk,O + QA,OaZ = 0. (32)
Uwzgledniajac wiez Qo + Qi o + Q4 o = 1, mozemy rownanie brzegu napisa¢ w postaci:
Qrola—1)+1
QA = -
(1—a®)

Klaysfikacji dokonamy na plaszczyznie (Q,,a), dla modeli zamknigtych €, < 0, plaskich
Qo = 0 oraz otwartych Qo > 0, rozwazajac poziomice Q, = const (obszar zakreskowany na
diagramach jest zabroniony dla ruchu.

LY Qep=0

H‘r

bEzar
zabroniory

Rys. 1. Klasyfikacja modeli ptaskich ACDM.

Dla dodatniej A dopuszczalne sg rozwigzania z odbiciem, badZ rozwigzania monotoniczne
opisywane przez realacje (31). Mozna poda¢, analogicznie dla rozwigzania (31), rozwigzanie z
warunkow poczagtkowych a(0) = a, # 0. Wtedy w (31) zamiast sinh mamy cosh. Obszar a < 0 i
zakreskowany (H? < 0) sa zabronione. Dla A < 0 dopuszczalne sa rozwigzania oscylacyjne.

16



an fpp=0

obszar
zabroniory

A
¥

PN
-

B

Rys. 2. Klasyfikacja modeli zamknietych.

W poréwnaniu z przypadkiem ptaskim pojawiaja si¢ nowe typy ewolucji. Minimum
zaleznosci Q) (a) odpowiada statycznemu wszech§wiatowi Einsteina. Dwie nowe ewolucje, to
model asymptotycznie dazacy z osobliwosci dla wszech$wiata Einsteina oraz modle
asymptotyczny, startujacy z wszechswiata Einsteina do nieskonczonos$ci. Pojawiajg si¢ rowniez
rozwigzania oscylacyjne.

fy Dp >0

f
=

=¥

ibozar
Zabroniory

Rys. 3. Klasyfikacja modeli otwartych.
Mamy trzy typy ewolucji:
1) modele z bouncem (B),
2) modele monotoniczne p (dla dodatniej A) oraz
3) modele oscylacyjne dla ujemnej A.
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