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Abstract

This paper is a short introduction to a cosmological inflationary model: starting from the basic cosmological
observations, through the applications of general relativity in the cosmology and problems of a standard non-

inflationary cosmology, up to the inflationary potential.
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Il DAMA (ubrana czerwono, pada na kolana zwrdcona twarza ku drzwiom na lewo): Tam jest ON!
Nasz wiadca! Jedyny pan wszystkich zywiotdéw i bezkresnych p6l ogdlnej grawitacii.

Il BABA: Wariatka! ona m§li, ze nikt z nas nie zna teorii Einsteina. Teraz juz w sz&mdniej ucza
bezwzglednego rachunku rézniczkowego.

| BABA: Niech zyje Gauss! Niech zyja ogélne spotrzedne! Wszyscy wiemy juz, co to sa tensory!!!

Il DAMA (bijac poktony pod drzwiami): Chciatabym sie zaczeka&maerc! Msle, ze lece

z nieskohczona szyld@a w otchtah absolutnej pewscd. Kazda sekunda jest nieskohczaria!

| PAN W CYLINDRZE: A ja mam dosy¢! Chodzmy wszyscy do jego gabinetu i powiedzmy mu, ze nie

wytrzymamy.

Witkacy, Guybal Wahazar,
czyli Na przeteczach BEZSENSU

1 Kosmologia obserwacyjna

Poniewaz to dane, a nie teorie, opisuja rzeczywisty wsaeiett, z& modele teoretyczne sa to jedynie formalizmy
struktur opisujacych — i majacych za zadanie ttuméczybiory danych pomiarowych, oméwie wpierw ggo-

bieznie, niestety) podstawowe fakty i obserwacje bedace kluczowymi we wspotczesnej kosmologii. Szczegbtowe
rozwazania nizej wymieniowych kwestii mozna znalezksiazkach [11], [1] oraz [5], [6] a takze w artykule [8].

1.1 Przesuniecie ku czerwieni

Hubble w 1929 roku, obserwujac widmBwiatta emitowanego w najblizszych galaktykach przez pewien typ
gwiazd zmiennych (cefeidy typt+Cephei), stwierdzit, ze ich widmo przesunigte jest ku czerwieni tym bardziej,

im obserwowane galaktyki potozone sa dalej od Ziemi. Okresy zmian §asdéa tego typu gwiazd zaleza od

ich jasnaci absolutnych, dzieki czemu mozna wyzndcpdlegtdt tych gwiazd od Ziemi (rowniez dla cefeid
potozonych w innych galaktykach). Przesunigcie ku czerwieni (po angielsku awedsleif), czyli wydtuzenie
charakterystycznych dtugoi Swiatta emitowanego przez wzbudzone atomy, daje sie wytluntgekp skutek

efektu Dopplera — wzglednego ruchu obserwatora i zrodta. Pod presja powszechnie uznawanej tzw. zasady kos-
mologicznej, gtoszacej, iz zaden obserwator we wsawidtie (a zatem i Ziemia) nie znajduje sie w wyréznionym
punkcie, nalezato stwierdzjze kazdy obserwator w dowolnym punkcie wsZeata bedzie obserwowat prze-
suniecie ku czerwieni, a zatem: kazde dwie galaktyki oddalaja sie od siebie. Proces ten mozna sobie @vyobraza
jako zwiekszanie sie promienia sfery, na powierzchni ktérej, jako punkty, rozmieszczone sa galaktyki, przy czym
punkty bardziej odlegte beda oddalsie szybciej od siebie. A zateswiatto docierajace do konkretnej gwiazdy

(np. Staca) z reszty wszeélwiata bedzie przesunigte ku czerwieni, tym silniej, im emitujace je zrodto jest
potozone dalej od obserwatora. W takim @rée sensie mowi sig o “rozszerzaniu wszZaeiata”!

Do zmierzonych danych Hubble'owi udato sie (ze wzgledu na wiElkadedéw pomiarowych, raczej wysitkiem

woli, nizli uczciwa analiza) dopasowarzyblizona zalezr&, opisujaca rozszerzanie sie wszaghata:

&=~ Hzx, Q)

zwana prawem Hubble'a. We wzorze tyinbznacza predist ucieczki galaktyki (czyli predi&t z jaka oddala sie
ona od nas)y to jej odlegt&t od Ziemi, z& wspotczynnik proporcjonalisoi pomiedzy tymi wielk&ciami, H,
jest w przyblizeniu staly i zwany jest wspotéree stata Hubble'a.

1Cczesto w kontekcie procesu ucieczki galaktyk ilustruje sig rozszerzanie wérdata jako rozszerzanie balonika z galaktykami na
powierzchni. Promie tego balonika rozszerza sie wraz z uptywem czasu (w zadezod czynnika skali — o ktérym za chwilg).
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1.2 Swiece standardowe

Swiece standardowe to obiekty astronomiczne, ktérych fishezwzgledna mozna dobrze oklie, a zatem —
znajac charakterystyk@wiatta dochodzacego od nich do Ziemi, oraz charakterystykatta wypromieniowy-
wanego, mozna okslic ich predk&t ucieczki (poprzez przesuniecie ku czerwiedyviecami standardowymi

na matych odlegtsciach (do 52 min lawietlnych) sa cefeidy — gwiazdy zmienne, ktére maja jednoznaczna
zalezn&t miedzy okresem zmienBoi a jasnécia. Na wigkszych odlegdaiach jakswiec standardowych uzywa
sie supernowych typu la — dla nich istnieje w miarg jednoznaczna z&emigdzy charakterem wybuchu, a
charakterystyk&wiatta emitowanego.

1.3 Kosmiczne promieniowanie tta

Opierajac sie na prawie Hubble'a mozna przeprowadkstrapolacje wstecz historii wszégtiata, otrzymujac
coraz mniejsze odlegbai migdzy punktamt,oraz coraz wigksze temperatury (oraz —w zaléznod temperatury
— charakterystyczny stan materii oraz energie fotonow,sb&j@ca typ promieniowania):

T t stan substancji promieniowanie
109K | 107" plazma gluonowo-kwarkowa

103K | 1076s neutrony + protony + promieniowaniey

10'°K | 3 minuty | jadra atomowe

3000 K | 3% 10° lat | lekkie atomy uv

10K 10° lat galaktyki

3K 1010 lat dzisiaj mikrofale

Kiedy temperatura spadta ponizej 3000 K, nastapita epoka rozprzegania, czyli koniec oddziatywania promienio-
wania z materia. Promieniowanie, na skutek rozszerzania sie vésziath, mialo wowczas juz tak niska energie,

iz nie mogto juz rozbija atoméw — a zatem praktycznie nie oddziatywato z matea tego momentu ikt
promieniowania we wszeélwiecie (prawie) sie nie zmienia, a jego temperatura systematycznie obniza sig ze
wzgledu na ekspansje wszégbiata. Dz& promieniowanie tta ma diugoi rzedu mikrometréw, oraz temperature

2.73 K# Zwie sig je kosmicznym mikrofalowym promieniowaniem tta, badz w skrécie: CMB (aogmic mi-
crowave background

2 Kosmologia w jezyku ogolnej teorii wzgledn@ci

2.1 0Od réwnania Einsteina do réwnania Friedmanna

Centralnym réwnaniem ogdlnej teorii wzgledimbjest rownanie Einsteirta:
G/LV = 87TGT’/LV7 (2)

gdzieG to Newtonowska stata grawitacyjrd,,, jest tzw. tensorem energii-pedu, o&l@acym rozkiad gessoi
energii i pedu w czasoprzestrzeniszd,, = G, (gu,09,,/0x%,0%g,, /02 dx7) jest tzw. tensorem Ein-

2Tu znowu rodzi sig pewna watplido: dlaczego wspétcamie obserwujemy inflacje pomigdzy punktami-galaktykans, magdyg mi-
ataby to by inflacja pomiedzy punktami-atomami czy tez punktami-kwantami (czyli punktami-punktami)? Mozna to thinmagwyac, iz
grawitacyjne oddziatywanie wewnatrz galaktyk (juz po ich uformowaniu) jest tak silne, ze “powstrzymuje” inflacje na poziomie galaktyk, lecz
weciaz brakuje dobrego modelu dynamiki okresu psz&jwego pomiedzy era lekkich atoméw a era galaktyk.

3Uwaga: w epoce rozprzegania istnialy tylko lekkie atomy: H, D*Hie, 3He, SLi, 7Li. Wszystkie ciezsze atomy jakie spotykamy we
wszeclwiecie (w tym na Ziemi) powstaty w wyniku znacznie pézniejszych eksplozji supernowych.

4Wiasnie te dane zmierzyt zima 1989/1990 satelita COBE, uzyskujeimignita — wrecz zdumiewajaca — zgoéngomiaréw z
wczesniejszymi przewidywaniami teoretycznymi.

SW catym tym telscie przyjmuje uktad jednostek= # = 1.
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steina, zaleznym od metryki, oraz jej pierwszych i drugich pochodnych po wspéirzednych. Réwnanie to wyraza
zalezn&t pomiedzy geometria wszebhiiata a cechami konstytutywnymi wypetniajacej go substanciji: §eisto
cisnieniem (metryka bowiem, konieczna do wyznaczenia dicigiowolnego wektora w czasoprzestr2enadaje

tym samym jej ksztalt). Dla jednorodnego (ij. niezmienniczego ze wzgledu na przesunigcia, czyli transformacje
x' — 2’ + a') oraz izotropowego (niezmienniczego wzgledem obrotow, czyli transformaejﬁx 7) rozkladu

materii we wszechwiecie tensor energii-pedu przyjmuje prosta poista

Tpu = (Q +p)00 — PYuv, (3)

gdziep oznacza gesf8 materii,p — ciSnienie materii, natomiagp + p)op 0znacza tensor o sktadowgj, réwnej
0 + p, zas pozostatych sktadowych réwnych zero. Aby zachowigzmiennicz&t réwnania Einsteina, oksone
wyzej symetrie musi spetntaréwniez tensor metryczny. Najbardziej ogolny interwat czasoprzestrzenny spetnia-
jacy ten warunek ma posta

ds? = dt? — a?(t)dx?, (4)

gdziea(t) zwie sie funkcja skalujaca, lub czynnikiem skakeale factor(w istocie pomiedzy tymi dwoma poje-

ciami jest subtelna réznica: czynik skali jest zdefiniowany jako vearonkcji skalujacejx(t) dla konkretnege).

W funkcji skalujacej zawarta jest cata dynamika wsZadata, z& w iloczynie skalarnynix? zakodowana jest

krzywizna przestrzeni. Przestizenoze by euklidesowadx? = dz? + dy? + dz2), zakrzywiona dodatnio, lub

ujemnie:

2 dr? 4+ r2d6? + r? sin® fdp?
(1+ 572 '

Statak wystepujaca w powyzszym réwnaniu opisuje krzywizne wsgetata:k = —1 jest tozsame krzywiznie
ujemnej,k = +1 dodatniej, z& k¥ = 0 ptaskiej. Dla przestrzeni euklidesowej (czyli ptaskiej) tensor metryczny
przyjmuje prosta posta

dx )

Guv = (1) » . (6)
—a“(t

Metryka ta zwie sie metryka Friedmanna-Robertsona-Walkera (FRW). Dla ogdlniejszego przypadku metryki (4)
réwnania Einsteina przyjmuja prosta pdsta

a 8rG k

(5)2 = TQ T2 (7)
f o) ©

Pierwsze z tych rownanazywa sie rownaniem Friedmanna$ zirugie — to réwnanie ewolucji wszeshia-
ta. Wspé’rczynnikg oznacza sig jakd! i nazywa stata Hubble’a (bo ta véaie stata we wzorze (1) zmierzyt
Hubbl€'). Warto zauwaz§, iz druga pochodna czynnika skali zalezy od zal&znmiedzy gesteciao i ciSnieniem
p. Parametry te opisuja “ciecz kosmologiczna”, tj. substancje ktéra wypetnia wszthZaleznét pomiedzy
nimi nie daje sie wyznaczyz teorii grawitacji i musi b§ okreslona z zewnatrz. Zwykle zalezstopomiedzy
ciSnieniem a geshtia podaje sie w postaci rownania stanu:

p = wo. 9)

Dla materii w zastosowaniach kosmologicznych przyjmujeusie 0 (oznacza to traktowanie galaktyk jako pytu
0 zerowym cénieniu!), z& dla promieniowania elektromagnetycznego= 1/3. ROwniez zalezn& od czasu,

8Gwoli przypomnienia: metryka jest to dwuforma (czyli tensor dwukrotnie kowariantny) dodatnislokee(czyli nie przyjmuje wargzi
ujemnych) biliniowa (czyli liniowa dla kazdego z dwéch argumentéw) i symetryczna (wzgledem przestawienia argumentéw). Dla czaso-
przestrzeni szczegolnej teorii wzglediwo (czyli przestrzeni Minkowskiego) metryka ma pdstéiagonalna (tylko wyrazy diagonalne sa
niezerowe)yg,, xtz” = —dt? + da? + dy? + dz?, za dla przestrzeni Euklidesa, tej w ktorej zawsze jest stuszne stare dobre twierdzenie
Pitagorasag,.,z"x¥ = dz? + dy? + dz2. Czasoprzestriepozbawiona metryki jest tylko zbiorem punktéw. Dopiero natozenie na niego
pola tensora metrycznego nadaje mu ksztatt (pomijam tu bardziej subtelny problem topologii).

7Chat z powyzszych rozwaifenie wynika jeszcze weale, iz “stata Hubble'a” jest stata!
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zaréwnop(t), jak i a(t) musi byt zadana z zewnatrz, jakkolwiek wystarczy zagina z nich, na mocy réwnania
(8) lub (11).

Z tak zwanej — czysto matematycznej — tozsamdianchi dla tensora Riemanna wynika,lizG,,,, = 0. Ko-
rzystajac z tej rowngci oraz z réwnania Einsteina otrzymujemy réwnanie ciggitdla tensora energii-pedu:

DTy, = 0. (10)

Podstawiajac pod),,, rownanie (3), otrzymujemy:

643+ 0)° (1)

Powyzsze rownanie jest réwnaniem rézniczkowym pierwszego rzedu i zadaje Aalponuiedzy funkcjami(t)
oraza(t).

2.2 Stata kosmologiczna

Dla kazdego\ = const spetniona jest rowit
D, (g ) = 0. (12)
A zatem jest réwniez spetnione nastepujace réwnanie dagto
D, T, =D,(T, + gulA) =0. (13)
PoniewaZzA jest stata (dowolna), mamy:

g,twA = _q2 (t)A (14)

Jesli zatozymy na moment, ze jedyna substancja tworzaca wsegatjest stata kosmologiczrg to korzystajac
z réwna (3) oraz (14) mamy:

G = (0 +P)oo — PGpuvs (15)
A+p , o+p
_ —a*(t)(A+p) _ 0
gur(htp) = ~a?(t)(A +p) - o |
—a*(t)(A +p) 0
(16)
stad:

A=op=—p. a7

A zatem réwnanie dla statej kosmologicznej w metryce FRW ma wspétczynaik—1. W sytuacji, w ktérej stata
kosmologiczna nie jest jedyna substancja wypetniajaca wsreah zaleznst pomigdzy gesfria a cénieniem

nie jest juz taka prosta, bowiepit) = >, 0;(t) orazp(t) = >, pi(t), gdziei indeksuje rozne typy substancii,

zas kazdep; i o; sa powiazane wltasnym réwnaniem stanu. W praktyce rozwaza sie epoki “dominacji materii” czy
tez “dominaciji statej kosmologicznej”, kiedy to odpowiednie substancje wnosza najwiekszy, dominujacy wkiad
do réwnania stanu wszeglviata.
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2.3 Modele kosmologiczne dla\ = 0

Zdefiniujmy gesté&t krytycznag,, oraz parametf2 wyrazajacy stosunek gesiti energii wszeddwiata do gestxi
krytycznej: ,
3H
Ok ‘= Pvar (18)
o0 8mGo
. Qik —_— 3H2 .
Korzystajac z tej definicji mozna przeptsedwnanie Friedmanna do postaci:

sk
T 81Ga?’

(19)

0 — Ok (20)

To réwnanie pokazuje mozlived wystapienia trzech charakterystycznych sytuacji:

Q | o | k| perspektywy eschatologiczre skutek ostateczny
>1 >0, | >0 3t < oo : H? =0 | kurczenie i kolaps

=1|=0 | =0 limy oo (H?,0) =0 | w oo statyczn&t
<1l|<o| <0 vt H? >0 oo ekspansja

Pierwsza sytuacja odpowiada wszgeiatowi, ktéry w pewnym momencie zacznie sie kuizgz do zapadnie-
cia sie, druga — wszeélviatowi rozszerzajacemu sie coraz wolniej i statycznemu w nfesiandci, trzeci —
niekanczacej sie ekspansji wszéstiata. Dla sytuacji w ktérep # 0 zalezn&t pomiedzy perspektywami es-
chatologicznymi a krzywizna wszeshiata nie jest juz tak trywialna. Analiza réznych mozlseoznajduje sie w
pracy [10].

3 Problemy w standardowej kosmologii

3.1 Problem ptaskdaci

Whioski déswiadczalne, oparte na obserwacjach oddalania sie gromad galaktyk (w widmie promieniowania X),
galaktyk (w widmie widzialnym i radiowym), wybuchéw supernowych, oraz kosmicznego promieniowania tta
(patrz: [5], [3]) sa nastepujace:

Obserwowany stosunek gestbwszecBwiata do gesti krytycznej wynosi:
Q~1+0.05, (21)
przy czym maksymalny wktad do gest wszecbwiata pochodzacy od jakiejkolwiek materii wynosi:
Omat~ (0.25 + 0.3)Q. (22)

Obliczenia (poparte obserwacjami)8lo materii powstatej w wyniku pierwotnej nukleosyntezy déjad4
0.05)2, z czego tylko0.0052 znajduje sie w obserwowalnych gwiazdach — reszta w materii barionowej poza
gwiazdami. Pozostal@.2 + 0.25)) nazywa sie ciemna materia i obserwujépainio jako nie dajace sig inaczej
wytlumaczyt zaburzenia grawitacyjne w ruckwiecacej materii. Takie konstatacje oparte sa na wielu, przynajm-
niej cze&sciowo niezaleznych, obserwacjach oraz obliczeniach ktére zmierzaja do wspétuzgodnienia. Przyktadowo:
obserwacje predigzi ucieczki galaktyk w ramach programu 2dFGRSJégree Galactic Redshift Suryajaja
sie uzgodri z danymi CMB oraz modelami ewolucji galaktyk tylko gdy uzna sig, iz wszelka materia ma jedynie
(0.25 + 0.3)Q2. Brakujacy wkiad do obserwowanej gestowszecbwiata przypisuje sie wiec statej kosmolog-
icznej:

Qp &~ (0.7 +0.75). (23)
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Korzystajac z rownania Friedmanna:
4., 871G k
22 - 24
) 3 0~ o (24)
podstawiajac w nink ~ 0, czyli Q ~ 1, oraz zaktadajac, ze geStomaterii (opisana réwnaniem stapu= wp)
ewoluuje wraz z ekspansja propocjonalnie do czynnika skali w sposéb natepujacy (galezodzwierciedla
zalezn&t miedzy objetécia a gestécia dla substancji):

0 o a3+, (25)
(gdziea to oczywicie czynnik skali rozszerzania sig wszaohata:ds? = dt? — a?(t)dx?2), mamy:

dQ
dloga

=(1+3w)Q(Q—1). (26)
Roéwnanie to opisuje ewolucj@ wraz z ekspansja wszeshiata. Dla réwnania stanu takiego, ze- 3w > 0,
spetnianego przez kazda zwykta materie (dla ktarej 0), mamy:

d|Q — 1|
dloga

> 0. 27)

Znaczy to, ze jgli terazQ2 ~ 1 £ 0.05, to podczas rekombinacf ~ 1 + 0.00004, zas podczas nukleosyntezy
Q ~ 1+ 1072, Zatem wszecdwiat musiat b bardzo, baaardzo ptaski na poczatku. Tej poczatkowej pdasko
na gruncie standardowego modelu kosmologicznego nie daje siénityja

3.2 Problem horyzontu

W klasycznym modelu kosmologicznym (ij. bez inflacji) przeciwlegte punkty na niebie nigdy nie mogéy mie

ze soba zwiazku przyczynowego, stad nie mogty twrownowadze termodynamicznej. Jednakze wyniki pomi-
aréw CMB stwierdzaja jednorod&b promieniowania tta nadchodzacego ze wszystkich kierunkéw, z doldadno

cia do10~°. Fakt ten — sugerujacy niegdysiejsza rownowage termodynamiczna tych obszaréw (a zatem kontakt
przyczynowo-skutkowy) — pozostaje bez wsfgenia na gruncie klasycznej kosmologii.

4 Rozwiagzanie problemow: inflacja

4.1 Idea

Alan Guth w 1980 roku zauwazyt, zeSieistniata epoka w ktérej rozszerzanie sie wsAvgiata nie malato, lecz
przyspieszato w swym tempie, to w epoce tej zachodzito zjawisko wyptaszczania sie susiz¢ahco znaczy ze
Q — 1 wraz ze wzrostem czynnika skalit).

Wezmy réwnanie opisujace ekspansje wsaaghta:

a 4G
o= —(1+ 3w)—3 0. (28)

Jesli wszeclwiat przyspiesza, té > 0 < 1 + 3w < 0, a wowczas:

djQ — 1|
dloga

<0. (29)

A zatem wszechwiat byt w czasie nukleosyntezy — wedtug modelu inflacyjnego — tak ptaski dlatego, ze w trakcie
inflacji przyspieszona ekspansja rozdeta jego zakrzywienie, wyptaszczajac je do krzywizny rownej (prawie) zero.
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Natomiast problem horyzontu zostaje w inflacyjnym modelu rozwiazany poprzez stwierdzenie, ze akceleracja
byta na tyle duza, iz stosunkowo maty obszar, pozostajacy wewnatrz siebie w kontakcie przyczynowo-skutkowym
(a zatem w termicznej réwnowadze), rozdeta do catego obserwowanego &wizeh

Mozna policz¢ [8], ze wymagany wzrost czynnika skali wynosi co najmniej:

6a  Tadu(ta) ~ 1024 ~ 55

a Tp du(tp)

; (30)

gdzieT oznacza temperaturé;; oznacza rozmiar hozyzontu (obserwowalnego wsge@td), ¢ 4 0znacza czas
poczatku inflacji, z&tp — czas kéca.

Nalezy zauwazy, ze inflacyjne przyspieszanie rozszerzania sie w&eiela realizowane jest przez zatozenie
warunku na réwnanie stanii:4 3w < 0. Zwykla materia ma natomiast rébwnanie stahu: 3w > 0. Jako na-
jprostsze rozwiazanie tego problemu proponuje sig, by stata kosmolodicznéniata sie [sic!] wraz z uptywem
czasu — tak, by w fazie inflacji byta duzo wigksza niz teraz. Poniewaz dla statej kosmologiczne}l (patrz:
réwnanie (17)), to przy zalozeniu, fiimat < 0a, Zostaje spetniony warundk+ 3w < 0 w réwnaniu ekspansiji.

Mozna zatem inflacje przedstawjeszcze préciej (ch@ mniejscisle): poniewaz\ jest cztonem dominujacym w
réwnaniu ekspansiji i rownaniu Friedmanna, to zaniédhazna w nim zwykta materig, piszac:

i a., A )
-~ (-)'~=-—~H 31
a (a) 3 A> ( )
zatem:
aB(tB) = aAeHA(tBitA). (32)

Oczywiscie zmienna stata kosmologiczna jest niedopuszczalnym nagieciemr&visieina, dlatego tez powyz-
szy pomyst mozna potraktowgedynie jako ilustracje tego, jak inflacja mogtaby sig przejawgzista implemen-
tacje inflacji otrzymuje sie dopiero przez wprowadzenie pola skalarnego — tak zwanego potencjatu inflacyjnego.

4.2 Model inflacji
4.2.1 Pole skalarne

Inflacja realizowana jest poprzez zalozenie istnienia pola skalarnego minimalnie sprzezonego z grawitacja, o po-
tencjaleV () oraz lagranzjanie:

1
Lo = 50" updup — V(9), (33)
gdzieg,, jest metryka FRW (patrz: (6)). W ten spos6b zmiana potengigfawoduje zmiane metryki. Réwnanie
ruchu (otrzymane standardowa procedura poprzez rownania Eulera-Lagrange’a) dla tego pola jest nastepujace:

ov
¢+3H¢+%:0, (34)

gdzie stata Hubble’a determinuje ttumienie wzrogtae wzgledu na rozszerzanie sie wsZatiata.

4.2.2 Slow roll

Zauwazmy, ze dl& =~ 1 réwnanie Friedmanna przyjmuje posta

_8mGo  8mp

o2 = —
3 3m[?;l

(35)

8Aktualnie — okoto kilkunastu miliardéw l&wietinych.
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gdziem,, to masa PlancRaz&s gestét energiio wynosi:

1,
0=35¢"+V(p) (36)
Zatem: ) S )
2_ (G2 _ OT 1.9
= (0 = gz (5#* + V(o) 37)

Jesli o — 0,10 (4)? — 2%V (p) = H? = const Zatem:
pl

3m
a(t) o e"t, (38)

czyli wszeclswiat rozszerza sige eksponencjalnie. Wynik ten jest analogiczny do wyniku (32). Rozumowanie to
mozna uogdlré do przypadku pole = ¢(t) (zaleznego nieznacznie od czasu). Dla takiego ggia < V (¢),
zas rownanie ruchu mozna przepisdo postaci:

3Hp +V'(p) =~ 0, (39)

natomiast réwnanie ekspansji przyjmuje pésta

8
Hz(t) ~ oy
pl

V((t)). (40)
Zatem czynnik skali (rozmiar wszeglviata) ewoluuje nastepujaco:

a(t) eXp/Hdt. (41)
Uogodlnienie to znane jest pod nazwa powolnego staczanialsig (oll).
4.2.3 Liczbae-folds

Jesli podczas inflacji potencjat inflacyjny jest wystarczajaco ptaski (na tyle, by zargeb)hao réwnanie ruchu
pola przyjmuje posia

1 0V
R ————. 42
7 T3H o (42)
Liczba powigksze czynnika skali o czynnik (czyli tzw. number of e-folds jest dana wzorem:
tp YB YB 2 ¥B
N:/ Hdm/ 2 ~ —3/ A o~ _877; Vi) de. (43)
ta wa P A ovV/op Myt Joa oV/op

4.2.4 Konkretny potencjat inflacyjny

W zaleznéci od tego, jaki konkretnie potencjat wybierzemy by zamodefoimfiacje, otrzymamy rézne (jak
mozna zobacZy powyzej) wyniki przebiegu inflacji. Wyniki te beda jednak posiagawne charakterystyczne
cechy. Typowym potencjatem w tych zastosowaniach jest potencjat Higgsa:

Vip) = *%H2<ﬂ2 + ikw“- (44)
Potencjat taki zwykle rozszerza sig sie o zalézmd temperatury (konkretne przyktady w [8], [3], [2]). Charak-
terystyczny wykres potencjatu inflacyjnego ma dwa minima w obszarze[0, co] — jedno w zerze, Zdrugie,
pojawiajace i obnizajace sie wraz ze spadkiem temperatury,gdaidodatniej pétosi. Wykres typowego potenc-

jatu inflacyjnego przedstawiony jest na rysunku 1, natomiast na rysunku 2 przedstawiony jest inflacyjny scenariusz
dla zmian temperatury i rozmiaréw wszéghata (rysunki te zostaty zaadaptowane z pracy [3]).

9Zaleznét G = 1/mgl wynika z przyjetego uktadu jednosték= c = 1.
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v T(m-A T,

3 A slow roll

0 v ¢

Rysunek 1: Potencjat inflacyjriiy (¢) i jego zalezn&t od temperatury. Przyjmuje sie powszechnie, iZlla T,

“garb” potencjatu zostat przekroczony na skutek kwantowego tunelowania lub/i fluktuacji termicznych (wymaga
to juz zaangazowania w rozwazania termodynamicznej kwantowej teorii pola). Innymi stowy, podczas ochtadzania
sie wszechwiata, pole inflacyjne zyskuje nowe minimum, dzigki ktéremu pojawia sig inflacja.

A R(m)
10°°
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10"
R~ e'At L
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] 1073
T~t~
10"!3 C ] ! ] £:3 <
-43 —34 =31 17 >
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) i?lﬂacja . dzié

Rysunek 2: Historia wsze&kwiata w obliczu modelu inflacyjnego.
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4.3 Scenariusz inflacji

Ostateczny szkicowy scenariusz inflacyjnej kosmologii wyglada zatem nastepujaco:

1. Wartcst polay minimalizuje lagranzjarC,,, a w szczegoln&ci jego potencjal’(¢), ktéry dla wysokiej
temperatury we wszeélwiecie ma jedyne minimum w zerze.

2. Temperatura obniza sie wskutek konwencjonalnego rozszerzania sie Svsigtah

3. DlaT = T, “pole ¢ tuneluje” (wskutek termiczych, lub kwantowych fluktuacii), czyli wyskakuje z mini-
mum potencjatu W (¢ = 0) = 0.

4. Pole stacza sig “w dot’ potencjatu (czyli wasbo, we wszecBwiecie w okrélonym czasie zmienia sige
zgodnie z przebiegiem wykresu potencjatu inflacyjnego), co powoduje bardzo szybka ekspansje wszech-
Swiata glow roll), skutkiem czego zachodzi szybki spadek ggsitotemperatury.

5. Pole dochodzi do punktu ostrego spadku potencjatu: jest to koniec inflacji i koniec fatszywej prozni.

6. Energia zmagazynowana w polu Higgsdfatszywej prozni) jest emitowana w postaci strumieni czastek
i promieniowania: nastepuje ponowne podgrzanie wsagidia (eheating. Wartdst potencjatu Higgsa
V() spada do zera (minimum).

~

. Nastepuje dalsze, “konwencjonalne”, rozszerzanie sie wszéata.

4.4 Inflacja a niejednorodndsci CMB

Hipoteza inflacji stara sie réwniez wyttumadzproblem niejednorodrsei CMB. Ot6z w stozkuswietlnym
kazdego obserwatora znajdujacego sie w dowolnym punkcie ws®éath pojawiaja sie i anihiluja czastki po-
chodzace z wirtualnych par czastka-antyczastka. Jednak, gdy \8gdathozszerza sie szybciej niz pred&o
Swiatla (a tak jest w kazdym modelu inflacyjnym), to skladniki wirtualnych par dostaja sie do obszaréw przy-
czynowo ze soba nie powiazanych i anihiluja tam z obiektami, znajdujacymi sie w stdakathnych lokalnych
obserwatoréw, dla ktérych promieniowanie pochodzace z tego procesu jawi sie jako nadchodzacy ze wszystkich
kierunkéw szum termiczny. Szum ten, rozciagnigty przez rozszerzanie sie \&gigie) stanovéi ma wisnie

owe niejednorodrici CMB.
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Ksiazki [3] oraz [2] sa ksiazkami napisanymi raczej z punktu widzenia fizykéw czastek elementarnych, nizli
fizykdw grawitacji (pociaga to za soba charakterystyczne sposoby traktowania przedmiotu zainferesowa

tym przypadku kosmologii). Ksiazki [5], [6] oraz [7] sa ksiazkami popularnonaukowymi, wiec zawieraja wiele
uproszczajacych oméwiei mato matematycznego “miesa”. [6] pokazuje, ze koncepcja inflacji tak naprawde
wynikta “przez przypadek” podczas préby uratowania koncepcji monopoli magnetycznych. [8] to dobry i wsp6t-
czesny tekst, ktdry zreszta postuzyt obficie jako zrédto materiatu przedstawionego w niniejszej pracy. W ksiazce
[11] sa zachowane dobre proporcje pomiedzy wzorami a tekstem, jest tam n&dtobdaerna, zajmujaca pot
ksiazki, dyskusja probleméw kosmologicznych, jednakze jedynid dia0. Dlatego tez warto przeczytadwniez

prace [10] — jest w niej rowniez sporo wykresow obrazujacych zak&Zimmmiedzy krzywizna a zachowaniem
wszeclswiata dla roznych\. Natomiast ksiazka [1] jest bardzo stara, lecz pokazuje stan kosmologii w roku 1961
— umozliwia zatem nabrania pewnego dystansu do wspotczesnych opinii (a to zawsze jest przydatne), a nadto
w pracy tej jest obszerny opis literatury z dziedziny kosmologii, wraz z ciekawymi komentarzami. Na koniec
obowiazkowe jest wskazanie ksiazki [12] jako bardzo dobrego podrecznika do ogéinej teorii wagiedriakze

ksiazki [9] jako dobrej ksiazki mogacej stuzyako szybkie i d& przystepne wprowadzenie w dziedzinie cza-
soprzestrzeni i grawitacji. Duzo ciekawych informacji i oblibzezytelnie przedstawionych lecz wymagajacych
pewnego obycia z og6lna teoria wzgledop znalez mozna w ksiazce [4].




