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Tmava energia, zrychlenie
a plochost vesmiru

Tvan Melo, Zilina

Objav zrychlenej expanzie vesmiru v r. 1998 bol najlepsie predvidangm prekvapenim
storocia. Moze to byt dokonca jeden z najdoleZitejsich objavov storocia. Aj najvicsi
skeptici zacali braf infliciu velmi vdzne. Co sa tyka skutocnych veriacich, ako som
ja, staci povedat, Ze tancovaniu nebolo konca.

MIKE TURNER

Koniec 20. storocia je pre kozmolégiu obdobim velkého rozmachu. Nové pozorovania
1

ukazuji, Ze hustota hmoty vo vesmire je pomerne nizka (asi 3 kritickej hustoty),
%e vesmir je plochy, zrjchluje a pravdepodobne mu dominuje nie tmavé hmota, ale
zatial neznama, exotické forma energie s negativnym tlakom, tzv. tmavd energia. Kym
plochost (t.]. nezakrivenost) vesmiru je v zhode s o¢akivaniami infla¢nych teérii, jeho
zrychlenie a existencia tmavej energie (ak sa definitivne potvrdia v blizkej budtcnosti)
znamend prekvapujuci obrat v nasom poznani stavu a vyvoja vesmiru. Dramaticky
sa meni najmi obraz buducnosti: podla doterajsicho prevladajiceho pohladu sa
mala expanzia vesmiru vplyvom gravita¢ného pdsobenia hmoty postupne spomalovat
a otazne bolo len to, ¢i sa vesmir bude rozpinat naveky, alebo ¢i nastane kontrakcia
spéit do povodného stavu (Big Crunch). Existencia velkého mnoZstva tmavej energie
s negativnym tlakom vsak sposobuje zrychlenie expanzie vesmiru a jeho kone¢ny osud
sa zatial skryva za nezndmymi vlastnostami tmavej energie.

V tomto ¢lanku sa ¢itatelovi pokisime trochu pribliZit tieto nové skuto¢nosti, najméi
pojmy plochy vesmir, zrychlend expanzia a tmavé energia. Domnievame sa, Ze ¢itatel
uz nieco pocul o Big Bangu, o délezitosti mnozstva hmoty pre budici vyvoj vesmiru
a o tmavej hmote, ale napriek tomu to najpodstatnejSie z tedérie Big Bangu pre
naSe Uc¢ely zhffiame v odseku 1, o dodlezitosti mnoZstva hmoty diskutujeme (okrem
dalsich veci) v odsekoch 2 a 4 a aktudlnu situdciu ohladne tmavej hmoty rozoberdme
v odseku 4.1.

Teériou Big Bangu a minulostou vesmiru zad¢iname aj preto, Ze nové pozorovania
st roznym sposobom spidté s tradicnymi piliermi Big Bangu, ako st primordidlna
nukleosyntéza, reliktné ziarenie a Cervené posuny galaxii. V odseku 2 si definujeme tri
parametre, ktoré pouzijeme na opis stavu vesmiru — relativnu hustotu hmoty 2,,, re-
lativnu hustotu tmavej energie {24 a parameter {2, zodpovedajici geometrii (krivosti)
vesmiru. Dalej sa budeme venovat teoretickej predpovedi (odsek 3) a experimentalnym
meraniam tychto parametrov (odseky 4, 5, 6) a v zavere (odsek 7) diskutujeme
o kandidatoch na tmav energiu a o dosledkoch tmavej energie pre budicnost vesmiru.

RNDr. IvaAN MELO, Ph. D. (1964), Katedra fyziky, Zilinska univerzita, Velky diel, 010 26
Zilina, e-mail: melo@fel.utc.sk
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1. Minulost vesmiru: Big Bang a jeho tri piliere

Obraz minulosti vesmiru sa na rozdiel od budicnosti meni len nepatrne, kedze
nové pozorovania su uplne konzistentné s tedriami raného vesmiru — s Big Bangom
a tedriou formovania velkych Struktar. Mald zmena sa tyka len veku vesmiru, ktory sa
posunul nahor na asi 14 milidrd rokov. Vetko sa zacalo velkym treskom, Big Bangom,
ked sa vesmir zacal rozpinat zo stavu s nekoneénou alebo takmer nekone¢nou hustotou
a teplotou. Toto rozpinanie stale trva a v sticasnosti ho pozorujeme cez ¢ervené posuny
vzdialenych galaxii, ktoré st historicky prvym pilierom Big Bangu. Stadium éervenych
posunov vedie k zaveru (Hubblov zdkon), Ze rychlosti v, s ktorymi sa od nas galaxie
vzdaluja, sa (priblizne) linedrne tmerné ich vzdialenosti d:

v = ]‘Iod7 (1)

kde Hyo=65+5 km-s~!-Mpc™! je sicasna hodnota Hubblovej konstanty [1, 2].
Nizsie (odsek 6) si ukdzeme, Ze zrychlenie vesmiru je moZné pozorovat vdaka malym
nelinedrnym korekcidm k rovnici (1) (krivka ¢ na obr. 4).

V ¢ase niekolko stotisic rokov po Big Bangu prestali fotény vplyvom prudkého po-
klesu i¢inného prierezu po sformovani prvych atémov efektivne interagovat s hmotou
a oddelili sa ako reliktné ziarenie. Toto Ziarenie objavili Penzias a Wilson v r. 1964.
V siilade s predpovedou tedrie bolo Ziarenie izotropné a malo o¢akavant teplotu okolo
2,7K. Reliktné ziarenie predstavuje druhy pilier Big Bangu. Napriek vysokej izotropii
Ziarenia sa pociatkom 90. rokov ukézalo, Ze je mozné namerat jeho mal anizotropiu,
ktort predpovedala tedria formovania velkych Struktar. Ako uvidime v odseku 5,
detailné merania anizotropie z poslednych dvoch rokov s citlivé na geometriu vesmiru
— naznacuju, ze vesmir nie je zakriveny, ale plochy.

V ¢&ase od niekolkych sektind do priblizne 3 mintt po velkom tresku prebehla primor-
diadlna nukleosyntéza — syntéza prvych jadier. Tedria Big Bangu spravne predpoveda
mnozstva prvych jadier, izotopov *He, *He, 2D a "Li, ako funkcie jediného parametra
— pomeru poétu baryénov (protény plus neutrény) k poctu foténov, 7. Z tohoto
dovodu predstavuje primordidlna nukleosyntéza treti pilier Big Bangu, jeho potvr-
denie v najranejsich fazach vyvoja vesmiru. Z parametra n vyplyva relativna hustota
baryénovej hmoty vo vesmire, {2, ktora sa vyuziva pri urceni relativnej hustoty hmoty
vo vesmire 2, (vid rov. (5), odsek 4).

2. Formy energie a geometria vesmiru — parametre (2,,, 2, (2

V tejto Casti si odvodime vztah (rovnica 3), ktory je chrbtovou kostou celého ¢lanku.
Stav vesmiru je dany roznymi formami energie, ktoré vesmir obsahuje, a s nimi
stvisiacou geometriou (krivostou) priestoru. Do celkovej hustoty energie o prispieva
hustota hmoty o, (hviezdy, baryénova a nebaryénova tmava hmota), hustota ziare-
nia graq (reliktné Ziarenie a nehmotné neutrina) a hustota tmavej energie o4. Tieto
tri formy energie sa od seba liSia tlakom: kym ziarenie ma kladny a hmota prakticky

90 Pokroky matematiky, fyziky a astronomie, ro¢nik 46 (2001), ¢. 2



nulovy tlak, tmavé energia ma netradiéne negativny tlak (viac o negativnom tlaku
diskutujeme v odseku 6).

Krivost priestoru je dand parametrom k=1, —1, 0. Vesmir s k =1 nazyvame
uzavrety (closed). Jeho geometria je Riemannovskou geometriou — je konec¢ny, ale
neohraniceny. Vo dvoch rozmeroch je reprezentovany povrchom gule.

Pre k = —1 (Lobacevského geometria) dostdvame otvoreny (open) vesmir, ktory je
nekoneény. Vesmir s k = 0 nazyvame plochy (flat). Jeho geometria je dobre zndma
Euklidovska geometria. Takyto vesmir je nezakriveny a nekonecny.

Na uvedenych forméch energie a na geometrii priestoru zavisi aj vyvoj vesmiru, ako
to vyjadruje Einstein-Friedmanova rovnica

8nG k
H? = 3 0— R2’ (2)
kde H = H(t) = R/R je Hubblova konstanta (Hubblova konstanta je vo veobecnosti
funkciou ¢asu — bodka nad pismenom oznacuje ¢asovu derivaciu), R = R(t) je ves-
mirny Skélovy parameter (moZno si ho predstavit ako veli¢inu Gmerna priemernej
vzdialenosti medzi galaxiami), G je Newtonova gravitaénd konstanta, k =1, —1, 0 je
konstanta krivosti priestoru a ¢ = 9(t) = 0m + Orad + 04-

Definujme relativne hustoty hmoty (2,,, ziarenia (2,q a tmavej energie (2, ako
2; = 0i/0c, t.j. podiel prislusnej hustoty o; a kritickej hustoty o. = 3H?/(8rG).
Relativna hustota celkovej energie je potom dand ako 2 = £2,, + 2raq + 24. Da-
lej definujme relativny prispevok geometrie priestoru ku kritickej hustote ako
2 = —k/(R?*H?). Ak navyse pre jednoduchost zanedbame (2,4'), tak rovnicu (2)
mozeme prepisat do tvaru [3],

Qo+ 24+ Q2 =1, 3)

v ktorom je nézorne vidiet hlboky stivis hustoty energie vesmiru s jeho geometriou.

Pohlad na budtcnost vesmiru, ktory prevlddal v kozmoldgii do r. 1998/99 (a ktory
prebrala aj §irsia verejnost), nepoznal tmavi energiu, a preto vychédzal z jednoduchse;
rovnice §2,, + 2 = 1. Podla tohoto pohladu budiicnost definoval jediny parameter (2
(alebo ekvivalentne §2,,,). V uzavretom vesmire (k =1, 2 <0, {2, > 1), ktorého
mala kontrakcia do poéiatoéného stavu (Big Crunch). V otvorenom vesmire (k = —1,
Q2 >0, £2,, < 1) a podobne aj v plochom vesmire (k =0, 2, =0, {2,, = 1) je mdlo
hmoty na zastavenie rozpinania, a preto mala expanzia pokracovat do nekonec¢na. Vo
vSetkych troch pripadoch expanzia spomaluje.

Za pritomnosti tmavej energie uz samotna geometria nedefinuje jednoznac¢ne bu-
diicnost vesmiru. Napr. uzavrety vesmir nemusi viest len na Big Crunch, ale moze
sa tiez zrychlene a do nekonecéna rozpinat v zévislosti na hodnotach (2, 24 a na
vlastnostiach tmavej energie [3]. Situécia je teda komplikovanejsia, ale trochu svetla

1) V stcasnosti §2raa <K 2, £24, neplati to vSak v ranom vesmire, kedy ziarenie dominovalo
nad hmotou aj nad tmavou energiou — rovnica (3) vtedy obsahuje aj 2raq-
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do nej vnesieme diskusiou o teoretickej predpovedi parametra (25 a najmi diskusiou
o novych meraniach 2,,, {2 a 24.

3. Inflacia

Teoreticka predpoved parametra (2, pochadza z tedrie infldcie [4]. Inflicia je obdobie
kratkeho, ale burlivého rozpinania vesmiru. Jej motivaciou je znizit prilisna zdvislost
sticasného stavu vesmiru na pociato¢nych podmienkach v teérii Big Bangu. Napr.?) ak
pre sucasnt hodnotu parametra 2 =1 — (2, plati |1 — 2| < 0,1 (vid rov. (7) nizie),
tak potom v ¢ase t = 10735 s musela platif nasledovnd pociatoéna podmienka [5]:

11— 2(107%%s)| = [2,(1073%5)| < 10~°°. (4)

{2 =1 je totiz nestabilnym bodom Einsteinovych rovnic — kazda pociatocné odchylka
od neho narastie od ¢t =1073%s do stdasnosti o faktor ~ 10*°. Problém s pod-
mienkou (4) je, ze pre k = 1 (pre k = 0 plati 2, = 0 automaticky) nie je zrejmé,
preco §2;(1073%s) zo vsetkych moznych hodnot nadobtida prave ti, pre ktort plati
|2:(10735s)| < 1075, Preco neplati |24 (10735 s)| = 1076, alebo 10757 Inak povedané,
nie je zrejmé, preco je vesmir préve v sucasnosti tak blizko k plochosti (2 =1). Je to
len ndhoda, alebo je za tym hlbsia pri¢ina?

Tou hlbSou pri¢inou je podla mnohych inflacia. Podla predpokladov sa inflacia
zadala v Case okolo 107345 po Big Bangu a trvala len asi 10732s. Intenzitu rozpi-
nania vyjadruje pomer $kalovych parametrov na konci a na zac¢iatku inflicie®), napr.
R(107325)/R(1073%s) ~ 199 ~ 10%3, t. j. vesmir pocas inflacie narastol 10%3-krét, ¢o
je v§razne viac ako za miliardy rokov od konca inflicie do dnegného diia (=~ 1027-krat).
Vdaka R~? zavislosti je 2, = —k/(R(t)>H(t)?) po inflicii mensie priblizne o faktor
(10%3)2 = 10%5. Toto znamené efektivne vynulovanie 2, pre prakticky fubovolni po-
¢iatoéntt hodnotu §2;,(1073% s). Efektivne na nule zostane §2; az do sti¢asnosti napriek
spatnému poinflacnému rastu o diskutovany faktor ~ 104°.

Inflacia tak odstranuje neprirodzent podmienku (4) a navySe predpovedd, Ze v si-
Casnosti 2, =0 (2=1), t.j. Zze vesmir je plochy bud automaticky (k =0) alebo
efektivne (pre k= =+1). V doterajSom pohlade na stav vesmiru ({24 =0) inflacia
predpovedala aj hustotu hmoty: §2,, =1 — 2, — 2,4 = 1.

4. Urcéenie mnoZstva hmoty vo vesmire

Pri hladani mnoZstva (t.]. relativnej hustoty) hmoty vo vesmire sa dlho predpokla-
dalo, Ze skuto¢né mnozstvo moze byt rovné domnelej infla¢nej predpovedi §2,, = 1, aj

2) Tento problém Big Bangu je zndmy ako ,,problém plochosti“ (flatness problem). Pocia-
toéna podmienku, ktord tu uvddzame pre t = 1073% s, je mozné sformulovat aj pre iné casy
v ranom vesmire.

3) Ciselna hodnota tohoto pomeru je v réznych modeloch rézna, kazdopadne je viak velmi
velk4.
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ked data hovorili len tolko, ze £2,,, > 0,2 — 0,3. Zdalo sa vSak, Ze pri skiimani vesmiru
pokracovat. V priebehu a najmé koncom 90. rokov sa vSak zacalo ukazovat, ze §2,, je
vyrazne mensie ako 1, pravdepodobne mensie ako 0,5.

Velkéa c¢ast najnovSich merani parametra {2, sa opiera o Studium bohatych klas-
trov galaxii, u ktorych sa predpokladd, ze predstavuji dost reprezentativnu vzorku
vesmiru. Ako priklad uvedieme metédu baryénového zlomku [6]. Této metéda vy-
uziva znamu hustotu baryénov vo vesmire (2, uréent z primordidlnej nukleosyntézy,
2, = 0,045 £ 0,005. Predpoklad, ze klaster je reprezentativnou vzorkou vesmiru, vedie
na rovnicu, ktord spaja parametre klastra (jeho celkovii hmotnost M a hmotnost
baryénov v klastri M}) s parametrami vesmiru £2,,, a 2:

2 M
o "M ©)

Na néajdenie {2, z tejto rovnice potrebujeme este uréit M a M;,. Hmotnost baryénov
v klastri sa najde meranim RT'G Ziarenia z hortceho plynu v klastri, k ¢omu sa prida
hmotnost hviezd. Celkova hmotnost M sa d4 najst viacerymi spésobmi, napr. z pohybu
galaxii v klastri, z teploty horticeho plynu v klastri a cez tzv. gravitacny ,lensing“.
Vysledkom je [1]

2., =0,35+0,07. (6)

K podobnej hodnote dospeli aj iné metédy merania (2, [3]. Tato hodnota je sice
v spore s najjednoduch$ou inflacnou predpovedou {2, = 1, t4 vSak plati len za pred-
pokladu 24 = 0. Ak verime inflacii, ktorej skuto¢nou predpovedou je 2, = 0 (2 = 1),
mame tu prvia indiciu o existencii tmavej energie s 24 =1 — 2, = 0,65 + 0,07.

4.1. Zahada tmavej hmoty

Pretoze viditelné hviezdy prispievaju do §2,, zanedbatelnym mnoZstvom (2, =
= 0,005 £ 0,002 [1], z rovnice (6) vyplyva, Ze takmer vSetka hmota vo vesmire
(2, — 24) je tmava?). Dalej, kedze (2, = 0,045 4 0,005, existuji hned dva problémy
s tmavou hmotou:

.....

Tieto dva problémy nie sii nové. Snaha zistif, ¢o sa skryva za baryénovou a neba-
ryénovou tmavou hmotou, je hnacou silou kozmolégie uz mnoho rokov. Aky je sucasny
stav?

Z baryénovej hmoty (2, vieme vysvetlit priblizne % [1]. Okrem viditelnych hviezd (2,
je to studeny a teply plyn v galaxiach, f2p1yn ~ 0,01. Na zatial nevysvetlené % (asi
8,5 % 2,) je najvaznejsim kandiddtom medzigalakticky plyn a/alebo teply plyn v ga-
laxidch a druhym kandiddtom v poradi st tmavé hviezdy (,MACHOs*), napr. hnedi
trpaslici, bieli trpaslici, neutrénové hviezdy a ¢ierne diery.

4) Na tento zaver stacil v minulosti aj starsi spodny limit (2,,, > 0,2 — 0,3.
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nebaryénova hmota
~ 30 % hviezdy

~15%

baryénova hmota
4-5%

plyn
~3%
(
tmava energia ~ 86 % ?
~ 65 % neutrina ~8.5 %
~1%
Dominantné formy energie ZlozZenie hmoty

Obr.1. Dominantné formy energie v sicasnom vesmire (vlavo) a zloZenie hmoty (vpravo).
Vesmiru pravdepodobne dominuje tmava energia {24 ~ 0,65, hmota méa nebaryénovt zlozku
2 — 2 ~ 0,3, ktord je celd tmava, a baryénovu zlozku (2, ~ 0,045, ktora je tieZ prevazne
tmava s vynimkou malého prispevku od hviezd. Ziarenie dava zanedbatelny prispevok. Zlo-
Zenie tmave]j energie je Gplne nezndme, zloZenie hmoty (2, (diagram vpravo) pozndme len
Glasto¢ne. Baryénova hmota (2 je tvorend hviezdami (25, ~ 1,5 % (21,), galaktickym plynom
(2p1yn ~ 3% (2:,) a zvySok (asi 8,5 % §2,,) zatial ¢aka na objavenie. Z nebarydnovej tmavej
hmoty 2., — {2, poznédme len zlomok vo forme neutrin (£2, = 1% (2,,,), nezndmy zvysok
predstavuje asi 86 % (2.

Nebaryénova hmota je bud hortica (t.]. relativistickd v case, ked sa zacali formovat
galaxie), alebo studend (t.]j. nerelativistickd v tom case). Existencia hortcej neba-
ryonovej tmavej hmoty vo forme elementarnych castic neutrin vyplyva z vysledkov
merania deficitu atmosferickych miénovych neutrin kolaboraciou SuperKamiokande
v r. 1998 [7]. Ak sa tieto vysledky potvrdia, bude to znamenat, %e aspoi jeden druh
neutrina mé hmotnost vicsiu nez priblizne 0,1eV a Ze neutrina preto prispievaju
viac ako 0,3 % kritickej hustoty, {2, > 0,003. Presntt hodnotu {2, nevieme, pokial
nepozname presni hmotnost neutrina. Z tedrie formovania velkych struktir, ktord
uprednostiuje studentt tmavt hmotu, vsak vyplyva, ze 2, < 0,15.

Najvéaznejsimi, zatial len hypotetickymi kandidatmi na dominantnii hmotu vo ves-
mire — studentt nebaryénovii tmavi hmotu, st dva druhy elementérnych castic [1]:

a) axidny, ktoré stvisia s rieSenim CP problému silnych interakcii s predpokladanou
hmotnostou 1076 az 10~*eV,

b) najlahsie supersymetrické ¢astice, za ktoré sa zvycajne povaZzuji neutralina s pred-
pokladanou hmotnostou 50 az 500 GeV. Supersymetrické tedrie si velmi popu-
larnym (zatial experimentélne nepotvrdenym) rozsirenim $tandardného modelu
fyziky elementérnych castic [8]. Okrem kandidata na nebaryénovi tmavi hmotu
pontkaji aj kandidata na tmava energiu (vid odsek 7).
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Potencialne vyznamny podiel neutrin, axiénov a neutralin na tmavej hmote uka-
zuje na pozoruhodny savis fyziky najmensich rozmerov (fyzika elementérnych castic)
s fyzikou najviic¢sich rozmerov (kozmoldgia).

Dominantné formy energie a zloZenie hmoty prehladne vyjadruje obr. 1.

5. Meranie krivosti vesmiru

Hovorili sme, ze predpovedou inflacie je 2, =0 (£2 = 1) a Ze tato predpoved spolu
s 2, = 0,35 £ 0,07 vedie k hypotéze o tmavej energii. Testom tejto hypotézy a zaroven
testom inflacie je preto meranie krivosti vesmiru.

Takéto meranie sa d4 urobif pri skiimani anizotropie reliktného Ziarenia. Anizot-
ropiu je mozné merat ako fluktuécie teploty Ziarenia nad priemernou teplotou Tj,
t.j. ako AT/Ty, kde AT =T — Ty, To =2,726K a T je teplota ziarenia v danom
smere. Fluktuacie prvy raz detekovali pristroje DMR na druzici COBE v r. 1992
na trovni AT /Ty ~ 10~° [9]. Tato hodnota predstavuje velky tispech kozmologickych
tedrii: malost fluktuécii je potvrdenim platnosti kozmologického principu (vesmir je
homogénny a izotropny na velkych gkalach), na ktorom stoji teéria Big Bangu — ich
hodnota je vSak zaroven triumfom tedrie formovania velkych Struktur. Podla tejto
tedrie velké struktury ako galaxie a klastre galaxii vznikli gravita¢nym zosilnenim ma-
Iych nehomogenit, ktorych existencia v ranom vesmire sa odrazila na malej anizotropii
reliktného Ziarenia. FluktuAcie teploty na trovni ~ 107° st prave také, aké si vyzaduje
formovanie tychto Struktuar.

K meraniu krivosti vesmiru sa dostaneme, ked si fluktuécie teploty definujeme nie
pre dany smer, ale ako rozdiel teplot ziarenia 77 — T5 v dvoch smeroch, ktoré zvieraju
dany uhol « (obr. 2).

Obr. 2. Meranie fluktudcii teploty Ziarenia AT =T — T» na dlzkovej skale d alebo ekviva-
lentne na uhlovej skale a.

Ziarenie s teplotou T; sa v Case oddelenia reliktného Ziarenia od hmoty vydalo
z bodu A na tzv. povrchu posledného rozptylu smerom k Zemi v bode C, podobne
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Ziarenie s teplotou T» sa vydalo k Zemi z bodu B. Vzdialenost d = |AB| zodpoveda
na oblohe uhlu «. Zavislost strednej hodnoty fluktuacii (AT = /{(T1 — T2)?)4 ) na
uhle « stuvisi s najdiskutovanejsim kozmologickym spektrom v stcasnosti, tzv. anizo-
tropnym spektrom (angular power spectrum), vid obr. 3. Toto spektrum vyjadruje
stredna fluktuaciu teploty v zavislosti od uhlovej skaly reprezentovanej multipélom [,
ktory stvisi s uhlom « ako I & 180°/«. Podla teoretickych predpovedi (dve krivky na
obr. 3) by sa v spektre mala objavit séria pikov pre [ > 200 (« < 1°). Ich pritomnost
je spita s akustickymi oscilaciami, ktoré vykonéval horuci plyn baryénov a foténov
v ranom vesmire pred oddelenim reliktného Ziarenia. Oscil4cie sa vybudili, ked sa gra-
vitacia snazila stlacit plyn do oblasti s vysSou hustotou a tlak plynu tomuto stla¢aniu
odporoval. Oblast s mierne vyssou hustotou plynu sa aj mierne zahriala nad priemernt
teplotu Tp. Oscilacie prebiehali na rézne velkych dizkovych $kalach d (obr. 2), pricom
na velkych skalach (velké « a malé [) plyn nemal dostatok ¢asu a do oddelenia
reliktného Ziarenia nestihol vykonat ani jeden kmit. Najmensim [ zodpoved4 dokonca
takd vzdialenost d, ze za niekolko stotisic rokov od Big Bangu po oddelenie reliktného
ziarenia ju ani svetlo nestihlo preletiet. Tomuto prislicha plochd ¢ast anizotropného
spektra, ktord tak predstavuje odtlacok prvotnych nehomogenit (fluktudcii hustoty
neporusenych formovanim Struktir) pochddzajicich z najranejsieho vesmiru, napr.
z inflacie.

Prvy pik v spektre zodpoveda takej vzdialenosti d, Ze plyn sa do oddelenia reliktného
Ziarenia sice stihol vplyvom gravitidcie maximalne stla¢if v oblasti vyssej hustoty, ale
sa eSte nestihol odrazif kvoli koneénému tlaku. T4to vzdialenost d sa nazyva zvukovy
horizont (ak by d na obr. 2 zodpovedalo zvukovému horizontu, tak v bode A by mohla
byt maximalna hustota a v bode B miniméalna hustota, ¢omu zodpovedd maximélna T;
a minimalna T3).

Je to prave poloha prvého piku, ktora zavisi na geometrii vesmiru. Ta ista vzdia-
lenost d totiz vidime v rdoznych geometriach pod réznym uhlom «. Napr. na povrchu
gule (uzavrety vesmir) by sme videli d pod viésim uhlom ako na tejto stréanke
(plochy vesmir). Tato zdvislost vyjadruje priblizny vztah pre polohu prvého piku,
I3 =200/(v/1 — £2)). Pre plochy vesmir dostaneme [; ~ 200, ¢ize zvukovy horizont
vytina na oblohe pribliZzne jeden stupen.

Obr. 3 zachytava vysledky merani anizotropného spektra od najstarsich (COBE
v plochej ¢asti spektra) aZ po najnovsie (jar 2000) a najpresnejsie (balénové experi-
menty BOOMERanG [10] a MAXIMA [11]), ktoré uz rozlisuju polohu prvého akustic-
kého piku a zacinaju byt citlivé na druhy pik. Podla experimentu BOOMERanG
je poloha prvého piku I3 =197+ 6, odkial dostaneme jednoduchym odhadom
(2 =1— 2 ~ (200/1;)?)

2 ~1,03+0,06 (7)

Tato hodnota predstavuje (obzvlast vo svetle doterajsieho spodného limitu 2 2 2, ~
~ 0,35) silny argument v prospech infla¢nej predpovede plochého vesmiru.
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Obr. 3. Anizotropné spektrum, t.j. zavislost fluktuacie teploty reliktného Ziarenia na uhlo-
vej skdle. Multipdl ! zodpoveda priblizne uhlovej $kdle a = 180°/l. Horna (dolna) krivka
je teoretickd predpoved pre vesmir s 2, =0, 2, = 0,35 (0,4), £2, = 0,047, Ho = 65 (80)
km -s™! - Mpc ™. Obrazok poskytol Wayne Hu z Princeton Institute for Advanced Study [12].

6. Zrychlenie vesmiru

Pozoruhodnym désledkom nameranych hodnét 2 ~ 1, £2,,, ~ 0,35 je posilnenie hy-
potézy o tmavej energii. Tato forma energie je pravdepodobne vicsia ako (2, a tak
dominuje sacasnému vesmiru: 24 = 2 — (2,,, ~ 0,65!

Tmava energia sa liSi svojim spravanim od tmavej hmoty — zda sa, Ze nepodlieha
gravitacnému kolapsu, pretoze v opac¢nom pripade by uz bola davno zaregistrovana
vesmiru nepodlieha gravitaénému kolapsu, neméze dojst k formovaniu Struktar. Tento
problém je mozné vyriesit predpokladom, ze tmavé energia bola v minulosti zanedba-
telnd a az po sformovani Struktar sa postupne stala dominantnou formou energie vo
vesmire. Podla vSeobecnej tedrie relativity si vSak toto vyzaduje, aby tmavé energia
mala pozoruhodni vlastnost — negativny tlak [5]°).

%) Tmavé energia moze byt reprezentovand polom (vid kvintesencia, odsek 7) s hustotou
energie oo = Wi + V a tlakom pa = Wj, — V, kde Wy, je hustota kinetickej energie pola a V'
je hustota potencialnej energie. Negativny tlak je potom désledkom dominancie potencialnej
energie nad kinetickou: ak V' > Wj, tak pa < 0 [13]
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Tlak p jednotlivych foriem energie o vyjadruje stavova rovnica p = wp, kde w = %
pre Zziarenie (kladny tlak), w = 0 pre hmotu (nulovy tlak) a w < 0 pre tmava energiu
(negativny tlak). Negativny tlak méa antigravitaéné Gfinky v tom zmysle, Ze kym
graviticia sa snazi spomalif expanziu vesmiru, negativny tlak sa ju snaZi urychlif.

Toto je vidiet z druhej Einsteinovej rovnice:

k=" (o1 p)R 0
kde 0+ 3p=>_(0; + 3p;) je suma cez rozne formy energie i. Ak vesmir obsahuje
len obycajnii hmotu a Ziarenie, tak s pomocou stavovej rovnice je vidief, ze plati
0+3p>0, ¢o vedie na spomalenti expanziu R < 0. Pritomnost velkého mnozstva
tmavej energie s velkym negativnym tlakom vSak moZze viest na 9+ 3p < 0 a teda
k zrychlenej expanzii vesmiru, R > 0.

Tieto dva scenare je mozné v principe rozlisit na Hubblovom diagrame, vid obr. 4.
Krivka a na tomto obrézku zodpovedd Hubblovmu vzfahu (1), ktory striktne plati len
pre rovnomernit expanziu & = 0 (H (t) = Hy = const). Spomalenej expanzii zodpoved4
krivka b a zrychlenej expanzii krivka ¢. Odchylky kriviek b a ¢ od Hubblovho vztahu
pre velké vzdialenosti d st spojené s tym, Ze vzdialené objekty emitovali svoje svetlo

.....

.....

\%

d

Obr. 4. Idealizovany Hubblov diagram znézornujici rovnomerne sa rozpinajuci vesmir
(krivka a), spomalujici vesmir (krivka b) a zrychlujuci vesmir (krivka ¢). Odchylky kriviek
b a c od krivky a st pre ilustraciu zvelicené.

Podotykame, ze obr. 4 je len pre ilustraciu. V skutocnosti sa krivky b a ¢ pre rozumné
hodnoty kozmologickych parametrov len nepatrne odliSuja od krivky a. Pretoze pri
meraniach ¢ervenych posunov vzdialenych objektov st najmé vzdialenosti objektov d
uréené s velkou chybou, nie je prekvapujice, ze az do neddvna sa krivky nedali od
seba odlisit. Prvy raz sa to podarilo v r. 1998 dvom timom, Supernova Cosmology
Project [14] a High-Z Supernova Search [15], ktoré objavili zrychlenie vesmiru pri
studiu cervenych posunov supernov typu la. Ich data st konzistentné s hodnotou
24 ~ 0,65, a preto predstavuju nezavislé potvrdenie hypotézy o tmavej energii.
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7. Tmava energia a budiicnost vesmiru

Argumenty pre tmav( energiu este nie st definitivne [1, 3], ale st dost zavazné na
to, aby sa v stucasnosti uz nediskutovalo len o jej existencii, ale aj o jej zloZeni.

Pozrime sa stru¢ne na dvoch hlavnych kandidatov. NajjednoduchSou moznostou je
energia vakua, znama ako Einsteinova kozmologicka konstanta. Kozmologicka kon-
Stanta slavi podivuhodny navrat: Einstein ju zaviedol do svojich rovnic, ked si uvedo-
mil, Ze bez nej je nemozné udrzat predstavu statického, nerozpinajiceho sa vesmiru.
Po objave rozpinania vesmiru cez Cervené posuny galaxii ju vSak nazval najvic¢sim
omylom svojho zivota... Motivom dnesného navratu kozmologickej konstanty uz nie
je vesmir staticky, ale zrychlujuci.

Napriek svojej popularite ma kozmologicka konstanta dolezity nedostatok. V tomto
pripade je totiz hustota tmavej energie o4 konstanta nezavisla na case, ¢o vedie na
velmi $pecidlnu pociatoéni podmienku podobntl rovnici (4): aby boli dnes hustoty
hmoty a kozmologickej konstanty porovnatelne velké, o muselo byt na zaciatku
o viac ako 100 rddov mensie ako g,,. Tento problém motivoval dalSieho kandidéta,
tzv. kvintesenciu, ktora sa v ¢ase dynamicky vyvija bez nutnosti Specidlnej pociatocne;j
podmienky [3]. Kvintesencia je pole s dominantnou a v ¢ase pomalicky klesajticou hus-
totou potencilnej energie V (vid pozn. pod &iarou ®)), ktoré preniké celym priestorom.
Takéto pole nie je v kozmoldgii nové. Inflaciu spdsobilo inflaténové pole s dominantnou
a pomaly (vzhladom na vek vesmiru v tom &ase) klesajiicou hustotou potencidlnej
energie, ¢o viedlo na obrovsky negativny tlak a zrychlenie vesmiru v t = 107345 [5].
Kvintesencia, ktorej potencidlna energia je ovela mensia, je tak akousi miniepizédou
inflacie.

Pozoruhodné je, Ze pole s vlastnostami kvintesencie sa prirodzene objavuje v su-
persymetrickych tedridch elementarnych ¢astic [16], a preto nie je vylaéené, Ze super-
symetrie poskytni vysvetlenie oboch velkych zdhad — nebaryénovej tmavej hmoty
(neutralina) i tmavej energie.

Jednotlivych kandiddtov na tmav( energiu je mozné v principe od seba odlisit
na zéklade stavovej rovnice p = wp. Pre kozmologicka konstantu plati w = —1 a pre
kvintesenciu —1 < w = w(t) < 0 [1], t.j. kandid4ti maji rozne velké negativne tlaky,
a preto aj vedu na rozne velké zrjchlenia vesmiru. Dalsie $tddium tmavej energie
preto bude pravdepodobne smerovat aj k detailnému pozorovaniu velkého mnoZstva
supernov typu Ia s ciefom zniZif chyby merania zrychlenia vesmiru do takej miery,
aby bolo mozné urcit stavovi rovnicu tmavej energie. Z jej znalosti uz vieme riesenim
Einsteinovych rovnic najst ¢asovi zévislost kozmologickych parametrov, a preto potom
aj budeme blizsie k poznaniu budtcnosti vesmiru. Pravda, ani vtedy nebudeme moct
vylucit, Ze existuje nejakd dalia zdhadné forma energie, ktora je v sti¢asnosti zaned-
batelna, ale v dalekej budtcnosti sa modze postupne vynorit ako dominantné forma,
ktora bude diktovat spravanie celému vesmiru — ved podobny scenar sledovala prave
tmava energia. Vsetko, ¢o vieme momentélne povedat o budtcnosti, je, Ze vesmir
sa bude zrychlene rozpinat minimélne dovtedy, pokial hustota a tlak tmavej energie
zostanu priblizne na sucasnej hodnote.
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Zéhada tmavej energie sa objavuje v Case, ked je zo zdhady tmavej hmoty objasneny

len malicky zlomok (obr. 1). Kozmoldgia preziva vzrusujace obdobie.

Podakovanie. Autor dakuje D. BRuNckovi, F. DURECOVI a M. GINTNEROVI za cenné
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