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1 Sissejuhatus

Kosmoloogia — teadus Universumi kui terviku ehitusest ja arenemisest ning seda mddravatest
printsiipidest ja fiilisikaseadustest.

Universum (lad. koiksus) — makrokosmos, maailmakdiksus, kosmoloogia uurimisobjektina
ajas ja ruumis toimuda voivate siindmuste maailm.

Termin kosmoloogia tuleneb kreeka keelest, ning selle pohitdhendus on ratsionaalne voi
teaduslik arusaam kosmosest. Sona kosmos kandis antiik-Kreekas selliseid tdhendusi nagu
’kord’, ’korrapdrane kditumine’ ning ’ilu’ (sellest ka kosmose ja kosmeetika ning kosmoloogia
ja kosmetoloogia terminite sarnane pdritolu). Kreeka loodusfilosoofia kohaselt viideti, et
universumit saab kirjeldada ratsionaalselt, st see on kosmos, mitte kaos.

1.1 Mis on kosmoloogia? Kosmoloogia ajaloost kuni Newtonini

Kuni 20.sajandi alguseni oli kosmoloogia pigem filosoofide pdrusmaa, kes arutlesid
religioonile ja filosoofiale tuginedes universumi arengust. Astronoomid {ildiselt nn fiiiisikalise
(teadusliku) kosmoloogiaga ei tegelenud. Kosmoloogia tdnapdevase nimetusega on saanud
uurimisobjektiks alles 20.sajandi teisest kolmandikust. (vt. pikemalt Helge Kragh
Conceptions of Cosmos...).

Tdnapdeva kosmoloogia aluseks oleva Universumi moiste ja kdsitluse kujunemise
léhtepunktid:

- Universumi ruumilise 16pmatuse mdiste (Demokritos 4. saj. eKr.: aatomid liiguvad
labi 16pmatu ruumi, suured aatomid porkuvad vdikestega, tekivad keerised, millest
tekivad maailmad. Need omakorda porkuvad, véivad kaduda ja tekkida uued
maailmad)

- Universumi ajalise 16pmatuse moiste (Herakleitos, 5.saj. eKr)
- Universumi homogeensus ja isotroopsus (Giordano Bruno, 16.saj. 16pp).

Universumi kui uurimisobjekti suurus on aja jooksul laienenud. 19.saj. alul oli Universum kui
uurimisobjekt piiratud Pdikesesiisteemi moOtmetega, vaatlusinstrumentide tdienemisega
(pohiliselt — teleskoobi arendamine) on see laienenud Galaktika, ja Metagalaktikani.

Erinevates kultuurides on Universumit kujutatud erinevalt. Lapik Maa, paikneb 3-1 elevandil,
kes on hiidkilpkonna seljas, kes ujub suures ookeanis (India); voi Maad hoiab iileval
ohujumalanna. See on nn personifitseeritud universumi kéasitlus — seotud mingite isikute ja
olevustega.

Umbes 6.saj. eKr — personifitseerimata Universumi kasitlused. 5.-6. saj eKr, Thales,
Anaximandros: Maa asub maailma keskmes, selle iimber on 3 taevasfddri, millel liiguvad
Kuu, Piike, planeedid, valissfadril on kinnistdhed (vt Joonis 1). Hilisemates késitluste
edasiarendustes on joutud 27 sfddrini. Varajane Hiina astronoomia erines Vana-Kreeka ning



sellele eelnevatest Babiiloonia ja Egiptuse astronoomiatest selle poolest, et vGeti omaks, et
taevas voib muutuda — hiina astronoomid olid tdheldanud uute tdhtede ja noovade teket. Kuid
sarnaselt Vana-Kreeka kujutlusele kosmosest, oli ka Hiina maailmamudel {iles ehitatud
kontsentriliste sfdéride abil.

Joonis 1. Vana-Kreeka aegne Universumi kujutlus. Keskel asub Maa sfadar (Terra), selle
imber Vee, Ohu ja Tule sfaarid. Kaugemael sfairidel paiknevad Kuu, Veenus, Marss, Piike.
Viimasel sfééril paiknevad kinnistdhed.

Aristoteles (384-322 eKr), Hipparchus (190-120 eKr) ja Ptolemaios (83-161) on olnud
peamised geotsentriline maailmasiisteem arendajad. Geotsentrilise maailmasiisteemi jargi on
maailma keskmeks Maa, mille timber tiirlevad nii Kuu, Pdike kui ka planeedid. Kui Pdikese ja
Kuu tiirlevad modda ligikaudu (tollaste hinnangute kohaselt — peaaegu ringorbiidil) ringorbiiti
modda, siis planeedid modda epitsiikleid (vt joonis 2). See voimaldas seletada, miks planeedid
vahel oma orbiidil liiguvad ndiliselt tagurpidi ja vahepeal on paigal. Aristotelese
maailmasiisteemile pakkus alternatiivse heliotsentrilise siisteemi vilja Aristarhcus (310-230
eKr), kuid see ei leidnud suuremat poolehoidu. Vana-Kreeka loodusfilosoofide suureks
panuseks tuleb lugeda Pédikese ja Maa ning Pdikese ja Kuu vahelise kauguse hindamist, mis
voimaldas ka hinnata, kui suur oli tolleaegsete loodusfilosoofide ettekujutuse jargi
Universum. Kauguste hinnangud on antud Maa 1d8bim6ddu jargi. Maa iimbermoddu maéédras
Erasthotenes (274-196 eKr) iisna tdpselt — 39270 km, mis on ldhedane tdnapédeval saadud
vadrtusele.



Joonis 2. Ptolemaiose kosmoloogiline mudel. Maa paikneb siisteemi keskel. Nii Pdike, Kuu
kui ka planeedid tiirlevad timber Maa, kusjuures koik planeedid tiirlevad mddda epitsiikleid.

Tabel 1. Vana-Kreeka filosoofide hinnangud Maa, Kuu ja Pdikese vahelistele kaugustele ning
Kuu ja Pédikese mootmetele.

Kuu ja Maa | Kuudiameeter | Pdikese ja Maa | Pdikese
vaheline kaugus vaheline kaugus | diameeter
Aristarchus 9,5 0,36 180 6,8
Hipparchus 33,7 0,33 1245 12,3
Posidonius 26,2 0,16 6545 39,3
(135-51 eKr)
Ptolemaios 29,5 0,29 605 5,5
Kaasaegne 30,1 0,27 11728 109,1
aktsepteeritud
vadrtus

Hiina ja India astronoomide ja filosoofide hinnangud Universumi suurusele olid palju
suuremad (vt ldhemalt Helge Kraghi....).

Teaduslikumad uurimused:

- Mikolaj Kopernik (1473-1543). Alustas 15.saj. 16pus Kuu vaatlusi ning 16i heliotsentrilise
maailmasiisteemi.  Vdidetavasti oli Kopernik tuttav ~ Aristarchuse heliotsentrilise
maailmasiisteemiga, kuigi oma td6ddes ta sellele viidanud pole. Koperniku heliotsentrilise
stisteemis liikusid planeedid modda ringorbiite, seetottu oli tegemist ikkagi epitsiiklilise
liikumisega. (vt joonis 2) Kopernik {iritas moota ka tdhtede parallaksit, kuivord see ei
onnestunud (tulemus jdi mootmistdpsusele alla), siis arvas ta, et kinnistdhtede sfaar on Saturni
sfddrist palju kaugemal, selle jéargi oleks Universum tema kujutluses olnud vdhemalt 400 000
korda suurem kui seni aktsepteeritud kdistluse kohaselt.

- Tycho Brahe (1546-1601), teostas 1572.a. Kassiopeias supernoova mootmisi ning mootis
selle 60pdevase parallaksi, jdreldas, et see paikneb Kuu sfédrist kaugemal. Supernoova
uuringud voimaldasid 6elda, et nn kinnistdhtede sfdér ei ole muutumatu. 1577.a. toimunud
komeedi vaatlused nditasid, et komeet liikus Merkuuri ja Veenuse sfaaride vahelt ldbi, millest
Brahe jareldas, et ilmselt ei saa need olla tahked sfdarid, seega ei takistaks miski planeetide
sfddride 16ikumist. Tycho Brahe 16i enda maailmasiisteemi, mille kohaselt Pdike ja Kuu



liikusid timber Maa, kuid iilejddnud planeedid iimber Pdikese (vt joonis 3) — see oli siis
Koperniku ning Ptolemaiose maailmasiisteemide iihend, siin 1dikuvad nditeks Marsi ja
Pdikese sfddrid.Tycho Brahe hindas Maa ja Kuu vahelist kaugust vordseks 20 Maa
diameetriga, arvas, et Pdike on 20 korda Maast kaugemal kui Kuu, Saturni kauguseks hindas
11000 Maa raadiust, kinnistdhtede sfddri kauguseks 14000 Maa raadiust.

- Johannes Kepler (1571-1639). Marsi orbiidi mootmised, jareldus: Marss liigub méoda
elliptilist orbiiti Pédikese timber; jdreldas, et meie pdikesesiisteem on vaid iiks paljudest
tdhesiisteemidest. 1618-1621 ilmus Keplerilt kolmeosaline raamat astronoomiast, mis pandi
1619 kiriku poolt keelatud raamatute nimekirja, kust voeti maha 1835.a. Kepler tegeles ka
teleskoobi arendamisega. Kepler arutles ka Universumi mootmete iile. Giordano Bruno oli
pakkunud vilja idee, et Universum on lopmatu ning selles on 16pmata palju Pdikesesiisteemi
taolisi maailmu. Kepleri arvates oli Universumi piiriks Linnutee — véljaspool seda ei tohtinuks
enam midagi olla, st tema arvates oli Universum Ioplik. Kepler tegi ka arvutusi kinnistdhtede
sfddri suuruse hindamiseks. Ta arvutas, et selle sfddri raadius peaks olema 60 miljonit Maa
raadiust.

Joonis 3. Tycho Brahe maailmasiisteem. Joonis 4.  Koperniku  heliotsentriline
Pdike ja Kuu tiirlevad timber Maa, kuid maailmasiisteem.
teised planeedid tiirlevad iimber Paikese.

Galileo Galilei (1564-1642) — kinnitas heliotsentrilist pdikesesiisteemi oma teleskoobiga
vaatlusi sooritades, uuris Jupiteri kuusid, iiks teleskoobi kaasleiutajaid. Oma teleskoobiga
Linnuteed vaadeldes ndgi Galilei, et Linnutee koosneb tegelikult paljudest tdhtedest. Planeete
vaadeldes oli ndha, et planeedid paistavad teleskoobis ketastena, kuid tdhed ikka punktidena.
Ka see vOimaldas teha jdrelduse, et tdhed paiknevad planeetidest palju kaugemal.
Kosmoloogia kiisimustega Galilei tegelikult ei tegelenud, tema pohiline teaduslik tegevus
seondus Koperniku maailmasiisteemi kinnistamisega.

1.2 Kosmoloogia Newtonist Hubble'ini

- Isaac Newton (1643-1727) — toi fiilisikasse massi mdiste, vastasikmodju Kkasitluse,
liikumisseaduste sOnastamine, inertsiaalsete taustsiisteemide moiste, gravitatsiooniseaduse
(1687). Newton tegeles ka teleskoobi arendamisega ning piistitas idee, et tdhed on ,,pdikesed*



ning ruumis jaotunud homogeenselt, st iihtlaselt (selle idee autoriks on pakutud ka G. Brunot),
seda vaatamata ilmselgele asjaolule, et Linnutees on tdhed koondunud kettasse. Newton arvas,
et Universum on lopmata suur. Newtoni gravitatsiooniseaduse kohaselt pidanuks tdhed
hakkama gravitatsiooniliselt kokku tdmbuma, ta oletas, et 'Jumal on need paigutanud
iksteisest sellistele kaugustele, et gravitatsioonijoud ei suuda neid kokku tdmmata'.

Newtoni (voi Koperniku) kosmoloogiline printsiip:
Universum on homogeenne ja isotroopne kolmemodtmelises ruumis, on alati olnud
selline ja jddb selliseks igavesti.

Ruumi isotroopsus tahendab, et kdik ruumisuunad on samavddrsed — aine on koigis suundades
tihtemoodi paigutunud, tdhed ja planeedid liiguvad kdigis suundades samamoodi. Ruumi
homogeensus ja isotroopsus tdhendab, et a) koik ruumipunktid on fiiiisika seaduste jaoks
samavadrsed — ei leidu eelistatud punkti, mida voiks vaadelda kui Universumi keskpunkti; b)
koik ruumisuunad on samavadarsed fiiiisika seaduste jaoks.

Ei ole kindel, kas homogeensus ja isotroopsus kehtivad igas ruumiskaalas. Praegu
arvestatakse ruumilise homogeensuse indikaatoritena mitte tdhti ega ka galaktikaid, vaid
galaktikate superparvi.

Newtoni gravitatsiooniteooriat kinnitas Edmund Halley komeedi ilmumise ennustamisega
1758.a. Kuid esimene heliotsentrilise pdikesesiisteemi vaatluslik kinnitus tuli 1727.a., kui
James Bradley kinnitas, et tdhtede aberratsioon on tingitud Maa aastasest liikumisest iimber
Pdikese. Praegu voime delda, et Newtoni gravitatsiooniteooriat rakendatakse tdhesiisteemide
liikumisel, see on iildrelatiivsusteooria mitterelativistlikuks erijuhuks. James Bradley iiritas
parallaksi meetodil modta ka tdhtede kaugust ning leidis, et need on Maast vahemalt 400 000
korda kaugemal kui Pdike. See iihtis Newtoni hinnanguga, mis oli saadud tdhesuuruste
hinnangu pohjal. Selline tdhtede kauguste hinnang suurendas hinnangut ka (nédhtava)
Universumi mootmetele. Kuid alles 1830.ndal aaastal tdnu Friedrich Wilhelm Besseli poolt
tdhtede parallaksi mootmistele voeti tahtede nii suured kaugused ka laiemalt omaks.

1750.a. pakkus Thomas Wright (1711-1786) vilja, et tdhed Linnuteel liiguvad samamoodi
nagu planeedid imber Pédikese. Kuid tema arusaam tdhtede kogumist oli siiski staatiline (eri
allikate kohaselt on siiski teda loetud Galaktika kui poorleva tdhtede siisteemi idee autoriks).
Tema oli ka iiks esimesi (kuid mitte esimene), kes oma teoses 'An Original Theory of
Universe (1750) arutles Universumist, tdhtede paritolust ning nende seosest Jumalaga. 1755.a.
pakkus Immanuel Kant (1724-1804) vilja, et udused moodustised, mida teleskoobiga voib
ndha, on kaugel paiknevad galaktikad, mis on meie galaktikale sarnased. See tdhendaks, et
kosmoloogiline printsiip kehtib suuremas mastaabis, kui Newtoni ennustatu. St — mitte tdhed
ei paikne ruumis {ihtlaselt, vaid galaktikad. Galaktika podorlemise, mis tasakaalustaks
gravitatsioonilise kokkutdmbumise jou, iile on arutlenud mitmed 18. ja 19. sajandi filosoofid
ja fiitisikud. Kiisimusi tekitas — kui galaktika, vGi ka meie pdikesesiisteem poorleks, mis on
selle poorlemise algpohjuseks? 1915-1919 hindas Harlow Shapley (1895-1972) 10°-107 tidhest
koosnevate tdheparvede jaotust meie galaktikas ning leidis, et need ei ole iihtlaselt jaotunud,
vaid nende tihedus on suurem Sagittariuse tdhtkuju suunas. Sellest jdreldas ta, et meie
galaktika kese on selles suunas, ta hindas ka Pdikesesiisteemi kaugust Linnutee keskmest ning
leidis, et Pdikesesiisteem on sellest umbes 2/3 galaktika raadiuse kaugusel. See andis veel iihe
hoobi ka heliotsentrilisele maailmasiisteemile (ka William Hershel arvas, et Pdikesesiisteem



on iisna galaktika tsentri ldhedal kui mitte keskel). Kuid Shapley arvas siiski, et Linnutee on
universumi keskmes. 1920.ndal aastal peetud dispuudi kdigus arutasid Shapley ja Arthur
Eddington, kas udukogud kuuluvad meie Linnuteesse voOi mitte. Peale jdi arvamus, et
udukogud on teised galaktikad. Kinnitas seda 1925.ndal aastal Edwin Hubble mitme galatika
kauguse mddramisega.

Olbersi paradoks

Universumi vanuse probleemiga seondub Olbersi paradoks. Wilhelm Olbers (1758-1840)
formuleeris 1823.a. probleemi, mis oli kiill tuntud juba vdhemalt Kepleri ajast jargmiselt.
Tdhe absoluutne heledus on defineeritud kui ajaiihikus kiiratud energia, pinna heledus B on
pinnaiihiku heledus. Oletame, et keskmise heledusega L tdhtede arv on N, nende keskmise
tihedus ruumalas V on siis n=N/V. Kui keskmise tdhe pindala on S, siis heledus on B=L/S.
Kaugusel r ning kihis paksusega dr olevate tihtede arv on 4mr’ndr . Staatilises
Universumis lopmatu aja jooksul kiiratud jalgitav koguheleduse saame viimase suuruse
integreerimisel 0-st Idpmatuseni:

f:4nr2ndr=f: nlLdr=ow.

Seega peaks taeva heledus staatilise 16pmata kaua eksisteerinud Universumi puhul olema
I6pmata suur. Ilmselt peaks integreerima mitte nullist 10pmatuseni, vaid mingi suuruseni R.
Sel juhul oleks taeva heledus 16plik, kuid ikkagi iihtlane. Kuigi Olbers pakkus selle paradoksi
lahendamiseks vilja ka oma seletuse (valguse neeldumine), on see ikkagi vale. Tegelikkuses
on nii, et kui tdhed on iihtlaselt jaotunud, siis on igal footonil oma keskmine vaba tee pikkus —
footonid neelduvad tdhele sattudes ning neid kiiratakse uuesti. Siiski, 16pmata vana
Universumi puhul (ning iihtlase tdhtede jaotuse korral) oleks taevas iihtlaselt hele, mitte must.
Siit jareldub, et Universum ei tohiks olla staatiline, vaid sel peaks olema oma I6plik iga.

1.3 Tdnapédevaste kosmoloogiliste mudelite vaatluslikud ja
teoreetilised alused
Astrofiiiisikalised konstandid ja kaugused
e Valguse kiirus -  ¢=2,998-10°m/s
m3
kg5
S

e Boltzmann'i konstant — k=1,38-10"J/K
e Valgusaasta— 1/y=9,46-10"m

e Parsec- 1pc=3,261ly=3,086-10"m

o DPiikese mass- M ,=1,989-10"kg

e Gravitatsioonikonstant — G=6,67- 107"

e Planck’i konstant- 7% =1,05-10

e Elektronvolt— 1leV=1,60-10"J



Tdnapdeva kosmoloogia rajajaid
e ALBERT EINSTEIN (1879-1955) — esitas 1915.aastal avalikkusele iildrelatiivsus-
teooria (URT) ja 1917.aastal esimese kosmoloogilise mudeli (nn Einsteini mudeli).

e ALEKSANDER FRIEDMAN (1888-1925)- konstrueeris 1922.aastal teoreetiliselt
tdnapdeva kosmoloogia aluseks oleva mudeli (Friedman'i mudeli), arendas nende
pohjal vélja vorrandid homogeense ja isotroopse Universumi kohta.

e GEORGES LEMAITRE (1984-1966) — pakkus vilja paisuva Universumi mudeli
1927.a., soltumatult Friedmanist. Uhtlasi tegi ka esimesi hinnanguid Suure Paugu
kohta.

e EDWIN HUBBLE (1889-1953)— avastas vaatuslikul teel 1929.aastal kosmoloogilise
punanihke (Hubblei seaduse).

e HOWARD PERCY ROBERTSON (1903-1961), ARTHUR GEOFFREY WALKER
(1909-2001) — pakkusid vilja meetrika kaasaegse kosmoloogia aluseks oleva
kosmoloogilise mudeli jaoks.

e GEORGE GAMOW (1904-1968), RALPH ASHER ALPHER (1921-2001) — piistitasid
1948.aastal paisuva Universumi "Kuuma" mudeli, selgitamaks elementaarosakeste
vastastikmdju ja aatomite tekkimist varases Universumis.

e ARNO ALLAS PENZIAS (1933-) ROBERT WOODROW WILSON (1936-) avastasid
1964-1965.aastal kosmilise mikrolainelise foonkiirguse (reliktkiirgus, mis péarineb
ajast, kui Universumis tekkisid esimesed aatomid).

e GEORGE FITZGERALF SMOQT III (1945-), JOHN CROMWELL MATHER (1946-)
kosmilise taustakiirguse mittehomogeensuse avastamise eest, see voimaldas jareldada,
millal voisid hakata kujunema esimesed suuremastaabilised struktuurid kosmoses,
Vaatlused toimusid 1980.ndate 16pust alates.

e SAUL PERLMUTTER (1959-), ADAM GUY RIESS (1969-), BRIAN PAUL SCHMIDT
(1967-) - kiirenevalt paisuva Universumi vaatluslik kinnitus, 1990.ndate keskpaigas.

Kosmoloogiliste mudelite teoreetilised alused

e Uldrelatiivsusteooria (URT),

e Friedman’i mudel, mis jareldus URT-st ja kosmoloogilisest printsiibist,
¢ FElementaarosakeste teooria.

Kosmoloogiliste mudelite vaatuslikud alused

Kosmoloogiline printsiip:

Universum on ruumiliselt homogeenne ja isotroopne - Universumis on kdik ruumipiirkonnad
samavddrsed, st koikidel ruumipiirkondadel on samad fiiiisikalised omadused.
Kosmoloogiline printsiip kehtib ainult piisavalt suures mastaabis, so minimaalselt sellises
mastaabis nagu kaugus galaktikaparvede vahel, seega umbes 100 miljonit valgusaastat.
Viikesteks piirkondadeks ehk punktideks loetakse galaktikate parvesid labimodduga umbes
30 miljonit valgusaastat.

Hubble’i seadus- mida kaugemal asub vaatlejast kosmoloogiline objekt (nt galaktika), seda
kiiremini ta vaatlejast eemaldub:
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V=H-7
kus ¥ - eemaldumise kiirus, 7 - vaadeldava objekti kohavektor (vaatleja on
koordinaatide alguspunktis), H- Hubble"i konstant.

H on konstant selles tdhenduses, et antud ajahetkel on koigi galaktikate jaoks sama. Kuid
nagu hiljem ndeme, muutub Hubble’i konstant Universumi evolutsiooni jooksul.

Mikrolaineline foonkiirgus - on isotroopne ja vastab soojuslikus tasakaalus oleva absoluutselt
musta keha kiirgusele temperatuuril 2,7 K. Vaadeldavad iilivdikesed korvalekalded nimetatud
seaduspdrasustest annavad olulist informatsiooni galaktikate tekkemehhanismide kohta
varajases Universumis.

Urgse heeliumi ja deuteeriumi kontsentratsioon (heeliumi voi deuteeriumi massi ja bariionide
kogumassi suhe):

0,21<p(He)<0,25 ja 3-10°<p(D)<3-10"*
Lopuks tuletagem meelde, et astronoomiliste objektide eemaldumiskiiruse vo&ib leida,

maddrates nende spektris olevate spektraaljoonte punanihke ja seejdrel arvestades Doppler’i
efekti.

Kiisimused.

1. Selgitage mdisteid ’isotroopsus’ ja ’homogeensus’. Mida tdhendab ruumi isotroopsus ja
homogeensus kosmoloogia kasitluses. Tooge nditeid.

2. Kuidas on arenenud Universumi mootmetest arusaam kuni 18.sajandi keskpaigani? Tehke
skaala, mille {ihel teljel on alates 600 eKr ning teisel Universumi mdotmed astronoomilistes
tihikutes.

3. Millised fiitisikalised vahendid ja vaatlused on viinud Universumist arusaama
avardamiseni?

Tdiendav kirjandus.

Kragh, H., S. Conceptions of Cosmos: From Myths to the Accelerating Universe: A History of
Cosmology. Oxford Univ. Press. 2006. (vt Ebrary).

Roos, M. Introduction to Cosmology. Wiley. 2004 (vt. Ebrary).
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2 Newtoni kosmoloogia
2.1 Hubble'i seadus

Hubble'i seadus — kaugete galaktikate kiirused suurenevad vordeliselt nende kaugusega

vaatlejast:

-

V=HF (2.1)
H(t) - Hubble’i konstant, mis soltub ainult ajast, ei s6ltu ruumipunktist.

Nditame esmalt, et Hubble"i seadus on kooskolas kosmoloogilise printsiibiga. Kosmoloogiline
printsiip nduab, et mingis galaktikas asuv vaatleja peab ndgema tihesugust galaktikate kiiruste
jaotust (vastavalt Hubble i seadusele) olenemata sellest, millises galaktikas vaatleja asub.

Vaatleme kolme galaktikat A, B ja C (vt joonis 5). Asugu esimene vaatleja galaktikas A (nt
meie galaktikas). Ta tdheldab, et galaktikate B ja C liikumine allub Hubble"i seadusele

I_}AB: H7F I_}AC: H-7 ¢ (2.2)
Teine, galaktikas B asuv vaatleja fikseerib galaktika C liikumise kiiruseks

Vo=V o=V a5 - 2.3)
Valemitest (2.2) ja (2.3) saame niiiid

VBC:H"’AC_H"”AB:H(rAc_rAB)

Fae Fpe = Fao — Fup

A Tz B

Joonis 5. Kosmoloogiline printsiip ja Hubblei seadus.

Vaadelduna galaktikast B, on vektor 7 ,.—7 ,,=7,. galaktika C kohavektor. Seega

eemaldub galaktika C galaktikast B vastavalt Hubble"i seadusele (2.1). Jarelikult, kui Hubble
‘i seadus kehtib mingis iihes galaktikas asuva vaatleja jaoks, siis kehtib ta ka igas teises
galaktikas asuva vaatleja jaoks. Siit ka iiks jareldusi Maa voi Pdikese olulisuse kohta. Kuni
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keskajani arvati, et Maa on universumi keskpunkt. Kopernik viis "keskpunkti~ Péikesele.
Kasutades lihtsat geomeetriat voime Oelda, et ei Maa, Pdike ega ka meie galaktika ole
universumi keskpunkt. Me ndeme, et galaktikaparved eemalduvad meist, aga sama nédeksid
(voi ndevad, kui nad eksisteerivad) ka vaatlejad teistes galaktikaparvedes. Seega, paisumisel
pole keskpunkti, universumil ei ole keskpunkti ning iikski aeg-ruumi punkt pole teiste suhtes
eelistatud. (vt ka 1.3. kosmoloogilist printsiipi).

Hubble i seadusest jareldub, et kdigi punktide (galaktikaparvede) vaheline kaugus suureneb —

Universum paisub.

Kahe galaktika vaheline kaugus tulevikus >7, .

Vaatleme niiiid lahemalt, kuidas muutub galaktikate omavaheline kaugus tulevikus — millistest

suurustest ja kuidas see muutub. Olgu r,, galaktikate A ja B vaheline kaugus. Aja jooksul
peaks see ilmselt suurenema. Otsimegi, kuidas see suureneb, st otsime kaugust kui funktsiooni

ajast: r,(¢) . Vastavalt Hubble'i seadusele 7=H 7 ,saame
— VAB:H(Z)'FAB . (2.4)

r,; leidmiseks eraldame seoses (2.4) muutujad, st jagame vorrandi (2.4) ldabi 7, -ga ja

korrutame dt-ga. Siis saame

drAB_

=H(t)dt

V48

Jargnevalt votame mdlemalt poolt integraali:

rld 1
f rAB:'[i H(t)dt=Inr | "=H(t) .

"o Fyp

Vottes saadud vorduse molemad pooled e-astmesse ning asendades t,=>t , siis leiame

galaktikate A ja B vahelise kauguse soltuvuse ajast

t
rAB(t):rAB(to)'eXp[,[toH(t)dt] , (2.5)
kus ¢, on praegune ajamoment.

Nédeme, et see, kuidas kaugus kahe galaktika vahel tulevikus ajast tdpselt soltub, sdltub
Hubble i konstandi séltuvusest ajast. Teades funktsiooni H(t), saame leida integraali ning ka
tapse soltuvuse rag(t).
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Aine tihedus paisuvas Universumis

Analiiiisime niitid ldhemalt aine tiheduse muutumist paisuvas universumist. Vaatleme

Universumis mingit sfadrilist piirkonda, mille &art markeerivad kindlad galaktikad (vt joonis

47 R’

6). Kui selle piirkonna raadius on R, siis ruumala on V= . Selles asuvate

astronoomiliste objektide kogu mass olgu M. Kosmilise aine massi tihedus p on lihtsalt

leitav seosest:

o= 3IM
47-R’

(2.6)

Kui antud sfddr aja jooksul paisub, siis objektide koguarv ning seega ka nende kogumass
selles sfddris M jddb samaks. Samas, tdnu galaktikate vahelise kauguse pidevale
suurenemisele massi tihedus ilmselt viaheneb. Diferentseerides tihedust p valemist (2.6)

aja jdrgi, saame

dp__9M dR__3pdR

dt  4nR* dt R dt

Siin arvestasime tuletise votmisel, et M on konstant, kuid R on funktsioon ajast, st R=R(t).
Seega oli tegemist liitfunktsioonist tuletise leidmisega.

Arvestades, et Hubble i seaduse tottu le—sz (¢)R , leiame:

dp

E=—3p-H(t) . (2.7)

Viimane diferentsiaalvorrand seob omavahel Hubble'i konstanti ja aine tihedust Universumis.
Hiljem nédeme, et see on iiks Universumi lokaalse evolutsiooni pohivorranditest. Eeldusel, et
funktsioon H(t) on teada, vdime tiheduse p(¢) suvalisel ajamomendil leida jargmisest

valemist (vorrandi (2.7) lahendist):

o(t)=pyexp| 3 [ H(r)di| 2.8)

kus p, - tihedus ajamomendil ¢, . Valemi (2.8) leidmine on analoogiline seose (2.5)

leidmisega.
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Joonis 6. Aine tihedus ja Universumi paisumine. Galaktikad A-F markeerivad sfddrilise
piirkonna ddrt. Joonisel on punktidena kujutatud arvukad galaktikad koos nende kiirustega
(mdrgitud nooltega - mida suurem kiirus, seda pikem nool). Kosmoloogilisel paisumisel
galaktikate arv sfddris ei muutu ja seega sfddris olev kogumass jddb konstantseks.

Kiisimused.
1. Avaldada Hubble'i seadusest seos (2.5). Leida 7 (¢) séltuvusena ajast juhul, kui
H (t):% ning skitseerida joonised (nditeks Wolfram Alpha abil) juhtudel, kui

a=1,2/3;1/2;1/3. C jaoks voib kasutada erinevaid vaartusi: C=0,5; 1; 2. Kas ja millistel
juhtudel sdltuvuse 7 (¢) kuju sdltub konstandist C?

2. Avaldada diferentsiaalvorrandist (2.5) seos (2.6). Leida p(¢) séltuvusena ajast juhul, kui
H (1)2% ning skitseerida joonised (nditeks Wolfram Alpha abil) juhtudel, kui

a=1,2/3;1/2;1/3. C jaoks voib kasutada erinevaid vaartusi: C=0,5; 1; 2. Kas ja millistel
juhtudel sdltuvuse p(¢) kuju sdltub konstandist C?
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2.2 Kriitiline tihedus

2.2.1 Universumi lokaalse evolutsiooni vorrandid

Hubble’i seaduses kujul (2.4) on sees suurus r(t), mis annab ette kauguse konkreetsete
punktide — nditeks galaktikaparvede vahel. Hubble'i konstant ise on universaalsem, see soltub
kill ajast, kuid mitte sellest, kui kaugel asuvate objektide vahel on m6o6tmisi tehtud. Tiheduse
soltuvuse ajast saab leida vorrandist (2.7), milles on sees aine tihedus, Hubble'i konstant ja
aeg. Nii aine tihedus p kui ka Hubblei konstant H on universaalsed — need ei soltu ruumi
mastaabist eeldades, et mootmisi on tehtud iile piisavalt suure kauguse. Seetottu iiritame niiiid
leida Hubble’i konstandi jaoks samasugust vorrandit nagu (2.7), kus ei ole sees sdltuvust

kaugusest r (voi R).

Kaésitleme niiiid Universumi lokaalseid omadusi, st vdikeseid piirkondi (lineaarmdotmed ca
10° valgusaastat). Eeldame, et kehtivad:

* kosmoloogiline printsiip;

¢ Hubble'i seadus;

* Newtoni II seadus.

Vaatleme galaktikate sfddri raadiusega R (vt joonis 6). Selles sfddris asuva kosmilise aine
mass olgu M. Homogeense aine jaotuse korral (kosmoloogiline printsiip) moéjub sfaari pinnal
olevale galaktikale A gravitatsioonijoud, mis oleneb ainult massidest sfddri sees.
Gravitatsioonijoud on sellise suurusega, nagu asuks kogu mass M sfdari tsentris. Vastavalt
Hubble'i seadusele sfdari pinnal ja sfadri sees olev mass aja jooksul ei muutu. Sfddrist
védljapoole jddvad massid ei mojuta galaktika A liikumist. See tulemus sisaldub Birkhoff’i
teoreemis, mille G. D. Birkhoff tdestas 1923. aastal. Kui sfaari raadius R ei ole liiga suur, siis
on sfadri sees oleva mateeria gravitatsioonivdli mdodukas ja galaktika A liikumist saab

arvutada Newtoni mehaanika abil.

Newtoni gravitatsiooniseadus ja Newtoni II seadus annavad galaktika A kiirenduse
médramiseks vorrandi
d’R M

P :_GP ; (2.9)

kus G - Newtoni gravitatsioonikonstant.

Tuletagem meelde, et Hubble i seaduse tottu sfadri sisse jddva aine kogumass M aja jooksul ei

muutu (vt joonis 6).

Samuti saame arvutada galaktika A kiirenduse, ldhtudes Hubble"i seadusest (2.1)

d°R_dV _d dH dR
d? dt _dt(HR)

:R._+H._
dt dt
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Kuna Cji—f: V=HR |, siis saame vorrandist (2.9)

GM
R=—=+H’R=—
dt R’

Asendades niiiid massi M tema avaldisega massi tiheduse p kaudu

(2.10)

leiame diferentsiaalvorrandi, mis seob omavahel Hubble’i konstandi H ja kosmilise aine

keskmise tiheduse p :

dH __ . 47G.

dr 3

See vorrand koos vorrandiga (2.7) annabki Universumi lokaalset evolutsiooni kirjeldavad

pohivorrandid
CZ—I;I:_Hz_AI'T;G.p , (2113)
Cil—f:—3p-H . (2.11.b)

Nende vorrandite abil on voimalik leida, kuidas kosmoloogia kaks pohisuurust — keskmine
ainetihedus ja Hubble i konstant sdltuvad ajast. Rohutagem, et valemites puuduvad meie poolt
suvaliselt valitud sfddri parameetrid R ja M. Seega vorrandid kehtivad (2.11.a, 2.11.b)
Universumis mistahes lokaalses piirkonnas. Oluline ei ole Universumi piirkonna mass ning
vaatleja asukoht. Vorrandid (2.11) on mittelineaarsete diferentsiaalvorrandite siisteem — selles
esineb (H(t))’ ning tiheduse ja Hubble'i konstandi korrutis p(t)-H(t) , seetdttu ei ole
vorrandisiisteem {ildjuhul lahendatav ning selleks, et leida tiheduse ja Hubble'i konstandi
soltuvust ajast (kui diferentsiaalvérrandis siisteemi lahendit), on vaja teada tdiendavaid

seoseid.

2.2.2 Kriitiline tihedus

Kriitilise tiheduse moisteni on voimalik jouda ka ldhtudes Universumi lokaalse evolutsiooni
vorranditest (2.11.a, 2.11.b). Meie 1dhtume siiski energia jadvuse seadusest. Vaatleme joonisel
6 toodud sfddri pinnal oleva iihikulise massiga (m=1 kg) keha (nt “galaktika”). Selle

2
kineetiline energia on E,= 1 mv’ _1 m (d—R) , potentsiaalne energia on E,=— m J;IG

2 2 \dt

Arvestame edaspidi, et m=1 ning seetottu seda enam ei kirjuta. Antud keha koguenergia on
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2
%(%) —%ZEzconst . (2.12)

Vorrandil (2.12) on lihtne fiitisikaline sisu: ta kajastab sfddri pinnal asuva tihikulise massiga
galaktika jaoks energia jddvuse seadust. Vorrandi vasakul poolel olev esimene liidetav on
selle galaktika kineetiline energia ja teine liidetav tema potentsiaalne energia ("-" médrk on
sellepdrast, et tegemist on gravitatsioonilise tdmbumisega). Konstant E on galaktika kogu
mehaaniline energia. Paisumise kdigus kineetilise ilmselt keha kiirus sfaari keskpunkti suhtes
kahaneb, samas tdnu R vdhenemisele vaheneb ka potentsiaalse energia absoluutvdartus. Keha
mehaaniline koguenergia jadb ikka samaks. Kuna koguenergia ei sdltu ajast, siis voime selle

maddrata vaatlusandmete pohjal kdesoleval ajamomendil t:

_ 3H;
P3G

dt

2 47G R,
l(dR) _GM __4nG Ry ’ 2.13)

E=—.
-, R 3

2
kus Ry - sfddri raadius, p, - keskmine kosmilise aine tihedus ja Hy - Hubble’i konstant

vaatlusmomendil t,.

Valemi (2.13) tuletamisel kasutasime massi avaldist tiheduse kaudu seosest (2.10) ja Hubble"i

seadust:
dR
(E)ZZt =V (to): Hy R, .

Edasises arutluskaigus on otstarbekas votta kasutusele kriitilise tiheduse p,_(¢) mdiste:

pc(t)=3gcg) : (2.14)

Uldreeglina soltub kriitiline tihedus ajast, kuid selles paragrahvis vaatleme teda ajahetkel t, ,
p,(t,)=p,, . Niiiid saame esitada iihikulise massiga galaktika A koguenergia E kujul:

AnGR;
- 3 - '(po_pco) . (2.15)

Seega saame energia jddvuse seadusest (2.12) jargmise vorrandi:

dR\ 8nG 1 8nG
(E): 3 -RS-OO-E—T-Ré(po—pM) : (2.16)

E=

Universumi lokaalsete piirkondade evolutsioon

Minevik, kus t<t, .

Kéesoleval ajahetkel (t=ty) sfaar paisub. Arvestades Hubblei seadust, pidi minevikus sfaari
raadius olema vdiksem, R<R,. Kuivord vorrandi (2.16) parema poole teine liige ei soltu

. e o T, dR :
raadiusest R, siis voime jdreldada, et minevikus pidi paisumiskiirus " olema suurem kui
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praegu (1/R oli varem suurem, sest R oli vdiksem). Seetottu pidi kuitahes suure raadiusega
sfadri korral, sh Universumi kui terviku korral, pidi minevikus olema ajamoment t;, kus sfaari

raadius oli null ja paisumiskiirus 16pmata suur:

Minevikus, t=t;, pidi vaadeldud sfddris olevate galaktikate kogumass olema kontsentreeritud
iihte ruumipunkti. Ajamomenti t; vOime lugeda Universumi siinnimomendiks. Kuna
paisumiskiirus oli siinnimomendil 16pmata suur, siis piltlikult voiks Universumi siindi
késitleda ilivoimsa plahvatusena. Siit tuleneb ka Friedman'i kosmoloogilise teooria

»

tildlevinud nimetus ”Suure Paugu teooria.” Vdga varajases Universumis, kus aine- ja
energiatihedus oli tohutu suur, ei tarvitsenud tdnapdeval teadaolevad fiiiisikaseadused kehtida
ning vastavat Universumi olekut nimetatakse algsingulaarsuseks. Erinevad uurijad on
hinnanud Universumi vanuseks, milleni voib ekstrapoleerida teadaolevaid fiiiisikaseadusi,

10 2=10""s

Tulevik, kus t>t,.

Universumi lokaalsete piirkondade kditumine tulevikus soltub keskmise ainetiheduse p,

ja kriitilise tiheduse p_, vahekorrast, mistottu voib kirjeldada kolme olukorda:
1. Universumi aine-energia tihedus on vdiksem kriitilisest, p,<p,,

Sellisel juhul on vorrandi (2.13) paremal poolel olev teine liidetav positiivne konstantne

suurus u, mille saame dra madrata kdesoleval ajamomendil. Aja kasvades kasvab ka sfadri

raadius R. Paisumiskiirus j—f kiill vaheneb, kuna esimene liidetav vorrandi (2.16) paremal

poolel ldheneb nullile, kuid ja&b alati positiivseks. Vorrandi parema poole kogusumma
ldheneb seega konstantsele suurusele u. Seega toimub tulevikus paisumine igavesti nullist
erineva kiirusega u (vt joonis 7a). Saadud tulemust vOib interpreteerida ka energiatest
lahtuvalt. Antud situatsioon realiseerub juhul, kui sfééri pinnal oleva galaktika koguenergia on
nullist suurem, st sfddri pinnal oleva galaktika kineetiline energia on suurem kui tema
potentsiaalse energia absoluutvaartus. Kuigi aine sfdéri sees pidurdab tdnu gravitatsioonilisele
tombejoule paisumist ning galaktika eemaldumist, siis ka juhul, kui sfdar on paisunud
praktiliselt 16pmata suureks ning galaktika potentsiaalne energia muutunud nulliks, on
kineetiline energia veel nullist erinev. Seega jaab sfadr paisuma 16pmata kaua.
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Joonis 7. Universumi vaadeldava piirkonna suuruse R muutus aja jooksul erinevate
stsenaariumite korral. a) aine tihedus on alla kriitilise p,<p,, . Universum paisub igavesti,

olgugi, et paisumine aeglustub pidevalt. b) aine tihedus on kriitilise tihedusega vordne.

Po=pP. Universumi paisumine peatub l6pmata kauges tulevikus. c) aine tihedus on
kriitilisest tihedusest suurem p,>p,, , Universum hakkab mingil ajamomendil kokku tagasi
tombuma, tema eluiga on loplik t,_ t;.

2. Universumi aine-energia tihedus on kriitilise tihedusega vordne p,=p, .

Sellisel juhul on vorrandi (2.16) parema poole teine liige null. Sfddri raadius kasvab R
monotoonselt, kuid 16pmatu kauges tulevikus ldheneb 1/R nullile, seega ka kasvukiirus
ldheneb nullile (vt Joonis 7b) ning sfaar saavutab mingi 16pliku raadiuse.

Antud situatsioon vastab juhule, kui sfddril oleva galaktika kogu mehaaniline energia on
vordne nulliga. Sfadri sisemuses oleva aine poolt tekitatud gravitatsioonijoud pidurdab sfadri

pinnal oleva galaktika paigalolekuni parasjagu siis, kui sfadr on paisunud l6pmata suureks.

3. Universumi aine-energia tihedus on suurem kriitilisest tihedusest p,>p_, .

Niitid on vorrandi (2.16) paremal poolel teine liidetav negatiivne (ei soltu ajast). Kuna
esimene liidetav on positiivne, kuid aja jooksul kahaneb, sest R kasvab — siis tulevikus leidub
ajamoment t=t, , mille korral vorrandi (2.16) paremal pool saab vdrdseks nulliga. Seega
ajamomendil t=t,, paisumiskiirus

dR
an =0
7).

st paisumine seiskub.

Edasi, kui t>tn, hakkab sfaar kokku tdombuma. Vorrandis (2.16) tuleb votta negatiivne juur:

dR _ \/SnG

P 3—R'RSPO—T'R§(DO—000) .
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Juhtum, kui t > t,.

Sellel epohhil ndeb vaatleja, et koik kauged galaktikad liiguvad tema poole (galaktikate

sininihe).

Ajamomendil ¢,=2(¢,—t,)+t, on sfadri raadius R uuesti kahanenud nullini. Seda 1&pmatu

m
tihedusega Universumi olekut nimetatakse l6ppsingulaarsuseks. Niisiis, kui aine tihedus p,
Universumis on suurem kriitilisest tihedusest p, suurem, on Universumi kogu eluiga

16plik: ¢,—¢, (vt joonis 7c).

Antud situatsioon vastab juhtumile, kui sfadri pinnal oleva galaktika mehaaniline koguenergia
on negatiivne, st potentsiaalse energia absoluutvdartus on suurem kui kineetiline energia.

Probleemid

- Hubble'i konstandi vaartus praegusel hetkel Hy - ei ole tdpselt teada.

- Universumi aine-energia tihedust p, on raske méaérata.

Sellest tulenevalt on raske 6elda, milline iilaltoodud kolmest stsenaariumist voiks Universumi
ees oodata. Tuleb ka maérkida, et iilaltoodud arutelu kui jareldus Universumi arengu jaoks on
saadud lokaalse piirkonna arengu kirjeldusest (mis on saadud Newtoni teooria
rakendamisega). Seetdttu ei pruugi siinkohal toodud jareldused vastata Universumi tegelikule
kditumisele tulevikus.

Tédnapdeva  moOotmised annavad  Hubble’i  konstandi  vddrtuse  vahemikus

fm <H,<78 km_ St saame p,~1077 &

s-Mpc s-Mpc cm

72

Klassikalise astronoomia meetoditel (galaktikate ja tdhtede loendamise teel) on saadud, et

-

tavaparase aine keskmine tihedus jadb vahemikku 10731i3< <107 &=

cm cm

. See on palju
vaiksem kriitilisest tihedusest.

- Galaktikaparvedes galaktikate liikumise analiiiis nditab, et Universumis peab olema
tunduvalt rohkem ainet, nn varjatud massi, mis ei ole jélgitav tavapdraseid meetodeid
kasutades. Hinnanguliselt on seda umbes 5 korda rohkem, kui tavalist ainet ning varjatud
massi ja ndhtava aine tihedus peaks moodustama umbkaudu 30% kriitilisest tihedusest. See
viitab, et Universum peaks paisuma lopmata kaua.

- 1990.ndate aastatest kuni 21.sajandi alguseni ldbiviidud uuringud nditavad, et praegu paisub
Universum kiirenevalt, mis viitab uuele energiavormile — nn tumeenergiale, mis ei allu
gravitatsioonilisele kokkutdombumisele. Tumeenergia tihedust voiks arvestada aine-energia
tihedusena ning mateeria tiheduse iihe komponendina. Tumeenergia poolt tekitatavat
kiirenevat paisumist ei ole voimalik Newtoni vorranditesse sisse panna. Seetottu jadb ainuiiksi
Newtoni gravitatsiooniteooria kasutamisest Universumi kui terviku puhul védheks.
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2.3 Universumi evolutsiooni péhijooni kriitilise tiheduse korral

Eespool mainisime, et Universumi lokaalse piirkonna evolutsiooni kirjeldavate vorrandite
(2.11.a) ja (2.11.b) lahendamiseks on vajalik mingi tdiendav seose. Selle voime saada kriitilise
tiheduse avaldisest. Kriitilise tiheduse p, abil on suhteliselt lihtne leida Universumi eluiga

ning ainetiheduse ja Hubble i konstandi soltuvust ajast.

Antud punktis kasitleme juhtu, kus ainetihedus Universumis on vordne kriitilise tihedusega
(praegusel ajamomendil t,)

_3H(1,)

plt)=p.tg)=——= (2.17)

Koigepealt nditame, et vordus (2.17) kehtib ka mistahes ajamomendil ¢. Lahtume vorrandist

(2.16). Asendades sinna vorduse (2.17) ja arvestades Hubblei seadust, C;—fZHR saame

_2GM _8nG olt) . (t)_3H2(t)

= 2.18
yreal (2.18)

st kui keskmine ainetihedus Universumis on vordne kriitilise tihedusega mingil ajamomendil

to, siis on ta seda ka mistahes teisel ajamomendil ¢#¢, . Asendades Universumi lokaalse

evolutsiooni vorrandisse (2.11.a) tiheduse p(z) avaldise (2.18), saame diferentsiaalvorrandi

dH 3
—=—=dt .
H 2
Vottes Universumi siinnimomendi ajaarvamise alguseks ¢,=0 , saame peale integreerimist
1 1 3

=—=t

H(t) H(0) 2

Kuna H(0)=co (vtvalem (2.17)), siis

H(z):% . (2.19)

Oleme leidnud Hubble’i konstandi soltuvuse ajast. Valem (2.19) voimaldab meil hinnata

Universumi vanust (t)), ldhtudes Hubblei konstandi arvulisest véartusest kéesoleval

ajamomendil:
2
.= 2.20
Vottes Hubble'i konstandi vadrtuseks — H (¢,)~50 IZC\I; ,saame Universumi vanuseks
s-Mpc

t,~13-10°a , mis on saadud eeldusel, et p,=p,, -

Kui p,>p,,, toimub Universumi paisumine aeglasemalt ning seetdttu on vanus monevorra

suurem.
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Kui p,<p, toimub Universumi paisumine kiiremini ning sellepdrast on vanus ka mdnevorra

viiksem, kuid mitte viiksem, kui seni avastatud tihtede vanused 11-10° a.
Aine tiheduse evolutsioon

Aja algmomenti loeme Universumi siinnimomendiks. Valemitest (2.18) ja (2.20) tuleneb

1 1 810 gs°
= . (2.21)

1=
pl1) 6nG ¢ 2 em’

Seega ndeme, et Universumi paisudes keskmine ainetihedus vdheneb - on pdérdvordeline

Universumi eluea ruuduga. Jarelikult DcoN4,6~10_30i3 . Uhes grammis aines on
cm

6.02-10”  tuumaosakest, mistdttu kriitilise tiheduse korral on kuupsentimeetris umbes

2,7 10°° tuumaosakest ehk 2,7 osakest kuupmeetris.

Lisaks sellele, et valem (2.17) kehtib juhul kui p,=p, on ta ka dige Universumi varajases
nooruses (2-3 minutit parast siindi). Kuna piirjuhul 0 , tihedus p(¢)> o , siis selle

pohjal voime oletada, et temperatuur oli Universumis {ilikdrge.
Kiisimused.

1. Arvutada Universumi vanus kriitilise tiheduse korral, vottes Hubble'i konstandi vaartuseks

km
m-Mpc

H,=75 . Vorrelda saadud tulemust praegu aktsepteeritud Universumi vanusega.

* 00 Kw

S00EM

VELOCITY

o ¥ PARSECS 2x10% paRsecs

Joonis 8. E. Hubble'i tulemused galaktikate kauguste ja nende eemaldumiskiiruste kohta.
Vertikaalteljel on kiirus km/s-tes.

2. Joonisel 8 on toodud Hubble'i andmed galaktikate kauguste ja nende eemaldumise kiiruse
kohta. Leida joonise jdrgi a) Hubble'i konstant; b) Universumi tihedus (eeldades, et
Universumi tihedus on vordne kriitilisega); c) Universumi vanus. Vorrelda saadud tulemust

Maa ja Pdikesesiisteemi vanusega.

3. Selgitada kriitilise tiheduse tdhendust.
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4. Selgitada, millistes mastaapides saab rakendada antud peatiikis toodud arutluste jareldusi?

5. Millise Hubble’i konstandi védrtuse ja Universumi vanuse puhul oli Universumi aine

kriitiline tihedus vordne vee tihedusega?

24



3 Universumi kui terviku struktuur

3.1 Universumi kui terviku geomeetriline struktuur

Uldrelatiivsusteooria alused
Ettekujutus Universumi geomeetrilisest struktuurist tugineb iildrelatiivsusteooriale (URT).
URT péhipostulaadid:
* igas piisavalt vdikeses aeg-ruumi piirkonnas kehtib erirelatiivsusteooria (ERT);
* kehtib ekvivalentsusprintsiip — raske mass on vordne inertse massiga.
Meenutame erirelatiivsusteooria pohiprintsiipe.
ERT pohipostulaadid:

* Relatiivsuse postulaat — fiilisikaseadused on {iihesugused vaatlejate jaoks koikides

inertsiaalsetes taustsiisteemides. Ukski taustsiisteem ei ole teiste suhtes eelistatud.

* Valguse kiiruse postulaat — valguse kiirus vaakumis ¢ on suurim voimalik kiirus,, mis

on iihesugune koigis suundades ja kdigis inertsiaalsetes taustsiisteemides.

Inertne mass on mass, mis esineb Newtoni II seaduses: mida suurem on keha inertne mass,
seda suuremat joudu on vaja tema kiiruse muutmiseks. Raske mass on mass, mis figureerib
Newtoni gravitatsiooniseaduses - kaks keha tdmbuvad teineteise poole jouga, mis on
vordeline nende kehade masside korrutisega. Tanapdeval on ekvivalentsusprintsiipi korduvalt
fiitisikalistes katsetes kontrollitud. Viimastel andmetel on tuvastatud ekvivalentsusprintsiibi
kehtivus suhtelise veaga 107" (see on viga suur tdpsus). Kui raske ja inertne mass on vordsed,
esineb Einsteini lifti efekt - vabalt kukkuvas liftis ei saa vaatleja mddrata, kas talle mojub

gravitatsioonivéli (lift liigub kiirendusega) voi lift asub taevakeha gravitatsiooniviljas.

Kisitleme iilaltoodud ndidet ldhemalt. Olgu meil tegemist suletud liftiga. Uhel juhul langeb

lift vabalt Maa gravitatsiooniviljas vaba langemise kiirendusega 9,81m/s2. Selle sees oleva
inimene ei ole surutud vastu porandat ega lage, st ta hdljub vabalt — ta on kaaluta olekus. Olgu
meil seesama lift sellesama inimesega kosmoses. Ka seal valitseb kaalutus. Kui lift on
suletud, aknaid pole, ei saa liftis asuv vaatleja iihegi lokaalse katsega kuidagi teha kindlaks,
kas ta paikneb avakosmoses v0i langeb vabalt Maa peal.
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b

Joonis 9. a) Vaatleja litkumas kiirendusega a=g raketis (liftis) ldhedal olevate tdhtede suhtes,

b) vaatleja seismas Maa peal suletud liftis.

Samamoodi vdime vaadata ilma akendeta lifti vOi raketti, mis iihel juhul paikneb maapinnal

K
2
r

(vt joonis 9). Inimesele seal mojub gravitatsioonijoud F=G =m,g , kus m on

inimese mass, M — Maa mass, » — Maa raadius. Kui seesama lift avakosmoses liiguks
kiirendusega g (nditeks Pidikese suhtes, kiirendaks end siit siisteemist vilja), siis mdjub

inimesel selles joud F=m,g .Ja samamoodi nagu kaaluta oleku néites — kinnises, suletud

raketis ei saa Oelda, kas on tegemist gravitatsioonivdlja mdjuga, mis surub inimese vastu
raketi pohja voi liigub see kiirendusega avakosmoses. Erinevuse saab kindlaks teha alles siis,
kui saab liitkumist vorrelda iilejadnud kosmoseruumiga. St, me saame selle kindlaks teha
globaalsete modtmiste abil. Esimesel juhul oli ilmnes gravitatsioonijou valemis m, — inimese
raske mass, teisel juhul m; — inertsiaalne mass. See, et gravitatsioonivéljas paigalseisvana
olemine on eristamatu kiirendusega litkumisest tdhendabki raske ja inertsiaalse massi

vOrdsust.

Nii nagu gravitatsioon mdjub massiga kehadele, peab ta mojutama ka valguskiirt. Vaatleme
nditeks valguskiirt iihtlase kiirusega liikuvas raketis. Valguskiir on suunatud liikumisega risti.
Selles raketis valguskiir liigub sirgelt, kuid vastasseina tabab pisut allpool kui paigaloleku
puhul. Kuid kui rakett liigub kiirendusega, siis valguskiir koverdub — tabab vastasseina
allpool, kui tabaks juhul, kui rakett liigub iihtlase kiirusega. (vt joonis 9).
Ekvivalentsusprintsiibist tuleneva jarelduse kohaselt peab sama juhtuma ka siis, kui rakett on
paigal, kuid paikneb gravitatsioonivdljas, nditeks Maa peal. Efekt peaks olema kiill tilluke,

kuid moddetav. Siin on oluline — valguskiir voib kdverduda gravitatsioonivaljas.
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Ekvivalentsusprintsiibi siigavam analiiiis nditab, et piisavalt vdikestes aeg-ruumi piirkondades

on gravitatsioonijoud ja inertsiaaljoud fiitisikaliselt eristamatud.

URT pohipostulaatidest jireldub, et meid iimbritseva ruumi (aeg-ruumi) geomeetria ei saa olla
eukleidiline (pseudoeukleidiline), vaid aeg-ruum on kover. Illustreerimaks deldut, vaatleme
veel iiht ndidet.

Olgu meil konstantse nurkkiirusega o  poodrlev ketas, mille keskel on vaatleja (vt joonis
10). Ketta ddrepunktide joonkiirus v=r-w . Vaatlejal on piisavalt pikk kési, et ta saab
joonlauaga moota nii ketta raadiuse pikkuse r kui ka ketta ddrejoone pikkuse I. ERT kohaselt
saab ta raadiuse pikkuseks sama tulemuse kui mittepdorleva ketta korral r»=r, , kuna
liikumissuunaga risti olevas sihis ei esine pikkuste lithenemise efekti. Olukord on teine ketta
adrejoone pikkuse mootmisel. Seal asuvad moodetavad joone 16igukesed kiirusvektori sihil ja

seetOttu esineb pikkuste liihenemise efekt:

2 2
dl:\/l—%dloa/l—%-rodq), (3.1)

kus dIl, on ldigukese pikkus paigaloleva ketta korral ja c - valguse kiirus. Integreerides

avaldist (3.1) iile kogu ringjoone, saame ringjoone pikkuseks

Joonis 10. Konstantse nurkkiirusega poorlev ketas. Vaatleja asub ketta tsentris (punkt 0).
Moodetava ddrejoone 1oigukese pikkus d/  on viiksem, kui see on paigaloleva ketta korral.

Siit on ndha, et poorleva ketta korral on vaatleja poolt mdddetav dédrejoone pikkus I vdiksem

kui paigaloleva ketta &drejoone pikkus /,. Efekt on ilmenud tdnu kiirendusega

(kesktombekiirendus) liikumisele.
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Iga mass voi energia ( E=mc’) pohjustab aeg-ruumi kdverdumise. Koévera aeg-ruumi

geomeetriat uurib matemaatika valdkond, mida nimetatakse Riemann’i geomeetriaks.

3.2 Meetrika tasases aeg-ruumis

Meetrika on eeskiri, mille jargi arvutatakse kaugusi kahe ruumipunkti (aeg-ruumi punkti)
vahel. Kui meetrika on antud, siis saab lisaks kaugustele arvutada ka geomeetriliste kujundite
pindalasid ja ruumalasid. Rohutagem, et fiilisikaline (moddetav) kaugus kahe ruumipunkti
vahel ei tohi soOltuda sellest, millise koordinaatsiisteemi me valime punktide asukoha
kirjeldamiseks.

3.2.1 Meetrika tasases kolmruumis

Tasases kolmruumis on meetrikat koige lihtsam kirjeldada ristkoordinaadistikus. Kahe
l6pmata ldhedase punkti vaheline kaugus ruumis dl avaldub jargmiselt:

(dil V=(dx ) +(dy)*+(dz ), (3.2)

kus dx, dy ja dz on vaadeldavate punktide vastavate koordinaatide vahed. Kuna kaugus kahe
punkti vahel ei soltu koordinaatsiisteemi valikust, siis teades, kuidas koordinaadid mingis
teises koordinaatsiisteemis on seotud ristkoordinaadistikuga, on valemist (3.2) voimalik

tuletada (d/)’ avaldis selles uues koordinaatsiisteemis.

Nditena vaatleme ldhemalt sfddrilisi koordinaate (vt joonis 11). Sfdérilised koordinaadid

r,0 ja ¢ on seotud ristkoordinaatidega jargmiselt:

x=rsinOcosd
t=rsinBsin¢ (3.3)
z=rcos0

kus 0€(0,m),p€(0,2m) ja re(0,00)

Arvutades valemist (3.3) diferentsiaalid dx, dy ja dz ning asendades nad seejdrel avaldisse

(3.2), saamegi meetrika sfédrilistes koordinaatides:
(d1)’=(dr)+r’[(d0)+sin’0(d ¢ )'] . (3.4)

[lustreerime meetrika (3.4) kasutamist moningate ndidetega joonise 11 baasil.

3.2.2 Kaugus kahe punkti vahel kolmruumis

Votame iihe punktidest (punkt O) sfdériliste koordinaatide alguspunktiks (vt joonis 11).
Kaugus punktide O ja A vahel on neid iihendava radiaalse sirgldigu pikkus. Selle sirge
vorrandiks sfddrilistes koordinaatides on:

0= const
¢ =const
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Jarelikult d0=0,d ¢$=0 ja dI ,=dr . Integreerides viimast vordust, saame punktide A ja

O vaheliseks kauguseks punktide A radiaalkoordinaadi /, :f; dr'=r|yr'=r.

Kaugus kahe punkti vahel sfaari pinnal (kahe méotmeline koverruum)

Kaugus kahe punkti vahel kdveras ruumis on neid punkte ithendava koige lilhema kdvera

pikkus. Sfadrilisel pinnal on selliseks koveraks suurringi kaar. Punkte P ja A (vt joonis 11)

tthendava suurringi vorrandiks on  r=const,p=const . Seega dr=0,d$p=0, ja
dly=rdo.

A
z
P
,,,,,,, o
¢ A
;;;;; r ——;4%;
0] 1
@ y

Joonis 11. Sfadrilised koordinaadid. Koordinaatide alguspunkt on sfddri tsentris O. Punkti A
koordinaatidekson 7,0 ja ¢.

Integreerides viimast vordust iile punktide P ja A iihendava kaare s, saame nende vaheliseks

kauguseks /,=r0 , kus 6 on punkti A koordinaat. Meie poolt kerapinnal kasutatav

koordinaadistik {ihtib pohimotteliselt geograafilise koordinaadistikuga: koordinaatjooned
r=const,p=const kujutavad endast meridiaane ja koordinaatjooned r=const,

O=const paralleele.

Vaatleme, kuidas leida kahe punkti C ja A vahelist kaugust modda paralleeli. Sellisel juhul
on r=const, O=const ja dl,=r-sin0-d¢ (vtvalemit (3.4) ja joonist 11). Jarelikult

peale integreerimist saame /,=rsin0 f: do=rsin0(¢p,—¢,)=rsin0A¢ .

3.2.3 Pindala ja ruumala elemendid sfaarilistes koordinaatides

Pindala element

Nii nagu ristkoordinaatide korral on ka sfddriliste koordinaatide puhul pindala elemendiks
infinitesimaalselt vdikese (16pmatult vdikese) ristkiiliku pindala (vt joonis 12):

d S=dlydl,.
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z
dl,
das
dl 0 )
dr
v r y’
X

Joonis 12. Erinevad véikesed jooneelemendid dI,,dlg,dl, , pindalaelement dS sfaéri pinnal

sfddri raadiusega r ning ruumala element dV.
Asendades eelnevalt leitud dl, ja dI, avaldised iilal toodud vordusesse, saame:
dS=r’sin0-d0-d ¢. (3.5)

Lopliku moodetega pinnatiiki pindala leidmisel tuleb see jagada infinitesimaalselt vdikesteks
tilkkkideks ja seejdrel nende tiikikeste pindalad liita (integreerida). Valemi (3.5) kasutamisel
tuleb siiski jalgida, et sfaariliste koordinaatide alguspunkt ei asuks moddetaval pinnal. Leiame

nditena valemi (3.5) abil sfééri raadiusega r pindala:
S=[" [ sin0-d0-dp=r>[." d¢ [ sin0d 6=
=r¢|o"(—cos0)|i=r*2m(—(—4))=4nr" . (3.6)
Oleme saanud tuntud avaldise sfaari pindala jaoks.
Ruumala element
Ruumala elemendil (vt joonis 12)on sfdérilistes koordinaatides jargmine kuju:
dV:dlr~dle~dlphi:rzsin8dr-de-d¢ . (3.6)
See on infinidesimaalselt véikese risttahuka ruumala.

3.2.4 Tasase aeg-ruumi meetrika (Minkowski meetrika)

Tegelikkuses asetleidvate, mistahes ndhtuste kirjeldamisel ja uurimisel, tuleb objekti alati
vaadelda nii ruumis kui ka ajas. Fiiiisikaline maailm on siindmuste maailm, st selle maailma
punktideks on erinevad siindmused. Iga elementaarsiindmus on iseloomustatud nelja
koordinaadiga - kolm ruumikoordinaati (asukoht) ja iiks ajakoordinaat (t). Nii on fiiiisikalises

mottes ruum ja aeg alati lahutamatud. Tegemist on iihtse tervikuga — aeg-ruumiga.
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Kahe ldhedase siindmuse vahelist kaugust ds tasases aeg-ruumis kirjeldab Minkowski
meetrika:

ds’=cdt —dx’—dy’—dz’ =" dt’ —dI’, (3.7)

kus ¢ - on valguse Kkiirus, dt - stindmuste toimumise hetkede erinevus ja dx,dy,dz -
stindmuste vastavate ruumikoordinaatide vahed. Fiiiisikaalases kirjanduses nimetatakse
siindmuste vahelisi kauguse ruutu ds° tihti ka siindmuste vahelise intervalli ruuduks.
Edaspidi on mugav kasutada siindmuste koordinaatide jaoks jargmisi tdhistusi:

xX,=ct,

=X (3.8)
X=Y,
Xy=2z.

Neis tdhistustes omab meetrika (3.7) kuju:
ds’=dxi— dx;—dxs—dx;. (3.9)

ERT kohaselt on kdoik inertsiaalsed taustsiisteemid vordvddrsed. Seega kahe siindmuse
vahelise intervalli ruut (aeg-ruumi meetrika) ei soltu inertsiaalsiisteemi valikust. Minkowski
meetrikal on rida omadusi, mis erinevad kvalitatiivselt tasase kolmruumi meetrika
omadustest. Nditeks, kuna footon liigub valguse kiirusega, siis tema jaoks on koik footoniga
toimuvad siindmused aeg-ruumis kaugusel null: ds=0,d/=cdt. Nii nagu tasases
(eukleidilises) kolmruumis, nii ka tasases aeg-ruumis on alati voimalik kasutada koordinaate,

millel on vahetu meetriline mote.

3.3 Meetrika kéveras aeg-ruumis ja Einsteini vérrandid

Riemann’i meetrika

URT kohaselt pohjustavad ruumis olev mass ja energia aeg-ruumi kdveruse. Kdveras aeg-
ruumis ei ole siindmuste koordinaatidel enam vahetut meetrilist motet. Stindmuste vahelist
kaugust ds kirjeldab siis Riemann’i meetrika:

3 3
(ds)zzzl:o o g, (x)dx, dx,. (3.10)

Kuutteist aeg-ruumi punktist x sdltuvat funktsiooni g, (x) nimetatakse meetrilise tensori

g(x) komponentideks (tihti liihiduse méttes meetriliseks tensoriks voi meetrikaks, sest
nende teadmine vGimaldab valemi (3.10) jargi leida siindmuste vahelise intervalli ds). Kuna
meetriline tensor on siimmeetriline g,=g, siis lildjuhul on meetrilisel tensoril igas aeg-
ruumi punktis 10 sdltumatut komponenti. Kuigi meetrilise tensori komponentide kuju séltub
taustsiisteemi (koordinaatsiisteemi) valikust, on kahe siindmuse vaheline kaugus (intervall)
(3.10) koordinaatsiisteemi valikust sdltumatu. Loomulikult kirjeldavad erinevates kdverates

aeg-ruumides meetrikat erinevad meetrilised tensorid g (x) .
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Einsteini vorrandid

Einsteini vorrandid seovad aeg-ruumi geomeetriat (meetrikat) aine ja energia olemasolu ning

liikumisega aeg-ruumis

)):_SJTG

Gik(g (x T,+Ag,. (3.11)
Stiimmeetrilist tensorit G nimetatakse Einsteini tensoriks. Sellel tensoril on 10 sdltumatut

komponenti G,=G,,, millised avalduvad meetrilise tensori g komponentide ja nende

esimest ja teist jarku tuletiste kaudu. Seega iseloomustab Einsteini tensor aeg-ruumi kdverust.
Tensor T on energia-impulsstensor ja on samuti kiimne soltumatu komponendiga

simmeetriline tensor, 7,=T7,. See tensor iseloomustab energia ja aine jaotust ning aine

liikumist aeg-ruumis.

Matemaatiliselt on vorrandid (3.11) ddrmiselt keerukad. Tegemist on omavahel seotud kiimne
mittelineaarse teist jarku osatuletistega diferentsiaalvorrandite siisteemiga. Fiiiisikaliselt
kirjeldavad need vorrandid aeg-ruumi koverust, mille pohjustab seal oleva aine ning energia
jaotus ja liikumine, aga samuti kdvera aeg-ruumi mdju aine (energia) jaotusele, liikumisele.
Seega kirjeldavad vorrandid nii seda, kuidas materiaalsed objekti, nende energia ja mass,
tekitavad gravitatsioonivélja (aeg-ruumi kdverust), kui ka seda, kuidas sama gravitatsioonivali
omakorda mddrab objektide, nii massiga kehade kui ka valguskiire, liikumise.

Lopuks tuletagem meelde, et tensor on fiilisikalist suurust (voi geomeetrilist suurust)
iseloomustav matemaatiline objekt, mis ei soltu koordinaatsiisteemi wvalikust, kiill aga
soltuvad koordinaatsiisteemi valikust teda kirjeldavad komponendid. Seetottu on oluline
valida uuritavate ndhtuste kirjeldamiseks sobiv koordinaatsiisteem, kuivord Einsteini
vorrandid erinevates koordinaatsiisteemides on erineva kujuga ning mones ndivad need
lihtsamad, teistes keerulisemad.

3.4 Robertson-Walkeri meetrikad

Meenutagem kosmoloogilist printsiipi, kus on 6eldud, et ruum on homogeenne ja isotroopne.
1934. aastal Howard Robertson ja Arthur Walker tuletasid sellise ruumi kirjeldamiseks
tdieliku meetrika avaldise. Nad néitasid, et on olemas kolm véimalust, mida iseloomustatakse
parameetriga k:

* Universum on positiivse ruumilise koverusega (k=+1),

* Universum on negatiivse ruumilise kdverusega (k=—1),

* Universum on tasane (k=0).

Positiivse koverusega ruumi nimetatakse ka kinniseks ruumiks (st ruumala on positiivse
koverusega ruumil 16plik). Ulejainud kaks ruumi (k=0 ja k=—1) on lahtised ruumid, mille

ruumala on 16pmatu.
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Aeg-ruumi meetrika iildstruktuur on antud juhul jargmine:
(ds)=cdt*—(dl), (3.12)

kus (dl)* on kolmruumi meetrika, mille konkreetne kuju sdltub parameetri k véértusest, c -
on valguskiirus ja t on aeg. Positiivse kdverusega (k=+1) ruumi Kkorral saab

koordinaatsiisteemi (y,0,¢ ) valida nii, et
(dIP=d(t)|(dx ) +sin’y[(d6)+sin*6(d¢ ], (3.13)

kus a(t) on suvaline ajast sdltuv funktsioon ning koordinaatide % ,0,¢ muutumise

piirkonnad on
v €(0,m),0€(0,7),p€(0,2m). (3.14)

Negatiivse kdverusega (k=—1) ruumi korral

(dI*=d(t)|(dx ) *+sh* [(d 6 +sin*6(d ¢ )], (3.15)
kus % €(0,0),0€(0,n),§ €(0,2t). Hiiperboolne siinus on defineeritud jargmiselt:
ex_efchi
hy =
shy 5

Tasase ruumi korral ~ (k=0) onmeetrika (dl)* kuju antud valemiga
(dIf=a*(¢){(d )+ (0 +sin6(do V], (3.16)
kus ¥ €(0,0),0€(0,7),p€(0,27).

Jargnevalt vaatleme ldhemalt positiivse kdverusega ruume, tuginedes Robertsoni-Walker'i
meetrikale.

Positiivse kdverusega ruum

e Radiaalne kaugus kahe punkti vahel.

Votame iihe punkti koordinaatide alguspunktiks ja arvestame, et radiaalse sirge vorrandiks on
0=const,p =const, saame valemist (3.13):

dl,=ady,lL=ay, (3.17)
kus 7 on teise punkti radiaalkoordinaat. Kuna 7% maksimaalne védartus on s, siis on

taolises ruumis kahe punkti vaheline maksimaalne kaugus | _ .,

¥ max

st positiivse
koverusega ruumis ei ole kahte punkti, millede vaheline kaugus oleks suurem kui am .

e Sfddiri pindala.

33



Pinnaelement dS sfddril, kus < =const on
dS=dlydl,=a’sin’ysin0-d0-d ¢ . (3.18)

Valemi (3.18) tuletamisel arvestasime, et sfddril, mille radiaalkoordinaat ¥ =const on

kaarekeste pikkused dl, ja dI, mdératud vastavalt joonte (x=const,p=const) ja

(¢ =const,0=const) vorranditele meetrikaga (3.13):
dlo=asiny-d0,dl,=asmny -sin6-d¢.

Rakendades valemit (3.18) on meil lihtne leida sfadri y =const pindala S (vt ka (3.6)):
SZIT f;[ a’sin’ysin0-d ¢-d 0=a’sin’y fin fgsine-d 0-dp=4ma’sin’y. (3.19)

Néeme, et sfddri raadiuse R=/,=ay kasvades suureneb ka alguses sfdéri pindala, kuni

. . . . 2
saavutab radiaalkoordinaadi véartuse X=% korral maksimaalse vaartuse S, ,=4ma".

Raadiuse edasisel kasvamisel kahaneb pindala monotoonselt nii, et maksimaalse
radiaalkoordinaadi vdartuse <y =m korral on sfddri pindala vordne nulliga. Selline tulemus

iseloomustab positiivse koverusega ruumi omaduste erinevust tasase ruumi omadustest.

e Ringjoone pikkuse ja raadiuse suhe.

Leiame positiivse kOverusega ruumis ringjoone [y =const,0 :% pikkuse L. Meetrika
avaldise (3.13) pohjal on sellel ringjoonel kaareelemendi pikkuseks
dl,=asiny -d¢
ja jarelikult
231 . .
L=_f0 asiny-d ¢ =2masiny.
Ringjoone raadiuseks on (vt valem (3.17)) R=ay .

Seega saame antud ringjoone jaoks tema pikkuse ja raadiuse suhteks:

L ., siny
E—ZJ’E Y

<27, (3.20)

Siit jareldubki, et positiivse kdverusega ruumis on ringjoone pikkuse ja raadiuse suhe vdiksem
kui 2m .

e Sfddri ruumala.

Sarnaselt tasase ruumi juhule, on ruumala element dV leitav meetrikast (3.13) jargmiselt:

dv =dl,-dlydl,=a’sin’y-sin0-d ¢-d 0-d . (3.21)
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Arvutame niiiid sfadri, mille raadius on R=ay,=const , sisse jidva ruumala:
o (27 pT . . .
Vix,)= J'Z J'O J'O a’sin’y-sin®-dy-d ¢-d 0=4 n-a3(%x0—%sm 2X0). (3.22)

Siin on ndha, et raadiuse kasvades (7, kasvades) kasvab monotoonselt ka sfddri ruumala.
Kui R=0 ,on ¥(0)=0. . Kui raadiuse vaartus on maksimaalne R, =am, siis on

maksimaalne ka sfidri ruumala:
Vin)=2n’d". (3.23)

Seega positiivse koverusega ruumi korral on kogu Universumi ruumala V' 1oplik:

Univ
_ 2 3
VUniv — 2 T -a .

Tuletades meelde varasemalt leitud tulemusi sfddri pindala osas, saame teada — kogu lopliku
ruumalaga Universum sisaldub sfddris, mille pindala on null. See tulemus ei olegi nii iillatav,
kui me vaatleme kolmemdodtmelise positiivse koverusega ruumi kahemodtmelist analoogi -
tavalise sfadri pinda (vt joonis (13)). Asugu kahemdotmeline vaatleja gloobuse pdhjapoolusel.
Tema jaoks on koige liilhem tee mingi punktini poolust ning seda punkti iihendav suurringi
kaar ehk meridiaani 16ik. Kogu Universumiks on gloobuse pind. Gloobusel on vaatleja iimber
sfadriliseks ,pinnaks“ paralleel ehk ringjoon. Sfddri raadiuse (meridiaanildigu pikkuse)
kasvades, suureneb alguses ka monotoonselt paralleeli kogupikkus (sfdari pindala), kuni
saavutab maksimaalse vaartuse ekvaatoril. Edasisel raadiuse kasvamisel paralleelide pikkused
(sfaari pindalad) kahanevad monotoonselt ja maksimaalse raadiuse (pool gloobuse
timbermoddust) korral on paralleeli pikkus vordne nulliga.

Joonis 13. Kahemdotmeline Universum — gloobus. Vaatleja asub pohjapoolusel P. Liihim tee
vaatlejast punktini M on meridiaanikaar PM pikkusega R. Vaatlejat iimbritseva ,,sfddri,*
raadiusega R, ,pindala®“ on punkti M ldbiva paralleeli pikkus. Vastava ,,sfddri ruumala“ on
selle paralleeli poolt iimbritsetud gloobuse pinnatiiki pindala (viirutatud).
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Negatiivse koverusega ruum

Tuginedes meetrikale (3.15), saame positiivse kdverusega ruumi korral 1dbiviidud arvutustega
analoogiliste arvutuste teel jargmised tulemused.

e Kahe punkti vaheline kaugus

I,=ay, %<(0,0), (3.24)
st kahe punkti vaheline kaugus v&ib ruumis olla kuitahes suur.
e Sfadri pindala, kui ¢ =const

S=4m-a’sh’*y, (3.25)
seega kui kasvab sfddri raadius R=a?,, kasvab ka monotoonselt sfddri pindala.
e Ringjoone pikkuse L ja raadiuse R suhe

L sh
E:znT%zn, (3.26)

ndeme, et negatiivse kdverusega ruumis on raadiuse ja ringjoone pikkuse suhe suurem kui
27,

e Sfidri ruumala

V(x0)=4na3l%sh(2x0)—%], (3.27)

jarelikult sfadri raadiuse R=a7, kasvades, kasvab ka sfddri sisene ruumala monotoonselt.

Sarnaselt tasase ruumiga, on negatiivse kdverusega ruumil samuti 16pmata suur ruumala.

Joonisel 14 on toodud erinevad geomeetrilised kujundid tasase ruumi, positiivse kdverusega
ehk kumera ruumi ning negatiivse koverusega ruumi korral.

Joonis 14. Erinevad geomeetrilised kujundid a) tasase; b) positiivse kumerusega ja c)
negatiivse kumerusega, ruumide korral.
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Tasase ruumi korral (Joonis 14a) ldikuvad paralleelsed sirged ldopmatuses, positiivse
kumerusega ruumi korral kaks korda (nditeks — meridiaanid gloobusel). Tasases ruumis on
kolmnurga sisenurkade summa 180° positiivse kdverusega ruumi korral iile 180° ning
negatiivse koverusega ruumi korral alla 180°.

Tasane ruum

Arvestades, et kahe punkti vaheline kaugus (ehk ka kaugus sféari keskpunktist sfadri pinnani)
on R=ay , siis vOrreldes tasase ruumi meetrikat (3.16) meetrikaga (3.4), voib lihtsalt

leida, et ringjoone pikkuse L ja ringjoone raadiuse suhe on

L
—=2m. 3.28
o= (3.28)

Sfaéari pindala on
S=4na’y’ (3.29)

ning sfdari ruumala on

Vz%ufxf (3.30)

Kokkuvotlikult olulisim Robertson-Walkeri meetrikatest.
Kodigi Robertson-Walkeri meetrikate puhul voime meetrika kirjutada jargmiselt:
(ds)=cdt’—(dI),

kus ruumilisi vahemaid Kkirjeldav suurus dI° soltub tdiendavalt suurusest a(t) ehk nn
mastaabikordajast. Ruum vd&ib olla kas tasane, negatiivse voi positiivse koverusega. Koigil
juhtudel avaldub radiaalsuunaline kaugus jargmiselt:

I,=a(t)x,

kus % on radiaalkoordinaat. Kui ruum on positiivse koverusega, siis eksisteerib

maksimaalne kahe punkti vaheline kaugus, / =am . Siit jareldub ka, et mastaabikordaja

X max

saab omakorda maddrata suletud, positiivse kdverusega aegruumi raadiusest ajahetkel t — see
mddrab dra mootmisiihiku.

Mingit sfddri iimbritseva pinna pindala ja selle sfdéri ruumala sdltuvad radiaalkordajast
erinevalt erinevate ruumikoveruste korral. Seejuures on positiivse kdverusega ruumi korral
ruumi ruumala 16plik ning samuti leidub maksimaalne sfdari timbritseva pinna pindala. Tasase

aegruumi ning negatiivse kdverusega aegruumi korral on ruumi ruumala 16pmata suur.
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Ulesanded

1. Vorrelda erinevate ruumide korral a) ringjoone pikkuse ja raadiuse suhet, b) sfaari pindala
ning c) sfadri ruumala. Selleks leida nimetatud suurused tasase, positiivse ja negatiivse

koverusega aegruumi korral jargmistel

jargnev tabel.

¥ vadrtustel:

x=0,m/4,t/2,t . Selleks tditke

Ruumi koverus

L
R

/4

/2

/4

/2

/4

/2
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4. Friedman'i vorrandid ja nende lahendite analiiiis

4.1. Friedman'i vérrandid
1922. aastal konstrueeris Aleksander Friedman tdnapdeva kosmoloogia aluseks oleva
teoreetilise mudeli ehk Friedman'i mudeli. Selle tuletamisel ldhtutakse Einsteini vorranditest

(3.11) ja kosmoloogilisest printsiibist tulenevatest Robertsoni-Walker’i meetrikatest (3.12),
(3.13) ja (3.15):

(ds)’=c*dt*—(dl,)*. (4.1)

Indeks k=1,0,—1 markeerib kolme voimalikku olukorda: positiivse kdverusega, tasase voi
negatiivse koverusega Universum. Mudelit kirjeldavad pohivorrandid leitakse jargmise
skeemi kohaselt. Esiteks, ldhtudes meetrikast (4.1), arvutatakse Einsteini tensori komponendid

G; (vt punkti 3.3). Niimoodi arvutatud Einsteini tensori komponendid sisaldavad
tundmatut ajast sdltuvat funktsiooni a(t), mis tuleb leida Einsteini vorranditest. Méargime,

et funktsioon a(t) midrab Universumi erinevatel arengu etappidel ruumilise mastaabi.

Teiseks, tuginedes kosmoloogilisele printsiibile, eeldatakse, et energia-impulsstensori
komponendid avalduvad meetrika (4.1) korral jargmiselt:

TOO:pCZ; T(xa:_pgocow 0('21:2:3)
T,=0, kui i#j, i,j=0,1,2,3. (4.2)

Selles punktis tdhistavad suurused g,, meetrilise tensori diagonaalseid ruumilisi
komponente. Suuruste p ja p fiiiisikaline tdhendus on jargmine: pc” on aine ja energia
tihedus Universumis (energiaiihikutes, vastavalt Einsteini seosele E=mc”) ja p on rdhk.
Arvestades, et Universumis, suures mastaabis on aineosakesteks terved galaktikad, v&ib
praegusel Universumi arenguetapil rohu p lugeda vordseks nulliga. Galaktikate omavahelised
porked toimuvad {ilimalt harva. RGhku tuleb aga arvestada Universumi arengu varajases

staadiumis, kus aine ja energia kontsentratsioon oli vdga suur.

Asendades kirjeldatud viisil leitud Einsteini tensori G; ja energia-impulsstensori T
komponendid Einsteini vorranditesse (3.11), saadakse kaks soltumatut vorrandit (lilejadanud 8
vorrandit on kas samasugused voi jarelduvad neist kahest):

a=-47Ga(, 3D L\ 2, (4.3.a)
3 213

2
af - 4§G paz:—%c%Aczaz’ k=1,0,~1. (4.3)

1
2

Téapp funktsiooni kohal tdhendab praegu ja ka edaspidi aja jargi tuletist, st
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Vorrandeid (4.3.a) ja (4.3.b) nimetatakse Friedman’i vorranditeks. Ndeme, et vorrandites on
kolm tundmatut funktsiooni, mis soltuvad ajast:

e mastaabi kordaja a(t);

e aine-energia tihedus c¢*-p(t);

e 13hk p(t).

Meil on vaja veel iihte vorrandit, et saaksime neid funktsioone maédrata, milleks on
Universumis oleva aine-energia olekuvorrand. Viimane leitakse fiiiisikalistest kaalutlustest ja
on Universumi arengu erinevatel etappidel erinev. Kédesoleval etapil on olekuvorrandi viga
heaks 1dhenduseks vorrand:

p=0, (4.4)

st rohk puudub. Viga varajases Universumi arengu staadiumis, kus aine ja energia

kontsentratsioon oli vdga korge, voib kasutada iilirelativistliku aine olekuvorrandit:
pc’
= . 4.5
pP== (4.5)

Olekuvorrand (4.5) on samasugune elektromagnetilisel kiirgusel (footonitel). See on ka
arusaadav, kui pidada silmas, et ultrarelativistlikul juhul voib jdtta kdigi osakeste seisumassi

arvestamata - seisumass on tiihiselt vdike vorreldes relativistliku kineetilise massiga.

Niilid nditame, kuidas Friedman’i teooriast jareldub Hubble'i seadus ja Universumi lokaalse
evolutsiooni vorrandid. Tuletagem meelde, et Hubble'i seadus oli algselt postuleeritud
vaatlustele tuginedes, st ei jdreldunud teooriast ja oli aluseks Universumi lokaalse
evolutsiooni vorrandite tuletamisel (vt pt 2).

e Hubble'i seadus.

Vastavalt Robertson-Walker’i meetrikale (4.1) (vt ka punkti 3.4), on kahe kosmoloogilise
objekti (galaktika) vaheline kaugus R avaldatav kujul

R=a(t)y,

kus 7 on teise galaktika radiaalne koordinaat, kui esimese galaktika (kus asub vaatleja) on
valitud koordinaatide alguspunktiks. Ilmselt on teise galaktika suhteline kiirus v arvutatav
jargmiselt:

d da(t) a(t) ale

_d o )
V—ER—XT—X-a(t)m mR.
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Seega suhteline kiirus on vordeline kosmoloogilise objekti radiaalse kaugusega vaatlejast -
Hubble’i seadus. Niisiis on Hubble’i konstant H mddratud Robertson-Walker’i meetrikas
esineva mastaabi teguriga a(t) :

goalt) (4.6)

e Universumi lokaalse evolutsiooni vorrandid.

Siin nditame, et olekuvorrandi p=0 korral, kui ka A=0, jdrelduvad Friedman’i
vorranditest (4.3.a) ja (4.3.b) Universumi lokaalse evolutsiooni vorrandid (2.8.a, 2.8.b).
Lahtudes Hubble i konstandi avaldisest (4.6), saame:

a 2
=" —H’.
a a a

Asendades niiiid selle vorduse paremal poolel suuruse d Friedman’i vorrandi (4.3.a) pohjal

4nG-
avaldisega _nTap , saamegi iihe otsitavatest vorranditest, nimelt vorrandi (2.8.a):
H:—HﬂAﬁfp.

Teise vorrandi (2.8.b) saamiseks korrutame vorrandi (4.3.a) molemaid pooli teguriga a ja

diferentseerime aja jargi vorrandit (4.3.b). Tulemus on jargmine:

4nG-ac
Ga=— nG-aap ’

3
aa—22C (pa*+2aap)=0.

Lahutades niiiid tilemisest vordusest alumise vorduse, leiame:

AnGa’(. 3a \_
3 p+—p |=0.
a

Arvestades Hubble i konstandi avaldist (4.6), saamegi vorrandi (2.8.b):
p=—3H-p.
Kokkuvote:

Friedman'i vorrandid tulenevad kosmoloogilisest printsiibist ja Einsteini vorranditest.
Hubble'i seadus ja Universumi lokaalse evolutsiooni vorrandid on jdreldused Friedman'i

mudelitest.
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4.2 Friedman'i vérrandite lahendid ja nende omadused

Nagu juba rohutati punktis 4.1, on Friedman'i vorrandeid (4.3.a ja 4.3.b) voimalik lahendada,
teades Universumis oleva aine-energia olekuvorrandit, st seost energiatiheduse ja rohu vahel.
Tabelis 2 on toodud Friedman’i vorrandite lahendid juhul, kui p=0. Selline olekuvorrand
on fiitisikaliselt korrektne peaaegu Universumi kogu ajalise evolutsiooni véltel — praegu
vOoime lugeda Universumi osisteks galaktikad, ning kuivord nende omavahelised porked
toimuvad ddrmiselt harva, voib 6elda, et rohk on null (gaasi rohk on tingitud osakeste

omavahelistest porgetest).

Tabel 2. Friedman’i vorrandite (4.3.a, 4.2.b) lahendid juhul, kui p=0.

k t . ” :
1 a . ¢ 2sinm 0<n<2n
2_:(Y]—Slnﬂ) m(l—cosn) a_m.m
S (9"2 )15 3 2 0<t<oo
4a, 3t
-1 Z—Z(shn—n) %(chn—l) aim(c;:—h_nl)z 0<n<o
Integreerimiskonstanti «, saab médrata ainult vaatluste kaudu (a, - nditab seda, kui

kover on ruum). Tabelist 2 on ndha, et vaid tasase aegruumi juhul on Friedman'i vorrandid
lahendatavad nii, et ilmneks mastaabikordaja a ning Hubble'i konstandi H otsene soltuvus
ajast t, teistel juhtudel on see antud mitteilmutatud kujul ajalise parameetri v} kaudu.

4.2.1 Positiivse kdverusega ruum
Analiitisime lahendit detailsemalt juhul, kui k=1. Tabelis 2 on niha, et lahend on
parameetrilisel kujul antud valemitega:

a

m . _a
f—z(n—smﬂ)) a(t)=

a, 2sinm
2

(1 —COSY]), H(t):ai'm, 0<1’]<2J‘C. (4.7)

Koigepealt margime, et aeg t kasvab monotoonselt parameetri 1 kasvades. Vtame vaatluse

alla Universumit iseloomustavad suurused kolmel parameetri v vaartusel: n=0,m, 2.

1) n=0.
Valemitest (4.7) ja (3.22) saame, et
t(0)=0,a(0)=0,H (0)=o0,
Vo =21"-a’(0)=0.
Seega, parameetri 1 vadrtusele null vastab Universumi siinnimoment #=0. Universumi

koguruumala on siis null ja paisumiskiirus (Hubble i konstant) on 16pmatu.
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2) n=m.

a,m
Sellele vastab ajamoment f(m)= ;c , mastaabifaktor a(m)=a,, Hubble’i konstant

. . . 2 3 . . . . . .
H (n)ZO ja Universumi ruumala V,,=2n"-a,. Néaeme, et Universumi paisumiskiirus

on vdhenenud nullini (vt ka joonis 15). Edasistel ajamomentidel Universum tombub kokku.

. . a : JT . . .
Seega, ajamomendile ¢ (m)= ; vastav Universumi ruumala 2x°-¢), on maksimaalne
c

ruumala vaartus.

3) n=2mx.

a,m
Niiiid on Universumi vanuseks ¢(2m)=—"

, mastaabi kordaja a(2x)=0, Hubble’i
c

konstant ~ H(2m)=—c ja Universumi ruumala ¥, =0. Niisiis, ajamomendiks

t(2n):am.n

on Universum kokku tdmbunud punktis (ruumala vordne nulliga), kusjuures
c

kokkutdombumise kiirus suureneb piiramatult ldhenemisel singulaarse 16ppseisundile.

Emax [ P

s g e " 20 E

10f]

/' '\‘ ’ \_‘1%7
0.5amax  / \ —

f.‘" \ _10 7 \

/ \  —20f |

; . ; ‘. [ |
025 fmay  O05fmay 075 tmay fnax ol

|
a b

Joonis 15. Postiivse koverusega k=1 ruumi korral a) mastaabikordaja a muutumine aja t

jooksul; b) Hubble'i konstandi H muutumine aja t jooksul, Hubble'i konstandi arvud on
suvalistes iihikutes.

Kokkuvotteks:

Hubble'i konstandi H(t) ja Universumi mastaabifaktori a(t) séltuvus ajast on toodud ka
joonisel 15. Universumi koguruumala on igal arengu etapil 16plik. Samuti on 16plik ka tema
eluiga. Universum tekkis algsingulaarsusest ja kaob l0ppsingulaarsusesse. Nende
singulaarsuste fiiiisikaline tdhendus ei ole tdnapdeval selge. On terve rida konkureerivaid

hiipoteese singulaarsuse olemuse kohta, kuid nende tOepdra on tdnapdeva vahenditega
peaaegu voimatu kontrollida.
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4.2.2 Negatiivse kdverusega ruum ning tasane ruum

Negatiivse kdverusega ruumi korral, kA=—1, annab tabel 2 jargmise parameetrilise esituse
Friedman’i vorrandite lahendile:

a

Zn ¢ _2shm
2

(chn—1), H(t)zam P

(=2(shn-n), alr)= . 0<n<cw. (4.8)

T 2¢

Arvestades hiiperboolsete funktsioonide  (chn= % (e"+e ™), shn= % (e"—e™)) omadusi,

saab ndidata, et parameetri M kasvades, aeg t ja mastaabi kordaja a(t) kasvavad
monotoonselt, Hubble"i konstant H(t) aga kahaneb monotoonselt (vt ka joonis 16). Seetottu

vaatleme siin ainult piirvadrusi parameetri 1 ldhenemisel nullile ja 16pmatusele.
1) m-0.

Sellisel juhul ¢0,a(#)20 ja H(t)®o (vt joonis 16). Niisiis algmomendil =0 oli
Universumi paisumiskiirus I6pmata suur. Kuigi negatiivse koverusega ruumi korral on
Universumi koguruumala 10pmata suur, on ka sellisel juhul #-0 korral tegemist
algsingulaarsusega. Nimetatud vdites on voimalik veenduda, kui peame silmas, et kuitahes
suurte mootmetega ruumi piirkond Universumis ajamomendil #>0 omab piisavalt vdikesel
ajamomendil 7->0 kaduvvdikest ruumala, kuna ruumilist mastaapi mdarav funktsioon a(t)
ldheneb nullile (vt ka valem (3.27)).

a H

a b

Joonis 16. Mastaabikordaja a ja Hubble'i konstandi H muutumine aja jooksul negatiivse
kdverusega k=-1 (graafikutel sinised pidevad jooned) ning tasase k=0 (graafikutel punased
katkendlikud jooned) ruumi korral. a) mastaabikordaja @ muutumine aja t jooksul; b)
Hubble'i konstandi H muutumine aja t jooksul. Uhikuid pole telgedele juurde antud, need
soltuvad integreerimiskonstandi a,, valikust.

2) m-o.

Sellele piirprotsessile vastab ¢, a(t)0 ja H(t)=>0.
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Kokkuvotteks voib 6elda, et negatiivse kdverusega ruumi korral siindis Universum 16plik

ajavahemik tagasi lopmatu suure ruumalaga algsingulaarsusest ja paisub aeglustuvalt igavesti.

Friedman'i tasane mudel, k=0, kditub {ildjoontes sarnaselt negatiivse koverusega
mudeliga. Mastaabikordaja a(t) ning Hubble'i konstandi H(t) s6ltuvus ajast on kirjeldatud
joonisel 16. Nagu jooniselt 16a on ndha, kasvab mastaabikordajaja a tasase ruumi korral
aeglasemalt kui negatiivse koverusega ruumi korral. Hubble'i konstandi kahanemise erinevust

on valitud ajaskaala korral jooniselt praktiliselt voimatu ndidata.

4.2.3 Ultrarelativistlik olekuvorrand

Fiitisikalistest kaalutlustest jareldub, et tabelis 2 toodud lahendid ei ole rakendatavad
Universumi singulaarsete olekute ldheduses. Kuna nii Universumi arengu véga varajastel
momentidel (kdigi mudelite korral) kui ka Universumi oleku ldhenemisel 16ppsingulaarsusele
(positiivse koverusega mudeli korral), peab aine-energia tihedus olema vdga suur, siis
olekuvorrandi  p=0 kasutamine ei ole enam fiiiisikaliselt pohjendatud. Teoreetiliste
kaalutluste ja vaatlustega kooskolalise tulemusena annab hiipotees, et vdga suure aine-energia
tiheduse korral on aine temperatuur niivord korge, et osakeste keskmised kiirused on viga
ldhedased valguse kiirusele. Sellisel juhul vGib osakeste seisumassi jdtta arvestamata ja koik
osakesed kéituvad sarnaselt footonitega.

Vastav olekuvorrand (ultrarelativistlik olekuvorrand) on hésti teada:

2
_pe
p 3

kus p-c¢’ on energiatihedus.

Vaatleme kdigepealt tasast Friedman'i mudelit, k=0. Friedman’i vorrandid (4.3.a, 4.3.b)

avalduvad niiiid kujul:

:_SRGGQ, (4.9.a)
3
(G)ZZST;GpaZ. (4.9.b)
Lihtne on asendamise teel kontrollida, et vorrandististeemi (4.9) lahendiks on
a=+2ca, Vt ,
3
- . 4.10
SRET e (+19)
Hubble"i konstandi voime niiiid leida valemist (4.6):
g=4=1 (4.11)
a 2t '
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Nédeme, et ka antud juhul Universumi algmomendi liheduses (#=0) mastaabitegur
a=>0 ja Hubble’i konstant H = . Kuna koigi mudelite korral on ultrarelativistlik
olekuvorrand rakendatav ainult Universumi siinnimomendi ldheduses, st aja t vdikestel
vadrtustel, siis osutub, et lahendid (4.10) ja (4.11) on ligikaudu diged ka positiivse kdverusega
(k=1) janegatiivse kdverusega (k=—1) mudelite korral. Niisiis kdik mudelid kaituvad
Universumi varajases nooruses iihtemoodi - sarnaselt tasase mudeliga. See tdhtis tulemus
lihtsustab tunduvalt Universumi siinnimomendi 1dheduses toimuvate fiiiisikaliste protsesside
teoreetilist analiiiisi. Erinevate mudelite iihtemoodi kaitumist vdikestel ¢ vddrtustel aitab
paremini mdista kriitilisele tihedusele p,(¢) tuginev arutluskaik (vt punktid 2.2 ja 2.3).
Valemitele (2.14) ja (4.6) tuginedes voime Friedman'i vorrandist (4.3.b) leida ainetiheduse
p(t)  jakriitilise tiheduse p,(¢) suhte:

2
Q(t)zgc((tl‘)):1+a2(tl)€j-12(t)’ k=—1,0,1, (4.12)
Tuletagem meelde, et Universumi lokaalse evolutsiooni vorranditest jareldus Universumi
16plik eluiga, juhul kui ainetihedus p(#) on suurem kui kriitiline tihedus p,(¢) ehk
Q(#)>1. Kui p(t)<p,(t) ehk Q(z)<I, siis Universum paisub igavesti. Kuna vaikestel
ajamomentidel, -0, koigi mudelite korral Hubble'i konstant ldheneb l6pmatusele, siis
valemist (4.12) saame:

lim Q(¢)=1.

t=>0

Niisiis, koigi mudelite korral on piisavalt varajases staadiumis ainetihedus praktiliselt vordne

kriitilise tihedusega - koik mudelid kdituvad sarnaselt.

4.3 Friedmani vérrandi lahend tasase aegruumi jaoks nullist erineva
kosmoloogilise konstandi korral

Kaésitleme taas Friedmani vorrandeid (4.3a) ja (4.3b) koos kosmoloogilise konstandi liikmega:

_4nGa
3

p+3—f)+lAcza,
c

a=
3

(.)2_4J‘EG 2 k(> 1, 20 k=1,0,—1.

=——+=A
3 pa > 76 c a

L

2
Universumi kui terviku kditumise uurimisel ja analiiiisil peatume neist pohjalikumalt esimesel
vorrandil. Mainime, et kosmoloogilise konstandi lisaliige on ilmunud just Universumi kui
terviku kasitluse jaoks. Ilma selle liikmeta on Friedmanni vorranditest voimalik tuletada
Universumi lokaalset evolutsiooni kirjeldavad vorrandid (2.8a) ja (2.8b), mis on tuletatud

Newtoni gravitatsiooniteooriast lahtuvalt.
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Nagu iilalpool deldud, on Friedmani vorrandite lahendamiseks vaja veel olekuvorrandit, mis
annab seose rohu ja tiheduse vahel. Analoogiliselt tavalise aine ja energiaga, voib ka
kosmoloogilise konstandi avaldada tumeenergia rohu ja tiheduse kaudu. Teooriast vdib
ndidata, et tumeenergia rohu p, jarohu p, vahel peab kehtima seos

PA=—PAC’, (4.13)
st, tumeenergia rohk on negatiivne. Tumeenergia tihedus avaldub jargmiselt:

_Ac2

_Ac 4.14
Pa 81G ( )

Seega ei sOltu tumeenergia tihedus (ega ka rohk) ajast. Kui tavalise, bariionilise aine ja
energia ning tumeaine tihedus aja jooksul vdheneb, siis tumeenergia tihedus jddb
konstantseks. See asjaolu avaldab suurt moju Universumi kui terviku arengule. Paneme

tumeenergia tiheduse (4.14) Friedmanni esimesse vorrandisse (4.3a), siis saame:

a:_4“Ga(p+3_P)+§pAﬂca. (4.15)
3 ] 3

Vorrandis (4.15) oleme arvestanud, et p tdhistab tavalise (nn bariionilise) aine ja energia ning
tumeaine summaarset aine-energia rohku ning p summaarset tihedust. Kuivord nii bariioniline
aine, energia (nditeks elektromagnetvilja energia — footonid) ja tumeaine alluvad
gravitatsioonile, siis voime seda antud kontekstis teha. Analiilisime niitid vorrandit (4.15)
juhul, kui aine-energia rohk on null (tdnapéeval), st p=0. Siis tuleneb vorrandist (4.15)

a_ 4nG

(p—2p,)- (4.16)

a 3

Varasemast (vt 4.2.2) teame, et Universumi paisumisel aine-energia (ja seetottu ka tumeaine)
tihedus vdhenevad p6ordvordeliselt ruuduga. Samas, (4.14) pohjal on tumeenergia tihedus
ajas konstantne. Kui Universumi alguses oli tihedus p vdga suur, kehtis vorratus p>2p, ,
siis oli Universumi paisumine aeglustuv, sest d<0 . Tiheduse vdhenemisel saabub hetk, mil

p=2p, ning pdrast seda p<2p, ,st a>0 . Seega, kiirendus muutub positiivseks ehk
— Universum hakkab paisuma kiirenevalt. Vaatlusandmed néitavad, et Universumi aeglustuv

paisumine muutus kiirenevaks umbes 6-8 miljardit aastat tagasi.

Analiilisime niiiid tumeenergia poolt tekitatud kiirenevat paisumist ja gravitatsioonile alluva
aine-energia ja tumeaine poolt tekitatud aeglustuvat paistumist ldahemalt.

Mingis sfddris oleva aine (ja tumeaine, energia) tihedus on pdordvordeline selle sfaari
ruumalaga: p~1/V . Soltumata valitud meetrikast ja sellest, kas ruum on tasane, positiivse

vOi negatiivse kdverusega, on konstantse radiaalkoordinaadiga % sfddri ruumala vordeline
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mastaabkordaja kuubiga: V~a® (vt (3.22), (3.27), (3.30)). Seetdttu p~1/a’ ning valemi
(4.16) jargi voib delda, et tumeenergia puudumisel on aine-energia tekitatud kiirendus

1

CIN——2

a
ehk (negatiivne) kiirendus on p66rdvordeline kauguse ruuduga.
Teisalt on tumeenergia poolt tekitatud kiirenev paisumine
dy,~a ehk R~R

St, kiirendus on vordeline kaugusega. Seetottu ilmneb Universumi kiirenev paisumine viga
kaugete objektide vaatlemisel. Galaktikate ja galaktikaparvede omavahelise liikumise
uurimisel ndeme, et need alluvad gravitatsioonilisele tombejoule. Kuid galaktikate
superparvede vaatlemisel on ndha, et need eemalduvad iiksteisest kiirenevalt.

Selline tumeenergiast tekitatud efekt ilmneb Universumit kui tervikut kdsitlevate vorrandite
analiitisil ning ei tulene Newtoni fiiiisikast saadud Universumi lokaalse piirkonna arengu
vorranditest. Margime, et praegu teadaolevalt peaks kosmoloogiline konstant olema nullist
erinev. Universumi tuleviku stsenaariumid erinevate ruumikoveruste ning kosmoloogilise
konstandi vaartuste korral on kujutatud graafiliselt joonisel 17.

4.4 Universumi horisont
Universumil on koigi Friedmani mudelite korral horisont. Horisondist kaugemal toimuvad
siindmused ei avalda meile mingit mdju ega ei ole avaldanud seda ka minevikus. Horisondi

olemasolu jareldub kahest tosiasjast:
e koigi Friedmani mudelite korral on Universumil algus (stinnimoment minevikus);
o iikski osake ega signaal ei saa liikuda valgusest kiiremini.

Vaatleja jaoks on olemas maksimaalne kaugus, millest kaugemalt ei ole vdoimalik
informatsiooni hankida. See kaugus on vordne teepikkusega, mille footon jouab ldbida

Universumi ea jooksul. Universumi vananedes kasvab horisondi kaugus R, () vordeliselt

Universumi vanusega t: R, (t)=ct.

Horisondi kaugus soltub sellest, millisel wviisil viiakse ldbi vastav mootmine. Naiteks
mittefiitisikalise "mootmise" korral, kus mdotmine viiakse 1dbi hetkeliselt ajamomendil ¢
horisonti ja vaatlejat tihendava radiaalse sirge koigis punktides, saame, tuginedes Robertson-
Walkeri meetrikale ja tabelile 2, tasases Friedmani mudelis horisondi kauguseks

Ry (t)=3ct . Kauguste R; ja R, kolmekordne erinevus on tingitud asjaolust, et
valgussignaali leviku kestel Universum paisub ja objektid, kust signaalid kiirati, asuvad
omaaja hetkel t vaatlejast palju kaugemal kui kiirgamise momendil.
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k=+1 k=0 k=-1
A=0  a a | a I
t t t
A>0
a
t
A>0 a
a
t
Juhul, kui paisumise jooksul on
alati taidetud tingimus . t
P>Px

Joonis 17. Universumi mastaabikordaja muutus aja jooksul erinevate voimalike geomeetriate
korral (positiivse koverusega, tasane VvOi negatiivse koverusega Universum) ning
kosmoloogilise konstandi vddrtuste korral. Praegu teadaolevate andmete kohaselt peaks
kosmoloogiline konstant olema nullist erinev ning realiseeruma Universumi Kkiirenev
paisumine.

Lahemal vaatlusel jareldub, et horisondi poolt holmatav Universumi ruumiline piirkond
kasvab ajas kiiremini kui Universum paisub - aja jooksul horisondi sisse jadvate galaktikate
arv kasvab (vt joonis 18).

Veendumaks 6eldus, leiame horisondi sisse jadva massi M soltuvuse Universumi vanusest t,
tuginedes tabelis 1 toodud andmetele. Asugu vaatleja ruumiliste koordinaatide alguspunktis.
Astronoomiliste objektide arvu ja nende massi ajamomendil ¢t mddrab ta valguskiirusega
levivate signaalide vahendusel (elektromagnetlained, neutriinod). Positiivse kdverusega ruumi

korral avaldub horisondi sisse jddv registreeritav mass jargmiselt (vt valem (3.21)):
An ([)

M(t)=4n [ p(t"(x))a’(¢"(x))sin’x-dx. (4.17)

0
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kus 7,(t) - on horisondi radiaalne koordinaat ajamomendil t ja p(t*) - ainetihedus
ajamomendil t"<t. Siimbol t"(y) rohutab asjaolu, et ajamoment t soltub
astronoomilise objekti radiaalkoordinaadist 7% - mida suurem on 7% , seda kaugemal on

objekt vaatlejast ja seda varem pidi signaal olema viljakiiratud, et jouda ajamomendiks t

vaatlejani. Arvestades valemit p(t)= 3C(:) , saame:
a (t
Xault)
M(t)=4nC f sin2x~dX:2nC(XH(t)—sinXH(t)-cost(t)). (4.18)
0
A
A &
B
L5
A
= B
B
2, t,

@9%'

Joonis 18. Horisont paisuvas Universumis. Siin on Universumit kujutatud nelja sfddrina, neljal
erineval ajahetkel t,>t,>t,>t, . Vaatlejate jaoks punktides A ja B asuvad horisondid
kaugustel, millistest kaugemalt tulevad valgussignaalid ei suuda jouda vaatlejateni. Aja
kasvades horisondi poolt holmatava ruumiosa moéotmed kasvavad kiiremini kui Universum
paisub. Kuni ajamomendini t, puudub vaatlejate A ja B vahel pohjuslik side.



Horisondi radiaalkoordinaadi %, (t) leidmiseks on otstarbekas kasutada aja parameetrilist

esitust parameetri 1 kaudu (vt tabel 2). Diferentseerimise teel veendume, et kdigi mudelite
korral (k=+1,0,-1) kehtib seos:

dt:@dn. (4.19)

Arvestades, et valguskiirusega leviva signaali korral on 4-intervall ds=0, saame valemitest
(3.12) ja (3.13) koordinaatide alguspunkti tuleva signaali jaoks:

cdt=—al(t)-dy. (4.20)
Vordustest (4.18) ja (4.19) jareldub seos:

dy=—dn. (4.21)
Valemi (4.21) pohjal on lihtne veenduda, et

% (£)=m. (4.22)

Rohutagem, et (4.20) ja (4.22) on oOiged koigi Friedman'i mudelite korral. Asendades
horisondi radiaalkoordinaadi 7, (t) avaldise vordusesse (4.18), saame:
M(t):%(n—sinncosn), 0<n<2m, (4.23)
kus Mk on kinnise Universumi kogu mass. Kuna aeg t kasvab monotoonselt v  kasvades
(vt tabel 2), siis piisab, kui vaatleme massi M kditumist 1 jdrgi. Parameetri
kasvamisel O-st kuni s -ni, kasvab horisondi sisse jadv mass 0-st kuni Mx-ni. See tdhendab,
et horisondi paisumine on kiirem kui Universumi paisumine. Ajamomendil, mil kinnine
Universum hakkab uuesti kokku tdmbuma, hélmab horisont kogu Universumi. Parameetri
1 edasisel kasvamisel, on suuruse M(t) edasine kasv fiktiivne, kuna kokkutdmbuvas
kinnises Universumis registreeritakse kauged objektid kahekordselt (kahest diametraalselt
vastupidisest suunast). Valemist (4.23) on ndha, et kdik objektid Universumis on jdlgitavad
kahekordselt Universumi "surma" momendil (n=2m) . Seega kinnises Universumis me

iseennast seljatagant ei nde.

Universumi horisondis oleva massi M(t) sdltuvus ajast on toodud Joonisel 19.

Negatiivse kdverusega Universumi puhul on horisondi sisse jddv mass médratud avaldisega:
M (t)=2nC-(shn-:chn—m),0<n<w . (4.24)

Mass M(t) kasvab tokestamatult "ajalise parameetri” 1 kasvamisel. Seega ka k=-1 korral
paisub horisont kiiremini kui Universum. Erinevalt positiivse koverusega juhust on siin koik
objektid jélgitavad ainult ihekordselt. Tasase mudeli korral (k=0) kehtib
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M(t)=7-t,t>0, (4.25)

kus Tt on konstant. Koik negatiivse kdverusega Universumi korral tehtud jdreldused jaavad
kehtima ka juhul kui, k=0. Koigil mudelitel on veel iiks oluline iihine joon. Universumi
siinnimomendi ldheduses, kui t on vdga vdike, on horisondi poolt h6lmatav mass samuti vdike
(vt valemeid (4.23), (4.24), (4.25)). Niisiis voib jdreldada, et mida varasemat aega vaatleme,

seda vidhem oluliseks osutub Universumi kui terviku koverus.

M

Joonis 19. Universumi horisondi poolt holmatud massi muutumine aja t jooksul positiivse
koverusega k=+1 aegruumi korral. Mx tdhistab Universumi kogumassi. tme on Universumi
eluiga.

Selle asjaolu tottu saame anda vordlemisi selge pildi Universumi varajasest noorusest ehkki
kosmoloogilised vaatlused ei suuda veel madrata Universumi praegust ulatust ega ennustada
tulevikku. Universumi horisondi olemasoluga on seotud iiks tdnapdeva kosmoloogia
pohiprobleemidest - miks on Universum homogeenne ja isotroopne? Probleemi olemust
selgitab joonis 20.

Kuidas sai kujuneda homogeenne ja isotroopne Universum, mida kinnitavad vaatlused, kui
vaadeldavas Universumi osas on palju piirkondi, mis ei ole kunagi olnud omavahel
pohjuslikult seotud?

Probleemi iiheks lahenduse variandiks on nn inflatsioonilised mudelid, kus eeldatakse, et vdaga
varajases Universumis toimus Universumi paisumine palju kiiremini, kui horisondi
paisumine. Sellisel juhul vdivad hilisemas Friedman’i mudeli staadiumis olla kdik praegu

vaadeldavad objektid pdrit tihest Universumi inflatsioonilises staadiumis horisondi sisse
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jadvast piirkonnast. Kuigi inflatsioonilised mudelid on tdnapdeval vdga populaarsed, puudub
siiski {ihtne seisukoht inflatsioonilise paisumise staadiumi tekkepdhjuste osas.

A

Joonis 20. Homogeensuse paradoks. Punktis A (kosmoloogilises mottes) oleva vaatleja
jaoks on punktid C ja B horisondi sees. Vaatleja ndeb, et C ja B fiitisikalised omadused on
tihesugused. Kuidas on see voimalik? Punkt C on ju viljapool B horisonti ning jdrelikult ei

ole nad kunagi signaale (informatsiooni) vahetanud.

Lopetuseks voib 6elda, et tdnu horisondile on vaatleja seisukohalt erinevus kinnise ja lahtise
Universumi vahel palju vdiksem, kui esmapilgul ndib. Mdlemal juhul on ruumi piirkond,
mille kohta on véimalik informatsiooni saada, 16plik. Selle piirkonna geomeetriline struktuur
vastab kinnise ruumi (positiivse koverusega) ruumi geomeetriale - ruumala on 10plik,
ddrepinna pindala vordub nulliga.
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5 Absoluutselt musta keha Kiirgus, aine ja energia tiheduse

evolutsioon, kosmoloogiline ajaskaala

5.1 Kosmoloogiline punanihe
Kaugete galaktikate poolt kiiratud valgus paistab meil punasemana. See on tingitud
Universumi paisumisest. Antud punktis vaatleme, kuidas muutub Universumis ringirdndava

tiksiku footoni sagedus ja energia Universumi vananedes.

Kodigepealt tuletame meelde, kuidas muutub footoni sagedus o tdnu Doppler’i efektile.
Liikugu kiirgusallikas vaatlejast eemale kiirusega v. Lihtsuse mottes eeldame, et eemaldumise

kiirus on palju vdiksem valguse kiirusest: v <<c .

Doppler’i efekti tottu registreerib vaatleja footoni, mille sagedus on vadiksem kui véljakiiratul:

, (5.1)

kus w, - on registreeritud footoni sagedus.

Vaatleme niitid kahte kosmoloogilises mottes viaga ldhedast galaktikat. Olgu nende vaheline

kaugus dl. Galaktikate eemaldumise kiirus on mdédratud Hubble i seadusega:

v:H(t)dI:Mdl. (5.2)

a(t)

Juhul kui iihes galaktikas kiiratakse ajamomendil t footon sagedusega ® , siis
registreeritakse see footon ajamomendil t+dt teises galaktikas. Doppler’i efekti (5.1) tottu on
registreeritava footoni sagedus w+d ®w madaratud jargmiselt:

w+rdo=o—wY . (5.3)
c

Arvestades Hubble'i seadust (5.2) ja asjaolu, et footon levib valguse kiirusega (dI = c dt)

saame vordusest (5.3) diferentsiaalvorrandi:

do _ c'l(t)
T——mdt.

Viimase vorrandi iildlahendiks on  (t)a(t)=const. Seega, kui ajamomendil ¢, kiiratakse

footon sagedusega w(t,) , siis aja momendil ¢ registreeritud footoni sagedus on:
o(t)=——". (5.4)

Margime, et footoni lainepikkus A on poordvordeline sagedusega ja jarelikult
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A (t)= @) (5.5)

Kuna paisuva Universumi vananedes mastaabi tegur a(t) kasvab, siis Universumis rdndava

footoni sagedus w(t) pidevalt vaheneb. Samuti vaheneb aja jooksul ka footoni energia

w(to)a (to)h

a(t)

kus # - on Plancki konstant.

e=hw= (5.6)

Valemid (5.4) ja (5.6) on universaalsed, nad on oiged koigi Friedman'i mudelite korral. Veelgi
enam, kuna valemi (5.5) tuletamise aluseks olnud seaduspdrasused Universumi paisumine ja
Doppler’i efekt kehtivad koigi laineprotsesside korral, siis on see valem kasutatav mistahes
laineprotsessi fiilisikalisel analiiisil paisuvas Universumis. Nii nditeks, Universumi

paisumisel kasvab ka massiga osakeste De Broglie lainepikkus vastavalt valemile (5.5).

Seega, kuna De Broglie lainepikkus on poérdvordeline osakese impulsiga XN%, kahaneb
koigi elementaarosakeste impulss Universumi paisumisel.

Lopuks mainime, et kinnise Universumi korral voib kauges tulevikus, mil Universum on
kokkutombumise faasis, jdlgida nii puna- kui ka sininihet. Naabergalaktikad kiirgaksid ajal,
mil Universum on suurem kui vaatlushetkel, seega on valgus nihutatud liihemate lainete, st
sinise spektriosa poole. Teiste, vdga kaugete galaktikate korral, v4ib valgus olla kiiratud siis,
mil Universum oli vdiksem kui vaatlushetkel ja vastuvdetav valgus on nihutatud pikemate
lainete, st punase spektriosa poole.

5.2 Aine ja energia tiheduse evolutsioon

Universumi paisumisel energia tihedus Universumis kahaneb. Maérgime, et tdnu
Einsteini seosele on energiatihedus p-c* ja ainetihedus p rangelt vordelised
suurused. Seega piisab ainult ithe, nt p , vaatlemisest. Ainetiheduse p soltuvus
mastaabi tegurist a(t) on Universumi arengu erinevatel etappidel erinev. See erinevus
on tingitud olekuvorrandi muutusest. Illustreerimaks oeldut, leiame p soltuvuse

mastaabi tegurist a(t) kahel juhul: olekuvorrandi p=0 korral ja olekuvorrandi

2
pzﬁ korral.
3
1) p=0.

Vorranditest (2.8b) ja p=—3H-p (4.6) H:% saame
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o0 alt)

Selle diferentsiaalvorrandi tildlahendiks on

plt)_ ,alt)

_C
p(t)—ag(t), (5.7)

kus C on ajast sdltumatu konstant.

Valemil (5.7) on lihtne fiiiisikaline tdhendus. Ainetihedus on poordvordeline ruumiosa, kus
vaadeldav aine hulk paikneb, ruumalaga (vt alapunkt 3.4).

2
2) Ultrarelativistlik olekuvdrrand p= %

Tuletagem meelde, et selline olekuvdrrand on omane ainele Universumi varajases arengu

staadiumis, nn kiirgusdominantsel ajastul.

Lahtume Friedman'i vorranditest (4.3.a) ja (4.3.b). Diferentseerime vorrandi (4.3.b)
mdlemaid pooli aja ¢ jérgi ja seejirel jagame tulemuse libi suurusega a(t) . Tulemuseks

Saame:

2
i=22C par o p S (5.8)

2

Asendades niitid vorrandis (4.3.a) r6hu p tema avaldisega pTC ja lahutades tulemusena

saadud vorrandi vorrandist (5.8) leiame jirgmise diferentsiaalvorrandi:
ple) __ale)
p(t)  “alt)

Viimase iildlahendiks on:

_c

a'(¢)’

kus C on integreerimiskonstant.

p(t)= (5.9)

Valemid (5.9) ja (5.5) annavad fiiiisikalise selgituse ainetiheduse p(¢) kiitumisele

_pc

kiirgusdominantsel ajastul (so olekuvorrandi p korral). Ainetiheduse p(¢) avaldises

(5.9) on kordaja a°(t) tingitud Universumi ruumala suurenemisest ja kordaja a '(t)
footonite energia vdhenemisest. Tuletame meelde, et kiirgusdominantsel ajastul on

Universumis koguenergia méératud footonitega sarnaselt kdituvate osakeste energiaga.

5.3 Absoluutselt musta keha kiirgus

Varajasel Universumil oli mitmeid iihiseid jooni absoluutselt musta kehaga. Seetottu saab
Universumi varajasest staadiumist meile joudnud kiirguses sisalduvat informatsiooni

deSifreerida lahtudes hasti tuntud absoluutselt musta keha kiirguse omadustest.

56



Absoluutselt musta keha pohitunnused on jargmised:
e kogu pealelangev kiirgus neeldub;

e keha koos kiirgusega peab olema (v0i peaaegu olema) termodiinaamilises tasakaalus.

Varajases Universumis oli esimene neist tingimustest tdidetud, kuna temperatuur oli védga
korge. Korgel temperatuuril puuduvad neutraalsed aatomid ja aine eksisteeris elektriliselt
laetud osakeste plasma vormis. Teatavasti aga elektromagnetlained (footonid) neelduvad
sellises plasmas vdga kiiresti. Teise tingimuse tdidetust garanteerib asjaolu, et Universumi
paisumise kiirus sellel evolutsiooni etapil on oluliselt vdiksem kui osakeste keskmine kiirus
kahe omavahelise porke vahel - paisumist voib kasitleda adiabaatilise protsessina.

Absoluutselt musta keha kiirguse omadused
o Absoluutselt musta keha kiirgus allub Planck’i jaotusele.

Planck’i jaotus annab sageduste vahemikus ®  kuni w+dw  kiirgusenergia

thikruumalas
__h ’
W(w)dw= 5 e —d o, (5.10)
eﬁ—l

kus W(w) - on kiirgusenergia spektraaltihedus (iihikulise sageduste vahemiku kohta tulev
energiatihedus), T - on absoluutne temperatuur, k - on Boltzmann’i konstant, ¢ - valguse kiirus
ja A - Planck’i konstant. Seost (5.10) kasutatakse eelkdige teoreetilistes kiirgusfiiiisika
toodes. Eksperimendi seisukohast on parem kasutada seost, mis annab kiirgusenergia tiheduse
seose lainepikkusest:

_ A hc’ 1
25 ATk _ "

w(n) (5.11)

Joonisel 21 on illustreeritud Planck’i jaotust kahel erineval temperatuuril T,>T,

Spektraaltiheduste maksimumile vastavate sageduste A, ja A iimbruses kiiratakse

m?2
absoluutselt musta keha poolt kodige rohkem energiat. Kodveraalune pindala on vordne
kiirgusenergia ruumilise tihedusega (vOi lihtsalt kiirgusenergia tihedusega), mida edaspidi
tdhistame stimboliga  pg, . Joonisel 20 on ndha, et temperatuuri kasvades kasvab

kiirgusenergia tihedus pg, , spektraaltiheduse maksimumile vastav lainepikkus A~ aga

kahaneb. Joonisel 21 toodud nditest ndeme, et kiirgava keha temperatuuri vdahenemisel 1,5
korda on selle maksimaalne kiirgustihedus vdahenenud umbes 7 korda. Integreerides seost
(5.11) numbriliselt A  jirgi temperatuuridel 300 ning 200 K, saame et kiirgusenergiate
tihedused erinevad 1,5°=5,0625 korda.
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Joonis 21. Kiirgusenergia spektraaltiheduse W (N) séltuvus kiirguse sagedusest A
kahel erineval temperatuuril T,=300K ja T,=200K

Planck’i jaotusest (5.11) jareldub rida fiiiisikaliselt olulisi seaduspérasusi. Jargnevalt esitame
neist moned (meie jaoks koige tdhtsamad).

o  Wien'i seadus:

A==, 5.12

m T ( )

kus b=2,90-10°m-K on Wien'i konstant. Ehk — absoluutselt musta keha temperatuuri
tousmisel védheneb spektraaltiheduse maksimumile vastav lainepikkus. Wien'i seaduse
tédhtsust astronoomias ja kosmoloogias on raske iilehinnata. Selle abil saab mdota kaugete
objektide (néiteks tdhtede) temperatuuri.

o Stefan’i -Boltzmann'i seadus:

1
JZZCpEy=0T4, (5.13)

kus J - energiavootihedus ja ©=5,67-10"" f Ig< - on Stefan’i -Boltzmann'i konstant.
s

Energiavootihedus J on vordeline temperatuuri neljanda astmega. Valemist (5.13) ndeme, et

kiirgusenergia tihedus on samuti vordeline temperatuuri neljanda astmega

40
pe,=——T" (5.14)
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o QOlekuvorrand:

-1

TPy (5.15)

DPe

Footongaasi rohk p on vordne iihe kolmandikuga kiirgusenergia tihedusest.

e Footonite arvu tihedus:

n=2.404| K| L2 (5.16)
y ch) 22
Footonite arv ruumalaiihikus 7, on vordeline temperatuuri kuubiga. Temperatuuri kasvades

footonite tihedus kasvab.

5.4 Universumi vanuse seos temperatuuriga

Uurime véga noort Universumi. "Lapse eas" kditub Universum sarnaselt absoluutselt musta
kehaga. Korge temperatuurilises plasmas méngivad laetud osakesed pidevalt palli footonitega.
Kui laetud osake on neelanud footoni, hakkab ta kiirendusega liikuma (vonkuma).
Kiirendusega liikuv laeng kiirgab uue footoni, mis omakorda kohtudes mdne naaberlaenguga
neelatakse jne.

Veelgi varajasemas Universumis lisanduvad "pallimédngule" veel vaakumist osakeste siind ja

osakeste annihilatsioon. Neid lisaaspekte kdsitleme 1dhemalt punkti 16pus.

Kuna vaatlustest on teada, et kdesoleval ajal on iga tavalise osakese (prooton, neutron jms.)
kohta Universumis umbes 10° footonit, siis minevikus pidi Universum olema
kiirgusdominantses staadiumis, kus valdav osa Universumi energiast eksisteeris
kiirguskvantide (nt footonite) vormis. See on nii, kuna Universumi paisumisel kiirgusenergia
tihedusele vastav massitihedus kahaneb palju kiiremini kui seisumassiga osakeste
massitihedus (vt 5.2). Tuletagem meelde, et kiirgusenergia korral pohjustavad energiatiheduse
kahanemist kaks efekti: Universumi paisumine, mis vdhendab footonite arvu tihedust ja
kosmoloogiline punanihe, mis vdhendab iga iiksiku footoni energiat. Seisumassiga osakeste
massitihedusele kosmoloogiline punanihe olulist mdju ei avalda.

Kiirgusdominantses Universumis on energiatiheduse p, koigi Friedman’i mudelite korral

maddratud vordusega (4.10)

2
2 3c

=pc’=—"-—, 5.17

Pe=p R2nGt ( )

kus G on gravitatsioonikonstant.
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Teiselt poolt, sellel evolutsiooni etapil kéditub Universum absoluutselt musta kehana ja
jarelikult kehtib Stefan’i-Boltzmann’i seadus

pE=oc4TOT4. (5.18)
Vordus (5.17) erineb tdelisest Stefan’i-Boltzmann'i seadusest (5.13) kordaja o  poolest.
Suurus o on madratud iirgplasmas domineerivate iilirelativistlike osakeste eriliikide arvuga
(nt footon, elektron, positron, prooton, neutron, antiprooton, kvargid jne.). Hiljem ndeme, et
erinevatel varajase Universumi arengu etappidel voib osakeste eriliikide arv olla erinev ja
jarelikult ka o  vdartus voib olla erinev. Kordaja o valemis (5.18) esinemise
fiitisikaliseks pohjuseks on asjaolu, et valguse kiirusele ldhedaste kiirustega liikuvad
osakesed, kdituvad sarnaselt footonitega (seisumassi moju tiihiselt vdike) ja seega nende
olemasolu suurendab absoluutselt musta keha kiirguses olevate "footonite" arvu. Selguse
huvides rohutagem veel, et erinevat liiki ultrarelativistlike osakeste ja footonite tihedused on

termodiinaamilise tasakaalu olekus ligikaudu vordsed (vdhemalt suurusjdrgu tapsusega).

Vordustest (5.17) ja (5.18) saame kuuma Universumi kirjeldamise seisukohalt vdga tdhtsa

valemi:

r=[_ 3¢ f1 (5.19)
128nGaoc) WVt '
Seega plasma temperatuur on pdordvordeline ruutjuurega Universumi vanusest. Kuigi o

konkreetne vadrtus soltub temperatuurist, on tema moju T vaartusele siiski suhteliselt vdike
1
(valemis (5.19) on  a* ). Arvestades valemis (5.19) olevate konstantide véértusi ja vottes

o konkreetsuse mottes vordseks 100-ga, saame

1

T~10"¢ 2, (5.20)

kus temperatuur T on antud Kelvini kraadides ja Universumi vanus t sekundites (nditeks kui
Universumi vanus oli 1 sek, oli tema temperatuur umbes kiimme miljardit kraadi). See valem
seob Universumi vanuse tema temperatuuriga. Kirjanduses iseloomustataksegi tihti varajase
Universumi vanust, tuginedes valemile (5.20), aja astmel temperatuuriga.

Kriitilised temperatuurid

Korrutades vorduse (5.20) mdlemaid pooli 1dbi Boltzmann'i konstandiga k, saame jargmise
tdhtsa seose:

kT~0,86%[MeV] . (5.21)
t
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Siin moddetakse aega sekundites, energiat aga mega-elektronvoltides. Valemit (5.21) voib
fiitisikaliselt tdlgendada kui iihe osakese keskmise soojusliikumise energia +  soltuvust

Universumi vanusest t.

Tulemus (5.21) lubab hinnata (suurusjdrgu tdpsusega) Universumi vanust, mil {iks voi teine
elementaarosakeste vaheline protsess muutub oluliseks Universumi arengus. Vastavat
temperatuuri me nimetame uuritava protsessi kriitiliseks temperatuuriks. Illustreerimaks

oeldut, hindame Universumi vanust kolme protsessi korral.

e Prootonite ja antiprootonite annihilatsioon.

Kui  footonite energia on suurem kui kahekordne prootoni seisumass
kT>2m pc2~1840 MeV, siis footonid (aga ka teised osakesed) porkudes osakestega, voivad
vaakumist vdlja liilia prootoni ja antiprootoni paare. Termodiinaamilise tasakaalu korral on
plasmas selliseid paare peaaegu sama palju kui footoneid. Tasakaaluseisundis footonite
porgetel tekkivaid osakeste ja antiosakeste paare on sama palju kui footoneid, mis tekivad
nende paaride annihilatsioonil. Universumi paisumisel temperatuur langeb. Kui temperatuur
langeb alla kriitilise vaartuse kT <kT, =2m, c*~1840 MeV , siis prootonite ja antiprootonite
paare porgete tagajérjel enam juurde ei teki ja olemasolevad paarid annihileeruvad suhteliselt

kiiresti, tekitades footonite paare.

Kasutades valemit (5.21), saame niitid hinnata Universumi vanust ¢, , mil tirgplasmast

kaovad prootonite ja antiprootonite paarid:

2
t, ~[ 251 07107,
-\ 1840

Universumi temperatuur on sel ajal umbes kakskiimmend tuhat miljardit kraadi = 7~2-10"x
(vt valem (5.20)). Siinkohal tahaks juhtida lugeja tdhelepanu {ihele lahendamata probleemile
kosmoloogias. Miks oli iirgses plasmas prootoneid veidi rohkem kui antiprootoneid? Niipalju,

kui teame, pole Universumis médrgatavaid antiaine koguseid.

Tédnapdeva vaatlustest on selgunud, et praegu on Universumis iiks prooton umbes miljardi
footoni kohta. Kuna footonite koguarv ei ole oluliselt muutunud alates prootonite ja
antiprootonite annihilatsioonist (Universumi vanus ca 107s ), siis pidi lirgplasmas olema iga
miljardi prootoni ja antiprootoni paari kohta iiks iileliigne prooton. Tapsemalt tuleks siiski
Oelda osakeste summaarne bariionarv, footoni kohta on umbes iiks miljardik ( ©* ). See
esialgne vdga vdike osakeste iilekaal antiosakestega vorreldes moodustas selle, millest ongi
pohiliselt tekkinud meile tuntud maailm. Universumi kogu elektrilaengu puudumine viib meid
otsekohe jdareldusele, et ka elektron-positron paaride korral pidi olema vdike elektronide
ilejadk. Praegu tuleb {iks negatiivselt laetud elektron iga positiivselt laetud prootoni kohta.

Praeguste teadmiste kohaselt vOib 6elda, et aine vdikese iilekaalu vorreldes antiainega on
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pohjustanud nn CPT (laeng-paarsus-siimmeetria) rikkumine teatavates osakeste lagunemiste
protsessides, mille tulemusena iirgsest kvarkide-leptonite segust tekkis natuke rohkem ainet
kui antiainet.

e FElektronide ja positronide annihilatsioon .

Elektron-positron paarile vastav kriitiline temperatuur on madratud vordusega
kTek'=2mec2S1MeV ehk Tek'=101°K (kimme miljardit kraadi). Ajamoment ¢

€k ’

millest suuremate korral elektron-positron paarid kaovad (annihileeruvad), on vordne ca iihe

sekundiga ( t,~1s ). Varasematel ajamomentidel oli tirgplasmas elektrone ja positrone

praktiliselt sama palju kui footoneid.

e Vesiniku rekombineerimine.

Niitid hindame Universumi vanust ¢, epohhil, mil moodustusid neutraalsed aatomid

n
(vesiniku aatomid). Selleks, et vesiniku aatomid oleksid stabiilsed ja ei ioniseeruks
footonitega vOi teiste osakestega porgete tagajdrjel, peab porke energia olema viiksem
elektroni seoseenergiast €~13,6eV  vesiniku aatomis. Kiriitilisele temperatuurile vastavaks

energiaks tuleb siiski valida umbes nelikiimmend korda vdiksem energia kT, ~0,34eV
ehk T, ~4000K. Peamiseks pShjuseks on kaks asjaolu. Esiteks absoluutselt musta keha

kiirgusspektris on kiillaltki suur osakaal ka keskmisest suurema energiaga (sagedusega)
footonitel (vt joonis 9), millistega porkamisel aatomid ioniseeruvad. Teiseks, kuna iga aatomi
(aatomi tuuma) kohta tuleb ca 10° footonit, siis selliseid suure energiaga footoneid on

suhteliselt palju, vorreldes aatomite arvuga. Universumi vanust ¢, stabiilsete vesiniku

aatomite massilise moodustamise (rekombineerimise) epohhil saame jéllegi hinnata,
kasutades valemit (5.21):

t, ~300000 aastat.

Viimaste hinnangute kohaselt on see siiski umbes 380000 aastat. See on védga tdhtis ajajark
Universumi arengus. Vabade elektronide puudumine, peale vesiniku rekombineerumist, teeb
Universumi kiirgusele lébipaistvaks. Kiirguse soltumatus ainest voimaldab ainel hakata
koonduma galaktikateks ja tdhtedeks. Kulub veel umbes 12-13 miljardit aastat ja meie
hakkame arutlema Universumi struktuuri ja tekkepdhjuste iile. Vesiniku rekombineerumisest

tuleneb veel iiks jdreldus, mida saab otseselt vaatlustega kontrollida. Nimelt vesiniku
rekombineerumisel said footonid vabaks (iga aatomi kohta oli neid ca 10° ) ja jiid
paisuvasse Universumisse vabalt rdndama. Vabaks saamise momendil vastas nende

spektraaljaotus Planck’i jaotusele temperatuuril Trk ~4000K (absoluutselt musta keha

kiirgus). Universumi paisudes jddb nende spektraaljaotuse tildkuju muutumatuks - jadb Planck
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‘i jaotuseks. Kahaneb aga temperatuur: temperatuur on péordvordeline Universumi mastaabi

teguriga TNL . Kéesoleval ajal on see kiirgus vaadeldav nn reliktkiirgusena, millel on

alt)

temperatuurile 2,7 K vastav absoluutselt musta keha kiirguse spekter. Vaatluses ilmnevad
vaga vdikesed korvalkalded Planck’i jaotusest ja mitteisotroopsus annavad vaartuslikku teavet
esimeste galaktikate tekkeprotsessi kohta.

Ulesanded.

1. Higgs’i boson on elementaarosake, mis elementaarosakeste standardmudeli kohaselt annab
massi  koigile teistele osakestele (elektronid, neutriinod, neutroneid ja prootoneid
moodustavad kvargid jmt). Suure Hadronite Porguti peal saadud tulemused on andnud Higgsi
bosoni massiks 2,24-10%°kg. Milline on Higgsi’i bosoni ldvitemperatuur ning millisel
ajahetkel Higgs’i bosonid on hakanud kaduma? Selgitage, miks tdnapdeval on vdga keeruline
Higgsi bosoneid leida kas universumist voi laboratoorsetes tingimustes.

2. Leptonite (kergete osakeste) hulka kuuluvad ka miiiionid ning tauonid. Mdlemad on
lithikese elueaga osakesed, kuid miiiioneid tekitatakse nditeks atmosfdéri iilakihtides tdnu
Pdikeselt tulenevale kosmilisele kiirgusele ning seetottu on voimalik neid registeerida ka
maapinnal. Milline on miiiionite ldavitemperatuur ning aeg, mil need hakkasid kaduma, kui
miitioni seisuenergia on 105,7 MeV?

5.5 Esimesed 300 000 aastat

Jargnevalt visandame varajase Universumi evolutsiooni-etappide tildskeemi.
. . —43 —43 e
e Universumivanus on t<10 s ( 10 s on nn Planck’i aeg).

Arvatakse, et sel ajal tekkisid nii aeg kui ka ruum. On levinud arvamus, et seda ajastut
kirjeldab kvantgravitatsioon (vastav teooria veel puudub), st aeg-ruumi geomeetrilised
omadused vdivad muutuda hiippeliselt. Millised olid siis fiiiisikalised seaduspérasused, seda

el teata.
. . —37 —34
o  Universumi vanus on 10 7 's<t<10 s.

Ka sellest epohhist teatakse vdga vihe. Oletatakse, et epohhi alguses valitses iiks universaalne
vastastikmdju, nn Supergravitatsioon, milles potentsiaalselt sisalduvad koik tdnapdeval tuntud
fundamentaalsed interaktsioonid (gravitatsiooniline, tugev, ndrk ja elektromagnetiline
interaktsioon). Epohhi jooksul eraldub gravitatsiooniline vastastikmdju nn Suurest
Uhendusest (Suur Uhendus — ithendab tugevat, ndrka ja elektromagnetilist interaktsiooni).

Universumis vois temperatuur olla kdrgem kui 10°” K . V&ib viita, et nii korgel temperatuuril
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puudusid tuumaosakesed (prootonid, neutronid). Pohilised osakesed, mis voisid esineda on
neutriinod ja teised leptonid, vabad kvargid, footonid ja voib olla ka moned seni avastamata

osakesed. Arvatakse, et sel epohhil vois esineda Universumi inflatsiooniline paisumine.
. . ~34 ~10
o  Universumi vanus on 10 7 s<t<10 5.

Temperatuur on kdrgem kui 10" K . Universumis oleva ultrarelativistliku plasma koostis on
sarnane sellega, mis oli eelmises epohhis. Selle perioodi alguses tekib aine ja antiaine
asiimmeetria — kvarke ja leptoneid on iihe miljardiku vorra rohkem kui antikvarke ja
antileptoneid. Universumi jahtudes laguneb sellel epohhil Suur Uhendus elektrondrgaks

vastastikmojuks ja tugevaks (vérvi) vastastikmdjuks.
o Universumi vanus on 10 "’ s<t<10"s.
Hadronite staadium. Temperatuur on kdrgem kui 10" K ja ainetihedus on suurem

aatomituuma tihedusest (p:1014L{ ). Sel etapil ihinevad kvargid prootoniteks,
cm

neutroniteks ja teisteks bariionideks. Tekivad ka vastavad antiosakesed. Etapi 10pus
annhileeruvad bartionid ja antibariionid (osakesed ja antiosakesed). Kuna bariione on veidi
rohkem kui antibariione (iikks miljardik osa), siis sdilib suhteliselt védike osa bariionidest. Sel

perioodil on umbes 300 erinevat liiki osakest.
e Leptonite staadium: 10" °s<t<10s .

Temperatuur on  vahemikus 10°K>T>5-10K . Ainetihedus on  vahemikus

1014k;g3>p>1k;g3 . Universumit tditvas kiirguse ja osakeste segus domineerivad leptonid

cm cm

(elektronid ja positronid, neutriinod, antineutriinod jms) ja footonid. Neid on umbes 10’
korda rohkem kui bartione. Esimese sekundi 10pus on prootoneid 84% ja neutroneid 16%
nukleonide koguarvust. Vahemikus /-70 s elektronid ja positronid annihileeruvad. Elektronide
veidi suurema arvukuse tottu (elektrone on liks miljardik osa rohkem kui positrone) jadb jérele
prootonitega vOrdne arv elektrone. Sel ajal on neutriinode ja antineutriinode vaba tee
keskmine pikkus Universumi vdiksema temperatuuri ja tiheduse tottu sedavord suurenenud, et
nad ei ole enam teiste osakestega soojustasakaalus, vaid kidituvad vabade osakestena. Ka
tanapdeval on Universum tdidetud sellest perioodist vaba ridndu alustanud relikt-
neutriinodega. Leptonite staadiumi 16pus hakkavad  toimuma  esimesed

termotuumareaktsioonid — moodustuma raskemate aatomite tuumad (raskemad kui vesiniku
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tuumad nt He, iilivdhe Li ja Be). Need tuumad ei ole stabiilsed, kuna korge temperatuuri ja

suur tiheduse tottu nad lagunevad pdrgete tagajérjel teiste osakestega.
o Heeliumi ja deuteeriumi tuumade siintees: 10s<t<100s .

Universumis domineerivad footonid ja neutriinod. Viga viike osa (liks miljardik) on
prootoneid, elektrone ja neutroneid. Kuna neutriinod rdndavad vabalt ja ei osale oluliselt
soojusliku tasakaalu séilitamisel, siis Universumi temperatuuri all mdistame footonitele

vastavat absoluutselt musta keha temperatuuri. Temperatuur on kdrgem kui 5-10°K ja

perioodi 1dpus on tihedus langenud umbes kiimnekordse veetiheduseni ( 10% ). Sel etapil
cm

moodustuvad vesinikust raskemate aatomite stabiilsed tuumad. Pohiliselt tekivad heeliumi ja
deuteeriumi tuumad. Viimaseid jddb peale tuumareaktsioonide 10ppu jérele suhteliselt vihe
(alla 1%-di). Etapi 10pus on kdigist aatomi tuumadest umbes 27% heeliumi tuumad ja 73%
vesiniku tuumad (prootonid). Saja sekundi méddudes on Universumi tihedus niivord véike ja

temperatuur juba nii madal, et edasisi tuumareaktsioone ei saa enam toimuda.
o Kiirgusdominantne Universum: 100s<t<380000a .

Paisuvas ja jahtuvas Universumis domineerivad energeetiliselt absoluutselt musta keha
kiirgusele vastavad footonid, mis on soojustasakaalus pdhiliselt elektronidest, prootonitest ja
heeliumi tuumadest koosneva kuuma plasmaga. Tavaaine energiatihedus on peaaegu kogu

selle perioodi viltel palju viiksem footonite energiatihedusest, mistdttu vastavas Friedman’i

mudelis on fiilisikaliseks olekuvorrandiks: p=p—E,, kus pg- on energiatihedus. Kuna

3
Universumi paisudes footonite energiatihedus kahaneb kiiremini kui tavaaine energiatihedus,
siis ligikaudu 380 000 aastat peale Universumi siindi (temperatuur oli umbes 4000 K) toimus
tileminek kiirgusdominantselt ajastult praegusele, ainedominantsele ajastule, millal
Universumi peamine energia on koondunud tuumaosakeste massi. Kuni selle ajani ei olnud
voimalik neutraalsete aatomite. Kui kiirguse temperatuur tletab 4000 K, siis on iga
tuumaosakese kohta piisavalt palju suure energiaga footoneid, mis tekkinud neutraalse aatomi
uuesti ioniseerivad, st — 160vad neutraalsest tuumast vélja elektroni ning muudavad selle
aatomi taas positiivse tuuma ja elektroni paariks. Seega oli selle ajani aine ioniseeritud olekus
ja seetottu pidevas vastastikmdjus elektromagnetkiirgusega. Pidevad footonite ning laetud
osakeste vahelised porked aga vordustasid aine ja kiirguse temperatuuri. Teisalt on siinkohal
oluline ka see, et juhul, kui aine tidnu juhuslikule tiheduse suurenemisele hakkab

gravitatsiooniliselt mingisse piirkonda kokku tdmbuma, siis elektromagnetkiirguse rdhk surub
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selle taas laiali. Seetdttu ei ole kuni ajani 390000 aastat pérast universumi siindi vdimalik

struktuuride teke universumis ainult tavalise aine tiheduse fluktuatsioonide tottu.

Tahelepanuvéddrne on see, et iileminek toimus umbes samal ajal, kui Universum muutus
kiirgusele ldbipaistvaks (temperatuur 4000 K). Peale seda sai voimalikuks stabiilsete
elektriliselt neutraalsete aatomite tekkimine, nn vesiniku rekombinatsioon — osakeste
vahelised pdrked ei rebinud enam elektrone aatomitest vélja. Siiani Universumis sisaldunud
elektriliselt lactud osakestest koosnev plasma, muutus kiiresti neutraalseks keskkonnaks, kus
footonid said vabalt levida. Keskkonna muutumine kiirgusele ldbipaistvaks pdhjustas
termodiinaamilise tasakaalu kadumise aine ja footonite vahel. Need footonid moodustavadki

reliktkiirguse.
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6. Tumeaine ja tumeenergia

6.1 Tumeaine ja selle kinnitamise vaatluslikud alused.
Joonisel 6.1. on kujutatud pilt reliktkiirguse struktuurist.

Joonis 6.1. Reliktkiirguse struktuur.

Tapsemalt kirjeldab joonisel 6.1. toodud pilt erinevusi keskmisest reliktkiirguse
temperatuurist. Praeguseks on leitud, et reliktkiirguse keskmine temperatuur on 2,2725 K.
Joonisel 6.1. on toodud erinevused keskmisest — sinised piirkonnad on jahedamad ning
kollased-punased keskmisest soojemad. See niitab, et reliktkiirguse vabanemise hetkel oli
osade piirkondade aine-energia tihedus keskmisest suurem ning teistes vdiksem. Kuivord
tavalise aine tiheduse fluktuatsioonid ei saa olla selleks allikaks, pidi olema selleks muu
pohjus. Selleks on tdnapdeval nimetatud tumeaine (varjatud mass), mis allub
gravitatsioonilisele vastastikmdjule, kuid mitte elektromagnetilisele. Seetdttu sai tumeaine
hakata tdnu tiheduse fluktuatsioonidele varem kokku tdmbuma mingitesse struktuuridesse,
mille juurde koondus ka tavaline aine ja kiirgus. Seetdttu niitab joonis 6.1 ka aine-kiirguse
suuremastaabilise struktuuri algeid. Just selle struktuuri — mingeid suuremaid tsentreid
tihendavate filamentide — peale hakkasid hiljem tekkima galaktikaparved, galaktikad ning veel
hiljem téhed.

Peale néhtava aine on Universumis veel nn tumeaine, mille moju tavalisele ainele ja energiale
avaldub gravitatsioonilise tombumise kaudu. Seetdttu on tumeaine tihedus ja rdhk Friedmanni
vorranditesse (4.3a) ja (4.3b) automaatselt lisandunud aine ja energia tiheduse ja réhu kaudu
erinevalt tumeenergia tihedusest.

Tumeaine olemasolu on pakkunud esimesena vilja ilmselt F. Zwicky 1930.ndatel, hiljem on
seda soovitanud arvestada erinevad teadlased: Peebles, Zeldovits, Rees jt. Tumeaine
olemasolule on jirgmised vaatluslikud pohjendused.

Galaktikate poorlemiskiiruse analiiiis.
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Enamik galaktika valgusest
tuleb tahtedelt ja gaasilt
galaktika kettas ning
galaktika keskel olevast mohnast ...

... kuid modtmised naitavad,
et enamik massi, mida nahagi pole,
asub galaktika ketast imbritsevas
sfaarilises halos

Joonis 6.2. Spiraalne galaktika kiiljelt vaadatuna.

Vaadeldes galaktikaid (vt joonis 6.2), siis saab leida nende nihtava aine massijaotuse M(7),
kus » on kaugus galaktika tsentrist, ldhtudes galaktika poolt kiiratava valguse intensiivsuse
I(r) jaotusest. Uldiselt vdib eeldada, et galaktika mingi osa poolt kiiratava valguse intensiivsus
on vordeline selle osa (tdhtede) massiga, st [(r)~M(r). Arvestades Newtoni

2
e vi_GM
gravitatsiooniseadust saab seose —=—

r r

abil leida teoreetilise kiiruste jaotuse. Sidudes

massi tdhtede kiirguse intensiivsusega /(7) voime seega leida galaktika keskmest kaugusel
olevate tdhtede kiiruste sdltuvuse kaugusest galaktika tsentrini 7.

Teisalt, vaatluslikult saab galaktika keskme iimber pdorlevate tdhtede kiirused leida Doppleri
efekti abil. Joonisel 6.3 on toodud Linnutee galaktika (MW) tdhtede kiiruste jaotused
vaatluslikult (pidev joon), arvutuslikult arvestades vaid ketta massi (alumine katkendlik joon)
ning arvutuslikult arvestades ketta ning helendava halo massi (lilemine katkendlik joon).
Joonisel on tdhistatud ka siimboliga O Piikese jaoks kiiruste asukohad erinevatel joonistel.
Ulemisel pideva joonega on toodud Andromeda galaktika M31 kiiruste vaatlusliku jaotuse
graafik.

Nagu joonistelt ndha, peaks galaktika keskmest kauguse suurenemisega langema kiirus
ligikaudu poordvordeliselt kauguse ruuduga (suuremate kauguste korral). Vaatluslikud
andmed on sellega vastuolus. Nimelt, pideva joonega tdhistatud vaatluslikud kiirused on
oluliselt suuremad kui teoreetilised arvutused nditavad. Samuti nditavad vaatlusandmed, et
kiirused ei kahane kauguse » suurenedes nii nagu voiks eeldada. St, andmed néitavad, et suur
osa mittendhtavast ainest paikneb ndhtavast galaktikakettast kaugemal, sfadrilises halos, mis
ulatub nditeks Andromeda galaktikas rohkem kui 200 kpc-ni galaktika tsentrist.

Vaatlustest selgub, et me ndeme ja oskame ndhtava ainena arvestada vaid véikest osa
gravitatsioonile alluva aine kogumassist. Kiiruste jaotuse vaatlusliku graafiku abil saame
hinnata gravitatsioonile alluva massi tegelikku jaotust M(7) ning see on oluliselt suurem kui
no kiirgava aine mass. Hinnatakse, et spiraalsete galaktikate puhul voib tumeaine moodustada
kuni 90% kogu ainest. Spiraalsete galaktikate uuringutest on selgunud, et kui ndhtav aine on
kogunenud lapikusse ketasse, siis tumeaine paikneb sfairiliselt.
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Joonis 6.3. Kiiruste jaotus Linnutee (MW) ning Andromeda (M31) galaktikas. Linnutee

galaktika kohta on katkendlike joontega antud ka arvutuslikud kiiruste jaotused arvestades
ndhtava aine osakaalu.

Gravitatsioonilaatsed.

Teise infoallikana tumeaine kohta vdib villja tuua gravitatsioonilditsed. Uks pilt
gravitatsioonildétse poolt tekitatud pildist on toodud joonisel 6.4.

Lensing galaxy

Quasar

Joonis 6.4. Gravitatsioonildéts. Ladtsena esineva galaktika taga paikneb objekt (kvasar antud
juhul), mis registreeritakse 4 erineva kujutisena.

Graviteeruv aine tekitab Universumis lokaalseid kdverusi ning seetottu painutab valguskiirt
algsest teest korvale. Korvalekalde suurus soltub gravitatsioonilddtse kujutava galaktika

massist. Arvutuste kohaselt on selliste gravitatsioonildédtsedest galaktikate mass palju suurem
ndhtava aine poolt paistvate tdhtede kogumassist.

Erinevate vaatluste andmed néitavad, et kogu gravitatsioonile alluva aine ja energia suhteline
tihedus (tihedus kriitilise tiheduse suhtes, vt alapunkti 4.2 ning valemit (4.12)) praecgu

69



o =P 5354005

0,A7" pcr,O
Bartionilise aine suhtelist tihedust hinnatakse umbes 5%-le kriitilisest, st €2, ,~0,05 , st
ndhtamatut tumeainet on umbes 4 korda rohkem kui nidhtavat ainet, millest on moodustunud

tdhed, nendevahelised gaasipilved jmt.

6.2 Suuremastaabilised struktuurid ja nende teke

Kolmandaks tdendusmaterjaliks tumeaine olemasolust on Universumi suuremastaabilised
struktuurid ning nende tekke modelleerimine Universumi algetappidel tdnu aine
graviteerumisele. Vaatlused niitavad, et enamus Universumi ainest galaktikaparvedena
paikneb filamentidel (vt joonis 6.5). Filamentide 16ikepunktides on aine hulk veelgi suurem.

Joonis 6.5. Universumi varases etapis hakkas tumeaine kogunema enne bartionilist ainet.
Joonisel toodud kollakad-punakad laigud on filamentide sdlmpunktid, kuhu tumeaine on
hakanud varem kogunema.

Alates 1970.ndatest on ldbi viidud arvutisimulatsioone, mis arvestavad, et aine sai hakata
kogunema klompidesse iimbes tiheduse fluktuatsioonidest tekitatud gravitatsioonitsentrite
alles pérast seda, kui universum oli muutunud kiirgusele labipaistvaks. St, kiirgus ei surunud
ainet enam laiali. See sai toimuma hakata alles 380 000 aastat pdrast Suurt Pauku.
Simulatsioonid on ndidanud, et kuivord aine tihedus oli selleks ajaks juba oluliselt langenud,
siis poleks enam saanud hakata tekkima piisavalt suure massiga gravitatsioonikeskmed, et
neist saanuks hakata tekkima galaktikaparved, galaktikad ja 16puks tdhed.

Teisalt on simulatsioonides arvestatud, et Universumis on tumeainet umbes 4 korda rohkem
kui bariionilist ainet. Kuivdord elektromagnetkiirgus tumeainet laiali ei suru, siis saab nii
tumeaine kui ka bariioniline aine hakata kogunema tumeaine tiheduse fluktuatsioonidest
tekitatud gravitatsioonikeskmete timber. Sellised fluktuatsioonid saavad hakata tekkima kohe
parast Suurt Pauku. Seda simulatsioonides arvestades on leitud, et sel juhul hakkavad tekkima
aine-tumeaine filamendid, edasi neis juba galaktikaparved ja galaktikad.

6.3 Tumeenergia ja selle méju Universumi arengule

4. peatiikis vaatlesime, kuidas kosmoloogilise konstandi olemasolu mojutab Universumi
arengut. Vaatluslikud andmed kinnitavad, et Universum paisub praegu kiirenevalt ja
kiirenevalt paisumine on toimunud umbes pool Universumi senisest elueast. Seega, soltumata
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sellest, kas Universum on positiivse vdi negatiivse kdverusega voi tasane, peaks praeguste
mudelite kohaselt jatkuma {iha kiirenev paisumine igavesti.

6.5 Universumi arengu l6ppvaatus, miks on Universum olemas?
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