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Dlaczego kosmologia jest tak ciekawa

� Kosmologia - nauka o Wszech±wiecie w jego najwi¦kszych skalach i
rozci¡gªo±ci.

� Sk¡d przybyli±my? Dlaczego tu jeste±my? Dok¡d zmierzamy?

� Jak powstaªy pierwiastki? Dlaczego Wszech±wiat jest tak gªadki? Jak
powstaªy galaktyki z tak gªadkich warunków pocz¡tkowych? Jakie b¦dzie
ostateczny koniec Wszech±wiata?

� Ka»da cywilizacja zadawaªa (i zadaje!) pytania o pocz¡tek wszechrzeczy
(teologia i �lozo�a). Dopiero w XX w. kosmologia (�zyczna) zostaªa
nauk¡ ±cisª¡ (rozwój aparatu matematycznego oraz technologii
pomiarowej).

� Teorie, których potrzebujemy: Ogólna teoria wzgl¦dno±ci, Kwantowa
teoria pola, Termodynamika, Mechanika statystyczna, ... praktycznie
wszystko!
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Historia kosmologii �zycznej

� Prehistoria: Arystoteles, Ptolemeusz, ...

� Historia dawna: Kopernik, Kepler, Galileusz, Niuton, ...

Zasada kopernika«ska (wersja dawna)
Ziemia nie zajmuje szczególnego miejsca we Wszech±wiecie.

Zasada kopernika«ska (wersja wspóªczesna)
Wszech±wiat jest jednorodny i izotropowy (na odpowiednich skalach).

� Pocz¡tek wspóªczesnej kosmologii: Einstein i Jego OTW, 1916(17)r →
teoria Wszech±wiata statycznego (Λ - staªa kosmologiczna, �najwi¦ksza
pomyªka�).

� Friedmann, 1922r → sªynne równanie, którego rozwi¡zaniem jest
rozszerzaj¡cy si¦ Wszech±wiat.
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Czy Wszech±wiat si¦ rozszerza?

� Lemaître, 1927r → rozwi¡zania rozszerzaj¡ce si¦ (przyspieszaj¡ce),
wyprowadzenie prawa Hubble'a (przed nim samym) oraz zwi¡zek z
przesuni¦ciem ku czerwieni, argument o pocz¡tku Wszech±wiata.

� Hubble, 1929r. → obserwacyjne potwierdzenie dynamicznego
Wszech±wiata.

v = H0d ,

v - pr¦dko±¢ ucieczki,
d - odlegªo±¢,
H0 staªa (Hubble'a) proporcjonalno±ci.
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Wielki Wybuch

� Ta±ma �lmowa od tyªu: Wszech±wiat si¦ kurczy. Nie mo»e tak robi¢ w
niesko«czono±¢ → Wielki Wybuch.

� Pocz¡tkowo teoria spotkaªa si¦ z du»ym sprzeciwem - Teoria Stanu
Stacjonarnego (Arystotelesowski ±wiat bez ramów czasowych).

� Niezbite dowody na to, »e pocz¡tek (WW) rzeczywi±cie byª:
� Diagram Hubble'a - galaktyki �uciekaj¡� od siebie i od nas.
� Nukleosynteza (BBN) - Alpher, Bethe, Gamov (αβγ) 1948r → teoretyczne

wyja±nienie ilo±ci lekkich pierwiastków (np. He stanowi ilo±ciowo 25% H).
� Kosmiczne Promieniowanie Tªa (CMBR) - Penzias, Wilson 1964r →

bezpo±redni obraz tego jak wygl¡daª Wszech±wiat jak miaª ok. 370ty±. lat.
Ma ono temperatur¦ ' 2.73K .
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Dowody na Wielki Wybuch
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Czas co± policzy¢! - Budujemy model
� Najpierw skupmy si¦ na teorii niutonowskiej.
� Zaªo»enia: przestrze« R× R3 (która jest oczywi±cie jednorodna oraz

izotropowa) rozszerzaj¡ca si¦ oraz wypeªniona sªabooddziaªuj¡c¡ materi¡
(�kurzem�).

� Jak opisa¢ rozszerzanie si¦ Wszech±wiata?
� Zaªó»my na moment prawo Hubble'a i zapiszmy je jako ṙ = H(t)r (�staªa�

Hubble'a mo»e zmienia¢ si¦ w czasie). Rozwi¡zuj¡c to równanie dostajemy

r(t) = a(t)χ, gdzie a(t) = e
∫
H(t)dt ,

jest wspóªczynnikiem skali a χ jest odlegªo±ci¡ w pewnym czasie.
� Zauwa»my, »e (b¦dziemy przyjmowa¢ t¦ zale»no±¢ jako de�nicj¦ staªej

Hubble'a)

H(t) =
ȧ

a
.

� Widzimy od razu bezpo±redni¡ geometryczn¡ interpretacj¦: a(t) mówi nam
jak odlegªo±ci pomi¦dzy punktami si¦ zwi¦kszaj¡.

� Sytuacja jest podobna do wspóªrz¦dnych Lagrange'a (χ,
wspóªporuszaj¡cych si¦) oraz Eulera (r , widzianych ze stacjonarnego
punktu).
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Wspóªczynnik skali
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Podstawowe równania niutonowskie
� Wszech±wiat wypeªniony jest bezci±nieniow¡ materi¡, która jest

zachowana. Zatem ρ̇(t) + div (vρ(t)) = 0, gdzie ρ - g¦sto±¢ materii oraz
v - jej pr¦dko±¢.

� Mamy prawo Hubble'a, wi¦c v = ȧ
a r a st¡d

ρ̇ = − ȧ

a
ρ divr = −3H(t)ρ.

� Materia oddziaªuje grawitacyjnie, zatem dla dowolnej kuli o promieniu R,
masie M oraz próbnej masy m na jej powierzchni mamy
mR̈ = −G mM

R2 = − 4πG
3

mRρ.
� Ale R = a(t)χ, wi¦c

ä = −4πG

3
ρa.

� Podstawiaj¡c jedno równanie do drugiego mo»emy otrzyma¢ (E - staªa
caªkowania) (

ȧ

a

)2

+
E

a2
=

8πG

3
ρ.
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Ogólna Teoria Wzgl¦dno±ci
� Teoria niutonowska nie jest poprawna: nie bierze pod uwag¦ dynamicznej

geometrii ±wiata oraz nie potra� dobrze opisa¢ pr¦dko±ci bliskich
pr¦dko±ci ±wiatªa.

� Konieczna jest Ogólna Teoria Wzgl¦dno±ci, której gªównym równaniem
jest Równanie Einsteina

Rµν −
1

2
Rgµν = 8πTµν ,

gdzie Rµν jest tensorem Ricciego, gµν jest metryk¡, R jest skalarem
Ricciego a Tµν jest tensorem energii-p¦du.

� Metryka, która opisuje jednorodn¡, izotropow¡ przestrze« ma posta¢
(metryka Friedmanna-Lemaître'a-Robertsona-Walkera, FLRW)

ds2 = dt2 − a2(t)

(
dr2

1− kr2
+ r2dΩ2

)
,

gdzie k przyjmuje warto±ci k = +1 (hipersfera), k = 0 (przestrze«
pªaska) oraz k = −1 (geometria hiperboliczna).
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Równania Friedmanna
� Je±li wstawimy metryk¦ FLRW do równa« Einsteina dostaniemy dwa

równania opisuj¡ce ewolucj¦ wspóªczynnika skali a(t) oraz g¦sto±ci
masy-energii ρ(t).

� Pierwsze równanie (
ȧ

a

)2

+
k

a2
=

8πG

3
ρ,

oraz drugie

ä = −4πG

3
(ρ+ 3p) a,

gdzie kolorem czerwonym zaznaczone s¡ zmiany w stosunku do sytuacji
niutonowskiej (oraz oczywi±cie to, »e teraz ρ oznacza g¦sto±¢
masy-energii).

� Równanie ci¡gªo±ci ma teraz posta¢

ρ̇ = −3H(t) (ρ+ p) a,

czyli ci±nienie dziaªa tak jak masa-energia.
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Rozwi¡zania
� Do otrzymania rozwi¡zania konieczna jest znajomo±¢ równania stanu

p = p(ρ). Eksperymenty oraz teoria pokazuj¡, »e gªównymi skªadnikami
Wszech±wiata s¡
� Nierelatywistyczna materia (barionowa i ciemna), dla której pm = 0.
� Promieniowanie, dla którego pγ = ργ/3.
� Ciemna energia, dla której pΛ = −ρΛ (jest to jeden z modeli).

� Rozwi¡zuj¡c równanie ci¡gªo±ci dla ka»dego skªadnika z osobna dostajemy

ρm ∝ a−3, ρr ∝ a−4, ρΛ = const.

� Zwyczajowo de�niuje si¦ równie» energi¦ pochodzenia geometrycznego,
dla której ρk = − 3k

8πGa2 .
� Pomocne jest te» zde�niowanie g¦sto±ci krytycznej, czyli takiej, która

prowadzi do pªaskiego Wszech±wiata ρcr0 :=
3H2

0

8πG , wtedy caªkowity skªad
masy-energii mo»na wyrazi¢ wzorem

ρ = ρcr0

(
Ωr

(a0
a

)4
+ Ωm

(a0
a

)3
+ Ωk

(a0
a

)2
+ ΩΛ

)
,

gdzie Ωα = ρ0α/ρ
cr
0 (0 w dolnym indeksie oznacza warto±¢ tera¹niejsz¡).
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Rozwi¡zania
� W rozwi¡zaniu równania Friedmanna pojawia si¦ caªka

t =

∫
da

aH0

√
Ωr

(
a0
a

)4
+ Ωm

(
a0
a

)3
+ Ωk

(
a0
a

)2
+ ΩΛ

,

która daje zale»no±¢ a = a(t). Rozwi¡zanie mo»na otrzyma¢ jedynie
numerycznie.

� Poniewa» g¦sto±¢ promieniowania maleje szybciej ni» g¦sto±¢ materii
(wraz ze wzrostem a), Wszech±wiat byª pocz¡tkowo zdominowany przez
ργ (i pªaski). Mo»emy wtedy obliczy¢, »e a ∝ t1/2 a st¡d H(t) = 1/(2t).

� Pomiary z ostatnich lat (COBE, WMAP, Planck) pokazuj¡, »e (dane od
Plancka)

Ωc = 0.27, Ωb = 0.05, ΩΛ = 0.68, Ωk = 0, H0 = 67.11
km

s Mpc
.

� Ωk = 0 oznacza, »e obserwowalny Wszech±wiat jest pªaski!
� Widzimy, »e ciemnej energii jest ponad 2/3 caªego Wszech±wiata a

materii barionowej zaledwie 5%!
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Historia Wszech±wiata
� Rzeczywiste dane mo»na wstawi¢ do równania Friedmanna i scaªkowa¢

otrzymuj¡c wiek Wszech±wiata

t0 = 13.8± 0.037mld lat.
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Co dalej?

� Mówili±my tylko o jednorodnym i izotropowym Wszech±wiecie. Okazuje
si¦, »e w CMBR zaobserwowa¢ mo»na drobne �uktuacje, które
dostarczaj¡ nam olbrzymiej ilo±ci informacji (wa»ny przedmiot bada«
wspóªczesnej kosmologii).

� Nie wiemy, co to jest ciemna energia.

� Nie wiemy, co to jest ciemna materia (ale mamy kilkoro kandydatów).

� Czy teoria in�acji jest poprawna?

� Dlaczego jest wi¦cej materii ni» antymaterii?

� Jak¡ 3-rozmaito±ci¡ jest przestrzenny Wszech±wiat?

� Co dziaªo si¦ w epoce Plancka (< 10−43 s)?

� Jaki b¦dzie ostateczny los Wszech±wiata?

� ...
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