Inflacja, ciemna materia

1 cilemna energia



1. Wstep

Wspotczesna kosmologia bazuje na Ogdlnej Teorii Wzgledno-
sci, do ktorej dodano dwa proste zatozenia:

= Wszechswiat jest jednorodny (tzn. z kazdego punktu wy-
glada z grubsza tak samo) i izotropowy (tzn. wyglada z
grubsza tak samo w kazdym kierunku)

= /Zasada Kopernikanska: brak wyrdznionych punktéw.

Te proste zatozenia powaznie ograniczajg ilos¢ mozliwych
rozwigzan — wszystkie musza dac sie opisaC przy uzyciu tzw.
Metryki Friedmanna-Lemaitre'a-Robertsona-Walkera
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gdzie t to czas, R to czynnik skali (zalezny wytacznie od
czasu), r to odlegto$¢é, k to krzywizna a ostatni czton to tzw.
czton katowy. Do tego jeszcze dodaje sie zatozenie, ze wszyst-
kie rodzaje materii wystepujace we Wszechechswiecie daj3 sie
przyblizy¢ za pomoca tzw. cieczy doskonate] czyli ze cisSnienie
zalezy wytacznie od gestosci: p = p(0). W efekcie otrzymu-
jemy trzy rownania:
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gdzie A to tzw. stata kosmologiczna, ktéra zreszta mozna wy-
eliminowac przez wprowadzenie dos¢ osobliwego sktadnika ma-

teril, tzw. cilemnej energil.

Obecnie najczesciej sg brane pod uwage trzy sktadniki materii:
=> materia (,pyt"): p =0

=> promieniowanie: p = %g

—> clemna energia: p = —woE

Stata kosmologiczna odpowiadataby ciemnej energii o w = 1,
pozostate wartosci wystepuja w modelach typu quintessence

(w < 1) i superquintessence (w > 1).



Po podstawieniu powyzszych wartosci do rownan otrzy-
mujemy rézny typ zaleznosci gestosci od czynnika skali i rozne
tempo ekspansji Wszechswiata. Ogélnie rzecz biorac

0 ~ R—3(1+a)

a w szczegoblnosci
= pyt: o ~ R3, R ~ t°/?
=> promieniowanie: g ~ R* R ~ Vi

= stata kosmologiczna: o = const, R ~ e!V/?

Wida¢, ze gestos¢ maleje najszybciej dla promieniowania —
a to oznacza, ze wprawdzie ten czynnik odgrywa coraz mniejsza



role, lecz w przesztosci byto wprost przeciwnie — dla dostatecz-
nie matego czynnika skali dominowat. To oznacza, ze ewolucja

wczesnego Wszechswiata byta zdominowana przez promienio-

wanie.



2. Standardowy Model Kosmologiczny

Wszechswiat mniejszy byt réwnoczesnie goretszy (iloczyn tem-
peratury i czynnika jest staty) i to wtasnie temperatura wy-
znacza zachowanie materii, przy czym im wyzsza temperatura
tym mniej potrafimy powiedzieé, co sie wtedy dziato. Na temat
pierwszych 10~ *’s (t3 ere nazywa sie erg Plancka) nie wiemy
nic — przypuszcza sie, iz wtedy obowigzywata tzw. kwantowa
grawitacja, nad ktorg ciggle gtowig sie teoretycy i niewiele z
tego wynika. Potem nastgpito oddzielenie grawitacji od po-
zostatych oddziatywan i w zwigzku z tym tamanie pierwotne;
symetrii. Na czym by to miato polega¢ w przypadku grawita-
cji — nie wiadomo. Jedynie mozna przypuszczaé, ze byt wtedy
tylko jeden rodzaj czastek: fermio-bozony.



Kiedy Wszech$wiat miat ok. 10%°s, prawdopodobnie na-
stapito ztamanie tzw. Wielkiej Unifikacji i oddziatywania silne
oddzielity sie od elektrostabych, zas istniejgce wowczas kwarko-
leptony 1 bozony X ustapity miejsca badanym dzis w eks-
perymentach wysokich energii kwarkom, leptonom | bozonom
W. Wtedy tez prawdopodobnie miata miejsce tzw. bariogeneza
czyli uksztattowanie sie przewagi materii nad antymateria: zo-
stato wyprodukowanych wiecej barionéw niz antybarionéw.

Jak sie sadzi, okres miedzy 107°°s a 10 'Ys byt stosun-
kowo mato ciekawy — temperatura spadta o wiele rzedéw wiel-
kosci ale nie dziato sie nic ciekawego, jest czesto nazywany
pustynig energetyczng. Pod jego koniec nastgpit podziat od-
dziatywan elektrostabych na elektromagnetyczne i stabe, ko-
lejne ztamanie symetrii i w zwigzku z tym przez jakis czas



gtéwna role odgrywaty bozony posredniczace (moéwi sie o plaz-
mie kwarkowo-gluonowej) a ok. 10 °s temperatura spadta na
tyle, ze mogty pojawic sie hadrony czyli stany zwigzane kwar-
kdw I antykwarkéw. Z poczatku byto bardzo wiele réznych ro-
dzajow czastek elementarnych ale w miare spadku temperatury
ich ubywato a zostaty tylko najbardziej trwate czyli protony i
neutrony (zwane réwniez nukleonami).

Kiedy Wszechswiat liczyt sobie 3 minuty, zostata naruszona
rownowaga miedzy protonami i neutronami i w zwigzku z tym
czesC neutronow weszta w stany zwigzane z protonami two-
rzac lekkie jadra a reszta (czyli wiekszos$¢) ulegta rozpadowi na
protony, elektrony i antyneutrina. Ten okres nazywamy pier-
wotna nukleosynteza — wtasnie wtedy powstata wiekszosc helu
oraz znaczaca czes¢ innych lekkich pierwiastkéw oraz izotopdéw



(np. deuteru), ktére mozna znalezé w obecnym Wszechswie-
cie, ten pierwotny sktad chemiczny maj3 pierwsze obserwowane
obiekty. Pézniej materia byta w stanie plazmy, na ktérg skta-

daty sie lekkie jadra, elektrony i fotony.

Po ok. 100 tysigcach lat nastapit ostatni akt dramatu wcze-
snego Wszechswiata: zrobito sie na tyle chtodno, ze jadra mo-
gty wychwycic elektrony, Wszechswiat z catkowicie zjonizowa-
nego bardzo szybko zrobit sie niezjonizowany (jonizacja na po-
ziomie 10™*) a przez to przezroczysty dla promieniowania. Ten
proces jest nazywany rekombinacjg. Wtasnie z tego okresu po-
chodzi Mikrofalowe Promieniowanie Tta — stanowi ono swego
rodzaju ,fotografie” Wszechswiata z tamtego okresu. P6zniegj

nastata era materii, z poczatku roztozonej niemal jednorodnie



ale w koncu formujacej sie w coraz wieksze i bardziej skompli-
kowane obiekty.



3. Problemy modelu standardowego

,Jesdli jest tak dobrze, to dlaczego jest tak zle?”. Zwykle wy-
mienia sie trzy gtowne problemy Standardowego Modelu Ko-
smologicznego:

—> problem ptaskosci lub naturalnosci
=> problem horyzontu
= problem monopoli i innych defektéw topologicznych.

Problem pfaskosci jest nastepujacy: jesli pomingé statg ko-
smologiczng to Wszechswiat otwarty powinien sie rozszerzaé w
nieskonczonosc, zamkniety skolapsowac a prawdopodobienstwo
Wszechswiata ptaskiego (przypadek graniczny) jest nieskoncze-
nie mate, zas wszelkie odstepstwa od ptaskosci gwattownie ro-
sng. Aby Wszechswiat mdgt miec takie parametry jak obecnie



(czyli by¢ ptaski lub niezbyt odlegty od ptaskiego), jego para-
metry w epoce Plancka musiatyby byC zadane z niestychanie

wielka doktadnoécia, mniej-wiecej 1 &+ 10 9. Wszelkie inne
wartosci datyby w efekcie btyskawiczny kolaps (zbyt szybki,
zeby mogtyby sie uformowac jakiekolwiek obiekty) lub szalong
ekspansje (i wtedy tez nie moglibySmy istnie¢, z podobnych
powodow). Innymi stowy, warunki poczatkowe musiatyby by¢
bardzo szczegdlne a takich zatozen fizycy staraja sie unikac.

Problem horyzontu bierze sie stad, ze wedtug Teorii Wzgle-
dnosci obszary moga by¢ zwigzane przyczynowo tylko wtedy
jesli ,mogty sie kontaktowac”, czyli jesli mogty sie wymieniac
fotonami, czastkami itd. — innymi stowy, jeden musiat byé w
obrebie horyzontu zdarzen drugiego. Wielkos¢ horyzontu na po-
czatku byta mafta, gdyz liczy sie czas od Wielkiego Wybuchu,



na przyktad rozmiary horyzontu w czasie epoki rekombinacji (z
ktérej pochodzi mikrofalowe promieniowanie tta) byty na tyle
mate, ze obecnie na niebie powinno sie zmiesci¢ obok siebie ok.
40 takich obszaréw. Kazdy taki obszar powinien mie¢ wtasng
temperature, niezalezng od temperatury w innych obszarach,
tymczasem widmo promieniowania tta jest niestychanie jedno-
rodne (odstepstwa na poziomie 107?).

Problem monopoli bierze sie z famania symetrii we wcze-
snym Wszechéwiecie. Zaden oérodek nie jest idealnie jedno-
rodny i w zwigzku z tym kazde przejScie fazowe pozostawia tzw.
defekty topologiczne — monopole, struny, Sciany itp. Przykta-
dem moga by¢é domeny ferromagnetyczne. Obliczenia pokazuja,
ze tego typu pozostatosci po ztamaniu Wielkiej Unifikacji po-
winny zdominowa¢ Wszechswiat, w szczegolnosci gestosS¢ masy



monopoli powinna by¢ ok. miliard razy wieksza od obecnej ge-
stosci krytycznej Wszechswiatal



4. Model inflacyjny

Najbardziej popularnym modelem usuwajacym wspomniane
problemy jest model inflacyjny. Korzysta z pojecia tzw. ener-
gil prézni — my w praktyce obserwujemy tylko réznice energii
ale nie znamy energii stanu podstawowego czyli prézni. Je-
sli sprobowac okresli¢ witasciwosci prézni o niezerowej energi
to okazuje sie, ze te] energii towarzyszy rownoczesnie bardzo
silne, ujemne ci$nienie a poniewaz cisnienie ma w Ogdlnej Teo-
rit WzglednosSci wtasciwosci przyciggajace silniejsze niz energia,
wiec w efekcie daje to odpychanie — efekt identyczny z efektem
state] kosmologiczne:



1.
05 5(1’2 + V(P)

1.
P — 5@2 — V(q))

P’ <« V(®) = ps =~ —00

Problem w tym, ze obecnie efekty energii prézni czy tez
state] kosmologicznej wprawdzie s3 zauwazalne (cho¢ nie jest
to catkowicie pewne) ale aby to dawato zadany efekt, musia-
tyby byé dramatyczne. W zwigzku z tym zapostulowano ist-
nienie we wczesnym Wszechswiecie dos¢ szczegodlnego pola,
ktére w momencie ztamania Wielkiej Unifikacji podlegatoby
przejsciu fazowemu i w nizszych temperaturach energia jego



stanu podstawowego z jakiej$ duzej wartosci malataby do zera.
Dawatoby to efekt niestychanie szybkiej ekspansji przed przej-
Sciem fazowym i normalnej po przejsciu, co wedtug obliczen
rozwigzywatoby wymienione problemu modelu standardowego
(wedtug modeli, w epoce inflacji rozmiary Wszechswiata mia-
tyby wzrosnaé o czynnik rzedu 10°° lub wiekszy) a nie bytoby
zbyt widoczne dzis. Jakiekolwiek bytyby warunki na poczatku,
po inflacji Wszechswiat bytby ptaski. Pierwsze tego typu po-
mysty byty w latach 60., potem wrécity pod koniec lat 70.

(Aleksiej Starobinski) i zyskaty duza popularno$é¢ na poczatku
lat 80. (Alan Guth, Andriej Linde i inni).

/Ztosliwi twierdzg, ze inflacja rozwigzata pewne problemy
ale wprowadzita jeszcze wiecej — i czeSciowo jest to prawda. O
ile dos¢ tatwo wyobrazi¢ sobie odpowiednie pole, to znacznie



trudniej wymodelowaé wyjscie z epoki inflacyjnej. W zwigzku
z tym pojawifa sie olbrzymia ilo$¢ réznych wersji modelu infla-
Cyjnego:

stara, nowa, chaotyczna, ergodyczna, egzotyczna, wewnetrzna,
naturalna, nadnaturalna, potegowa, bezpotegowa, jednopolo-
wa, dwupolowa, samoodtwarzajgca, samopromujaca, hybrydo-
wa, pierwszego rzedu, drugiego rzedu, supersymetryczna, su-
perstrunowa, rozszerzona, hiperrozszerzona, ponadrozszerzo-
na, dylatonowa...

Niektérzy uczeni krzywig sie na dzwiek stowa ,inflacja”,
gdyz jest to model typu wanka-wstanka — na tyle elastyczny,
ze w praktyce bardzo trudno go sfalsyfikowa¢ (Griszczuk: ,,In-

flacja to jest piekne stowo, nie mozna jej ubic...”). Na przy-



ktad kiedy dane obserwacyjne wskazywaty na to, ze Wszech-
Swiat musi by¢ otwarty, powstaty wersje modelu nie wyma-
gajace Wszechswiata ptaskiego. Mimo to, modele inflacyjne
majg bardzo wielu zwolennikéw. Co ciekawe, inflacja stwarza
mechanizmy pozwalajace na wygenerowanie pierwotnych zabu-
rzen gestosci (ktorych istnienie byto niezbedne dla pdzniejszego
uformowania sie struktur, a w zwigzku z tym powstania zycia
na Ziemi i cztowieka), na dodatek ich widmo przewidywane
przez inflacje jest zgodne z dotychczasowymi oszacowaniami
wykonanymi na podstawie widma anizotropii mikrofalowego
promieniowania tta.



5. Deficyt masy

Poczatek problemu — pdézne lata 1930-e, gdy Shapley odkryt
gromady galaktyk. Fakt, zegromadza sie w grupy, wydawaft sie
trudny do zrozumienia. Rozktad wydawat sieby¢ bardzo anizo-
tropowy I stwierdzono, ze warunki poczatkowe ekspansji mogty
byC drastycznie zmienione przez oddziatywanie grawitacyjne.

W tym samym czasie Zwicky analizujac rozktad predkosci
w gromadach galaktyk wywnioskowat, ze w skali megaparsekow
struktury nie mogty osiggnac stanu zwigzanego bez istotnego
udziatu nieSwiecacej materii zwigzanej z galaktykami. Oort w
swoje| analizie grawitacyjnego przyspieszenia prostopadtego do
ptaszczyzny galaktyki réwniez stwierdzit, ze tylko ok. 1/2 masy
catkowite] tworzy widzialne gwiazdy.



W miare postepu wielkoskalowych pomiarow predkosci ga-
laktyk w odlegtych gromadach problem ciemnej materii stawat
sie coraz bardziej powazny. Najbardziej znamiennym przykta-
dem s3 krzywe rotacji w galaktykach spiralnych — masa sza-
cowana na ich podstawie jest kilkukrotnie wieksza niz masa

materii Swiecacej.

Problem wystepuje rowniez w kosmologii. Pomiary anizo-
tropii mikrofalowego promieniowania tta, ograniczenia z wielko-
skalowej struktury Wszechswiata i obserwacje SN la wskazuja,
ze gestoSC materii powinna by¢ rzedu 0.25 gestosci krytyczne]
Wszechéwiata, za$ standardowy model pierwotnej syntezy “He,
2H, 3He oraz "Li w zestawieniu z obserwacjami wskazuje na to,

ze ,h? ~ 0.02, co 10 lat temu zostato potwierdzone przez



satelite WMAP (0.022, €2, ~ 0.045) a ostatnio przez satelite
Planck (€2, ~ 0.049).
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6. Ciemna materia

Najprostszym i zdecydowanie najbardziej popularnym rozwia-
zaniem problemu niewidoczne] masy jest dodanie niewidocz-
nego sktadnika, tzw. ciemne] materii. Ze wzgledu na wspo-
mniane ograniczenia na ilo$¢ materii barionowej (a co za tym
idzie, rowniez barionowej ciemnej materii), musiataby to by¢
materia niebarionowa. Ze wzgledu na ograniczenia obserwa-

cyjne wchodzitaby w gre gtéwnie tzw. zimna ciemna materia
(Cold Dark Matter, CDM). Najpopularniejsi kandydaci:

= WIMP (Weak Interacting Massive Particles), zwtaszcza
tzw. najlzejszy partner supersymetryczny (neutralino?)

= aksjony

=> masywne neutrina



—> monopole.

Problem w tym, ze to wszystko s3 czastki hipotetyczne,
nie wykryte nawet posrednio, czyli poszukiwanie rozwigzan al-
ternatywnych jest w pefni uprawnione.



7. Modyfikacja grawitacji

Najprostszg modyfikacja bytoby dodanie cztonu zaleznego od
1/7r:

o(r) = (5 + 2 ) M@

Niestety, to nie rozwigzuje problemu gdyz nie da sie znalez¢ A,
ktore pasowatoby do wszystkich galaktyk.

W 1983 r. izraelski fizyk M. Milgrom zaproponowat pro-
sty model fenomenologiczny, czyli wtasnie MOND. Zatozyt on
istnienie statej (parametru) ag, dla ktérego

a4 — QA Newton a >> a

a2

a

A Newton a << a



(modyfikacja dynamiki) albo

g = gNewton g >> a
g — \/gNewtona'O g < Qa

(modyfikacja grawitacji).

Okazuje sie, ze istnieje a( ktére pasuje do wielu klas obiek-
téw (galaktyki spiralne, gromady kuliste...)

ap = (1.2 £0.8) X 10 °cm/s*  (Sanders, Verheijen 1998)
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Gtéwne problemy:

= brak zadowalajacej teorii wigzacej MOND z OTW czyli

m.in. nieznany wptyw na kosmologie
=> skad sie bierze a, ? Jest zadziwiajaca koincydencja z cH,,.

Sanders, 1998: dla z > 3 obszar MOND jest mniejszy
niz horyzont zdarzen czyli prawdopodobnie dla duzych z nie
wptywa na ewolucje czynnika skali, do badania wczesnego

Wszechswiata wystarczy bra¢ ,,zwykte” modele Friedmanna.

Bekenstein w 2004 r. opublikowat zgodng z OTW i da-
jaca podobne co MOND przewidywania teorie, ktérg nazwat
TeVeS (Tensor Vector Scalar) od trzech wprowadzonych pdl

(wczedniej wraz z Milgromem udowodnili, ze jedno ani dwa nie



wystarczg). Entuzjasci podkreslaja, ze to jest od dawna wycze-
kiwane relatywistyczne rozszerzenie MOND. Zdaniem scepty-
kdw jest to bardzo skomplikowana teoria majaca dawac bardzo
prosty efekt a wspomniane pola s3 wprowadzone ad hoc i w
ten sposob traci sie prostote i elegancje modelu MOND.

Od pewnego czasu uczeni zaczeli powazniej traktowad
MOND i wielokrotnie prébowali go weryfikowaé. Wyniki nie
sa jednoznaczne: wiele testow potwierdza MOND (co oznacza,
ze jest to przynajmniej bardzo dobry model fenomenologiczny)
a niektore s3 niezgodne z tym modelem, ale zaden z nich nie
mogt go ostatecznie wykluczyc.



8. Czy galaktyki spiralne potrzebujg ciemnej materii?

Ok. 2005 roku zajefa sie para krakowskich astrofizykéw, Joanna
Jatocha (byt to temat jej pracy doktorskiej) i fukasz Bratek.
Wspdlnie z prof. Markiem Kutscherg (pdzniej dotaczali do nich
inni) napisali na ten temat serie artykutow. Twierdza, ze jesli sie
zastosuje odpowiedni model to w wielu galaktykach spiralnych
nie ma potrzeby wprowadzania niebarionowej ciemnej materii
ani dodatkowej grawitacji, gdyz materia zawarta w gwiazdach
w zupetnosci wystarczy. Podobne wyniki otrzymato pare innych

grup.

Nowatorstwo ich podejscia polegato na tym, ze zakwestio-
nowali powszechnie stosowany model oparty na sferycznej sy-
metrii (dysk materii widzialnej zanurzony w sferycznym halo



ciemnej materii) i zastosowali model cienkiego dysku. Model
ten nie byt z powodzeniem stosowany ze wzgledu na to, ze jest
dos¢ niewygodny w uzyciu (jest oparty na funkcjach Bessel'a).
Opracowali test sferycznosci galaktyki (sprawdzajacy, czy dla
danej galaktyki w ogdle mozna stosowac zatozenie o sferyczne;
symetrii, przy czym przejScie tego testu wcale nie musi ozna-
czaé, ze galaktyka jest sferycznie symetryczna) oraz oryginalng
metode iteracyjnego obliczania rozkfadu gestosci powierzch-
niowej na podstawie krzywej rotacji. Temu pierwszemu testowi
poddali 100 galaktyk spiralnych o bardzo dobrze zmierzonych
krzywych rotacji, z ktorych ok. 20 tego testu nie przeszto | wta-
snie te galaktyki zbadali doktadniej. Najlepsze wyniki otrzymali
dla galaktyki NGC 4736.
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rownanie z innymi pracami.
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Krzywa rotacji NGC 4736 wraz z asymptota keplerowska oraz
funkcja masy poréwnana z krzywa keplerowsksy otrzymang przy
zatozeniu sferycznej symetrii.

Otrzymany przez nich stosunek masy do jasnosci nie jest
wielko$cig stata, ale oscyluje w ,rozsadnych” granicach (dla
NGC 4736 w zaleznosci od filtru i rejonu galaktyki otrzymy-
wali wartosci od 0.3 do 4.3 a Srednio ok. 1.2, co uwaza sie



za typowe dla gwiazd o masach nizszych niz masa Stonca).
Wprowadzenie ciemnej materii znaczaco popsutyby ich model.
Wspomniane wyniki wskazuja na to, ze istnieje przynajmniej ja-
kas klasa galaktyk spiralnych, ktére nie s3 zdominowane przez
ciemna materie (o ile w ogdle jg zawieraj3).



9. Supernowe w kosmologii

Uwaza sie, ze obecnie najbardziej wiarygodna metoda pomiaru
odlegtosci w bardzo duzym ich zakresie (méwi sie nawet o od-
legtosciach powyzej 1 GPc) jest uzycie supernowych SN la jako
swiec standardowych.

— Zalety: uzywa sie wyfacznie standardowej fizyki, brak za-
czepienia o nizsze szczeble drabiny.

—=> Wada: niepewnosci zwigzane z modelami, zwtaszcza dla
supernowych przy pierwotnym sktadzie materii we Wszech-
Swiecie.



Jeszcze w potowie lat 1990. w kosmologii obowigzywat mo-
del ptaski, w ktéorym na materie barionowa przypadato 5% a na
ciemna materie 95% (parametr 2=1). W 1997 roku styszatem
pierwsze ,przecieki’ na temat publikacji, ktore ukazaty sie w
nastepnych latach: Supernova Cosmology Project i High-z Su-
pernova Team ogtosity, ze ekspansja Wszechswiata przyspie-
sza, stata kosmologiczna jest wieksza od 0 a odpowiedni przy-
czynek do gestosci energii £2,~0.7 (ale nadal 2=1). Modele
CDM zostaty zastgpione przez ACDM.

Pézniej okazato sie, ze jednak jest pewna watpliwos¢. Co
prawda modele typu ,best fit" przy zatozeniu 2=1 daj3 przy-
spieszong ekspansje, ale niewiele gorsze dopasowanie mozna
uzyska¢ dla pustego Wszechswiata, w ktorym stata Hubble'a
nie zmienia sie w czasie.



10. Przektuty balon?

Malkontenci (w tym i piszacy te stowa) narzekali, az w koncu
kto$ podszedt do sprawy systematycznie. W czasopismie Scien-
tific Reports w 2016 roku ukazat sie artykut J.T. Nielsena,
A. Guffantiego i S. Sarkara ,,Marginal evidence for cosmic ac-
celeration from Type la supernovae”. Autorzy przeanalizowal
dane (katalog Joint Lightcurve Analysis) i doszli do wniosku, ze
roznice miedzy modelami nie s3 na tyle duze, zeby definitywnie
przesadzac o przyspieszonej ekspansji. Oto wyniki:

TABLE I. Maximum likelihood parameters under specific constraints (in boldface).
(—2log Lomax = —214.97)

Constraint —2log L/Lmax O s & Ty Orig B co T My  oumg
None (best fit) 0 0.341 0.569 0,134 0038 0.932 3.059 -0.016 0.071 -19.052 0.108
Flat geometry 0.147 0.376 0.624 0.135 0.039 0.932 3.060 -0.016 0.071 -19.055 0.108
Empty universe 11.9 0.000 0.000 0.133 0.034 0.932 3.051 -0.015 0.071 -19.014 0.109
Non-accelerating 11.0 0.068 0.034 0.132 0.033 0.931 3.045 -0.013 0.071 -19.006 0.109
Matter-less universe 10.4 0.000 0.094 0.134 0.036 0.932 3.059 -0.017 0.071 -19.032 0.109

Einstein-deSitter ~ 221.97 1.000 0.000 0.123 0.014 0.927 3.039 0.009 0.072 -18.839 0.125



4 6 ! ! ! ! ! !

44

42
wn
=)
)
o 40
(@)
-
S
§ 38
I%)
a
36
- — - Best fit Milne [ SDSS
34 —__ Best fit ACDM 5 SNLS |
lowz HST
32 ] ] ] ] ] ]
0.2 0.4 0.6 0.8 1.0 1.2
Redshift

Zaleznos¢ odlegtosci od redshiftu



1.5 1 1 1 ! ! !

- — - Best fit Milne © SDSS
—— Best fit ACDM ©  SNLS
Lol lowz - HST |

ADistance modulus

0.2 0.4 0.6 0.8 1.0 1.2

—-1.0 : :
Redshift

Poréwnanie modelu Milne'a z ACDM



Wida¢, ze wiele réznych modeli moze prowadzi¢ do bardzo
podobnych przewidywan. Najlepsze dopasowanie jest, oczywi-
Scie, przy braku ograniczen na parametry kosmologiczne, odro-
bine gorsze dla standardowego ACDM, ciagle niezte dla trzech
innych modeli (pusty Wszechswiat, brak przyspieszenia i brak

materii), zdecydowanie mozna wykluczyé¢ tylko Wszechswiat
Einsteina-de Sittera (2,=0, Q2=1).

Trzeba zaznaczyc, ze np. model ,,pustego Wszechswiata”
wcale nie musi oznacza¢ Wszechswiata bez materii. Podobne
przewidywania moga dawac inne modele, ale niejednorodne (to
réowniez dotyczy pozostatych modeli).



11. Imperium kontratakuje — i co dalej?

Pod koniec 2016 roku ukazat sie preprint D. Rubina
| B. Haydena ,Is the Expansion of the Universe accelerating?
All Signs point to Yes", w ktérym autorzy podwazajg model za-
stosowany przez Trosta, Nielsena i Sarkara. Autorzy twierdza,
ze brak przyspieszonej ekspansji jest wykluczony na bardzo wy-
sokim poziomie ufnosci (4.20 lub wiecej, zaleznie od zatozen).
Kto ma racje? Mégtby to ocenié tylko ktos bardzo biegty w
zaawansowanych metodach statystycznych.

Niezaleznie od tego, kto ma racje, wiele rowniez zalezy
od tego, jak wiarygodne jest uzycie supernowych jako Swiec
standardowych.



12. Podsumowanie

Standardowy Model Kosmologiczny wydaje sie prosty i ele-
gancki, ale przystowiowy diabet tkwi w szczegotach. Lawina
danych powoduje, ze ciggle trzeba wprowadzac poprawki. Na
razie udaje sie model , klajstrowal” ale jest o to coraz trudniej
| uwazam, ze kiedys sie w koncu rozsypie.



