Wstep

Wszech$wiat przed i po Eddingtonie

Wielkie odkrycia sa czesto dokonywane przypadkowo. Krzysztof Ko-
lumb, rozpoczynajac swoja wyprawe, ktéra miafa wytyczy¢ nowa droge
do Indii i jednocze$nie potwierdzi¢, ze Ziemia jest kula, jak juz wéwczas
w Swiattych kregach powszechnie sadzono, nie przypuszczat, iz napotka
nieznany kontynent — Ameryke. Nie znalazt jednak nowej drogi do Indii
i nie udato mu sie optyna¢ kuli ziemskiej; zrobit to dopiero kilkanascie lat
pozniej Magellan. Niemniej wyprawa Kolumba rozpoczeta burzliwy okres
odkry¢ geograficznych. Kula ziemska poszerzyfa sie o nowe kontynenty,
a na mapach pojawily sie nowe morza, nowe archipelagi i nowe wyspy.

Poczatek XX wieku to okres wielkich odkry¢ naukowych, ktére rady-
kalnie zmienily nasze wyobrazenia o otaczajacym nas $wiecie. Przy-
puszczenie Maxa Plancka, ze energia moze by¢ przekazywana tylko
w okreslonych porcjach, doprowadzito do powstania mechaniki kwan-
towej — nowego sposobu opisu zjawisk zachodzacych w mikroswiecie.
Kilka lat p6Zniej Albert Einstein stworzyt szczegélna teorie wzglednosci
— odrzucit wprowadzong przez Newtona koncepcje absolutnego czasu
oraz absolutnej przestrzeni i zastapit ja czterowymiarowa czasoprze-
strzenia, w ktérej rozréznienie czasu i przestrzeni zalezy od obserwato-
ra. W tej nowej teorii czasu i przestrzeni szczegblna role odgrywaja sy-
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gnaty swietlne. W czasoprzestrzeni sygnaty Swietlne poruszaja sie po tra-
jektoriach, ktore nie zalezg od tego, w jaki sposéb rézni obserwatorzy
wprowadzajg swoje specyficzne rozdzielenie czasoprzestrzeni na czas
i przestrzen. Te wlasno$¢ sygnatow swietlnych mozna tez opisa¢ inaczej,
stwierdzajac, ze predkos¢ swiatta nie zalezy od wzglednego ruchu zré6-
dfa $wiatfa i obserwatora. Innymi stfowy, predkos¢ Swiatfa jest taka sama
dla wszystkich obserwatoréw i jest nowym absolutnym elementem teo-
rii. Jednym z pierwszych waznych wnioskéw, wynikajacych ze szczegél-
nej teorii wzglednosci, byt stynny wzér E = mc?, wprowadzajacy réowno-
waznos$¢ energii i masy. Rozpoczat sie okres szybkiego rozwoju fizyki
i techniki, ktéry trwa do dzisiaj.

Nieco wczesniej, bo w potowie XIX stulecia, Gustav Kirchhoff i Robert
Bunsen stwierdzili, ze atom pobudzony do $wiecenia emituje $wiatto tylko
o okreslonych, charakterystycznych dfugosciach fal. To wazne odkrycie
otworzyto nowe mozliwosci badania gwiazd. Okazafo si¢ bowiem, Ze ob-
serwujac z Ziemi $wiatto dalekich gwiazd, potrafimy okresli¢ skfad chemicz-
ny i temperature ich atmosfer oraz predkosci, z jakimi sie do nas przybliza-
ja lub od nas oddalaja. Widma gwiazd sa wiec nieocenionym Zrédiem
informacji o tych bardzo dalekich obiektach astronomicznych. Rozpoczat
sie ztoty wiek astronomii gwiazdowej. Aby bada¢ widma dalekich gwiazd,
trzeba korzystac z teleskop6w o jak najwiekszej srednicy zwierciadfa. W ten
sposéb pojawit sie istotny pretekst, by budowa¢ coraz wieksze instrumenty.
Jeden z waznych otwartych probleméw, ktéry mozna byto rozstrzygna¢ tyl-
ko obserwacyjnie, dotyczyt rozktadu gwiazd w przestrzeni i pytania, co
znajduje sie poza granicami naszej Galaktyki — Drogi Mlecznej. Na poczat-
ku XX wieku astronomowie nie byli w stanie jednoznacznie rozwigza¢ tego
problemu. Istnialy dwa punkty widzenia. Niektérzy uwazali, ze Droga
Mleczna jest jedynym ogromnym skupiskiem gwiazd, jakie istnieje we
wszechswiecie, cho¢ dopuszczali mozliwos¢, ze gwiazdy znajduja sie takze
poza jej granicami. Inni sadzili, ze wszechswiat jest wypetniony takimi wiel-
kimi skupiskami gwiazd — galaktykami; jedna z nich bytaby Droga Mleczna.
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Vesto Slipher, ktéry w 1912 roku rozpoczynat badanie mgtawic spiral-
nych — enigmatycznych obfokéw, przypominajacych wiry na wodzie — za-
pewne nie zdawat sobie sprawy z tego, ze zapuszcza sie w dziewicze ob-
szary wszech$wiata. Slipher zdobyt duze doswiadczenie spektrograficzne,
prowadzac pomiary predkosci obrotu planet. Korzystajac ze $redniej wiel-
kosci teleskopu o $rednicy zaledwie 60 cm, ktéry jednak znajdowat sie
w gorach w Arizonie, gdzie warunki obserwacyjne byty bardzo dobre, i do
ktérego miat praktycznie nieograniczony dostep, Slipher powoli, ale syste-
matycznie rejestrowal widma mgtawic spiralnych. Po dwéch latach obser-
wacji zebrat widma 14 mgtawic. Okazato sie, ze mgtawice poruszajg sie
z bardzo duzymi predkosciami, znacznie wiekszymi od typowych predko-
Sci ruchéw wtasnych gwiazd; poza tym wiekszos¢ mgtawic oddala sie od
nas. Slipher kontynuowat te badania przez kilkanascie nastepnych lat
i zdotat zmierzy¢ predkosci okofo 40 mgfawic.

Niemal zaraz po sformufowaniu w 1905 roku szczegblnej teorii
wzglednosci Albert Einstein rozpoczat poszukiwanie nowej teorii grawi-
tacji. Zgodnie z prawem powszechnego cigzenia Newtona oddziatywa-
nia grawitacyjne rozchodzg sie z nieskoficzona predkoscia, co pozostaje
w jawnej sprzecznosci z podstawowym postulatem szczegélnej teorii
wzglednosci o skoriczonej predkosci rozprzestrzeniania sie wszystkich
oddziatywar fizycznych. Ogélna teorii wzglednosci — nowa relatywistycz-
na teoria grawitacji, wedtug ktérej oddziatywania grawitacyjne rozcho-
dza sie ze skofczona predkoscia réwnag predkosci Swiatta — zostata
w swojej ostatecznej postaci opublikowana przez Einsteina w 1916 roku.
Einstein zdawat sobie sprawe z fundamentalnego znaczenia ogoélnej teo-
rii wzglednosci i jej uniwersalnosci. Kuszacym problemem byto zastoso-
wanie tej nowej teorii grawitacji, uzalezniajacej wiasnosci czasoprze-
strzeni od rozktadu materii, do badania podstawowych wtasciwosci
catego wszechswiata.

Jak juz wspominalismy, w tym czasie astronomowie nie wiedzieli jesz-
cze o istnieniu innych galaktyk i zwykle wszech$wiat utozsamiali z Dro-
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ga Mleczng — olbrzymim sptaszczonym skupiskiem gwiazd — dopuszcza-
jac jednak mozliwos¢, ze wszechswiat jest wiekszy. Poniewaz obserwo-
wane ruchy wlasne gwiazd byty niewielkie, powszechnie przypuszcza-
no, ze wszechswiat jako cafos¢ jest statyczny. Aby taki uktad gwiazd
mogt by¢ statyczny, sity wzajemnego przyciagania grawitacyjnego powin-
na rownowazy¢ jakas nieznana sita odpychajgca. Chcac pogodzic¢ te po-
glady astronoméw na strukture wszechswiata z réwnaniami ogélnej
teorii wzglednodci, Einstein zdecydowat sie na radykalny krok i zmodyfi-
kowat swoje réwnania: wprowadzit nowa uniwersalna site odpychajaca,
ktérg nazwat statg kosmologiczna. Przyjmujac dodatkowo, ze wszech-
Swiat jest przestrzennie skoficzony i ma geometrie tréjwymiarowej sfery,
znalazt algebraiczny zwiazek, ktéry taczyt promien tej sfery ze Srednig
gestosScig materii we wszech$wiecie. Pozwolito to na powiazanie warto-
Sci statej kosmologicznej z rozmiarami wszechswiata. Einstein byt bardzo
dumny ze swojego modelu, w ktérym jedynym parametrem pozostaja-
cym do wyznaczenia na drodze obserwacji byta srednia gestos¢ materii
we wszech$wiecie. Gdy tylko astronomowie okreslg wartos¢ tego wazne-
go parametru kosmologicznego, bedzie mozna obliczy¢ rozmiary
wszechs$wiata i jego mase.

Istniat jeszcze jeden powdd, mozna powiedzie¢ — czysto filozoficzny,
ktory sktonit Einsteina do wprowadzenia statej kosmologicznej. Zgodnie
z pogladami Ernsta Macha, austriackiego fizyka i filozofa, Zrodtem bez-
wiadnosci ciaf sg ich wzajemne oddziatywania i w hipotetycznym wszech-
Swiecie, w ktérym istnieje tylko jedno ciato, nie mozna méwic¢ o bezwtad-
nosci. W jezyku ogélnej teorii wzglednosci postulat Macha oznacza, ze bez
materii czasoprzestrzen nie moze istnie¢. Na pierwszy rzut oka wydawato
sie, ze rownania ogolnej teorii wzglednosci bez materii, ale ze statg kosmo-
logiczna, nie maja nietrywialnych rozwiazan. Kilka miesiecy po ukazaniu sie
kosmologicznej pracy Einsteina holenderski astronom Willem de Sitter wy-
kazat, ze réwnania ogélnej teorii wzglednosci ze stata kosmologiczna, ale
bez materii, maja nietrywialne rozwigzania o nietrywialnych wtasnosciach.
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Czasoprzestrzen znaleziona przez de Sittera wydawata sie statyczna, ale je-
zeli umiesci¢ w niej czastke prébna, to bedzie sie ona oddalata od obser-
watora (poczatku uktadu odniesienia) z predkoscia proporcjonalng do od-
legtosci. Wtasnos¢ te posiadaty rowniez zegary ,probne” i w poréwnaniu
z zegarem obserwatora wszystkie inne zegary beda sie sp6znialy, a op6z-
nienie bedzie tym wieksze, im wieksza jest odlegfos¢ miedzy zegarami. Dla
astronoméw oznaczato to, ze $wiatfo pochodzace od odlegtych galaktyk
bedzie przesuniete ku czerwieni — tym bardziej, im dalej znajduje sie
galaktyka.

W Europie trwala jeszcze pierwsza wojna Swiatowa i zainteresowanie
nowymi modelami wszechswiata byto bardzo ograniczone.

W 1921 roku nikomu jeszcze wéwczas nieznany rosyjski matematyk
Aleksander Friedman przyjat, ze materia wszechswiata jest roztozona jed-
norodnie oraz izotropowo, i korzystajac z tego bardzo waznego upraszcza-
jacego zatozenia, rozwiazat réwnania Einsteina bez statej kosmologiczne;.
Pokazat, Ze taki wszechswiat zmienia sie w czasie — ewoluuje; co wiece;j,
musial mie¢ poczatek. Wyniki swoich badan Friedman opublikowat
w dwoch artykutach. Te bardzo wazne prace przez wiele lat pozostawaty
niezauwazone.

W czasie, kiedy powstawaly prace Friedmana, w Stanach Zjednoczo-
nych prowadzono intensywne badania mgfawic spiralnych. Korzystajac
z najwiekszego woéwczas teleskopu optycznego, zainstalowanego na
Mount Wilson w Kalifornii, Edwin Hubble odkryt, Ze mgfawica spiralna
w Andromedzie skfada si¢ z gwiazd. Wkroétce potem wsréd tych gwiazd
wypatrzyt szczegblnego rodzaju gwiazdy zmienne — cefeidy. Gwiazdy te
okresowo, a przy tym w charakterystyczny sposéb, zmieniajg swoja ja-
snos¢. Cefeidy dostrzezono réwniez w Obtokach Magellana, Matym i Du-
zym, i stwierdzono empirycznie, ze okres zmian jasnosci tych gwiazd jest
proporcjonalny do ich jasnosci absolutnej. Dzieki tej zaleznosci cefeidy sta-
ty sie bardzo waznym Zrédtem informacji o odlegtosciach do uktadow
gwiazd, w ktérych dawato sie je zaobserwowac. Korzystajac z tej metody
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wyznaczania odlegfosci, Hubble stwierdzit, ze mgfawica w Andromedzie
znajduje sie daleko poza granicami Drogi Mlecznej. Okazato sie, ze obiek-
ty, ktore dotychczas identyfikowano jako mgtawice spiralne, sa w istocie
ukfadami ztozonymi z bardzo wielu gwiazd, ale znajduja sie tak daleko, iz
pojedyncze gwiazdy mozna w nich zaobserwowac tylko za pomocg bar-
dzo duzych teleskopéw. W ten sposéb Hubble odkryt bogaty i réznorodny
Swiat galaktyk, a granice poznawalnego wszech$wiata rozszerzyly sie
niewyobrazalnie.

W 1929 roku, gdy Hubble zmierzyt odlegtosci do kilkudziesieciu in-
nych galaktyk, sporzadzit bardzo prosty wykres, odkiadajac na jednej osi
odleglos¢, a na drugiej predkos¢, z jaka galaktyka sie oddala. Stwierdzit,
ze zalezno$¢ predkosci ucieczki (v) od odlegtosci (d) jest liniowa, czyli
v = H - d. Wspbfczynnik proporcjonalnosci H w tej relacji nazywa sie
obecnie stafa Hubble’a. Stata Hubble’a ma wymiar odwrotnosci czasu,
a zatem odwrotno$¢ statej Hubble’a mozna uzna¢ za miare wieku
wszechswiata. Z pierwszych pomiaréw statej Hubble’a wynikato, ze wiek
wszechswiata nie przekracza dwéch miliardéw lat, co juz wéwczas wzbu-
dzafo kontrowersje.

Gdy na poczatku lat trzydziestych okazafo sie, ze wszechswiat sie roz-
szerza, a wiec nie jest statyczny, Einstein zrezygnowat z propagowania sta-
tej kosmologicznej i pomyst, aby ja wprowadzi¢, uznat za swoja najwiek-
sza pomytke. Gdyby bowiem w 1917 roku zawierzyt swoim réwnaniom,
a nie opinii astronoméw, zapewne stwierdzitby, ze wszech$wiat nie moze
by¢ statyczny — musi sie zmienia¢, ewoluowac.

Uptyneto jeszcze kilka lat, zanim astronomowie zdali sobie sprawe z wa-
gi odkrycia Hubble’a i zaakceptowali fakt rozszerzania sie wszechswiata.
Duza role w wyjasnianiu subtelnych réznic miedzy potocznym pojmo-
waniem ,rozbiegania sie” galaktyk a rozszerzajacym sie wszechwiatem —
co sprawia, ze przestrzefi miedzy galaktykami podlega ekspansji, a wiec
odlegtosci miedzy nimi rosng — odegrali Georges Lemaitre, Arthur Edding-
ton i wspomniany juz de Sitter. Po odkryciach Hubble’a astronomowie sku-
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pili sie na badaniu i klasyfikacji galaktyk, a kosmologowie poszukiwali od-
powiedzi na pytanie, dlaczego wszechswiat sie rozszerza. Ksigzka Edding-
tona Czy wszechswiat sie rozszerza? bardzo dobrze oddaje atmosfere ba-
dar kosmologicznych i probleméw dyskutowanych na poczatku lat
trzydziestych XX wieku.

Edwin Hubble, odkrywca Swiata galaktyk, reszte swojego zycia po-
Swiecit na jego zgtebianie. Po zebraniu duzego materiatu obserwacyjne-
go wprowadzit klasyfikacje galaktyk, ktéra jest uzywana do dzisiaj. Hub-
ble podzielit galaktyki na eliptyczne, spiralne, spiralne z poprzeczka
i nieregularne. Obecnie uwaza sie, ze nasza Galaktyka — Droga Mleczna
— jest galaktyka spiralna z poprzeczka. Hubble badat tez przestrzenny
rozktad galaktyk i wykazat, ze w przestrzeni galaktyki sa roztozone jed-
norodnie. Ten obserwacyjny fakt a posteriori uzasadniat zatozenia zro-
bione przez Einsteina, Friedmana i Lemaitre’a przy opracowywaniu ich
modeli kosmologicznych. Wielkim wyzwaniem dla obserwacyjnej ko-
smologii pozostawato wyznaczenie podstawowych parametréw okresla-
jacych wiasnosci wszechswiata: statej Hubble’a i sredniej gestosci mate-
rii we wszech$wiecie.

Badania kosmologiczne ruszyly z nowym impetem zaraz po zakoncze-
niu drugiej wojny $wiatowej. Model ewoluujacego wszechswiata Friedma-
na przewidywat, ze wszechswiat miat poczatek. Skoro obecnie wszech-
Swiat sie rozszerza, to gdy bedziemy cofac sie w czasie, Srednia odlegfos¢
miedzy galaktykami powinna male¢. Dostatecznie blisko stanu poczatko-
wego galaktyki nie mogly istnie¢ — zlewaly sie ze soba. Jezeli zatozymy, ze
we wszech$wiecie obowiazuje zasada zachowania materii, innymi sfowy,
ze materia nie moze spontanicznie powstawac z niczego ani znika¢ (cho¢
oczywiscie mozliwa jest zamiana jednych form materii w inne) — co wyda-
je sie rozsadne, gdyz do tej pory nie odkryto zadnego zjawiska naruszaja-
cego te zasade — to w chwili poczatkowej Srednia gesto$¢ materii we
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wszechéwiecie byfa nieskoriczona. Ow fakt obecnosci w momencie po-
wstawania wszechswiata stanu osobliwego o nieskoriczonej gestosci mate-
rii wywotywat burzliwe dyskusje. Aby unikna¢ tego osobliwego stanu,
w Anglii i Stanach Zjednoczonych zaproponowano nowy model kosmolo-
giczny, nazwany modelem stanu stacjonarnego. Zyskat on sporg popular-
nos¢. W modelu tym nadal przyjmowano, ze wszechswiat sie rozszerza
i ze jest wypetniony materig w sposob jednorodny oraz izotropowy, ale
dopuszczono mozliwos¢ spontanicznej kreacji materii, i to w taki sposob,
aby Srednia gesto$¢ materii pozostawata niezmienna pomimo rozszerzania
sie wszechs$wiata.

Odmienny punkt widzenia propagowat George Gamow — Rosjanin, kt6-
ry po kilku latach tutaczki po Europie w pofowie lat trzydziestych osiadt
w Stanach Zjednoczonych i aktywnie uczestniczyt w realizacji programu
budowy pierwszej bomby wodorowej. Gamow na serio potraktowat po-
czatkowy osobliwy stan wszech$wiata i wyciagnat z tego bardzo wazne fi-
zyczne wnioski. Uznat mianowicie, ze w poblizu stanu osobliwego mate-
ria byta nie tylko bardzo gesta, ale takze niezwykle goraca. W tym
poczatkowym stanie nie mogly istnie¢ nie tylko atomy, lecz nawet jadra
atomowe. Wszechswiat wypetniata wéwczas bardzo goraca mieszanina
protondéw, neutrondw, elektronéw i fotonéw. Ta egzotyczna materia po-
czatkowo rozszerzata sie bardzo szybko, a wiec jej srednia gestos¢ malafa,
i jednoczesnie stygta. Taki obraz bardzo wczesnych etapéw ewolucji
wszechswiata Fred Hoyle, jeden z twércow teorii stanu stacjonarnego, na-
zwal modelem Wielkiego Wybuchu.

Gamow, niezrazony poczatkowym sceptycznym przyjeciem tego mode-
lu, badat jego fizyczne konsekwencje. Doswiadczenie zdobyte podczas
prac nad konstrukcja bomb, a nastepnie przy analizie pozostatosci po
probnych wybuchach, wykorzystat do badania reakcji termojadrowych,
ktére mogty zachodzi¢ we wczesnych fazach ewolucji wszech$wiata. Po-
czatkowo Gamow przypuszczat, ze we wczesnych fazach ewolucji z gora-
cej pramaterii wypetniajacej wowczas wszechswiat mogty powstac wszyst-
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kie pierwiastki, jakie obecnie wystepuja w przyrodzie. Jak to czesto bywa,
zadanie obliczenia spodziewanego rozpowszechnienia pierwiastkow zlecit
tréjce swoich doktorantéw — Ralphowi Alpherowi, Robertowi Hermanowi
i Jamesowi Follinowi, Jr. W tych czasach nie byto jeszcze nie tylko kompu-
teréw, ale nawet elektrycznych maszyn liczacych, i do wykonania tych bar-
dzo ztozonych obliczet wykorzystywano prymitywne arytmometry. Po kil-
ku latach zmudnej pracy okazalo sie, ze proces powstawania pierwiastkéw
w modelu Wielkiego Wybuchu trwat bardzo krétko, zaledwie trzy minuty,
i doprowadzit do powstania tylko lekkich pierwiastkéw. Pierwotna materia,
z ktérej nastepnie uformowaly sie gwiazdy i galaktyki, ma zadziwiajaco
prosty sktad chemiczny i jest ztozona gtéwnie z wodoru (w okoto 75%
w stosunku wagowym) oraz helu (okoto 25%), z bardzo mata domieszka
innych lekkich pierwiastkéw, takich jak “Li, i jedynie $ladowymi ilo$ciami
wegla i tlenu.

Kiedy proces powstawania lekkich pierwiastkow zaczeto analizowac,
korzystajac z komputeréw, wyjasnifo sie ostatecznie, dlaczego we wcze-
snym wszechswiecie nie mogly powstac¢ ciezkie pierwiastki. Gtéwna przy-
czyna byto gwattowne rozszerzanie sie wszechswiata, co sprawia, ze bar-
dzo szybko maleje gestoé¢ materii — a wiec réwniez prawdopodobieristwo
zderzer miedzy ré6znymi czastkami — i jej temperatura, czyli Srednia ener-
gia czastek. Pierwszym krokiem na dfugiej drodze przemian termojadro-
wych jest utworzenie jadra deuteru. Deuter to izotop wodoru, powstajacy
w wyniku zderzenia protonu z neutronem. Jadra deuteru sa bardzo stabo
zwigzane i mozne je tatwo rozbi¢ — gdy na przyktad uderzy w nie foton
o odpowiednio wysokiej energii, ktérych w poczatkowych fazach ewolucji
wszechdwiata jest bardzo duzo. Dopiero po okoto 100 sekundach od Wiel-
kiego Wybuchu temperatura wszechswiata spada na tyle, ze czas zycia
jader deuteru staje sie wystarczajaco dtugi, aby mogly zacza¢ zachodzi¢
nastepne reakcje termojadrowe. Kiedy ming pierwsze trzy minuty od Wiel-
kiego Wybuchu, malejaca temperatura osigga wartos¢, ktéra uniemozliwia
dalsze reakcje, gdyz czastki nie maja juz dostatecznej energii na przezwy-
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ciezenie sit elektrycznego odpychania (przypomnijmy, ze czastki niosace
tadunki elektryczne tego samego znaku odpychaja sie). Reakcje termoja-
drowe nie moga juz woéwczas zachodzi¢ i proces pierwotnej syntezy pier-
wiastkow zostaje zakoriczony. Jak sie pézniej okazato, tlen, wegiel i azot
oraz inne ciezsze pierwiastki sa produkowane w gwiazdach, a te ciezsze od
zelaza — gtéwnie podczas wybuchéw supernowych. Astronomowie stwier-
dzili, ze gwiazdy sa zbudowane przede wszystkim z wodoru i helu w sto-
sunku wagowym mniej wiecej 75:25, jeszcze przed powstaniem kosmolo-
gicznego modelu Wielkiego Wybuchu. Wyjasnienie sktadu chemicznego
pramaterii bylo pierwszym waznym sukcesem tego modelu i pierwszym
zwiastunem upadku modelu stanu stacjonarnego.

Jako specjalista od wybuchéw bomb atomowych Gamow zdawat sobie
sprawe z tego, ze promieniowanie — naturalny skfadnik wczesnego wszech-
Swiata — nie moze nagle znikna¢. Promieniowanie, czyli fotony, oddziatu-
je z nafadowanymi czastkami, protonami i elektronami, ktérych w mto-
dym wszech$wiecie byto niezwykle duzo. Bardzo szybko tez osiaga stan
rownowagi termodynamicznej, ktory jest opisywany wzorem Plancka,
a takie réwnowagowe promieniowanie fizycy nazywaja promienio-
waniem ciafa doskonale czarnego. Okazato sie, ze to réwnowagowe
promieniowanie w spos6b naturalny wpisuje sie w scenariusz wczesnych
faz ewolucji wszechswiata i, co wiecej, poczatkowo odgrywa bardzo waz-
na role. W pierwszych fazach ewolucji wszechswiata $rednia gestos¢ ener-
gii tego promieniowania byta znacznie wigksza od gestosci energii-masy
czastek i to wtasnie promieniowanie okreslafo tempo rozszerzania sie
wszechswiata. Wszechswiat zdominowany przez promieniowanie rozsze-
rza sie wolniej, niz gdyby tempo ekspansji byto okreslane przez gestos¢
materii. Te wczesne fazy ewolucji wszechswiata, kiedy dominuje promie-
niowanie, nazywa sie obecnie epoka promieniowania. Cho¢ wszechswiat
sie rozszerza, oddziatywanie fotonéw z natadowanymi czastkami zacho-
dzi na tyle efektywnie, ze przez caly czas promieniowanie pozostaje
w réwnowadze z materig, a wiec jest to promieniowanie ciata doskonale



Wstep

czarnego o malejacej temperaturze. Poniewaz wszechswiat sie rozszerza,
gesto$¢ energii promieniowania maleje i maleje tez gestos¢ materii, ale ge-
sto$¢ energii promieniowania zmniejsza sie szybciej, i w koncu nastepuje
taki moment, kiedy gestos¢ energii promieniowania staje sie réwna gesto-
Sci energii-masy czastek. Poczynajac od tego momentu, tempo rozszerza-
nia sie wszech$wiata jest okreslane przez gestos¢ materii, wszechswiat
wkracza w epoke materii i zaczyna sie rozszerza¢ nieco szybciej. Nieco
poZniej temperatura wszechswiata spada na tyle, ze protony i jadra helu
moga na trwale schwyta¢ elektrony i utworzy¢ neutralne atomy wodoru
oraz helu. Ten proces rekombinacji powoduje, Zze nagle niemal wszystkie
nafadowane czastki zostaja zwiazane w trwate, elektrycznie obojetne ato-
my. Od tego momentu fotony praktycznie przestaja oddzialywac z mate-
rig, ale promieniowanie nadal bedzie mozna opisywa¢ wzorem Plancka
z temperaturg malejaca odwrotnie proporcjonalnie do stale zwiekszaja-
cych sie rozmiaréw wszech$wiata. Gamow oszacowalt, ze obecnie tempe-
ratura tego promieniowania powinna wynosi¢ kilka stopni powyzej zera
bezwzglednego. Poczatkowo wydawato sie, ze tego promieniowania, kt6-
re nazwano promieniowaniem reliktowym, nie da sie zaobserwowac,
gdyz bedzie ono znacznie stabsze od $redniego tta promieniowania emi-
towanego przez gwiazdy, gaz i pyl, znajdujace sie w naszej Galaktyce
i w innych galaktykach.

W 1964 roku dwaj mtodzi rosyjscy astrofizycy, Igor Nowikow i Andriej
Doroszkiewicz, dokfadniej oszacowali natezenie promieniowania gwiazd
oraz pytu i wykazali, ze w zakresie fal milimetrowych promieniowanie re-
liktowe powinno dominowa¢, a dzieki swoim szczegblnym cechom po-
winno dac sie zaobserwowac i tatwo zidentyfikowaé. Zasugerowali nawet,
aby do tego celu wykorzysta¢ obserwacje radiowe.

Latem 1964 roku dwaj amerykanscy radioastronomowie Arno Penzias
i Robert Wilson prowadzili badania za pomoca sprzetu firmy Bell Labo-
ratories w Holmdel, w stanie New Jersey — dos¢ prostej anteny rozkowe;j
dostrojonej do odbierania stabych sygnatéw radiowych o dtugosci fali kil-
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kunastu milimetrow. Kiedy zaczeli bada¢ poziom szumu tej anteny,
stwierdzili, ze niezaleznie od kierunku ustawienia anteny i pory dnia
dociera do niej bardzo staby sygnat. Aby sie upewni¢, czy przypadkiem
sygnat ten nie jest generowany przez skomplikowany wzmacniajacy uktad
elektroniczny, zdobyli sie na desperacki krok i ochtodzili cafe to urzadze-
nie do temperatury ciekfego azotu. Spowodowato to drobny spadek na-
tezenia sygnatfu, ale nadal byt on obecny. Kilkadziesiat kilometréw od
Holmdel, w Princeton, grupa fizykéw kierowana przez Roberta Dicke’ego
przygotowywata w tym czasie specjalny zestaw radiometréw z zamiarem
odkrycia promieniowania reliktowego. Gdy przypadkowo dowiedzieli sie
o dziwnym sygnale obserwowanym przez Penziasa i Wilsona, szybko wy-
jasnito sie, ze pochodzi on od promieniowania reliktowego. Z pomiaréw
wynikafo, ze promieniowanie reliktowe ma temperature zaledwie 3 stop-
ni powyzej zera bezwzglednego. Kilka tygodni p6zniej grupa Dicke’ego
potwierdzita odkrycie Penziasa i Wilsona, dokonujac niezaleznego wy-
znaczenia natezenia promieniowania reliktowego na nieco innej dtugosci
fali. Odkrycie promieniowania reliktowego byto tryumfem modelu Wiel-
kiego Wybuchu. Model stanu stacjonarnego nie przewidywat istnienia te-
go promieniowania i jako sprzeczny z obserwacjami zostat wkrétce odrzu-
cony. Czternascie lat potem Penzias i Wilson zostali uhonorowani
Nagroda Nobla.

Jak sie pdzniej wyjasnito, promieniowanie reliktowe dawato o sobie
zna¢ wezesniej. W 1940 roku Andrew McKellar stwierdzit, Zze promienio-
wanie pochtaniane przez czasteczki CN (rodnik cyjanowy) $wiadczy o tym,
iz s3 one wzbudzane przez termiczne promieniowanie o temperaturze 2,3
stopnia powyzej zera bezwzglednego. Co wiecej, McKellar obserwowat
obfoki molekularne w réznych czesciach nieba i wszedzie stwierdzat po-
dobny stopiert wzbudzenia molekut CN, co Swiadczyto o uniwersalnym
charakterze tego termicznego promieniowania, ale wéwczas nikt nie sko-
jarzyt go z kosmologicznym promieniowaniem reliktowym. A w 1961 roku
E. Ohm, kalibrujac antene radiowa, ktéra pdzniej postuzyli sie Penzias
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i Wilson, zauwazyt nadwyzke szumu i uznajac, ze ma on termiczne pocho-
dzenie, przypisat mu temperature 3,3 stopnia powyzej zera bezwzgledne-
go. Ale i ten techniczny raport nie zostat zauwazony.

Pod koniec 1989 roku Amerykanska Agencja Badania Przestrzeni Ko-
smicznej NASA wystrzelita specjalnego sztucznego satelite ziemi COBE (od
Cosmic Background Explorer) do badania promieniowania reliktowego.
Kilka tygodni pézniej radiometr zainstalowany na tym satelicie potwierdzit
ostatecznie, ze promieniowanie reliktowe bardzo dobrze odtwarza widmo
promieniowania ciafa doskonale czarnego o temperaturze 2,726 = 0,010
stopnia powyzej zera bezwzglednego. Od tego momentu nie ma juz wat-
pliwosci, ze promieniowanie reliktowe jest istotnie pozostatoscig po Wiel-
kim Wybuchu. Doktadniejsze pomiary temperatury pozwolity stwierdzi¢,
ze Ziemia, a raczej Srodek masy Uktadu Stonecznego, porusza sie wzgle-
dem promieniowania reliktowego z predkoscia okoto 370 km/s. Jeszcze
precyzyjniejsze pomiary wykryty bardzo mate réznice w temperaturze pro-
mieniowania reliktowego — o amplitudzie zaledwie stutysiecznej czesci
stopnia — ktére Swiadcza o tym, ze materia wypetniajaca wszechswiat
w momencie, gdy promieniowanie reliktowe przestato z nig oddziatywac,
byta roztozona bardzo jednorodnie.

Ta niezwykta jednorodno$¢ temperatury promieniowania reliktowego
zmusita kosmologéw do wprowadzenia istotnej modyfikacji w obrazie
bardzo wczesnych faz ewolucji wszechswiata w modelu Wielkiego Wybu-
chu. W standardowym modelu problem polega na tym, ze obszar wszech-
Swiata, ktéry moégt by¢ przyczynowo zwigzany — a wiec maksymalny re-
gion, w ktérym mozna byto przesyta¢ sygnaty swietlne az do momentu,
gdy nastgpifa rekombinacja — ma obecnie rozmiary katowe zaledwie kil-
ka razy wieksze od rozmiar6éw tarczy Ksiezyca. Tak wiec przy przechodze-
niu od jednego takiego obszaru do innego temperatura promieniowania
reliktowego mogtaby sie zmienia¢ nawet skokowo, tymczasem z obserwa-
cji wynika, ze z duza doktadnoscig temperatura promieniowania relikto-
wego na calej sferze niebieskiej jest stata. Oczywiscie, mozna uzna¢, ze
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wynika to z pewnego szczegblnego wyboru warunkéw poczatkowych
w momencie powstawania wszechswiata, ale fizycy niechetnie akceptujq
takie wyjasnienia. Zaczeto wiec poszukiwa¢ odmiennych rozwiazan. Inny
problem, z ktérym model Wielkiego Wybuchu nie potrafit sobie poradzic,
dotyczy sposobu, w jaki powstaly poczatkowe zaburzenia, ktére daja
o sobie zna¢ jako drobne fluktuacje temperatury promieniowania relik-
towego.

Rozwigzanie tych probleméw przyszto dos¢ nieoczekiwanie i jeszcze
bardziej pogtebito zwigzek miedzy wszech$wiatem — tym najwiekszym
obiektem fizycznym, jaki mozemy obserwowaé — a najmniejszymi jego
skfadnikami, czyli czastkami elementarnymi. Na poziomie czastek ele-
mentarnych fizycy wyr6zniaja trzy oddziatywania fundamentalne: elek-
tromagnetyczne, ktérym podlegaja wszystkie czastki natadowane; stabe,
ktére sq odpowiedzialne za rozpady beta jader promieniotworczych oraz
za rozpady swobodnych neutronéw; wreszcie silne, ktére wiaza neutro-
ny i protony w jadrach atomowych. Jezeli do tej listy dotaczy¢ oddziaty-
wania grawitacyjne, ktérym podlegaja wszystkie czastki, to bedziemy
mieli petng panorame mozliwych oddziatywan fizycznych. Juz od czaséw
Einsteina fizycy poszukuja bardziej ogélnych teorii, ktére taczytyby rézne
oddziatywania fundamentalne. Sam Einstein przez ostatnie trzydziesci lat
swojego zycia bezskutecznie prébowat sformutowac teorie, ktéra taczy-
taby oddziatywania grawitacyjne i elektromagnetyczne. Miedzy tymi od-
dziatywaniami istnieje wiele formalnych podobieristw. Na przyktad sita
grawitacyjna dziatajaca miedzy dwoma ciatami jest proporcjonalna do
iloczynu ich masy, a odwrotnie proporcjonalna do ich odlegtosci. Podob-
nie sifa dziatajgca miedzy dwoma natadowanymi czastkami jest propor-
cjonalna do iloczynu ich fadunkéw, natomiast odwrotnie proporcjonalna
do ich odlegtosci. Na poczatku lat dwudziestych XX wieku, kiedy zacze-
to interesowac sie problemem unifikacji, znane byty tylko dwa oddziaty-
wania. Nic wiec dziwnego, ze Einstein i inni fizycy probowali — niestety,
bezskutecznie — znalez¢ teorie, ktéra zespolitaby te dwa oddziatywania.



Wstep

Najbardziej oryginalng teorie unifikujaca oddziatywania grawitacyjne
i elektromagnetyczne zaproponowali Theodor Kaluza i Oskar Klein, kt6-
rzy rozwazali pieciowymiarowa czasoprzestrzen. Zatozyli oni, ze oddzia-
tywania elektromagnetyczne ,zyja” w dodatkowym piatym wymiarze,
ktéry jest ,zwiniety”, jak cylinder, do tak matych rozmiaréw, iz praktycz-
nie pozostaje niezauwazalny. Bardzo interesujaca koncepcja, ale fizycy
nie byli jeszcze gotowi na powazne potraktowanie dodatkowych ukry-
tych wymiaréw.

W latach trzydziestych odkryto oddziatywania stabe i silne — problem
unifikacji bardzo sie skomplikowat. Odkrywano tez wiele réznych nowych
czastek elementarnych. W drugiej pofowie lat sze§¢dziesiatych Steven
Weinberg, Abdus Salam i Sheldon Glashow zaproponowali teorig, ktéra
unifikowata oddziatywania stabe i elektromagnetyczne. W ich teorii od-
dziatywan elektrostabych pojawity sie trzy nowe czastki, W+, W= Z0, oraz
nowe mozliwosci opisu reakcji miedzy réznymi czastkami, na przykfad re-
akcje z wymiana czastki Z°. Takie reakcje zaobserwowano po raz pierwszy
w 1973 roku w CERN-ie, co uznano za eksperymentalne potwierdzenie
teorii oddziatywar elektrostabych. Szes¢ lat p6zniej za jej opracowanie
Weinberg, Salam i Glashow otrzymali Nagrode Nobla. W pierwszej poto-
wie lat osiemdziesiatych odkryto czastki W+, W~ i Z0 i zmierzono ich ma-
sy; okazaly sie zgodne z przewidywaniami teoretycznymi. Ten sukces pro-
gramu unifikacji dodat impetu poszukiwaniom teorii, ktéra taczytaby
oddziatywania elektrostabe z oddziatywaniem silnym. Poszukiwania takiej
teorii, ktérg nazwano Teorig Wielkiej Unifikacji lub GUT (od Grand Unified
Theory), trwaja do dzis. W r6znych zaproponowanych dotychczas warian-
tach teorii GUT pojawiaja sie nowe bardzo ciezkie i nietrwate czastki oraz
samooddziatujace pole skalarne.

W 1981 roku Alan Guth postanowit zbada¢, jaka role takie pole skalar-
ne mogto odegra¢ we wczesnych fazach ewolucji wszech$wiata. Analizu-
jac sprzezony ukfad réwnan, opisujacych ewolucje wszechswiata i samo-
oddziatujacego pola skalarnego, wykazat, ze w pewnych warunkach
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energia potencjalna tego pola bedzie sie zmieniata bardzo powoli; co wie-
cej, moze determinowac tempo rozszerzania sie wszechswiata. Energia po-
tencjalna pola skalarnego bedzie wéwczas petnita funkcje statej kosmolo-
gicznej i wszech$wiat zacznie sie rozszerza¢ wyktadniczo. Jezeli energia
potencjalna tego samooddziatujacego pola skalarnego bedzie odpowied-
nio duza, to w bardzo krétkim czasie wszechswiat moze znacznie powiek-
szy¢ swoje rozmiary. Pola skalarne o takich wtasnosciach w naturalny spo-
séb pojawiaja sie w réznych wariantach Teorii Wielkiej Unifikacji. Ten
nowy scenariusz bardzo wczesnych faz ewolucji wszechswiata nazwano
modelem inflacyjnym. W modelu zaproponowanym przez Gutha epoka
inflacyjna rozpoczyna sie w wyniku naturalnej ewolucji wszechswiata, ale
okres ten trudno byfo zakoriczy¢. Problem zostat rozwigzany przez Andrie-
ja Lindego i, niezaleznie, przez Paula Steinhardta oraz Andreasa Albrech-
ta, ktérzy zaproponowali nieco zmodyfikowany wariant modelu inflacyjne-
go. W tym nowym modelu inflacja konczyta sie wtedy, gdy pole skalarne
zaczynato sie szybko zmienia¢, co spowodowato spontaniczna kreacje ma-
terii i podgrzanie wszech$wiata.

Model inflacyjny ma kilka bardzo pociagajacych wtasnosci. Po pierw-
sze, z powodu niezwykle gwattownego, wykfadniczego rozszerzania sie
wszechdwiata gestos¢ materii i gestos¢ promieniowania btyskawicznie
malejg praktycznie do zera. Innymi stowy, wszech$wiat bardzo szybko
,zapomina” o tym, w jakim stanie znajdowat sie przed inflacja. Po dru-
gie, wykfadnicze rozszerzanie sie wszechswiata powoduje, ze ulega on
wygfadzeniu; po zakoniczeniu epoki inflacyjnej wszechswiat, praktycznie
rzecz biorgc, bedzie ptaski. Po trzecie, btyskawiczne rozszerzanie sie
wszech$wiata w epoce inflacyjnej sprawi, ze bardzo maty obszar wszech-
Swiata, ktory przed inflacja byt przyczynowo zwiazany, a wiec miat jed-
norodng temperature i gestos¢ materii, rozszerzy sie do tak ogromnych
rozmiaréw, iz obecnie obserwowana cze$¢ wszechswiata bedzie jedynie
jego drobna czescia. To wiasnie dzieki temu temperatura promieniowa-
nia reliktowego jest dzi§ z duza dokfadnoscig taka sama na catej sferze
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niebieskiej. W koncu po czwarte: drobne kwantowe fluktuacje pola ska-
larnego odpowiedzialnego za inflacje zostang rozciagniete do makrosko-
powych rozmiaréw i zostang nastepnie przeksztatcone w poczatkowe
zaburzenia gestosci. Model inflacyjny w istotny sposéb uzupetnia nasze
wyobrazenia o bardzo wczesnych fazach ewolucji wszech$wiata i wyja-
$nia, w jaki sposéb powstaly pierwotne zaburzenia gestosci materii,
z ktorych nastepnie uformowaty sie galaktyki i gwiazdy. Pomimo tych
licznych atrakcyjnych wiasnoéci modelu inflacyjnego ciagle nie wiemy,
czy wszechswiat przeszedt przez te faze wyktadniczej ekspansji. Wciaz
nie udafo sie odkry¢ pola skalarnego, ktére miatoby by¢ odpowiedzialne
za spowodowanie kosmicznej inflacji. Kosmolodzy zaakceptowali model
inflacyjny z nadzieja, ze fizycy czastek elementarnych znajdg w korcu
pole skalarne — tak zwany inflaton — kt6re miatoby wywota¢ wykfadnicze
rozszerzanie sie wszechswiata.

Model inflacyjny przewiduje, ze dzisiejszy wszechswiat jest pfaski lub
niemal ptaski; innymi stowy, krzywizna otaczajacej nas przestrzeni powin-
na by¢ zerowa lub bliska zeru. W takim wszechswiecie gestos¢ materii jest
rowna tak zwanej gestosci krytycznej, ktéra zalezy tylko od statej Hubble’a.
Z pomiaréw rozpowszechnienia lekkich pierwiastkéw wynika, ze srednia
gestos¢ zwyktej materii barionowej (tej, ktéra nas otacza) stanowi zaledwie
4% gestosci krytycznej. Do petnego bilansu masy brakuje wiec bardzo du-
z0. Rozpoczely sie poszukiwania brakujacej materii.

Stajemy teraz przed trudnym zadaniem zwazenia galaktyki. Zacznijmy
od prostszego pytania, jak astronomowie wyznaczyli mase Storica. Ten pro-
blem zostat rozwigzany bardzo dawno dzieki prawu powszechnego ciaze-
nia Newtona. Ziemia caly czas ,spada” swobodnie na Storice, niemniej
Srednia odlegtos¢ miedzy Ziemia i Storicem pozostaje stata. Ten pozorny
paradoks daje sie fatwo wyjasnic¢ —sifa, z jaka Storice przyciaga Ziemie, wy-
nikajaca z prawa powszechnego ciazenia, jest rownowazona przez skiero-
wang w przeciwna strone site odsrodkowa. Znajac okres obiegu Ziemi wo-
kot Storica oraz promiei orbity Ziemi, mozna obliczy¢ mase Stonca.
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Poniewaz w Uktadzie Stonecznym Storice ma mase znacznie wieksza niz
ktorakolwiek z planet, planety mozna traktowac jak ciata prébne. Juz Ke-
pler wiedziat, ze im dalej od Storica znajduje sie planeta, tym jej predkos¢
orbitalna jest mniejsza, a dokfadniej — predkos¢ orbitalna maleje odwrot-
nie proporcjonalnie do pierwiastka kwadratowego z promienia orbity.
W podobny spos6b mozna na podstawie obserwacji astronomicznych wy-
znaczy¢ mase galaktyki spiralnej. Przypomnijmy, Ze galaktyki spiralne ma-
ja ksztaft cienkiego dysku z wyraZnie wyréznionym, jasno $wiecacym cen-
trum. Gwiazdy i obfoki gazu tworzace ten dysk obracajg sie wzgledem
centrum galaktyki. Na przykfad Storice obiega centrum naszej Galaktyki
z predkoscig okofo 220 km/s i dokonuje petnego okrazenia w ciggu okoto
230 milionéw lat.

Obserwujac ruchy orbitalne gwiazd i obtokéw gazowych, mozna za-
tem oszacowac mase galaktyki. Naturalne wydaje sie przypuszczenie, ze
rozkfad masy w dysku galaktycznym jest podobny do rozktadu jasnosci.
Poniewaz centrum dysku Swieci najjasniej, powinna tam skupia¢ sie
znaczna cze$¢ masy galaktyki. Gdyby tak bylo istotnie, predkosci ruchéw
gwiazd wokét centrum galaktyki powinny zgodnie z prawem Keplera ma-
le¢. Kiedy zaczeto mierzy¢ predkosci gwiazd w réznych odlegtosciach od
galaktycznego Srodka, okazato sie, ze poza centrum dysku sa one niemal
state i nie malejg w miare oddalania sie od srodka. Metodami radioastro-
nomicznymi wyznaczono predkosci orbitalne obfokéw gazowych potozo-
nych daleko poza granicami dysku, ale i one nie maleja wraz z odlegto-
Scig od centrum galaktyki. Statos¢ predkosci orbitalnej gwiazd i obtokéw
gazowych swiadczy o tym, ze masa w galaktykach jest rozlokowana ina-
czej, niz wynikatoby z rozkfadu jasnosci. Okazato sie, ze dysk galaktycz-
ny tkwi zanurzony w bardzo rozlegtym sferycznym halo, ktérego masa ro-
$nie proporcjonalnie do odlegtosci od srodka. Masa galaktyki zmierzona
dynamicznie znacznie przewyzsza faczng mase gwiazd i obtokéw gazo-
wych, ktére tworzg dysk galaktyczny. Astronomowie wprowadzili pogla-
dowa miare tej dysproporcji — to tak zwany stosunek masy mierzonej
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w jednostkach masy Storica do jasnosci mierzonej w jednostkach jasnosci
Storica. Dla galaktyk spiralnych stosunek masy do jasnosci waha sie mie-
dzy 10 a 50.

Gdy w latach dziewiecdziesigtych satelitarne teleskopy rentgenowskie
osiagnely katowa zdolno$¢ rozdzielcza poréwnywalng z teleskopami
optycznymi i mogly juz postuzy¢ do obserwacji gromad galaktyk, okazato
sie, ze kazda gromada galaktyk jest silnym zrédtem promieniowania rent-
genowskiego. Pomiary natezenia tego promieniowania oraz jego energii
pozwolity wyznaczy¢ temperature gazu, ktory byt jego Zrédtem. Astrono-
mowie przekonali sie, ze gaz znajdujacy sie w centralnych obszarach gro-
mad galaktyk jest bardzo goracy, jego temperatura siega kilkunastu milio-
néw stopni. Aby taki gaz nie rozptynat sie w przestrzeni miedzy gromadami
galaktyk, musi by¢ utrzymywany przez sity grawitacyjne; innymi stowy, po-
winien tkwi¢ w odpowiednio gtebokiej studni potencjatu grawitacyjnego.
Z obserwowanego profilu zmian temperatury z odlegloscia od centrum
gromady mozna wyznaczy¢ glebokos¢ takiej studni i rozktad masy w gro-
madzie. Oszacowana w ten spos6b masa gromady jest wielokrotnie wiek-
sza od sumy mas tworzacych jg galaktyk. Stosunek masy do jasnosci dla
gromad galaktyk zawiera sie w przedziale 300-500.

Dzieki tym obserwacjom okazato sie, ze galaktyki i gromady galaktyk za-
wieraja bardzo duzo materii, ktéra nie $wieci. Materia ta, ktérg nazwano
ciemng, wystepuje w znacznie wiekszej ilosci niz zwykta materia bariono-
wa: z obserwacji wynika, ze ciemna materia stanowi 23% gestosci krytycz-
nej, podczas gdy materii barionowej jest okofo pieciokrotnie mniej. Ciem-
na materia musi by¢ zatem zbudowana z jakich$ egzotycznych czastek,
ktére nie emituja fotonéw i bardzo stabo oddziatuja z innymi postaciami
materii. Pomimo licznych wysitkéw wielu grup fizykéw na razie nie udato
sie odkry¢ czastek ciemnej materii. R6zne teorie Wielkiej Unifikacji prze-
widuja wprawdzie mozliwoé¢ istnienia nowych czastek, ale sa to czastki
nietrwate, nie moga wiec tworzy¢ ciemnej materii. W3réd fizykow zajmu-
jacych sie czastkami elementarnymi duza popularnoscia cieszy sie teoria
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supersymetryczna, zwiazana z mozliwoscig istnienia nowej symetrii
w przyrodzie. Wedtug tej teorii kazda normalna czastka miataby swojego
supersymetrycznego partnera. Na diugiej liscie czastek supersymetrycz-
nych najpowazniejszymi kandydatami na ciemna materie sa czastki naj-
trwalsze i najlzejsze. Naleza do nich neutralino i grawitino (neutralino to
supersymetryczny partner neutrina, a grawitino — grawitonu, czyli kwantu
pola grawitacyjnego). Z oszacowan wynika, ze neutralino powinno by¢
okoto 100 razy ciezsze od protonu i ze w naszym otoczeniu w kazdym me-
trze szeSciennym mozne znajdowac sie zaledwie okoto 3000 takich cza-
stek. Dla poréwnania: w takiej samej objetosci normalnych czastek bedzie
ponad 20 rzed6w wielkosci wiecej! Mimo podejmowania wielu préb, cza-
stek supersymetrycznych do tej pory nie odkryto i nie wiadomo, czy nasz
Swiat rzeczywiscie jest supersymetryczny. Wyjasnienie, z jakich czastek
skfada sie ciemna materia, to obecnie jedno z najwazniejszych wyzwan,
stojacych przed kosmologia i fizyka czastek elementarnych.

Odkrycie ciemnej materii nie rozwiazato problemu bilansu masy i ener-
gii we wszech$wiecie. Sumaryczna gesto$¢ ciemnej materii i zwyktej mate-
rii stanowi jedynie okoto 27% gestosci krytycznej. Jezeli wszechs$wiat prze-
szedt przez faze inflacyjna, to Srednia gestos¢ materii powinna by¢ réwna
gestosci krytycznej. Problem brakujacej masy skfonit kosmologéw do po-
szukiwania innych modeli kosmicznej inflacji, ktére nie powodowatyby
catkowitego wyplaszczania sie wszech$wiata. Inwencja ludzka jest nieogra-
niczona i wkrétce fizycy zaproponowali takie modele. Nie byly one zbyt
naturalne i najczesciej wymagaly dwustopniowej inflacji. A tymczasem
problem brakujacej masy lub energii we wszechswiecie zostat rozwigzany
obserwacyjnie na dwa niezalezne sposoby.

W drugiej potowie lat dziewiecdziesiatych do pomiaru statej Hub-
ble’a astronomowie postanowili wykorzysta¢ obserwacje dalekich super-
nowych typu la. Supernowe typu la to wybuchajace biafe karty. Biate kar-
ty powstaja podczas ostatnich faz ewolucji gwiazd o masach poczatkowych
mniejszych od okoto 8 mas Stoica. Za kilkanascie miliardéw lat nasze
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Storice tez stanie sie biatym karfem. Jak na gwiazdy, biafe karty sa bardzo
mate — majg rozmiary poréwnywalne ze Srednicg Ziemi, ale mase zblizo-
na do masy Storica, a wiec ich $rednia gesto$¢ jest ogromna, moze kilka mi-
lionéw razy przewyzsza¢ gesto$¢ wody. Biate karly istnieja, gdyz potezne
sity grawitacyjne, ktore starajg sie je Scisna¢, sa rownowazone przez cisnie-
nie gazu elektronowego, wynikajace ze zjawisk kwantowych. Juz na po-
czatku lat trzydziestych XX wieku Subrahmanyan Chandrasekhar wykazat,
ze bialy karzet moze istnie¢, gdy jego masa nie przekracza 1,4 masy Stoi-
ca. Bialy karzet o wiekszej masie traci stabilnos¢, gwattownie sie kurczy
i wybucha. Energia eksplozji jest tak duza, ze gwiazda ulega catkowitej de-
strukcji. Wtasnie takie wybuchajace biafe karty astronomowie nazywaja su-
pernowymi typu la. Z obserwacji pozostatosci po eksplozjach tych super-
nowych wynika, ze podczas wybuchu powstaja wszystkie znane ciezkie
pierwiastki. Mozna powiedzie¢, ze istniejemy dzieki wybuchom superno-
wych typu la.

Aby biaty karzet mégt wybuchna¢ jako supernowa typu la, jego masa
powinna wzrosna¢ do krytycznej wartosci 1,4 masy Stonca. Jezeli dwie
gwiazdy znajduja sie dostatecznie blisko siebie, to ich wzajemne przycia-
ganie grawitacyjne moze je wigzac¢ na trwate i woéwczas tworza one ukfad
podwajny. W takim uktadzie mozliwa staje sie¢ wymiana masy miedzy two-
rzacymi go gwiazdami. Wiekszos¢ gwiazd w naszej Galaktyce (okoto 70%)
wchodzi w skfad uktadéw podwéijnych i wielokrotnych. Wyobrazmy sobie
ukfad podwojny ztozony z biatego karta i normalnej gwiazdy. Jesli odle-
glos¢ miedzy sktadnikami takiego ukfadu jest niewielka, to biaty karzet mo-
ze przyciaga¢ materie od swojego towarzysza i w ten sposéb powiekszac
swoja mase. Gdy masa biatego karta wzrosnie do 1,4 masy Storica, gwiaz-
da ta eksploduje jako supernowa typu la. Poniewaz wybuchajacy biaty ka-
rzet ma zawsze takg sama mase, uzasadnione wydaje sie przypuszczenie,
ze w kataklizmie zawsze wydzielana jest taka sama ilo$¢ energii. Superno-
we typu la moga wiec by¢ uznane za standardowe $wiece, stuzace do wy-
znaczania odlegfosci miedzygalaktycznych.
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Pod koniec lat dziewie¢dziesiatych dwie niezalezne grupy astronoméw
rozpoczety systematyczne poszukiwania supernowych typu la. W 1998 ro-
ku oba zespoty opublikowaty swoje pierwsze wyniki, ktére zostaty po-
twierdzone przez kolejne kilkuletnie obserwacje. Okazato sie, ze dalekie
supernowe Swiecg stabiej, niz wynikatoby to z przewidywar standardowe-
go modelu rozszerzajacego sie wszechswiata. Jedynym sposobem pogo-
dzenia wynikéw obserwacji z przewidywaniami teoretycznymi byto zato-
zenie, ze obecnie wszech$wiat rozszerza sie szybciej — tempo ekspansji
wszechswiata rosnie, wszechswiat przyspiesza. Wszechswiat musi by¢ za-
tem wypetniony jakas bardzo dziwng substancja, ktéra ma dodatnig ge-
stos¢, ale wytwarza ujemne cisnienie, ktére ,rozpycha” kosmos. Te dziw-
na substancje nazwano ciemna energia. Jedna z najprostszych mozliwosci
wyjasnienia tej sytuacji polega na utozsamieniu ciemnej energii ze statg
kosmologiczna. Na podstawie pomiaréw tempa rozszerzania sie wszech-
Swiata udato sie oszacowac gestos¢ ciemnej energii — stanowi ona okoto
73% gestosci krytyczne;.

W roku 2003 istnienie ciemnej energii zostato niezaleznie potwierdzo-
ne przez amerykanskiego satelite WMAP (od Wilkinson Microwave Aniso-
tropy Probe) przeznaczonego do badania anizotropii temperatury promie-
niowania reliktowego. WMAP sporzadzit bardzo doktadng mape rozktadu
temperatury tego promieniowania. Analiza korelacji temperatury promie-
niowania reliktowego w réznych skalach pozwolita wyznaczy¢ wartos¢ kil-
kunastu waznych parametréw kosmologicznych, miedzy innymi gestos¢
ciemnej energii. Obserwacje wykonane przez WMAP w petni potwierdzity
wyniki uzyskane dzieki obserwacjom supernowych typu la. Okazato sie
ostatecznie, ze w 73% wszechdwiat jest wypetniony ciemna energia.

Natura ciemnej energii, tego dominujacego skfadnika wszechs$wiata,
pozostaje nieznana. Wydaje si¢, Zze ciemna energia jest we wszech$wie-
cie roztozona jednorodnie i nie skupia sie tak jak ciemna materia wokot
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galaktyk oraz gromad galaktyk. | to wfasciwie wszystko, co wiemy, cho¢
dla scistosci mozna doda¢, ze istnienie ciemnej energii jest obecnie fun-
damentalnym problemem fizyki i kosmologii. Wr6¢my wiec do historii,
aby ten problem wtasciwie przedstawi¢. W 1917 roku, proponujac swoj
statyczny model kosmologiczny, Albert Einstein wprowadzit pojecie
stafej kosmologicznej. Dla Einsteina stata kosmologiczna byta po prostu
dodatkowym cztonem w réwnaniach, gwarantujagcym, ze w kazdym
punkcie wszech$wiata wystepujaca tam sita grawitacyjna zostanie zrow-
nowazona przez stala kosmologiczna. Dopiero 60 lat pézniej fizycy zdali
sobie sprawe z tego, ze stafa kosmologiczng mozna interpretowac ina-
czej — jako pewnego rodzaju substancje o dodatniej gestosci, ktéra wy-
twarza ujemne cinienie; przy tym cisnienie jest rowne gestosci energii
pomnozonej przez —1. Takiej substancji nikt jednak nigdy w laborato-
rium nie obserwowat.

Problem ciemnej energii nie pojawit sie niespodziewanie. Dopoki jed-
nak nie bylo obserwacyjnego potwierdzenia istnienia ciemnej energii, za-
gadnieniem tym zajmowano sie sporadycznie, cho¢ jego geneza tkwi
w dwéch bardzo waznych teoriach fizycznych — ogélnej teorii wzglednosci
i mechanice kwantowej. W fizyce klasycznej nie trzeba zna¢ absolutne;j
wartosci energii. Jezeli uktad fizyczny zmienia swoj stan, to do scharakte-
ryzowania tej zmiany wystarcza informacja, o ile sie przy tym zmienita
energia; istotne sa jedynie réznice energii. Tak tez dzieje sie w mechanice
kwantowej. Natomiast w ogélnej teorii wzglednosci geometria czasoprze-
strzeni zalezy od rozktadu energii oraz masy i aby wyznaczy¢ krzywizne
przestrzeni, trzeba doktadnie zna¢ absolutng warto$¢ energii. W mechani-
ce kwantowej niezaleznie od tego, czy badamy jakis bardzo prosty uktad,
na przyktad wahadto, czy bardzo ztozony, jak jadro atomu uranu, energie
okreslamy wzgledem tak zwanego stanu prézni — jest to stan o najnizszej
energii. Energia stanu prézni nie musi jednak wynosi¢ zero! W mechanice
kwantowej nie stanowi to problemu, gdyz fizyczne znaczenie maja rézni-
ce energii miedzy réznymi stanami.
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Sam fakt, ze energia prézni moze by¢ rézna od zera, jest sprzeczny z in-
tuicjg — przeciez proznia to pewien obszar pustej przestrzeni, ktory nicze-
go nie zawiera. Tak rzecz ujmuje opis klasyczny. Zgodnie z mechanika
kwantowa wszystkie wielkosci fizyczne fluktuuja — jest to naturalne i nie-
uniknione. Nawet w pustej przestrzeni, w ktérej niczego nie ma (w sensie
fizyki klasycznej), bezustannie kreowane sg pary czastka—antyczastka, kt6-
re niemal natychmiast znikaja. To wtasnie te tak zwane wirtualne czastki sa
odpowiedzialne za rézna od zera energie prézni. W fizyce kwantowej
prézni sensu stricto po prostu nie ma, wszedzie wystepuja co najmniej
czastki wirtualne.

Wprawdzie energia prézni nie daje sie zmierzy¢ bezposrednio, wywo-
tuje jednak mierzalne efekty. Jednym z nich jest tak zwany efekt Casimira.
W 1948 roku holenderski fizyk Hendrik Casimir zaproponowat prosty spo-
s6b pomiaru efektow spowodowanych fluktuacjami prézni. Wyobrazmy
sobie dwa elektrycznie obojetne pfaskie zwierciadta, znajdujace sie blisko
siebie. W obszarze przestrzeni poza zwierciadtami fluktuacje prézni nie sa
niczym ograniczone, natomiast miedzy zwierciadtami beda mogty powsta-
wac fluktuacje o dtugoéciach A zdeterminowanych warunkiem ni = 2L,
gdzie L to odleglos¢ miedzy zwierciadtami, an = 1, 2, 3, ... To ogranicze-
nie sprawia, ze miedzy zwierciadtami pojawi sie sita przyciagajaca je ku so-
bie. Wystepowanie tej sity zostato doswiadczalnie wykazane w 1958 roku,
a przeprowadzone ostatnio znacznie dokladniejsze pomiary w petni po-
twierdzity przewidywania teoretyczne.

Energia prézni jest tez nietypowa z innego powodu: nie mozna jej zmie-
rzy¢ zwyktymi metodami. Jak juz wiemy, w fizyce klasycznej i kwantowej
mierzymy réznice energii albo energie wzgledng, zwykle wzgledem ener-
gii prozni, ktéra najczesciej przyjmuje sie za réwna zero. Jedynym sposo-
bem wyznaczenia absolutnej wartosci energii jest odwotanie sie do ogdl-
nej teorii wzglednosci. Energia prozni, tak jak wszystkie inne formy energii,
wplywa na zakrzywienie przestrzeni. Préznia to unikalny stan fizyczny, kt6-
ry powinien by¢ jednoznacznie identyfikowany przez wszystkich obserwa-
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toréw. Takie wtasnosci ma tez stata kosmologiczna, a zatem jest ona pro-
porcjonalna do energii prézni. Jak juz wspominalismy, astronomowie zmie-
rzyli ostatnio wartos¢ statej kosmologicznej lub ciemnej energii. Stata ko-
smologiczna ma wymiar 1/(dtugo$¢)?. Owa dtugo$¢ ma prosty sens
fizyczny. Jest to skala odlegtosci, na ktorej efekty grawitacyjne wywotane
przez energie prozni wywieraja widoczny wptyw na geometrie czasoprze-
strzeni. Badajac geometryczne wiasnosci wszechswiata na odlegfosciach
poréwnywalnych z tg charakterystyczng dtugoscig, mozna mierzy¢ stata
kosmologiczng. Z obserwacji astronomicznych wynika, ze dtugos¢ charak-
terystyczna wynosi okofo 8 miliardéw lat swietlnych! Dopiero w takich
ogromnych skalach dajg o sobie zna¢ efekty statej kosmologicznej. Innymi
sfowy, eksperymentalnie zmierzona gesto$¢ energii prézni jest bardzo,
bardzo mata.

Mogtoby sie wydawa¢, ze obecnie nie powinnismy mie¢ zadnych trud-
nosci z obliczeniem wartosci statej kosmologicznej, gdyz dysponujemy jed-
na z najbardziej udanych teorii fizycznych, jakie kiedykolwiek zostaty za-
proponowane — Modelem Standardowym czastek elementarnych. Model
Standardowy stanowi sprytne pofaczenie teorii oddziatywan elektrostabych
i oddziatywan silnych. Pozwala on niezwykle skutecznie interpretowac
i przewidywa¢ wyniki niezliczonej iloéci doswiadczer przeprowadzanych
z udzialem czastek elementarnych. W Modelu Standardowym kazdy ro-
dzaj czastek elementarnych wystepujacych w przyrodzie jest opisywany
przez pole kwantowe. Niestety, nie jest on petna teoria czastek elementar-
nych i aby opisa¢ ich podstawowe wiasnosci oraz wzajemne oddziatywa-
nia, trzeba zada¢ kilkadziesiat parametréw, takich jak masy czastek i sita
oddziatywania. Jezeli jednak, korzystajac z rezultatéw réznych ekspery-
mentéw, ustalimy wartosci tych parametrow, to Model Standardowy moz-
na wykorzystywa¢ do przewidywania wynikéw nowych doswiadczen
i w ten spos6b poddawac go surowym testom. Do tej pory Model Standar-
dowy zawsze wychodzit zwyciesko z takich prob. Oczywicie, z tego, ze
model 6w zawiera bardzo duzo swobodnych parametréw, wynika, iz nie
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jest jeszcze teorig ostateczng. Fizycy zajmujacy sie teorig czastek elemen-
tarnych poszukuja nowej teorii, ktéra zastapitaby Model Standardowy
i istotnie zredukowata liczbe swobodnych parametréw. W tym celu tropia
zwiazki miedzy parametrami wystepujacymi w Modelu Standardowym
z nadzieja, ze mogtoby to odstoni¢ ukryte symetrie.

W Modelu Standardowym, jak w kazdej innej kwantowej teorii, stan
prézni jest zdefiniowany jako stan o najnizszej energii lub doktadniej —
jako stan o najnizszej gestosci energii. To oczywiscie nie oznacza, ze ge-
sto$¢ energii prozni jest rowna zero. Gestos¢ energii prézni moze by¢ do-
datnia, ujemna lub wynosi¢ zero w zaleznosci od wartosci swobodnych
parametréow wystepujacych w modelu. Niezaleznie od jej wartosci,
wkiad do petnej gestosci energii prézni wnosi wiele ztozonych proceséw
kwantowych.

Mozna wyrézni¢ trzy gtéwne sktadniki gestosci energii prozni. Po
pierwsze, to pierwotna albo geometryczna stata kosmologiczna, ktére;j
warto$¢ zostata zadana w momencie powstania wszechswiata i nie zale-
zy ona od wystepowania lub nie jakichkolwiek czastek. Mozna powie-
dzie¢, ze jej warto$¢ determinuje pierwotng geometrie wszechswiata.
Pierwotna stafa kosmologicznag mozna uzna¢ za swobodny parametr, kto-
rego warto$¢ uzyskuje sie, dokonujac bezposredniego pomiaru statej ko-
smologiczne;j.

Drugi skfadnik gestosci energii prézni pochodzi od kwantowych fluk-
tuacji wszystkich znanych pél kwantowych wystepujacych w Modelu
Standardowym. Innymi stowy, jest to sumaryczny wktad od wszystkich
wirtualnych par czastek. Wprawdzie wirtualnych czastek bezposrednio
sie nie obserwuje, wytwarzajg one jednak mierzalne efekty, chocby
wspomniany juz efekt Casimira. W Modelu Standardowym wktad do ge-
stosci energii prozni, pochodzacy od fluktuacji pél kwantowych, zalezy,
i to w ztozony spos6b, od mas oraz sit oddziatywar wszystkich znanych
czastek elementarnych.
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Do gestosci energii prézni moga tez wnosi¢ wktad pola opisujace czast-
ki, ktére nie zostaly jeszcze odkryte. Tego wkiadu nie jesteSmy jednak
w stanie oszacowac.

Przewidywana wartos¢ statej kosmologicznej stanowi sume tych trzech
skfadnikow, ale tylko jeden z nich mozna oszacowac, znajac parametry
czastek elementarnych. Sytuacja nie jest jednak beznadziejna. Wktad
pochodzacy od kazdego pola kwantowego zalezy w r6zny sposéb od
parametréw Modelu Standardowego. Jezeli zatozymy, ze parametry wy-
stepujace w Modelu Standardowym sa faktycznie niezalezne, to jest ma-
to prawdopodobne, aby wktady od réznych pél wzajemnie sie znosity.
Mozna wiec przypuszczaé, ze stata kosmologiczna bedzie co najmniej
tak duza lub wieksza od najwiekszego z pojedynczych sktadnikéw, ktére
jesteSmy w stanie obliczy¢. Z takich oszacowan wynika, ze charakte-
rystyczna skala odlegtosci, na ktorej efekty statej kosmologicznej (gesto-
Sci energii prézni) powinny by¢ zauwazalne, zawiera sie miedzy 1 km
a 10 cm, a by¢ moze jest nawet mniejsza. Innymi stowy, spodziewamy
sie, ze efekty grawitacyjne réznej od zera gestosci energii prézni beda
powodowaty zmiany geometrii czasoprzestrzeni na odlegfosciach rzedu
kilometra lub mniejszych.

Nie trzeba przeprowadza¢ zadnych skomplikowanych pomiaréw, aby
dojs¢ do wniosku, ze te teoretyczne oceny nie mogg by¢ poprawne.
Z obserwacji supernowych typu la wynika, ze charakterystyczna skala od-
legtosci, na ktérej daja o sobie zna¢ efekty gestosci energii prézni, jest
dramatycznie wigksza i wynosi niemal 8 miliardéw lat $wietlnych; to blisko
23 rzedéw wielkosci wiecej od przewidywan teoretycznych. Pamietajac
o tym, ze stata kosmologiczna wyraza sie przez kwadrat odwrotnosci tej
skali odlegtosci, dochodzimy do wniosku, iz obserwowana stata kosmolo-
giczna jest co najmniej o 46 rzedéw wielkosci mniejsza od przewidywanej
teoretycznie. Ta razaca niezgodno$¢ $wiadczy o tym, ze nasze teoretyczne
modele nie uwzgledniaja jakich$ bardzo istotnych zjawisk. Gdy fizycy za-

33



34

Czy wszech$wiat sie rozszerza?

czeli badac teorie supersymetryczne, pojawita sie nadzieja na rozwiazanie
problemu tej niezgodnosci. W supersymetrycznej teorii czastek elementar-
nych gestos¢ energii prézni musi by¢ réwna zero. Rados¢ trwata krétko,
gdyz nasz realny $wiat nie jest supersymetryczny i w skalach energii, ktére
obecnie badamy, supersymetria zostaje ztamana. W takiej sytuacji pojawia
sie nowa skala energii, przy ktérej supersymetria jest tamana i, jak pokazu-
ja szczegbtowe obliczenia, wystepuje wowczas energia prézni — tego same-
go rzedu. Niestety, nie wiemy, przy jakiej energii supersymetria, o ile taka
symetria w ogdle istnieje, zostaje ztamana. Z oszacowarn wynika, ze ener-
gia ta jest (co do rzedu wielkosci) réwna energii prézni w Modelu Standar-
dowym. A zatem nawet uwzglednienie supersymetrii nie rozwigzuje kwe-
stii statej kosmologicznej. Tak wiec rzeczywiscie obecnie jest to jeden
z najpowazniejszych probleméw, z jakimi borykaja sie teoria czastek ele-
mentarnych i kosmologia.

Fizycy nie popadaja tatwo w paralizujacy dziafanie stan depresji i roz-
wazaja inne mozliwosci wyjasnienia zagadki stafej kosmologicznej. Jeden
ze sposobdéw polega na uwzglednieniu efektéw spowodowanych przez po-
le skalarne. Zgodnie z obecnymi wyobrazeniami to wiasnie pole skalarne
jest odpowiedzialne za bardzo szybkie rozszerzanie sie wszechs$wiata
w poczatkowych etapach jego ewolucji. Takie pole skalarne, wspomniany
juz inflaton, wystepowafo bardzo wczesnie, kiedy Srednie energie czastek
byly olbrzymie. Model Standardowy jako taki nie zawiera pola skalarnego,
ale niemal kazde jego rozszerzenie powoduje pojawienie sie takiego pola.
Gdyby pole to faktycznie istniato, mogloby by¢ Zrédtem obserwowanej
obecnie statej kosmologicznej. Zaproponowano juz nawet atrakcyjna na-
zwe dla takiego pola — kwintesencja. Modele z kwintesencja otwierajg no-
we horyzonty — w takich modelach stata kosmologiczna nie musi by¢ sta-
ta, lecz moze sie zmienia¢. Wraz ze zmiana wartosci statej kosmologicznej
zmieniac sie tez bedzie tempo rozszerzania sie wszech$wiata. Dane obser-
wacyjne, ktérymi dzi§ dysponujemy, nie sg jeszcze dostatecznie doktadne
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i nie pozwalaja na jednoznaczne potwierdzenie lub odrzucenie hipotezy
kwintesencji.

v

Z obserwacji astronomicznych wynika, ze obecnie wszech$wiat skfada
sie przede wszystkim z ciemnej materii, natomiast zwykfa materia stano-
wi zaledwie niewielki, bo czteroprocentowy dodatek. Wiemy, ze w dale-
kiej przesztosci wszechswiat byt bardzo gesty i niezwykle goracy, a jesz-
cze wczesniej najprawdopodobniej przeszedt przez faze bardzo szybkiej
ekspansji. Korzystajac z tych informacji, mozna naszkicowa¢ mniej lub
bardziej prawdopodobny scenariusz ewolucji rozszerzajacego sie
wszechs$wiata.

Na pytanie, jak wszechswiat powstat, nadal nie znamy petnej odpo-
wiedzi. Jedno jest pewne — aby odpowiedzie¢ na to pytanie, trzeba sie od-
wota¢ do nowej fizyki, ktéra jeszcze nie powstata. Przy bardzo wysokich
energiach najprawdopodobniej wszystkie oddziatywania fundamentalne,
a wiec réwniez grawitacja, facza sie w jakie$ superoddziatywanie, ktérego
na razie nie potrafimy opisa¢. Wsréd réznych préb stworzenia takiej super-
teorii na szczegblna uwage zastuguje teoria superstrun — z powodu swojej
rewolucyjnosci — i kwantowa teoria grawitacji — za sprawa swojego prag-
matyzmu. Teoria superstrun wprowadza wielowymiarowa czasoprzestrzen,
w ktorej czastki elementarne sg utozsamiane z réznymi stanami wzbu-
dzenia jednowymiarowych obiektéw — strun. Teoria ta zawiera w sobie
wszystkie znane oddziatywania fundamentalne. Natomiast kwantowa teo-
ria grawitacji rozwaza czterowymiarowg czasoprzestrzen, ale kwantowa
czasoprzestrzen nie musi by¢ ciaglta, pojawiaja sie wiec kwant czasu
i kwant przestrzeni.

Niezaleznie od podejscia przypuszcza sie, ze wszech$wiat powstat
w wyniku kwantowej fluktuacji i poczatkowo rozszerzat sie dzieki bardzo
duzej efektywnej statej kosmologicznej, czyli energii prézni lub energii
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potencjalnej jakiego$ pola skalarnego. Innymi stfowy, wszechswiat zaczat
swoje istnienie od krétkiego, ale gwattownego okresu bardzo szybkiej eks-
pansji. Na pytanie postawione przez Eddingtona — ,dlaczego wszechswiat
sie rozszerza?” — mozemy teraz odpowiedzie¢: albowiem wszechswiat zo-
stat wprawiony w ruch przez bardzo duza stata kosmologiczna. Nastepnie
znaczna czes¢ poczatkowej energii prozni zostata wykorzystana w proce-
sie kreacji czastek. Ten etap ewolucji mozna utozsami¢ z Wielkim Wybu-
chem. Po Wielkim Wybuchu wszechswiat jest zapetniony réznymi czast-
kami i promieniowaniem, przy czym energia promieniowania dominuje
nad innymi formami energii i wszech$wiat zaczyna sie rozszerza¢ znacz-
nie wolniej. Gesto$¢ energii i temperatura sg wéwczas bardzo duze i nie
istnieje teoria fizyczna, ktéra mogtaby opisa¢ taki stan. Gdy temperatura
wszech$wiata spada do okoto dziesieciu tysiecy trylionéw stopni, wkra-
czamy w zakres energii opisywany przez Model Standardowy czastek ele-
mentarnych. Przypuszcza sie, ze w tym obszarze energii wszystkie czast-
ki, réwniez czastki ciemnej materii, znajdowaly sie w stanie réwnowagi
termodynamicznej. Nieco pézniej energia zmniejsza sie na tyle, ze czast-
ki ciemnej materii przestaja oddziatywac z innymi czastkami i zaczynaja
,zy¢ swoim zyciem”. Nastepnym waznym momentem jest ztamanie sy-
metrii oddziatywan elektrostabych - jako niezalezne oddziatywania
o istotnie réznej sile pojawiaja sie oddziatywania stabe i elektromagne-
tyczne. Po uptywie zaledwie jednej stutysiecznej sekundy od Wielkiego
Wybuchu powstaja protony i neutrony. Sekunde po Wielkim Wybuchu
anihilujg pary elektronowo-pozytonowe; wszechswiat jest wowczas wy-
petniony czastkami ciemnej materii, fotonami i neutrinami oraz protona-
mi, neutronami i elektronami. Tak, cho¢ bez ciemnej materii, Gamow wy-
obrazat sobie wczesny wszech$wiat. Wiemy juz, ze nastepnie powstaja
lekkie pierwiastki, a kolejnym waznym procesem jest rekombinacja pla-
zmy elektronowo-protonowo-helowej i utworzenie sie neutralnych ato-
moéw. Nieco przed rekombinacja gestos¢ energii materii zréwnuje sie z ge-
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stoscig energii promieniowania i od tego momentu o tempie rozszerzania
sie wszechswiata decyduje gesto$¢ materii — wszechs$wiat zaczyna sie roz-
szerza¢ nieco szybciej.

Mate zaburzenia w rozktadzie ciemnej materii, ktére powstaly podczas
epoki inflacyjnej, powoli narastajg i w momencie rekombinacji generuja
niewielkie zaburzenia temperatury promieniowania reliktowego. Po re-
kombinacji zwykta materia, ktéra do tego momentu byta silnie zwigzana
z promieniowaniem, co przeciwdziafato jej kondensacji, przestaje oddzia-
tywac¢ z fotonami. Uwolniona z tego zwiazku, zaczyna sie swobodnie po-
rusza¢ w niejednorodnym polu grawitacyjnym, wytworzonym przez ciem-
na materie. | tak okofo p6t miliarda lat po Wielkim Wybuchu powstaja
pierwsze galaktyki i gwiazdy, a w koricu — po uptywie kolejnych kilkunastu
miliardéw lat — pojawia sie zycie.

Marek Demianski
Warszawa, grudziert 2005 roku
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