
Wst´p

WszechÊwiat przed i po Eddingtonie

I
Wielkie odkrycia sà cz´sto dokonywane przypadkowo. Krzysztof Ko-

lumb, rozpoczynajàc swojà wypraw´, która mia∏a wytyczyç nowà drog´
do Indii i jednoczeÊnie potwierdziç, ˝e Ziemia jest kulà, jak ju˝ wówczas
w Êwiat∏ych kr´gach powszechnie sàdzono, nie przypuszcza∏, i˝ napotka
nieznany kontynent – Ameryk´. Nie znalaz∏ jednak nowej drogi do Indii
i nie uda∏o mu si´ op∏ynàç kuli ziemskiej; zrobi∏ to dopiero kilkanaÊcie lat
póêniej Magellan. Niemniej wyprawa Kolumba rozpocz´∏a burzliwy okres
odkryç geograficznych. Kula ziemska poszerzy∏a si´ o nowe kontynenty,
a na mapach pojawi∏y si´ nowe morza, nowe archipelagi i nowe wyspy.

Poczàtek XX wieku to okres wielkich odkryç naukowych, które rady-
kalnie zmieni∏y nasze wyobra˝enia o otaczajàcym nas Êwiecie. Przy-
puszczenie Maxa Plancka, ˝e energia mo˝e byç przekazywana tylko
w okreÊlonych porcjach, doprowadzi∏o do powstania mechaniki kwan-
towej – nowego sposobu opisu zjawisk zachodzàcych w mikroÊwiecie.
Kilka lat póêniej Albert Einstein stworzy∏ szczególnà teori´ wzgl´dnoÊci
– odrzuci∏ wprowadzonà przez Newtona koncepcj´ absolutnego czasu
oraz absolutnej przestrzeni i zastàpi∏ jà czterowymiarowà czasoprze-
strzenià, w której rozró˝nienie czasu i przestrzeni zale˝y od obserwato-
ra. W tej nowej teorii czasu i przestrzeni szczególnà rol´ odgrywajà sy-
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gna∏y Êwietlne. W czasoprzestrzeni sygna∏y Êwietlne poruszajà si´ po tra-
jektoriach, które nie zale˝à od tego, w jaki sposób ró˝ni obserwatorzy
wprowadzajà swoje specyficzne rozdzielenie czasoprzestrzeni na czas
i przestrzeƒ. T́ w∏asnoÊç sygna∏ów Êwietlnych mo˝na te˝ opisaç inaczej,
stwierdzajàc, ˝e pr´dkoÊç Êwiat∏a nie zale˝y od wzgl´dnego ruchu êró-
d∏a Êwiat∏a i obserwatora. Innymi s∏owy, pr´dkoÊç Êwiat∏a jest taka sama
dla wszystkich obserwatorów i jest nowym absolutnym elementem teo-
rii. Jednym z pierwszych wa˝nych wniosków, wynikajàcych ze szczegól-
nej teorii wzgl´dnoÊci, by∏ s∏ynny wzór E = mc2, wprowadzajàcy równo-
wa˝noÊç energii i masy. Rozpoczà∏ si´ okres szybkiego rozwoju fizyki
i techniki, który trwa do dzisiaj.

Nieco wczeÊniej, bo w po∏owie XIX stulecia, Gustav Kirchhoff i Robert
Bunsen stwierdzili, ˝e atom pobudzony do Êwiecenia emituje Êwiat∏o tylko
o okreÊlonych, charakterystycznych d∏ugoÊciach fal. To wa˝ne odkrycie
otworzy∏o nowe mo˝liwoÊci badania gwiazd. Okaza∏o si´ bowiem, ˝e ob-
serwujàc z Ziemi Êwiat∏o dalekich gwiazd, potrafimy okreÊliç sk∏ad chemicz-
ny i temperatur´ ich atmosfer oraz pr´dkoÊci, z jakimi si´ do nas przybli˝a-
jà lub od nas oddalajà. Widma gwiazd sà wi´c nieocenionym êród∏em
informacji o tych bardzo dalekich obiektach astronomicznych. Rozpoczà∏
si´ z∏oty wiek astronomii gwiazdowej. Aby badaç widma dalekich gwiazd,
trzeba korzystaç z teleskopów o jak najwi´kszej Êrednicy zwierciad∏a. W ten
sposób pojawi∏ si´ istotny pretekst, by budowaç coraz wi´ksze instrumenty.
Jeden z wa˝nych otwartych problemów, który mo˝na by∏o rozstrzygnàç tyl-
ko obserwacyjnie, dotyczy∏ rozk∏adu gwiazd w przestrzeni i pytania, co
znajduje si´ poza granicami naszej Galaktyki – Drogi Mlecznej. Na poczàt-
ku XX wieku astronomowie nie byli w stanie jednoznacznie rozwiàzaç tego
problemu. Istnia∏y dwa punkty widzenia. Niektórzy uwa˝ali, ˝e Droga
Mleczna jest jedynym ogromnym skupiskiem gwiazd, jakie istnieje we
wszechÊwiecie, choç dopuszczali mo˝liwoÊç, ˝e gwiazdy znajdujà si´ tak˝e
poza jej granicami. Inni sàdzili, ˝e wszechÊwiat jest wype∏niony takimi wiel-
kimi skupiskami gwiazd – galaktykami; jednà z nich by∏aby Droga Mleczna.

Czy wszechÊwiat si´ rozszerza?
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Vesto Slipher, który w 1912 roku rozpoczyna∏ badanie mg∏awic spiral-
nych – enigmatycznych ob∏oków, przypominajàcych wiry na wodzie – za-
pewne nie zdawa∏ sobie sprawy z tego, ˝e zapuszcza si´ w dziewicze ob-
szary wszechÊwiata. Slipher zdoby∏ du˝e doÊwiadczenie spektrograficzne,
prowadzàc pomiary pr´dkoÊci obrotu planet. Korzystajàc ze Êredniej wiel-
koÊci teleskopu o Êrednicy zaledwie 60 cm, który jednak znajdowa∏ si´
w górach w Arizonie, gdzie warunki obserwacyjne by∏y bardzo dobre, i do
którego mia∏ praktycznie nieograniczony dost´p, Slipher powoli, ale syste-
matycznie rejestrowa∏ widma mg∏awic spiralnych. Po dwóch latach obser-
wacji zebra∏ widma 14 mg∏awic. Okaza∏o si´, ˝e mg∏awice poruszajà si´
z bardzo du˝ymi pr´dkoÊciami, znacznie wi´kszymi od typowych pr´dko-
Êci ruchów w∏asnych gwiazd; poza tym wi´kszoÊç mg∏awic oddala si´ od
nas. Slipher kontynuowa∏ te badania przez kilkanaÊcie nast´pnych lat
i zdo∏a∏ zmierzyç pr´dkoÊci oko∏o 40 mg∏awic.

Niemal zaraz po sformu∏owaniu w 1905 roku szczególnej teorii
wzgl´dnoÊci Albert Einstein rozpoczà∏ poszukiwanie nowej teorii grawi-
tacji. Zgodnie z prawem powszechnego cià˝enia Newtona oddzia∏ywa-
nia grawitacyjne rozchodzà si´ z nieskoƒczonà pr´dkoÊcià, co pozostaje
w jawnej sprzecznoÊci z podstawowym postulatem szczególnej teorii
wzgl´dnoÊci o skoƒczonej pr´dkoÊci rozprzestrzeniania si´ wszystkich
oddzia∏ywaƒ fizycznych. Ogólna teorii wzgl´dnoÊci – nowa relatywistycz-
na teoria grawitacji, wed∏ug której oddzia∏ywania grawitacyjne rozcho-
dzà si´ ze skoƒczonà pr´dkoÊcià równà pr´dkoÊci Êwiat∏a – zosta∏a
w swojej ostatecznej postaci opublikowana przez Einsteina w 1916 roku.
Einstein zdawa∏ sobie spraw´ z fundamentalnego znaczenia ogólnej teo-
rii wzgl´dnoÊci i jej uniwersalnoÊci. Kuszàcym problemem by∏o zastoso-
wanie tej nowej teorii grawitacji, uzale˝niajàcej w∏asnoÊci czasoprze-
strzeni od rozk∏adu materii, do badania podstawowych w∏aÊciwoÊci
ca∏ego wszechÊwiata.

Jak ju˝ wspominaliÊmy, w tym czasie astronomowie nie wiedzieli jesz-
cze o istnieniu innych galaktyk i zwykle wszechÊwiat uto˝samiali z Dro-
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gà Mlecznà – olbrzymim sp∏aszczonym skupiskiem gwiazd – dopuszcza-
jàc jednak mo˝liwoÊç, ˝e wszechÊwiat jest wi´kszy. Poniewa˝ obserwo-
wane ruchy w∏asne gwiazd by∏y niewielkie, powszechnie przypuszcza-
no, ˝e wszechÊwiat jako ca∏oÊç jest statyczny. Aby taki uk∏ad gwiazd
móg∏ byç statyczny, si∏y wzajemnego przyciàgania grawitacyjnego powin-
na równowa˝yç jakaÊ nieznana si∏a odpychajàca. Chcàc pogodziç te po-
glàdy astronomów na struktur´ wszechÊwiata z równaniami ogólnej
teorii wzgl´dnoÊci, Einstein zdecydowa∏ si´ na radykalny krok i zmodyfi-
kowa∏ swoje równania: wprowadzi∏ nowà uniwersalnà si∏´ odpychajàcà,
którà nazwa∏ sta∏à kosmologicznà. Przyjmujàc dodatkowo, ˝e wszech-
Êwiat jest przestrzennie skoƒczony i ma geometri´ trójwymiarowej sfery,
znalaz∏ algebraiczny zwiàzek, który ∏àczy∏ promieƒ tej sfery ze Êrednià
g´stoÊcià materii we wszechÊwiecie. Pozwoli∏o to na powiàzanie warto-
Êci sta∏ej kosmologicznej z rozmiarami wszechÊwiata. Einstein by∏ bardzo
dumny ze swojego modelu, w którym jedynym parametrem pozostajà-
cym do wyznaczenia na drodze obserwacji by∏a Êrednia g´stoÊç materii
we wszechÊwiecie. Gdy tylko astronomowie okreÊlà wartoÊç tego wa˝ne-
go parametru kosmologicznego, b´dzie mo˝na obliczyç rozmiary
wszechÊwiata i jego mas´.

Istnia∏ jeszcze jeden powód, mo˝na powiedzieç – czysto filozoficzny,
który sk∏oni∏ Einsteina do wprowadzenia sta∏ej kosmologicznej. Zgodnie
z poglàdami Ernsta Macha, austriackiego fizyka i filozofa, êród∏em bez-
w∏adnoÊci cia∏ sà ich wzajemne oddzia∏ywania i w hipotetycznym wszech-
Êwiecie, w którym istnieje tylko jedno cia∏o, nie mo˝na mówiç o bezw∏ad-
noÊci. W j´zyku ogólnej teorii wzgl´dnoÊci postulat Macha oznacza, ˝e bez
materii czasoprzestrzeƒ nie mo˝e istnieç. Na pierwszy rzut oka wydawa∏o
si´, ˝e równania ogólnej teorii wzgl´dnoÊci bez materii, ale ze sta∏à kosmo-
logicznà, nie majà nietrywialnych rozwiàzaƒ. Kilka miesi´cy po ukazaniu si´
kosmologicznej pracy Einsteina holenderski astronom Willem de Sitter wy-
kaza∏, ˝e równania ogólnej teorii wzgl´dnoÊci ze sta∏à kosmologicznà, ale
bez materii, majà nietrywialne rozwiàzania o nietrywialnych w∏asnoÊciach.

Czy wszechÊwiat si´ rozszerza?
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Czasoprzestrzeƒ znaleziona przez de Sittera wydawa∏a si´ statyczna, ale je-
˝eli umieÊciç w niej czàstk´ próbnà, to b´dzie si´ ona oddala∏a od obser-
watora (poczàtku uk∏adu odniesienia) z pr´dkoÊcià proporcjonalnà do od-
leg∏oÊci. W∏asnoÊç t´ posiada∏y równie˝ zegary „próbne” i w porównaniu
z zegarem obserwatora wszystkie inne zegary b´dà si´ spóênia∏y, a opóê-
nienie b´dzie tym wi´ksze, im wi´ksza jest odleg∏oÊç mi´dzy zegarami. Dla
astronomów oznacza∏o to, ˝e Êwiat∏o pochodzàce od odleg∏ych galaktyk
b´dzie przesuni´te ku czerwieni – tym bardziej, im dalej znajduje si´
galaktyka.

W Europie trwa∏a jeszcze pierwsza wojna Êwiatowa i zainteresowanie
nowymi modelami wszechÊwiata by∏o bardzo ograniczone.

W 1921 roku nikomu jeszcze wówczas nieznany rosyjski matematyk
Aleksander Friedman przyjà∏, ˝e materia wszechÊwiata jest roz∏o˝ona jed-
norodnie oraz izotropowo, i korzystajàc z tego bardzo wa˝nego upraszcza-
jàcego za∏o˝enia, rozwiàza∏ równania Einsteina bez sta∏ej kosmologicznej.
Pokaza∏, ˝e taki wszechÊwiat zmienia si´ w czasie – ewoluuje; co wi´cej,
musia∏ mieç poczàtek. Wyniki swoich badaƒ Friedman opublikowa∏
w dwóch artyku∏ach. Te bardzo wa˝ne prace przez wiele lat pozostawa∏y
niezauwa˝one.

W czasie, kiedy powstawa∏y prace Friedmana, w Stanach Zjednoczo-
nych prowadzono intensywne badania mg∏awic spiralnych. Korzystajàc
z najwi´kszego wówczas teleskopu optycznego, zainstalowanego na
Mount Wilson w Kalifornii, Edwin Hubble odkry∏, ˝e mg∏awica spiralna
w Andromedzie sk∏ada si´ z gwiazd. Wkrótce potem wÊród tych gwiazd
wypatrzy∏ szczególnego rodzaju gwiazdy zmienne – cefeidy. Gwiazdy te
okresowo, a przy tym w charakterystyczny sposób, zmieniajà swojà ja-
snoÊç. Cefeidy dostrze˝ono równie˝ w Ob∏okach Magellana, Ma∏ym i Du-
˝ym, i stwierdzono empirycznie, ˝e okres zmian jasnoÊci tych gwiazd jest
proporcjonalny do ich jasnoÊci absolutnej. Dzi´ki tej zale˝noÊci cefeidy sta-
∏y si´ bardzo wa˝nym êród∏em informacji o odleg∏oÊciach do uk∏adów
gwiazd, w których dawa∏o si´ je zaobserwowaç. Korzystajàc z tej metody
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wyznaczania odleg∏oÊci, Hubble stwierdzi∏, ˝e mg∏awica w Andromedzie
znajduje si´ daleko poza granicami Drogi Mlecznej. Okaza∏o si´, ˝e obiek-
ty, które dotychczas identyfikowano jako mg∏awice spiralne, sà w istocie
uk∏adami z∏o˝onymi z bardzo wielu gwiazd, ale znajdujà si´ tak daleko, i˝
pojedyncze gwiazdy mo˝na w nich zaobserwowaç tylko za pomocà bar-
dzo du˝ych teleskopów. W ten sposób Hubble odkry∏ bogaty i ró˝norodny
Êwiat galaktyk, a granice poznawalnego wszechÊwiata rozszerzy∏y si´
niewyobra˝alnie.

W 1929 roku, gdy Hubble zmierzy∏ odleg∏oÊci do kilkudziesi´ciu in-
nych galaktyk, sporzàdzi∏ bardzo prosty wykres, odk∏adajàc na jednej osi
odleg∏oÊç, a na drugiej pr´dkoÊç, z jakà galaktyka si´ oddala. Stwierdzi∏,
˝e zale˝noÊç pr´dkoÊci ucieczki (v) od odleg∏oÊci (d) jest liniowa, czyli
v = H ◊ d. Wspó∏czynnik proporcjonalnoÊci H w tej relacji nazywa si´
obecnie sta∏à Hubble’a. Sta∏a Hubble’a ma wymiar odwrotnoÊci czasu,
a zatem odwrotnoÊç sta∏ej Hubble’a mo˝na uznaç za miar´ wieku
wszechÊwiata. Z pierwszych pomiarów sta∏ej Hubble’a wynika∏o, ˝e wiek
wszechÊwiata nie przekracza dwóch miliardów lat, co ju˝ wówczas wzbu-
dza∏o kontrowersje.

Gdy na poczàtku lat trzydziestych okaza∏o si´, ˝e wszechÊwiat si´ roz-
szerza, a wi´c nie jest statyczny, Einstein zrezygnowa∏ z propagowania sta-
∏ej kosmologicznej i pomys∏, aby jà wprowadziç, uzna∏ za swojà najwi´k-
szà pomy∏k´. Gdyby bowiem w 1917 roku zawierzy∏ swoim równaniom,
a nie opinii astronomów, zapewne stwierdzi∏by, ˝e wszechÊwiat nie mo˝e
byç statyczny – musi si´ zmieniaç, ewoluowaç.

Up∏yn´∏o jeszcze kilka lat, zanim astronomowie zdali sobie spraw´ z wa-
gi odkrycia Hubble’a i zaakceptowali fakt rozszerzania si´ wszechÊwiata.
Du˝à rol´ w wyjaÊnianiu subtelnych ró˝nic mi´dzy potocznym pojmo-
waniem „rozbiegania si´” galaktyk a rozszerzajàcym si´ wszechÊwiatem –
co sprawia, ˝e przestrzeƒ mi´dzy galaktykami podlega ekspansji, a wi´c
odleg∏oÊci mi´dzy nimi rosnà – odegrali Georges Lemaître, Arthur Edding-
ton i wspomniany ju˝ de Sitter. Po odkryciach Hubble’a astronomowie sku-

Czy wszechÊwiat si´ rozszerza?
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pili si´ na badaniu i klasyfikacji galaktyk, a kosmologowie poszukiwali od-
powiedzi na pytanie, dlaczego wszechÊwiat si´ rozszerza. Ksià˝ka Edding-
tona Czy wszechÊwiat si´ rozszerza? bardzo dobrze oddaje atmosfer´ ba-
daƒ kosmologicznych i problemów dyskutowanych na poczàtku lat
trzydziestych XX wieku.

Edwin Hubble, odkrywca Êwiata galaktyk, reszt´ swojego ˝ycia po-
Êwi´ci∏ na jego zg∏´bianie. Po zebraniu du˝ego materia∏u obserwacyjne-
go wprowadzi∏ klasyfikacj´ galaktyk, która jest u˝ywana do dzisiaj. Hub-
ble podzieli∏ galaktyki na eliptyczne, spiralne, spiralne z poprzeczkà
i nieregularne. Obecnie uwa˝a si´, ˝e nasza Galaktyka – Droga Mleczna
– jest galaktykà spiralnà z poprzeczkà. Hubble bada∏ te˝ przestrzenny
rozk∏ad galaktyk i wykaza∏, ˝e w przestrzeni galaktyki sà roz∏o˝one jed-
norodnie. Ten obserwacyjny fakt a posteriori uzasadnia∏ za∏o˝enia zro-
bione przez Einsteina, Friedmana i Lemaître’a przy opracowywaniu ich
modeli kosmologicznych. Wielkim wyzwaniem dla obserwacyjnej ko-
smologii pozostawa∏o wyznaczenie podstawowych parametrów okreÊla-
jàcych w∏asnoÊci wszechÊwiata: sta∏ej Hubble’a i Êredniej g´stoÊci mate-
rii we wszechÊwiecie.

II
Badania kosmologiczne ruszy∏y z nowym impetem zaraz po zakoƒcze-

niu drugiej wojny Êwiatowej. Model ewoluujàcego wszechÊwiata Friedma-
na przewidywa∏, ˝e wszechÊwiat mia∏ poczàtek. Skoro obecnie wszech-
Êwiat si´ rozszerza, to gdy b´dziemy cofaç si´ w czasie, Êrednia odleg∏oÊç
mi´dzy galaktykami powinna maleç. Dostatecznie blisko stanu poczàtko-
wego galaktyki nie mog∏y istnieç – zlewa∏y si´ ze sobà. Je˝eli za∏o˝ymy, ˝e
we wszechÊwiecie obowiàzuje zasada zachowania materii, innymi s∏owy,
˝e materia nie mo˝e spontanicznie powstawaç z niczego ani znikaç (choç
oczywiÊcie mo˝liwa jest zamiana jednych form materii w inne) – co wyda-
je si´ rozsàdne, gdy˝ do tej pory nie odkryto ˝adnego zjawiska naruszajà-
cego t´ zasad´ – to w chwili poczàtkowej Êrednia g´stoÊç materii we
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wszechÊwiecie by∏a nieskoƒczona. Ów fakt obecnoÊci w momencie po-
wstawania wszechÊwiata stanu osobliwego o nieskoƒczonej g´stoÊci mate-
rii wywo∏ywa∏ burzliwe dyskusje. Aby uniknàç tego osobliwego stanu,
w Anglii i Stanach Zjednoczonych zaproponowano nowy model kosmolo-
giczny, nazwany modelem stanu stacjonarnego. Zyska∏ on sporà popular-
noÊç. W modelu tym nadal przyjmowano, ˝e wszechÊwiat si´ rozszerza
i ˝e jest wype∏niony materià w sposób jednorodny oraz izotropowy, ale
dopuszczono mo˝liwoÊç spontanicznej kreacji materii, i to w taki sposób,
aby Êrednia g´stoÊç materii pozostawa∏a niezmienna pomimo rozszerzania
si´ wszechÊwiata.

Odmienny punkt widzenia propagowa∏ George Gamow – Rosjanin, któ-
ry po kilku latach tu∏aczki po Europie w po∏owie lat trzydziestych osiad∏
w Stanach Zjednoczonych i aktywnie uczestniczy∏ w realizacji programu
budowy pierwszej bomby wodorowej. Gamow na serio potraktowa∏ po-
czàtkowy osobliwy stan wszechÊwiata i wyciàgnà∏ z tego bardzo wa˝ne fi-
zyczne wnioski. Uzna∏ mianowicie, ˝e w pobli˝u stanu osobliwego mate-
ria by∏a nie tylko bardzo g´sta, ale tak˝e niezwykle goràca. W tym
poczàtkowym stanie nie mog∏y istnieç nie tylko atomy, lecz nawet jàdra
atomowe. WszechÊwiat wype∏nia∏a wówczas bardzo goràca mieszanina
protonów, neutronów, elektronów i fotonów. Ta egzotyczna materia po-
czàtkowo rozszerza∏a si´ bardzo szybko, a wi´c jej Êrednia g´stoÊç mala∏a,
i jednoczeÊnie styg∏a. Taki obraz bardzo wczesnych etapów ewolucji
wszechÊwiata Fred Hoyle, jeden z twórców teorii stanu stacjonarnego, na-
zwa∏ modelem Wielkiego Wybuchu.

Gamow, niezra˝ony poczàtkowym sceptycznym przyj´ciem tego mode-
lu, bada∏ jego fizyczne konsekwencje. DoÊwiadczenie zdobyte podczas
prac nad konstrukcjà bomb, a nast´pnie przy analizie pozosta∏oÊci po
próbnych wybuchach, wykorzysta∏ do badania reakcji termojàdrowych,
które mog∏y zachodziç we wczesnych fazach ewolucji wszechÊwiata. Po-
czàtkowo Gamow przypuszcza∏, ˝e we wczesnych fazach ewolucji z gorà-
cej pramaterii wype∏niajàcej wówczas wszechÊwiat mog∏y powstaç wszyst-
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kie pierwiastki, jakie obecnie wyst´pujà w przyrodzie. Jak to cz´sto bywa,
zadanie obliczenia spodziewanego rozpowszechnienia pierwiastków zleci∏
trójce swoich doktorantów – Ralphowi Alpherowi, Robertowi Hermanowi
i Jamesowi Follinowi, Jr. W tych czasach nie by∏o jeszcze nie tylko kompu-
terów, ale nawet elektrycznych maszyn liczàcych, i do wykonania tych bar-
dzo z∏o˝onych obliczeƒ wykorzystywano prymitywne arytmometry. Po kil-
ku latach ˝mudnej pracy okaza∏o si´, ˝e proces powstawania pierwiastków
w modelu Wielkiego Wybuchu trwa∏ bardzo krótko, zaledwie trzy minuty,
i doprowadzi∏ do powstania tylko lekkich pierwiastków. Pierwotna materia,
z której nast´pnie uformowa∏y si´ gwiazdy i galaktyki, ma zadziwiajàco
prosty sk∏ad chemiczny i jest z∏o˝ona g∏ównie z wodoru (w oko∏o 75%
w stosunku wagowym) oraz helu (oko∏o 25%), z bardzo ma∏à domieszkà
innych lekkich pierwiastków, takich jak 7Li, i jedynie Êladowymi iloÊciami
w´gla i tlenu.

Kiedy proces powstawania lekkich pierwiastków zacz´to analizowaç,
korzystajàc z komputerów, wyjaÊni∏o si´ ostatecznie, dlaczego we wcze-
snym wszechÊwiecie nie mog∏y powstaç ci´˝kie pierwiastki. G∏ównà przy-
czynà by∏o gwa∏towne rozszerzanie si´ wszechÊwiata, co sprawia, ˝e bar-
dzo szybko maleje g´stoÊç materii – a wi´c równie˝ prawdopodobieƒstwo
zderzeƒ mi´dzy ró˝nymi czàstkami – i jej temperatura, czyli Êrednia ener-
gia czàstek. Pierwszym krokiem na d∏ugiej drodze przemian termojàdro-
wych jest utworzenie jàdra deuteru. Deuter to izotop wodoru, powstajàcy
w wyniku zderzenia protonu z neutronem. Jàdra deuteru sà bardzo s∏abo
zwiàzane i mo˝ne je ∏atwo rozbiç – gdy na przyk∏ad uderzy w nie foton
o odpowiednio wysokiej energii, których w poczàtkowych fazach ewolucji
wszechÊwiata jest bardzo du˝o. Dopiero po oko∏o 100 sekundach od Wiel-
kiego Wybuchu temperatura wszechÊwiata spada na tyle, ˝e czas ˝ycia
jàder deuteru staje si´ wystarczajàco d∏ugi, aby mog∏y zaczàç zachodziç
nast´pne reakcje termojàdrowe. Kiedy minà pierwsze trzy minuty od Wiel-
kiego Wybuchu, malejàca temperatura osiàga wartoÊç, która uniemo˝liwia
dalsze reakcje, gdy˝ czàstki nie majà ju˝ dostatecznej energii na przezwy-
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ci´˝enie si∏ elektrycznego odpychania (przypomnijmy, ˝e czàstki niosàce
∏adunki elektryczne tego samego znaku odpychajà si´). Reakcje termojà-
drowe nie mogà ju˝ wówczas zachodziç i proces pierwotnej syntezy pier-
wiastków zostaje zakoƒczony. Jak si´ póêniej okaza∏o, tlen, w´giel i azot
oraz inne ci´˝sze pierwiastki sà produkowane w gwiazdach, a te ci´˝sze od
˝elaza – g∏ównie podczas wybuchów supernowych. Astronomowie stwier-
dzili, ˝e gwiazdy sà zbudowane przede wszystkim z wodoru i helu w sto-
sunku wagowym mniej wi´cej 75:25, jeszcze przed powstaniem kosmolo-
gicznego modelu Wielkiego Wybuchu. WyjaÊnienie sk∏adu chemicznego
pramaterii by∏o pierwszym wa˝nym sukcesem tego modelu i pierwszym
zwiastunem upadku modelu stanu stacjonarnego.

Jako specjalista od wybuchów bomb atomowych Gamow zdawa∏ sobie
spraw´ z tego, ˝e promieniowanie – naturalny sk∏adnik wczesnego wszech-
Êwiata – nie mo˝e nagle zniknàç. Promieniowanie, czyli fotony, oddzia∏u-
je z na∏adowanymi czàstkami, protonami i elektronami, których w m∏o-
dym wszechÊwiecie by∏o niezwykle du˝o. Bardzo szybko te˝ osiàga stan
równowagi termodynamicznej, który jest opisywany wzorem Plancka,
a takie równowagowe promieniowanie fizycy nazywajà promienio-
waniem cia∏a doskonale czarnego. Okaza∏o si´, ˝e to równowagowe
promieniowanie w sposób naturalny wpisuje si´ w scenariusz wczesnych
faz ewolucji wszechÊwiata i, co wi´cej, poczàtkowo odgrywa bardzo wa˝-
nà rol´. W pierwszych fazach ewolucji wszechÊwiata Êrednia g´stoÊç ener-
gii tego promieniowania by∏a znacznie wi´ksza od g´stoÊci energii-masy
czàstek i to w∏aÊnie promieniowanie okreÊla∏o tempo rozszerzania si´
wszechÊwiata. WszechÊwiat zdominowany przez promieniowanie rozsze-
rza si´ wolniej, ni˝ gdyby tempo ekspansji by∏o okreÊlane przez g´stoÊç
materii. Te wczesne fazy ewolucji wszechÊwiata, kiedy dominuje promie-
niowanie, nazywa si´ obecnie epokà promieniowania. Choç wszechÊwiat
si´ rozszerza, oddzia∏ywanie fotonów z na∏adowanymi czàstkami zacho-
dzi na tyle efektywnie, ˝e przez ca∏y czas promieniowanie pozostaje
w równowadze z materià, a wi´c jest to promieniowanie cia∏a doskonale
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czarnego o malejàcej temperaturze. Poniewa˝ wszechÊwiat si´ rozszerza,
g´stoÊç energii promieniowania maleje i maleje te˝ g´stoÊç materii, ale g´-
stoÊç energii promieniowania zmniejsza si´ szybciej, i w koƒcu nast´puje
taki moment, kiedy g´stoÊç energii promieniowania staje si´ równa g´sto-
Êci energii-masy czàstek. Poczynajàc od tego momentu, tempo rozszerza-
nia si´ wszechÊwiata jest okreÊlane przez g´stoÊç materii, wszechÊwiat
wkracza w epok´ materii i zaczyna si´ rozszerzaç nieco szybciej. Nieco
póêniej temperatura wszechÊwiata spada na tyle, ˝e protony i jàdra helu
mogà na trwale schwytaç elektrony i utworzyç neutralne atomy wodoru
oraz helu. Ten proces rekombinacji powoduje, ˝e nagle niemal wszystkie
na∏adowane czàstki zostajà zwiàzane w trwa∏e, elektrycznie oboj´tne ato-
my. Od tego momentu fotony praktycznie przestajà oddzia∏ywaç z mate-
rià, ale promieniowanie nadal b´dzie mo˝na opisywaç wzorem Plancka
z temperaturà malejàcà odwrotnie proporcjonalnie do stale zwi´kszajà-
cych si´ rozmiarów wszechÊwiata. Gamow oszacowa∏, ˝e obecnie tempe-
ratura tego promieniowania powinna wynosiç kilka stopni powy˝ej zera
bezwzgl´dnego. Poczàtkowo wydawa∏o si´, ˝e tego promieniowania, któ-
re nazwano promieniowaniem reliktowym, nie da si´ zaobserwowaç,
gdy˝ b´dzie ono znacznie s∏absze od Êredniego t∏a promieniowania emi-
towanego przez gwiazdy, gaz i py∏, znajdujàce si´ w naszej Galaktyce
i w innych galaktykach.

W 1964 roku dwaj m∏odzi rosyjscy astrofizycy, Igor Nowikow i Andriej
Doroszkiewicz, dok∏adniej oszacowali nat´˝enie promieniowania gwiazd
oraz py∏u i wykazali, ˝e w zakresie fal milimetrowych promieniowanie re-
liktowe powinno dominowaç, a dzi´ki swoim szczególnym cechom po-
winno daç si´ zaobserwowaç i ∏atwo zidentyfikowaç. Zasugerowali nawet,
aby do tego celu wykorzystaç obserwacje radiowe.

Latem 1964 roku dwaj amerykaƒscy radioastronomowie Arno Penzias
i Robert Wilson prowadzili badania za pomocà sprz´tu firmy Bell Labo-
ratories w Holmdel, w stanie New Jersey – doÊç prostej anteny ro˝kowej
dostrojonej do odbierania s∏abych sygna∏ów radiowych o d∏ugoÊci fali kil-
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kunastu milimetrów. Kiedy zacz´li badaç poziom szumu tej anteny,
stwierdzili, ˝e niezale˝nie od kierunku ustawienia anteny i pory dnia
dociera do niej bardzo s∏aby sygna∏. Aby si´ upewniç, czy przypadkiem
sygna∏ ten nie jest generowany przez skomplikowany wzmacniajàcy uk∏ad
elektroniczny, zdobyli si´ na desperacki krok i och∏odzili ca∏e to urzàdze-
nie do temperatury ciek∏ego azotu. Spowodowa∏o to drobny spadek na-
t´˝enia sygna∏u, ale nadal by∏ on obecny. Kilkadziesiàt kilometrów od
Holmdel, w Princeton, grupa fizyków kierowana przez Roberta Dicke’ego
przygotowywa∏a w tym czasie specjalny zestaw radiometrów z zamiarem
odkrycia promieniowania reliktowego. Gdy przypadkowo dowiedzieli si´
o dziwnym sygnale obserwowanym przez Penziasa i Wilsona, szybko wy-
jaÊni∏o si´, ˝e pochodzi on od promieniowania reliktowego. Z pomiarów
wynika∏o, ˝e promieniowanie reliktowe ma temperatur´ zaledwie 3 stop-
ni powy˝ej zera bezwzgl´dnego. Kilka tygodni póêniej grupa Dicke’ego
potwierdzi∏a odkrycie Penziasa i Wilsona, dokonujàc niezale˝nego wy-
znaczenia nat´˝enia promieniowania reliktowego na nieco innej d∏ugoÊci
fali. Odkrycie promieniowania reliktowego by∏o tryumfem modelu Wiel-
kiego Wybuchu. Model stanu stacjonarnego nie przewidywa∏ istnienia te-
go promieniowania i jako sprzeczny z obserwacjami zosta∏ wkrótce odrzu-
cony. CzternaÊcie lat potem Penzias i Wilson zostali uhonorowani
Nagrodà Nobla.

Jak si´ póêniej wyjaÊni∏o, promieniowanie reliktowe dawa∏o o sobie
znaç wczeÊniej. W 1940 roku Andrew McKellar stwierdzi∏, ˝e promienio-
wanie poch∏aniane przez czàsteczki CN (rodnik cyjanowy) Êwiadczy o tym,
i˝ sà one wzbudzane przez termiczne promieniowanie o temperaturze 2,3
stopnia powy˝ej zera bezwzgl´dnego. Co wi´cej, McKellar obserwowa∏
ob∏oki molekularne w ró˝nych cz´Êciach nieba i wsz´dzie stwierdza∏ po-
dobny stopieƒ wzbudzenia moleku∏ CN, co Êwiadczy∏o o uniwersalnym
charakterze tego termicznego promieniowania, ale wówczas nikt nie sko-
jarzy∏ go z kosmologicznym promieniowaniem reliktowym. A w 1961 roku
E. Ohm, kalibrujàc anten´ radiowà, którà póêniej pos∏u˝yli si´ Penzias
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i Wilson, zauwa˝y∏ nadwy˝k´ szumu i uznajàc, ˝e ma on termiczne pocho-
dzenie, przypisa∏ mu temperatur´ 3,3 stopnia powy˝ej zera bezwzgl´dne-
go. Ale i ten techniczny raport nie zosta∏ zauwa˝ony.

Pod koniec 1989 roku Amerykaƒska Agencja Badania Przestrzeni Ko-
smicznej NASA wystrzeli∏a specjalnego sztucznego satelit´ ziemi COBE (od
Cosmic Background Explorer) do badania promieniowania reliktowego.
Kilka tygodni póêniej radiometr zainstalowany na tym satelicie potwierdzi∏
ostatecznie, ˝e promieniowanie reliktowe bardzo dobrze odtwarza widmo
promieniowania cia∏a doskonale czarnego o temperaturze 2,726 ± 0,010
stopnia powy˝ej zera bezwzgl´dnego. Od tego momentu nie ma ju˝ wàt-
pliwoÊci, ˝e promieniowanie reliktowe jest istotnie pozosta∏oÊcià po Wiel-
kim Wybuchu. Dok∏adniejsze pomiary temperatury pozwoli∏y stwierdziç,
˝e Ziemia, a raczej Êrodek masy Uk∏adu S∏onecznego, porusza si´ wzgl´-
dem promieniowania reliktowego z pr´dkoÊcià oko∏o 370 km/s. Jeszcze
precyzyjniejsze pomiary wykry∏y bardzo ma∏e ró˝nice w temperaturze pro-
mieniowania reliktowego – o amplitudzie zaledwie stutysi´cznej cz´Êci
stopnia – które Êwiadczà o tym, ˝e materia wype∏niajàca wszechÊwiat
w momencie, gdy promieniowanie reliktowe przesta∏o z nià oddzia∏ywaç,
by∏a roz∏o˝ona bardzo jednorodnie.

Ta niezwyk∏a jednorodnoÊç temperatury promieniowania reliktowego
zmusi∏a kosmologów do wprowadzenia istotnej modyfikacji w obrazie
bardzo wczesnych faz ewolucji wszechÊwiata w modelu Wielkiego Wybu-
chu. W standardowym modelu problem polega na tym, ˝e obszar wszech-
Êwiata, który móg∏ byç przyczynowo zwiàzany – a wi´c maksymalny re-
gion, w którym mo˝na by∏o przesy∏aç sygna∏y Êwietlne a˝ do momentu,
gdy nastàpi∏a rekombinacja – ma obecnie rozmiary kàtowe zaledwie kil-
ka razy wi´ksze od rozmiarów tarczy Ksi´˝yca. Tak wi´c przy przechodze-
niu od jednego takiego obszaru do innego temperatura promieniowania
reliktowego mog∏aby si´ zmieniaç nawet skokowo, tymczasem z obserwa-
cji wynika, ˝e z du˝à dok∏adnoÊcià temperatura promieniowania relikto-
wego na ca∏ej sferze niebieskiej jest sta∏a. OczywiÊcie, mo˝na uznaç, ˝e
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wynika to z pewnego szczególnego wyboru warunków poczàtkowych
w momencie powstawania wszechÊwiata, ale fizycy niech´tnie akceptujà
takie wyjaÊnienia. Zacz´to wi´c poszukiwaç odmiennych rozwiàzaƒ. Inny
problem, z którym model Wielkiego Wybuchu nie potrafi∏ sobie poradziç,
dotyczy sposobu, w jaki powsta∏y poczàtkowe zaburzenia, które dajà
o sobie znaç jako drobne fluktuacje temperatury promieniowania relik-
towego.

Rozwiàzanie tych problemów przysz∏o doÊç nieoczekiwanie i jeszcze
bardziej pog∏´bi∏o zwiàzek mi´dzy wszechÊwiatem – tym najwi´kszym
obiektem fizycznym, jaki mo˝emy obserwowaç – a najmniejszymi jego
sk∏adnikami, czyli czàstkami elementarnymi. Na poziomie czàstek ele-
mentarnych fizycy wyró˝niajà trzy oddzia∏ywania fundamentalne: elek-
tromagnetyczne, którym podlegajà wszystkie czàstki na∏adowane; s∏abe,
które sà odpowiedzialne za rozpady beta jàder promieniotwórczych oraz
za rozpady swobodnych neutronów; wreszcie silne, które wià˝à neutro-
ny i protony w jàdrach atomowych. Je˝eli do tej listy do∏àczyç oddzia∏y-
wania grawitacyjne, którym podlegajà wszystkie czàstki, to b´dziemy
mieli pe∏nà panoram´ mo˝liwych oddzia∏ywaƒ fizycznych. Ju˝ od czasów
Einsteina fizycy poszukujà bardziej ogólnych teorii, które ∏àczy∏yby ró˝ne
oddzia∏ywania fundamentalne. Sam Einstein przez ostatnie trzydzieÊci lat
swojego ˝ycia bezskutecznie próbowa∏ sformu∏owaç teori´, która ∏àczy-
∏aby oddzia∏ywania grawitacyjne i elektromagnetyczne. Mi´dzy tymi od-
dzia∏ywaniami istnieje wiele formalnych podobieƒstw. Na przyk∏ad si∏a
grawitacyjna dzia∏ajàca mi´dzy dwoma cia∏ami jest proporcjonalna do
iloczynu ich masy, a odwrotnie proporcjonalna do ich odleg∏oÊci. Podob-
nie si∏a dzia∏ajàca mi´dzy dwoma na∏adowanymi czàstkami jest propor-
cjonalna do iloczynu ich ∏adunków, natomiast odwrotnie proporcjonalna
do ich odleg∏oÊci. Na poczàtku lat dwudziestych XX wieku, kiedy zacz´-
to interesowaç si´ problemem unifikacji, znane by∏y tylko dwa oddzia∏y-
wania. Nic wi´c dziwnego, ˝e Einstein i inni fizycy próbowali – niestety,
bezskutecznie – znaleêç teori´, która zespoli∏aby te dwa oddzia∏ywania.
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Najbardziej oryginalnà teori´ unifikujàcà oddzia∏ywania grawitacyjne
i elektromagnetyczne zaproponowali Theodor Kaluza i Oskar Klein, któ-
rzy rozwa˝ali pi´ciowymiarowà czasoprzestrzeƒ. Za∏o˝yli oni, ˝e oddzia-
∏ywania elektromagnetyczne „˝yjà” w dodatkowym piàtym wymiarze,
który jest „zwini´ty”, jak cylinder, do tak ma∏ych rozmiarów, i˝ praktycz-
nie pozostaje niezauwa˝alny. Bardzo interesujàca koncepcja, ale fizycy
nie byli jeszcze gotowi na powa˝ne potraktowanie dodatkowych ukry-
tych wymiarów.

W latach trzydziestych odkryto oddzia∏ywania s∏abe i silne – problem
unifikacji bardzo si´ skomplikowa∏. Odkrywano te˝ wiele ró˝nych nowych
czàstek elementarnych. W drugiej po∏owie lat szeÊçdziesiàtych Steven
Weinberg, Abdus Salam i Sheldon Glashow zaproponowali teori´, która
unifikowa∏a oddzia∏ywania s∏abe i elektromagnetyczne. W ich teorii od-
dzia∏ywaƒ elektros∏abych pojawi∏y si´ trzy nowe czàstki, W+, W– i Z0, oraz
nowe mo˝liwoÊci opisu reakcji mi´dzy ró˝nymi czàstkami, na przyk∏ad re-
akcje z wymianà czàstki Z0. Takie reakcje zaobserwowano po raz pierwszy
w 1973 roku w CERN-ie, co uznano za eksperymentalne potwierdzenie
teorii oddzia∏ywaƒ elektros∏abych. SzeÊç lat póêniej za jej opracowanie
Weinberg, Salam i Glashow otrzymali Nagrod´ Nobla. W pierwszej po∏o-
wie lat osiemdziesiàtych odkryto czàstki W+, W– i Z0 i zmierzono ich ma-
sy; okaza∏y si´ zgodne z przewidywaniami teoretycznymi. Ten sukces pro-
gramu unifikacji doda∏ impetu poszukiwaniom teorii, która ∏àczy∏aby
oddzia∏ywania elektros∏abe z oddzia∏ywaniem silnym. Poszukiwania takiej
teorii, którà nazwano Teorià Wielkiej Unifikacji lub GUT (od Grand Unified
Theory), trwajà do dziÊ. W ró˝nych zaproponowanych dotychczas warian-
tach teorii GUT pojawiajà si´ nowe bardzo ci´˝kie i nietrwa∏e czàstki oraz
samooddzia∏ujàce pole skalarne.

W 1981 roku Alan Guth postanowi∏ zbadaç, jakà rol´ takie pole skalar-
ne mog∏o odegraç we wczesnych fazach ewolucji wszechÊwiata. Analizu-
jàc sprz´˝ony uk∏ad równaƒ, opisujàcych ewolucj´ wszechÊwiata i samo-
oddzia∏ujàcego pola skalarnego, wykaza∏, ˝e w pewnych warunkach
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energia potencjalna tego pola b´dzie si´ zmienia∏a bardzo powoli; co wi´-
cej, mo˝e determinowaç tempo rozszerzania si´ wszechÊwiata. Energia po-
tencjalna pola skalarnego b´dzie wówczas pe∏ni∏a funkcj´ sta∏ej kosmolo-
gicznej i wszechÊwiat zacznie si´ rozszerzaç wyk∏adniczo. Je˝eli energia
potencjalna tego samooddzia∏ujàcego pola skalarnego b´dzie odpowied-
nio du˝a, to w bardzo krótkim czasie wszechÊwiat mo˝e znacznie powi´k-
szyç swoje rozmiary. Pola skalarne o takich w∏asnoÊciach w naturalny spo-
sób pojawiajà si´ w ró˝nych wariantach Teorii Wielkiej Unifikacji. Ten
nowy scenariusz bardzo wczesnych faz ewolucji wszechÊwiata nazwano
modelem inflacyjnym. W modelu zaproponowanym przez Gutha epoka
inflacyjna rozpoczyna si´ w wyniku naturalnej ewolucji wszechÊwiata, ale
okres ten trudno by∏o zakoƒczyç. Problem zosta∏ rozwiàzany przez Andrie-
ja Lindego i, niezale˝nie, przez Paula Steinhardta oraz Andreasa Albrech-
ta, którzy zaproponowali nieco zmodyfikowany wariant modelu inflacyjne-
go. W tym nowym modelu inflacja koƒczy∏a si´ wtedy, gdy pole skalarne
zaczyna∏o si´ szybko zmieniaç, co spowodowa∏o spontanicznà kreacj´ ma-
terii i podgrzanie wszechÊwiata.

Model inflacyjny ma kilka bardzo pociàgajàcych w∏asnoÊci. Po pierw-
sze, z powodu niezwykle gwa∏townego, wyk∏adniczego rozszerzania si´
wszechÊwiata g´stoÊç materii i g´stoÊç promieniowania b∏yskawicznie
malejà praktycznie do zera. Innymi s∏owy, wszechÊwiat bardzo szybko
„zapomina” o tym, w jakim stanie znajdowa∏ si´ przed inflacjà. Po dru-
gie, wyk∏adnicze rozszerzanie si´ wszechÊwiata powoduje, ˝e ulega on
wyg∏adzeniu; po zakoƒczeniu epoki inflacyjnej wszechÊwiat, praktycznie
rzecz bioràc, b´dzie p∏aski. Po trzecie, b∏yskawiczne rozszerzanie si´
wszechÊwiata w epoce inflacyjnej sprawi, ˝e bardzo ma∏y obszar wszech-
Êwiata, który przed inflacjà by∏ przyczynowo zwiàzany, a wi´c mia∏ jed-
norodnà temperatur´ i g´stoÊç materii, rozszerzy si´ do tak ogromnych
rozmiarów, i˝ obecnie obserwowana cz´Êç wszechÊwiata b´dzie jedynie
jego drobnà cz´Êcià. To w∏aÊnie dzi´ki temu temperatura promieniowa-
nia reliktowego jest dziÊ z du˝à dok∏adnoÊcià taka sama na ca∏ej sferze
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niebieskiej. W koƒcu po czwarte: drobne kwantowe fluktuacje pola ska-
larnego odpowiedzialnego za inflacj´ zostanà rozciàgni´te do makrosko-
powych rozmiarów i zostanà nast´pnie przekszta∏cone w poczàtkowe
zaburzenia g´stoÊci. Model inflacyjny w istotny sposób uzupe∏nia nasze
wyobra˝enia o bardzo wczesnych fazach ewolucji wszechÊwiata i wyja-
Ênia, w jaki sposób powsta∏y pierwotne zaburzenia g´stoÊci materii,
z których nast´pnie uformowa∏y si´ galaktyki i gwiazdy. Pomimo tych
licznych atrakcyjnych w∏asnoÊci modelu inflacyjnego ciàgle nie wiemy,
czy wszechÊwiat przeszed∏ przez t´ faz´ wyk∏adniczej ekspansji. Wcià˝
nie uda∏o si´ odkryç pola skalarnego, które mia∏oby byç odpowiedzialne
za spowodowanie kosmicznej inflacji. Kosmolodzy zaakceptowali model
inflacyjny z nadziejà, ˝e fizycy czàstek elementarnych znajdà w koƒcu
pole skalarne – tak zwany inflaton – które mia∏oby wywo∏aç wyk∏adnicze
rozszerzanie si´ wszechÊwiata.

Model inflacyjny przewiduje, ˝e dzisiejszy wszechÊwiat jest p∏aski lub
niemal p∏aski; innymi s∏owy, krzywizna otaczajàcej nas przestrzeni powin-
na byç zerowa lub bliska zeru. W takim wszechÊwiecie g´stoÊç materii jest
równa tak zwanej g´stoÊci krytycznej, która zale˝y tylko od sta∏ej Hubble’a.
Z pomiarów rozpowszechnienia lekkich pierwiastków wynika, ˝e Êrednia
g´stoÊç zwyk∏ej materii barionowej (tej, która nas otacza) stanowi zaledwie
4% g´stoÊci krytycznej. Do pe∏nego bilansu masy brakuje wi´c bardzo du-
˝o. Rozpocz´∏y si´ poszukiwania brakujàcej materii.

Stajemy teraz przed trudnym zadaniem zwa˝enia galaktyki. Zacznijmy
od prostszego pytania, jak astronomowie wyznaczyli mas´ S∏oƒca. Ten pro-
blem zosta∏ rozwiàzany bardzo dawno dzi´ki prawu powszechnego cià˝e-
nia Newtona. Ziemia ca∏y czas „spada” swobodnie na S∏oƒce, niemniej
Êrednia odleg∏oÊç mi´dzy Ziemià i S∏oƒcem pozostaje sta∏a. Ten pozorny
paradoks daje si´ ∏atwo wyjaÊniç – si∏a, z jakà S∏oƒce przyciàga Ziemi´, wy-
nikajàca z prawa powszechnego cià˝enia, jest równowa˝ona przez skiero-
wanà w przeciwnà stron´ si∏´ odÊrodkowà. Znajàc okres obiegu Ziemi wo-
kó∏ S∏oƒca oraz promieƒ orbity Ziemi, mo˝na obliczyç mas´ S∏oƒca.
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Poniewa˝ w Uk∏adzie S∏onecznym S∏oƒce ma mas´ znacznie wi´kszà ni˝
którakolwiek z planet, planety mo˝na traktowaç jak cia∏a próbne. Ju˝ Ke-
pler wiedzia∏, ˝e im dalej od S∏oƒca znajduje si´ planeta, tym jej pr´dkoÊç
orbitalna jest mniejsza, a dok∏adniej – pr´dkoÊç orbitalna maleje odwrot-
nie proporcjonalnie do pierwiastka kwadratowego z promienia orbity.
W podobny sposób mo˝na na podstawie obserwacji astronomicznych wy-
znaczyç mas´ galaktyki spiralnej. Przypomnijmy, ˝e galaktyki spiralne ma-
jà kszta∏t cienkiego dysku z wyraênie wyró˝nionym, jasno Êwiecàcym cen-
trum. Gwiazdy i ob∏oki gazu tworzàce ten dysk obracajà si´ wzgl´dem
centrum galaktyki. Na przyk∏ad S∏oƒce obiega centrum naszej Galaktyki
z pr´dkoÊcià oko∏o 220 km/s i dokonuje pe∏nego okrà˝enia w ciàgu oko∏o
230 milionów lat.

Obserwujàc ruchy orbitalne gwiazd i ob∏oków gazowych, mo˝na za-
tem oszacowaç mas´ galaktyki. Naturalne wydaje si´ przypuszczenie, ˝e
rozk∏ad masy w dysku galaktycznym jest podobny do rozk∏adu jasnoÊci.
Poniewa˝ centrum dysku Êwieci najjaÊniej, powinna tam skupiaç si´
znaczna cz´Êç masy galaktyki. Gdyby tak by∏o istotnie, pr´dkoÊci ruchów
gwiazd wokó∏ centrum galaktyki powinny zgodnie z prawem Keplera ma-
leç. Kiedy zacz´to mierzyç pr´dkoÊci gwiazd w ró˝nych odleg∏oÊciach od
galaktycznego Êrodka, okaza∏o si´, ˝e poza centrum dysku sà one niemal
sta∏e i nie malejà w miar´ oddalania si´ od Êrodka. Metodami radioastro-
nomicznymi wyznaczono pr´dkoÊci orbitalne ob∏oków gazowych po∏o˝o-
nych daleko poza granicami dysku, ale i one nie malejà wraz z odleg∏o-
Êcià od centrum galaktyki. Sta∏oÊç pr´dkoÊci orbitalnej gwiazd i ob∏oków
gazowych Êwiadczy o tym, ˝e masa w galaktykach jest rozlokowana ina-
czej, ni˝ wynika∏oby z rozk∏adu jasnoÊci. Okaza∏o si´, ˝e dysk galaktycz-
ny tkwi zanurzony w bardzo rozleg∏ym sferycznym halo, którego masa ro-
Ênie proporcjonalnie do odleg∏oÊci od Êrodka. Masa galaktyki zmierzona
dynamicznie znacznie przewy˝sza ∏àcznà mas´ gwiazd i ob∏oków gazo-
wych, które tworzà dysk galaktyczny. Astronomowie wprowadzili poglà-
dowà miar´ tej dysproporcji – to tak zwany stosunek masy mierzonej
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w jednostkach masy S∏oƒca do jasnoÊci mierzonej w jednostkach jasnoÊci
S∏oƒca. Dla galaktyk spiralnych stosunek masy do jasnoÊci waha si´ mi´-
dzy 10 a 50.

Gdy w latach dziewi´çdziesiàtych satelitarne teleskopy rentgenowskie
osiàgn´∏y kàtowà zdolnoÊç rozdzielczà porównywalnà z teleskopami
optycznymi i mog∏y ju˝ pos∏u˝yç do obserwacji gromad galaktyk, okaza∏o
si´, ˝e ka˝da gromada galaktyk jest silnym êród∏em promieniowania rent-
genowskiego. Pomiary nat´˝enia tego promieniowania oraz jego energii
pozwoli∏y wyznaczyç temperatur´ gazu, który by∏ jego êród∏em. Astrono-
mowie przekonali si´, ˝e gaz znajdujàcy si´ w centralnych obszarach gro-
mad galaktyk jest bardzo goràcy, jego temperatura si´ga kilkunastu milio-
nów stopni. Aby taki gaz nie rozp∏ynà∏ si´ w przestrzeni mi´dzy gromadami
galaktyk, musi byç utrzymywany przez si∏y grawitacyjne; innymi s∏owy, po-
winien tkwiç w odpowiednio g∏´bokiej studni potencja∏u grawitacyjnego.
Z obserwowanego profilu zmian temperatury z odleg∏oÊcià od centrum
gromady mo˝na wyznaczyç g∏´bokoÊç takiej studni i rozk∏ad masy w gro-
madzie. Oszacowana w ten sposób masa gromady jest wielokrotnie wi´k-
sza od sumy mas tworzàcych jà galaktyk. Stosunek masy do jasnoÊci dla
gromad galaktyk zawiera si´ w przedziale 300–500.

Dzi´ki tym obserwacjom okaza∏o si´, ˝e galaktyki i gromady galaktyk za-
wierajà bardzo du˝o materii, która nie Êwieci. Materia ta, którà nazwano
ciemnà, wyst´puje w znacznie wi´kszej iloÊci ni˝ zwyk∏a materia bariono-
wa: z obserwacji wynika, ˝e ciemna materia stanowi 23% g´stoÊci krytycz-
nej, podczas gdy materii barionowej jest oko∏o pi´ciokrotnie mniej. Ciem-
na materia musi byç zatem zbudowana z jakichÊ egzotycznych czàstek,
które nie emitujà fotonów i bardzo s∏abo oddzia∏ujà z innymi postaciami
materii. Pomimo licznych wysi∏ków wielu grup fizyków na razie nie uda∏o
si´ odkryç czàstek ciemnej materii. Ró˝ne teorie Wielkiej Unifikacji prze-
widujà wprawdzie mo˝liwoÊç istnienia nowych czàstek, ale sà to czàstki
nietrwa∏e, nie mogà wi´c tworzyç ciemnej materii. WÊród fizyków zajmu-
jàcych si´ czàstkami elementarnymi du˝à popularnoÊcià cieszy si´ teoria
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supersymetryczna, zwiàzana z mo˝liwoÊcià istnienia nowej symetrii
w przyrodzie. Wed∏ug tej teorii ka˝da normalna czàstka mia∏aby swojego
supersymetrycznego partnera. Na d∏ugiej liÊcie czàstek supersymetrycz-
nych najpowa˝niejszymi kandydatami na ciemnà materi´ sà czàstki naj-
trwalsze i najl˝ejsze. Nale˝à do nich neutralino i grawitino (neutralino to
supersymetryczny partner neutrina, a grawitino – grawitonu, czyli kwantu
pola grawitacyjnego). Z oszacowaƒ wynika, ˝e neutralino powinno byç
oko∏o 100 razy ci´˝sze od protonu i ˝e w naszym otoczeniu w ka˝dym me-
trze szeÊciennym mo˝ne znajdowaç si´ zaledwie oko∏o 3000 takich czà-
stek. Dla porównania: w takiej samej obj´toÊci normalnych czàstek b´dzie
ponad 20 rz´dów wielkoÊci wi´cej! Mimo podejmowania wielu prób, czà-
stek supersymetrycznych do tej pory nie odkryto i nie wiadomo, czy nasz
Êwiat rzeczywiÊcie jest supersymetryczny. WyjaÊnienie, z jakich czàstek
sk∏ada si´ ciemna materia, to obecnie jedno z najwa˝niejszych wyzwaƒ,
stojàcych przed kosmologià i fizykà czàstek elementarnych.

Odkrycie ciemnej materii nie rozwiàza∏o problemu bilansu masy i ener-
gii we wszechÊwiecie. Sumaryczna g´stoÊç ciemnej materii i zwyk∏ej mate-
rii stanowi jedynie oko∏o 27% g´stoÊci krytycznej. Je˝eli wszechÊwiat prze-
szed∏ przez faz´ inflacyjnà, to Êrednia g´stoÊç materii powinna byç równa
g´stoÊci krytycznej. Problem brakujàcej masy sk∏oni∏ kosmologów do po-
szukiwania innych modeli kosmicznej inflacji, które nie powodowa∏yby
ca∏kowitego wyp∏aszczania si´ wszechÊwiata. Inwencja ludzka jest nieogra-
niczona i wkrótce fizycy zaproponowali takie modele. Nie by∏y one zbyt
naturalne i najcz´Êciej wymaga∏y dwustopniowej inflacji. A tymczasem
problem brakujàcej masy lub energii we wszechÊwiecie zosta∏ rozwiàzany
obserwacyjnie na dwa niezale˝ne sposoby.

W drugiej po∏owie lat dziewi´çdziesiàtych do pomiaru sta∏ej Hub-
ble’a astronomowie postanowili wykorzystaç obserwacje dalekich super-
nowych typu Ia. Supernowe typu Ia to wybuchajàce bia∏e kar∏y. Bia∏e kar-
∏y powstajà podczas ostatnich faz ewolucji gwiazd o masach poczàtkowych
mniejszych od oko∏o 8 mas S∏oƒca. Za kilkanaÊcie miliardów lat nasze
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S∏oƒce te˝ stanie si´ bia∏ym kar∏em. Jak na gwiazdy, bia∏e kar∏y sà bardzo
ma∏e – majà rozmiary porównywalne ze Êrednicà Ziemi, ale mas´ zbli˝o-
nà do masy S∏oƒca, a wi´c ich Êrednia g´stoÊç jest ogromna, mo˝e kilka mi-
lionów razy przewy˝szaç g´stoÊç wody. Bia∏e kar∏y istniejà, gdy˝ pot´˝ne
si∏y grawitacyjne, które starajà si´ je Êcisnàç, sà równowa˝one przez ciÊnie-
nie gazu elektronowego, wynikajàce ze zjawisk kwantowych. Ju˝ na po-
czàtku lat trzydziestych XX wieku Subrahmanyan Chandrasekhar wykaza∏,
˝e bia∏y karze∏ mo˝e istnieç, gdy jego masa nie przekracza 1,4 masy S∏oƒ-
ca. Bia∏y karze∏ o wi´kszej masie traci stabilnoÊç, gwa∏townie si´ kurczy
i wybucha. Energia eksplozji jest tak du˝a, ˝e gwiazda ulega ca∏kowitej de-
strukcji. W∏aÊnie takie wybuchajàce bia∏e kar∏y astronomowie nazywajà su-
pernowymi typu Ia. Z obserwacji pozosta∏oÊci po eksplozjach tych super-
nowych wynika, ˝e podczas wybuchu powstajà wszystkie znane ci´˝kie
pierwiastki. Mo˝na powiedzieç, ˝e istniejemy dzi´ki wybuchom superno-
wych typu Ia.

Aby bia∏y karze∏ móg∏ wybuchnàç jako supernowa typu Ia, jego masa
powinna wzrosnàç do krytycznej wartoÊci 1,4 masy S∏oƒca. Je˝eli dwie
gwiazdy znajdujà si´ dostatecznie blisko siebie, to ich wzajemne przycià-
ganie grawitacyjne mo˝e je wiàzaç na trwa∏e i wówczas tworzà one uk∏ad
podwójny. W takim uk∏adzie mo˝liwa staje si´ wymiana masy mi´dzy two-
rzàcymi go gwiazdami. Wi´kszoÊç gwiazd w naszej Galaktyce (oko∏o 70%)
wchodzi w sk∏ad uk∏adów podwójnych i wielokrotnych. Wyobraêmy sobie
uk∏ad podwójny z∏o˝ony z bia∏ego kar∏a i normalnej gwiazdy. JeÊli odle-
g∏oÊç mi´dzy sk∏adnikami takiego uk∏adu jest niewielka, to bia∏y karze∏ mo-
˝e przyciàgaç materi´ od swojego towarzysza i w ten sposób powi´kszaç
swojà mas´. Gdy masa bia∏ego kar∏a wzroÊnie do 1,4 masy S∏oƒca, gwiaz-
da ta eksploduje jako supernowa typu Ia. Poniewa˝ wybuchajàcy bia∏y ka-
rze∏ ma zawsze takà samà mas´, uzasadnione wydaje si´ przypuszczenie,
˝e w kataklizmie zawsze wydzielana jest taka sama iloÊç energii. Superno-
we typu Ia mogà wi´c byç uznane za standardowe Êwiece, s∏u˝àce do wy-
znaczania odleg∏oÊci mi´dzygalaktycznych.
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Pod koniec lat dziewi´çdziesiàtych dwie niezale˝ne grupy astronomów
rozpocz´∏y systematyczne poszukiwania supernowych typu Ia. W 1998 ro-
ku oba zespo∏y opublikowa∏y swoje pierwsze wyniki, które zosta∏y po-
twierdzone przez kolejne kilkuletnie obserwacje. Okaza∏o si´, ˝e dalekie
supernowe Êwiecà s∏abiej, ni˝ wynika∏oby to z przewidywaƒ standardowe-
go modelu rozszerzajàcego si´ wszechÊwiata. Jedynym sposobem pogo-
dzenia wyników obserwacji z przewidywaniami teoretycznymi by∏o za∏o-
˝enie, ˝e obecnie wszechÊwiat rozszerza si´ szybciej – tempo ekspansji
wszechÊwiata roÊnie, wszechÊwiat przyspiesza. WszechÊwiat musi byç za-
tem wype∏niony jakàÊ bardzo dziwnà substancjà, która ma dodatnià g´-
stoÊç, ale wytwarza ujemne ciÊnienie, które „rozpycha” kosmos. T́ dziw-
nà substancj´ nazwano ciemnà energià. Jedna z najprostszych mo˝liwoÊci
wyjaÊnienia tej sytuacji polega na uto˝samieniu ciemnej energii ze sta∏à
kosmologicznà. Na podstawie pomiarów tempa rozszerzania si´ wszech-
Êwiata uda∏o si´ oszacowaç g´stoÊç ciemnej energii – stanowi ona oko∏o
73% g´stoÊci krytycznej.

W roku 2003 istnienie ciemnej energii zosta∏o niezale˝nie potwierdzo-
ne przez amerykaƒskiego satelit´ WMAP (od Wilkinson Microwave Aniso-
tropy Probe) przeznaczonego do badania anizotropii temperatury promie-
niowania reliktowego. WMAP sporzàdzi∏ bardzo dok∏adnà map´ rozk∏adu
temperatury tego promieniowania. Analiza korelacji temperatury promie-
niowania reliktowego w ró˝nych skalach pozwoli∏a wyznaczyç wartoÊç kil-
kunastu wa˝nych parametrów kosmologicznych, mi´dzy innymi g´stoÊç
ciemnej energii. Obserwacje wykonane przez WMAP w pe∏ni potwierdzi∏y
wyniki uzyskane dzi´ki obserwacjom supernowych typu Ia. Okaza∏o si´
ostatecznie, ˝e w 73% wszechÊwiat jest wype∏niony ciemnà energià.

III
Natura ciemnej energii, tego dominujàcego sk∏adnika wszechÊwiata,

pozostaje nieznana. Wydaje si´, ˝e ciemna energia jest we wszechÊwie-
cie roz∏o˝ona jednorodnie i nie skupia si´ tak jak ciemna materia wokó∏
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galaktyk oraz gromad galaktyk. I to w∏aÊciwie wszystko, co wiemy, choç
dla Êcis∏oÊci mo˝na dodaç, ˝e istnienie ciemnej energii jest obecnie fun-
damentalnym problemem fizyki i kosmologii. Wróçmy wi´c do historii,
aby ten problem w∏aÊciwie przedstawiç. W 1917 roku, proponujàc swój
statyczny model kosmologiczny, Albert Einstein wprowadzi∏ poj´cie
sta∏ej kosmologicznej. Dla Einsteina sta∏a kosmologiczna by∏a po prostu
dodatkowym cz∏onem w równaniach, gwarantujàcym, ˝e w ka˝dym
punkcie wszechÊwiata wyst´pujàca tam si∏a grawitacyjna zostanie zrów-
nowa˝ona przez sta∏à kosmologicznà. Dopiero 60 lat póêniej fizycy zdali
sobie spraw´ z tego, ˝e sta∏à kosmologicznà mo˝na interpretowaç ina-
czej – jako pewnego rodzaju substancj´ o dodatniej g´stoÊci, która wy-
twarza ujemne ciÊnienie; przy tym ciÊnienie jest równe g´stoÊci energii
pomno˝onej przez –1. Takiej substancji nikt jednak nigdy w laborato-
rium nie obserwowa∏.

Problem ciemnej energii nie pojawi∏ si´ niespodziewanie. Dopóki jed-
nak nie by∏o obserwacyjnego potwierdzenia istnienia ciemnej energii, za-
gadnieniem tym zajmowano si´ sporadycznie, choç jego geneza tkwi
w dwóch bardzo wa˝nych teoriach fizycznych – ogólnej teorii wzgl´dnoÊci
i mechanice kwantowej. W fizyce klasycznej nie trzeba znaç absolutnej
wartoÊci energii. Je˝eli uk∏ad fizyczny zmienia swój stan, to do scharakte-
ryzowania tej zmiany wystarcza informacja, o ile si´ przy tym zmieni∏a
energia; istotne sà jedynie ró˝nice energii. Tak te˝ dzieje si´ w mechanice
kwantowej. Natomiast w ogólnej teorii wzgl´dnoÊci geometria czasoprze-
strzeni zale˝y od rozk∏adu energii oraz masy i aby wyznaczyç krzywizn´
przestrzeni, trzeba dok∏adnie znaç absolutnà wartoÊç energii. W mechani-
ce kwantowej niezale˝nie od tego, czy badamy jakiÊ bardzo prosty uk∏ad,
na przyk∏ad wahad∏o, czy bardzo z∏o˝ony, jak jàdro atomu uranu, energi´
okreÊlamy wzgl´dem tak zwanego stanu pró˝ni – jest to stan o najni˝szej
energii. Energia stanu pró˝ni nie musi jednak wynosiç zero! W mechanice
kwantowej nie stanowi to problemu, gdy˝ fizyczne znaczenie majà ró˝ni-
ce energii mi´dzy ró˝nymi stanami.
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Sam fakt, ˝e energia pró˝ni mo˝e byç ró˝na od zera, jest sprzeczny z in-
tuicjà – przecie˝ pró˝nia to pewien obszar pustej przestrzeni, który nicze-
go nie zawiera. Tak rzecz ujmuje opis klasyczny. Zgodnie z mechanikà
kwantowà wszystkie wielkoÊci fizyczne fluktuujà – jest to naturalne i nie-
uniknione. Nawet w pustej przestrzeni, w której niczego nie ma (w sensie
fizyki klasycznej), bezustannie kreowane sà pary czàstka–antyczàstka, któ-
re niemal natychmiast znikajà. To w∏aÊnie te tak zwane wirtualne czàstki sà
odpowiedzialne za ró˝nà od zera energi´ pró˝ni. W fizyce kwantowej
pró˝ni sensu stricto po prostu nie ma, wsz´dzie wyst´pujà co najmniej
czàstki wirtualne.

Wprawdzie energia pró˝ni nie daje si´ zmierzyç bezpoÊrednio, wywo-
∏uje jednak mierzalne efekty. Jednym z nich jest tak zwany efekt Casimira.
W 1948 roku holenderski fizyk Hendrik Casimir zaproponowa∏ prosty spo-
sób pomiaru efektów spowodowanych fluktuacjami pró˝ni. Wyobraêmy
sobie dwa elektrycznie oboj´tne p∏askie zwierciad∏a, znajdujàce si´ blisko
siebie. W obszarze przestrzeni poza zwierciad∏ami fluktuacje pró˝ni nie sà
niczym ograniczone, natomiast mi´dzy zwierciad∏ami b´dà mog∏y powsta-
waç fluktuacje o d∏ugoÊciach l zdeterminowanych warunkiem nl = 2L,
gdzie L to odleg∏oÊç mi´dzy zwierciad∏ami, a n = 1, 2, 3, ... To ogranicze-
nie sprawia, ˝e mi´dzy zwierciad∏ami pojawi si´ si∏a przyciàgajàca je ku so-
bie. Wyst´powanie tej si∏y zosta∏o doÊwiadczalnie wykazane w 1958 roku,
a przeprowadzone ostatnio znacznie dok∏adniejsze pomiary w pe∏ni po-
twierdzi∏y przewidywania teoretyczne.

Energia pró˝ni jest te˝ nietypowa z innego powodu: nie mo˝na jej zmie-
rzyç zwyk∏ymi metodami. Jak ju˝ wiemy, w fizyce klasycznej i kwantowej
mierzymy ró˝nice energii albo energi´ wzgl´dnà, zwykle wzgl´dem ener-
gii pró˝ni, którà najcz´Êciej przyjmuje si´ za równà zero. Jedynym sposo-
bem wyznaczenia absolutnej wartoÊci energii jest odwo∏anie si´ do ogól-
nej teorii wzgl´dnoÊci. Energia pró˝ni, tak jak wszystkie inne formy energii,
wp∏ywa na zakrzywienie przestrzeni. Pró˝nia to unikalny stan fizyczny, któ-
ry powinien byç jednoznacznie identyfikowany przez wszystkich obserwa-
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torów. Takie w∏asnoÊci ma te˝ sta∏a kosmologiczna, a zatem jest ona pro-
porcjonalna do energii pró˝ni. Jak ju˝ wspominaliÊmy, astronomowie zmie-
rzyli ostatnio wartoÊç sta∏ej kosmologicznej lub ciemnej energii. Sta∏a ko-
smologiczna ma wymiar 1/(d∏ugoÊç)2. Owa d∏ugoÊç ma prosty sens
fizyczny. Jest to skala odleg∏oÊci, na której efekty grawitacyjne wywo∏ane
przez energi´ pró˝ni wywierajà widoczny wp∏yw na geometri´ czasoprze-
strzeni. Badajàc geometryczne w∏asnoÊci wszechÊwiata na odleg∏oÊciach
porównywalnych z tà charakterystycznà d∏ugoÊcià, mo˝na mierzyç sta∏à
kosmologicznà. Z obserwacji astronomicznych wynika, ˝e d∏ugoÊç charak-
terystyczna wynosi oko∏o 8 miliardów lat Êwietlnych! Dopiero w takich
ogromnych skalach dajà o sobie znaç efekty sta∏ej kosmologicznej. Innymi
s∏owy, eksperymentalnie zmierzona g´stoÊç energii pró˝ni jest bardzo,
bardzo ma∏a.

Mog∏oby si´ wydawaç, ˝e obecnie nie powinniÊmy mieç ˝adnych trud-
noÊci z obliczeniem wartoÊci sta∏ej kosmologicznej, gdy˝ dysponujemy jed-
nà z najbardziej udanych teorii fizycznych, jakie kiedykolwiek zosta∏y za-
proponowane – Modelem Standardowym czàstek elementarnych. Model
Standardowy stanowi sprytne po∏àczenie teorii oddzia∏ywaƒ elektros∏abych
i oddzia∏ywaƒ silnych. Pozwala on niezwykle skutecznie interpretowaç
i przewidywaç wyniki niezliczonej iloÊci doÊwiadczeƒ przeprowadzanych
z udzia∏em czàstek elementarnych. W Modelu Standardowym ka˝dy ro-
dzaj czàstek elementarnych wyst´pujàcych w przyrodzie jest opisywany
przez pole kwantowe. Niestety, nie jest on pe∏nà teorià czàstek elementar-
nych i aby opisaç ich podstawowe w∏asnoÊci oraz wzajemne oddzia∏ywa-
nia, trzeba zadaç kilkadziesiàt parametrów, takich jak masy czàstek i si∏a
oddzia∏ywania. Je˝eli jednak, korzystajàc z rezultatów ró˝nych ekspery-
mentów, ustalimy wartoÊci tych parametrów, to Model Standardowy mo˝-
na wykorzystywaç do przewidywania wyników nowych doÊwiadczeƒ
i w ten sposób poddawaç go surowym testom. Do tej pory Model Standar-
dowy zawsze wychodzi∏ zwyci´sko z takich prób. OczywiÊcie, z tego, ˝e
model ów zawiera bardzo du˝o swobodnych parametrów, wynika, i˝ nie

Wst´p

31

Eddington sklad:Eddington sklad  2/25/14  11:09 AM  Page 31



jest jeszcze teorià ostatecznà. Fizycy zajmujàcy si´ teorià czàstek elemen-
tarnych poszukujà nowej teorii, która zastàpi∏aby Model Standardowy
i istotnie zredukowa∏a liczb´ swobodnych parametrów. W tym celu tropià
zwiàzki mi´dzy parametrami wyst´pujàcymi w Modelu Standardowym
z nadziejà, ˝e mog∏oby to ods∏oniç ukryte symetrie.

W Modelu Standardowym, jak w ka˝dej innej kwantowej teorii, stan
pró˝ni jest zdefiniowany jako stan o najni˝szej energii lub dok∏adniej –
jako stan o najni˝szej g´stoÊci energii. To oczywiÊcie nie oznacza, ˝e g´-
stoÊç energii pró˝ni jest równa zero. G´stoÊç energii pró˝ni mo˝e byç do-
datnia, ujemna lub wynosiç zero w zale˝noÊci od wartoÊci swobodnych
parametrów wyst´pujàcych w modelu. Niezale˝nie od jej wartoÊci,
wk∏ad do pe∏nej g´stoÊci energii pró˝ni wnosi wiele z∏o˝onych procesów
kwantowych.

Mo˝na wyró˝niç trzy g∏ówne sk∏adniki g´stoÊci energii pró˝ni. Po
pierwsze, to pierwotna albo geometryczna sta∏a kosmologiczna, której
wartoÊç zosta∏a zadana w momencie powstania wszechÊwiata i nie zale-
˝y ona od wyst´powania lub nie jakichkolwiek czàstek. Mo˝na powie-
dzieç, ˝e jej wartoÊç determinuje pierwotnà geometri´ wszechÊwiata.
Pierwotnà sta∏à kosmologicznà mo˝na uznaç za swobodny parametr, któ-
rego wartoÊç uzyskuje si´, dokonujàc bezpoÊredniego pomiaru sta∏ej ko-
smologicznej.

Drugi sk∏adnik g´stoÊci energii pró˝ni pochodzi od kwantowych fluk-
tuacji wszystkich znanych pól kwantowych wyst´pujàcych w Modelu
Standardowym. Innymi s∏owy, jest to sumaryczny wk∏ad od wszystkich
wirtualnych par czàstek. Wprawdzie wirtualnych czàstek bezpoÊrednio
si´ nie obserwuje, wytwarzajà one jednak mierzalne efekty, choçby
wspomniany ju˝ efekt Casimira. W Modelu Standardowym wk∏ad do g´-
stoÊci energii pró˝ni, pochodzàcy od fluktuacji pól kwantowych, zale˝y,
i to w z∏o˝ony sposób, od mas oraz si∏ oddzia∏ywaƒ wszystkich znanych
czàstek elementarnych.
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Do g´stoÊci energii pró˝ni mogà te˝ wnosiç wk∏ad pola opisujàce czàst-
ki, które nie zosta∏y jeszcze odkryte. Tego wk∏adu nie jesteÊmy jednak
w stanie oszacowaç.

Przewidywana wartoÊç sta∏ej kosmologicznej stanowi sum´ tych trzech
sk∏adników, ale tylko jeden z nich mo˝na oszacowaç, znajàc parametry
czàstek elementarnych. Sytuacja nie jest jednak beznadziejna. Wk∏ad
pochodzàcy od ka˝dego pola kwantowego zale˝y w ró˝ny sposób od
parametrów Modelu Standardowego. Je˝eli za∏o˝ymy, ˝e parametry wy-
st´pujàce w Modelu Standardowym sà faktycznie niezale˝ne, to jest ma-
∏o prawdopodobne, aby wk∏ady od ró˝nych pól wzajemnie si´ znosi∏y.
Mo˝na wi´c przypuszczaç, ˝e sta∏a kosmologiczna b´dzie co najmniej
tak du˝a lub wi´ksza od najwi´kszego z pojedynczych sk∏adników, które
jesteÊmy w stanie obliczyç. Z takich oszacowaƒ wynika, ˝e charakte-
rystyczna skala odleg∏oÊci, na której efekty sta∏ej kosmologicznej (g´sto-
Êci energii pró˝ni) powinny byç zauwa˝alne, zawiera si´ mi´dzy 1 km
a 10 cm, a byç mo˝e jest nawet mniejsza. Innymi s∏owy, spodziewamy
si´, ˝e efekty grawitacyjne ró˝nej od zera g´stoÊci energii pró˝ni b´dà
powodowa∏y zmiany geometrii czasoprzestrzeni na odleg∏oÊciach rz´du
kilometra lub mniejszych.

Nie trzeba przeprowadzaç ˝adnych skomplikowanych pomiarów, aby
dojÊç do wniosku, ˝e te teoretyczne oceny nie mogà byç poprawne.
Z obserwacji supernowych typu Ia wynika, ˝e charakterystyczna skala od-
leg∏oÊci, na której dajà o sobie znaç efekty g´stoÊci energii pró˝ni, jest
dramatycznie wi´ksza i wynosi niemal 8 miliardów lat Êwietlnych; to blisko
23 rz´dów wielkoÊci wi´cej od przewidywaƒ teoretycznych. Pami´tajàc
o tym, ˝e sta∏a kosmologiczna wyra˝a si´ przez kwadrat odwrotnoÊci tej
skali odleg∏oÊci, dochodzimy do wniosku, i˝ obserwowana sta∏a kosmolo-
giczna jest co najmniej o 46 rz´dów wielkoÊci mniejsza od przewidywanej
teoretycznie. Ta ra˝àca niezgodnoÊç Êwiadczy o tym, ˝e nasze teoretyczne
modele nie uwzgl´dniajà jakichÊ bardzo istotnych zjawisk. Gdy fizycy za-
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cz´li badaç teorie supersymetryczne, pojawi∏a si´ nadzieja na rozwiàzanie
problemu tej niezgodnoÊci. W supersymetrycznej teorii czàstek elementar-
nych g´stoÊç energii pró˝ni musi byç równa zero. RadoÊç trwa∏a krótko,
gdy˝ nasz realny Êwiat nie jest supersymetryczny i w skalach energii, które
obecnie badamy, supersymetria zostaje z∏amana. W takiej sytuacji pojawia
si´ nowa skala energii, przy której supersymetria jest ∏amana i, jak pokazu-
jà szczegó∏owe obliczenia, wyst´puje wówczas energia pró˝ni – tego same-
go rz´du. Niestety, nie wiemy, przy jakiej energii supersymetria, o ile taka
symetria w ogóle istnieje, zostaje z∏amana. Z oszacowaƒ wynika, ˝e ener-
gia ta jest (co do rz´du wielkoÊci) równa energii pró˝ni w Modelu Standar-
dowym. A zatem nawet uwzgl´dnienie supersymetrii nie rozwiàzuje kwe-
stii sta∏ej kosmologicznej. Tak wi´c rzeczywiÊcie obecnie jest to jeden
z najpowa˝niejszych problemów, z jakimi borykajà si´ teoria czàstek ele-
mentarnych i kosmologia.

Fizycy nie popadajà ∏atwo w parali˝ujàcy dzia∏anie stan depresji i roz-
wa˝ajà inne mo˝liwoÊci wyjaÊnienia zagadki sta∏ej kosmologicznej. Jeden
ze sposobów polega na uwzgl´dnieniu efektów spowodowanych przez po-
le skalarne. Zgodnie z obecnymi wyobra˝eniami to w∏aÊnie pole skalarne
jest odpowiedzialne za bardzo szybkie rozszerzanie si´ wszechÊwiata
w poczàtkowych etapach jego ewolucji. Takie pole skalarne, wspomniany
ju˝ inflaton, wyst´powa∏o bardzo wczeÊnie, kiedy Êrednie energie czàstek
by∏y olbrzymie. Model Standardowy jako taki nie zawiera pola skalarnego,
ale niemal ka˝de jego rozszerzenie powoduje pojawienie si´ takiego pola.
Gdyby pole to faktycznie istnia∏o, mog∏oby byç êród∏em obserwowanej
obecnie sta∏ej kosmologicznej. Zaproponowano ju˝ nawet atrakcyjnà na-
zw´ dla takiego pola – kwintesencja. Modele z kwintesencjà otwierajà no-
we horyzonty – w takich modelach sta∏a kosmologiczna nie musi byç sta-
∏a, lecz mo˝e si´ zmieniaç. Wraz ze zmianà wartoÊci sta∏ej kosmologicznej
zmieniaç si´ te˝ b´dzie tempo rozszerzania si´ wszechÊwiata. Dane obser-
wacyjne, którymi dziÊ dysponujemy, nie sà jeszcze dostatecznie dok∏adne
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i nie pozwalajà na jednoznaczne potwierdzenie lub odrzucenie hipotezy
kwintesencji.

IV
Z obserwacji astronomicznych wynika, ˝e obecnie wszechÊwiat sk∏ada

si´ przede wszystkim z ciemnej materii, natomiast zwyk∏a materia stano-
wi zaledwie niewielki, bo czteroprocentowy dodatek. Wiemy, ˝e w dale-
kiej przesz∏oÊci wszechÊwiat by∏ bardzo g´sty i niezwykle goràcy, a jesz-
cze wczeÊniej najprawdopodobniej przeszed∏ przez faz´ bardzo szybkiej
ekspansji. Korzystajàc z tych informacji, mo˝na naszkicowaç mniej lub
bardziej prawdopodobny scenariusz ewolucji rozszerzajàcego si´
wszechÊwiata.

Na pytanie, jak wszechÊwiat powsta∏, nadal nie znamy pe∏nej odpo-
wiedzi. Jedno jest pewne – aby odpowiedzieç na to pytanie, trzeba si´ od-
wo∏aç do nowej fizyki, która jeszcze nie powsta∏a. Przy bardzo wysokich
energiach najprawdopodobniej wszystkie oddzia∏ywania fundamentalne,
a wi´c równie˝ grawitacja, ∏àczà si´ w jakieÊ superoddzia∏ywanie, którego
na razie nie potrafimy opisaç. WÊród ró˝nych prób stworzenia takiej super-
teorii na szczególnà uwag´ zas∏uguje teoria superstrun – z powodu swojej
rewolucyjnoÊci – i kwantowa teoria grawitacji – za sprawà swojego prag-
matyzmu. Teoria superstrun wprowadza wielowymiarowà czasoprzestrzeƒ,
w której czàstki elementarne sà uto˝samiane z ró˝nymi stanami wzbu-
dzenia jednowymiarowych obiektów – strun. Teoria ta zawiera w sobie
wszystkie znane oddzia∏ywania fundamentalne. Natomiast kwantowa teo-
ria grawitacji rozwa˝a czterowymiarowà czasoprzestrzeƒ, ale kwantowa
czasoprzestrzeƒ nie musi byç ciàg∏a, pojawiajà si´ wi´c kwant czasu
i kwant przestrzeni.

Niezale˝nie od podejÊcia przypuszcza si´, ˝e wszechÊwiat powsta∏
w wyniku kwantowej fluktuacji i poczàtkowo rozszerza∏ si´ dzi´ki bardzo
du˝ej efektywnej sta∏ej kosmologicznej, czyli energii pró˝ni lub energii
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potencjalnej jakiegoÊ pola skalarnego. Innymi s∏owy, wszechÊwiat zaczà∏
swoje istnienie od krótkiego, ale gwa∏townego okresu bardzo szybkiej eks-
pansji. Na pytanie postawione przez Eddingtona – „dlaczego wszechÊwiat
si´ rozszerza?” – mo˝emy teraz odpowiedzieç: albowiem wszechÊwiat zo-
sta∏ wprawiony w ruch przez bardzo du˝à sta∏à kosmologicznà. Nast´pnie
znaczna cz´Êç poczàtkowej energii pró˝ni zosta∏a wykorzystana w proce-
sie kreacji czàstek. Ten etap ewolucji mo˝na uto˝samiç z Wielkim Wybu-
chem. Po Wielkim Wybuchu wszechÊwiat jest zape∏niony ró˝nymi czàst-
kami i promieniowaniem, przy czym energia promieniowania dominuje
nad innymi formami energii i wszechÊwiat zaczyna si´ rozszerzaç znacz-
nie wolniej. G´stoÊç energii i temperatura sà wówczas bardzo du˝e i nie
istnieje teoria fizyczna, która mog∏aby opisaç taki stan. Gdy temperatura
wszechÊwiata spada do oko∏o dziesi´ciu tysi´cy trylionów stopni, wkra-
czamy w zakres energii opisywany przez Model Standardowy czàstek ele-
mentarnych. Przypuszcza si´, ˝e w tym obszarze energii wszystkie czàst-
ki, równie˝ czàstki ciemnej materii, znajdowa∏y si´ w stanie równowagi
termodynamicznej. Nieco póêniej energia zmniejsza si´ na tyle, ˝e czàst-
ki ciemnej materii przestajà oddzia∏ywaç z innymi czàstkami i zaczynajà
„˝yç swoim ˝yciem”. Nast´pnym wa˝nym momentem jest z∏amanie sy-
metrii oddzia∏ywaƒ elektros∏abych – jako niezale˝ne oddzia∏ywania
o istotnie ró˝nej sile pojawiajà si´ oddzia∏ywania s∏abe i elektromagne-
tyczne. Po up∏ywie zaledwie jednej stutysi´cznej sekundy od Wielkiego
Wybuchu powstajà protony i neutrony. Sekund´ po Wielkim Wybuchu
anihilujà pary elektronowo-pozytonowe; wszechÊwiat jest wówczas wy-
pe∏niony czàstkami ciemnej materii, fotonami i neutrinami oraz protona-
mi, neutronami i elektronami. Tak, choç bez ciemnej materii, Gamow wy-
obra˝a∏ sobie wczesny wszechÊwiat. Wiemy ju˝, ˝e nast´pnie powstajà
lekkie pierwiastki, a kolejnym wa˝nym procesem jest rekombinacja pla-
zmy elektronowo-protonowo-helowej i utworzenie si´ neutralnych ato-
mów. Nieco przed rekombinacjà g´stoÊç energii materii zrównuje si´ z g´-

Czy wszechÊwiat si´ rozszerza?

36

Eddington sklad:Eddington sklad  2/25/14  11:09 AM  Page 36



stoÊcià energii promieniowania i od tego momentu o tempie rozszerzania
si´ wszechÊwiata decyduje g´stoÊç materii – wszechÊwiat zaczyna si´ roz-
szerzaç nieco szybciej.

Ma∏e zaburzenia w rozk∏adzie ciemnej materii, które powsta∏y podczas
epoki inflacyjnej, powoli narastajà i w momencie rekombinacji generujà
niewielkie zaburzenia temperatury promieniowania reliktowego. Po re-
kombinacji zwyk∏a materia, która do tego momentu by∏a silnie zwiàzana
z promieniowaniem, co przeciwdzia∏a∏o jej kondensacji, przestaje oddzia-
∏ywaç z fotonami. Uwolniona z tego zwiàzku, zaczyna si´ swobodnie po-
ruszaç w niejednorodnym polu grawitacyjnym, wytworzonym przez ciem-
nà materi´. I tak oko∏o pó∏ miliarda lat po Wielkim Wybuchu powstajà
pierwsze galaktyki i gwiazdy, a w koƒcu – po up∏ywie kolejnych kilkunastu
miliardów lat – pojawia si´ ˝ycie.

Marek Demiaƒski
Warszawa, grudzieƒ 2005 roku
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