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1 Uvod

Zavedeni kosmologické konstanty do Einsteinovych polnich rovnic teorie
relativity mélo piivodné poskytnout pouze opravu v podobé statického feseni téchto
rovnic. I kdyz sam Einstein tento ¢len ze svych rovnic odstranil, tak nakonec doslo
v 60. a hlavné v 70. letech 20. stoleti k renesanci kosmologické konstanty a jejimu
navratu do kosmologie. Poté, co byly v roce 1998 zveiejnény zméiené relace
vzdalenost-kosmologicky rudy posuv pro supernovy typu la s malym a stfednim
kosmologickym rudym posuvem (RIESS A. G. et al.,, 1998, PERLMUTTER S.
et al., 1999), se ukazalo, Ze tyto vysledky neposkytuji dostate¢nou shodu s nulovou
hodnotou kosmologické konstanty. A to znamenalo opravdovy rozvoj teorii

spojenych s kosmologickou konstantou.

Kdyz v roce 2011 Saul Perlmutter, Brian P. Schmidt a Adam G. Riess
obdrzeli Nobelovu cenu za fyziku za objeveni urychlené expanze vesmiru praveé
pomoci vySe zminéného pozorovani supernov, stala se kosmologicka konstanta

nejsnadnéjSim feSenim pro vysvétleni tohoto jevu.

V navaznosti na tento akt jsem se rozhodl podat v této praci obraz souc¢asného
stavu kosmologické konstanty a ukézat n€které nejnovéjsi teorie feSeni tzv. problému
kosmologické konstanty. V praci se zamétuji na teorie, které jsou pokud mozno
experimentalné ovéfitelné, popiipadé budou experimentalné ovéftitelné v nékolika
nasledujicich letech a na teorie obsahujici souCasné nejen jednu moznost

a reprezentujici celou fadu moznosti v jedné teorii.

V této praci téz vyuzivam prvnich vysledkti z méteni provedenych sondou
Planck vypusténou v roce 2010. Tato sonda je nastupce sond COBE a WMAP
a poskytla snimky mikrovinného kosmického pozadi s dosud nejlepsim rozliSenim
vtadech 10~uK. Tyto data navic pfinesly popis novych jevl, které mohou byt

vysvétleny napiiklad pravé s pomoci kosmologické konstanty.

Teorie, které¢ uvadim v této praci, umoznuji nastaveni hodnoty kosmologické
konstanty na soucasné zméienou hodnotu a navic popisuji jeji vyvoj v prubéhu Casu.
Jako okrajové podminky jsou pak ureny parametry ziskané z experimenti BAO
(baryonové akustické oscilace), dale pak z vySe zminéného méteni supernov typu la

(SNe) a také z vySe zminéného méieni kosmického pozadi.
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2 Historie kosmologické konstanty

2.1 Roky 1915-1998

V listopadu roku 1915 publikoval Albert Einstein (EINSTEIN, A. 1915) svou

obecnou teorii relativity, jejiz soucasti byly polni rovnice gravitace ve tvaru:

1 81G
R,- —Rg, = — T, 2.1).

i i 4 i
y 2 y c y

V roce 1917 se Einstein pokusil pouzit tuto novou teorii na vesmir jako celek
(EINSTEIN, A. 1917), ale jeho vysledkem byla existence pouze nestacionarniho
feSeni, coZ bylo v rozporu s tehdejSimi pfedstavami statického vesmiru. Z tohoto
divodu se Einstein pokusil pfizpiisobit své polni rovnice gravitace a aby platilo,
ze kovariantni derivace obou stran rovnice (2.1) byla rovna nule, zistalo jedinou
moznosti pfidani ¢lenu Umérnému pouze metrickému tenzoru, kosmologickou

konstantu:

1 &G
R, - ERgij -hg, = c4 T, (2.2).

kde 7} je tenzor hybnosti energie, R, je Riciho tenzor R je Riciho skalar, &; je
metricky tenzor, G je Newtonova gravitatni konstanta a c¢ je rychlost svétla.
Konstanta 4 tedy musi mit rozmér [4] = m™.

Pfidani tohoto korekéniho ¢lenu jiz umoznilo existenci stacionarniho feseni.

Poté, co v roce 1929 Edwin Hubble ukazal, ze se vesmir rozpina (HUBBLE,
E., 1929), odstranil Einstein A-¢len ze svych polnich rovnic (EINSTEIN, A. 1931)
a jeho zavedeni prohlasil za nejvétsi omyl svého Zivota (GAMOW, G. 1970).

V obdobi 50. let 20. stoleti se naprostd vétSina autorit vyjadfovala proti
kosmologické konstant¢ napit. LANDAU, L. D., LIFSHITZ, E. M., 1951 nebo
PAULI, W., 1958. V nasleduyjicich letech byla kosmologicka konstanta stfidavé
piijimana a odmitdna v mnoha teoriich pokousejici se vysvétlit tehdejSi problémy

kosmologie.

V 60.-tych let 20. stoleti ve své knize ,,Cosmology” (BONDI, H., 1960),

autor poukazal na fakt, ze hustota energie kosmologické konstanty muze byt
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srovnatelnd s hustotou energie hmoty.

Uplné ,,znovuobjeveni kosmologické konstanty nastalo roku 1967 diky
trojici ¢lankt autord PETROSIAN, V., SALPETER E., SZEKERES, P. 1967,
SHKLOVSKY, J. 1967 a KARDASHEY, N. 1967, ve kterych se jejich autofi

zabyvali vlivem expandujiciho vesmiru na spektra quasart.

Postupem casu se Einsteinova teorie gravitace osvédCila a s rozvojem
teoretickych modelii a mnozstvim observacnich dat se ukézalo, Ze zavedeni
kosmologického ¢lenu nebylo na Skodu, a i kdyZz dnes jiZ nepotiebujeme dosdhnout
stacionarniho feSeni (TOLMAN, R. C. 1934), muze kosmologicky ¢len A
reprezentovat chovani vesmiru, které jsme dosud neuméli vysvétlit pomoci jinych

teorii.

Umisténi kosmologického c¢lenu na levou stranu Einsteinovych rovnic

se muze ukazat jako nepraktické a proto miizeme rovnici (2.2) upravit na tvar

1 816G, Act
Rij'E i~ 4 ETIJJ’ SITGgijE (2.3).

V takovém uspotadani lze /4-¢len povazovat za ¢ast tenzoru hybnosti a energie.

2.2 Dynamické modely

Jelikoz astronomickd pozorovani Edwina Hubbla (HUBBLE. E., 1929)
vylou¢ila stati¢nost naSeho vesmiru, bylo nutné ptejit k modelim dynamickym. Stéle
budeme pozadovat splnéni Kosmologického principu, tim je mysSleno homogenni

a izotropni feseni (WEINBERG, S., 1972).

Nezbytnym krokem ve vytvafeni kosmologickych modelll je zavedeni
soufadnicového systému. Jako pfirozenym se v tomto piipadé€ jevi systém soufadnic
pohybujicich se soucasné s vesmirem (PEEBLES, P. J. E., 1993). Tomuto systému
soufadnic se fikd ,,comoving soufadnice”. V ném zistavaji télesa na stejnych
soufadnicich a jejich vzijemné vzdalovani je dano pouze expanznim,
neboli Skalovacim faktorem a = a(?,) zavislym na case. Pro skutecné vzdalenosti

plati vztah:

d(t) = alt)d, (2.4),



kde a(?) je expanzni faktor (funkce), d(?) je vzdalenost v Case ¢ a dy je vzdalenost

v referencnim Case ¢y, kdy a(?) pokladdme rovno jedné.

2.2.1 Friedmann—Lemaitre—Robertson—Walkerova metrika
Symetrie prostoru jsou popsany pomoci tzv. Killingovych vektori

(WEINBERG, S., 1972). Maximaln¢ symetricky prostor o dimenzi n ma

-1 t1 -1
t n(n2 ) - n(n2 ) Killingovych vektori. Isotropii popisuje ¢len n(n- 1)

a homogenitu ¢len n.

Nyni mizeme zavést metriku. V homogennim a izotropnim prosttedi musi
byt metrika diagonalni. To navic znamenda, Ze prostorova ¢ast metriky je Casové

zavisla. Toto spliluje obecna metrika, jejiz prostoro¢asovy interval ma tvar:
ds® = -c2dt* + alt)di? (2.5),

kde dZ je délkovy element obecného 3-dimenzionalniho prostoru, kterymi mohou
byt sféricky prostor, hyperbolicky prostor a plochy euklidovsky prostor. Homogenni
a izotropni 3-dimenzionalniho prostor pak ma 6 Killingovych vektori. V zavislosti
na pouzitych soufadnicich dostdvame dva rGzné tvary Friedmann—Lemaitre—

Robertson—Walkerovy neboli FLRW metriky (WEINBERG, S., 1972):

1 dr 0
ds? = - c2dt* + a(t)ZDI dr rz(dﬁ >+sin’d dp 2)D (2.6),
I i
ds* = - e+ a()|dr* + F(r)2(ad 2+ sin®9 ap 2| 2.7),
i
D%sm(r\/z) k>0
kde Fy(r)Or k=0 (2.8).
0

0— L s1nh(r\/_) k<O

Akl

a navic Fi(r) mize byt zapsano i ve tvaru mocninné fady.

Dalsi moznosti je zapis pomoci kartézskych souradnic, ale pouze, pokud £ je

identicky rovno nule, pak dostaneme tvar metriky



ds” = -di* + alt)(dx’ + dy* + d2? 2.9).

V ptipade, ze a(t) = konstanta a k = 0, ptechazi FLRW metrika na Minkowského

metriku.

2.2.2 Friedmannovy rovnice

Fridemannovy rovnice jsou evolu¢ni rovnice vesmiru. Je to soustava dvou
obycejnych diferencidlnich rovnic pro expanzni faktor a(#). Dostaneme
je z Einsteinovych rovnic pro metriku (2.9) za ptedpokladu, ze uzijeme nejjednodusi
predstavu, obsah vesmiru modelujeme tenzorem hybnosti-energie pro idealni

kapalinu ve tvaru

1= (s oelow, - pt, 210,
pfiemz v lokaln¢ klidové vztazné soustavé ma nenulové pouze diagonalni

koeficienty (WEINBERG, S., 1972)
T, = diag|pc’ - p- p.- p} @2.11),

kde U, je Gtyf-rychlost, p je tlak a ! je hustota. Navic v homogennim a izotropnim
vesmiru mohou byt p, p pouze Casové zavislé. Po dosazeni ptislusnych komponent

do Einsteinovych rovnic dostaneme z 00 komponenty prvni Friedmannovu rovnici:

. 2 2
jef , ke A3" - —Sng (2.12)

(2.13),

kde tecka znaci derivaci podle ¢asu. K urceni evoluce vesmiru je pak moZzné doplnit

ptedchézejici rovnice o stavovou rovnici

Lo pieo

Z rovnic (2.12) a (2.13) uvedenych vyse lze odvodit dvé nasledujici rovnice:



p= -33@1) t cﬁz@ (2.15),

_anep 3_p@+ Ae? 2.16).

a_
a 3 0 c’ 3

Prvni rovnice je ekvivalentni prvnimu zakonu termodynamiky a vyjadiuje zdkony
zachovani hmoty-energie. Druha rovnice pak ukazuje jak hmota a tlak, pokud

je ve shodé s gravitaci, zptisobuje zpomalovani rozpinani vesmiru v daném modelu

a naopak kosmologicka konstanta pisobi urychleni tohoto rozpinani.

Friedmannovy rovnice (FRIEDMAN, A., 1999) se né¢kdy zjednodusuji
nasledujici transformaci (COPELAND, E. J., SAMI, M., TSUJIKAWA, S. 2006):

2
p=pt anG (2.17),
~ At
PErro = (2.18)

na tvar bez kosmologické konstanty, pfiCemz v takovém pfipad¢ ji interpretujeme
jako formu energie piispivajici zapornou hodnotou k tlaku a majici kladnou hustotu
energie:

pci=-p (2.19).

Takovou formu energie obecné nazyvame temnou energii. Skalarni pole, které

také zpisobuje urychlovani expanze vesmiru, tedy musi spliiovat:

pe’ L (2.20)
3

Pro zjednoduSeni predchozich vztahl, poptipadé pro jejich lepsi pochopeni

nebo pro srovnani s astronomickymi pozorovanimi se zavadi néasledujici
Hubblelv parametr:

e (2.21),

Q|

ktery charakterizuje rychlost expanze popiipad¢ kontrakce vesmiru.



Deceleracni parametr:

da H
q:—d_zz—]—F (222),
ktery charakterizuje zrychlovani popitipad¢ zpomalovani rozpinani vesmiru. VSechny

znamé formy hmoty zpiisobi hodnotu ¢ 2 -1y vyjimkou hypotetické fantomové

energie.

Pokud polozime A = 0, mizeme druhou Friedmannovu rovnici zapsat jako

(FRIEDMAN, A., 1999):
;
35 = -4nGlp + 3p) = -4nG(1+ 3w)p (2.23),
a

kde pje hustota vesmiru, p je tlak a w je Cislo charakterizujici stavovou rovnici
idealni tekutiny (FRIEDMAN, K. A., TURNER, M. S., HUTERER, D., 2008).

Hodnota w je rizna pro kazdy typ hmoty a je dana vztahem:

(2.24).

‘°|"B

Pouzitim vyrazti uvedenych vySe (2.22) a (2.23) je mozno piedchazejici rovnici

piepsat jako:

1 Kk
q= 2(1+ 3W)El+ (aH)ZE (2.25).

V tomto pifipadé k je konstanta nabyvajici hodnot v rozsahu -1,0,1 a urcujici

geometrii prostoru.

Parametr a | Expanzni | Hubbleova Stavove | Parametr w
funkce a(t) | konstanta H| rovnice
Obecna entita a ~ 12 2/at p=wp a/3-1
Energie vakua 0 ~ exp(bt) b p=-p -1
Kiivost & 2 ~t 1/t p=-p/3 -1/3
Latka 3 ~123 1/3t p=0 0
Zateni 4 ~t17? 1/2t p=p/3 1/3

Tab 1.: Parametry charakterizujici chovani entit obsaZenych v naSem vesmiru.
Parametr a je definovén jako p~1/a” Pievzato z: aldebaran.cz



2.3 Statické kosmologické modely

Nejprve budeme uvazovat staticky vesmir (PERCIVAL W. J., 2010),
ve kterém zavedeme soufadnice tak, aby prostoroCasovy interval byl sféricky

symetricky
ds? = - o 2gs2 4 0Bl g2 rz(dﬁ *+sin’d do 2) (2.26).

Pro metriku definovanou prostorocasovym intervalem (2.26) a po dosazeni tenzoru

hybnosti a energie idealni kapaliny
T, = (p+ p?|UU, - plg, (2.27)

do Einsteinovych polnich rovnic (2.2), dostaneme soustavu tii obycejnych

diferenciélnich rovnic pro funkce A(r) a B(r)

a4, 101
e Bm@7+ ?Q- 4 A= 81Gp @.7),
B 1 1
L) AL PR WP :
or 0 r g 29
EIIAY) 2.9)
24 o

kde carka znamené derivaci dle r. Tyto rovnice (2.7), (2.8) a (2.9) maji tfi rtiznd
feSeni pro A(r) a B(r) a tato feSeni jsou Einsteinliv model, de SitterGv model a jako
limitni ptipad pro 7 - ® prazdny, nekonecny a plochy Minkowského prostorocas

(NEUENSCHWANDER, D. E. 2008).

2.3.1 Einsteiniiv model vesmiru
Pro Einsteintiv model plati podminka p,p = konst. neziporné a A'=0, tudiz
dostavame A konstantni. Navic z podminky limitniho pfiblizeni se Minkowského

prostorocasu pro mala r dostavdme A=/ a po dosazeni do rovnice (2.7) dostavame

teSeni pro funkci exp (B(r)) ve tvaru (NEUENSCHWANDER, D. E. 2008):
e’ =1-(\ - 8nGp)r* (2.10).

Prostorocasovy interval ma tedy tvar:
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1

2 2 2 2 2
l”zll' (/\ - 8nGp)] dro+r (dz9 tsin”d df ) (2.11),

ds® = -c*dt* +

kde prostorovou ¢ast je mozno ztotoZnit s trojrozmérnou hypersférou s Einsteinovym
polomérem kiivosti ar definovanym jako

2 1

ay,= ———
2 N T 8iG (2.12)

a vnotenou do ¢tyfrozmérného Euklidovského prostoru. Takovy Einsteinliv vesmir je
pak konecny a prostorové uzavieny (EINSTEIN, A. 1917). Vlastnosti tohoto
vesmiru jsou pak dany nasledujicimi vztahy, které vzniknou odvozenim z rovnic

(2.7)a (2.8):
1/a% = 4nGlp + p) (2.13),
A = 4nG(p + 3p) (2.14).
Za piedpokladu vyplnéni vesmiru pouze nekoherentnim prachem, ktery nezptisobuje

zadny tlak, ptejdou pfedchozi rovnice na tvar:

1

2
ag

N=—=4nGp (2.15).

V takovém piipad¢ je polomér kiivosti vesmiru, jeho celkovy objem a celkova

hmotnost ¢astic v ném obsazenych dana pouze hodnotou kosmologické konstanty:

1

ag = T (2.16),
2

- 2n

I 2.17),

m
M=pV=——
VE (2.18).

V ptipad¢, ze by byl vesmir naopak vyplnén pouze zafenim, které charakterizuje tlak

p = p /3, ziskdme rovnice pro vySe zminéné parametry modelu:

3
a, /H (2.19),
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3

1
P o 2.21).

Einsteiniiv model vesmiru je sice nerealisticky a neslucitelny s pozorovacimi

fakty, ale poukazuje na dilezitost a disledky zavedeni kosmologického ¢lenu.

2.3.2 De Sittertiv model
Pro de Sittertiv vesmir plati podminka, ze ( ptp ) = 0 a z limitniho ptiblizeni

se Minkowského plochého prostoroc¢asu dostaneme funkce A(7) a B(r) ve tvaru:

e P =1- %/\ r (2.22),
1 -1
e 1) = Hl -=A r2H (2.22).
0 3 [

Z toho vyplyvajici metrika de Sitterova modelu ma tvar (NEUENSCHWANDER,
D. E. 2008):

2
ds? = -Ep %Edﬁ ¥ ﬁdﬁ + rz(dﬁ *+sin’d dp 2) (2.23),

kde a, se nazve de Sitterliv polomér a je definovan nasledovné:

3
a’= = 2.24).
S5 (2.24)

Novym prvkem, ktery se v de Sitterové modelu vyskytuje, je kauzalni horizont
vesmiru, tedy misto s radidlni vzdalenosti » > a,, kdy se k pozorovateli umisténému
v po¢atku nedostane zadna informace, respektive rovnost nastane za nekonecné
dlouho. Dalsi novinkou je vzdalovani testovacich castic, ackoli samotna metrika
de Sitterova modelu je staticka, ale koeficient u dt v metrice je nekonstantni. Tento
efekt by v pfipadé vysilani svétla testovacimi casticemi zpuasobil Dopplerovsky
spektralni posuv, ktery na menSich vzdalenostech odpovidd Hubbleovu zakonu.
Splnéni existenéni podminky pro de Sittertiv vesmir, to jest kdyZ je hustota hmoty

rovna zaporné hodnoté tlaku, jsou pravdépodobné velmi jen téZko dosaZitelné
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(zépornd hustota hmoty nefyzikalni). Vyjimkou by snad mohly byt nékteré nové
unitarni teorie, které tento pozadavek spliiuji, a ukazuje se, ze mozna prave tyto

teorie pomohou popsat vyvoj vesmiru pii kosmologické inflaci.

2.3.3 Anti-de Sitteruv model

Jedna se o maximalné symericky prostorocas (symetrie je reprezentovana 10
Killingovymi vektory). Jednd se o analogické vakuové feSeni Einsteinovych rovnic
pole jako de Sitteriiv model aZ na negativni hodnotu kosmologické konstanty. Anti-
de Sitteriv model vystupuje v poslednich letech ve strunové teorii ve spojeni

tzv. AdS/CFT korespondence.

2.3.4 Minkowského prostorocas

Minkowského prostorocas je 4-rozmérnym plochym prostoro¢asem specialni
teorie relativity a v obecné teorii relativity vystupuje jako limitni pfipad pro slaba

gravitacni pole. Jeho metrika je dana metrickym tenzorem:

-1 0 0 of
%0 1 0 0%

N = diag(- LLLD = 0 (2.25).
0 01 0
0 0
"0 0 0 17

2.4 Hustotni parametry
Prvni Friedmannovu rovnici lze zapsat v nasledujicim tvaru:

&nG kc? A
= —(p + - — ,kde T — 2.26).
3 (p+p,) - e (2.26)

HZ

V piibliZeni lze fici, ze hustota p je tvofena hustotou latky o, a hustotou zateni p.

Dale definujeme kritickou hustotu jako:

_3H?
p crit
8nG

2.27).

Za pouziti pfedchozi rovnice (2.27) a za predpokladu existence hustoty p ve tvaru
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p=Pp,*P,* Py seukazuje, Ze tato hustota je rovna kritické hodnoté pravé pro k=0,

tedy pro plochy vesmir.

Nasledné je mozné definovat hustotni parametry Q nasledujicimi vztahy:

P (a)
0 - m
a) ) Ta) (2.28),
_ 0,[a)
Q la)=
r( ) pcrit(a) (2.29),
_ Py (a)
Q,lal= 30).
(a) pcrit(a) (2 30)

Je proto mozné upravit rovnice (2.12) a (2.13) na tvar obsahujici vySe zminéné
hustotni parametry za ptedpokladu, Ze kritickou hustotou je myslena jeji soucasna

hodnota:
HZ2= HZQ,,+0,,+0,,) K 2.31),
kterou nésledné upravime na:
HZQ, 0+ 0,,40,,-1)= K (2.32)

a pokud dale definujeme Q g o, mizeme rovnici (2.52) zapsat jako:

Qo2 =1-0,,-0,,-0,, (2.33).

(2.34)

=)

Q

S
S

Zavedeni hustotnich parametri ma nejen funkci tfidici, ale hlavné s jejich

pomoci je mozné prepsat prvni Friedmannovu rovnici do tvaru:

Q
4 3 2

H?= Hj%
a a a

0, Qo Qo g M% (2.35).

K tomu je uZzito hodnoty parametrt a stavové rovnice uvedené v Tabulce 1. V tomto

tvaru je vyhodné zapisovat Friedmannovu rovnici specialné proto, Ze obsahuje
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veskeré potiebné informace a z tohoto hlediska je vhodna pro praci s observacnimi

daty.
3 Stav kosmologické konstanty po roce 1998

3.1 Standardni model

V soucasnosti, tim je mySleno ze soucasnych observacnich dat, se jako
nejpravdépodobnéjsi a jako neptesnéjsi jevi tzv. model ACDM nebo téz Lambda-
CDM. Jeho hlavnimi vyhodami je vysvétleni existence a struktury kosmického
mikrovinného pozadi, velkorozmérové struktury vesmiru, =zastoupeni prvki
ve vesmiru a popis zrychleného rozpindni vesmiru. Jedna se o model obsahujici
pocatecni singularitu tedy ,,Velky tresk™. Dal§i vyhodou je moznost rozsifeni
o existenci kvintescence, tedy zaclenéni kosmologické inflace v ranych fazich vyvoje
vesmiru. Pfestoze je tento model pfijat pomémné velkou casti védecké komunity,
existuji védci, ktefi jej striktné odmitaji jako naptiklad autofi ¢lanku KROUPA P.
et al., 2010 nebo SANDERS R. H., McGAUGH 8. S., 2002. Nejvétsim oponentem
NCDM je Modified Newtonian Dynamics neboli MOND, ale existuje velké mnozstvi

dalSich modelt, které s mensi ¢i vétsi presnosti odpovidaji skutecnosti.

3.2 Kosmologicka konstanta jako soucdst temné energie

Kosmologicky ¢len A, jak je vidét z Einsteinovych polnich rovnic

pro prazdny prostor (vakuové feSeni):

1
Ruu - ERguu = _Aguu (31)7
lze tedy interpretovat jako uréitou formu energie, respektive jako hustotu energie
vakua, kterd je pomoci stavové rovnice zminéné v piedchozim oddile spjata

s ptislusnou hodnotou tlaku.
Nejdiive je ovsem nutné si pfesné stanovit pojmy. Temnd energie je energie,
ktera je zodpovédnd za zrychlené rozpinani vesmiru (Planck team).

Za kosmologickou konstantu je tedy povazovana ta cast temné energie, ktera

homogenné a s konstantni velikosti vypliiuje cely prostor. Ta ¢ast temné energie,
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kterd je rozlozena nespojit€¢ a s rozdilnou hodnotou, piipadné je Casové zavisla
se popisuje skalarnim polem, jako je napiiklad kvintesence ¢i fantomova energie.
Za pouziti stanoveného nazvoslovi tak neméa smysl hovofit o ¢asové ¢i prostorové
proménnosti kosmologické ,konstanty®, ale pouze zkoumat efekty u nestacionarni
casti temné energie. Toto samoziejm¢e neplati o ¢asové promennosti béhem starnuti

vesmiru.

3.3 Problém kosmologické konstanty

Od pocatku civilizace se snazili védci nalézt a popsat vyvoj vesmiru nebo
ho alespont pfiiblizit néjakému modelu. Prezentaci Einsteinovy teorie relativity
se objevily pokusy aplikovat tuto teorii na vesmir jako celek s menSim ¢i vétSim
uspéchem. S postupem casu a tedy s vétSim mnoZstvim observacnich fakt
a zvySenym mnozstvim provedenych pozorovani dochazi postupné k zptesnovani
meéfeni a jimi ziskanych hodnot. Tyto nové poznatky kladou stale ptisnéjsi podminky
na kosmologické modely a proto 1 v nejptesnéjSich modelech dochazi k disproporcim

a nesrovnalostem v n¢kterych parametrech modeli s realitou.

Problém kosmologické konstanty lze rozdélit na dvé casti. Prvni casti
jeteSeni tzv. ,fine tuning™ problému, tedy piresného nastaveni kosmologické
konstanty na tak malou hodnotu, kterou pozorujeme dnes, a to jiz nastavenou davno
v minulosti vesmiru a nize popsany problém piikrého nesouladu QFT a soucasné

observacéni kosmologie.

Dalsi c¢asti je pak otazka, jestli ma kosmologicka konstanta nenulovou
hodnotu nebo je nulova. Budeme-li vychdzet ze souCasnych pozorovani a tedy
pfedpokladat, Zze vesmir prochdzi fazi zrychlené expanze, jak plyne z relace
vzdalenost-rudy posuv méfené pro supernovy typu la (RIESS A. G. et al., 1998,
PERLMUTTER 8. et al., 1999), pak lze tuto expanzi nejjednoduseji vysvétlit
pomoci malé kladné hodnoty kosmologické konstanty. Stale ale nelze zcela vyloucit i
moznost nulové kosmologické konstanty (MESZAROS, A. 2002). Vliv
kosmologické konstanty ve vesmiru, ktera je soucéasti temné energie je popsana
hustotnim parametrem Q4. Jeho hodnota podle poslednich méteni ziskanych pomoci

kosmické sondy Planck ajeho naslednym aplikovdnim na v dneSni dobé
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nejuznavanéjSi  kosmologicky  model, tedy Lambda-CDM  (PLANCK
COLLABORATION., 2013), je:

Q, = 0,693t 0,019 (3.2).

Vlastni hodnota kosmologické konstanty je pak urCena v jednotkdch

standardizovaného metrického systému jako:

A =10 m™ 3.3).

Problém ovSem nastane, budeme-li chtit porovnat tuto hodnotu dosazenou
kosmologickymi vypocty s hodnotou ziskanou ze standardniho modelu casticové
fyziky, kdy k vypoctu uzijeme QFT, tedy kvantovou teorii pole. Zde dojde k rozdilu
v fadu 10'?° (BANKS T., 2004, CARROLL, S. M. 2001, WEINBERG, S., 1989
nebo WEINBERG, S., 1996). Tento rozdil je povaZovan za nejhorSi nesoulad

s teoretickou predpovédi. Spolu s problémem plochosti vesmiru tvoii nejslozitéji
fesitelné problémy kazdého modelu. Problému plochosti se ovSem podatilo zbavit

pouzitim napftiklad inflacnich teorii v kosmologii.

3.4 Reseni problému kosmologické konstanty

Mozna teSeni problému kosmologické konstanty lze dle LI M. et al., (2012)
rozdélit na feSeni zaloZend na
*symetriich,
eantropickém principu,
enaruseni ,,fine tuning* mechanizmu,
*modifikované gravitaci,
*kvantové kosmologii,
*holografickém principu,
*zpétné vazbe¢ neboli na nelinearnosti v Einsteinové teorii,

*novych fenomenologickych a kosmologickych modelech.
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Pokud se zamétime na novéjsi SUSY teorie, popiipadé na jiné strunové
teorie, tak nékteré z nich dokonce vyzaduji kosmologickou konstantu rovnou nule

a tedy neposkytuji dobré feseni pro observacni data.

V roce 1987 Steven Weinberg prezentoval jedno z moznych feSeni
(WEINBERG, S., 1987) pravé tak malé¢ hodnoty kosmologické konstanty, jak plyne
ze standardniho kosmologického modelu. Toto feSeni se nazyva ,,Antropicky
princip®. Ten tvrdi, ze hodnota kosmologické konstanty je v riznych mistech
prostoru rtizna nebo jak je n€kdy reprezentovano, fyzikalni konstanty maji prave
takovou velikost, aby umoznily existenci inteligentniho zivota. Toto vysvétleni neni

masove prijato a existuje vét§i mnozstvi jeho odptrch nez ptivrzenct.

3.4.1 Casové proménna kosmologicka ,,konstanta*

Ptechod od Lambda-CDM k modelu cyklického vesmiru, ani existence
kvintesence a uz vilbec ne antropicky princip nejsou dokazatelné¢ soucasnou
experimentalni fyzikou, popfipadé neposkytuji zlepSeni soucasného stavu
standardnitho modelu. Navic vySe zminéné teorie neposkytuji pfedpovédi novych
jevu, jak je od teorii poZadovano a jejich feSeni problému kosmologické konstanty,
respektive problému velmi pfesného naladéni fyzikalnich konstant v daleké minulosti

blizko jejich soucasné¢ hodnoty neboli ,.fine tuning® je povétSinou nahrazeno

o 4

Oproti tomu lze problém feSit velmi elegantné i efektivné za ptedpokladu,
ze kosmologicka ,konstanta® jiz nebude konstanta (PODARIU, S., RATRA, B.
2000), ale bude casové proménnd beéhem vyvoje vesmiru (PEEBLES, P. J. E.,
RATRA, B., 1988). Tyto moznosti byly zkouméany v poslednich nékolika letech.
V mensi mife pak jako soucést teorii zalozenych na holografickém principu (LU J.
et al., 2011a nebo LI M., 2004), popiipade jako soucast holografické temné energie
v Brans-Dickeové teorii. (napt.: LU J., et al, 2011b, LU J. et al., 2012
nebo NAYAK B. A SINGH L.P., 2008). Zajimav¢ je tento problém podan autory
XUL., LU J, LI W, 2010. Autofi c¢lanku zavadéji casové proménnou
kosmologickou konstantu pouze s pouZzitim Casové a rozmérové Skaly vesmiru,
tedy bez holografického principu nebo pouziti heisenbergovych relaci neurcitosti.

Za ptedpokladu nenulové hodnoty kosmologické konstanty je mozné zavést
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pfirozenou ¢asovou a rozmérovou Skélu ve tvaru:

3
a

no=I s

(3.4).

Odtud je pak mozné definovat cCasové proménnou kladnou kosmologickou

,,konstantu* nasledovne:

3 .3

T2
A

(3.5).

~
)
—

~
=

~

Takto zavedenou konstantu pak autofi nazyvaji ,, age cosmological constant“.
~_r 7 o ;o7 o= . .
Splnéni zakoniti zachovéani 7,," = 0 pro tenzor hybnosti a energie ve tvaru:

A (t)c4
"8G

(3.6)
nam dava, pro prostorové plochy FLRW vesmir, nasledujici rovnici (PEEBLES, P.
J. E., RATRA, B., 2003):

o+ 0, +3H(1+w,)p, =0 (3.7),
kde p, = M ; A (t) , M, je Planckova hmotnost a w je parametr stavové rovnice, jehoz

hodnota pro kosmologickou konstantu je minus jedna a pro chladnou temnou hmotu
nula. Uvazujeme-li pouze o interakci téchto dvou entit, které charakterizujeme

interakénim ¢len Q pouzitym v nasledujicich dvou rovnicich:
g, +3H(1+w )p, =0 (3.8),
py+3H(p, + p)=-0 (3.9),
pak z téchto rovnic, spolu s rovnici celkového zdkona zachovani hybnosti a energie
Bt 3H(p * py) 2 0 (3.10)
a po provedeni drobnych uprav dostaneme rovnici
g, +3H(p, + p?)=0 (3.11),

kterd obsahuje nové vznikly efektivni tlak
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T p 2 3.12
Pr = P Y7 (3.12).

Za pomoci predchozich vztahi (3.11) a (3.12) je mozno definovat efektivni hodnotu

parametru w%/, stavové rovnice:

Y Q
wer = Do g LdIngy oy 2R (3.13).
0, 3 dlna 3 k
Rovnici pro zdkony zachovani T," = 0 lze prepsat nasledovné:
dinH 3
t=1-Q,)=0 3.14).
e LY (3.14)

Soucasné¢ tak byla vyuzita Friedmannova rovnice pro hustotni parametry a plochy

vesmir:
Q,+Q,=1 (3.15),
kde
_ P
Q,=— (3.16)
m 2 2 . B
3M:H
_3kM, 1 (3.17).

"o 3MEH?
Zderivovanim rovnice (3.14) podle x ziskdme nésledujici vztah:

dinH 1din0, 2, _, (3.18).
dx 2 dx k

Kde .,k ve vySe uvedenych rovnicich je modelova konstanta. Naslednym dosazenim
rovnice (3.11) do rovnice (3.14) ziskdme diferencialni rovnici pro hustotni parametr

kosmologické konstanty ve tvaru:
, 2
QA:QA@3—3QA—%,/9A@ (3.19),

pfipadné pomoci parametru rudého posuvu ,, z“ ji miizeme piepsat jako:

20



dy, _ _ ) _g .
e m@s 30, - 248, @(Hz) (3.20).

Integraci vySe uvedené evolu¢ni rovnice a naslednym zafixovanim integracni

konstanty pomoci soucasné¢ zmétené hodnoty hustotniho parametru (ADE et al.,

2013) 0, ,=0,683 nebo podle jakékoliv jiné hodnoty hustotniho parametru

zmétfeného ve znamém c¢ase.

Ve vysledku vidime, Ze pokud je hodnota efektivniho parametru stavové

rovnice v rozsahu - 1< w{" < -1+ 2/3k, pak hustotni parametr kosmologické

konstanty nabyva hodnot v rozsahu 0< Q , < 1, pfi¢emz pro Q , = 0 plati w? . -1,
Jak je vidét, v kosmologické minulosti se ,,age cosmological constant chovala
jako privodni kosmologické konstanta a ve fazi, kdy kosmologicky ¢len dominuje
ve vesmiru je urCujicim prvkem hodnoty tohoto parametru zéavislost na modelové

konstanté k.

3.4.2 Cyklicky model

Nejnovejsi teorii zabyvajici se feSenim problému kosmologické konstanty
je takzvany cyklicky model autori Neila Turoka a Paula Steinhardta (STEINHART
P. J., TUROK N., 2002). Tito autofi uzili cyklického modelu vzeslého z jedné

nedavné SUSY teorie tzv. M-teorie.

Ptestoze se cyklické modely vesmiru objevovaly jiz na pocatku 20. stoleti
a vychdzely z tehdy uvefejnéné Einsteinovy teorie relativity, byla jejich pfipustnost
naruSovana a dokonce bylo mozné ukézat, ze takové modely stejné nejsou cyklické
do nekone¢na, ale maji svij pocatek. Naproti tomu cyklicky model Steihardt-
Turokiiv (STEINHART P. J., TUROK N., 2002a) je zaloZeny na teorii branovych
svetll tj. na existenci P-dimenziondlnich D-bran a konkrétné¢ v tomto ptipadé 3-
dimenzionalni D-brdnou ve vicerozmérném casoprostoru. V tomto modelu
se kazdych 10'? let setkd naSe brana s jinou blizkou branou a toto setkani odpovida
,»Velkému tresku®. Toto popisuje tzv. ,,Ekpyroticky model“. V ptipad¢ cyklického
modelu se vesmir rozsifuje, az dosdhne urcité hodnoty a poté se smrsti a dojde
k ,,Velkému Ktachu®. Toto celé se opakuje, ale ptitom kazdy vesmir obsahuje stejné

mnozstvi hmoty jako na zacatku, avSak hodnota kosmologické konstanty se stale
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zmensSuje. Dalo by se fici, ze neni ,,resetovana‘“ na ptivodni hodnotu, tak jako zbytek
vesmiru. Je pravdépodobné mozné, Ze tyto ,trojbrany* kmitaji jako oscilatory
a to tlumen¢ nebo netlumené. V ptipadé tlumenych oscilaci by se casy jednotlivych
prinikd obou bran snizovaly, a tedy 1épe odpovidaly odhadované délce zivota tohoto
vesmiru. Navic by se vysvétlila tak mald hodnota kosmologické konstanty, protoze
takovy model mohl za vyznamné kratSi ¢asovy usek projit vétSim poctem cyklu.
Jednou z vyhod tohoto modelu je jeho experimentalni ovéfeni pomoci detekce
gravitanich vIin generovanych béhem inflacni faze na pocatku vesmiru. Pokud
budou tyto vilny detekovany, bude muset byt model cyklického vesmiru upraven.

Toto experimentalni ovéteni je jednou z nejvetsich vyhod takovych modeld.

3.5 Alternativy ke kosmologické konstanté

3.5.1 Kvintescence

Kosmologicka konstanta je tou jednodussi variantou, kterd dokdze popsat
a vysvétlit zrychlenou expanzi vesmiru. Jako jeji alternativa se objevuje
komplikovanéji zavedena kvintescence, poskytujici mnohem komplexnéjsi pohled

na tuto problematiku.

Kvintescence se popisuje pomoci skaldrniho pole @a jeho potencidlni energie
s dynamikou tohoto pole. Jako takovd mulze byt kvintescence proménna

jak prostorové @), tak skrze zavislost ¢|z) i Casove.

Jedna se tedy o skaldrni pole prostupujici cely vesmir, popsané parametrem
stavové rovnice w, ve tvaru (COPELAND, E. J., SAMI, M., TSUJIKAWA, S.
20006):

1

50*-v(0)
wE e Ga1)
Pa EQz +70)

kde p, je tlak, p, je hustota a V(Q) je potencialni energie. Pro porovndni parametr w,

pro kosmologickou konstantu je roven minus jedné.
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3.5.2 Fantomova energie

Specidlnim piipadem kvintescence je tzv. ,Fantomova energie“ pro kterou
predpokladdme wp . mensi nez -1 (ASTASHENOK, A. V. 2012). Takova forma
energie teoreticky mulZe zpisobit pfekotnou expanzi az na uroven kosmologické

inflace a tim dovést vesmir k ,,Velkému roztrzeni.
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4 7.avér

Zavérem lze fici, Ze nékteré soucasné teorie tykajici se kosmologické
konstanty, které jsou zalozené naptiklad na teorii zpétné vazby v Einsteinové teorii
gravitace nebo teorie zaloZzené na holografickém principu ¢i ¢asti Brans-Dickeho
teorie je mozné nahradit teorii Casové proménné, takzvané ,,age cosmological
constant” a to nikoli pouzitim komplikované¢ matematiky, ale pouze automatickym
zavedenim Casové $kdly v daném vesmiru. Takova teorie je vnitiné jednotnd a pfitom
neni tieba Cekat na jeji experimentalni ovéfeni, nebot’ ji Ize ovéfit jiz za pomoci

soucasnych observacnich dat.

Jiny pohled na tuto problematiku kosmologické konstanty poskytuje cyklicky
typ Ekpyrotického modelu autorti Neila Turoka a Paula Steinharta. Tato teorie fesi
i dalsi tzv. ,fine tuning* problémy jako naptiklad plochosti horizontu ¢i problém
pocatecni singularity. Navic, jako jedna z mala teorii zalozenych na strunové teorii,

poskytuje do budoucna moznost ovéreni pomoci detekce gravitacnich vin.

V posledni dobé dochézi k novému rozvoji teorii obsahujicich kosmologickou
konstantu a to jak z divodld pokust o vysvétleni podstaty temné energie,
tak 1 k vysvétleni n€kterych jevi na poli kvantové teorie. V ndvaznosti na vypusténi
sond COBE, pozdéji pak WMAP a v soucasnosti nejnovéjsi sondy Plank, které
se zabyvaly vyzkumem kosmického reliktnitho zafeni Obr. 1. byly z jejich
naméfenych dat védeckymi tymy ziskany parametry pro popis chovani naseho

vesmiru.

Nejnovéjsi data z mise sondy Planck pak objevily anomalie v reliktnim zafeni
dle Obr. 2., kterd dosud nemaji feeni. ReSeni t&chto anomalii mohou byt nalezena

1 pomoci teorii s Casove a prostoroveé proménou kosmologickou konstantou.

Vysledky tymu Supernova cosmology project a tymu okolo sondy Planck
ukazuji zastoupeni temné energie ve vesmiru. Teorii, které by urcily jakého
charakteru tato forma energie je, se Vv soucasnosti vyskytuje mnoho
a prave kosmologickd konstanta charakterizuje toto feSeni naprosto nejelegantnéjSim

zpiisobem.
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6 Obrazova priloha

Obr. 1.: Mapa fluktuaci reliktniho zéafeni tak jak ji zachytila druZzice Planck.

Dosazena teplotni citlivosti je pak 2 uK Ptevzato z: aldebaran.cz

Obr. 2.: Pocitaove zesilend fluktuace v anizotropii reliktniho zareni. Prevzato z:

aldebaran.cz
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Obr. 3.: Obrazek ukazuje jakym zplsobem omezily experimenta BAO, méfeni
fluktuaci reliktniho zafeni a méfeni supernov SNe hodnoty hustotnich parametrii pro
tenmou energii a hmotu v nasem vesmiru. Parametry plo plochy vesmir jsou
naznaceny piimkou danou rovnosti souctu obou hustotnich parametri rovnému 1.

Pievzato z: (AMANULLAH, R. et al. 2010)
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