Albert Einstein 1 stata kosmologiczna
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If you want to find out something from the theoretical physicists
about methods they use, I advise you to stick closely to one principle:
don’t listen to their words, fix your attention on their deeds.

Albert Finstein, FEssays in Science

W pracy badamy kontekst odkrycia statej kosmologicznej. Pokazujemy, ze pojawita
sie ona juz w pracy Newtona dla wyjasnienia perturbacji w ruchu Ksiezyca. Badamy
jej role w fizyce przed i po einsteinowskiej. Dyskutujemy kontekst znanego powiedzenia
przypisanemu Einsteinowi ze stala kosmologiczna byta jego najwieksza pomytks. Argu-
mentujemy, ze powiedzenie to, jakkolwiek jest przypisywane Einteinowi, nigdy nie bylo
przez niego sformutowane i nalezy go w zasadzie przypisa¢ Gamowowi. Einstein natomiast
nie uwazal statej kosmologicznej za konieczny element swojej teorii. W pracy pokazujemy
wspolczesny kontest stalej kosmologicznej interpretowanej jako energia prozni kwantowe;j.
Pokazujemy zalety i trudnosci takiego podejscia, ktore stanowig tres¢ standardowego mod-
elu kosmologicznego ciemnej zimnej materii — modelu LCDM. Dyskutujemy role tego mod-
elu w wyjaénieniu zagadki przys$pieszajacego Wszech$wiata.

1. Wstep

Napisano juz, i wciaz pisze sie tak wiele na temat statej kosmologicznej [Nobbenhuis
2006, Padmanabhan 2002, Sahni, Starobinsky 1999, Straumann 2002b, Weinberg 1989], ze
staje sie ona powoli tak stawna jak same réwnania teorii wzglednosci. To, co dzi§ nazywa
sie w kosmologii problemem stalej kosmologicznej, nie jest z pewnosciag tym samym prob-
lemem, z ktorym borykal sie Albert Einstein niedlugo po wprowadzeniu swojej stynnej
lambdy do réwnan pola w 1917 roku. Cazy jest sens odgrzewania po raz kolejny tej samej his-
torii z pierwszej 1 drugiej dekady dwudziestego wieku, a zwlaszcza przypominania znanego
epizodu zwiazanego z wycofaniem przez Einsteina stalej z rownan? Przeciez te fakty staty
sie juz swoistym folklorem, wywolujac usmiech wéréd fizykéw i natychmiastowe skojarze-
nie z cytatem rosyjskiego fizyka G. Gamowa (1904-1968) o najwieksze]j zyciowej pomytce
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Einsteina. A moze tworca teorii wzglednosci tak naprawde nigdy tego nie powiedzial, a
Gamow, znany ze swych licznych zartow, dotgczyl jeszcze jedno powiedzenie do bogatych
juz kolekcji zdan przypisywanych Finsteinowi? Zreszta nie to okazuje sie najciekawsze
podczas rekonstrukcji pierwszych lat ,zycia” nowej teorii grawitacji. Ponizszy tekst by¢
moze pokaze, jak pouczajace jest czasem rozpoznanie okolicznosci przetomowych odkry¢
w nauce. Podobne rekonstrukcje bardziej interesuja chyba filozoféw nauki, ktorzy nazy-
waja je badaniem tzw. kontekstu odkrycia, niz fizykow. Wynika to by¢ moze z tego, ze
uprawanie filozofii zwigzane jest bardzo $cisle ze studiowaniem jej historii. Natomiast dla
fizyka znajomos¢ historii swojej dziedziny jest z pewnoscia wazna i niejednokrotnie inspiru-
jaca, ale w jego pracy badawczej ma mniejsze praktyczne znaczenie. Jak sie okazuje, prace
Alberta Einsteina stanowia doskonata inspiracje dla jednych i drugich. Jego liczne tek-
sty filozoficzne rzucaja wiele swiatta takze na problem statej kosmologicznej. Interesujace
uwagi na temat statej kosmologicznej i jej roli w kosmologii zostaly poczynione w pracy
K. Maslanki [Maslanka 2005|. Nasza prace nalezy uwazaé za rozwiniecie tego problemu w
oparciu o nowe historyczne fakty pokazujace, ze dzieje statej kosmologicznej siegaja czasow
Newtona. Rownoczesnie praca odnosi sie do wspotezesnej roli stalej kosmologicznej w wy-
jasnieniu obserwowalnej przez odlegte supernowe przyspieszonej ekspansji Wszechswiata.

2. Prehistoria stalej: Newton, Mach, Riemmann. Przez jakie okulary
Einstein patrzyl na swiat?

Filozof niemiecki I. Kant w Krytyce czystego rozumu wykazywal, ze Zzrédlem naszej
wiedzy o $wiecie nie jest samo doswiadczenie. Inaczej moéwiac, gdy patrzymy na Swiat
zdarzen, nie dostrzegamy tzw. nagich faktow. Poznajemy rzeczywistosé przy pomocy
pewnych narzedzi, ktérymi sa kategorie, zasady tworzone przez umyst. Jaki byt zatem,
w najwiekszym uproszczeniu, schemat pojeciowy Einsteina w najbardziej goracym czasie
formutowania zrebow ogolnej teorii wzglednosci (OTW)? Podzielmy go arbitralnie na dwie
grupy.

1. Najbardziej ogélnie pojeta metodologia fizyka:

e Zakladam, ze zjawiskami przyrody rzadza ogdlne i powszechne prawa.

e Gdy obserwuje przyrode, dochodze do wniosku, ze pilnie strzeze ona tych praw i
musze sie wysili¢ 1 niejednokrotnie je po prostu odgadnaé¢. Filozof powie w swoim
jezyku, ze od danych empirycznych nie ma przejscia logicznego do teorii naukowe;.
Einstein pisze w Essays in Science: ,(...)this axiomatic basis of theoretical physics
cannot be extracted from experience but must be freely invented”.

e Dysponuje pewnym zestawem pojeé, zgaduje prawa, ktore wiaza te pojecia, dedukuje
i stawiam hipotezy — to Einsteina rézni od Newtona, ktéry zaprotestuje swoim styn-
nym hypotheses non fingo.

e Moja teoria ma by¢ zgodna z doswiadczeniem — to jest jej kryterium zewnetrzne.

e Moja teoria ma by¢ zgodna takze wewnetrznie. Naturalnie i w wiekszym zakresie niz
inne tlumaczy zjawiska zachodzace w Swiecie.

e Moja teoria ma by¢ elegancka matematycznie. Ta elegancja to cos wiecej niz dostar-
czenie mozliwosci wyprowadzenia najwiekszej liczby twierdzen z najmniejszej liczby
przestanek, jak o tym myslal Poincaré. Jesli moja teoria jest elegancka formalnie,
rzeklby Einstein, to znaczy, ze najprawdopodobniej jest bliska rzeczywistemu §wiatu;
czasem blizsza niz nam sie wydaje.



2. Pierwsze filtry — kryteria teoretyczne natozone na myslenie o grawitacji:

e Geometrie nieeuklidesowe. Einstein przekracza ramy prostego konstruktywizmu Kanta.
W tej kwestii kluczowy okazat sie rok 1912 i kilka niezwykle waznych przetomoéw teo-
retycznych: rezygnacja z opisywania grawitacji przy pomocy jednego pola skalarnego;
poszukiwanie nowej geometrii przestrzeni; dzieki wspélpracy z matematykiem M.
Grossmannem (1878-1936) odkrycie prac Riemanna. Przelomowy w tej sprawie byt
rok 1915. Prace Riemanna, Levi-Civity, Ricci’ego i Christoffela rzucity zupetnie nowe
$wiatto na matematyczne sformulowanie istoty teorii wzglednosci — wymog obow-
iazywania zasady ogolnej kowariancji réwnan pola grawitacyjnego.

e Zasada Macha. Chociaz zdaje sie,ze Einstein odnosit sie z dystansem do filozoficzne;j
metodologii Macha [Pais 2001|, w opinii biograféw darzyt austriackiego fizyka duzym
szacunkiem i pisal o nim jako prekursorze teorii wzglednosci. Mach ttumaczy ist-
nienie bezwtadnosci dynamicznie — jest ona efektem oddziatywania punktu material-
nego wzgledem wszystkich innych mas we Wszechéwiecie. Jak zobaczymy pézniej, to
machowskie dogmatyczne prawo bezwladnosci stanowilo na poczatku podstawowy
kontekst polemiki Einsteina z de Sitterem.

o Wszech$wiat statyczny. Dlaczego ta teza o statycznosci byta dla Einsteina tak natu-
ralna? Z kilku powodéw: nie znano jeszcze ruchéw w wielkich skalach; powszechnie
przyjmowano, ze Wszech$wiat to nasza galaktyka, a poza nia pustka; nie bylto jeszcze
wiadomo, ze galaktyka spiralna Wielkiej Mglawicy Andromedy, odlegta od nas o ok.
2.2 mln lat $wietlnych, nie jest czescig Drogi Mlecznej.

7 pewnoscia opisany skrotowo, wlasciwie jedynie zasygnalizowany, kontekst metodolog-
iczny i pojeciowy formowania sie gtéwnej koncepcji nowej teorii grawitacji nie jest byna-
jmniej wyczerpujacy, ale wystarcza jako pewne tlo tej debaty, ktora rozgorzata wérod kos-
mologéw w latach 20-tych ubieglego wieku. Osobnego omoéwienia nie wymaga naturalnie
fakt, ze do przetomowych wynikéw Hubble’a z 1929 roku, tzw. przesuniecie ku czerwieni
linii widmowych stabych mglawic i wspomnianej juz M31, obserwowane miedzy innymi
przez astronomoéw Vesto Sliphera i Harlowa Shyapley’a, nie bylo jednoznacznie interpre-
towane jako dowdd na rozszerzanie sie Wszech$wiata. Kosmologia czaséw nowozytnych
wlasnie w tym czasie przezywala swoja zasadnicza ewolucje. Dzieki pracom Einsteina,
de Sittera, Friedmanna, Lamaitre’a, wyprawom badawczym Eddingtona i obserwacjom
Hubble’a, zmieniala sie z nauki czysto spekulatywnej w empiryczna.

Kiedy Einstein po raz pierwszy zabral sie do zastosowania teorii wzglednosci do kos-
mologii, postawil dwa gléwne zalozenia. Po pierwsze przestrzen jest globalnie zamknieta —
to mialo czyni¢ zados¢ zasadzie Macha: metryczna struktura pola (g,,,) okreslona jednoz-
nacznie przez tensor energii-pedu (7},,). Po drugie Wszechswiat jest statyczny — krzywizna
przestrzeni musi by¢ niezalezna od czasu. Te dwa zatozenia nie znalazly odzwierciedlenia
w oryginalnych réwnaniach pola:

1
R;w - ig,uz/R = 87TGT/LV, (1)

gdzie lewa strona réwnania (tzw. tensor Einsteina spetniajacy warunek G%. = 0) to obiekt
zbudowany z drugich pochodnych tensora metrycznego g,.; Ry, to tzw. tensor Ricciego
o B to skalar krzywizny uzyskany przez kolejne zwezenie:
R,,g"" = R; prawa strona réwnania zawiera tensor energii pedu Tj,,.

— zwezony tensor krzywizny R



Obok kwestii statycznosci Wszechswiata dat o sobie znaé stary problem okreslenia tzw.
warunkow brzegowych dla Wszech§wiata w nieskoriczonosci. Problem obecny réwniez w
teorii grawitacji Newtona.

Najczesciej uwaza sie, ze problem stalej kosmologicznej narodzit sie wraz z réwnaniami
Einsteina. Mozna jednak zaryzykowaé twierdzenie, ze problemy ze stala maja znacznie
dtuzsza historie. Siega ona korzeniami prawdopodobnie do problemu, ktory pojawil sie w
kosmologii newtonowskiej.

Podstawowym réwnaniem newtonowskiej teorii grawitacji jest réwnanie Poissona:

Ap = 4nGo, (2)

gdzie po lewej stronie wystepuja drugie pochodne potencjatu ¢; po prawej o(r) — gestosé
rozktadu materii. Szczegdlnym przypadkiem rozwigzania réwnania Poissona jest potencjat
pola grawitacyjnego wokot masy punktowej p(r) = —GTm. Gdy rownanie Poissona zastosu-
jemy do zbudowania modelu statycznego ze statycznym jednorodnym rozkltadem materii,
odpowiednie calki potencjatu i sity okazuja sie rozbiezne (gdy r — oo, potencjal grawita-
cyjny bytby nieskoniczony w punkcie materialnym, a sita dziatajaca na punkt materialny
nieokreslona). Wysuwano kilka propozycji rozwiazania problemu, miedzy innymi negu-
jac istnienie Wszechswiata statycznego i jednorodnego, albo modyfikujac teorie Newtona.
Zmodyfikowane réwnanie Newtona—Poissona

Ap — Ap =41Go (3)

byé moze nie dostarczylo bezposredniej motywacji dla Einsteina, niemniej jednak jest
interesujacym przyktadem tego, jak fizyka matematyczna radzi sobie z rozwigzywaniem
analogicznych postulatéw teoretycznych. Gdy ¢ nie zalezy od przestrzeni, to istnieje proste
rozwiazanie powyzszego rOwnania:

__47TG
()0_ A QJ

i wobec tego réznica miedzy dwoma punktami jest zero. A staje sie uniwersalng sita odpy-
chajaca - anytgrawitacja. Poza tym Newton, badajac ruchy orbit eliptycznych, zwtaszcza
precesje orbity Merkurego, proponowal istnienie tajemniczej ,obcej silty” (foreign force),
dodajac do réwnan sity dodatkowy czton:

M
F(r):—%—i—kGMr (4)

Na szczegblng uwage zastuguje w kontekscie naszych rozwazan sam fakt zapostulowania ist-
nienia sity wprost proporcjonalnej do odleglosci, tzn analogicznie do (3), gdzie dodatkowy
czton dodany do potencjatu jest proporcjonalmy do r. Zauwazmy, ze znak sity pochodzacej
od tego czlonu jest przeciwny do przyciagania sity grawitacji.

3. Debiut Lambdy. Jak Einstein rozumial swoja stalg?

7 powodéw, o ktorych byta wezesniej mowa, Einstein poprawia swoje réwnania pola i
dodaje tzw. czton kosmologiczny:

1
Ry, — §gWR — Ag = 87GTy, (5)
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Skoro poprzednie rownania ,powiedzialy” Einsteinowi, ze Wszech$wiat nie jest statyczny
i zapadnie sie pod wplywem dzialania sil grawitacji, czton kosmologiczny oznacza do-
datkowe zalozenie, ze miedzy galaktykami, zatem w duzych skalach (zaniedbywalny jeszcze
w Ukladzie Stonecznym), ujawnia sie nowy rodzaj sily. Sita ta jest niezalezna od gestosci
materii i ros$nie wraz z rosnaca odlegtoscia,.

Einstein pojmowal stala w ramach teorii wzglednosci jako nieusuwalne zakrzywienie
czasoprzestrzeni, pozostajace po usunigciu catej materii (G, = Agu,). Nowy czlon w
rownaniach reprezentowal zatem taki rodzaj sity, ktéry mozna by nazwaé w kategoriach
newtonowskich odpychajaca — repulsive force. Pierwszy entuzjazm Einsteina zwigzany
byl z prze$wiadczeniem, ze udato sie wcieli¢ do réwnan OTW zasade Macha. Wazne jest,
by rozumieé, ze takie rozbudowanie réwnan nie wynikato w zasadzie z aktualnej wiedzy o
grawitacji, ale bylo konsekwencja naszkicowanej na poczatku metodologii Einsteina. Jak
wielokrotnie zaznaczal, wlasciwie jedynym powodem wprowadzenia statej byto umozliwie-
nie opisu Wszechswiata z quasi—statycznym rozktadem materii. W ramach einsteinowskiej
filozofii byto to spojne logicznie (logically consistent).

Warto wymienié kilka cech takiego modelu:

e Rozwigzanie jest statyczne ze stala kosmologiczna i materia pytowa.

e Dodatnia krzywizne (k = 1) wymusza A > 0. Wszech$wiat Einsteina jest przestrzen-
nie zamkniety:.

o Jesli ograniczymy sie do jednego wymiaru przestrzennego, to model Einsteina mozemy
zobrazowaé przy pomocy walca (powierzchnia walca to kontinuum czasoprzestrzeni;
0§ czasu lezy réwnologle do osi walca; 0§ przestrzenna prostopadle do niej). Matem-
atycznie pierwsze rozwigzanie réwnan OTW daje model, ktérego geometria to troj-
wymiarowa hipersfera zanurzona w cztero-wymiarowej przestrzeni euklidesowe;j.

Jezeli, wyprzedzajac nieco bieg wydarzen, zalozymy jednorodno$é i izotropowosé przestrzenna
Wszech$wiata o topologii Rz M? i wstawimy do réwnaii Einsteina (po uwzglednieniu stalej
kosmologicznej) metryke Robertsona—Walkera

2

1 — kr2

ds® = —dt* + a*(t)| + r2(df + sin® fdp?)] (6)

(gdzie a(t) — tzw. czynnik skali; r,0, p — wspolrzedne sferyczne), to otrzymamy réwnania
Friedmanna (kropka oznacza rézniczkowanie po czasie).

@ _sG kA
2 397273

(7)
i rdwnanie Raychaudhuri (zwane réwnaniem akceleracyi)
3% = —87G(o+3p) + A (8)

Statyczne rozwiazanie domaga sie a(t) = ag, co prowadzi do wniosku o dodatniej wartosci
statej kosmologiczne;j.

4. Bezwladno$é wobec przestrzeni? Spér z W. de Sitterem.



W marcu roku 1917 holenderski fizyk i matematyk znalazt rozwiazanie réwnan pola
bez materii i tym samym pokazal Einsteinowi, ze ten nie osiaggnal swoich zalozen. W
modelu de Sittera zaréwno przestrzen jak i czas sa zakrzywione. Mozna to geometrycznie
przedstawi¢ jako cztero-wymiarows hipersfere zanurzong w piecio-wymiarowej przestrzeni
euklidesowej. De Sitter przyjal nastepujacy uklad wspohrzednych dla metryki (wedlug
notacji zaproponowanej przez Weinberga |Weinberg 1989)):

1

ds* = ————[dt* — dr® — H™ % tanh® Hr(d6? + sin? 0dp?)], (9)
cosh” Hr
gdzie stata H zwiazana jest ze stata kosmologiczna: H = \/§ Polemika z Einsteinem

koncentrowata sie wokél interpretacji tych wspotrzenych. Prace O. Kleina, szwedzkiego
fizyka teoretyka, pokazaly pozniej, ze rozwigzanie de Sittera nie jest statyczne. Statyczne
wspoélrzedne de Sittera nie pokrywajg calej czasoprzestrzeni.

Wszechswiat de Sittera jest ,pusty” (p = 0 = 0,k = 0,A > 0) i rozwiazanie réwniania
(7) da nam wzoér okreslajacy zmiane wartosci czynnika skali a(t), czyli tempo rozszerzania

sie Wszech$wiata.
A
a(t) = aoemp[\lgt] (10)

Model taki nie ma takze osobliwosci (gdy ¢ — —oo, a(t) — 0). Naturalnie wybor miedzy
tymi dwoma rozwigzaniami nie mogt byé dokonany na poziomie teoretycznym. Wszystko
zalezalo od ilo$ci materii we wszech$wiecie. Poréwnujac oba modele, mozna odpowiednio
okresli¢ propozycje Einsteina jako materie bez ruchu (matter without movement), a de
Sittera jako poruszanie si¢ bez materii (moving without matter).

Istotng proba zastosowania modelu de Sittera w wyjasnianiu zjawisk astronomicznych
na poczatku lat 20-tych bylo wyjasnienie efektu przesuniecia ku czerwieni widm odlegtych
obiektow odkrytego przez V. M. Sliphera w 1924r. Artur S. Eddington interpretuje fakt
tzw. redshiftu w terminologii ,statycznego” modelu de Sittera jako efekt de Sittera: pozorne
oddalanie sie odleglych obiektow. Ostatecznie w roku 1923 Weyl i Eddington [Eddington
1923] pokazali, Ze w modelu de Sittera czastki probne oddalaja sie od siebie.

5. ,,Jesli nie istnieje quasi-statyczny swiat, to precz z cztonem
kosmologicznym.”

Zanim Einstein napisal w liscie do Weyla to stynne zdanie, rok wczesniej ukazaly sie
prace rosyjskiego matematyka A. A. Friedmanna (1888-1925), ktory znalazt rozwiazanie
rownania (1), opisujace rozszerzajacy sie wszechswiat. Tzw. rdwnania Friedmanna opisuja
wszechswiat z jednorodnym i izotropowym rozkladem materii w postaci cieczy doskonatej,
w ktorym krzywizna i gesto$é materii sg zalezne od czasu.

2 3 9T (1)
a 47 G

Z - _ 7 12
b 1O v 3p) (12)

Roéwnanie (11) mozemy zapisaé dla trzech wartosci parametru k € {—1,0,1}. Poniewaz w
tych dwoch rownaniach wystepuja trzy nieznane funkcje a, g i p, potrzeba jeszcze jednego
roéwnania, w ktérym cisnienie p jest przestawione jako funkcja gestosci masy—energii o:
p = p(0). Jest to tzw. réwnanie stanu.



Chcac znalezé jawne rozwiagzania réwnan Friedmanna, nalezy okresli¢, jaki rodzaj en-
ergii i materii wypelnia wszech§wiat, tzn. réwnanie stanu.

Z kolei warunek zachowania tensora energii-pedu 7" = 0 daje nam wyrazenie opisujace
catkowita gestosé energii, jesli zadane jest p:

6+3%(0+p) =0 (13)

nazywane réwnaniem cieczy.

Rownania Friedmanna dopuszczaja nie tylko zjawisko deceleracji wszechs§wiata (a < 0),

gdy zachowany jest tzw. siny warunek energetyczny: o+ 3p > 0, ale takze wszech$wiat,
ktorego ekspansja przyspiesza. Jest to zwiazane ze ztamaniem silnego warunku energety-
cznego, co zachodzi dla fluidu o réwnaniu stanu z parametrem w < —%.
Modele ze stala kosmologiczna (akcelerujace, gdy A > 0) badali po Friedmannie G.
Lemaitre (1927) i H. P. Robertson (1928). Znamienne jest, ze Friedmann nie byt chyba do
konica $wiadomy, jak wielkie znaczenie dla kosmologii mialy jego prace, poniewaz umart
cztery lata przed odkryciem prawa Hubble’a.

Badaczem, ktory zachwial wiarg Einsteina w sens wprowadzenia do réwnan pola stalej
kosmologicznej, byt Eddington. Otéz pokazal on, ze wszech$wiat Einsteina jest niestabilny
nawet czlonem zawierajacym A. Gdy w roéwnaniu (8) uzglednimy przypadek rozwiazania
dla materii pytowej (p = 0), otrzymamy:

34 = a(A — 47Gp). (14)

Zeby zachowaé statyczne rozwigzanie, warto§¢é A musi precyzyjnie zroéwnowazy¢ wklad
materii. Najmniejsze zaburzenie gestosci o = % powodowalo start ekspansji (o < %)
badz zapadania sie wszechswiata (o > ﬁ)

Ostatecznego argumentu dla wycofania cztonu kosmologicznego z roéwnan dostarczyty
obserwacje Hubble’a potwierdzajace empirycznie fakt realnej ekspansji wszechswiata.

6. ,,Mysl o zarzuceniu statej jest mi rownie obca, jak cofniecie sie do teorii
Newtona.”

Ten komentarz A. S. Eddingtona z 1933 roku zawarty w ksiagzce The Expanding Universe
pokazauje, ze ,krajobraz po bitwie” po wycofaniu przez Einsteina czltonu kosmologicznego
z rOwnan nie byl jednolity. Prawie kazde opracowanie dotyczace staltej kosmologiczne;j,
ktore zawiera czes¢ historyczna dotyczaca Einsteina, zawiera ostawiony cytat z My world
line Gamowa, wybitnego fizyka pochodzania rosyjskiego — ucznia Friedmanna. W jeszcze
jednej swojej pracy Materia, ziemia, niebo (oryginal w jezyku angielskim z 1958 roku)
Gamow pisze:

(...)Jeden z niestatycznych Wszechswiatow Friedmanna rozszerza si¢ z cza-
sem, a drugi kurczy. Einstein sam bardzo szybko uznal wage tego odkrycia i
przed wielu laty w rozmowie z autorem wyrazit sie, ze wprowadzenie odpycha-
nia kosmicznego bylto najwiekszym glupstwem, jakie zrobil w zyciu. Jednak
nawet dzi§ jeszcze niektérzy kosmolodzy z uporem trzymaja sie pojecia odpy-
chania kosmicznego.

Ta legendarna relacja Gamowa z prywatnej rozmowy z Einsteinem zyskata sobie juz w his-
torii fizyki status swoistego folkloru. Zastanawia jedynie fakt, ze nigdzie indziej, w zadnej
ze swoich wtasnych pdzniejszych publikacji, Einstein nie wypowiada sie w ten sposob, i nie



ocenia tak surowo swojej ,,przygody” ze stala kosmologiczna. Jest zatem prawdopodobne,
ze nigdy nie wypowiedzial zdania o najwiekszej pomytce, a catkiem mozliwe, ze nigdy tak nie
uwazat. Wstep metodologiczny na poczatku tego opracowania umozliwia zrekonstruowanie
rzeczywistego kontekstu i motywoéw wycofania statej z rownan.

Zanim do tego przejdziemy, warto wspomnie¢ o pracach Lemaitre’a nad modelami z
cztonem kosmologicznym [Lemaitre 1931]. Belgijski astronom (1894-1966) pokazywal, ze
nawet dla k = 1 model ze stala rozszerza sie w niekoniczonosé; co byto niemozliwe we Fried-
manna rozwigzaniach rownan bez statej. A < 0 prowadzi do modeli wszech$wiata, ktore
najpierw ekspandujg i potem zapadaja sie. Dodatnia stata dostarcza szerokiego wach-
larza mozliwosci teoretycznych. Ciekawa jest sformutowana przez Eddingtona propozycja
rozpatrywania ciggu modeli, wzdtuz ktérego nasz rzeczywisty Wszechswiat ,wedruje” w
trakcie swojej ewolucji. Mozna przejs¢ ten szereg modeli poczynajac od de Sittera (ges-
to$¢ materii nieskoriczenie mata, odpychanie kosmiczne dziata bez przeszkod, najwyzsza
mozliwa szybkos¢ ekspansji); poprzez modele zapadajace sie w nieskoriczonosci i ponownie
rozszerzajace sie; modele startujace z osobliwosci i ekspandujace w nieskoriczono$é. Te
ostatnie moga mie¢ w swojej ,historii” dtugi okres wzglednej stabilnosci, jakby ,wahania
sie”, by potem rozszerzaé sie w tempie eksponencjalnym. Wreszcie szereg zamyka staty-
czny wszech$wiat Einsteina. Olbrzymie mozliwosci teoretycznego opisu zachowania sie
rzeczywistego Wszechswiata, ktére umozliwial obecny w réwnaniach czton kosmologiczny,
umacnialy przeswiadczenie Eddingtona, ze nie ma wystarczajaco mocnego powodu, by
usuwaé A z rownan.

Decyzja tworcy teorii wzglednosci o wycofaniu stalej kosmologicznej byta zatem powodowana
zaré6wno przez obserwowane fakty empiryczne, nowe prace teoretyczne, jak tez przez kon-
sekwentne realizowanie wtasnej koncepcji uprawiania nauki. Prace Einsteina dotyczace filo-
zofii nauki, pozwalaja na wysnucie wniosku, ze w stosunku do dzieta Newtona, powstanie
0go6lnej teorii wzglednosci byto bardziej przelomem w metodologii, niz rewolucja w fizyce.
Istotnym sktadnikiem w formowaniu sie teorii jest stawianie hipotez, czesto na podstawie
intuicji. Odejscie od metody bezposredniego indukcyjnego wyprowadzania praw fizycznych
byto jednym ze zwiastunow filozofii nauki K. Poppera, ktora charakteryzuje ,hipotetyzm”
i nowe kryterium naukowosci teorii: podatnos$é na sfalsyfikowanie. Jesli w tym kontekscie
stalg kosmologiczna traktowaé jak hipoteze roboczg, epizod jej wprowadzenia do réwnar,
z punktu widzenia Einsteina, stanowil prawie normalng procedure testowania nowej teorii.

Na podstawie wszystkich tych uwag mozna wymienié¢ kilka zasadniczych powoddéw rozs-
tania si¢ Einsteina z lambdg.

e Einstein uznal, ze wprowadzenie nowego cztonu do réwnan okazalto sie bezzasadne
teoretycznie 1 empirycznie.

e Publikowana prywatna korespondencja fizyka rzuca duzo $wiatta rowniez na fakt, ze
od samego poczatku naszej historii (1917) nie byt zadowolony z zabiegu korekty w
rownaniach pola. J. Earman [Earman 2001] cytuje list Einsteina do Lemaitre’a z
1947 roku, z ktorego warto przytoczy¢ trzy znamienne zdania:

(...) Since I have introduced this [A] term, I had always a bad con-
science. (...) I found it very ugly indeed that the field law of gravitation
should be composed of two logically independent terms which are con-
nected in addition. (...) I am unable to believe that such an ugly thing
should be realized in nature.

Na poczatku zaznaczyliémy, jak wazne dla Einsteina bylo nie tylko zalozenie o
matematycznosci przyrody, ale sama elegancja (estetyka) formalizmu.



e Coraz wieksza liczba komentatoréw postrzega fakt usuniecia z réwnan stalej A nie
w kategoriach frustracji Einsteina z powodu popelnienia rzekomo najwiekszego zy-
ciowego bledu, ale raczej $wiadomego zabiegu wycofania, tego co na podstawie swojej
wiedzy, uznal po prostu za niepotrzebny element.

Czy fakt, ze Einstein wycofal lambde tylko na podstawie tego, ze p6zniej odrzucit powody
jej wprowadzenia, kwalifikuje jego pomytke jako fatalna; a moze genialna? To pytanie
pozostawiamy otwartym. W kazdym razie dowodem jego niezwyktlej intucji jest pokazanie,
ze struktura réwnar pola dopuszcza teoretycznie obok statej grawitacji jeszcze jedna stala,
nie niszczac ogdlnej kowariancji. Oprocz tego, chyba jeszcze wazniejszy jest wniosek, ze po-
zostawienie statej daje dodatkowe mozliwosci teoretycznej ,komunikacji” teorii wzglednosci
z innymi obszarami fizyki, co Lemaitre i Eddington zaledwie przeczuwali, a co stalo sie
praktyka badawcza poczawszy od poéznych lat 70-tych, na przyktad w ramach rozwijania
kwantowej teorii pola.

Przypomnienie kontekstu odkrycia stalej kosmologicznej pokazuje jak fascynujaca, a
rownoczesnie ztozong jest czynnosé uprawiania nauki. Czasem potwierdza sie teza filozofow
o matematycznosci przyrody, gdy réwnania wielkich teorii zdaja sie byé ,madrzejsze” od
swoich tworcoéw; a metodologéw wprawia w zaklopotanie to, ze wielkie odkrycia dokonuja
sie czesto z powoddw, ktore ostatecznie okazuja sie niezbyt istotne lub wrecz chybione.

7. Problem ciemnej energii czyli triumfalny powrot statej kosmologicznej.

Wspobtczesna historia statej kosmologicznej jest nierozerwalnie zwigzana z nowym rozdzi-
alem w kosmologii, jakim jest przej$cie od badania mozliwych rozwigzan réwnan Einsteina
do wyznaczania tzw. parametréow kosmologicznych. Aby ten etap rozwoju stat sie mozliwy,
tzn. aby kosmolog moégt wyznaczaé parametry obserwacyjne Wszech$§wiata, musial zostaé
ustalony tzw. standardowy model Wszech§wiata. Co do tego modelu panowata powszechna
zgoda uczonych, ze chociaz nie jest on jedno-jednoznacznym odwzorowaniem rzeczywis-
tosci, jest on jej dobrym przyblizeniem. Innymi stowy, patrzac na Wszechswiat w duzej
skali, mozemy go z grubsza opisywa¢ takim wlaénie modelem i wyprowadzaé¢ z niego ob-
serwable. Co wiecej, mozemy z danych obserwacyjnych wyznaczaé¢ charakterystyczne jego
parametry odniesione do dzisiejszej epoki. Godzimy sie na to, ze Wszech$wiat w duzej
skali jest jednorodny i izotropowy, a wiec przestrzeni jest przestrzenia o statej krzywiznie.
Pozostaje nam zdefiniowa¢ jaka$ charakterystyczng wielkosé, ktora bedzie opisywaé nie
tylko jakosciowo, ale i liczbowo wielko$¢ krzywizny przestrzeni.

Wszechswiat w duzej skali, zwanej wielkoskalowa, posiada pewne struktury, lecz w
pierwszym przyblizeniu wyobrazamy sobie, ze materia, ktéra go wypelnia, posiada wtas-
nosci nieoddziatujacego pytu. Wowezas z warunku (13) mozemy wyznaczyé, ze gestosé
energii-materii zmienia sie z ewolucja Wszechswiata zgodnie z zaleznoscia o(t) = go(a%)*‘?,
gdzie indeksem ,,0” bedziemy zaopatrywaé wielkosci, ilekro¢ sa one odniesione do obecnej
(lub ustalonej) epoki. Zamiast wielkoscia o, wygodnie bedzie operowaé tzw. parametrem
gestodci definiowanym nastepujaco:

_ G

2= 3H?’ (15)
gdzie _
a

H== 16

. (16)

jest tzw. funkcja Hubble’a, okreslajaca tempo ekspansji Wszechswiata: H = (Ina)'. In-
deks 7 oznacza tu i-ty skltadnik materialnej zawartosci Wszechswiata; np. gdy bedziemy



oznacza¢ ¢ = m, bedziemy mie¢ na mysli materie pytowa, gdy ¢ = r, bedziemy mieé¢
na mysli promieniowanie (p = % 0), ktorego gestos¢ zmienia sie z czynnikiem skali, jak
0= QT,O(%)_4'

Formalnie stata kosmologiczng mozemy réwniez traktowaé jako pewna ciecz doskonata
opisang stala gestoscig energii gp oraz cisnieniem py:

on =N, pa = —oa. (17)

Stad dla stalej kosmologicznej réwniez mozemy zdefiniowaé¢ bezwymiarowy parametr ges-
tosci A
oA
ON=—"=—. 18
AT 3H? T 3H? (18)
Zauwazmy teraz, ze rownanie (7) mozemy przepisa¢ w rownowaznej formie, positkujac sie
wyprowadzonymi wczesniej parametrami gestosci.

k
0 2z, A

1= a 19

3H2+3H2+3H2 (19)
albo

Qi+ Qp +Qp =1, (20)

gdzie wielkogé¢ €, opisuje nam efekty krzywizny oraz Qu = Qmo(l + 2)%, Qo = 3&%;

0

Q= Qo1+ 2)%, Qo = 55; W = Qo = 3/\73
W powyzszych relacjach skorzystaliSmy ze zwiazku, ktory ttumaczy stosunek czynnika
skali a(t), w ktorym redshift jest z do czynnika skali w chwili obecnej ag, ktory odpowiada
wartosci z = 0, a mianowicie a
1+2= ” (21)
Oczywiscie zaleznosé (20) jest spelniona w dowolnej chwili czasu (dla dowolnego z), stad
w chwili obecnej (z = 0) oznacza, ze suma parametrow gestosci dla wszystkich sktadnikow

materii 1 krzywizny jest rowna jeden.
Qo+ Qo+ Qrpo=1. (22)

Czyli parametry gestosci §2; o nie sg niezalezne. Wielkosci Ho, Qp,.0, Q2%,0, 24,0 sa pod-
stawowymi parametrami kosmologicznymi, ktére nalezy wyznaczyé z obserwacji astro-
nomicznych, abysmy mogli odtworzy¢ ich ewolucje w czasie kosmologicznym albo redshifcie
z.

Zauwazmy, ze wielkos¢ 3H?2, do ktorej odnosimy gestosci sktadnikow materii, posiada
wymiar gestosci. Jest to gestosé wszechswiata plaskiego bez cztonu kosmologicznego. Taka
gestos¢ nazywa si¢ gestodcia krytyczna i oznacza gg,y;. We wszystkich formutach caly czas
pomijaliémy czynnik 87G, ktéry znormalizowalismy do jednosci, 87G = 1.

Tradycyjnie wygodnym sposobem opisu tempa ekspansji jest tzw. parametr spowol-
nienia albo deceleracji g: ) .

= —Zg = 5 — (23)
Jest to oczywiscie parametr bezwymiarowy, ktérego ujemny znak oznacza, ze wszech$wiat
przyspiesza (a > 0), a dodatni, ze spowalnia (i < 0).

Parametru ¢ mozemy uzyé¢ do podania prostej klasyfikacji jako$ciowych ewolucji modeli

kosmologicznych (z A = 0):

1. jesli 0 < Opryt (= ¢ < %), to k < 0 (wszech§wiat otwarty);
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2. jesli 0 = opry (=g = %), to k = 0 (wszech§wiat plaski);
3. jesli 0 > opry (= ¢ > %), to k > 0 (wszech$wiat zamkniety).

Jest to konsekwencja prostej relacji k = (aH)?(2q — 1).

Majac teraz ustalony model kosmologiczny z dokladnoscia do parametréw kosmolog-
icznych, nie pozostaje nam nic innego, jak dokonanie wyboru modelu wszechswiata, w
ktorym dokonujemy obserwacji. Istnieja zasadniczo dwie metody ustalenia tego faktu w
chwili obecnej. Trzeba zmierzy¢ aktualng wartosc statej Hubble’a Hy i gesto$¢ materii 9., 0
albo parametru deceleracji.

W latach 60 - tych XX w. duze znaczenie przywigzywano w pomiarze parametru qq.
W tym celu mozna uzyé¢ tzw. diagramu Hubble’a dr(z), gdzie dy jest tzw. odleglos-
cia jasnosciowa, tzn. jesli galaktyka Swieci z moca promieniowania L, a na jednostke
powierzchni lustra teleskopu przypada moc Lgys, to przyjmujemy, ze jest ona odlegta od
dr, = ( 47r£obs)% (ta definicja nie uwzglednia krzywizny przestrzennej). Nalezy pamietac,
ze dy, nie jest realng odlegtoscia, np. wyliczong z pomiaru drogi fotonu docierajacego do
nas. Tym niemniej jest to wielko$¢ niezwykle uzyteczna w kosmologii, a jej odstepstwo od
rzeczywistej do odleglosci rzedu kilkuset megaparsekéw nie jest duze.

Pod koniec lat 70-tych XX w. w astronomii sporzadzono mapy obiektow pozagalakty-
cznych, nanoszac ich wspoélrzedne na sferze niebieskiej oraz odlegtosé od Ziemi. Ta ostatnia
nie wyznaczano bezposrednio z definicji odlegltosci jasnosciowej dy (jasno$é absolutna L
nie jest doktadnie znana), lecz przy pomocy redshiftu. W tym celu mozna sie postuzyé
tzw. wzorem Mattiga we wszech$wiecie pytlowym i ptaskim (Mattig W. 1959, Astr.Nachr.,
285):

c 1
dr(z,Ho,qo) = ﬁ[CJOZ + (90 — D((2g02 + 1)2 = 1)]. (24)
040
Dla matych z powyzsze wyrazenie mozna rozwinaé i uzyskamy:
& 1
dp, ~ — —(1— 2y 2
L gl 50— w4 (25)

Jak wida¢, dla malych z (obiekty bliskie), zalezno$¢ powyzsza jest zaleznoscia liniowa, a
miara odstepstwa od tej relacji jest parametr gg. Niestety wyznaczenie tego odstepstwa
od liniowego prawa Hubble’a okazalo sie rzecza niezwykle trudna z uwagi na to, ze nie
znamy dokladnie efektow ewolucyjnych galaktyk. Zakrzywienie diagramu m(log z) wynika
z tempa ewolucji galaktyk, stad diagram jest nieczuly na pomiar ¢g.

Do tego projektu powrdcono stosunkowo niedawno, lecz diagramu Hubble’a juz nie kon-
struowano z uzyciem galaktyk, ale dla jednych z najjasniejszych obiektow we Wszechswiecie
- gwiazd supernowych typu SNIa. W ich przypadku efekty ewolucyjne nie zaciemniaja juz
obrazu, a co wiecej, sa one tzw. $wiecami standardowymi, a wiec sg doskonate do wyz-
naczania odleglodci.

W kosmologii (a doktadnie méwiac, kosmologii opierajacej sie na pomiarach kinematy-
cznych - Weinberg) istnieje wiele sposobow okreslania odleglosci miedzy dwoma punktami
[Hogg 1999]. Tzw. stata Hubble’a Hy jest stalym wspoétczynnikiem proporcjonalnosci w
prawie Hubble’a, okreslajacej wzgledna predkosé ucieczki galaktyk odlegltych w d: v = Hyd.
Wielkosé Hy zwyklo si¢ zapisywaé: Hy = 100hkm ™' Mps~!, gdzie h jest tutaj bezwymi-
arowym parametrem, ktory ,parametryzuje” nasza ignorancje co do jej wartosci (zaklada
si¢ dzisiaj, ze 0.65 < h < 0.7). Odwrotnos¢ statej Hubble’a jest tzw. czasem Hubblowskim:
ty = % = 9.78210°h lat = 3.09210'"h~1s. Czyli za pomoca Hy mozemy podaé gorne
ograniczenie na wiek Wszechswiata o < H%, Przyjmujac h = 0.7 dosstaniemy ¢ty < 14 mld
lat.
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Dwie grupy obserwatoréw przystapily w latach 1998 - 1999 do wyznaczania parametru
qo 1 okazalo sie, ze Wszech$wiat przyspiesza (go < 0). Byly to konkurujace zespoly ob-
serwatoréow SCP (Supernova Cosmology Project) praz HZT (High— Z Supernova Search
Team). Pierwsza grupa byla kierowana przez Perlmuttera [Permutter et al. 1997|, druga
przez Riessa |Riess et al. 1998]. W badaniach wykorzystano okoto 100 supernowych, wérod
ktorych okoto 50 posiadato redshifty > 0.4. Obie grupy postuzyty sie zaleznoscia odlegtosci
jasnosciowej od redshiftu, ktora dla modelu ptaskiego przyjmuje niezwykle prosta postacé:

z dz

dr(z) = (1+2) 0 W7

gdzie

[N

H(Z) = Ho(Qm@(l + 2)3 + QA70) ,

gdzie QA70 =1- Qm,O-

Prawdziwym sukcesem okazato sie potaczenie obserwacji odleglych supernowych z ob-
serwacjami anizotropii promieniowania reliktowego dokonanymi przez satelite COBE [Smoot
et al. 1992]. Kombinowana analiza statystyczna z wykorzystaniem supernowych, nieza-
leznych dynamicznych (ekstragalaktycznych) pomiaréw €, ¢ oraz obserwacji promieniowa-
nia reliktowego doprowadzita do estymacji parametréw kosmologicznych.

Hy = 62427

sMps
Q0 = 0.25 1+ 0.06
Qa0 =0.75£0.05

Stata kosmologiczna triumfalnie powraca do gry. Pojawia sie jako ,deficyt” materii, gdy
Q0 ~ 0 (wszechswiat jest bliski ptaskiemu z pomiaréw promieniowania reliktowego). Po-
jawia sie jako pewien nieporzadany czton w réwnaniach dynamiki, ktéremu trudno nadaé
sensowna interpretacje fizyczng.

Stata kosmologiczna odegrata istotna role w rozwiazaniu kryzysu w kosmologii zwigzanego
z problemem tzw. wieku Wszechswiata. Jesli zatozyé, ze A = 0, to wiek Wszechswiata
plaskiego zdominowanego przez materie pytowa T' = ﬁ = 6.52h~! mld lat. Przy wieku
gromad kulistych ok. 12 mld lat pojawia si¢ problem. Problem ten: wieku gromad wiek-
szego od wieku Wszech$wiata, nosil nazwe problemu wieku Wszech$wiata i nie byt mozliwy
do rozwigzania bez zaangazowania stalej kosmologiczne;j.

Interesujaca prébe interpretacji stalej kosmologicznej proponowatl w 1967 Ya. B. Zel-
dovich [Zeldovich 1967|, ktory wskazuje, ze kwantowe fluktuacje prozni musza posiadaé
posta¢ Lorentz — niezmiennicza, tzn. réwnanie stanu powinno by¢ p, = —p, (albo ten-
sor energii - pedu posta¢ Tog = 0vgap). Wielkos¢ tej energii mozemy oszacowaé, trak-
tujac pole kwantowe jako zbiér jednowymiarowych oscylatoréw harmonicznych o energii
F = % + %wQaﬂQ, drgajacych z czestoscia w. Jak wiadomo, poziomy energetyczne oscy-
latora sa E, = (n + %)hw i By = %hw jest energia stanu podstawowego. Préznia to stan
o najnizszej energii albo o zerowej liczbie czastek. Energia prozni pola kwantowego (np.
srednia warto$¢ pola elektromagnetycznego) jest liczona przez sumowanie po wektorach

falowych k:<o>, = > %hw(E = é:;g JoC k3dk = %B" i jest wielkoscig rozbiezna. Lecz
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mozemy wykorzysta¢ ogolna idee: kazda kwantowa teoria pola jest shuszna tylko dla pedow
k < kmaz (obciecie ultrafioletowe) i uzyskamy wynik Zeldovich’a:

ho o
<>y @kmw
Wielko$é kppqr mozemy oszacowaé kpqar < Ep; (energia Plancka) — grawitacja jest klasy-
czna (nie jest kwantowa) i otrzymamy:

1

S0PvE g

gdzie wybrano uktad jednostek, w ktéorym i = ¢ = 1. Wobec tego:

1 _ 2 O 66 . —2
Ay =81G<p>y o Ap(= Ly, = ek 10%em™ 7).
Poréwnajmy wielkosé statej kosmologicznej interpretowanej jako energia prézni z wartos-
cia Aops =~ 107°0cm=2(= 107122A,,) [doktadna wartosé A,ps jest rowna ~ 3.52107°6h2Qp gem™2;
przyjmujac Qro = 0.7 i h = 0.65, uzyskamy Agps. Wowcezas otrzymamy najbardziej
niewiarygodna niezgodnosé¢ w fizyce:

Ay &~ 10122 A 4y

Problem, dlaczego stala kosmologiczna przyjmuje tak niewiarygodnie malty wartos¢, nosi
nazwe problemu statej kosmologiczne;j.

Inna interesujaca interpretacja stalej kosmologicznej pojawia sie w kontekscie teorii
Weinberga, Salama i Glashowa oddzialywan elektrostabych. Oddziatywania te sa opisy-
wane jako pola gauge ze spontanicznym tamaniem symetrii. W takich teoriach stan
prozni jest stanem lokalnego minimum potencjatu, ktéry moze by¢ niestabilny. Roéznica
pomiedzy lokalnym minimum potencjatu efektywnego i globalnym minimum jest nazywana
falszywa energia prozni. Stala kosmologiczna w tej teorii nabiera interpretacji dla ¢ ~ 0,
Acpr = Ao + 871G Y, <o>y, jako suma gotej geometrycznej statej Ag i czedci zmiennej,
ktora rosnie po kazdym przejéciu fazowym.

Jesli Wszech$wiat przyspiesza i jest jednorodny i izotropowy, to oznacza, ze materia go
wypelniajaca tamie warunek energetyczny o+ 3p > 0, gdzie g i p sa sumarycznymi gestosci
energii i ci$nienia zwyklej materii i ciemnej energii X: px + 3px < 0. Ciecz doskonata
o tej wlasnodci nazywa sie ciemng energia. Jest to hipotetyczna materia o wlasnosciach
odbiegajacych od standardowej materii, ktorej natura nie jest znana. Stata kosmologiczna
jest najbardziej popularnym fenomenologicznym opisem ciemnej energii z punktu widzenia
danych obserwacyjnych [Szydtowski, Kurek 2006|, lecz stata kosmologiczna wymagana do
wyjasnienia obserwacji odleglych supernowych jest niewiarygodnia mata. Rodzi sie py-
tanie, jak to mozliwe, ze w obecnej epoce przyjmuje tak mala wartos¢. Istnieje wiele
kandydatow na opis ciemnej energii w terminach pewnej substancji okreslonej w terminach
réwnania stanu px (0x ), jednak ich opis jest czysto fenomenologiczny. Alternatywa do tej
koncepcji jest tzw. ciemna grawitacja, tzn. hipoteza, ze model Wszech§wiata nie jest opisy-
wany przez rownania Einsteina (zmodyfikowana grawitacja). Zauwazmy, ze jest rowniez
posrednie rozwigzanie zwane grawitacyjng ciemng energiag — hipoteza, ze wszech$wiat jest
niejednorodny i anizotropowy, a akceleracja jest pewnym dynamicznym efektem.

Wielosé réznych propozycji odstania trudny problem, jaki pojawit sie w kosmologii.
Z drugiej strony, jak przed rokiem 1998, moze istnie¢ pewien istotny parametr modelu,
ktorego obecne informacje nie sa w stanie odstonié¢ jako parametr istotny. Trwa konkurs
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roznych hipotez, ale stala kosmologiczna ciagle wygrywa [Szydlowski, Kurek 2007]. Jest
najlepszym efektywnym, tego co obserwujemy, lecz rownocze$nie mocno niesatysfakcjonu-
jacym rozwiazaniem.

Generalnie istnieje przynajmniej kilkadziesiat roznych propozycji ciemnej energii (dy-
namiczna stata kosmologiczna, samooddziatujace pola skalarne z potencjalem — kwintes-
encje, zmienne w czasie kosmologicznym réwnania stanu, zmodyfikowane réwnania pola w
uogodlnionym nieliniowym lagrangianem L(R) (R — skalar Ricciego), wszechswiat branowy z
dodatkowymi wymiarami, ciecz Chaptygina, oddzialujgca ciemna materia i ciemna energia,
i wiele innych). Nie ma powodu tutaj omawia¢ je bardziej szczegdtowo. Wszystkie te mech-
anizmy sg czysto fenomenologicznymi opisami jednymi z wielu, podczas gdy rozwiazanie
zdaje si¢ dostarczy¢ fizyka czastek elementarnych. Niektorzy uwazaja (Kamionkowski),
ze rozwiagzanie wymaga uzycia nowej (czyli egzotycznej) fizyki. To stwierdzenie wydaje
sie by¢ przedwczesne. Naszym zdaniem zachodzi proces poszukiwania bardziej fundamen-
talnej teorii, ktéra pozostaje w relacji emergencji do modelu LCDM. Niestety znalezienie
takiej teorii jest sprawa trudng i sadzimy, ze jesli tylko takie rozwiazanie pojawi sie, zaraz
zostanie wychwycone, poniewaz juz wiele o nim wiemy.

Richard Feynman powiedzial kiedys, ze jesli uczony wymysli jakas nowa teorie, to po
pierwsze powiniem by¢ w stosunku do niej bardzo krytyczny, a to dlatego, ze poprawne
teorie zdarzaja sie niezwykle rzadko. Sadzimy, ze problem natury ciemnej energii jest
wlasnie oczekiwaniem na taka rzadka teorie. Obserwacje astronomiczne nie sa tutaj w
stanie wiecej zrobié.
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