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Rozwigzanie zadania M 1364.
Wykazemy, ze trojkat ABC musi by¢
réwnoboczny.
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Zatézmy, ze S jest ortocentrum tréjkata
PQR. Mamy réownos$é¢ katéow CAP i CRP,
jako wpisanych opartych na tym samym
tuku. Skoro jednak S jest ortocentrum,
to kat CRP jest réwny katowi PQB. Ten
z kolei jest oparty na tym samym tuku
co kat PAB. Zatem XCAP = XPAB,
czyli AP jest dwusieczna i zarazem
$rodkows w tréjkacie ABC. Zatem

BA = AC, co wynika np. z twierdzenia

o dwusiecznej. Analogicznie dowodzimy,
ze AC = CB.

I znowu rewolucja
Skad wiadomo, ze Wszech$wiat rozszerza sie coraz szybciej,
i co to oznacza?

Mateusz ISKRZYNSKI*

Nagrode Nobla z fizyki w roku 2011 otrzymali Saul Perlmutter, Brian Schmidt
i Adam Riess w uznaniu wyjatkowego postepu w pomiarach astronomicznych
o waznych konsekwencjach dla kosmologii. Udowodnili oni, Ze — o ile nasz

opis Wszech$wiata jest poprawny — Wszech$wiat rozszerza sie coraz szybciej.
To liczace sobie zaledwie dekade odkrycie w zasadniczy sposéb zmienito nasze
rozumienie kosmosu.

Metody doswiadczalne i gléwne pojecia. Edwin Hubble jako pierwszy stwierdzit,
ze czestotliwosci swiatta wyemitowanego przez odleglte galaktyki sg przesuniete
ku nizszym wartosciom ($wiatto jest bardziej czerwone, stad nazwa przesuniecie
ku czerwieni, od ang. redshift) niz $wiatla o tej samej charakterystyce, wyemitowanego
przez zrédto spoczywajace. Te obserwacje, wielokrotnie powtarzane i znacznie
od czasow Hubble’a udoskonalone, dowodza, ze to sama przestrzen rozszerza sig.
Opisujacy to rozszerzanie parametr, nazywany réwniez przesunieciem ku czerwieni
i oznaczany przez z, jest zdefiniowany jako stosunek roéznicy czestotliwosci fali $wietlnej
emitowanej przez dany obiekt astronomiczny fem i tej obserwowanej na Ziemi fops do
tej ostatniej czestotliwosci:
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Kazde znajdujace sie w kosmosie zrédto swiatta ma swoje wlasne widmo
czestotliwodci sktadajace sie z nieco rozmytych, dyskretnych linii, ktére odpowiadaja
dobrze zdefiniowanym czestotliwosciom $wiatta emitowanego lub pochtanianego
przez odpowiednie pierwiastki chemiczne, takie jak woddr, hel itd. Poréwnujac
charakterystyczne czestotliwosci mierzonych widm ze znanymi czestotliwosciami linii
widmowych, mozna wyznaczaé przesuniecie ku czerwieni danego obiektu (w wiekszosci
przypadkow mozna zauwazy¢, ze wszystkie dyskretne linie zostaly przesuniete o ten
sam czynnik wzgledem generowanych przez pierwiastki na Ziemi).

— 1.

Zalezno$¢ miedzy obserwowanymi przesunieciami i odlegtosciami bliskich nam
zrédet jest z dobrym przyblizeniem liniowa, co w ramach ogélnej teorii wzglednosci
wskazuje wlasnie na rozszerzanie sie przestrzeni. W przypadku zrodet bardziej
odleglych ta relacja staje sie bardziej skomplikowana, gdyz nie mozna zaniedbaé roli
przesztej ewolucji Wszech$wiata. Dysponujac odpowiednio duza liczba wiarygodnych
pomiaréw odlegtosci do zrédet i ich przesunie¢ ku czerwieni, zaleznosé te mozna
odwréci¢ — ewolucja Wszech§wiata moze zosta¢ okreslona w ramach danego modelu
kosmologicznego. Kluczowym warunkiem powodzenia jest jednak posiadanie
dobrego oszacowania odleglosci do kazdego kosmicznego zrédta swiatta. Zwykle
wykorzystuje si¢ tu tzw. Swiece standardowe, czyli obiekty o znanej jasnosci
wiasciwey, ktora dana jest przez Swietlnosé danej gwiazdy czy galaktyki, czyli energie
emitowanego $wiatta.

Przed nagrodzonymi pomiarami jedyne znane $wiece standardowe znajdowaly

sie w odlegtosciach od naszej Galaktyki nieprzekraczajacych 50 megaparsekow,

co w skali kosmologicznej nie jest duzym dystansem i odpowiada przesunieciu

ku czerwieni rzedu 0,1. Obserwacje supernowych typu la pozwolity zwickszy¢ zakres
mozliwych pomiaréw odlegtosci niemal o dwa rzedy wielkosci. Jak to czesto bywa

w fizyce, tak znaczna poprawa zakresu danych doswiadczalnych przyniosta wiele
frapujacych pytan.

Modele kosmologiczne. Model kosmologiczny to w ogdlnosci po prostu definicja
obiektu geometrycznego, ktory reprezentuje Wszechswiat. W ogdlnej teorii wzglednosci
jest to rodzaj rozmaitosci rézniczkowej wyposazonej w metryke, tzn. funkcje
umozliwiajaca obliczanie odlegtosci. Dynamike Wszech$wiata o znanym sktadzie
okreslaja juz wtedy caltkowicie réwnania Einsteina.

Jeden z modeli kosmologicznych wyréznia si¢ swoja prostota i wysokim stopniem
symetrii. Jest to model Friedmanna—Lemaitre’a—Robertsona—Walkera (FLRW),
charakteryzujacy sie jednorodnoscia i izotropowoscia, co oznacza, ze Wszech$wiat
wyglada tak samo w kazdym kierunku z kazdego punktu w przestrzeni. To, czy takie
symetrie sa zgodne z obserwacjami Wszech$wiata w najwiekszych skalach, pozostaje
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Model standardowy zaktada, ze
Wszech$wiat wypelnia materia
(obejmujaca promieniowanie). Zezwala
na dowolng krzywizng tréjwymiarowej
przestrzeni oraz dopuszcza opisang dalej
stalg kosmologiczna.

W ogdlnoéci rownania Einsteina
odpowiadajg idei, ze geometria
czasoprzestrzeni jest bezposrednio
zwiazana z rozkladem masy (energii).
Zalezno$¢ czynnika skali od czasu
realizuje to w bardzo symetrycznym
przypadku. Istotnie, dobrze zdefiniowany
model kosmologiczny wymaga, poza
réwnaniem Friedmanna, réwnania
cigglosci, zawierajgcego gestos¢ energii
i ci$nienie oraz zachowania energii,

jak tez spelnienia réwnania stanu,
wigzacego gestosé energii z ciSnieniem.
We Wszechs$wiecie zdominowanym
przez nierelatywistyczne czgstki materii
ci$nienie wynosi zero, co upraszcza
rozumowanie.

tematem dyskusji, ale model ten dostarcza tak duzej liczby poprawnych przewidywan,
ze jedng z jego wersji nazywa sie ,standardowym modelem kosmologicznym”.

Metryka FLRW zawiera tylko jeden parametr zmienny w czasie. Nazywany jest

on czynnikiem skali i mnozy wszelkie odlegtoéci przestrzenne. Gdy rosnie iles razy,
wszystkie odleglodci migdzy niezwigzanymi grawitacyjnie obiektami we Wszechswiecie
zwiekszaja sie w ten sam sposéb. Tempo wzglednego przyrostu czynnika skali zalezy od
$redniej gestosci energii we Wszech$wiecie (odpowiedni wzdér nazywany jest réwnaniem
Friedmanna). Obecnie dominujacy wktad do wartosci energii Wszech§wiata pochodzi
od mas obiektéw astronomicznych (poprzez stynny wzér E = ch), a Wszechswiat

nie wykazuje obserwowalnej krzywizny przestrzennej. Wzrost czynnika skali oznacza
zatem, iz odleglosci miedzy obiektami kosmicznymi zwigkszaja sig, co zmniejsza gestosé
energii, a to z kolei spowalnia wzrost czynnika skali. Jesli bytoby to wszystko, to tempo
rozszerzania sie Wszechswiata musiatoby maleé.

Jednak motywacje teoretyczne, ktére wiodly Einsteina do réwnan ogdélnej teorii
wzglednosci, dopuszczaja w tych réwnaniach dodatkowe wyrazenie zawierajace

tzw. stala kosmologiczng, niezwigzang z zadna znana wielkoscia fizyczna. Jesli

we Wszechs$wiecie nie byloby innych form energii, dodatnia stala kosmologiczna
wymuszalaby stale tempo wzglednego wzrostu czynnika skali. Oznacza to, ze on sam
réstby coraz szybciej — rozszerzanie sie Wszech$wiata przyspieszatoby. Oczywiscie

to, czy stala kosmologiczna jest niezerowa, moze w zasadzie by¢ stwierdzone

za pomoca obserwacji ewolucji Wszechswiata. Aby otrzymaé znaczace rezultaty,
trzeba przeanalizowaé odpowiednio duze skale czasu — czyli obserwowaé obiekty, ktére
wyemitowaly $wiatto bardzo dawno temu.

Metoda. Najdalsze znane ,$wiece standardowe” to supernowe typu la. Uwaza sie, ze
powstaja one z ukltadéw podwdjnych biatego karta potykajacego materi¢ z gwiazdy
towarzyszacej. W pewnym momencie ci$nienie materii wyzwala fuzje jadrows wegla

i tlenu, powodujac najwieksze eksplozje widziane we Wszechswiecie.

W ogélnosci supernowa nazywa sie katastrofalna eksplozje catej gwiazdy. Zwykle
mozna jg obserwowaé jako obiekt nagle pojawiajacy sie na niebie, z reguly jasniejszy
niz galaktyka, w ktérej wystepuje, i powoli ciemniejacy. Klasyfikuje sie je wedlug ich
widma: typ la nie zawiera linii wodorowych. Uwaza sie, ze mechanizm fizyczny, ktéry
wyzwala wybuch, jest taki sam dla kazdej supernowej typu la. Stanowig one zatem
bardzo dobre ,$wiece standardowe”, gdyz mozna w miare bezpiecznie zaktadaéd, iz
maksymalna $wietlno$é¢ wlasciwa jest taka sama dla kazdej z nich.

Losowe pojawianie si¢ supernowych na niebie utrudnia ich obserwacje — moga
zabtysna¢ w dowolnym momencie w ktérymkolwiek miejscu na niebie, wigc
nalezaloby czujnie obserwowaé duza jego cze$¢, by zapewnié sobie statystycznie
znaczaca ilo$é danych.

Supernowe typu la osiagaja najwigksza jasnosé po kilku tygodniach od eksplozji,
trudno zatem spostrzec ciemniejsze spo$réd nich (dalsze), zanim osiagna maksymalna
jasnosé, gdyz mozna je obserwowaé tylko za pomoca najwiekszych teleskopéw na
Ziemi i kosmicznego teleskopu Hubble’a. Te urzadzenia sg jednak juz uzywane w wielu
waznych badaniach, wiec trzeba bylo postepu technicznego lat 80. (detektoréw CCD

i szybkich komputeréw do analizy obrazu), by odkry¢ i analizowaé wiele supernowych
typu la.

No Supernova

Supernova Oct. 10, 2010

NASA, ESA, A. Riess (STScl and JHU), and S. Rodney (JHU) STScl-PRC12-05a

Wykrywanie supernowych w praktyce. Jasny obiekt pojawia si¢ (zdjecie po prawej) na uprzednio
ciemnym fragmencie nieba (zdjecie po lewej).
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Wtozono réwniez pewien wysitek

w badania modeli niejednorodnych

(w ktérych Ziemia musi znajdowad

si¢ w jednej z wyréznionych pozycji

we Wszechdwiecie), np. modelu
Lemaitre’a—Tolmana, ktéry wyjasnia
przyspieszone rozszerzanie si¢
Wszechs§wiata przez nieréwnoczesny
dla réznych czesci Wszech$§wiata Wielki
Wybuch, co nie wymaga wprowadzania
stalej kosmologicznej.

Pomyst Saula Perlmuttera i jego zespotu (wsparty jego umiejetnosciami
dyplomatycznymi) polegal na regularnym zbieraniu danych, ale uzywajac teleskopow
tylko przez kroétki czas. Pozwolito to wylapaé kandydatow na supernowe, gdy jeszcze
zwiekszali oni swoja jasnosé, i posSwieci¢ wiecej czasu na obserwacje matych czesci
nieba, ktére byly potencjalnie interesujace.

Jak wspominal sam Perlmutter: Zaraz po nowiu obserwujemy 50 do 100 obszaréw
nieba daleko od plaszczyzny ekliptyki, a kazdy z nich zawiera niemal tysige galaktyk

o duzym przesunieciu ku czerwieni. Wracamy tam po trzech tygodniach, by przyjrzeé
sie tym samym obszarom i poréwnujemy obrazy wszystkich dziesigtek tysiecy galaktyk.

W ten sposob techniczny problem znajdowania supernowych typu la zostal rozwigzany
i pozostalo rozwiaé watpliwosci co do interpretacji uzyskanych danych. Najwazniejszym
problemem byto pytanie, czy te supernowe sa dostatecznie ,standardowe”, by

stuzy¢ jako znaczniki odlegltosci. W konicu absorpcja czesci swiatta przez pyt
miedzygalaktyczny mogtaby powodowaé, ze supernowa wydawalaby sie mniej jasna

i bardziej czerwona niz w rzeczywistosci, zreszta moze bardziej czerwone supernowe
wystepowaly czesciej w badanej prébce. Pomyst grupy drugiego laureata Nagrody
Nobla, Adama Riessa, polegal na wykorzystaniu tzw. relacji Phillipsa, czyli liniowej
zaleznosci miedzy jasnoscig wlasciwg a czasem, przez jaki supernowa ciemnieje

po osiagnieciu swojej najwiekszej jasnosci. Dzigki przeskalowaniu czasu badaczom
udato sie dopasowaé wszystkie krzywe jasnosci supernowych do jednego przebiegu
wzorcowego, co pozwolito uzyskaé oszacowanie maksymalnej jasnosci, obowiagzujace
dla nich wszystkich. Zostal on stworzony przy wykorzystaniu bliskich supernowych

(o malym przesunieciu ku czerwieni), a dane o duzym z zostaly dopasowane

do tego ksztaltu.

W ten sposoéb badacze byli w stanie poréwnaé jasnosci supernowych i przesuniecia

ku czerwieni ich macierzystych galaktyk (gdy byly dostepne; jesli nie — przesunigcia samych
supernowych) dla wszystkich znalezionych supernowych typu la. Stwierdzili, ze odlegte
supernowe byly ciemniejsze i bardziej czerwone, niz gdyby Wszech$wiat byt wypeliony
wylacznie materia. Dane wskazywaly, ze rozszerzanie sie Wszech$wiata przyspiesza.

Znaczenie pomiaru. Wyniki przegladu supernowych szybko zostaty zaakceptowane
przez spoleczno$é naukowa. Jednym z powoddéw byt fakt, ze uzupelnity one
oszacowania ilosci materii we Wszechswiecie niezaleznie wywiedzione z dynamiki
galaktyk i obserwacji mikrofalowego promieniowania tta. Obecnie dane z zakresu
wysokich przesunie¢ ku czerwieni (zebrane aktualnie z ponad 500 supernowych) wraz
z innymi obserwacjami pozwalaja na stosunkowo precyzyjne wyznaczenie parametréw
standardowego modelu kosmologicznego. Okazalo sig, ze w ramach standardowego
modelu kosmologicznego stata kosmologiczna musi byé dodatnia. Prowadzi to do
dalszych, wciaz nierozstrzygnietych pytan, ktére stymulowaly badania teoretyczne

w ostatniej dekadzie.

Stata kosmologiczng mozna interpretowac jako specyficzna forme nieoddziatujacego,
jednorodnego kosmicznego ptynu, ktéry nie rozrzedza si¢ wraz z rozszerzaniem

sie Wszechswiata — nazywamy ten plyn ciemng energig. Czym mogtaby ona

by¢? Jakkolwiek eksperymenty fizyki czastek elementarnych ograniczone sa do
matych uktadéw, teoretycy tej dziedziny bez wysitku moga sobie wyobrazié, ze
energia potencjalna pola skalarnego mogtaby sprostaé¢ temu zadaniu. Ale jakiego
pola skalarnego? I jaka fizyka bylaby odpowiedzialna za te¢ konkretna wartosé
energii potencjalnej? Przy naszym obecnym stanie wiedzy pytania te pozostaja
niezwykle trudne.

Czy ciemna energia rzeczywiscie si¢ nie rozrzedza? A moze tylko troche? Wyobrazenie
przesztej ekspansji Wszechéwiata zalezy od odpowiedzi na to pytanie. W zasadzie
kwestia ta mogtaby by¢ studiowana na podstawie danych dotyczacych powstawania
galaktyk we wczesnym Wszech$wiecie, ale jest to niezmiernie trudny problem.

Wiadomo, ze fluktuacje kwantowe znanych pdl (zwiazanych z juz odkrytymi czastkami
elementarnymi) daja wktad do ciemnej energii, ktéry jest 120 rzedéw wielkosci wiekszy
niz jej obserwowana gestos¢. Zaktadajac, ze bylby to poprawny opis, jaki mechanizm
fizyczny mogtby odpowiadaé za tak niezwykta redukcje? To pytanie znane jest w fizyce
czastek elementarnych jako ,problem stalej kosmologicznej”.

Niektorzy uwazaja, ze prawdziwie rewolucyjny wynik w fizyce to nie tylko taki, ktéry
odpowiada na wiele pytan, ale taki, ktéry pozwala postawi¢ wiele nowych. W tym
kontekscie odkrycie Perlmuttera, Schmidta, Riessa i ich zespoléw stanowi poczatek
prawdziwego przewrotu w naszym zrozumieniu Wszechswiata.
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